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OBJETIVOS

e General

Determinar y caracterizar fendmenos de variabilidad en estrellas T Tauri de lineas débiles

de la region de formacion estelar de Orion.

¢ Especificos
1. Identificar variabilidad en la muestra de estrellas T Tauri de lineas débiles.

2. Identificar los periodos de variabilidad y su posible causa en estrellas T Tauri de

lineas débiles.
3. Resumir las estrellas variables encontradas diferentes a las T Tauri de lineas débiles.

4. Identificar la clase de estrella variable que es, asi como su periodo de variacion.
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RESUMEN

A continuacién, se presentan los resultados de un estudio realizado en una muestra
de 36 estrellas T Tauri, descubiertas por el satélite ROSAT en la region de formacion es-

telar de Oridn.

La finalidad del estudio es buscar variabilidad en la muestra de estrellas T Tauri. Para
detectar la variabilidad, se tomaron imdgenes estelares de cada estrella de la muestra en
dos temporadas de observacion, realizadas en el Observatorio Astronémico ubicado en

San Pedro Martir, Baja California.

Las imégenes se redujeron utilizando las rutinas del paquete IRAF. Luego se les aplico
fotometria PSF, con el fin de determinar la magnitud instrumental de cada estrella. La va-
riabilidad se detect6 por medio de una técnica llamada fotometria diferencial que consiste
en comparar la magnitud instrumental de la estrella de interés, con la magnitud instru-
mental de una estrella vecina o de comparacion, dentro del mismo campo estelar; el error

que conllevan estas técnicas, se estima en 0.035 magnitud.

Mediante este procedimiento se han encontrado 19 estrellas variables dentro de la
muestra, de las que 17 son estrellas T Tauri y 2 son estrellas de comparacion, estas dltimas

utilizadas para hacer la fotometria diferencial.

A las estrellas variables se les determiné el periodo de variabilidad, encontrandose

periodos que van desde 1.21 hasta 9.4 dias con amplitudes de luminosidad que oscilan



entre 0.05 y 0.20 magnitudes.

Finalmente, se hicieron las transformaciones al sistema estdndar para las estrellas de

la muestra y con ellos, se calcularon los pardmetros fisicos mas importantes.

Lamentablemente, cuando se hicieron las observaciones, no se contaba con noches de
calidad fotométrica, por lo que la determinacion de los pardmetros fisicos se hizo a partir
de datos tomados de la literatura existente. Se encontré que las estrellas de la muestra son
estrellas jovenes, con edades que varian, aproximadamente y dependiendo de los modelos,
desde 0.5x 10° hasta 20x 10° afios. Asimismo, son estrellas cuyas masas varian entre 2.0
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INTRODUCCION

Las estrellas T Tauri son estrellas poco masivas (M < 3M,)) en las que no se llevan a
cabo reacciones nucleares, es decir son objetos de pre-secuencia principal. Emiten rayos
X, y en su espectro se les identifica por la linea de Li 6707 A A 1o que las delata como ob-
jetos extremadamente jovenes. En los dltimos afios, gracias al empleo de satélites como
el ROSAT, se ha encontrado una gran cantidad de estrellas T Tauri asociadas a regiones
de formacion estelar. Por otro lado, en base a observaciones realizadas en varios obser-
vatorios alrededor del mundo, se les puede clasificar en dos clases: las llamadas T Tauri
clasicas y las T Tauri de lineas débiles. De acuerdo con los modelos de formacion estelar
que existen, ambos tipos de estrellas se asocian a diferentes estados evolutivos de dichas

estrellas.

El primer tipo, las T Tauri clésicas, estdn asociados a estrellas muy jévenes rodeadas
de material circunestelar; por otro lado, las estrellas T Tauri de lineas débiles, son estre-
llas que, de acuerdo con las observaciones, no presentan material circunestelar en la gran
mayoria de casos. Esto se asocia a una etapa posterior a la estrella T Tauri clésica y tiene

que ver con una intensa actividad en la estrella misma.

La desaparicion del material circunestelar se debe a que la estrella entra en un periodo
de intensa actividad en donde se generan vientos estelares bastante fuertes que podrian,
eventualmente, arrancar las atmdsferas de planetas interiores. Esto podria explicar porqué

el planeta Mercurio, en el Sistema Solar, no posee atmdsfera.



Los modelos que se tienen de estas etapas de las estrellas T Tauri predicen, que como
consecuencia de esta actividad que se genera en dichas estrellas, se producirdn variacio-
nesen la luminosidad de las estrellas. Al caracterizar por medio de curvas de luz estas
variacionesde luminosidad se pueden aportar datos experimentales que pueden ayudar a
comprobar los modelos de los astrofisicos y astrénomos acerca de la evolucion estelar vy,

eventualmente, se podria comprobar cémo fue el pasado del Sol.

En la primera parte de este trabajo de graduacion, se dan los antecedentes de las es-
trellas T Tauri, y en el resto del trabajo se describe el proceso seguido para determinar la

variabilidad de las estrellas de la muestra con que se trabajo.

En el primer capitulo se presenta un breve contexto histérico, donde se brinda un re-
sumen del descubrimiento de objetos de este tipo en diferentes regiones del cielo, y el
cOmo, a lo largo de los afos, los astronomos han ido descubriendo nuevas caracteristicas
y propiedades de estos singulares objetos, tales como su asociacién a nubes moleculares

y el hecho que sean fuentes de rayos X entre otros.

Otro aspecto tratado en el primer capitulo, es una breve descripcion de los observato-
rios espaciales que se han construido con la finalidad de estudiar las diferentes de fuentes
de rayos X , en especial son de interés las observaciones hechas por el satélite ROSAT,
que produjeron un catdlogo llamado RASS, el “ROSAT all-sky survey” , donde se enlistan
alrededor de 150,000 fuentes de rayos X, entre las que se encuentran una gran cantidad

de estrellas T Tauri.

Dentro de los antecedentes se brinda también una descripcion del estado evolutivo de
las estrellas T Tauri, explicindose brevemente aspectos como la formacién y evolucién

de objetos jovenes en el espacio. También se presenta una seccidén donde se explican las
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clasificaciones y caracteristicas que han sido descubiertas recientemente en dichos obje-
tos dando un perfil actual que dara los elementos para discutir sobre la variabilidad de las

estrellas T Tauri al final del mismo.

Cuando se habla de la muestra, se describen las caracterisitcas de las esterllas de la
muestra y se mencionan los criterios con que fueron escogidas; de igual forma, se mues-
tran los mapas de localizacion, tanto de las estrellas del programa como de las estrellas

utilizadas como comparacion.

En el capitulo de las observaciones, se describen los instrumentos con los que se to-
maron las imdgenes, como se realizaron las observaciones y se brinda un inventario de las

mismas. Asimismo, se describe la estrategia seguida durante las observaciones.

Una vez se han descrito las observaciones, se refiere el proceso que se siguié para
reducir los datos. En esta parte del trabajo se explica brevemente el uso de algunas subru-
tinas del paquete de reducciones IRAF. Se describen las correcciones por BIAS y FLAT
de las imdgenes, asi como los pasos que se siguen para preparar los datos para realizar
la fotometria, describiéndose el proceso con gran detalle. También se explica el porqué
se utilizan el sistema de dias julianos en los procedimientos seguidos para trabajar con
grandes cantidades de archivos. Finalmente, se describe el procedimiento con el que se

realizé la fotometria diferencial.

Cuando ya se han reducido los datos, es posible establecer la variabilidad de las estre-
llas del proyecto, esto se describe en el capitulo llamado Deteccién de variabilidad. Aqui,
mediante el andlisis de las curvas de luz producidas, fue posible establecer el comporta-
miento de los objetos de la muestra; una vez se tienen detectadas las variables se procede
a determinar el periodo de las mismas; junto con el periodo se determina también la am-

plitud de las variacionesde luminosidad.
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Finalmente, se han querido determinar los pardmetros fisicos de las estrellas T Tauri
de la muestra. Todo el proceso de correccion por extincion atmosférica y las transforma-
ciones al sistema estdndard se describen en el Capitulo 7. Lamentablemente, cuando se
hicieron las observaciones no se contaba con noches de calidad fotométrica por lo que no
es posible hacer una transformacidn al sistema estdndar aceptable. Se hizo la fotometria
diferencial a pesar de que las noches no eran de buena calidad, puesto que todas las es-
trellas que quedan dentro de una misma imagen estdn sujetas a las mismas condiciones
atmosféricas por lo que sus magnitudes estdn afectadas de la misma manera. Por lo an-
terior, todo el proceso de transformacion al sistema estdndar se hizo como un ejercicio,
y para la determinacién de los pardmetros fisicos se recurrié a los valores de magnitudes
disponibles para los objetos de la muestra en la literatura, para la determinacién de la
masa y de la edad de las estrellas se recurrié a modelos de trazas evolutivas y de isGcronas

dados en los diagramas Hertzprung-Russell.
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1. ANTECEDENTES

1.1 Contexto historico: T Tauri, la primera de muchas

Las estrellas T Tauri son llamadas asi debido a que la primera estrella observada de

este tipo fué la estrella T de la constelacion del Toro.

La nomenclatura T proviene del catdlogo de estrellas variables confeccionado hacia el
afio 1850 por el astrénomo aleman Argelander (1799 - 1875). Argelander introdujo una
de las primeras nomenclaturas para designar estrellas variables. Esta consistia en nom-
brar a la variable recién descubierta con una letra mayuscula, de la R a la Z segtn fuera el
orden de descubrimiento. A continuacion de la letra, seguia el nombre en genitivo de la
constelacion donde se hizo el descubrimiento; i.e. si el objeto se encuentra en la constela-
cién de la Cruz del Sur, entonces las primeras variables descubiertas se llaman R Cruxis
(para la primera), S Cruxis (para la segunda), T Cruxis (para la tercera) y asi susceciva-
mente. Entonces T Tauri, fue casualmente la tercera estrella variable descubierta en la

constelacion de Tauro.

La estrella T Tauri fue descubierta en octubre de 1852 por el astronomo John Russell
Hind cuando realizaba una observacion en la regiéon de Tauro. Hind reporté que la es-
trella que observaba no aparecia en los mapas. Cerca de donde se encontré este objeto,
se encontré una nebulosa, llamada la nebulosa de Hind, la cual fue catalogada por Jean
Louis Emil Dreyer en su “New General Catalog” (Nuevo Catdlogo General), en 1888 co-

mo NGC 1555.



Es una nebulosa de reflexion que estd iluminada por la estrella T Tauri. Como re-
sultado de la variacién en el brillo de la estrella T Tauri la nebulosa también presenta
variacionesde brillo. Esta nebulosa fue observada de nuevo entre 1852 y 1861, pero para
ese tiempo el brillo de la estrella comenz6 a disminuir. Hacia mediados de la década de
1860, solamente con los telescopios mds grandes era posible observar las tenues trazas de

la nebulosa y de la estrella.

En 1868, tanto el objeto T Tauri como la nebulosa, habian desaparecido completamen-
te. Esta nebulosa no fue observada de nuevo hasta 1890 por E.E. Barnard S.W. Burnham.
Este tltimo encontré que el objeto estaba situado dentro de una pequefia nebulosa de unos
4 de arco. Esto no habia sido observado antes dado que los instrumentos no permitian

obtener imagenes de buena calidad.

De nuevo la estrella y 1a nebulosa desaparecieron y en 1899 el conjunto era observable
Unicamente a través de placas fotograficas de larga exposicion. Hacia 1920 se hizo visible
gradualmente. En los afios 30 aument6 su brillo y desde entonces ha sido observada de

forma continua por los astronomos.

Ya en los afios 40 el astronomo Alfred H. Joy realizé un estudio de estrellas simila-
res ubicadas en la region Tauro-Auriga. Observé un ndmero de estrellas que poseen tipos
espectrales tardios (G, K y M), que presentaban variacionesen su brillo y que estdn asocia-
das a nebulosas oscuras o brillantes. Estos objetos presentaron caracteristicas semejantes

a la estrella T Tauri, por lo que se les llamo objetos tipo T Tauri (Joy, 1945).

Viktor A. Ambarstumian en 1947 encontr6 que las estrellas T Tauri se presentan en
grupos, los cuales mas tarde fueron llamados asociaciones T, llamadas asi debido a la gran

cantidad de estrellas T Tauri que contienen. Una asociacion estelar es una agrupacion de
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estrellas de tipo espectral similar, usualmente son estrellas jovenes y se encuentran en la
misma region del cielo. Al estudiar el movimiento propio de las estrellas se ha confirmado
que las estrellas en asociacion se encuentran mas o menos a la misma distancia, muy cerca
entre si y estdn asociadas gravitacionalmente.

Ambarstumian también report6 conexiones entre las asociaciones T y otras asociacio-
nes estelares llamadas asociaciones OB cercanas y en algunos casos cimulos abiertos,

formados también por estrellas jovenes.

También postul6 que las estrellas T Tauri son la contraparte menos masiva de las re-
cién formadas estrellas del tipo OB. Las asociaciones OB son llamadas asi debido a que
poseen numerosas estrellas del tipo espectral O y B de secuencia principal esto es, estre-

llas muy jovenes y muy masivas, con masas mayores a 15 veces la masa del Sol.

Desde el punto de vista observacional y de acuerdo a la definicion de Herbig (1962)

las estrellas TTC deben de presentar las siguientes caracteristicas:

(a) Lineas de Balmer, en emision para el Hidrégeno, Ca Il Hy K.

(b) Lineas de emision de Fe 1 24063 A y de Fe I A4132 A, esta tltima es a menudo

observada.
(c) Lineas de emision en O I, S II (observadas en muchas TTC).

(d) La linea de absorcién Li I A6707 A es particularmente intensa.

Durante mucho tiempo se cuestion¢ si las estrellas T Tauri eran estrellas jovenes o
estrellas mds viejas; asi como si se les debia clasificar como objetos de la secuencia prin-
cipal. Haciendo estudios de velocidades radiales de 50 estrellas T Tauri, Herbig (1977)
encontré que habia consistencia entre las velocidades radiales y las velocidades asociadas
a la nube molecular donde se encontraban. Esto demostr6 una conexion fisica entre las

nubes moleculares y las estrellas T Tauri observadas. Por otro lado, Herbig y Jones (1979)



confirmaron este resultado estudiando el movimiento propio de esa muestra de estrellas.

Haciendo estudios de las poblaciones estelares en la regiones de Orion, Tauro y Au-
riga, Glasby (1974) encontrd y clasificé varios tipos de variables asociadas a nebulosas,
utilizando técnicas de fotometria. Entre los objetos que encontré se pueden listar estrellas

T Tauri, RW Aurige y las variables tipo T Orionis.

Ya en afios més recientes, Herbig y Bell (1988) realizaron un mapeo de la pobla-
cidn estelar en la constelacion de Oridn utilizando espectroscopia. La clasificacion de los
objetos de este catdlogo estd basada en las lineas de emision de las estrellas. Contiene
alrededor de 700 objetos de pre-secuencia principal muchos de los cuales son estrellas
T Tauri. Utilizando espectroscopia es mds facil tener un criterio para clasificar estrellas
como objetos T Tauri, ya que tnicamente se debe de verificar si el objeto candidato reune

los rasgos espectrales caracteristicos de estos objetos.

Cuando se observan estrellas en la region del espectro que corresponde al visible, las
nebulosidades que suelen rodear a estos objetos impiden verlos con claridad. A esto se
le llama extincién. Un ejemplo de extincidn interestelar muy alta lo constituye la nu-
be oscura p Ophiuchi, detrds de la cual se han descubierto decenas de protoestrellas en
contraccién y estrellas T Tauri (Wilking et. al. 1989)]. En el rango visible del espectro
electromagnético se observan alrededor de 12 estrellas T Tauri en la periferia de la nube,
donde la extincion de la luz debida a la nebulosa es baja. Por otro lado, en el infrarrojo
cercano, las observaciones han revelado la presencia de més de 70 estrellas T Tauri lo-
calizadas hacia la region central de la nebulosa. A partir de observaciones hechas con el
satélite EINSTEIN, utilizando rayos X, se descubri6 una poblaciéon enorme de estrellas de

pre-secuencia principal en la periferia de la nebulosa.

Expuesto lo anterior, se tiene una idea de lo dificil de observar que es esta singular
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clase de estrellas en el rango visible del espectro electromagnético y es por eso que los
astronomos se valen de observaciones en otras longitudes de onda para detectar y estudiar

estrellas detras del polvo interestelar.



1.2 Astronomia en rayos X desde el espacio:

del satélite UHURU al ROSAT

En 1963 se lanzé desde Kenya el satélite UHURU !, el cual tuvo como objetivo
hacer una base de datos primaria de las fuentes de rayos X que existen en el espacio.
Para ese entonces solamente se conocian dos fuentes, Sco X-1, una estrella binaria que
se encuentra en la constelacion de Scorpio; y la emisiéon de rayos X que proviene del

remanente de la supernova en la Nebulosa del Cangrejo en Tauro.

Figura 1. Dibujo que representa al satélite UHURU

Fuente: NASA.

Este satélite aporté valiosa informacion acerca de las fuentes de rayos X en rema-

nentes de supernovas, estrellas binarias, galaxias y cimulos de galaxias. Sin embargo,

La palabra UHURU significa libertad en Swahili, idioma nacional de Kenya, Tanzania y otros paises

de Africa



con este satélite s6lo se logararon identificar fuentes de rayos X muy potentes, aunque
se realizaron hallazgos importantes en nubes moleculares como la de Orién, en la que se

encuentran los objetos estudiados en el presente trabajo.

Figura 2. El satélite EINSTEIN

Fuente: NASA.

A finales de los anos 70, se lanz6 el satélite EINSTEIN que tuvo como principal ob-
jetivo realizar un mapeo con mayor resolucion de las fuentes de rayos X que se habian
descubierto en los afios sesentas por el satélite UHURU. Este satélite fue el primero en
transportar un telescopio capaz de generar imdgenes en rayos X, la sensitividad de los
instrumentos que trasportaba era unas 100 veces mayor a la de las misiones previas y rea-
liz6 observaciones con una resolucién de decenas de minutos de arco. Ha sido una de las
misiones clave en la astronomia de rayos X y su aporte cientifico cambié completamente
el panorama que se tenia del cielo en rayos X. Entre los descubrimientos mds importantes
que realiz6 este satélite se pueden mencionar: espectroscopia y morfologia de remanentes
de supernovas, mapeos de fuentes de rayos X cercanas y lejanas, asi como el descubri-
miento de miles de fuentes desconocidas. Uno de los hallazgos mds inesperados fue el de
que las emisiones coronales de rayos X en las estrellas normales era més fuerte de lo que

se pensaba.



