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Resumen

El propósito de este trabajo es estudiar la distribución espectral de energía (SED) observada en
objetos estelares jóvenes (YSOs) asociados a la nube molecular galáctica MC76, a fin de caracteri-
zar su fase evolutiva y obtener parámetros físicos de estos objetos. Se utilizan datos fotométricos
en el rango espectral del cercano infrarrojo hasta el milimétrico para construir una SED observada,
posteriormente se usan modelos numéricos de SED realizado por Robitaille et al. (2007) para obje-
tos estelares jóvenes y se seleccionan los parámetros físicos del mejor ajuste, los cuales caracterizan
la fase evolutiva y la estructura física de los YSOs.

Las SEDs obtenidas concuerdan de manera general, con las que se reportan algunos YSOs en
previos trabajos utilizando modelos simples de SED.

Los parámetros obtenidos para una muestra de objetos estelares jóvenes estudiados de esta
nube molecular, son comparables a los previamente reportados y confirman la intensa actividad de
formación estelar de alta masa presente en la región galáctica de formación estelar MC76.
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Capítulo 1

Introducción

1.1. El medio interestelar

Es importante conocer el material y el proceso por el cual se forman las estrellas, para poder
entender este proceso es necesario estudiar el medio en el que ocurre este proceso y las condiciones
que favorecen y que se involucran en él. En 1904 Hartmann observó un grupo de líneas de absorción
de calcio ionizado no sufrían cambios, es decir mientras que había longitudes de onda de las líneas
de absorción de la fotoesfera de las estrellas en el sistema binario que se movían hacia adelante y
atrás, había otras que se mantenían estacionarias. Hartmann concluyó que estas líneas estacionarias
se debían a la absorción producida por gas y polvo que se encontraba en medio del sistema binario
y la tierra. La idea tardó en aceptarse ya que se cuestionaba la ubicación de éstas, es decir este
gas podría rodear a la estrella en vez de estar a una larga distancia de esta, el gas podía ser
interestelar o circunestelar. Al final la interpretación física más adecuada expuesta por Plaskett,
Struve, Eddington y Bok, al mostrar que los estados ionizados o las velocidades de las “líneas
estacionarias” eran incompatibles con la interpretación circunestelar [29].

Nos encontramos pues con un espacio lleno de material conformada por polvo y gas. El gas
interestelar se compone de el hidrógeno (que conforma casi todo el gas interestelar) en su forma
de atómica (HI) también llamada regiones frías atómicas, y en su forma molecular (H2) o regiones
frías moleculares, estas dos fases conforman aproximadamente el 100% de todo el gas interestelar,
aunque también existen las regiones calientes atómicas (gas Inter nube), las regiones ionizadas
colisionalmente [4].

La formación de moléculas en el medio interestelar es difícil, las reacciones tendrán que produ-
cirse en fase gaseaosa y las densidades son muy bajas, así que no podrán tener lugar las reacciones
que necesiten de la interacción de tres o más partículas. Debido a esto para que suceda es necesario
que la densidad de la región sea elevada y así la interacción de los átomos sea más frecuente; ade-
más es necesario un ambiente protegido por polvo interestelar para que las nuevas moléculas no se
disocien por fotones ultravioleta (UV). Las reacciones con las que se forman moléculas en el medio
interestelar son las llamadas reacciones ion- moléculas, son las responsables de la mayor parte de
moléculas que podemos encontrar en el medio interestelar exceptuando la molécula de hidrógeno
(H2). Se puede explicar la formación de esta última, por medio de la reacción en la superficie de
granos de polvo, estos sirven como catalizador y absorben el exceso de energía que se libera al
formarse el H2 y facilitan la interacción entre ellas al llevarlas adheridas en su superficie [4].

Las nubes moleculares son regiones frías y densas, compuestas principalmente de hidrógeno
molecular y polvo, es en el interior de estás que encontramos y podemos estudiar la formación
estelar. En las moléculas fundamentales pueden existir 3 tipos de transiciones, la energía necesaria
para excitar una transición mediante colisión es [4]:
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E = kTk (1.1)

Donde k es la constante de Boltzmann, y Tk es la temperatura cinética de la nube, esta es la
temperatura resultante de las colisiones entre las partículas que forman la nube.

Por lo que sólo tendremos transiciones que requieren para excitarse una temperatura caracte-
rística de:

T =
E

k
(1.2)

Las transiciones rotacionales son aquellas que involucran giros de núcleos respecto a otros, es
necesaria una temperatura de 5 K para que tengan lugar este tipo de transiciones. Las transiciones
vibracionales ocurren cuando los núcleos vibran en torno a su posición de equilibrio, su temperatura
característica es de 600 K, y las transiciones eléctricas en cambio necesitan de una temperatura
de 9× 104 K [4]. Normalmente las transiciones electrónicas necesitan más energía para ocurrir, les
siguen las vibracionales y por último se encuentran en el nivel más bajo las rotacionales.

En las nubes moleculares sólo podrán tener lugar las transiciones que se exciten con una energía
compuesta por una temperatura del orden de la temperatura cinética de la nube, la cual usualmente
es de 10 K [16]. Pero para H2, que es la forma en la que se encuentra el hidrógeno en las nubes
moleculares, la temperatura para excitarse del estado fundamental a el estado rotacional es de 175
K, por lo tanto en las nubes moleculares no habrá ninguna molécula en esa transición energética,
en consecuencia no se puede caracterizar las nubes moleculares con esta molécula. Otras moléculas
usadas para el estudio de la estructura de las nubes moleculares son el monóxido de carbono (CO)
y sus variantes isotópicas, el monosulfuro de carbono (CS), el amoniaco (NH3), entre otras[4].

Figura 1.1: Diagrama de niveles energéticos para las transiciones rotacionales del hidrógeno mo-
lecular [15]. A la izquierda se muestran los niveles de la configuración para-H2 y a la derecha la
ortho-H2.
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1.2. Gas molecular CO y NH3

La molécula del CO es una buena opción en el estudio de las nubes moleculares debido a su
abundancia en el medio interestelar, es la segunda más abundante después del H2. Es el tipo de
molécula con la emisión más fácil de detectar en el medio interestelar debido a que la temperatura
necesaria para sus transiciones rotacionales es el orden a las encontradas en las nubes moleculares,
también posee un momento dipolar pequeño lo que hace que el coeficiente de emisión espontánea de
sus transiciones rotacionales sea pequeño y por lo tanto se termaliza fácilmente en las densidades
esperadas de una nube molecular. Debido a esto se usa para estudiar las distribuciones y condiciones
físicas del gas molecular [4].

Para obtener los parámetros físicos de una nube molecular se hacen observaciones de las transi-
ciones de las variedades isotópicas del CO. El CO es ópticamente grueso y permite observar la parte
superficial de la nube molecular mientras que moléculas como él 13CO son ópticamente delgadas
y permite ver el interior de la nube. Los parámetros físicos de la nube molecular que podemos
obtener gracias a éstas variedades isotópicas CO son su temperatura de excitación, su densidad
columnar, masa etc [31].

La temperatura de excitación es obtenida con el análisis de las líneas del CO, con el brillo y
temperatura del 13CO se obtendrá la profundidad óptica del mismo y la opacidad se encontrará
con el cociente de ambas líneas, después de la obtención de todo lo anterior es posible el cálculo
de la densidad columnar del 13CO posteriormente es posible la obtención de la densidad columnar
del H2 [4].

En el caso de la molécula de NH3 se encuentran transiciones mucho más complejas, que son
útiles para el estudio de los parámetros encontrados en los núcleos densos de las nubes moleculares.
Sus transiciones rotacionales emiten radiación en el infrarrojo, pero debido a su forma piramidal
es capaz de tener transiciones del orden de centímetros en sus subniveles. Es posible obtener
parámetros con las transiciones de esta molécula gracias a que es relativamente abundante, su
abundancia respecto a H2 es de 10−8, mientras que en el caso de CO es de 5.6×103. Gracias a su
estructura fina es posible el estudio de parámetros como la opacidad y una estimación fiable de la
temperatura cinética [4].

Es este el medio interestelar donde se albergaran y se forman las nuevas estrellas. En la siguiente
sección podremos obtener sus parámetrps físicos.