Figura 3. Imagen en rayos X de M 45 en Tauro, obtenida por el satélite EINSTEIN

Fuente: MPIA.

En particular, es de interés resaltar las observaciones que el satelite EINSTEIN rea-
liz6 en las regiones de formacion estelar (RFE) como la del complejo molecular de Orién
donde se investig6 la presencia de fuentes de rayos X en el interior y en los alrededores

de la gran nebulosa M 42.

Con el fin de investigar y establecer una base de datos de todas las fuentes de rayos X
del cielo, se lanz6 en 1990 el satélite ROSAT (Rontgensatellit), producto de un programa
multinacional llevado a cabo por Alemania, Estados Unidos e Inglaterra. Este satélite
transportaba un detector 1000 veces mds sensitivo que el que transportaba su predecesor
EINSTEIN. Dentro de los resultados obtenidos, los mds importantes han sido un catdlogo
de mds de 150,000 objetos, llamado Rosat All Sky Survey, RASS. Es de este catdlogo de

donde se ha obtenido la muestra de estrellas estudiadas en la presente investigacion.



Figura 4. El satélite ROSAT

Fuente: MPIA.

Figura 5. Mapa de las fuentes de rayos X RASS localizadas en la galaxia, realizado por el satélite
ROSAT

ROSAT ALL-SKY SURVEY Bright Sources

SRy riar
Mumker of RAS
Hardngss -abio: -1.0 1 -UA -D2102 108110 (gott -»had: magenta - red - yollow - green - cyan)

Fuente: MPIA.



1.3 Estado evolutivo de las estrellas T Tauri

1.3.1 Diagrama H-R

Un diagrama H-R es un plano luminosidad-temperatura donde en el eje horizontal
suele graficarse la tempratura o algin otro pardmetro asociado a la temperatura, como el
tipo espectral o el color de la estrella y en el eje vertical la luminosidad o alguna medida
equivalente como la magintud absoluta o aparente. Este diagrama fue propuesto y uti-
lizado de forma independiente por el astrénomo danés Ejnar Hertzprung y el astrénomo

estadounidense Henry Norris Russell, en 1911 y 1913 respectivamente.

Cuando se determinan de alguna manera la temperatura y la luminosidad de una es-
trella, ésta puede graficarse sobre el diagrama H-R. Al localizar en el diagrama H-R una
muestra de estrellas cualquiera, por ejemplo de un cimulo estelar o de las estrellas més
brillantes en el cielo, las estrellas no quedardn igualmente distribuidas en el diagrama,
sino que se notard una banda diagonal como la mostrada en la figura nimero 6, llamada

secuencia principal.

Las estrellas evolucionan y cambian su luminosidad y su temperatura a lo largo de sus
vidas, por lo tanto, describen una trayectoria en el diagrama H-R. Si se localiza una nube
interestelar, ésta por su gran tamafio posee una luminosidad integrada alta y una tempe-
ratura superficial baja, por lo que se localizard en la parte superior derecha del diagrama
H-R. Después del colapso gravitacional isotérmico y dependiendo de su masa, segin se
describird, en la siguiente seccidn, la protoestrella se encontrard en la parte inferior dere-

cha.

Durante la acumulacion de masa del nicleo opaco o protoestrella, la superficie se ca-
lentard y su brillo aumentard, por lo tanto, el objeto se movera hacia la izquierda y un

poco hacia arriba en el diagrama H-R, de acuerdo con la figura 6.
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Cuando la temperatura en el nicleo de la protoestrella alcanza un millén de grados
Kelvin comienzan los procesos de generacion de energia por fusion nuclear que convier-
te al hidr6geno abundante en helio, mediante las reacciones proton-proton (pp). En este
momento, cuando se inician las reacciones nucleares, la estrella nace como tal y su traza
alcanza la secuencia principal. La evolucion posterior a la secuencia principal no serd

descrita en esta tesis.

Las reacciones pp ocurren en el interior de estrellas de cuyas masas son M < 1.5M,.
Este tipo de reacciones es la fuente de energia mds importante para estrellas con estas
masas puesto la temperatura en el interior de las estrellas 7 < 2 x 107 K, lo permite. Por
otro lado, en estrellas de la secuencia principal superior, estrellas gigantes, con masas
M > 1.5M, las temperaturas son mayores que 2 x 107 K, y a esas temperaturas el ciclo

maés importante es el que involucra reacciones CNO.

A continuacidén, se muestran las ecuaciones de los dos ramales mds probables en que
pueden ocurrir las reacciones pp, el ramal ppl (91%) y el ppll (9%). Existe un tercer
ramal, el pplll, pero la probabilidad de ocurrencia de las reacciones pplll es extremada-

mente bajo (= 0.1 %).

ppl:

'H+'H 52 H+ et +v, (1.1)

2 1 3
H+'H -3 He+y (1.2)
SHe+3He —* He+2'H (1.3)

ppll:

SHe+*He —" Be+7 (1.4)
"Be+e” =T Li+v, (1.5)
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Figura 6.

Diagrama H-R, noétese las diferentes ramas para diferentes tipos de estrellas,

gigantes y supergigantes en la parte superior derecha las enanas en la par-

te inferior derecha. La diagonal que recorre el diagrama desde la esquina

inferior derecha hasta la parte superior izquierda es la secuencia principal.
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Figura 7. Localizacion de las estrellas mds brillantes del cielo en el diagrama H-R,

noétese la gran cantidad de estrellas que se ubican en la secuencia principal.
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TLi+'H —*He+*He (1.6)

ppIll:
SHe+*He —" Be +y (1.7)
7 1 8
Be+'H =¥ B+y (1.8)
8 8 +
B —°®Be+e (1.9)
8Be »* He+*He (1.10)

En las reacciones de la rama ppl, para cada reaccion (1.3), las reacciones (1.1) y (1.2)
deben ocurrir dos veces, el primer paso de la reaccion ppl (Ec. 1.1) tiene una probabilidad
muy baja de ocurrencia. En el Sol, el 91% de la energia es producido por esta cadena de

reacciones.

En la cadena ppll, un niicleo de 3He reacciona con un nicleo de “He, esto produce
una nueva serie de reacciones, el ramal ppll mostrado en las ecuaciones (1.4), (1.5) y
(1.6) y tiene una probabilidad de ocurrencia de un 8.9%. Por otro lado, existen reacciones
pplIlI cuya probabilidad de ocurrencia es aun mas baja ~ 0.01%. Las reacciones pplll son

mostradas en las ecuaciones (1.7), (1.8), (1.9) y (1.10)

1.3.2 Formacion estelar

En esta seccion se describird brevemente el proceso en el que se contrae una nube

interestelar hasta formar una estrella nueva.

Existen muchas evidencias observacionales de que las estrellas se forman a partir del
colapso gravitacional de nubes de material interestelar que se encuentran diseminadas
principalmente en los brazos espirales de las galaxias. Durante la contraccion de la nube,

la energia potencial gravitacional es transformada en energia térmica del gas y ésta en
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radiacion. En un principio la radiacion puede propagarse libremente a través del material
debido a la baja densidad (alrededor de 10° y 10'? 4dtomos por centimetro ctibico) y a la
baja opacidad, es decir, no se absorbe una gran cantidad de radiacién en el material de la

nube.

Como la mayor parte de la energia generada gravitacionalmente es radiada fuera de la
protoestrella, su temperatura no se incrementa. El gas cae libremente hacia el interior de
la estrella. La estrella se contrae casi isotérmicamente y su traza evolutiva desciende ver-
ticalmente en el diagrama H-R, a esto se le denomina trayectoria de Hayashi y se ilustra

en la figura 8.

Conforme se lleva a cabo el colapso, la densidad y la presién empiezan a incremen-
tarse hacia el nicleo de la nebulosa, entonces, la opacidad de la region central aumenta.
Ahora, una buena cantidad de la energia generada es transformada en calor y la tempera-

tura se incrementa. La traza evolutiva gira a la izquierda en el diagrama H-R.

Esto conlleva también un incremento de la presiéon de las particulas, haciendo que
éstas se resistan a la caida libre y, entonces, la contraccion hacia el centro de la nube se
hace mads lenta. Por otro lado, el material ubicado en las partes externas contintia su caida

libre hacia el centro.

A estas alturas del proceso, la nube puede considerarse ya una “protoestrella” com-
puesta principalmente de hidrégeno molecular pero con algunas cantidades de helio y de
litio. Cuando la temperatura alcanza unos 1800 K, las moléculas de hidrégeno empiezan
a disociarse en atomos. Esta disociaciéon consume energia por lo que la temperatura y
la presion del objeto aumentan rdpidamente, lo que produce que la tasa de contracciéon
aumente. El mismo proceso se repite, primero cuando el hidrégeno se ioniza, hecho que

ocurre a unos 10* K, y luego cuando se ioniza el helio. Cuando el gas alcanza los 10° K,
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esta totalmente 1onizado.

La contraccién de la protoestrella se detendrd cuando la presion del gas se iguale con
la presion ejercida por la contraccidn gravitacional. En este punto, la protoestrella se en-

contrard en equilibrio hidrostatico.

El colapso gravitacional hace que la nube como un todo sea menos luminosa, por-
que va siendo mds pequefia y porque el colapso es basicamente isotérmico. Por lo tanto,
la traza de las nubes en contraccion es vertical en el diagrama H-R. Las trayectorias de
Hayashi permiten localizar estrellas completamente convectivas en el diagrama H-R. Las
estrellas a la derecha de la trayectoria de Hayashi no existen pues no estarian en equilibrio
hidrostético y colapsarian. Dichas trayectorias se muestran en la figura 8 para estrellas de

diferentes masas.

Dependiendo de la masa de la protoestrella, el colapso gravitacional puede prolon-
garse mds o menos. Para estrellas muy masivas la opacidad de la nube aumenta mas
répidamente y es suficientemente opaca para retener la energia generada gravitacional-
mente. Esto produce un incremento en la temperatura por lo que la traza girard hacia la
izquierda en el diagrama H-R. Para estrellas menos masivas, la contraccion de Hayashi es
mads prolongada antes de que haya calentamiento y que la traza gire hacia la izquierda, por
lo que las estrellas menos masivas se localizan en la parte baja de la secuencia principal y

las mds masivas en la parte superior.

A partir de aqui, la protoestrella entrard a una fase donde los procesos son mucho mas
lentos. La nube original podria tener al principio del proceso, un radio de unas 100 UA
y después de haberse contraido puede tener alrededor de 1/4 UA y queda rodeada de una
nube de gas de la que continda acumulando material lentamente. Estos objetos jévenes
son conocidos como YSO’s (Young stellar objects) y parecen evolucionar hacia objetos

con nubes circunestelares de baja densidad y que han desarrollado discos de acrecién

16



Figura 8. Trayectorias de Hayashi para estrellas de diferentes masas.
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hasta convertirse en estrellas T Tauri clasicas (TTC) (Wilking et.al. 1989). A partir del

material del disco de acrecidn, se pueden formar planetas.

En el caso de las TTLD, no existe un disco de acrecion pero algunos sugieren que
podrian estar rodeadas de material frio a cierta distancia y sin capas exteriores, estas es-
trellas son llamadas también estrellas T Tauri desnudas (Montmerle er. al. 1985; Basri &

Bertrout 1985).

Es dificil observar estrellas durante la contraccion, debido a que las estrellas “recién
nacidas” se encuentran usualmente ocultas dentro de una nube de gas y polvo. Sin embar-
g0, han sido descubiertas algunas condensaciones en las nubes interestelares y muy cerca
de ellas se han encontrado estrellas muy jovenes. El mejor ejemplo de este tipo de objetos
son las estrellas T Tauri, y su abundancia de litio las delata como objetos muy jovenes
que se acaban de formar puesto que el litio, como se explicard mds adelante en detalle, es
destruido en la superficie cuando la estrella se ha formado. La importancia del litio como

indicador de extrema juventud es discutida en la seccidn siguiente.

1.3.3 Ellitio como indicador de juventud en las estrellas TTLD

Una de las caracteristicas mas conspicuas de las estrellas TTLD es que todas muestran en
su espectro una linea intensa en emisién de Li A 6707 A. Esto es un indicador de que son
objetos jovenes debido a que el litio se destruye cuando la estrella inicia las reacciones

nucleares y entra a la secuencia principal.

Los modelos de evolucidn estelar, para objetos de pre-secuencia principal (PSP), que
se encuentran en la fase de contraccion, suponen: a) que el Litio estd presente en el mate-
rial de donde se forma la estrella o bien, b) el Litio es producido durante el colapso inicial

de la estrella (Bodenheimer, 1965).
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Existe suficiente evidencia que sugiere que las estrellas tienen una cantidad inicial

de litio, y que no producirdn mads litio durante la mayor parte de la fase de contraccion

gravitacional o durante el tiempo que se encuentren en la secuencia principal. Algunos

argumentos a favor de lo anterior son:

(D

2)

El litio es producido mediante la rama [II] del ciclo protén-protén (ec. 1.5) cuando
se quema hidrogeno en el interior de la estrella. Sin embargo, la temperatura donde
se dan las reacciones es tan elevada que el litio es inmediatamente destruido por
la captura de protones, formando Helio (ec. 1.6) y, por lo tanto, no alcanza la

superficie de la estrella.

El tnico otro mecanismo conocido para produccion de litio ocurre mediante reac-
ciones de alta energia donde chocan protones en dtomos de carbono, oxigeno o

nitrégeno, en reacciones como las descritas por la siguiente ecuacion:
p+(C,N,0) — (Li,Be,B) + (x) (1.11)

donde (x) es el isétopo resultante que depende de los elementos que reaccionen en

el miembro izquierdo de la ecuacion.

Esto requiere grandes cantidades de energia, mds altas que las que exiten en el am-
biente interior de las estrellas. Sin embargo, Bonsack (1961) apoya el punto de vis-
ta de que el litio se puede producir mediante bombardeo de electrones (spallation
reactions, Ec. 1.11) de alta energia cerca de las superficies de estrellas reciente-
mente formadas, donde existe actividad violenta, posiblemente asociada a campos
magnéticos que acelerarian las particulas hasta alcanzar las energias requeridas pa-
ra esta clase de reacciones. Este tipo de fendmenos se encuentran respaldados por
observaciones hechas en estrellas T Tauri, que muestran variacionesrdpidas de luz,

chorros (o jets) de material y una actividad mucho mds intensa que la que presen-
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ta el Sol. Estos fendmenos, en conjunto con las fuertes lineas de litio observadas

suguieren una produccién actual o reciente de este elemento.

(3) Célculos hechos por Bashkin y Peaslee (1961), concluyen que no es posible pro-
ducir suficiente litio en estrellas de secuencia principal como el Sol a través del
bombardeo de electrones (spallation reactions) como para producir las abundan-

cias observadas en algunas estrellas.

(4) La alta abundancia de litio en la Tierra y en meteoritos, junto con la baja abundan-
cia del mismo en el Sol, indica que el material del que se formé el Sol tenia una
abundancia comparable con las observadas en las T Tauri, pero la cantidad inicial

ha sido agotada.

(5) La estrella FU Orionis, presenta una abundancia de litio semejante a la que presen-
tan las T Tauri, y Herbig (1964) ha demostrado que la estrella ha sufrido un colapso
dindmico a lo largo de la traza de Hayashi, es decir, una contraccion cuasi-estatica
a lo largo de la traza vertical en el diagrama HR antes de que la estrella entre en la

fase de estrella PSP.

Una vez que la estrella se aproxima a la secuencia principal, el litio empieza a desa-
parecer.

Hayashi en 1961, predijo que una estrella de masa moderada (es decir entre 0.5 y
1.2M,) es totalmente convectiva durante las fases iniciales de su contraccidn gravitacio-
nal cuasi-estatica. Conforme el radio de la estrella disminuye, un nucleo radiativo se
desarrolla en el centro haciendo que la interfase entre las zonas radiativas y convectivas
suba gradualmente hacia la superficie de la estrella, conforme la misma se aproxima a la
secuencia principal. Entonces, conforme la estrella de PSP se contrae, aumenta la tem-
peratura en la parte inferior de la zona de conveccion, que estd cada vez mds cerca de la
superficie, alcanzando valores suficientes para destruir el litio en la envolvente de la mis-
ma. Estas estrellas que poseen tipos espectrales tardios, llegardn a la secuencia principal

sin que exista litio en sus atmdsferas. Por lo que la presencia del litio evidenciada por
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la linea de emisién Li A 6707 A, es indicador del estado evolutivo temprano anterior a la

secuencia principal.

1.3.4 Origen de las emisiones en rayos X

Las emisiones de rayos X, han sido explicadas utilizando diferentes modelos. Feigelson
& DeCampli (1981) midieron las luminosidades de varias estrellas T Tauri en rayos X y
reportaron valores que van desde 10%°erg/s hasta 10*'erg/s. De acuerdo a los mismos
autores, la luminosidad de los rayos X para las misma estrellas corresponde a &~ 1073

veces la luminosidad bolométrica observada en la muestra.

El nivel de emision de rayos X, no corresponde a las lineas observadas en la region
Optica del espectro producidas en la envolvente o en la corona de las estrellas. Esto junto
con inconsistencias entre la emision de rayos X por el viento estelar de las estrellas T Tau-
ri y el viento estelar detectado a partir de observaciones en la regién 6ptica del espectro,

sugiere que los rayos X no se producen del todo en el viento estelar.

Sin embargo, las emisiones de rayos X podrian generarse a partir de un choque entre
el viento estelar y el medio interestelar, o bien entre el viento y la superficie de la estrella.
Por otro lado observaciones de objetos como DG Tau, revelan que también es posible que

los rayos X provengan de una region densa cerca de la fotdsfera de esta estrella.

Dentro de los modelos que explican la emision de rayos X se tienen:
(1) Corona estelar muy caliente alrededor de las estrellas.

(2) Choques térmicos en el medio interestelar debido a chorros de masa de las estrellas,

como el modelo de n Carianz.

(3) Formacion de ondas de choque por material que cae hacia la estrella.
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(4) Emision libre-libre (bremssthalung) en la envolvente o en la interface entre la en-

volvente y el entorno estelar.

(5) Actividad cromosférica.

El primer modelo se debe a los rusos Bisnovatyi-Kogan y Lamazin quienes en 1976
postularon que los rayos X pueden provenir de una corona estelar muy caliente como la
del Sol, que envuelve a las estrellas T Tauri y que se calientan por disipacién de energia

mecdnica con temperaturas arriba de 1 o 2 millones de grados.