1.3. Nubes moleculares

No se puede asegurar una clasificación para las nubes moleculares (MCs, por sus siglas en inglés)
ya que los resultados de investigaciones de sus características físicas, demuestran que dentro de las
nubes moleculares existen condiciones físicas que varían de nube a nube, en consecuencia es difícil
llegar a un consenso, sin embargo,ha sido posible agruparlas según sus características generales. A
continuación se expondrán algunos de estos grupos.

Nubes moleculares oscuras

Las nubes moleculares oscuras se denominan así ya que se les puede encontrar como zonas
oscuras en un campo de estrellas de fondo [29]. Este efecto se debe a que son más cercanas a
nuestro sistema solar, en el caso de las nubes moleculares que se encuentran a mayor distancia
existe un mayor número de estrellas entre ellas y nosotros lo que hace que el contraste sea menor.
La denominación correcta de estos objetos es nubes moleculares enanas, pero se sigue utilizando el
término original. Se ha sugerido que estos objetos pueden ser auto gravitatorios, además cuentan
con formación estelar. Se ha encontrado nubes oscuras con diámetro de 2 pc a 5 pc, con masas de
103 M⊙ hasta 104 M⊙, una temperatura aproximada de 10 K y una densidad que puede ir de los
102 cm−3 a los 104 cm−3.[4]. Tienen núcleos de baja masa con turbulencias subsónicas, se pueden
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encontrar fuentes infrarrojas lo que indica que hay formación estelar, en especial estrellas del tipo
T Tauri [29].

Nubes moleculares gigantes

Las nubes moleculares gigantes (GMCs, por sus siglas en inglés) son las estructuras moleculares
más grandes de la galaxia con tamaños físicos que van de los 10 pc a los 100 pc, masas de hasta
106 M⊙ siendo la mayor parte de su masa una estructura de baja densidad que va de los 102 cm
−3 a los 103 cm−3.

Podemos encontrar a las nubes moleculares más masivas en el anillo molecular, estadísticamente
se encuentran a distancias mayores de 3 kpc de nuestra posición en la Galaxia [4]. Las regiones
internas de alta densidad se denominan núcleos moleculares o grumos moleculares densos, los cuales
se les distingue por sus velocidades subsónicas, son el lugar de nacimiento de estrellas masivas como
las de tipo espectral OB y de asociaciones estelares de baja y alta masa [4].

Las GMCs tienen una estructura compleja ya que estas contienen estructuras embebidas dentro
de sí, que pueden alcanzar una mayor longitud o tener mayor densidad que la del medio ambiente
molecular que las rodea, es en estas subestructuras donde se presentan las condiciones necesarias
para la condensación de material interestelar necesario para la formación de objetos estelares
jóvenes.

Estas condensaciones entán ligadas gravitacionalmente y alcanzan diferentes tamaños. Las pe-
queñas tienen una masas de entre 1 M⊙ y 50 M⊙ y tamaños 0.1 pc hasta 0.5 pc son llamados
cores (núcleos) mientras que las grandes pueden tener masa de entre 10 M⊙ a 1000 M⊙ y se les
llama clumps (grumos) tienden a tener tamaños que van desde los 0.1 pc hasta 2 pc [3, 2, 5]. De
acuerdo a su densidad tenderán a formar diferentes objetos, las primeras forman objetos indivi-
duales, estrellas, mientras que las segundas formarán asociaciones estelares complejas como lo son
los cúmulos.

El colapso de las nubes moleculares no es un proceso que ocurre en toda la nube, es algo que
sucede en algunas regiones de las nubes en donde se incrementa la densidad de la región por algún
proceso físico local.

Es importante cuestionarse sobre cuáles son los factores que inducen a las Nubes moleculares
a colapsar. El teorema de virial puede ser usado para estimar las condiciones necesarias para el
colapso de las GMCs, ya que este describe las condiciones de equilibrio para sistemas estables
gravitacionalmente unidos.

La expresión para el teorema del virial es:

1

2
Ï = 2(τ − τs) +B +W − 1

2

d

dt

∫
s

(ρvr2) · ds (1.3)

τ es el total de energía cinética y térmica de la nube, τs es la presión confinada en la superficie
de la nube, esta incluye la presión térmica y la presión de cualquier gas fluyendo en la superficie. B
es la diferencia entre la presión magnética dentro de la nube que la sostiene y la presión magnética
en la superficie más la tensión superficial de la nube. W es la energía gravitacional que une la nube.
La integral final representa el rango de cambio del momento de flujo a través de la superficie de la
nube.

Ï es la forma integral de la aceleración, para una nube con forma fija, nos dice la velocidad
de cambio de la expansión de la nube. Las GMCs se pueden encontrar en 3 diferentes estados: de
equilibrio, expansión o colapso. Para una nube de forma fija, nos dice el rango de cambio de la
expansión y contracción de la nube. Si es negativo, los términos que están tratando de colapsar la
nube, la presión de la superficie, la presión magnética, la tensión de la superficie y la gravedad,
son grandes y la nube se acelera hacia adentro y colapsara la nube. Si es positiva, los términos que
están a favor de su expansión, presión térmica y la presión magnética, son largas y la nube acelera
es hacia el exterior. Si es cero la nube no acelera ni desacelera. Una vez el colapso empieza, se
desencadenan una serie de procesos físicos que son parte de la formación de la nueva protoestrella.
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Figura 1.2: Imagen Spitzer RGB (24 µm, 8 µm y 3.6 µm, respectivamente), sobrepuestos se en-
cuentran los contornos en densidad columar, siendo el más externo para el valor de 1021 cm−2.
Los símbolos en color azul muestran la posición de los YSOs según su clase: círculos para clase
III, rombos para clase II y cuadrados para clase I/0, respectivamente. La cruz en la región central
muestra la posición de la fuente IRAS [23].

Estos eventos serán detallados en la siguiente sección y dependiendo de la cantidad de medio
interestelar involucrados en el fenómeno, darán resultado a dos tipos de objetos estelares jóvenes.

1.4. Formación de estrellas

En 1934 Bart Bok, notó que los cúmulos estelares tenían que ser objetos jóvenes debido a que
su densidad no era suficiente como para mantener a las estrellas unidas por tanto tiempo. Después
se encontró que las estrellas masivas, viven menos tiempo que las de menor masa y ya que se puede
seguir observando estrellas de este tipo, se infiere que debieron haberse formado en épocas recientes
[28]. Con todas estas evidencias, se concluyó que la formación estelar es un proceso físico reciente
que se mantiene activo en la Galaxia.

La formación estelar inicia con el colapso de una zona de la nube, esto puede suceder por
estimulación externa, que pueden ser los vientos estelares de estrellas jóvenes que llegan a alterar
los procesos energéticos de zonas de la nube molecular. Para el caso de las estrellas de baja masa,
se han desarrollado dos modelos para describir lo que sucede durante este colapso que da inicio a
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la existencia de las protoestrellas.
El primero fue enunciado por Larson y Shu, suponemos que un fragmento de la nube es una

esfera de material interestelar, con una temperatura constante y cuyo polvo es transparente ante su
propia radiación de enfriamiento [29], la esfera será comprimida por la presión entonces el volumen
del material circundante disminuirá y mientras esto ocurre la auto gravedad irá en aumento, después
de ocurrido esto la esfera se volverá dinámicamente inestable al colapso gravitacional, lo que será
más rápido en las zonas más densas. El proceso es posible cuando la energía térmica y gravitacional
se transforman y puedan ser radiadas, el final de este proceso ocurrirá cuando la densidad columnar
y envolvente aumente y el núcleo se vuelva opaco y el calor de comprensión ya no podrá ser
radiado tan pronto como es generado, entonces el colapso pasará a ser adiabático, la temperatura
del gas aumenta e incrementa la presión térmica. Se detiene la contracción del núcleo, se llega
a un equilibrio hidrostático entre gravedad y presión termica es entonces que se ha formado la
protoestrella [19].

El segundo modelo es sin simetría esférica, en este se reconoce la rotación de la nube como un
factor en el colapso. Investigaciones sugieren que el efecto de rotación será despreciable para las
zonas externas de la nube, pero conforme se acerca al centro se notan curvaturas en la trayectoria del
material que cae, formando una barrera centrífuga, que provoca que el material caiga en trayectorias
parabólicas a la superficie de la protoestrella, lo que provoca la formación de un disco, con esto
último logra explicar un factor que el otro omite y es la existencia del disco y cavidades en la nube
que se cree dan origen a los sistemas planetarios [4].

Observacionalmente, se puede distinguir dos tipos de estrellas dependiendo de sus masas, las
estrellas de baja y alta masa. En el caso de las de baja masa, tienen un desarrollo lento y una vida
en la secuencia principal larga, que permite que se pueda estudiar con detalle sus etapas evolutivas,
gracias a ellos se ha podido establecer modelos como los anteriormente mencionados.

Las estrellas masivas (M⋆>8M⊙) son de vital importancia para el desarrollo de procesos físicos
en la galaxia que las hospeda. Estas producen retroalimentación química al medio ambiente local
por medio de supernovas, además de mantener la dinámica del medio interestelar por medio de
procesos radiativos y mecánicos [34]. Sin embargo, aún no existe acuerdo al respecto de su forma-
ción, la problemática reside en las largas distancias y las grandes extinciones que existen alrededor
de las protoestrellas masivas, es difícil obtener evidencia observacional en las etapas iniciales y los
procesos involucrados son muchos y muy complejos.

Los primeros modelos que se propusieron al respecto son tres diferentes escenarios del acrecenta-
miento: el propuesto por Shu y Lada en 1987, llamada acrecentamiento amplificado, el escenario de
acrecentamiento competitivo y el escenario de colisión protoestelar ambos propuestos por Bonnell
et al. en 1997 y en 1998 respectivamente.

El escenario de acrecentamiento amplificado [30] es el mismo proceso que pasan las estrellas de
baja masa, pero a mayor escala. En este caso el material que se condensa es mayor, por lo que la
fuerza de atracción gravitatoria también aumenta y con ella se adquirirá cada vez más cantidad
de material de distancias más lejanas. Al acumularse más material, el núcleo se hará más opaco
ya que retendrá la energía irradiada y aumentará su temperatura dando lugar a la ionización de
la nube circundante y a los flujos bipolares. La masa de la protoestrella es mucho menor que la
masa de la envolvente en esta fase, pero pronto continuará acrecentando masa hasta que haya
acrecentado la mayor parte de la envolvente circundante a partir de aquí su masa será mayor a
la del núcleo y la envolvente que la rodea, empezará a formar un disco circunestelar en la zona
ecuatorial, seguirá acrecentando masa, pero de una manera más moderada y a través del disco. En
esta fase el objeto aún está embebido dentro de su nube progenitora. Esto y su baja temperatura
de la envolvente circunestelar hacen que solo sea observable en el medio y lejano infrarrojo, así
como en el milimétrico (5 µm – 1000 µm) [29]. Finalmente agota el material de la envolvente
circundante, pero sigue acrecentando una pequeña porción de masa a través del disco, los flujos
bipolares disminuyen o incluso desaparecen. Ya cuando se está muy cerca de la secuencia principal,
el disco ya no brinda más material a la protoestrella, pudiendo quedarse como un disco debris.

Teóricamente si una estrella masiva se forma de la misma manera que una de baja masa, se
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puede esperar la aparición de un disco del acrecentamiento masivo (desde varios cientos hasta
1000 unidades astronómicas), flujos bipolares, además de núcleos masivos en etapas tempranas de
formación [9]. Se han observado flujos bipolares de protoestrellas masivas, aunque se especula que
los flujos limiten la eficiencia de la formación debido a las cantidades de material expulsado. Otra
diferencia es la idea que la formación de estrellas masivas puede ser a través de fusiones estelares,
es decir, que acumulen la mayor parte de su masa a partir de material inicialmente no unido [36].

En el modelo de acrecentación competitiva el material interestelar que forma las estrellas es
obtenido continuamente de regiones más amplias del “clump”, sin nunca estar unida gravitacio-
nalmente a un masivo, coherente y sin estrellas núcleo. También la formación de estrellas masivas
siempre estará rodeada de proto-estrellas de baja masa. Esto lleva naturalmente a una IMF, así la
estrella masiva será una pequeña fracción de la masa estelar de los grumos [31]. Se sugiere que para
la formación de estrellas masivas es relevante que estas estén en el centro de proto cúmulos , donde
hay un ambiente de alta densidad de gas. Esto termina por la retroalimentación estelar o por la
fragmentación inducida por la inanición [31]. Otras predicciones de la acrecentación competitiva
son los discos de acrecentación relativamente pequeños con caóticas variaciones de orientación que
influyen en la dirección de los outflows proto estelares [31].

En último modelo de colisión protoestelar Bonnell et al. (1998) propone que las estrellas de alta
masa pueden formase (obtener masa) debido a coliciones de protoestrellas . Este modelo surgio a
partir de caer encuenta la dificultad que significaba acrecentar esa cantidad de material interestelar.
Las protoestrellas de baja masa son opticamente gruesas y su material no se ve afectado por la
presión de radiación generada por la retroalimentación. Que las estrellas masivas se formen de esta
forma implica que se encuentran en clusters densos [31].

Puede que no sea posible discernir de todas estas cuestiones con las observaciones y modelos
actuales, pero con la ayuda de nuevos telescopios espaciales y avances tecnológicos en las longitudes
de onda del infrarrojo, y la creación de nuevos y más complejos modelos,se hacen avances para
entender el funcionamiento de la formación de estrellas masivas.

Figura 1.3: Esquema de evolución protoestelar para estrellas de baja masa [37]

1.5. Evolución protoestelar

El estudio del desarrollo de las protoestrellas es complejo debido a los factores mencionados en
la sección anterior, pero al igual que con el colapso de la nube molecular y el inicio la condensación
del núcleo, los investigadores han decidido modelar la evolución de las protoestrellas masivas a
partir de los modelos de las protoestrellas de baja masa. Así que es indispensable primero entender
el proceso por el cual pasan las estrellas de baja masa. Este proceso es esquematizado en la figura
1.3.
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Las estrellas de baja masa tendrán una masa mínima inicial de 10−3 M⊙ [30], pero incrementará
conforme gas y polvo circunestelar caen dentro de ella en un periodo aproximado de 104 a 106 años,
esta fase se conoce como fase de acrecentamiento [4]. La protoestrella tiene un núcleo hidrostático,
en la superficie del núcleo encontramos una onda de choque radiante en la que la materia fluye y es
detenida, la capa de materia que cae crea una capa que transforma los fotones del rango espectral
visible en fotones infrarrojos en fotones infrarrojos por esto durante la fase de acrecentamiento no
es visible en el óptico y en el infrarrojo sólo se podrá observar la falsa fotósfera, que es donde los
fotones infrarrojos son generados y pueden escapar del núcleo [28].

Durante esta etapa la futura estrella tendrá una temperatura aproximada de 4400 K y una
luminosidad de 1.3 L⊙ . Una vez que inicien las reacciones termonucleares del hidrógeno en el
núcleo hidrostático, se dará como terminada esta etapa y podremos decir que el objeto es una
estrella [4]. Desde la etapa protoestelar hasta antes de entrar a la secuencia principal los objetos
son denominados objetos estelares jóvenes (YSOs, Young Stellar Objects; por sus siglas en inglés)
y se clasifican usando las características físicas de emisión de energía. La emisión principal de los
objetos estelares jóvenes es en infrarrojo ya que poseen una envolvente de polvo que absorbe y
reemite la energía radiada por la fuente central del YSO. Así que podemos encontrar una relación
entre el estado evolutivo del objeto y la distribución espectral de energía (SED, por siglas en inglés),
usando el índice espectral (α) que se define como [18]:

α =
−dlog(νFν)

dlog(ν)
(1.4)

Utilizando el índice espectral definido en el infrarrojo se puede clasificar a los YSOs de baja masa
en su correspondiente estado evolutivo [13].