Para los modelos de choques térmicos o choques de materia (2) y (3), la temperatura
para que existan rayos X y la luminosidad estd directamente relacionadas con la velocidad
del frente de choque v y el flujo de masa dm/dt con que la masa se mueve hacia fuera
o hacia dentro de la estrella. De acuerdo con Davidson & Ostriker (1972), se tiene una

temperatura 7' que caracteriza la emisién de rayos X dada por

3
kT = —u?* =0.11(

=1 )2keV, (1.12)

v
300km/s

donde u = 0.6m,, es el peso molecular medio y v =300km /s es la velocidad de choque
tipica de las particulas. El término del extremo derecho de la ecuacién anterior, se obtiene
de sustituir los valores de la masa del protén, 1.607 x 10~27 Kg, y hacer las conversiones
correspondientes entre joules y KeV, tomando en cuenta la velocidad de choque de las
particulas y las unidades en que la misma estd dada. Esta dltima expresion es ttil para
relacionar directamente la temperatura de las fuentes con las energias observadas de los

rayos X.

De forma similar, la luminosidad estd dada por:

1 dm ,
L=-n" 1.13
AT (1.13)
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donde m es la eficiencia de conversion entre la energia cinética en energia de rayos X,

tipicamente 1 < 0.1.

El valor tipico de dm/dt es de 3 X 10 3mg /yry fue calculado por Kuhi (1964). Las
temperaturas estimadas para la mayoria de las fuentes estudiadas por Ku & Chanan (1979)
para rayos X de energia entre 0.2 y 1 keV, son comparables con las predichas por la ecua-

cién (1.11), es decir, entre 2.3 x 106y 11.0 x 10° K.

De la ecuacion 1.12, se puede estimar una luminosidad de ~ 1O3lergs/ s, que puede
facilmente ser producida por mecanismos de choque, ain para una 1 muy pequeia (<
0.1). Como se menciond, cuando se enumeraron los modelos que explican el origen de
los rayos X, un ejemplo para el caso (2) es la estrella | Carinee, que es una fuente binaria
de rayos X bien conocida, donde los rayos X detectados provienen de la interface creada
por la colision del viento estelar de la componente primaria y el viento estelar de la se-

cundaria.

Por otro lado, el modelo de emisién libre-libre (4), explica que los rayos X se deben
a la interaccidn coulombiana entre electrones libres en un plasma dentro de la envolvente
de la estrella. Sin embargo, si todos los rayos X se produjeran en la envolvente, la emi-
sion de los mismos seria varios ordenes de magnitud superior a la detectada (DeCampli,

1981). Entonces los rayos X no pueden ser producidos en la envolvente en su totalidad.

Finalmente, para el caso (5), Giampapa & Imhoff (1989) indican que la emision de
rayos X en las estrellas T Tauri se origina en regiones cerca de la superficie estelar y
no en el viento estelar o en la region donde se extiende el mismo. La emisién de rayos
X observada es probablemente producida por llamaradas gigantescas de plasma que se
encuentra confinado magnéticamente y que se caracteriza porque las llamaradas evolu-
cionan rapidamente (102 - 10* s) y también son producidas periédicamente, a escalas de

tiempo largas (> 10° s).
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Figura 9. Esquema que muestra la localizacion de las emisiones de rayos X en las es-

trellas T Tauri y de objetos estelares jovenes (YSO’s).
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Fuente: Montmerle et. al. pp 405.

Por otro lado, algunas emisiones de rayos X, son una indicacién de que existen tem-
peraturas muy altas del orden de 107 K, que excenden las de las coronas estelares menos
luminosas de estrellas de secuencia principal. Sin embargo, esta clase de emisiones tan
intensas se ha observado en sistemas binarios activos y mas evolucionados como los del
tipo RS CVn. En la figura 9 se muestran algunos esquemas que muestran la localizacién

de las emisiones de rayos X.
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1.4 Perfil actual de las estrellas T Tauri

Las estrellas T Tauri son, objetos poco masivos, visibles en el dptico y con excesos

infrarrojos de origen circunestelar que se ubican en la pre-secuencia principal.

En la actualidad existen varias subclasificaciones dentro de los objetos T Tauri. Los
subgrupos mas importantes son las estrellas T Tauri Clasicas (TTC) y las estrellas T Tauri
de lineas débiles (TTLD), también llamadas estrellas T Tauri “desnudas”. Esto ha sido
posible gracias a los avances que se han hecho en materia de detectores en casi todas las
regiones del espectro electromagnético lo que, ha permitido observar con mas detalle las
propiedades de estos objetos. A partir de observaciones hechas con el satélite EINSTEIN
en regiones de formacion estelar, es bien sabido que las estrellas T Tauri fuentes de rayos
X, con luminosidades que varian entre Ly = 10%° — 10°%erg/s (Feigelson 1987, Ku &
Chanan 1979; Walter et. al. 1988). Las estrellas TTC son facilmente detectables por sus
fuertes lineas de Balmer en emision o a través de sus excesos infrarrojos. Sin embargo,
las TTLD adolecen de ambas caracteristicas por lo que es mas facil detectarlas por medio
de sus emisiones en rayos X. Esto dlitmo confirma la ausencia o escacez de material cir-

cunestelar.

Por otro lado, las estrellas TTLD se definen de acuerdo a Walter et. al. (1988) co-
mo fuentes de rayos X con una contraparte optica que muestra caracteristicas de objeto
de pre-secuencia principal. Las estrellas TTLD tienen las siguientes propiedades espec-

troscopicas:

(a) La linea de Li I A6707 A debe estar presente con un ancho equivalente que exceda

los 100 mAEn general la linea de Li I se toma como indicador de extrema juventud.

(b) Debe haber consistencia entre las velocidades radiales del objeto y las del complejo

nebuloso al que pertenezca.
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(c) El objeto debe tener una atmdsfera activa, lo cual es evidenciado por la presencia
de emision de lineas de Ca Il H y K y quizd por variacionesde luz como las que se

reportardn en este trabajo de graduacion.
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Figura 10. Espectros de algunas estrellas T Tauri de la regién de formacién estelar de

Orién, nétese las lineas de Li 6707 A.
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1.5 Variabilidad

Las estrellas cuyas magnitudes cambian con el tiempo son llamadas estrellas va-
riables. Las primeras variables que se han observado datan del siglo XVIII, cuando se
descubrieron Mira, “la maravillosa”, o Cetus, Algol, en Perseo,  Lyrce, y & Cephei. En la
actualidad, existen alrededor de 40,000 estrellas variables catalogadas. Si se deseara ser
estricto en el significado de variable, en realidad todas las estrellas varian, puesto que la
estructura estelar cambia a medida que la estrella evoluciona en el tiempo. Sin embargo,
se entiende por estrella variable a aquella que cambia en escalas de tiempo mucho meno-

res que las evolutivas por lo tanto son observables por los astronomos.

Esto se puede ver facilmente en el diagrama H-R que se muestra en la figura nimero
11, donde se ubican todos los tipos de estrellas variables en dicho diagrama. Nétese la

ubicacidn de las estrellas T Tauri, asi como los demas clases de variables.

Inicialmente, las magnitudes estelares eran determinadas visualmente comparando la
magnitud de la estrella con las magnitudes de estrellas vecinas. Sin embargo, con la
aparicion de las placas fotograficas fue posible establecer de una manera més precisa las
diferencias de magnitud. En el presente, las observaciones son realizadas con fotometros
fotoeléctricos o bien con cdmaras provistas con detectores CCD. Para estudiar el compor-
tamiento de las variables, se recurre a un diagrama donde se grafica la magnitud como
funcion del tiempo, llamado curva de luz de la estrella. A partir de este diagrama es posi-
ble establecer si la estrella varia, la forma de las variaciones, la amplitud de la variacién

de magnitud y el periodo de la variacion si fuera el caso.

La clasificacion de las estrellas variables estd hecha de acuerdo a la forma que tiene

su curva de luz, y a la naturaleza fisica que causa las variaciones.

El espectro podria contener algunas lineas de absorcion de material alrededor de la
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Figura 11. Localizacion de los diferentes tipos de estrellas variables en el diagrama H-R.
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estrella. En la actualidad, los astronomos hacen observaciones de objetos variables uti-
lizando también otras longitudes de onda diferentes a las de la luz visible; de esta for-
ma, se han encontrado utilizando rayos X, por ejemplo, variables en rayos X, pulsares y

fendmenos conocidos como gamma-ray burst'y X-ray burst.

Las estrellas variables se dividen en dos clases principales A) intrinsecas y B) extrinsecas.
Las intrinsecas a su vez se dividen en a) variables pulsantes, b) estrellas activas y ¢) erup-

tivas. Por otro lado, las variables extrinsecas son binarias eclipsantes.

1.5.1 Variables pulsantes

En el caso de las variables pulsantes, las variacionesse deben a la expansion y con-
traccion de las capas exteriores de las estrellas, son estrellas gigantes y supergigantes que
se encuentran en una fase de inestabilidad. Sin embargo, existen excepciones como las &
Scuti que se encuentran en la secuencia principal. En algunos casos, las estrellas podrian
doblar su radio durante la pulsaciéon. La causa principal de las variacionesde magnitud
es la variacion en la opacidad del material que, en ocasiones, permite el paso el flujo de
energia del interior y a veces no por el proceso de ionizacién. puesto que la luminosidad
es proporcional a la cuarta potencia de la temperatura efectiva. El periodo de las pul-
saciones corresponde a la frecuencia fundamental propia de la estrellla, sin descartar la
existencia de otras frecuencias o “sobretonos”. Los ejemplos de este tipo de variables se
muestran en la Tabla I, donde P es el periodo de pulsacion en dias, T.E. es el tipo espectral

de las estrellas y A es la amplitud en magnitudes de la variacion.

1.5.2 Variables eruptivas

Son, en su mayoria, estrellas poco masivas. Sin embargo, existen algunas estrellas
dentro de este tipo, que son muy masivas M > 8M, y que presentan explosiones violen-

tas. No presentan pulsaciones regulares, sino variacionesrepentinas de magnitud donde el
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Tabla I. Principales propiedades de las variables pulsantes.
variable P T.E. A

Cefeidas Clasicas 1-50 F-KI <2
(8 Cep, W Vir)

RR Lyree <1 B8-F2II <£0.7
Cefeidas enanas 0.05-0.02 F1II <1
(& Scuti)

B Cephei 0.1-0.025 B1-B3II <0.1
Tipo Mira 80 - 1000 MII >25
RV Tauri 30- 150 G-KI <3

Semiirregulares 30 - 1000 K-MI <25

Irregulares K-MI <2
Fuente: Karttunen et. al. Fundamental Astronomy. pagina 317.

material de la estrella es arrojado al espacio. Las escalas de las erupciones pueden variar,
desde pequeiias llamaradas hasta la explosion de la misma estrella en una supernova. En
la Tabla II se enlistan los principales prototipos de estas estrellas asi como su amplitud
(A) la velocidad del material que expulsan. Las estrellas T Tauri corresponden a este tipo

de estrellas variables.

1.5.3 Variables eclipsantes

Son sistemas binarios en los que las componentes producen eclipses; en estas es-
trellas, las variacionesde luz no corresponden a un cambio intrinseco en las estrellas.

Algunos ejemplos de este tipo son Algol, B Lyree y W Urse Majoris.

Las estrellas T Tauri se clasifican como variables eruptivas, aunque recientemente (Al-

cald et. al. 2000) han reportado estrellas T Tauri eclipsantes con periodos de pocas horas.
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Tabla II. Principales propiedades de las variables eruptivas.

variable A Velocidad (km/s)
Supernovas >20 4,000 - 10,000
Novas 7-18 200 - 3,500

P Cygni <2 30-100

R Corona Borealis  1-9

variables irregulares <4 300

(estrellas T Tauri)

flare stars <6 2000

Fuente: Karttunen et. al. Fundamental Astronomy. pagina 321.

Por otro lado, se han encontrado variacionesde estrellas TTLD con periodos que varian
entre 2.4 y 5.8 dias. Estos, han sido reportados por Bouvier et. al. (1993). Los mismos
autores reportan observaciones hechas en estrellas TTC, y han encontrado que para éstas,
los periodos son mayores (entre 7 y 24 dias). Esto dltimo se ha interpretado como un
indicador de que las estrellas TTLD se encuentran en una etapa mas evolucionada que las

TTC.

Figura 12. Curvas de luz en V de DG Tau y de DI Tau, estrellas TTLD ubicadas en Tauro, nétese la

amplitud de las variacionesy compdrese éstas con las mostradas en el Capitulo 6.
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32



2. LA MUESTRA

Hasta antes del mapeo RASS, casi todas las observaciones en rayos X hechas en
regiones de formacion estelar (RFE) se habian realizado en zonas especificas que con-
tenian estrellas T Tauri Clasicas (TTC), pero no existia informacion precisa acerca de la
distribucién espacial de las fuentes de rayos X dentro de las nubes moleculares (Alcala
et al. 1996). Como se mencioné antes, las estrellas T Tauri de Lineas Débiles (TTLD)
se pueden identificar por medio de sus emisiones en rayos X. Gracias al mapeo RASS se
logré encontrar una muestra muy grande de fuentes de rayos X asociadas a estrellas de la
pre-secuencia principal (PSP). Con la intencién de identificar 6pticamente a las fuentes
de rayos X dentro de las RFE, pertenecientes al RASS (Krautter et. al. 1994) se inici6
un proyecto a largo plazo para buscar estrellas TTLD en RFE que estuvieran localizadas
a menos de 500 parsecs de distancia. Una region estelar adecuada para un estudio de este
tipo es la RFE de Orién, debido a que es una nube molecular gigantesca que se encuentra

a unos 460 parsecs de distancia (Genzel & Stutzki 1989).

En la RFE de Orion se encontraron 820 fuentes de rayos X dentro de un drea de apro-
ximadamente 450 grados cuadrados, de las cuales, gracias a estudios espectroscopicos
(Alcald et al. 1996) se encontraron 112 estrellas TTLD. Estas estrellas fueron identifica-
das como TTLD mediante un andlisis espectral pues, como ya se menciond, las estrellas
TTLD tienen tipos espectrales tardios (F, G o K) y muestran una linea de absorcion fuerte

de Li A6707.



En el presente proyecto se tom6 una muestra representativa de 37 de las 112 estrellas
TTLD encontradas por Alcala et. al. dentro de la RFE en Orion con el fin de monitorear-
los fotométricamente para saber si presentan variacionesy proporcionar algunos elemen-

tos que permitan estudiar las causas que provocan €sas variaciones.

Los objetos también fueron escogidos segin su accecibilidad en el cielo. Otras RFE
son enlistadas por Wichmann et. al. (1997) y Feigelson et. al. (1981) pero éstas se en-
cuentran en constelaciones ubicadas cerca del polo austral, por lo que nunca son visibles
desde el Observatorio Astronémico Nacional con el que se realizaron las observaciones,
ubicado en San Pedro Matrtir, Baja California México. En la Tabla III, se enlistan las
identificaciones de las 37 estrellas de acuerdo con un nombre dado por el grupo de in-
vestigacion de J. M. Alcald ( comunicacién privada) y que se ha adoptado por brevedad
y conveniencia (NG), el nombre de las estrellas seleccionadas en Orién en el catdlogo
RASS (RX]J, fuente de rayos X, coordenadas J2000); sus coordenadas celestes o (ascen-
cion recta, dada en horas, minutos y segundos), o (dada en grados minutos y segundos),
para el equinoccio 2000, y el tipo espectral de cada estrella de acuerdo a Alcald et. al.
(1996). En la Figura 13 se proporcionan los mapas de identificacion de las estrellas que
componen la presente investigacion. En cada mapa, el Norte se ubica hacia arriba y el Es-
te hacia la izquierda. Cada carta cubre un drea de 10’ x 10’ en el cielo. Los mapas estidn
ordenados de acuerdo con la ascencidn recta y el nombre que aparece es el que corres-
ponde a la fuente de rayos X identificada con la nomenclatura RXJ. La estrella sefalada
con una P corresponde a la estrella problema y las estrellas de comparacion seleccionadas

se identifican con ndmeros del 2 al 5.
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Tabla III. Estrellas TTLD estudiadas en la RFS de Oridén

NG RXJ o(2000) 5(2000) Tipo Espectral
hms °ms

0018 RXJ0501.1+0642 0501 05.8 +064203.0 K6
0046 RXJ0503.8-1130 050349.5 -113059.0 K3
0095 RXJ0507.8-0931 050748.0 -0931443 K2
0107 RXJ0509.0-0315 0508595 -031510.3 K1
0138 RXJ0511.7-0348 0511395 -034849.8 K3
0143 RXJ0512.3-0255 051220.0 -025546.3 K3
0211 RXJ0518.0-1146 0517572 -114607.8 K3
0212 RXJ0518.0+0712  051801.5 +071228.0 K3
0217 RXJ0518.6+0959  051837.8 +09 59 48.9 K2
0229 RXJ0519.9+0552  051951.1 +055210.7 K6
0267 RXJ0523.1-0440 0523032 -044036.7 K5
0274 RXJ0523.7+0652  052342.6 +065201.2 K6
0280 RXJ0524.1+0730 0524064  +07 30 56.0 K4
0330 RXJ0528.0-0053 0527593 -005319.3 KO
0363 RXJ0529.4+0041 0529225 +004109.1 K2
0383 RXJ0530.7-0434 0530433 -0434593 K3
0387 RXJ0530.9+1015 0530555 +101505.6 K3
o0IL RXJ0532.1-0732  053205.8 -073243.9 K4
0420a  RXJ0532.4+0131a 0532226 +013141.6 K2
0420b  RXJ0532.4+0131b  053222.6 +013141.6 K5
0423 RXJ0532.4-0713 0532246 -0713125 K3
0427 RXJ0532.5-0421 0532317 -042140.8 K4
0430 RXJ0532.6-0522 0532367 -052250.9 K3
0443 RXJ0533.1+0224 0533 08.1 40224 56.8 K4
0477 RXJ0534.7+1114 0534405 -042335.0 K2
0528 RXJ0536.7+0907  053639.6 +09 07 16.4 K1
0589 RXJ0539.3+0918  053920.7 +091826.3 K1
0595 RXJ0539.8-0205 053945.0 -020500.3 K4
0597 RXJ0539.8-0138 0539482 -013839.6 K3
0605 RXJ0539.9+0956  053956.7 +09 56 40.8 K4
0614 RXJ0540.5-0121 054032.6 -012157.0 K5
0626 RXJ0541.3+0027 0541185 40027412 K2
0627 RXJ0541.4-0324 0541238 -0324433 K1
0637 RXJ0541.9-0556 054156.1  -055643.7 K5
0672 RXJ0544.2-1306 0544103 -130630.8 K1
0678 RXJ0544.6-0121 0544340 -0121559 K4
0690 RXJ0546.1+1232 0546034 +123236.2 G9
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Figura 13. Mapas de identificacién de las estrellas del programa.