YSOs de clase I y 0.- Son los objetos más jóvenes, también llamada fase protoestelar o de
acrecentamiento de material [1]. Los objetos de clase 0 son aquellos que están rodeados de
una gran cantidad de material circunestelar (núcleo hidrostático) de la envolvente protoes-
telar inicial, lo cual indica que aún están en una plena fase de acrecentamiento así que son
extremadamente jóvenes, su SED se ajusta muy bien a la emisión de un cuerpo negro (panel
superior de la figura 1.4) [29]. Los objetos de clase I son aquellos que aún están embebidos
en la nube molecular, no son detectables en el visible y están caracterizados por una SED
con una distribución más ancha que la de un cuerpo negro que se eleva en el infrarrojo (IR)
medio [14], con una pendiente positiva 0 < α ⩽ 3 y un pico de emisión en el lejano IR (figura
1.4, segundo panel de arriba hacia abajo) [29]. También se espera que sean sistemáticamente
más luminosos debido al acrecentamiento de material.

YSOs de clase II.- Esta etapa también es conocida como etapa de flujos bipolar [1]. Posee una
distribución espectral de energía más ancha que la de un cuerpo negro que tendrá un pico de
emisión en el infrarrojo cercano para luego decrecer en el infrarrojo medio (figura 1.4, tercer
panel de arriba hacia abajo), su pendiente esta vez presenta valores negativos −2 < α ⩽ 0
[31, 14]. Son objetos que poseen menos material circunestelar, son observables en el visible
y se caracterizan por el acrecentamiento de material circunestelar y la formación de flujos
bipolares de forma simultánea. También la SED indica la existencia de un disco circunestelar.
Ejemplos de estos objetos son las T-Tauri y los que presentan episodios de tipo FU Orionis
[14].

YSOs de clase III.- Estos objetos se encuentran en la última etapa de evolución protoestelar,
su SED es similar al de un cuerpo negro con un ligero exceso en el cercano y mediano
infrarrojo (figura 1.4, panel inferior) debido a la emisión de un delgado disco circunestelar.
Sus valores de índice espectral son negativos −3 < α ⩽ −2. Todo esto nos indica que posee
poco o ningún material circunestelar. Estos objetos están por entrar en su fase de secuencia
principal [29].
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Figura 1.4: Esquema de evolución protoestelar de una estrella de baja masa [27]

No existe un equivalente de la clasificación anterior para protoestrellas de alta masa ya que los
diferentes modelos predicen diferentes geometrías del gas y el polvo que rodean la protoestrella,
también se ha observado que el SED varía del ángulo de visión y hace que haya cambios para la
misma etapa evolutiva [31]. Sin embargo, trabajos anteriores sugieren que la anterior clasificación
sirve para las protoestrellas masivas, ya que estas siguen un proceso similar [20, 23].

1.6. Distribución espectral de energía
Para poder estudiar y obtener propiedades físicas de estos objetos masivos jóvenes es necesario

hacer uso de una herramienta que mencionamos anteriormente, las distribuciones espectrales de
energía (SED). El modelo de emisión de radiación de una estrella es el de un cuerpo negro. Este
tipo de modelo el objeto absorbe toda la radiación incidente sobre éste. Esta radiación es emitida
completamente, dando lugar a un equilibrio térmico [28]. La radiación emitida por estos cuerpos
es llamada radiación de cuerpo negro. Sin embargo, la radiación emitida no es constante para
todas las frecuencias sino que siguen una ley de emisión, llamada ley de Planck, quién la describió
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siguiendo la mecánica estadística y el electromagnetismo de Maxwell [28]. Esta ley de emisión es
definida por la siguiente expresión [4]:

Bν(I) =
2hν3

c2
1

ehν/kT − 1
(1.5)

Donde k es la constante de Boltzman, la h es la constante de Plank, ν es la frecuencia y T es
la temperatura.

Las estrellas emiten radiación electromagnética y su distribución de energía espectral permite
mostrar la relación entre la energía emitida por el objeto y la longitud de onda a la cual se emite tal
energía. En palabras más simples, la distribución espectral de energía es la representación gráfica
del comportamiento de la energía electromagnética con respecto a la frecuencia o longitud de onda.

Existen varias maneras de modelar una distribución espectral de energía, una de ellas es su-
mando la emisión de 2 cuerpos grises a diferentes temperaturas y un cuerpo negro con extinción
interestelar, como se ilustra en la figura 1.5. Los cuerpos grises representan el polvo en la envolvente
y en el disco, y el cuerpo negro la fotosfera. Modelos como estos requieren parámetros iniciales
como son el radio y la temperatura que se van modificando gradualmente según los valores de
extinción y frecuencia hasta obtener un buen ajuste.

Figura 1.5: Distribución espectral de energía (SED) de la fuente IRS52b contruida con cuerpos
grises y negro. La línea gruesa en azul muestra la suma de las componentes de polvo frío, polvo
caliente y fotósferica de la SED de la fuente IRS52a y es usada para referencia [23]

En modelos como estos, las SEDs se dividirán en la componente estelar y la componente de
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la envolvente o el exceso de infrarrojo. La primera estará compuesta por los flujos del infrarrojo
cercano y medio, mientras que la parte del exceso de infrarrojo se compone con los flujos del
medio y lejano infrarrojo. Conforme el YSO evolucione, la forma de la SED se irá modificando. Al
principio, clase I, se espera que la componente estelar sea de menor tamaño y que la componente
del exceso de infrarrojo domine la SED,ya que el YSO debido al material interestelar en la que se
encuentra embebido y a la temperatura a la que se encuentra este, debido a los procesos térmicos
que genera el acrecentamiento de material al joven núcleo. En los objetos de clase II veremos una
disminución de la componente fría, como también se le llama a la envolvente, que se observara
disminuida, pero su presencia nos indica la existencia de un disco, mientras que la componente
estelar tomar casi la forma de un cuerpo negro. En la última fase, clase III, la componente estelar
será la única componente que quede con la forma de un cuerpo gris [23]. Otro método que se
ha buscado implementar para el ajuste de SEDs es la creación de programas informáticos que
automatizan el trabajo, que sea eficiente y con resultados más exactos que permitan un mejor
entendimiento.

1.7. Modelo numérico de distribución espectral de energía

Robitaille et al. (2006) realizaron una “red” con las realizaciones de los modelos para YSOs
SEDs, y plantillas de galaxias y AGB, con mediciones de fotometría de múltiples longitudes de
onda de esta fuente en particular mediante regresión lineal. Al cual se refieren como SEDfitter
, como me referiré en este trabajo de él. Se proponen un método para analizar las distribuciones
espectrales de energía (SEDs) de objetos estelares jóvenes, en el que se ajusta los flujos observados
con modelos pre-computarizados de transferencia en 2 dimensiones. El método de SEDfitter
hace uso de los modelos numéricos de transferencia de radiación, considerando de una geometría
circunestelar del polvo y del gas ajusta un conjunto de parámetros a las observaciones [25].

Para el ajuste de datos, SEDfitter hace uso de modelos convolucionados, interpola los flujos
con las aperturas usadas para hacer la fotometría,para un rango de distancias mínima y máxima y
así escalarlas a la distancia adecuada. La intención de todo esto es que el parámetro de extinción
"Av” sea un parámetro libre. Todo este procedimiento se realiza con los modelos de extinción
realizados por Kim et al. (1994).

A cada una de las distancias dadas, se ajustan los flujos del modelo convolucionado a los
datos usando una escala óptima, permitiendo que Av sea un parámetro libre. Escribe los flujos del
modelo convolucionado, interpolado y escalado como Mν(λi). el patrón general Pν(λi) que está
siendo ajustado a los datos es

log10[Pν(λ)] = log10[Mν(λ)]− 0,4Av
kλ
kν

(1.6)

Donde el parámetro libre Av puede ser determinado por el escalado optimo en un rango de
extinción, por su lado kλ y kν están dados por la ley de extinción adecuado al valor de extinción
en la línea de visión del YSO medido por RR+17. Los flujos y su varianza imparciales están dados
por:

⟨log10[Fν ]⟩ = log10⟨Fν⟩ (1.7)

Una vez se determina el parámetro Av se puede calcular el χ2 por punto de datos.

χ2 =
1

N

N∑
i=1

(⟨log10[Fν(λi)]⟩ − log10[Pν(λi)])
2

(σ(⟨log10[Fν(λi)]⟩))2
(1.8)

Lo anterior es una explicación general del trabajo interno del código con el cual funciona
SEDfitter [25].
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1.8. Parámetros de ajuste del modelo numérico
Para obtener parámetros físicos del ajuste de modelo SED el programa utiliza un código de

transferencia de radiación de Monte Carlo para la red de modelos, que incluyen dispersión no
isotrópica, polarización y emisión térmica del polvo usando geometría esférico-polar [25]. La geo-
metría consta de una envolvente que cae aplanada rotacionalmente, cavidades bipolares y un disco
de acrecentamiento acampanado y para resolver la temperatura utiliza el método de Bjorkman &
Wood (2001).

Durante el ajuste de los diversos parámetros de los modelos se muestran para poder producir
un rango de etapas evolutivas, en estas podremos apreciar que durante la acumulación temprana
de la envolvente el radio del disco aumentará y el tamaño de la envolvente de acrecentamiento
disminuirá con el tiempo, a su vez las cavidades bipolares se ensancharon y el polvo en éstas se vol-
verá más denso [25], también es importante tomar en cuenta cuando analicemos estos ajustes que
SEDfitter toma a las fuentes luminosas como la estrella central y el disco de acrecentamiento [33,
34]. SEDfitter hace uso de modelos de grano de polvo, con los que se promedian las propiedades
ópticas sobre la distribución de tamaño y composición de los granos y se contempla una mezcla
de silicatos y grafitos astronómicos con una abundancia solar [25]. Al no separar las propiedades
de calentamiento y emisión de los diferentes tamaños y componentes, se puede afectar las propie-
dades térmicas y químicas del disco, sin embargo Robitaille et al. (2006) aclaran que los efectos
al resultado final son mínimos.Para las fotósferas estelares SEDfitter considera la temperatura
de la fuente estelar, haciendo uso de los modelos de Brott & Hauschild [6] y Kurucz [15] para las
temperaturas menores y mayores (respectivamente) a 10000 K [26].

El programa construido por Robitaille et al [25, 26] no pretende sugerir nuevos modelos evo-
lutivos, si no que proveer modelos SEDs para etapas evolutivas que ya han sido examinadas y
observacionalmente propuestas. El conjunto de parámetros que son ajustados al SED, son bastan-
tes únicos, ya que todos los parámetros afectan la forma del SED. Con esto es posible obtener las
propiedades físicas de la fuente y no solo cuantificar la forma del SED si no que es posible hacer
uso de cualquier dato de flujo disponible [25]. Los parámetros resultantes del ajuste son 14, estos
pueden dividirse en tres categorías.

Categoría Parámetros

Fuente estelar Masa estelar(M⋆), radio del núcleo(R⋆), temperatura del
núcleo(T⋆).

Envolvente
Acrecentamiento de la envolvente( ˙Menv), radio exterior(Rmax

env ),
radio interior(Rmin

env ), ángulo de apertura(θ), densidad de la
cavidad(ρ).

Disco Masa del disco(Mdisk), radio interior(Rmin
disk), radio exterior(Rmax

disk ),
ángulo ancho del disco(β)

Ambiental Densidad del ambiente(ρambient).

Tabla 1.1: Parámetros de salida del ajuste del modelo numérico de SED
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Capítulo 2

La nube molecular galáctica MC76 y
su selección de objetos estelares
jóvenes

La nube molecular, que hospeda los YSOs del presente estudio, MC76, es parte de una muestra
de 12 MCs del trabajo de Retes-Romero et al. (2017; RR+17 se le llamará de aquí en adelante).
Esta muestra de nubes moleculares se apegan con los siguientes criterios de selección: estas debían
contener una fuente IRAS con características de una región HII ultra compacta, las fuentes IRAS
debían asociarse con núcleos densos detectados por la línea de emisión CS(2-1) y la línea de visión
para cada nube molecular debía de carecer de cualquier componente molecular en la línea de
visión. Estas condiciones aseguran que las MCs tuvieran formación estelar de alta masa, además
de garantizar que todos los YSOs espacialmente asociados con las MCs estuvieran físicamente
asociados a ella [24].

La nube molecular MC76 se encuentra en el interior del brazo de sagitario carina, dentro del
anillo molecular de la vía láctea. Esta se encuentra centrada en la coordenadas galácticas longitud
19.36◦ y latitud -0.02◦, su tamaño angular aproximado es de 25x12 minutos de arco, el cual a la
distancia de la nube, 2.5 kpc es de 15 pc x 10 pc [23]. La fuente infrarroja más luminosa de la nube
molecular es denominada como IRAS 18236-1205, cuya posición está centrada en las coordenadas
galácticas antes mencionadas y con una luminosidad bolométrica de 7.2×103L⊙. Esta fuente IRAS,
se encuentra espacialmente en la región central de la nube molecular (la zona señalada con una
cruz negra en la figura 1.2), es candidata a región HII UC y está asociada a una rica fenomenología
de formación estelar de alta masa, incluyendo la asociación espacial con varios YSOs masivos muy
jóvenes (YSOs M52, M53).

2.1. Parámetros físicos de MC76

Como se vió en la sección 1.2, para obtener los parámetros físicos de las nubes moleculares
son necesarios los datos de emisión de los isotopologos 13CO, CO y la distancia al objeto [29]. La
distancia de la nube molecular es de 2.5 ± 0.3 kpc [12, 24] con un área angular de 25x12 minutos de
arco que cubre un área física de 82 pc2. Asumiendo que la nube molecular tiene geometría circular,
se obtiene un radio efectivo de 5.11 pc.

La masa LTE es de 3.14 ± 1.74 ×104 M⊙. Usando una técnica de ajuste gaussiana en el espectro
de emisión del 13CO, se obtuvo una velocidad pico de 26.4 km s−1 con una velocidad de dispersión
de 4.8 km s−1. Usando este último parámetro y el radio efectivo, se obtiene la masa virial que es
de 1.48 ± 1.30 ×104 M⊙ [24].
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La nube molecular galáctica MC76 y su selección de objetos estelares jóvenes
2.2 Selección de YSOs embebidos en MC76

Figura 2.1: Imagen RGB de la nube molecular galáctica MC76, R-24 µm, G-8 µm y B-Banda H
de 2MASS

2.2. Selección de YSOs embebidos en MC76

Los objetos que eran de interés para el artículo de RR+17, eran aquellos que podían ser can-
didatos a YSOs masivos. Gutermuth et al. (2008, 2009) y Ragan et al. (2012, 2013) después de
identificar y estudiar YSOs, encontraron una relación entre los objetos identificados como YSOs y
su emisión en 24 µm con datos del telescopio espacial Spitzer. Estos autores sugieren que un buen
criterio para la identificación de YSOs era incluir un valor en esta banda. Siguiendo este método
RR+17 usó filtros formados por la combinación de colores de GLIMPSE y MIPSGAL 24 µm, para
seleccionar los candidatos a YSOs. En su muestra final se encuentran 125 objetos embebidos a
la nube molecular MC76, la cual está asociada a la fuente IRAS 18236-1205, que tiene fuentes
puntuales dentro de una densidad columnar NH2

= 1× 1021cm−2.
La nube molecular galáctica MC76 cuenta con dos tipos de objetos, las fuentes puntuales

infrarrojas tipo M y G. Los tipos de tipo M (99 YSOs) tienen fotometría medida en 24 µm,
mientras que los objetos G carecen de esta. Al haber indentificado emisión de 24 µm por encima de
un umbral en 84 de las fuentes M, se les considera potencialmente YSOs potencialmente masivos.
Estos objetos fueron seleccionados y caracterizados en RR+17.