RXJ0501.1+0642 RXJ0503.8-1130

RXJ0507.8-0931 RXJ0509.0-0315

RXJ 0522.7-0348 RXJ 0512.3-0255

Fuente: base de datos SIMBAD.
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Fig. 13: Continuacién

RXJ0518.0+0712 RXJ0518.6+0959

RXJ0518.6+0959

RXJ0519.9+0552

RXJ0523.10440 RXJ0523.7+0652
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RXJ0530.7-0434

RXJ0529.4+0041

RXJ0530.9+1015 RXJ0532.1-0732
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Fig. 13: Continuacién

RXJ0532.4+0131a RXJ0532.4+0131b

RXJ0532.4-0713 RXJ0532.4-0713

RXJ0532.6-0522
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Fig. 13: Continuacién

RXJ0533.1+1114 RXJ0534.7+1114

" )
|

RXJ0536.7+0907 RXJ0539.3+0918

RXJ539.8-0138
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Fig. 13: Continuacién

RXJ0540.5-0121

RXJ0539.9+0956

41



Fig. 13: Continuacion

RXJ0544.2-1306 RXJ0544.6-0121

RXJ0546.1+1232 RXJ0544.6-0121
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3. OBSERVACIONES

Las observaciones fueron realizadas por A. Arellano Ferro, en el Observatorio de San
Pedro Martir, ubicado en Baja California, México. Se utiliz6 un telescopio de 1.5 metros
de apertura ubicado a 2790 metros de altitud sobre el nivel del mar y con coordenadas
geogréficas de 31° 2’ 43” de latitud norte y 115° 28’ 00” de longitud oeste. Este teles-
copio tiene un disefio Rtichey-Chrétien y tiene una relacion focal (distancia focal entre el
didmetro del espejo primario) de f/13.5. Los telescopios Ritchey-Chrétien son un tipo de
reflectores Cassegrain que usan espejos secundarios hiperbdlicos convexos en lugar de los
espejos esféricos o parabdlicos que se encuentran en la mayoria de disefios Cassegrain.
Un telescopio Cassegrain tiene el espejo primario de forma parabdlica concava, montado
en la parte inferior del tubo del telescopio. Este espejo posee un orificio perforado en el
centro del mismo por el cual pasa la luz reflejada por el espejo secundario, ubicado en
la parte superior del tubo del telescopio. La ventaja del disefio de estos telescopios es
que permiten una longitud focal mucho mds grande manteniendo el tamafio del tubo del

telescopio mads corto de lo que seria en un telescopio reflector de otro tipo.

Las imagenes fueron obtenidas con un detector CCD de 2000 x 2000 pixeles marca
Thomson TH7398M, instalado en el plano focal del telescopio, donde se forma la imagen
del objeto. CCD es la abraviatura en inglés de Charged-Coupled-Device o dispositivo de
carga acoplada. Estos detectores fueron inventados en 1970 y ahora son ampliamente uti-
lizados, tanto en observaciones hechas desde la superficie terreste como desde el espacio;

en fotometria estelar (como el presente caso) o de superficie, espectroscopia y astrometria.



Figura 14. Esquema de un telescopio Ritchey-Chrétien

Trayectoria de los rayos
de luz.

I'|  Espejo secundario

hiperbolico.

Plano focal [

del telescopio

Trayectoria de los rayos
de luz.

-Espejo primario

parabolico.
Los detectores CCD son normalmente sensitivos a una amplia variedad de longitudes de
onda, desde el azul hasta el infrarrojo cercano aunque son mucho mds sensibles en el rojo
o cercano infrarrojo, como se muestra en la Figura 15. Los detectores CCD son bastante
pequefios, por ejemplo, el que se utilizé tiene un drea de 15 ¢m? (unos 3.75 cm de lado
aproximadamente), relativamente mds pequeiia si se compara con el drea de una una placa

fotografica promedio (unos 500 cm?).

También cubre pequefias porciones del cielo, es decir, tiene un campo pequefio de
visién, aproximadamente unos 5’ X 5°. Asi mismo tiene una resolucién menor que la
de las emulsiones fotogréficas de grano fino debido a la diferencia de tamafios que existe
entre el grano de la emulsion (10-15 u ) y el tamafio de un pixel del detector, unos 20 pu.

Sin embargo, posee alta eficiencia cudntica (EC), término que se define como:

EC(A) = N(A)ya/N(A)yi 3.D

donde Ny, es el nimero de fotones detectados y Ny; es el nimero de fotones incidentes
a determinada longitud de onda A. Un detector perfecto podria tener una EC(A) = 1, es
decir de un 100 % de eficiencia; sin embargo, en la practica la EC varia considerablemen-

te de acuerdo con la longitud de onda como puede verse en la Figura 15. Un detector CCD
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Figura 15. Curva de Eficiencia Cuéntica de tres detectores CCD del observatorio de San Pedro Martir,

nétese que la eficiencia es mayor para longitudes de onda largas. La curva del detector

empleado corresponde a la del CCD de 2K.

Eficiencia Cudntica de los CCDs de SPM

—— 31003
—TEK1

0.7
f H.h\\ CCDIK
06 | .
/ f 3
0.5 { A
04 j r'I \‘\

0.3

0.1

0.8

QE (%)

Longitud de onda (nm)

Fuente: Observatrio de San Pedro Martir.

tiene una eficiencia cudntica mucho mayor que la de una placa fotografica, por ejemplo
para un rango de 400 a 650 nm, una placa fotografica posee una EC de 1%, mientras que
el detector CCD utilizado posee una EC que varia desde un 25% para 400 nm hasta un
65 % para los 650 nm. Por consiguiente, un detector CCD es maés eficiente que las placas
fotogréficas puesto que necesita menos tiempo de exposicion, y su respuesta a los cam-

bios de brillo es lineal. Es por eso que son ampliamente utilizados para hacer imagenes

de objetos muy tenues.

Un detector CCD es un arreglo en dos dimensiones de pequeiios pixeles en una oblea
de semiconductor, usualmente silicio, donde habré algunos miles de columnas y filas de
pixeles. En el caso del detector utilizado, cada pixel mide aproximadamente 19u x 19u.
Cuando los fotones inciden en el arreglo, cada pixel responde al impacto de un fotén pro-

duciendo electrones. Asi la carga acumulada en cada pixel es proporcional a la cantidad
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de radiacion incidente. Después de una exposicion los paquetes de carga de los pixeles
son trasladados fuera del arreglo y la carga acumulada en cada pixel es medida columna
por columna. Los valores son digitalizados y guardados en la memoria de una computa-
dora y, posteriormente, en algiin mecanismo de archivo, como por ejemplo en una cinta
DAT o en un disco compacto; con los cuales se pueden transportar, almacenar y recons-

truir imdgenes en otro ordenador.

Tanto por la electronica asociada al detector CCD como durante el proceso de lectura
de los datos se introduce una pequeia cantidad de carga espuria en cada pixel. Para dismi-
nuir el ruido electrénico del detector éste se enfria, usualmente con un bafo de nitrégeno
liquido a unos —100°C. En realidad, la temperatura del nitrégeno liquido es de —170°Cy
la botella que contiene al detector y el bafio debe calentarse para mantener la temperatura
estable a —100°C. Las observaciones se realizaron a través de dos filtros, el rojo (R) y
el visible (V), del sistema de Johnson. Este es un sistema de banda ancha que consta
fundamentalmente de los filtros: ultravioleta (U), azul (B, de blue en inglés), visible (V),
rojo (R) e infrarrojo (I). Fueron inventados a principios de los afios 50 por los astrénomos
Harold B. Johnson y William W. Morgan. Estos filtros son utilizados para permitir que
unicamente cierta banda de longitud de onda llegue al detector. En este trabajo se utiliza-
ron los filtros R y V por producir una buena tasa sefial a ruido, dados los colores de los

objetos y la sensibilidad del detector.

Como los objetos que se van a observar poseen diferentes magnitudes visuales, se re-
quirieron diferentes tiempos de exposicion para cada uno variando éstos desde 30 segun-
dos para objetos brillantes hasta, 300 segundos para objetos mds tenues. Las imdgenes de
los objetos estan centradas en la estrella sujeta a estudio. La estrategia de observacion pa-
ra cada noche consistié en ordenar los objetos de acuerdo con la ascencion recta o(2000)
y empezar a hacer las exposiciones para las imdgenes en orden creciente de asencion rec-

ta, es decir de Oeste a Este.
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Las observaciones se realizaron en dos temporadas, una del 22 de febrero al 4 de mar-
zo de 1999 y la otra del 24 al 31 de marzo de 2000. En la primera temporada se tomaron
alrededor de 7 imagenes de cada estrella, en cada filtro; en la segunda, aproximadamente
6 imagenes en cada filtro para cada objeto. En la Tabla IV se presenta un inventario de las

observaciones realizadas.

Las imagenes generadas después de las exposiciones son almacenadas como archivos
en formato FITS, que son las siglas en inglés de Flexible Image Transportation System,
es decir Sistema Flexible de Transporte de Imédgenes. Este es un formato estidndar para el
transporte y almacenamiento de imdgenes astrondmicas. Las imdgenes generadas constan
de dos partes, una parte que se llama archivo PIX, donde estd almacenada la imagen en si
y consiste en una coleccién de datos binarios con la informacién de la cantidad de carga

acumulada en cada pixel y que formardn la imagen en una pantalla de computadora.
El otro archivo es el archivo IMH, siglas de Image Header, es decir, encabezado de

imagen. En este encabezado se encuentra un archivo con todas las caracteristicas de la

imagen, como se muestra en la Tabla V.
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Tabla IV. Observaciones de estrellas TTLD en Orion

NG RXJ 1999 2000
\Y R V R
0018 RXJ0501.1+0642 9 8 - -
0046 RXJ0503.8-1130 8 10 - -
0095 RXJ0507.8-0931 8 - -
0107 RXJ0509.0-0315 9 - -
0138 RXJ0511.7-0348 7 - -
0143 RXJ0512.3-0255 8 - -
0211 RXJ0518.0-1146 7 - -
0212 RXJ0518.0+0712 10 - -
0217 RXJ0518.6+0959 7 - -
0229 RXJ0519.9+0552 10 - -

0267 RXJ0523.1-0440
0274 RXJ0523.7+0652
0280 RXJ0524.1+0730
0330 RXJ0528.0-0053
0363 RXJ0529.4+0041
0383 RXJ0530.7-0434
0387 RXJ0530.9+1015
o0II RXJ0532.1-0732
0420a  RXJ0532.4+0131a
0420b  RXJ0532.4+0131b
0423 RXJ0532.4-0713
0427 RXJ0532.5-0421
0430 RXJ0532.6-0522

[ S N Y e e Y e e U | o S T e e R R« B = R T o < R B =) T =T RN e R
'
'

N N NN RO R RO N0 X 0 0 X NN O 00 O N 00 o N

0443 RXJ0533.1+0224 6 7
0477 RXJ0534.7+1114 33
0528 RXJ0536.7+0907 5 5
0589 RXJ0539.3+0918 4 5
0595 RXJ0539.8-0205

0597 RXJ0539.8-0138 - -
0605 RXJ0539.9+0956 4 6
0614 RXJ0540.5-0121 - -
0626 RXJ0541.3+0027 6 7
0627 RXJ0541.4-0324 - -
0637 RXJ0541.9-0556 - -
0672 RXJ0544.2-1306 0 0
0678 RXJ0544.6-0121 - - 9 9
0690 RXJ0546.1+1232 8 7 7 6
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Tabla V. Datos que conforman el encabezado de una imagen

bfobj6038.fit [1024,1024] [real]: 0274

No hay pixleles malos, min=0., max=0.

Modo de archivo lineal, physdim [1024,1024], extensidén del &rea usada 1215 s.u.
Creada Wd 12:24:08 29-Aug-2001, Ultima modificacién Viernes 17:26:41 23-Mar-2001
Archivo de Pixeles '’'bfobj6038.fit’’" [ok]

ORIGEN= 'Copyright (C) 1991-1998 GKR Coputer Consulting’/FITS file originat
EXTENCIONES= F / El archivo puede contener varias extensiones

FECHA= ’2001-08-29T18:22:47" / Fecha en que se generd el archivo FIT
IRAF-TL= ’17:26:41 (23/03/2001)’ / Ultima modificacién

OBJETO= '0274 '

ASCENCION RECTA= ’05:23:4 (medida en horas minutos y segundos)’
DECLINACION= ’'06:52:01 (medida en grados minutos y segundos)’

EPOCA= ’1999.12 (época de las coordenadas celestes utilizadas) '

TIPO DE IMAGEN= 'obj '’

OBSERVADORES= 'A. Arellano y F Montalvo’

INSTRUMENTOS= ’CCD 2K '

GANANCIA= '1.89 '

RUIDO DEL DETECTOR= ’4.8 '

TAMANO DEL DETECTOR= ’[0:2000,0:2000]"

OBSERVATORIO= 'spm '

TELESCOPIO= ’1.5m spm’

LATITUD= ’31:01:45 (en grados minutos y segundos)’

LONGITUD= ’-115:29:13 (en grados minutos y segundos)’

ALTITUD= ’'2830 (en metros, medidos respecto del nivel del mar) '

TIEMPO UNIVERSAL= ’'04:49:13"

FECHA DE LA OBSERVACION= ’1999-02-28'

EXPOSICION= ’80.0 (medida en segundos) '

FILTRO UTILIZADO= 'R '
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4. REDUCCIONES

Reducir datos significa extraer pardmetros de relevancia fisica, quimica y astronémica,
por medio de una secuencia logica, a partir de datos obtenidos experimentalmente. En el
presente caso, los datos experimentales consisten en una serie de imagenes de las estrellas
sujetas a estudio, obtenidas con un detector CCD adaptado a un telescopio, como ya se
menciond anteriormente. Las reducciones se hicieron con la finalidad de obtener, a partir
de las imagenes, las magnitudes instrumentales de algunas de las estrellas en cada imagen
y poder asi calcular diferencias de magnitud entre la estrella problema y algunas estrellas
cercanas que se llamardn de comparacién. Es por medio del andlisis de estas diferencias

que se busca variabilidad en las estrellas problema o en las de comparacion.

Las reducciones se realizaron utilizando las rutinas del paquete IRAF, siglas en inglés
de Image Reduction and Analysis Facility. Este es un sistema de software multipropdsito
disefiado para la reduccion y anélisis de datos astrondmicos. Este software ha sido de-
sarrollado por el grupo de programacion del National Optical Astronomy Observatories
(NOAO) en Arizona, Estados Unidos. El programa contiene varias paqueterias que per-

miten el procesamiento de imdgenes en general asi como aplicaciones gréficas.

Para el presente trabajo, todos los programas de IRAF que se utilizaron se llevaron
a cabo utilizando la paqueteria NOAO, dentro de la cual se encuentran los paquetes de
programas que permiten efectuar fotometria de objetos puntuales, como las estrellas, en

cualquier region del espectro electromagnético.



Dentro de NOAO se encuentra el paquete de programas DIGIPHOT (Digital Stellar
Photometry Package) el cual se utiliza para efectuar fotometria estelar y finalmente den-
tro de DIGIPHOT se utiliz6 el paquete DAOPHOT (Dominion Astrophysics Observatory
Crowded-Field Photometry Package), éste es a su vez un paquete de programas que per-
mite hacer fotometria de campos estelares donde hay muchas estrellas, utilizando el con-

cepto de “point spread function”, que se definird mds adelante.

Todos los comandos de programas IRAF que se mencionen a continuacion son pro-
gramas que conforman el paquete DAOPHOT a menos que se mencione lo contrario. Por
lo anterior, en los ejemplos de uso de comandos IRAF que se indiquen siempre aprare-
ceran al lado izquierdo, antes del nombre de cada comando el siguiente indicador: da>
(de DAOPHOT). Finalmente, para emplear las paqueterias IRAF, es necesario ubicarse

en el directorio donde se encuentren los archivos de las imdgenes que se desean reducir.

4.1 Correcciones por BIAS y FLATS

Dentro del proceso de reducciones lo primero que se hace es eliminar de las imdgenes
el ruido térmico producido por la electrénica y corregirlas de las diferentes sensibilidades

que puedan tener los pixeles del detector.

Es posible, entonces, tomar una lectura instantdnea del CCD sin exponerlo a la luz. A
esta imagen del ruido térmico se le llama BIAS. Para corregir cada imagen de los defectos

térmicos es necesario restarle el BIAS.

La Figura 16 muestra la superficie correspondiente a un BIAS. El detector utilizado
tiene una columna de pixeles defectuosa, por lo que se observan las prominicencias. No
es posible hacer fotometria de objetos sobre esa columna, por lo que durante las observa-

ciones se evitd que el objeto de interés cayera cerca de esa columna y durante la selecciéon
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de estrellas de comparacion se evitaron estrellas en esa vecindad.

Figura 16. La superficie de un BIAS. El médximo observado se debe a una linea de pixeles

defectuosos en el detector.

i
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La otra correccion importante necesaria se debe a que los pixeles del CCD no nece-
sariamente tienen la misma sensibilidad a la luz. Si la sensitividad de cada pixel varia
ligeramente, entonces, el CCD iluminado por una fuente luminosa homogénea o plana,
no producird una imagen plana sino una que parece una superficie con la forma de la in-
homogeneidad de sensitividad del CCD (véase la Figura 17) A una imagen de un campo
de iluminacién homogénea, se le llama FLAT o campo plano. Este campo es usualmente,
como se indico en el capitulo de observaciones, el cielo del creptisculo o bien del alba por
ser poco intenso y carecer de estrellas. Puesto que el campo es plano, cualquier sesgo o
deformidad en la imagen se debe a variaciones de sensitividad de los pixeles. Al dividir
cada imagen entre la del campo FLAT respectivo se corrigen los errores causados por las

variaciones de sensibilidad de los diferentes pixeles.
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Figura 17. La superficie de un campo FLAT
fit: flatfield

Durante la noche, cuando se estd observando se toman varias imdgenes BIAS. Los
BIAS se toman haciendo exposiciones con el obturador del detector cerrado. Se toman, a
su vez, imagenes FLAT en cada filtro utilizado, R (Rojo) y V (Visible). Las exposiciones
de los FLAT’s usualmente son del orden de 5 segundos, aunque es necesario compensar
el obscurecimiento gradual del cielo durante la puesta del Sol, con el alargamiento del

tiempo de exposicion, procedimiento que requiere un poco de experiencia.

Lo primero que se hace en las reducciones de BIAS y FLAT es sacar las imdgenes

promedio BIAS y FLAT respectivamente de las obtenidas en cada noche de observacién.

Esta operacion se realiza utilizando el paquete DAOPHOT de IRAF vy utilizando el
comando “imcombine” (Image Combine), mediante el cual es posible combinar varias
imdgenes en una sola que tendrd el valor medio. Para ejecutar el comando “imcombine”
dentro de IRAF, se debe escribir primero el nombre del comando seguido de los nom-
bres de las imdgenes BIAS que serdn combinadas, separadas por comas y escribiendo en

el ultimo lugar el nombre con que se desee la imagen que resulte de la combinacion de
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imégenes. Para los campos FLAT se debe seguir el mismo procedimiento pero teniendo
en cuenta el tiempo de exposicion, ya que es necesario que el promedio sea pesado usan-
do el tiempo de exposicion como factor de peso. Para esto se debe agregar al final de la
instruccion anterior el factor de escala donde se indicard el tiempo de exposicion, “expo-
sure”, aunque para esto es necesario que el pardmetro “exposure” esté en el encabezado

de la imagen (Véase la Tabla V). A continuacién, se muestra un ejemplo para cada caso:

a) Para campos BIAS

da> imcombine biasl.fit, bias2.fit, --- , biascombi.fit

b) Para campos FLAT

da> imcombine flatl.fit, flat2.fit, --- , flatcombi.fit scale = exposure

Ahora, el FLAT promedio obtenido se debe normalizar. Para hacer la normalizacion
se tiene que hacer primero una estadistica del campo FLAT promedio. La estadistica de la
imagen se obtiene con el comando “imstat” (Image Statistics) que proporciona el niimero
total de pixeles en la imagen (NPIX), el valor medio del niimero de cuentas de los pixe-
les del detector (MEAN), la desviacion estdndard (STDDEV), el valor minimo y el valor

maximo de la misma (MIN y MAX respectivamente).

El comando “imstat” se utiliza ingresando dicho comando seguido del nombre de la
imagen de interés y obteniendo el resultado desplegado en la pantalla, como se muestra
en el siguiente ejemplo:

da> imstat nombreimagen.fit

IMAGE NPIX MEAN STDDEV MIN MAX

nombreimagen.fit 1048576 24.6 60.46 -510.2 8200.

Como se describi6 en el capitulo 3, las imdgenes CCD estdn compuestas de un arre-
glo de puntos debido a las cuentas del detector, distribuidos en una matriz cuadrada de
2048 %2048 casillas llamadas pixeles; por lo que es posible realizar operaciones aritméticas

con las imdgenes como si se tratara de operaciones de matrices.
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El campo FLAT se normaliza, dividiendo el FLAT medio entre su valor promedio
obtenido de su estadistica. Esta operacion se ejecuta utilizando el comando “imarit”, que

permite realizar operaciones aritméticas con las imdgenes.

da> imarith flatcombi.fit / 24.6 flatmedio.fit

Ahora la imagen “flatmedio.fit” estd normalizada por lo que los valores de los pixeles
estdn todos alrededor de 1. Ahora es necesario dividir todas las imagenes de la noche
entre el FLAT normalizado para corregirlas del efecto de la variacién en la sensibilidad

de los pixeles.

Dado que usualmente se trabaja con un gran nimero de imégenes, el realizar esta
operacion de forma individual, es decir imagen por imagen, tomaria mucho tiempo por
lo que el paquete IRAF permite trabajar con listas de datos. Estas listas son archivos que
contienen los nombres de las imdgenes que estardn sujetas a alguna operacion. Las listas
se crean utilizando el comando UNIX, “1s” y crea un archivo que contiene los nombres de
todos archivos presentes en el directorio que tengan la extension que se le indique. Para
la ejecucion de trabajos en serie, utilizando listas, es necesario que la lista de entrada y la
de salida tengan el mismo nimero de elementos. En los siguientes ejemplos se muestra

el uso de dichos comandos.

a) Para crear listas de archivos:
ls *.fit > NOMBRELISTA
Genera una lista cuyo nombre es NOMBRELISTA y que contiene todos los archivos de extension . fit
presentes en el directorio.
b) Para imdgenes individuales:
da> imarith imagenentrada.fit + imagen.fit imagensalida.fit (suma)
da> imarith imagenentrada.fit - imagen.fit imagensalida.fit (resta)
da> imarith imagenentrada.fit X imagen.fit imagensalida.fit (multiplicacidn)

da> imarith imagenentrada.fit / imagen.fit imagensalida.fit (divisidn)
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c) Para listas que contienen imagenes:
da> imarith @listaentrada + imagen.fit @listasalida (suma)
da> imarith @listaentrada - imagen.fit @listasalida (resta)
da> imarith @listaentrada X imagen.fit@ listasalida (multiplicacidn)

da> imarith @listaentrada / imagen.fit @listasalida (divisidn)

d) Ejemplos de listas de entrada y salida
entrada salida
imagenl.fit imagenAl.fit
imagen2.fit imagenB2.fit

imagen3.fit imagenC3.fit

Una vez que se tienen el BIAS promedio se dividen todas las imagenes estelares entre
el FLAT normalizado. Ahora las imagenes estelares estdn listas para hacer la fotometria

sobre ellas.

4.2 Parametros de la imagen

El paso siguiente consiste en ver la calidad de cada imagen, ésta depende de con-
diciones atmosféricas tales como el seeing que se refiere a una medida de la turbulencia
atmosférica; de la humedad y el brillo del cielo; imperantes durante la observacion. Los
pardmetros que han de caracterizar a cada imagen son 3; el nivel medio del brillo de fondo
de la imagen o cielo (X), la desviacion estédndard del cielo (6) y el ancho de las imédgenes
estelares. Este ultimo parametro corresponde al ancho total a media altura de la gaussiana
del perflil de brillo de las estrellas, a este pardmetro se le llamard como FWHM (acrénimo
en inglés de Full Width Half Maximum).

Para medir estos parametros se despliega cada imagen. Para desplegar una imagen se
necesita una plataforma que permita desplegar imagenes en formato FITS. En el presente
trabajo se utilizé el paquete XIMTOOL. EI despliege de la imagen se hace dentro de

IRAF, utilizando el comando “display” (despliegue) seguido del nombre de la imagen
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que se desea desplegar e indicando al final, la pantalla que se desea utilizar en el paquete
XIMTOOL ya que con este paquete se tiene la opcidon de desplegar hasta 4 imagenes. Si
se desea un despliegue completo de la imagen se debe de agregar al final la instruccion

“fi+” I, como se muestra en el siguiente ejemplo.

a) Despliegue de un sector de la imagen en la pantalla 1

da> display nombreimagen.fit 1

b) Despliegue completo de la imagen en la pantalla 3

da> display nombreimagen.fit 3 fi+

Una vez desplegada la imagen se toman los pardmetros (X, 6 y FWHM), utilizando el coman-

do “daoedit” como se muestra a continuacion:
da> daoedit nombreimagen.fit

Al ejecutar dicho comando, aparece un cursor en la imagen desplegada. Con dicho cursor se
localizan las estrellas seleccionadas para medir los pardmetros de la imagen. Con el cursor sobre la
estrella deseada, se pulsa la tecla “r” con lo que aparece en una nueva pantalla la grafica del perfil
radial de la estrella. Los pardmetros X, 6 y FWHM se obtienen del encabezado de la grafica. En
la Figura 18 se muestra el perfil radial de la estrella RXJ0544.6-0121.

En el encabezado del mismo, se encuentran escritos los datos en el siguiente orden:

Nombre de la imagen: bfbobj3015.fit

Coordenadas de la estrella en la imagen: 565.72 587.87

Cielo: Media (X) 14.08047 Mediana 14.05436 Sigma (0) 3.903441
Fwhmpsf: 9.47 (FWHM en pixeles)

Cuentas: 363895.2

Magnitud: -13.902 (magnitud instrumental)

Para obtener el grafico de la superficie de una sola estrella, se presiona la tecla “s”

(Surface Plot) teniendo el cursor siempre sobre la estrella deseada. Esto es ttil para ver

"La instruccion fi+ depende de la configuracién de la paqueteria IRAF con que se esté trabajando.
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Figura 18. Perfil radial de RXJ0544.6-0121

los perfiles de estrellas particulares (ver Figura 19).

Si durante la noche de la observacion el cielo tuvo un seeing excepcional, el perfil de
la estrella aparecerd como una curva gaussiana bastante fina, con un FWHM reducido; por
el contrario, si las condiciones de cielo no son adecuadas, la estrella aparecerd como una
gaussiana menos fina y de mayor FWHM. Esto también tiene que ver con el seguimiento
del telescopio, ya que si éste no fue bueno, las imdgenes estelares estardn alargadas. Es
conveniente que las estrellas que se seleccionan sean de distintas regiones del CCD y que

a priori tengan un tono de intensidad promedio.
A los datos tomados de 3-5 estrellas seleccionadas en por cada imagen se les calcula
el promedio y este dato es archivado en la lista a la que corresponda el filtro de la imagen.

Estas listas son llamadas “IfV” (lista final para filtro V) y “IfR” (lista final para filtro R).

Una lista tipica tiene el siguiente formato:
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Figura 19. Superficie gaussiana de RXJ0544.6-0121

Figura 20. Perfil radial de una estrella difusa
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Figura 21. Superficie de una estrella difusa, comparese con la Figura 19

Tabla VI. Ejemplo de un archivo “1fV”

imagen archivo X c FWHM
coordenadas

imagenl.fit imagenl.coo 111. 20.7 8.5

imagen2.fit imagen2.coo 262. 31.8 6.2

imagen3.fit imagen3.coo 190. 25.5 7.3

imagenN.fit imagenN.coo 163. 11.3 5.3

4.3 Generacion de archivos de coordenadas

Una vez que se han obtenido los pardmetros caracteristicos de cada imagen, se
generan los archivos con las coordenadas de las estrellas de cada imagen a las que se
les debe de hacer fotometria. Estos archivos de coordenadas se generan con el comando
“rimcursor”’. Este comando toma las coordenadas (X,Y) de estrellas en una imagen y
almacena los valores de las coordenadas en un archivo cuya extension se ha escogido

como “.coo”. En cada imagen se han escogido 5 estrellas, la estrella sujeta a estudio y
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cuatro estrellas de comparacion. Estas deben ser, hasta donde sea posible, semejantes
en brillo a la primera. Las estrellas de comparacion escogidas se muestran en los mapas
de identificacion de la Figura 13. El comando “rimcursor” funciona sobre una imagen

desplegada. Este comando se ejecuta de la siguiente forma;

da> rimcursor nombreimagen.fit > nombreimagen.coo

Siempre se recomienda utilizar el nombre de la imagen para el nombre del archivo
de coordenadas, cambiando unicamente la extension del archivo; esto se hace para evitar
confusiones de archivos. Una vez que se desplegé la imagen, y se ejecutd el comando

rimcursor” se seleccionan con el cursor las estrellas de interés y oprimiendo la barra
espaciadora se ingresardn los datos de las coordenadas al archivo de coordenadas. Al

€6 %

terminar, se pulsan las teclas “control” y “z” al mismo tiempo.

Tabla VII. Archivo de coordenadas de una imagen
X Y

511.484 465.482
923.496 677.491
615.488 807.494
585.486  757.492
257.476  815.494

Cuando ya se tienen listos los archivos de coordendas y los pardmetros caracteristicos

de cada imagen, se procede a hacer la fotometria de las im4genes.
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4.4 Fotometria CCD

La fotometria estelar consiste en medir el brillo de una estrella, en determinadas bandas
del espectro electromagnético. El brillo se mide en términos de la magnitud aparente del
objeto. Las magnitudes se miden usando una escala logaritmica definida por N. Pogson,

en términos de la luminosidad del objeto de la siguiente manera:

m= —2.5log¥; 4.1)

Donde / es una medida del flujo luminoso de la estrella, esto puede ser, por ejemplo,
el nimero de fotones por unidad de tiempo. Si se tienen, por ejemplo, dos estrellas con

luminosidades ¢ y #>, la diferencia de sus magnitudes esta dada por:

my —my = —2.5log(£2/4}) 4.2)

Debido al signo menos en ambas ecuaciones (4.1 y 4.2) los objetos mds brillantes
tienen un valor numérico mds pequefio de magnitud que los que corresponden a objetos

menos brillantes.

La magnitud de una estrella depende del rango espectral en que se esté midiendo, de
la distancia, de la temperatura, de su color y también de la sensibilidad del detector utili-
zado. Por ejemplo, si se tienen dos estrellas de la misma magnitud, una de color rojo y
otra azul; si sus magnitudes se determinaran usando una placa fotografica, se vera que la

estrella azul tendrd una magnitud mayor que la estrella roja.

Por esto se hace necesario especificar como se ha medido la magnitud. A las mag-
nitudes medidas en las placas fotogrificas se les llama magnitudes fotogréficas m, y a
las medidas con el ojo se les llama magnitudes visuales m,. En la escala de magnitudes
de Pogson, las estrellas visibles a simple vista en el cielo tienen magnitudes visuales has-

ta de 6. La Luna llena en una noche clara tiene una magnitud visual de -12 y el Sol de -26.
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Para cualquier tipo de magnitudes que se utilice, la escala es también logaritmica, pero
tiene un origen arbitrario que depende de factores como la calidad reflectiva de la 6ptica
del telescopio, la electronica asociada al detector CCD vy la sensibilidad como funcién de

la longitud de onda del detector.

Existen varias formas de hacer fotometria, tales como la fotoeléctrica o la fotogréfica.
La fotometria fotogréfica se hace sobre imdgenes en placas valiéndose de un fotometro de
iris que mide los didmetros de las imagenes estelares, éstos se comparan con los didmetros
de estrellas estdndares también registradas en la placa fotografica, transformando asi las
magnitudes instrumentales a magnitudes en el sistema estdndar. Una de sus desventajas
es que es necesario tener estrellas estdndares dentro del mismo campo. Por otro lado, la
fotometria fotoeléctrica se hace con ayuda de un fotomultiplicador cuya funcién es de-
tectar los fotones provenientes de la estrella y transformarlos en corriente eléctrica que se

digitaliza para su ulterior andlisis.

La fotometria CCD es la técnica mds reciente y usa un detector CCD como el que
se describi6 en el Capitulo 3. Esta técnica se ejecuta numéricamente sobre la imagen
digitalizada. Es esta técnica la que se ha decidido utilzar y se describe detalladamente a

continuacion.

Las estrellas sobre la imagen CCD tienen un perfil tridimensional de forma gaussiana,
(Véase la Figura 19). El plano de la imagen se puede imaginar como si fuera un mapa en
relieve con crestas cuyas alturas corresponden a las magnitudes de las estrellas presentes
en el campo y no es poco comun que en casos de estrellas muy cercanas unas a las otras,
sus gaussianas estén mutuamente contaminadas. Aunque cada estrella es una gaussiana
de diferente tamaio, seglin su magnitud, su perfil o la forma matematica del perfil, es el

mismo para todas las estrellas de la misma imagen puesto que estdn sujetos a las mismas
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condiciones atmosféricas e instrumentales.

La intencion del fotometrista es determinar el flujo debajo de la gaussiana de cada
estrella para transformarlo, por lo pronto, a la magnitud instrumental correspondiente.
Para esto es conveniente, entonces, calcular matematicamente la forma exacta de la gaus-
siana promedio de las estrellas en cada imagen. Esta superficie gaussiana debe tener la
propiedad de poderse escalar a estrellas de diferente magnitud sin alterar sus propiedades
matemadticas. A esta funcidn escalable se le llama “Funcién de dispersion de punto”, o
por su acronimo en inglés PSF (Point Spread Function).

Existen muchos factores que contribuyen a la PSF, como por ejemplo la turbulencia
atmosférica que distorsiona el frente de ondas de luz incidente, asimismo el guiado del
telescopio que, en ocasiones, hace que la imagen se mueva mientras estd siendo integrada
y por ultimo factores tales como los elementos Opticos y la instrumentacién del telescopio.

De acuerdo con Mointinho (1999) la PSF se caracteriza por tener tres regiones diferentes:

a) la zona central que puede aproximarse a partir de una funcion analitica, como una

gaussiana eliptica.

b) laregion exterior, referida usualmente como la cola de la PSF y

¢) la zona de transicién que une el centro con la cola.

El tamaio de la cola puede variar desde unas décimas de minuto de arco hasta unos
5’ de arco, esto viene dado por la apertura que se adopte en diferentes casos, como se

explicard més adelante.

Para calcular la PSF correspondiente a una imagen se puede, en principio, recurrir a
la tarea PSF de IRAF, que utiliza un conjunto de estrellas seleccionadas por el astronomo
para modelar su perfil. Sin embargo, hay varios pasos y medidas que se deben tomar

principalmente para garantizar un buen resultado. La manera de ejucutar estos pasos es
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por medio de tareas especificas en IRAF de forma encadenada, para lo cual es conve-
niente preparar un archivo de comandos ejecutables uno tras otro para grandes series de

imégenes, lo que ademds garantiza la homogeneidad del proceso.

Hay varias formas de determinar la PSF, un método se basa en una descripcidn analitica
para la PSF, otro en la determinacion empirica a partir de un buen nimero de estrellas y
existen combinaciones que utilizan ambas. En la presente investigacion se eligio la tarea
IRAF/PSF, que pertenece a la dltima clase. En el proceso la tarea PSF modela el centro
de la superficie de la PSF con una funcién analitica elegida entre una lista de funciones,
mientras que la cola y la regidn de transicion son modelados después de sustraer la com-

ponente analitica al perfil observado.

Este conjunto de comandos se le llam6 PSFE.cl y es un programa escrito en lenguaje de
comandos. Este programa utiliza estrellas brillantes de referencia para hacer una primera
PSF, luego recalcula la PSF para las estrellas de interés arrojando como resultado las

magnitudes instrumentales de la estrella problema y de las estrellas de comparacion.

En la Tabla IX (pdgina 67) se muestra el programa PSF.cl. Como puede verse en el
encabezado del mismo, las primeras instrucciones sitian los comandos del programa en
el paquete DAOPHOT (lineas 1-4), a continuacidn el programa lee el fichero o lista “1fV”
(linea 5). La lista es como la que se muestra en la Tabla VI (mostrada en la pagina 59)
y en la misma se encuentran las imdgenes sobre las que se hard la fotometria; aqui el
programa inicia un ciclo donde toma la imagen “s1”, lee el archivo de coordenadas “s2”

y los parametros del cielo X =x, 6 =y y FWHM = z (lineas 6 y 7).