En el presente trabajo es de interés comparar parámetros físicos derivados del ajuste de modelo
de SED usados en la caracterización de YSOs, con respecto a los resultados obtenidos por Retes-
Romero et al. [24] y Retes Romero [23]. Usando el programa SEDfitter publicado por Robitaille

14
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2.2 Selección de YSOs embebidos en MC76

et al. [25, 26], se les ajustó un mejor modelo de SED a los candidatos a YSOs seleccionados por
RR+17

En la tabla 2.1 se observa una muestra de los objetos y los flujos del cercano y medio infrarrojo
que fueron usados para el ajuste de este trabajo (la tabla completa es mostrada en los anexos), la
primera fila contiene el identificador del objeto, la segunda y tercera sus coordenadas galácticas,
a partir de la cuarta a la sexta columna se encuentran los flujos del cercano infrarrojo de 2MASS
utilizados: banda J (1.23 µm), banda H (1.66 µm), banda K (2.15 µm). De la columna 7 a 10
tenemos los flujos del medio infrarrojo correspondientes a IRAC Spitzer: 3.6 µm, 4.5 µm, 5.8 µm,
8.0 µm. En la última fila tenemos los flujos correspondientes al lejano infrarrojo de Spitzer MIPS
24 µm.
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ID GLON GLAT J-2MASS H-2MASS K-2MASS 3.6 µm 4.5 µm 5.8 µm 8 µm 24 µm
(deg) (deg) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy)

M1 1.941848 0.12182 3.38E-1±1.00E-10 7.43E-4±1.00E-10 7.00E-3±2.57E-4 2.05E-2±5.95E-5 2.41E-2±4.98E-5 4.45E-2±1.04E-4 8.71E-2±2.43E-4 9.30E-2±4.77E-3
M2 19.40581 0.12191 6.20E-3±3.79E-4 5.80E-2±1.79E-3 1.45E-1±3.38E-3 7.32E-2±2.45E-4 4.51E-2±1.00E-4 7.26E-2±1.82E-4 1.08E-1±3.11E-4 3.66E-2±1.85E-3
M3 19.24238 0.10355 8.93E-4±6.20E-2 2.21E-3±1.20E-4 1.08±2.65E-3 2.36E-3±1.67E-5 3.12E-3±1.84E-5 8.97E-4±3.65E-5 2.58E-4±3.44E-6 8.23E-3±4.14E-4
M4 19.31591 0.09626 4.86E-3±4.75E-4 6.36E-3±3.65E-4 1.13E-2±6.57E-4 3.74E-2±7.72E-5 3.52E-2±7.59E-5 3.20E-2±7.20E-5 2.97e-2±1.07e-4 1.92E-2±9.56E-4
M5 19.33389 0.09009 1.26E-3±9.50E-5 4.11E-3±2.47E-4 9.65E-3±1.67E-4 1.18E-2±3.24E-5 9.26E-3±3.46E-5 1.43E-2±7.33E-5 3.67E-2±1.81E-4 3.63E-2±1.83E-4
M6 19.44327 0.08959 4.36E-2±8.92E-4 2.29E-3±6.75E-3 3.68E-3±6.00E-3 3.08E-1±1.25E-3 2.10E-1±8.59E-4 1.63E-1±6.87E-4 1.07E-1±4.61E-4 2.03E-2±1.02E-3
M7 19.42995 0.08773 6.40E-3±3.48E-4 7.31E-2±2.22E-3 2.51E-1±1.00E-10 4.33E-1±1.23E-3 3.12E-1±1.36E-3 2.71E-1±1.24E-3 1.57E-1±7.20E-4 2.80E-2±7.40E-3
M8 19.30055 0.08664 2.29E-3±8.0E-5 2.73E-3±1.08E-4 2.79E-3±1.00E-10 3.88E-2±8.04E-5 8.60E-2±3.11E-4 8.60E-2±3.11E-4 9.82E-2±4.18E-4 2.46E-2±1.24E-3
M9 19.28698 0.08437 . . . . . . . . . 5.60E-3±2.38E-5 2.08E-2±4.23E-5 2.78E-2±9.23E-5 1.14E-3±7.58E-4 2.03E-2±1.02E-3
M10 19.45285 0.08293 4.28E-3±9.50E-5 1.97E-2±5.50E-4 3.10E-2±5.00E-4 2.36E-2±4.63E-5 1.88E-2±5.67E-5 1.36E-2±5.54E-5 6.61E-3±5.96E-5 6.02E-3±2.97E-4
M11 19.23370 0.08105 5.69E-4±1.00E-10 1.16E-2±6.00E-4 8.48E-2±3.36E-3 2.54E-1±1.00E-3 2.53E-1±1.06E-3 2.52E-1±1.14E-3 1.41E-1±6.35E-4 2.40E-2±1.20E-3
M12 19.4263 0.07791 .. . . . . . . 2.54E-1±7.12E-5 2.30E-1±9.54E-4 1.86E-1±7.99E-3 1.01E-1±4.32E-4 8.94E-3±4.43E-4
M13 19.31205 0.06743 5.72E-2±1.15E-3 9.02E-2±3.12E-3 7.76E-2±1.38E-3 3.88E-2±8.04E-5 3.36E-2±7.21E-5 2.15E-2±9.23E-5 2.58E-4±3.63E-6 1.72E-1±8.07E-3
M14 19.30643 0.06460 . . . . . . . . . 1.68E-3±1.42E-5 5.58E-3±2.48E-5 5.87E-3±5.47E-5 2.58E-4±3.63E-6 1.53±1.55E-1
M15 19.30266 0.06440 8.60E-4±4.70E-5 5.80E-4±1.00E-10 5.67E-4±1.00E-10 1.19E-3±1.24E-5 2.26E-3±1.66E-5 5.50E-5±6.27E-7 2.58E-4±3.63E-6 3.83E-2±1.89E-3
M16 19.25159 0.06779 . . . . . . . . . 2.04E-3±1.43E-5 3.09E-3±2.59E-5 3.70E-3±4.61E-5 2.58E-4±3.63E-6 8.01E-4±3.97E-5
M17 19.28164 0.06782 1.35E-4±1.00E-10 5.67E-3±2.00E-4 2.89E-2±6.86E-4 4.29E-2±8.99E-5 3.01E-2±6.38E-5 2.71E-2±8.96E-5 1.36E-2±1.18E-4 9.28E-3±4.63E-4
M18 19.22086 0.06288 5.23E-2±1.40E-3 3.80E-1±9.00E-3 7.17E-1±1.30E-2 5.16E-1±1.51E-3 3.39E-1±1.49E-3 2.86E-1±1.32E-3 1.53E-1±6.99E-4 1.01E-2±5.10E-4
M19 19.46007 0.06132 2.65E-4±1.00E-10 6.16E-4±1.00E-10 4.00E-3±1.76E-4 3.05E-2±8.92E-5 5.0E-2±2.20E-4 5.98E-2±2.76E-4 4.62E-2±2.11E-4 5.96E-2±3.01E-3
M20 19.27979 0.06138 . . . . . . . . . 4.33E-2±9.09E-5 7.22E-3±2.00E-4 7.96E-2±3.02E-4 3.60E-2±1.33E-4 1.30E-2±6.45E-4
M21 19.27361 0.05029 6.45E-2±1.80E-3 2.55E-3±4.83E-3 3.16E-3±3.00E-4 1.14E-1±4.03E-4 9.61E-2±3.52E-4 8.33E-2±3.18E-4 5.16E-2±1.33E-4 1.53E-2±7.79E-4

Tabla 2.1: Flujos en el cercano, medio y lejano infrarrojo de los YSOs seleccionados en la nube molecular galáctica MC76. Se muestran los
primeros 21 objetos para mostrar la información fotométrica disponible para los YSOs. En el apéndice A se muestra la selección completa de
YSOs.

16
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2.3 Ajuste del modelo numérico de SED a los YSOs en MC76

Figura 2.2: Ejemplo de la base de datos 1, la primera fila contiene el nombre del YSO, la segunda
y tercera fila tienen las coordenadas, las siguientes 10 filas contienen las banderas, a partir de la
fila 14 se encuentran los flujos y sus errores.

En este estudio algunos objetos aún carecían de flujos en el cercano infrarrojo, 2MASS, esta
falta de datos se ve indicada en la tabla con puntos suspensivos, pero afortunadamente en esta
ocasión, los objetos que sí tienen con estos flujos, cuentan con las tres bandas.

Para asegurar un buen ajuste en las SEDs de cada objeto también se añadieron los filtros de
WISE, en específico las bandas de W3 ( 12 µm ) y W4 (22 µm), IRAS Y SCUBA. Solo para aquellos
objetos cuyos datos incluían estos flujos y eran beneficiosos para asegurar un mejor ajuste.