Los pardmetros con que el programa calcula la PSF se definen en el siguiente bloque
de instrucciones localizado en las lineas 8 ala 22. El primero de ellos lee el encabezado de
la imagen “s1” con el comando IMHEADER, a continuacién se definen los pardmetros

con que se definen el centrado de la estrella en la imagen y que tiene un valor igual al
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FWHM. CENTERPARS.CBOX = FWHM vy se calcula la mediana. Se definen el radio,
el radio de ajuste y la apertura a las que se les asign6 valores que siguen: ANNULUS =
4xFWHM, DANNULUS =3xFWHMy APERTURES =4xFWHM. Con estos valores

se hard la fotometria de las estrellas que se usaran para determinar la PSF (Véase la Figura

22).

Figura 22. Annulus y dannulus.

DDAN

DD = DIAMETRO DEL DIAFRAGMA O
APERTURA

DA = DIAMETRO DEL ANNULUS

DDAN = DIAMETRO DEL DANNULUS.

Para el calculo de la PSF se toman en cuenta también, los tiempos de exposicion, el
ruido y la ganacia del detector, las condiciones del cielo, asi como el valor mdximo y

minimo de la imagen (lineas 14 a la 19).

Finalmente se definen el FWHM para la PSF, el radio de la PSF y el ajuste de la PSF
con los comandos: DAOPARS.FWHMPSF, DAOPARS.PSFRAD y DAOPARS.FITRAD
respectivamente, como se muestra en lineas 20 a la 22. Los valores dados a cada uno son
los siguientes: PSFRAD=4xFWHM + 1 y FWHMPSF = FWHM. Dado lo anterior, la
PSF tendrd un valor variable, que como se puede ver depende del valor FWHM de cada

imagen.

Las estrellas que usaron para calcular la PSF son las mismas estrellas de comparacion.
La PSF debe construirse iterativamente: una primera aproximacion a la PSF se genera
directamente a partir de las estrellas PSF en la imagen que después se utiliza para eliminar

las estrellas vecinas a la estrella de interés. En las lineas 23 - 30 el programa ejecuta
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una primera corrida para calcular las PSF que usard como referencia para determinar las
PSF finales de la imagen. En este proceso el programa despliega la imagen a la que le
estd calculando la fotometria y genera archivos que contienen las magnitudes de primera
corrida.

A partir de esta primera PSF el programa genera una nueva PSF, en la cual no apa-
recerdn las estrellas vecinas a las estrellas indicadas. Este proceso de generar una PSF y
mejorar la sustraccion de vecinos se continda hasta que los residuos de los perfiles elimi-

nados son aceptables.

Para eliminar de la PSF las estrellas vecinas, se utiliza la tarea NSTAR y SUBSTAR
(lineas 31 - 33). El primero realiza ajustes simultineos de la PSF a las estrellas de un
grupo proporcionando la fotometria de cada estrella, en este proceso se define grupo al
conjunto formado por la estrella PSF y sus estrellas vecinas. El segundo comando utiliza
las magnitudes ya calculadas como un factor de escala que se aplica a la PSF para sustraer

las estrellas vecinas y generar una imagen libre de vecinos.

Una vez que se tiene la PSF se mide la magnitud de todas las estrellas de la ima-
gen con el comando ALLSTAR. Este comando organiza las estrellas en grupos, ajusta la
PSF simultdneamente a todas las estrellas en cada grupo, y obtiene para cada estrella su
magnitud, el error fotométrico interno y  la bondad de ajuste. Finalmente con el coman-
do PDUMP el programa genera varios archivos que contienen informacion referente a el
proceso relacionado con el cdlculo de la PSF. En particular, nos interesan los archivos de
extension “.fit0” los que contienen la fotometria de las estrellas de interés calculada en

magnitud instrumental. En la Tabla VIII se muestra como ejemplo el archivo “.fit0”.

68



Tabla VIII. Archivo “.fit0” de una imagen

D X Y m;

1 548.468 489.066 13.615
2 238.003 409.655 13.257
3 132.426 349.462 16.487
4 510.058 298.095 15.632
5 859.774 309.551 14.148
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Tabla IX. El programa PSF

(1)ioao
(2) digiphot
(3) daophot (4) ptools
(5) list = “If V™
(6)for (i=1;ij=2;i+=1){
j=i+l
(7) while (fscan (list, s1, s2,x , y , z) != EOF)
{
(8) imheader (s1)
(9) centerpars.cbox =z
(10) fitskypars.salgori = “median”
(11) fitskypars.annulus = 4*z
(12) fitskypars.dannulus = 3*z
(13) photpars.apertures = 4*z
(14) datapars.exposur = “EXPTIME”
(15) datapars.ccdread = “RDNOISE”
(16) datapars.epadu = 1.89
(17) datapars.sigma =y
(18) datapars.datamax = 28000
(19) datapars.datamin = x-(7*y)
(20) datapars.fwhmpsf =z
(21) daopars.psfrad = (4*z)+1
(22) daopars.fitrad =z
(23) display (s1,1, fi+)
(24) phot (s, s2, s1//“.m”, verify-)
(25) pstselect (s1,s1//“.m”,s1//*.pst”, inter-, verify-)
(26) psf(s1, s1//*.m”, s1//*.pst”, s1//*.psf.1”, s1//“.pst.2”, s1//“.psg.1”,
(27) varorder = -1, inter-,
(28) verify-, ;¢ s1//“psf”)
(29) for(i=1;ij=1;i+=1){
(30) print ’step”(i)
j=i+2
k=i+l
(31)distar (s, s1//“.psg.”/fi, s1//*.pst.’/fi, s1//*.nst”/i, rejfile=" ",
(32) verify-, verbose-)
(33) substar (s1, s1//“.nst.”//i, s1//<.pst.”/k,s1//<.pst.”Ifi, s1//.sbt.”/1i,
(34) verify-, verbose-)
psf (s1//.sbt.”//i, s1//*.m” s1//*.pst.” /K, s1//*.ps.”l/k,
s1//*.pst.”llj, s1//*.psg.’l/K, inter-, verify-, ¢ s1//*.psf”)
}
(35) hselect (s1, “object,filter,ut,date-obs,exptime”, “naxis=2", ; s1//0)
(36) allstar (s1, s1//“.m”, s1//“.psf.2”, s1//“.als.1”, s1//“.arj.17,
s1//“.sub.1”, fitsky = yes, sannulus = 4%z, wsannulu = 3*z, verify-, verbose-)|
(37) pdump (s1//“.als.1”, “ID,XCENTER,YCENTER,MAG”, “yes”, ;¢ s1//0 )
}
}

(38) list=""
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4.5 Calculo del dia juliano

Los andlisis que se hardn a partir de este momento se realizaran fuera del ambiente
IRAF, con programas escritos en FORTRAN 77. Ya que se han obtenido las magnitudes
instrumentales de los objetos de interés con los paquetes de IRAF solamente serd nece-
sario tener un registro del tiempo adecuado, en el que se obtuvieron las observaciones
para poder estudiar la variabilidad y temporalidad de los posibles cambios de brillo. Este
registro temporal, conviene tenerlo en una forma tal, que permita realizar comparaciones
de una forma facil y practica. Es por eso que se hace necesario convertir las fechas de
calendario civil a fechas dadas en dias julianos. En el siglo X VI el historiador Joseph Jus-
tus Scaliger (1540-1609) traté de resolver, de una manera conveniente, el problema que
existia en los calendarios para referirse a intervalos de tiempo grandes, introduciendo un
unico sistema de datacion con el que se lleva un registro del nimero de dias transcurridos

entre dos fechas.

A este sistema se le conoce como juliano y tiene un ciclo de 7980 afios. En éste siste-
ma, cada afio estd caracterizado por 3 nimeros (S,G,I), asociados respectivamente a tres
ciclos que son: a) El ciclo solar de 28 afios (S), que es el periodo en el cual los dias
de la semana y las fechas se repiten en el calendario juliano. b) El ciclo lunar (también
conocido como “ciclo de los nimeros de oro”) de 19 afios (G), que es el periodo en el que
se repiten (aproximadamente) las fases de la Luna en las mismas fechas del calendario
juliano. c) El ciclo de indiccién que dura 15 afios (I), y que estd asociado a un ciclo

romano de impuestos de origen desconocido (Meyer, P. 2001)

Scaliger encontré que una combinacién dada de los nimeros (S,G,]) se repetird al ca-
bo de 7980 afios (es decir, 28 x 19 x 15) y bautizé a este nimero como periodo juliano,
debido a que utiliza el calendario juliano como referencia. El origen (es decir, la fecha
donde empieza el primer periodo juliano), estd dado de acuerdo con el afio al que corres-

ponda la combinacion de nimeros (S=1, G=1,1=1). Scaliger, basado en los nimeros
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(S,G.I) que corresponden al afio de nacimiento de Cristo, calculé que el primer periodo
juliano inici6 el dia 1 de enero del afio 4713 A.C. (calendario juliano) y terminard el 31

de diciembre del 3267 D.C. (calendario juliano).

Utilizando el periodo juliano, se le ha asignado un nimero a cada dia transcurrido
desde el mediodia ,Tiempo universal (T.U.), u hora del meridiano de Greenwich, del 1 de
enero del afio 4713 A.C. Esta fecha es el dia juliano ntimero 0. Los dias julianos inician al
mediodia de Greenwich por convencion. Por ejemplo al mediodia del 24-11-1999 (fecha
dada en el calendario civil de uso cotidiano), han transcurrido 2451236 dias julianos des-
de el origen. Una componente decimal se debe utilizar para tomar en cuenta la fraccion
de dia que ha transcurrido desde el mediodia anterior, por ejemplo, la fecha juliana para

el dia 24-11-1999 a las 6:00 AM en Greenwich es 2451236.75 dias.

En la astronomia, este sistema de conteo de dias, fue introducida en el afio de 1849 por
el astronomo inglés Sir John Friederick William Hershel (1792-1871). Los astrénomos
utilizan este sistema debido, entre otras cosas, a que es mds sencillo determinar el niimero

de dias transcurridos entre dos sucesos.

Como se puede apreciar en la Tabla V, entre los datos que conforman el encabezado
de una imagen estdn: la fecha en que se realiz6 la observacion y la hora. La fecha se
almacena utilizando el calendario civil, que es el calendario de uso cotidiano y la hora
se almacena en Tiempo Universal. Para hacer la transformacién del calendario civil al

calendario juliano se utiliza el siguiente algoritmo:

JD = 24105020 + (365) x (A — 1900) + DTA + NAB1900 — 0.5+ TU /24 (4.3)

donde,
JD = Dfa juliano a las 0" Tiempo Universal.
A = Afio de la fecha a la que se le desea calcular el dia juliano.

DTA = Dias transcurridos en el aflo en cuestion.
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NAB1900 = Numero de afios bisiestos transcurridos desde 1900.

TU = Fraccion del dia transcurrido en Tiempo Universal.

En la préctica, el cédlculo de la fecha juliana se hace con el programa JD escrito en
FORTRAN 77. Existen dos versiones de este programa, una que calcula la fecha juliana
para afios posteriores a 2000 llamado “jd2000.for” y otra para afios anteriores al 2000,
llamado simplemente “jd.for”. Lo que hace este programa es tomar de los archivos de
extension “.fit0” la fecha y la hora, que tienen escrita en calendario civil; y utilizando
la ecuacioén 4.3, el programa calcula el dia juliano. El resultado, junto con magnitudes,
la hora y la fecha se almacenan en archivos con extension “.jd” seglin se muestra en la
Tabla X donde el dia juliano aparece en la columna del extremo derecho. El programa JD
lee este archivo y ejecuta el cdlculo para cada archivo “.fit0” y escribe en el archivo ‘jd”
correspondiente. Debido a que se manejan grandes cantidades de archivos, se trabaja uti-
lizando listas de archivos (Tabla XI) donde se enlistan los nombres de los que intervienen

en el proceso.
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Tabla X. Ejemplo de archivo “.;d”

ID X Y Mag. TUD FC DJ

1 534.22 473.16 14.787 4.9211 1 3 99 2451238.705

2 223.73 393.83 14.528 4.9211 1 3 99 2451238.705

3 118.20 333.67 17.731 4.9211 1 3 99 2451238.705

4 495.76 282.23 16.647 4.9211 1 3 99 2451238.705

5 845.47 293.58 15.151 4.9211 1 3 99 2451238.705
Tabla XI. Lista de entrada para el programa “jd.for”.

imagenl.fit0
imagen2.£fit0

imagen3.£it0

imagenN.fit0

imagenl. jd
imagen?2.jd

imagen3. jd

imagenN. jd
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4.6 Fotometria diferencial y ordenamiento

de datos

La fotometria diferencial consiste en calcular la diferencia de magnitudes entre la
estrella sujeta a estudio y las magnitudes de las estrellas que se escogieron como com-
paracion. Esta técnica es la preferida para estudiar estrellas variables. Si las estrellas
de comparacion se escogen cercanas a la estrella problema, todas estardn sujetas aproxi-
madamente a la misma extincién atmosférica y ésta se cancela al tomar la diferencia de
magnitudes, por lo que la precision de la fotometria diferencial suele ser alta y su ejecu-

cidén mads rapida.

El programa “ccddifer.for” se encarga de ejecutar la fotometria diferencial. Lee las
magnitudes instrumentales contenidas en los archivos con extensién “.jd”, (calculados
por el programa “psf.cl” y “jd.for”, descritos en las secciones 4.4 y 4.5) y produce un
archivo al que se le llamo “resultados” donde aparecen: la identificacion de cada estrella
sujeta a estudio (ID), el filtro utilizado (F), el nimero de indice de identificacion de las
estrellas, 1 para la estrella problema y de 2 a 5 para las estrellas de comparacion (N); las
diferencias de magnitud entre la estrella sujeta a estudio (1) y las estrellas de compara-
cidn, asi como la fecha juliana (JD) de cada imagen. En total, se tienen tantos archivos
de resultados como noches por temporada de observaciéon. Como ejemplo, los resultados

para la estrella RXJ0512.3-0255 (0143) se muestran en la Tabla XII.

Hecho esto, los datos de todas las noches de observacién se juntaron, utilizando un
editor de texto, para conformar un tnico archivo de resultados. Una vez que estdn juntos
todos los archivos de resultados de cada temporada, se procede a ordenarlos de tal manera
que queden juntas todas las observaciones de una misma estrella. Esto se hace ejecutando
el programa CCDJUNTA, el cual lee el archivo de resultados y genera un archivo orde-

nado de acuerdo con la identificacion (ID) y el filtro (F). Asimismo, incluye los datos que

75



Tabla XII. Correcciones de fechas julianas

ID F N 1-2 1-3 1-4 1-5 JD
ol43 Vv 1 -3.449 -0.507 -0.129 -2.395 2451237.641
ol43 Vv 2 0.000 2.942 3.320 1.054 2451237.641
ol43 VvV 3 -2.942 0.000 0.378 -1.888 2451237.641
ol43 Vv 5 -3.320 -0.378 0.000 -2.266 2451237.641
0l43 VvV 4 -1.054 1.888 2.266 0.000 2451237.641
0l43 R 1 -3.455 -0.414 -2.357 -0.300 2451237.644
0l43 R 2 0.000 3.041 1.098 3.155 2451237.644

0l43 R 3 -3.041 0.000 -1.943 0.114 2451237.644
0l43 R 4 -1.098 1.943 0.000 2.057 2451237.644
0l43 R 5 -3.155 -0.114 -2.057 0.000 2451237.644

ya se tenian en el archivo de resultados; el indice de identificacién (N), JD y estrellas de
comparacion. Este archivo de resultados de la temporada tiene el aspecto mostrado en la

tabla XIII.

Al generar los archivos de resultados, se tienen, finalmente, los datos que se utilizardn
para buscar variabilidad en las estrellas y calcular su periodicidad, como serd descrito en

el siguiente capitulo.
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Tabla XIII. Ejemplo de archivo de resultados

ID F N N-2 N-3 N-4 N-5 JD
ol43 Vv 1 -3.423 -0.466 -2.355 -0.087 2451240.631
0l43 Vv 1 -3.462 -0.524 -2.440 -0.182 2451233.660
ol43 v 1 -3.496¢ -0.567 -2.443 -0.185 2451236.679
ol43 Vv 1 -3.476 -0.539 -2.429 -0.163 2451235.657
ol43 v 1 -3.568 -0.643 -2.527 -0.163 2451238.625
ol43 Vv 1 -3.423 -0.506 =-2.375 -0.123 2451239.636
ol43 Vv 1 -3.449 -0.507 -2.395 -0.129 2451237.641
ol43 Vv 1 -3.408 -0.464 -2.350 -0.169 2451241.613
ool8 VvV 2 0.000 1.539 2.050 0.586 2451233.628
ool8 VvV 2 0.000 1.574 2.058 0.601 2451235.611
ool8 VvV 2 0.000 1.555 2.033 0.592 2451235.613
ool8 VvV 2 0.000 1.534 2.041 0.587 2451236.706
ool8 Vv 2 0.000 1.519 2.008 0.575 2451237.616
ool8 VvV 2 0.000 1.541 2.042 0.600 2451238.640
ool8 VvV 2 0.000 1.460 2.044 0.632 2451239.643
ool8 VvV 2 0.000 1.592 2.066 0.639 2451240.635
ool8 VvV 2 0.000 1.523 2.033 0.619 2451241.620
0690 R 4 -1.138 1.470 0.000 -0.252 2451233.798
0690 R 4 -1.164 1.447 0.000 -0.278 2451232.811
0690 R 4 -1.111 1.470 0.000 -0.247 2451236.808
0690 R 4 -1.129 1.471 0.000 -0.250 2451237.807
0690 R 4 -1.140 1.501 0.000 -0.224 2451239.804
0690 R 4 -1.162 1.426 0.000 -0.278 2451241.789
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5. DETECCION DE VARIABILIDAD

Para detectar estrellas variables en el grupo de cada T Tauri de la muestra, se si-
guieron dos criterios: a) el andlisis de las curvas de luz de cada estrella de la muestra
conformadas por las diferencias de magnitud y su comportamiento en el tiempo, b) el
examen de los valores de la desviacién media ¢ respecto al valor medio de los valores
de la fotometria diferencial individuales. Para el caso (a), se corri6 el programa SELEC-
TA escrito en FORTRAN. El programa SELECTA permite seleccionar una estrella en
particular del archivo general de resultados de la fotometria diferencial, indicdndole, el
nombre de la estrella problema, el filtro de interés y la combinacién de estrellas de com-

paracion que se desea estudiar, por ejemplo 1-2, 1-3 etc.

Hecho esto, el programa SELECTA produce dos archivos. En uno se encuentran las
instrucciones con las que se le indica al programa que hard la grafica, el formato en que
se desea la grafica de la curva de luz, a este archivo se le llamard “macro” y esta prepara-
do para el paquete de graficacion SUPER MONGO. En el otro archivo se encuentran los
datos de la fotometria diferencial que la “macro” usard para hacer la grafica. Una curva
de luz es una grafica en un plano cartesiano donde en el eje X se representa al tiempo en
dias Julianos y en el eje Y la diferencia de magnitudes instrumentales entre el objeto y
las estrellas escogidas como comparacion. En el presente caso, dado que se tienen cuatro
estrellas de comparacion se producirdn cuatro curvas de luz, una por cada estrella proble-

ma. Siguiendo este criterio, se examinaron las curvas de luz de cada estrella, cuidando

que el programa SELECTA produjera siempre la misma escala vertical para todas las es-



trellas, lo que facilita la distincién entre el ruido de la fotometria y una variacion real de

la estrella.

Si la estrella es variable se tendran en la grédfica, cambios de magnitud apreciables y
mayores que el ruido, definido por dos estrellas no variables y cuya diferencia de mag-
nitud estd sujeta solamente al ruido de la fotometria. En la Figura 23 se muestra como
ejemplo la curva de luz para el objeto 0420b ( RXJ0532.4+0131b). Cada panel muestra
las diferencias de magnitud de la estrella problema (1) con cada una de las estrellas de
comparacion, esto es 1-2, 1-3, 1-4 y 1-5 como funcién del tiempo en dias julianos, nétese
que es la misma escala vertical para los 4 pédneles. Se debe notar que la variacion tiene
el mismo comportamiento en los 4 paneles lo cual indica que, muy probablemente 1, la

estrella problema 0420b es variable.

Figura 23. Curva de luz para 0420b (RXJ0532.4+0131b), respecto a cada una de las

estrellas de comparacion de su grupo.
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Para confirmar que la variabilidad se debe al objeto de estudio y no a las estrellas de

comparacion, se debe verificar que las estrellas de comparacién no presentan variacio-
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Figura 24. Curvas de luz, en el filtro R para las estrellas de comparacion (2) y (3) del grupo del ob-
jeto 420b (RXJ0532.4+0131b), véase la carta para RXJ0532.4+0131b en figura 2.1 como

referencia.
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nesde magnitud. Esto se hace siguiendo el criterio ya explicado: analizando las curvas
de luz de dichas estrellas. Para ilustrar lo anterior, se muestra en la figura 24 la grafica
de las estrellas de comparacion (2) y (3) del grupo del objeto 0420b, de nuevo nétese la
misma escala vertical. Como puede apreciarse, no existen variacionescomo las de la Fi-
gura 25, sino solamente una pequefia variacion azarosa que se debe a las incertidumbres

intrinsecas en la fotometria, por lo que se deduce que la estrella 0420b es variable.

Este mismo procedimiento se siguié con toda la muestra con excepcién de los objetos
0597 (RXJ0539.8-0138), 0627 (RXJ0541.4-0324) y 0672 (RXJ0544.2-1306), debido a
que para estos objetos se contaba con menos de 3 observaciones, lo que se produce muy
pocos puntos para realizar la curva de luz, no siendo posible concluir acerca de la varia-

bilidad de los mismos.

Para el criterio b), el andlisis de las desviaciones estdndar (G) de las magnitudes ins-
trumentales de las estrellas, se hizo lo siguiente: para estrellas que no varian realmente,
los valores individuales de la fotometria diferencial estdn muy cercanos al valor medio de
todas las mediciones, por lo que les corresponde un valor de ¢ bajos. El caso contrario,
ocurre para las estrellas que si presentan variaciones. En la Figura 25 se muestra una
grafica de los valores de G para todos los objetos en el filtro R. Este es un diagrama en
el que se ha graficado en el eje X un indice numérico arbitrario que identifica tanto a las
estrellas problema como a las estrellas de comparacién. En el eje Y se grafica el valor de
o de las diferencias de la estrella 2 de cada grupo, menos la estrella i-€sima, es decir, 2-i.
Noétese que en cada grupo 2 —2 = 0 y por eso las lineas quebradas tocan el eje horizontal
regularmente, una vez en cada grupo. Por brevedad, se ha ilustrado sélo el caso 2-i pero

buscando consistencia se han construido y analizado los diagramas 3-i, 4-i y 5-i.

Este diagrama permite, también, una estimacion de la incerteza general de la foto-

metria diferencial, que estimamos en 0.035 magnitudes. Usando este método se tiene
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también la posibilidad de determinar si existen problemas con la fotometria de alguna
estrella, como el caso de los objetos 0229 (RXJ0519.9+0552) y 0595 (RXJ0539.8-0205)
debido a que los objetos de interés quedaron dentro de la columna de pixeles malos del

detector, mencionada en la seccion 4.1.

Mediante el empleo de ambos criterios se encontraron 19 estrellas variables de las que
17 son TTLD y 2 son estrellas de comparacion. Se encontré también que 3 estrellas de la
muestra de TTLD, no presentan variaciones. Finalmente, para los 15 objetos restantes no
se puede concluir si existe variabilidad debido a que 10 tienen demasiado ruido asociado
a la fotometria de los objetos, 3 cuentan con pocas observaciones y 2 tienen los problemas

de fotometria ya descritos. En la tabla XIV se muestran los resultados obtenidos.

Para el caso de las estrellas variables que corresponden a las comparaciones, éstas son

identificadas de acuerdo con el nimero indice, que les corresponde en cada grupo en la

Tabla XIV.
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Tabla XIV. Resultados
Objeto (RXJ) Conclusién | Objeto (RX]J) Conclusién
RXJ0501.1+0642 \% RXJ0532.4+0131b \Y%
RXJ0503.8-1130 * RXJ0532.4-0713 *
RXJ0507.8-0931 \% RXJ0532.5-0421 \Y%
RXJ0509.0-0315 * RXJ0532.6-0522 \Y%
RXJ0511.7-0348 V(2) RXJ0533.1+0224 V(5)
RXJ0512.3-0255 * RXJ0534.7+1114 \Y%
RXJ0518.0-1146 NV RXJ0536.7+0907 \%
RXJ0518.0+0712 v RXJ0539.3+0918 v
RXJ0518.6+0959 \% RXJ0539.8-0205 .
RXJ0519.9+0552 A RXJ0539.8-0138 A
RXJ0523.1-0440 NV RXJ0539.9+0956 *
RXJ0523.7+0652 * RXJ0540.5-0121 A"
RXJ0524.1+0730 * RXJ0541.3+0027 *
RXJ0528.0-0053 A% RXJ0541.4-0324 °
RXJ0529.4+0041 * RXJ0541.9-0556 *
RXJ0530.7-0434 \% RXJ0544.2-1306 °
RXJ0530.9+1015 A% RXJ0544.6-0121 v
RXJ0536.1-0732 A% RXJ0546.1+1232 NV
RXJ0532.4+0131a \Y%

V = Objeto variable, los numéros en paréntesis indican qué estrella dentro del grupo es la variable.
NV = Objeto no variable.

* = Fotometria ruidosa.

e = Objeto con pocas observaciones.

/\ = Problemas de fotometria (Ver texto).
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6. PERIODICIDAD DE LAS ESTRELLAS VARIABLES

6.1 Curvas de luz

Una vez que se ha detectado la variabilidad de una estrella, deseamos averiguar si
las variacionesson periddicas y cudl es el valor del periodo. Para calcular la periodicidad
en una serie de valores asociados a un fendmeno variable y muestreados en intervalos
no igualmente espaciados, se pueden aplicar algoritmos basados en las transformadas de
Fourier de la serie de datos. Un algoritmo bien conocido fue el desarollado por T. J.

Deeming y uno de los primeros aplicables a datos desigualmente espaciados en el tiempo.

Para calcular los periodos de las estrellas variables encontradas se graficaron las cur-
vas de luz respectivas para cada variable encontrada. En una curva de luz se grafican los
datos de magnitudes, que representan las variacionesde brillo, como funcién del segmento

en el ciclo de variaciones en fase.

La fase estd definida como la parte fraccionaria de la siguiente expresion:

& = Parte Fraccionaria(t; — E | P) (6.1)

donde ¢; es el tiempo (expresado en dias julianos) de cada observacion, E es la época
u algun origen arbitrario de las mediciones, usualmente, suele tomarse como referencia el
momento en el que la estrella alcanza un minimo o un maximo en su brillo. Finalmente,

P el periodo de la estrella expresado en dias.



Es facil notar que la fase es una medida de la fraccion del ciclo de variacion corres-

pondiente a cada magnitud.

6.2 Determinacion del periodo

Para lograr una determinacion precisa del periodo de variacion de una estrella varia-
ble, es necesario observar durante un tiempo lo mds largo posible. También es conveniente
que la cantidad de las observaciones sea grande para evitar el problema de alias o periodos
falsos introducidos por la carencia de observaciones. Estos tltimos, se deben a que las

periodicidades de las estrellas se combinan con la de los habitos del observador.

Por ejemplo, si se observa una estrella una sola vez y mas o menos a la misma hora
cada noche durante varios meses. Un andlisis de periodos podria sugerir periodos de 1
dia y de unos 30 dias, que son las periodicidades con las que se observan los datos que no
estan asociados a la estrella. Si se observa la estrella toda la noche, tal vez se descubra
que varia con un periodo de unas pocas horas. Para evitar los periodos espureos o falsos,
es conveniente muestrear tan densamente y durante un tiempo tan largo como sea posible,
variando los tiempos de observacion y observando durante temporadas largas. Lamenta-
blemente, eso no es posible debido a que para las observaciones no se dispone de mucho
tiempo en los telescopios y también puede darse el caso de que el cielo esté nublado im-

pidiendo realzar observaciones continuas durante la noche.

Una serie muy larga de observaciones no se obtiene facilmente y muchas veces atin

un valor preliminar es dificil de estimar.

En el presente caso, se tienen alrededor de 8 observaciones para la gran mayoria de
estrellas de la muestra y, por lo tanto, se cuenta con un nimero limitado de puntos en las

graficas, lo que dificulta el calculo preciso del periodo.
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Debido a lo anterior, no es posible utilizar técnicas de ajuste como las descritas por

Deeming (1975) entre otros, para calcular el periodo de las variables T Tauri.

El método que se siguid para calcular el periodo, consistié en ajustar los datos de cada
estrella, a una funcién senoidal con un periiodo escogido a partir de las curvas de luz ya
descritas en el Capitulo 5 (ver figuras 22 y 23). Este ajuste tendrd una dispersion dada
por la desviacion estdndard (o), que indica qué tan separados estdn los puntos de la curva
propuesta. A un buen ajuste le corresponde un valor de ¢ bajo, mientras que a un ajuste
malo le corresponderd un valor de ¢ alto. Siguiendo este criterio, se hicieron varios ajus-

tes alrededor del valor inicial escogido y se construyeron graficos de 6 vs. periodo.

Se tom6 como mejor periodo a aquel que presentase el valor de ¢ minimo, es decir
el mejor ajuste. Como ejemplo, se muestra el caso del objeto 0138 (RXJ0511.7-0348)
mostrado en la Figura 26 donde se puede apreciar cémo se minimiza el valor de P, en-

contrdndose que el mejor periodo para éste objeto es de 4.20 dias.

Todos los ajustes fueron realizados utilizando la siguiente ecuacion:

f(t) =Ao+ Z Agcos|2mk(t; — E) /P + d] (6.2)
k=1

donde Ages la amplitud inicial de la funcién, Ay, la amplitud de la i-ésima funcién de

la sumatoria de cosenos, k es el nimero de onda, #; representa al tiempo, E es la época, P

representa al periodo y ¢ representa la fase.
Con este procedimiento se encontraron los periodos de las estrellas que presentan va-

riaciones. Una vez obtenidos estos datos, se confeccionaron los diagramas de fase para

cada estrella variable mostrados en la Figura 27.

89



Figura 26. Grifico de 6 vs. Periodo estimado para RXJ0511.7-0348 (0138) en el filtro R, nétese como

se minimiza el error del ajuste para P = 4.2 dias.
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Los valores del periodos (P), amplitudes (A) y efemérides (E), se muestran en la Tabla
XV. Asimismo, se mencionan algunos comentarios surgidos (comunicacion privada con
la Dra. Matilde Fernandez Herndndez) a partir de observaciones realizadas por otros
astronomos en Granada, Espafia.

Figura 27.

Curvas de luz para las variables encontradas. Cada panel ha sido dividido en dos secciones,
una donde se muestra el ajuste de la curva de luz y en el otro la no periodicidad de la estrella

de comparacion.
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Tabla XV. Periodos, efemérides y amplitudes

N RXJ NG P A E Notas

RXJ0501.1+0642 0ol8 2875 0.14 1236.0

RXJ0507.8-0931 095 1.210 0.15 1233.0 P=1.23, A=0.12 (Matilde)
RXJ0511.7-0348* 0138 4.200 0.10 1233.0 La variable es la estrella 2 del campo.
RXJ0518.0+0712 0212 6.820 0.06 1231.0

RXJ0518.6+0959 0217 2.600 0.05 1237.0

RXJ0528.0-0053 0330 2.260 0.08 1239.0 p=2.26, A=0.12 (Matilde)
RXJ0530.7-0434 0383 9.000 0.06 1238.0 p=9.40, A=0.15 (Matilde)
RXJ0530.9+1015 0387 2.500 0.12 1236.0

RXJ0536.1-0732 oll 4.175 0.05 1232.0 p=3.50, A=0.11 (matilde)***
RXJ0532.4+0131a  420a 2.000 0.16 1237.0 Periodo espureo?
RXJ0532.4+0131b  420b 5.500 0.08 1236.0

RXJ0532.5-0421 0427 7.125 0.12 1237.0

RXJ0532.6-0522 0430 4.000 0.18 1236.0

RXJ0533.1+0224** 0443 3.875 0.20 1236.0 La variable es la estrella 5 del campo.
RXJ0534.7+1114 0477 2.810 0.08 1238.0

RXJ0536.7+0907 0528 1.362 0.06 1237.0

RXJ0539.3+0918 0589 4.450 0.08 1235.0

RXJ0540.5-0121 0614 2950 0.20 1236.0

RXJ0544.6-0121 0678 3.890 0.15 1630.0 Temporada 2000.

% La variable es la estrella 2.
*x La variable es la estrella 5.

*%x De acuerdo con Matilde, para esta estrella se necesitan mas observaciones.
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7. CALIBRACION DEL SISTEMA ESTANDAR Y
DETERMINACION DE PARAMETROS FISICOS

Las observaciones en las que se basa esta tesis fueron obtenidas por A. Arellano Fe-
rro en febrero de 1999 y marzo 2001. Desafortunadamente, las condiciones climéticas
en ambas temporadas no fueros ideales y fue necesario, en ocasiones, observar ain en
presencia de nubes altas y delgadas. Estas circunstancias no permiten hacer una deter-
minacién adecuada de la extincidén atmosférica prevaleciente en cada noche y tampoco
transformar al sistema estdndar, puesto que en el momento de observar a las estrellas pro-
blema y cuando se observan las estindares se hace a traves de nubes, lo que cambia de

manera indeterminada el brillo de las estrellas.

Se observé en esas condiciones puesto que, atin a pesar de las nubes, las imdgenes son
utiles para hacer fotometria de manera diferencial dentro de cada imagen, ya que todas
las estrellas en una imagen estdn sujetas a las mismas condiciones atmosféricas durante
su obtencidn y, por lo tanto, sus magnitudes estdn afectadas de la misma manera. La fo-

tometria diferencial nos ha permitido detectar las variacionesdescritas en el Capitulo 6.

Sin embargo, puesto que este es un trabajo de graduacion y las correcciones por extin-
cién atmosférica y transformacion al sistema estdndar son fundamentales en todo proceso
fotométrico, se ha considerado que vale la pena incluir en esta seccion todo el proceso
con detalle, utilizando como ejemplo nuestra fotometria instrumental. Al final, cuando se

haga el célculo de los parametros fisicos y del estado evolutivo de las estrellas de nuestra



muestra, no se utilizardn esos resultados, sino que se adoptardn las magnitudes V y extin-
ciones interestelares A,, de los articulos de Alcald et. al. (1996) y Chavarria et. al. (2000)

como se explica detalladamente en la seccion 7.3.

7.1 Extincion atmosférica

La luz de las estrellas que llega a un detector ubicado en la superficie de la Tierra ha
tenido que atravesar la atmdsfera terrestre. La absorcién causa que los objetos se obser-
ven menos brillantes de lo que en realidad son, a esta disminucién de su brillo se le llama
extincion atmosférica. Por lo tanto, es necesario hacer correcciones a las magnitudes ins-
trumentales medidas, con el fin de determinar la magnitud que el objeto tendria fuera de la
atmosfera. Si las observaciones se realizaran desde el espacio exterior, no seria necesario

efectuar correcciones por extincion atmosférica.

Como la atmoésfera dispersa y absorbe la luz, el nimero de fotones detectados prove-
nientes de una fuente extraterrestre depende del espesor de la atmdsfera a lo largo de la
linea de vision de la fuente. Asi, mientras mds baja aparezca una estrella en el horizonte,
mas gruesa serd la capa atmosférica que la luz tenga que atravesar y, por tanto, mds débil
o extinguida aparecera la estrella.

Es usual describir la extincién atmosférica como:

mig = mi(z) — KiX () (7.1)

Esta ecuacion establece que la magnitud en la banda i en la direccién definida por un
dngulo cenital z, m;(z), es igual a la magnitud que se mediria fuera de la atmdésfera, m;o,
mds una contribucién debida a la atmésfera K;X (z). El dngulo cenital es el dngulo entre
la direccion del cenit y la direccion de la estrella. Si 4 es el angulo entre el horizonte y la

estrella, el dngulo cenital esta dado por z =90° — h.
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El altimo término de la ecuacidn 7.1 es una contribucion que estd compuesta por dos
factores: el coeficiente de extincion en la banda i, K;, que mide cémo la atmdsfera reduce
la intesidad de la luz proveniente de una fuente extraterrestre en esa banda i y la masa
de aire, X(z), del espesor de la atmésfera en la direccién de la linea de visién al dngulo

cenital z.

Entonces, para calcular la magnitud fuera de la atmdsfera m;g, se necesita conocer la
masa de aire en la direccion de la estrella y el coeficiente de extincion atmosférica para
cada filtro. La masa de aire para cada objeto se puede calcular a partir de la altura que el
objeto tiene sobre el horizonte, la hora a la que se hizo la observacién y las coordenadas

del observatorio, segin la ecuacion:

X(z) ~ sec(z) = [sindsind + cos P cos Scos(HA)] ! (7.2)

donde ¢ es la latitud del lugar, O es la declinacion de la estrella y HA, es el dngulo
horario, que es la diferencia entre el tiempo sideral en el momento de la observacion y
la ascencion recta de la estrella. El calculo se realiz6 utilizando el programa AIRMASS

dentro de IRAF/ASTUTIL.