2.3. Ajuste del modelo numérico de SED a los YSOs en MC76
Para hacer el ajuste del modelo numérico de SED a cada YSO, se usaron los flujos en lejano,

medio y cercano infrarrojo, de los instrumentos SCUBA (Submillimetre Common-User Bolometer
Array), IRAS (por las siglas Infrared Astronomical Satellite), MIPS (Multiband Imaging Photo-
meter for SIRTF), IRAC (Spitzer space telescope Infrared Array Camera) y 2MASS (two micron
all sky survey, respectivamente. Los datos en las bandas de IRAC y 24 µm de MIPS, usadas para
el ajuste con SEDfitter provienen de Retes-Romero 2017. Para obtener los flujos del cercano y
lejano infrarrojo se hizo uso de SIMBAD 1, que contiene un visor fotométrico, con la cual es posible
encontrar la fotometría de un objeto, esto nos dará todos los flujos fotométricos que hay para unas
coordenadas alrededor de un radio dado, en este caso se usó un radio de 5 segundos de arco ya que
se consideró que este es el tamaño correcto para obtener solo los datos pertenecientes al objeto de
interés, pero este radio, para algunos objetos se llegó a ampliar hasta 8 segundos de arco.

Es necesario usar el paquete de paython SEDfitter 2 que desarrollo Robitaille et al. (2007).
Para el ajuste de los SEDs es necesario brindar al programa una base de datos que incluya: nombre
del objeto, coordenadas, banderas, los flujos y los errores de estos. Los flujos y sus errores deben
de estar en miliJansky (mJy), dará dos columnas por cada filtro, una con el valor del flujo y la otra
con su respectivo error. Para un mejor ajuste hay que designar la bandera para cada dato (tabla
2.2 ), estas banderas indican al programa si el dato es válido, es decir el programa tomará el 100%
del valor y su error, cuando es necesario establecer a que los modelos no deben sobrepasar cierto
dato, se selecciona a este como cota superior y por último al introducir un dato como cota inferior
se permitirán los modelos superiores a este pero se penaliza el χ2 de estos datos. Todo esto se ve
ilustrado en la imagen 2.2

Igualmente debe llenarse otra base de datos (base de datos 2, imagen 2.3) en la que se espe-
cificarán los filtros a los que corresponde cada flujo que contenga la anterior base de datos en el
orden en el que se colocaron los flujos. Asimismo se deben indicar las aperturas correspondientes
a cada filtro. El valor de las aperturas para cada flujo se seleccionó de acuerdo a lo que señala la
documentación de cada instrumento [20, 11, 22]. Se utilizaron 3 segundos de arco para las bandas
correspondientes a IRAC Y 2MASS, 4.5 segundos de arco para MIPS, 6 segundos de arco para
SCUBA y en el caso de IRAS se usó una apertura de hasta 10 segundos de arco. También es nece-
sario brindar dos intervalos que correspondan a la distancia a la que se encuentran nuestros YSOs
y la extinción ambiental que los rodea. Para definir la primera se usó un intervalo de [2.2 a 2.8]

1https://simbad.cds.unistra.fr/simbad/
2https://sedfitter.readthedocs.io/en/stable/
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2.3 Ajuste del modelo numérico de SED a los YSOs en MC76

Instrumento Banda Rango espectral
2MASS J 1.23 µm cercano Infrarrojo

H 1.66 µm cercano Infrarrojo
K 2.15 µm cercano Infrarrojo

IRAC I1 3.6 µm medio Infrarrojo
I2 4.5 µm medio Infrarrojo
I3 5.8 µm medio Infrarrojo
I4 8.0 µm medio Infrarrojo

MIPS M1 24 µm lejano infrarrojo
WISE W3 12 µm lejano infrarrojo

W4 22 µm lejano infrarrojo
IRAS S3 60 µm lejano infrarrojo

S4 100 µm lejano infrarrojo
SCUBA N1 350 µm submilimétrico

N2 450 µm submilimétrico
N4 850 µm submilimétrico

Tabla 2.2: Tabla de los flujos que se usaron para el ajuste de los modelos SED, el instrumento al
que pertenecen, su banda y el rango espectral al que pertenecen.

Kpc, mientras que para definir la extinción fue necesario cambiar entre tres intervalos dependiendo
de la ubicación espacial del objeto en la nube, se define un intervalo de [10, 20] magnitudes para
los objetos que se encuentran en una zona de baja extinción, [10, 25] magnitudes para aquellos en
las orillas de las nubes y [20, 30] magnitudes para aquellos en las zonas de alta extinción.

Existe una sintaxis para la selección del modelo, este consiste de una tupla que contiene una
cadena de un solo carácter y un valor. Esta es usada para indicar cuantos modelos trazar, generar,
conservar, etc. El carácter indicará el tipo de selección que se está realizando y el número cuantifica
la selección. En este trabajo se seleccionó la tupla “(‘F’, 3)” que selecciona todos los modelos con
χ2 − χ2

best, valor por punto de datos por debajo de un umbral dado, este caso <3, donde χ2 es el
valor por punto de datos, como sugiere Robitaille et al. (2006).

Bandera Dato Símbolo
0 no válido –
1 válido •
2 cota inferior ▲
3 cota superior ▼

Tabla 2.3: Banderas y su representación en los modelos de SEDs

En el SED resultante, la línea negra es el mejor ajuste, las líneas grises muestran todos los
modelos que también se ajustan a los datos definidos por la tupla (fig 3.2, 3.3), según se haya
seleccionado la bandera del dato, será el símbolo que aparezca en el lugar correspondiente a dicho
flujo, según se haya seleccionado. Cada flujo y bandera fueron introducidos uno por uno para
poder modificar las banderas según el ajuste lo necesitara, no se utilizaron cotas inferiores y en
casos extremos se eliminaron datos cuando estos alteraban de forma extrema el ajuste.

Al iniciar el ajuste de los datos de un YSO solo se tomaron en cuenta aquellos que pertenecían
a IRAC y a 24 µm, era necesario observar el comportamiento de la SED con solo estos 5 flujos para
saber cómo proceder y donde podría existir un dato problemático más adelante. Era preferente
que el χ2 de estos ajuste fuera pequeño, eso nos aseguraba que al añadir más datos no habría
más complicaciones, también se esperaba que el ajuste de estos cinco datos se apegaba a la línea
correspondiente al “mejor ajuste”. Los datos de 2MASS y WISE eran después ajustados uno por
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Figura 2.3: Ejemplo script de python en donde se especifican la identidad de los filtros y los radios
de las aperturas de los filtros que se le suministraron a la base datos 1

uno para así vigilar el cambio que sufre el SED con cada nuevo flujo, en estos nuevas corridas
se esperaba que la línea correspondiente mejor ajuste de la SED siguiera los datos o que estos
estuvieran por debajo de ella, también se observaba con el aumento del χ2. En los casos en los que
el χ2 subía más de 4 cifras, se cambiaba la bandera del dato a cota superior si el error persistía se
cambiaba la bandera a 0, indicando que el dato no era válido. Lo mismo se hacía cuando un dato
desviaba la trayectoria de la SED o se alejaba demasiado de ella.

Existían objetos cuya fotométria incluía datos del lejano infrarrojo, como son IRAS y del sub-
milimétrico, SCUBA. En el caso de los objetos con IRAS se eligió colocarlos como cotas superiores,
debido a su amplia apertura, su existencia en el SED no se descarta por completo ya que en algunos
casos funcionaba como indicador o limitador de la SED, pero intervenían de manera negativa con
la SED cuando se les consideraba dato válido.
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Capítulo 3

Resultados del ajuste de los modelos
de SED y su discusión

3.1. Clasificación de YSOs

Para clasificar a los YSOs embebidos en la nube molecular MC76, aqui se especifica cómo hemos
usado los ajustes de los modelos SEDs obtenidos con el ajuste. En este trabajo nos basamos en
la clasificación de las estapas evolutivas descritas por Estalellas $ Anglada y por Lada [13, 21,
18]. Se decidió que para clasificar los SEDs obtenidas en esta investigación se debía observar sus
características gráficas como son el inicio y el final de estos además de los picos de emisión y la
tendencia de los flujos. También se tomaron en cuenta los parámetros resultantes del ajuste. En
especial los que corresponden al acrecentamiento de la envolvente y la masa de la protoestrella. La
clasificación así realizada es denominada clasificación MJ y se compone por clase 1, clase 2 y clase
3.