Una vez calculada la masa de aire, el valor queda almacenado en los datos que confor-
man el encabezado de cada imagen. Como se describi6 en el Capitulo 3, las observaciones
se hicieron utilizando filtros V y R, por lo que para el calculo de m;q se utilizaron los coe-

ficientes de extincidn respectivos para cada filtro mostrados en la Tabla XVI.

Estos valores fueron adoptados debido a que no se contaba con observaciones continuas

de una misma estrella durante cada noche, por lo que no fué posible calcularlos.
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Tabla XVI. Coeficientes de extincion para filtros V y R, tomados de la curva de extincion
para SPM.
Filtro A K;
V. 5500A 0.140
R 7000 A 0.063

7.2 Transformacion al sistema estandar

Las propiedades fisicas de las estrellas tales como luminosidad, temperatura, dis-
tancia y edad entre otros no se pueden determinar a partir de medidas fotométricas en su

estado instrumental.

Para derivar los pardmetros fisicos a partir de las observaciones con que se cuenta es
necesario transformar los valores instrumentales a un sistema estdndar definido cuidado-
samente por medio de muchas observaciones de cada estrella estindar y adoptado por la

comunidad astronomica.

La calibracién de ese sistema estdndar en términos de cantidades fisicas es una dis-
ciplina compleja en astronomia. En este trabajo se utilizaron algunos resultados tedricos

para estudiar la edad y 1a masa de las estrellas de la muestra.

Transformar las medidas del sistema instrumental al sistema estdndar permite, ademads,
comparar con observaciones de otros grupos de investigadores, una vez que aquellos han

sido también puestos en el mismo sistema estandar.

Durante las observaciones se tomaron imagenes de estrellas estdndar correspondientes

al campo SA-98, Selected Area -98 (Landolt 1992). Estas estrellas pueden ser utilizadas
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Tabla XVII. Estrellas estandar utilizadas
Estrella o (2000) 6 (2000) A V-R

hms oms

SA-98650 065205 -001940 12.271 0.080
SA-98670 065212 -001917 11.930 0.723
SA-98 671 065212 -001822 13.385 0.575
SA-98675 065214 -001941 13.398 1.082
SA-98676 065214 -001921 13.068 0.683
SA-98682 065217 -001942 13.749 0.366
SA-98685 065219 -002019 11.954 0.290

como estrellas patron, debido a que su magnitud en diferentes filtros del sistema UBVRI
de Johnson no varia y estd bien definida. Las magnitudes y colores estdndar V y V-R
de las estrellas escogidas dentro del campo SA-98 junto con sus coordenadas celestes, se

listan en la Tabla XVII.

Las imédgenes del campo SA-98 fueron reducidas con el procedimiento descrito en el
Capitulo 4. Se les hizo fotometria usando el concepto de PSF de una forma igual a la
que se aplico a las estrellas programa, determindndose asi su magnitud instumental. Las
transformaciones se hicieron para cada noche en la que se disponia de una observacién

del campo SA-98.

Una gréfica simple de magnitudes instrumentales v,y vs. magnitudes estindares V;

muestra que la relacién es lineal de la forma:

Vi=A+Bvy (7.3)

Donde V; es la magnitud estdndar de la estrella i en la banda V', A y B son coeficientes
de transformacidn y v; es la magnitud instrumental de la estrella i en la banda v, corregida

por extincion atmosférica. De manera andloga, se hace para el filtro R.
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Tabla XVIII. Coeficientes de transformacion A y B
Temporada Noche A (V) B (V) r AR) B(®R) r

1999 1 -2.663 1.007 0.9994 -2.243 0.994 0.9991
1999 4 -1.914 0.898 0.9997 -2.177 0.995 0.9999
1999 6 -2.385 0999 0999 -1.439 0.948 0.9951
1999 8 -1.773 0997 0.9998 -2.224 0.996 0.9998
1999 10 -2.533 099 0999 -2.177 0996 0.9999
2000 1 -1.981 0925 0998 -1.741 0.929 0.9998
2000 2 -1.697 0.898 0.995 -1.189 0.884 0.9996
2000 5 -1.854 0915 0.999 - - 0.9521
2000 6 -0.964 0.836 0995 -1.248 0.872 0.9969

Las ecuaciones de transformacion, es decir los coeficientes A y B, se obtuvieron ha-
ciendo un ajuste por minimos cuadrados entre las magnitudes insturmentales v; de las es-
trellas, corregidas por extincién atmosférica del campo SA-98, y las magnitudes estandar

dadas ya en la Tabla X VII.

Los coeficientes de transformacién calculados A y B, calculados para los filtros V' y
R respectivamente asi como sus coeficientes de correlacion (r), se muestran en la Tabla

XVIIL.
Una vez que se tienen las ecuaciones de transformacion para cada noche, se aplican a
las magnitudes instrumentales de las estrellas problema para obtener las magnitudes V' y

R, ya en el sistema estdndar.

Es posible entonces, a partir de aqui, calcular algunas de las propiedades fisicas de las

estrellas T Tauri de la muestra, como se describe en las secciones siguientes.
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Lamentablemente, como ya se menciond, las noches en las que se tomaron las imagenes
no eran de calidad fotométrica, por lo que después de los calculos respectivos, se decidid

adoptar los valores V y Ay de la literatura, mostrados en la Tabla XIX.

7.3 Diagrama H-R y parametros fisicos

Para conocer el estado evolutivo de los objetos estudiados, es necesario determinar
algunos pardmetros fisicos tales como la la temperatura efectiva, la luminosidad, la edad
y la masa entre otros. Sin embargo, algunos de estos pardmetros no se pueden determinar
directamente de las magnitudes estdndar con que se cuenta, pero se pueden deducir a par-
tir de los modelos evolutivos existentes y de calibraciones ya establecidas; por ejemplo,
una herramienta muy util para determinar, la masa y la edad de los objetos, es el diagrama

H-R.

Como ya se describi6 en la seccién 1.4, para construir un diagrama H-R es necesario
determinar la temperatura efectiva y la luminosidad de las estrellas de la muestra. La
luminosidad se puede determinar a partir de la magnitud visual del objeto si se conoce
su distancia y su extincion interestelar. A partir de aqui, se calcula primero la magnitud
absoluta, luego la magnitud bolométrica y, finalmente, relacionando ésta dltima con la
magnitud bolométrica del Sol se llega a la luminosidad de la estrella. Por otro lado, las
temperaturas efectivas se pueden deducir a partir de las calibraciones de las temperaturas

asociadas a cada tipo espectral.

La magnitud aparente de una estrella depende de la distancia a la que ésta se encuentra
del observador y de la extincion interestelar. Entonces, es conveniente definir la magni-
tud absoluta de una estrella como la magnitud que la estrella tendria si estuviera a una
distancia determinada, esta distancia se ha escogido por convencién en 10 parsecs y se

representa como My. A la diferencia entre la magnitud intrinseca aparente y la magnitud
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absoluta, Vy — My, se llama mdédulo de distancia verdadero de la estrella.

En ausencia de extincion interestelar Ay, el médulo de la distancia y la distancia en

parsecs estdn relacionados a través de la ecuacion:

Vo —My = 5S5logd —5 (7.4)

Puesto que la magnitud intrinseca, Vj, de la estrella es su magnitud aparente corregida

por los efectos de extincion Vy =V — Ay, entonces, el mdédulo de distancia aparente sera:

V —My =5logd —5+Ay (7.5)

A partir de la magnitud absoluta, se puede estimar la luminosidad de una estrella, sin
embargo, es claro de la ecuacién anterior que para conocer la magnitud absoluta, es ne-
cesario conocer la magnitud aparente, la distancia y la extincion interestelar. En el caso
de las estrellas T Tauri analizadas, se adoptardn las magnitudes aparentes y valores de la
extincion de Chavarria et. al. (2000). Debido a que estos autores no cuentan con magni-
tudes y extinciones para todas las estrellas de la muestra, también se adoptaron, para los
objetos restantes, las magnitudes dadas por Alcald er. al. (1996). Desafortunadamente
para las estrellas adoptadas por Alcal<a et. al. no se cuenta con valores de extincioén y
se ha adoptado, para esos casos Ay = 0, puesto que las extinciones dadas por Chavarria
et. al. muestran un valor promedio de la extincién muy bajo, de lo que es vélido supo-
ner valores parecidos para las otras estrellas; en todo caso, se sabe que la suposicion de
Ay = 0 conducird a un limite inferior de la luminosidad, puesto que si exitiese absorcion,

el objeto tendria en realidad, una luminosidad mayor que la calculada.

Para un célculo preciso de las luminosidades es necesario, también, conocer la dis-
tancia individual a la que se encuentran los objetos, sin embargo, no se cuenta con estos

datos, por lo que se ha adoptado la distacia de 460 parsecs, dada por Gentzel & Stutzk
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(1989), para objetos que se encuentran en la region de formacién estelar de Orion.

La magnitud absoluta de los objetos se determind utilizando la ecuacién 7.5 a partir

de los valores de V y Ay adoptados, mostrados en la Tabla XIX.

Para pasar de la magnitud absoluta a la luminosidad, es necesario recordar que la mag-
nitud absoluta se refiere al brillo de una estrella a través de una banda de paso restringida,
el filtro V, mientras que la luminosidad se refiere al brillo de la estrella integrado a lo
largo de todo el espectro electromagnético. Por lo que es necesario corregir la magnitud
absoluta visual y convertirla en la magnitud absoluta bolométrica, a esto se le llama la

correcciéon bolométrica, B.C. por lo que se tiene:

BC = My, — My (7.6)

La correccion bolométrica es una funcion de la temperatura de la estrella y por
lo tanto del tipo espectral. Para el cdlculo de las correcciones bolométricas y de las tem-
peraturas efectivas se ha adoptado la calibraciéon de Schmidt-Kaler (1982), utilizando los

tipos espectrales reportados por Alcala et. al. (1996), ver Tabla XIX.

Una vez se han establecido las magnitudes bolométricas de las estrellas, es posible
determinar la luminosidad absoluta de las mismas a partir de la ecuacion 7.6, deducida

del concepto de magnitud descrito en la seccion 4.4:

Mipoi(@) — Mpoi () = 2-510g(Ls /L) (7.7)

En la Tabla XIX se resumen los resultados de los calculos hasta aqui descritos.
Con los datos de dicha tabla, se construyeron los diagramas H-R con el fin de deter-
minar la masa y las edades de las estrellas. Los diagramas se muestran en las figuras 28

y 29 y varian de acuerdo con los diversos autores de los modelos como se indica en las
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Tabla XIX. Parametros fisicos de objetos T Tauri seleccionados.

D \Y% A, M, TETt BC% My log(L/Ly) log(Te)i
ol8% 1262 000 431 K6 -0.96 335 0.55 3.623
046 1226 000 395 K3 0.15  3.80 0.37 6.675
095 1250 0.1 408 K2 023 3.85 035 3.695
0107* 1127 000 296 Kl 0.17 279 0.77 3.708
ol38* 1193 000 362 K3 -0.15 347 0.50 3.675
0143* 1047 000 216 K3 -0.15 201 1.08 3.675
0211* 1151 000 320 K3 -0.15 3.0 0.67 3.675
0212% 13.08 0.00 477 K3 0.15  4.62 0.04 3.675
0229 1472 036 605 K6 0.96  5.09 -0.15 3.623
0267 1468 000 637 K5 0.55 582 -0.44 6.643
0274% 1279 000 448 K6 -0.55 393 0.32 6.643
0280 1272 000 441 K4 -0.96 345 051 3.623
0330 1272 020 421 KO -0.25  3.96 0.30 3.662
0363* 1256 000 425 K2 023 4.02 0.28 3.695
0383* 1151 000 320 K3 0.15  3.05 0.67 3.675
ol 1257 000 426 K4 015 411 0.24 3.662
0420a 1198 000 367 K2 023 3.44 0.51 3.695
0420b 1378 020 527 K5 -0.55 472 0.00 3.643
0423* 1286 000 455 K3 -0.15 440 0.13 3.675
0427% 1193 000 3.62 K4 025 337 0.54 3.662
0430* 1205 000 374 K3 0.15  3.59 045 3.675
0443 1349 023 495 K4 025 470 0.01 3.662
0477 1241 000 410 K2 023 3.87 0.34 3.695
0589 1171 0.0 330  KI 0.17 313 0.64 3.708
0597 1301 062 408 K3 -0.15 393 032 3.675
0605 1091 000 260 K4 -0.25 235 0.95 3.662
0627 1175 000 344 Kl 017 327 0.58 3.708
0690 1176 0.00 345  G9 20.09 330 0.54 3.728

(*) Las magnitudes V se adoptaron de J. M. Alcald et. al. (1996), para estas estrellas, el valor
Ay adoptado es 0, para el resto de objetos los valores de V y Ay se tomaron de Chavarria et.
al.(2000).

tTomados de Alcala et. al. (1996).

tTomados de Schmidt -Kaler (1982).
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figuras.

A partir de los diagramas H-R, se determinaron las masas y las edades de las estrellas.
La edad se puede determinar utilizando las is6cronas que aparecen en el diagrama. De es-
ta forma se encontro que las estrellas de la muestra tienen edades que van desde 0.5 x 10°

hasta 20 x 10° afios.

Por otro lado las masas, determinadas a partir de las trazas evolutivas, varian entre 2.0

Como puede apreciarse en las figuras 28 y 29, ambos modelos son bastante parecidos,
sin embargo, presentan diferencias. En este trabajo se han empleado dos modelos, los que

corresponden a D’ Antona & Mazzitelli (1997) y los de Swenson et. al. (1994).

La diferencia principal entre los modelos reside en el tratamiento del transporte de
energia en el interior de las estrellas. Hay dos formas principales de transportar la energia
en el interior estelar; la radiacion, donde la energia es trasportada por los fotones y la
conveccidn, donde la energia es transportada por desplazamientos de material. De los dos
mecanismos descritos, el que domina la region del interior estelar depende de dos cosas

depende principalmente de dos cosas:

a) la opacidad se refiere a qué tanta radiacion absorbe el material en el interior estelar.
En la determinacién de la opacidad intervienen problemas de composicién quimica

y las especies de moléculas usadas para determinar el transporte de la radiacion.

b) el tratamiento de la conveccion, donde la viscocidad es un gran problema. Hay dife-
rentes tratamientos fisicos de la conveccion, desde aquellos donde se adopta la MLT
hasta aquellos donde se adapta un tratamiento similar al usado en los modelos del
prediccion del clima terrestre (Canuto & Mazzitelli) D’ Antona & Mazzitelli (1997)

usan un modelo que se llama modelo del “Full Spectrum Turbulence, (FST)”.
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(1994)

Figura 28. Diagramas H-R de los objetos de la muestra

Swenson et al.
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Figura 29. Diagramas H-R de los objetos de la muestra

D'Antona & Mazzitelli (1994) (MLT, Alexander set)
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La diferencia entre los modelos de D’ Antona et. al. y Swenson es mds grande para
estrellas de baja masa, es decir, estrellas con M < 0.5M,, donde domina la estructura
convectiva en las capas mds externas de la estrella, y donde el tratamiento de la convec-
cién es complicado. Es por esto que la diferencia més grande entre los modelos reside en
la parte convectiva, es decir, en la trayectoria de Hayashi. Otro efecto que puede alterar la
estructura estelar es la rotacion, pero el efecto es menor al que produce la incertidumbre

en la opacidad y la conveccion.

El inico modo para calibrar los modelos es usando binarias eclipsantes de pre-secuencia
principal, en las cuales las medidas de masa, luminosidad y temperatura, se pueden deter-

minar empiricamente.

La primera binaria eclipsante de la pre-secuencia, con componentes de masas simila-

res al Sol, fue encontrada entre una muestra de TTLD en Orién (Covino et. al. 2000).

De la comparacion de los pardmetros fisicos se infiere que los mejores modelos para
masas pequefias, es decir M < 0.5M,), son los de Baraffe et. al. Para estrellas con masas
semejantes a 1.5 M, las diferencias no son tan grandes. Otro estudio interesante de
WTTS binarias espectroscépicas (pero no eclipsantes) en Oridn se puede ver en Covino

et. al. (2001).
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CONCLUSIONES

1. Se encontraron variables en la muestra de estrellas TTLD de la regién de formacion

estelar de Orion.

2. Los periodos de las estrellas variables TTLD encontradas varian entre 9.0 y 1.2
dias, con amplitudes entre 0.05 y 0.18 magnitudes. Las amplitudes de variacién
observadas y los periodos de variacion son consistentes con estrellas T Tauri de
lineas débiles. Las variacionespueden ser producidas por campos magéticos muy
fuertes que producen manchas estelares y/o caida de material circunestelar en las
estrellas. Por ejemplo, los objetos DG Tau y DI Tau, presentan variacionesde este

tipo y se ha observado (Bouvier et. al. que ambas poseen material circunestelar.

3. Se reportan dos estrellas variables que pertenecen a las estrellas de comparacion
de los objetos 0443 (comparacion 2) y 0138 (comparacion 5) identificadas entre
paréntesis con el nimero indice en el grupo. Dichas estrellas tienen periodos de
entre 3.87 y 4.2 dias, y con amplitudes que van entre 0.1 y 0.20 magnitudes res-
pectivamente. Debido al limitado nimero de observaciones disponibles para cada
objeto, no se ha determinado el tipo de variables al que pertenecen estas dos estre-

llas de comparacion.

4. Las determinaciones de la masa y la edad de las estrellas TTLD de la muestra
indican que son estrellas jévenes (< 20 x 10°) afios y poco masivas (< 2.0M,) de

pre-secuencia principal, lo que confirma sus caracteristicas de estrellas TTLD.
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RECOMENDACIONES

. Realizar fotometria en las estrellas variables descubiertas con la finalidad de confir-

mar los periodos aqui reportados.

. Hacer una comparacién y/o simulacién con los modelos estelares que existen para
estas estrellas para determinar la naturaleza de las variacionesy establecer si los mo-

delos de manchas estelares o la presencia de discos de acreencién son los correctos.

. Dado que la muestra de estrellas analizada representa una fraccién muy pequefia
de la poblacion total de estrellas de este tipo, se puede iniciar una campaia de
observaciones con la finalidad de caracterizar las curvas de luz de objetos de este

tipo, en otras regiones del cielo.

. Realizar fotometria en las estrellas variables de comparacion encontradas para po-

der determinar el tipo de variable al que pertenecen.
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