Las SEDs de los objetos clase 1 se conforman de dos componentes (ver sección 1.6), la primera
se forma por los flujos del cercano y medio infrarrojo, esta crece conforme aumenta la longitud de
onda alcanzando el pico de emisión en los flujos de IRAC en especial entre 4.5 µm y 8.0 µm, justo
después de estas bandas la SED desciende a las 10 µm. En ocasiones este descenso es observado
como una fuerte absorción alrededor de 10 µm, la cual es incluida en los modelos de SED. Esta
característica crea un SED con una componente en el cercano y mediano infrarrojo, mientras que
otra muy pronunciada se encuentra en el lejano IR y submilimétrico. La segunda componente
comienza a partir del descenso en el flujo de las 10 µm, se forma con los flujos del medio y lejano
infrarrojo, conforme aumenta la longitud de onda la SED crece, está componente tiene su pico de
emisión entre las 60 µm y 80 µm, la SED acabará después de las 1000 µm.

Los YSOs clasificados como clase 2 comienzan su SED entre las 0.8 µm y 1 µm ascienden con
los flujos del cercano IR, entre mejor sea el ajuste el inicio de la SED tenderá a la 1 µm, el pico
de emisión está alrededor de los flujos de 2.15 µm (banda K de 2MASS) y 3.6 µm de IRAC para
inmediatamente empezar a descender, este descenso terminará en las 7 µm para formar un segundo
pico de emisión en 8 µm, posteriormente conforme aumente la longitud de onda la SED desciende
hasta acabar. Finalizará de una forma paulatina alrededor de las 40 µm, o abruptamente a partir
de las 24 µm. En algunos casos, existe la presencia de una débil componente en el lejano IR.

Los objetos de clase 3 serán aquellos cuya SED inicia en la región espectral del visible, 0.1 µm,
tienen un único pico de emisión en el cercano infrarrojo, entre 1.2 µm y 2.16 µm, posteriormente
desciende conforme la longitud de onda aumenta y terminará antes de llegar a las 100 µm.
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(a) YSO M14 (b) YSO M16

(c) YSO M20 (d) YSO M50

(e) YSO M52 (f) YSO M53

Figura 3.1: Distribución espectral de energía de YSOs clase 1. Los símbolos muestran los flujos
medidos en el rango espectral del cercano infrarrojo hasta el submilimétrico y milimétrico. Los
diferentes tipos de símbolos son descritos en la sección 2.2.1. La línea negra muestra el mejor
ajuste del modelo de SED, mientras que las líneas grises muestran potenciales ajustes de modelo
de SED. La discusión de los resultados obtenidos de cada SED es dado en la sección 3.2.
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Resultados del ajuste de los modelos de SED y su discusión
3.1 Clasificación de YSOs

(a) YSO M18 (b) YSO M28

(c) YSO M37 (d) YSO M41

(e) YSO M59 (f) YSO M62

Figura 3.2: Distribución espectral de energía de YSOs clase 2. Los detalles son los mismos que en
la figura 3.1.
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Resultados del ajuste de los modelos de SED y su discusión
3.1 Clasificación de YSOs

(a) YSO M12 (b) YSO M49

(c) YSO M51 (d) YSO M82

(e) YSO M83

Figura 3.3: Distribución espectral de energía de YSOs clase 3. Los detalles son los mismos que en
la figura 3.1.
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3.2. Parámetros físicos de MC76

Como ya se describió en la sección 1.7 el programa procesa la información fotométrica del YSO
ajusta los datos proporcionados con una ley de extinción y los modelos ya existentes para brindar
la SED del mejor ajuste a la cual le corresponden dos archivos: “Parameters” y “Parameters
Range” . Ambos archivos contiene los parámetros que se mencionaron en la tabla 1.1, primero
solo contiene los valores correspondientes al “mejor ajuste” (líneas negras en las figuras 3.1, 3.2,
3.3), mientras que el segundo enlista los valores mínimo, máximo y mejor ajuste (las líneas grises
y negras en las figuras 3.1, 3.2, 3.3), en la tabla 3.1 observamos una lista de los parámetros
obtenidos en el primer archivo, para algunos de los YSOs estudiados en este trabajo. Las primera
columna contiene el nombre del objeto, la segunda tiene el χ2 del ajuste de modelos SED, la
tercera contiene el Av correspondiente al mejor ajuste, de columna cuatro a nueve tenemos una
muestra de los parámetros resultantes del ajuste: masa de la estrella, en M⊙, radio del núcleo
en R⊙, la temperatura del núcleo en K, el acrecentamiento de la envolvente en M⊙yr−1, masa
del disco en M⊙ y luminosidad bolométrica en L⊙. Algo que notar en estos ajuste es la falta de
acrecentamiento de la envolvente que muestran los YSOs clasificados como clase 2 y 3, esto se debe
al programa SEDfitter , se aclara en Robitaille et al. (2006) que los valores del rango de la masa
de acrecentamiento de la envolvente se ajustaron para valores estimados para objetos tanto de baja
masa como de alta masa, pero en casos donde el valor cae por debajo de 10−9 M⊙yr

−1, se descarta
la envolvente y se considera que el YSO es parte de un modelo compuesto solo por un disco de
acrecentamiento. Con un valor máximo de 10 × 10−4 [21], sin embargo en esta investigación se
alcanzaron mayores valores.

En la figura 3.1 podemos observar 6 SEDs representativos YSOs clasificados como clase 1, todos
estos provenientes de zonas de extinción visual en un intervalo de [15, 30] mag. La componente de la
derecha es la que corresponde al exceso de infrarrojo, mientras que la de la izquierda corresponde
a la componente estelar del YSO. Para los objetos de esta clase es primordial que tengan la
componente de la derecha, ya que esta nos indica que aún existe material interestelar rodeando
a la protoestrella y disco circunestelar. Por está razón es indispensable que esta sección del SED
esté justificada por los flujos del medio y lejano infrarrojo. Aunque esta es una característica que
comparten gran parte de los YSOs en esta clasificación, hay algunos objetos que carecen de los
flujos necesarios, por lo cual decimos que cuentan una “falsa envolvente” que podría ser descartada
o justificada con nueva información en estas bandas. Sin embargo, por el momento basta con que
los flujos de MIPS (24 µm ) y WISE (22 µm) tiendan a elevarse con la línea del mejor ajuste,
como se observa en las seis SEDs de la fig 3.1, para considerar que el YSO es un candidato a clase
1. En esta pequeña muestra los parámetros indican dos YSOs con bajas masas, M14 con 1 M⊙ y
M16 con 2 M⊙, dos tienen masas altas, M50 8 M⊙ y M52 9 M⊙, el resto tiene masas de 5 M⊙ y 6
M⊙. Aunado a las masas nos fijamos en la acrecentación de la envolvente y notamos los valores de
la mayoría son altos, 10−3 M⊙yr

−1 y 10−4 M⊙yr
−1, mientras que aquello que tiene valores bajos,

10−5 M⊙yr
−1, aún se pueden tomar como altos, considerando que el límite es 10−9 M⊙yr

−1 [26],
es decir se puede interpretar que todos estos objetos aún tiene bastante material interestelar que
acrecentar, en particular M20, M50, que tienen valores bajos de acrecentación, lo que puede indicar
que aún están embebidos en su material interestelar.

Los seis YSO expuestos en la fig 3.1, tienen los tres grupos de infrarrojo, cercano, medio y
lejano, en 5 de ellas se puede observar las cotas superiores que marcan la existencia de flujos
correspondientes a IRAS, que por su antigüedad poseen una apertura muy amplia que deja entrar
demasiada información externa al objeto de interés y por lo tanto agrega un gran error al ajuste,
sin embargo, siguen de ayuda para el buen ajuste de la componente de la derecha, como en los
casos de M14, M16, M52 y M53, y en el caso de M50 delimita el rango de flujo que puede crecer
la SED para este objeto. Estos seis objetos estan en la clase MJ 1

En la figura 3.2 se exponen 6 SED de YSO de clase MJ 2, estos parecieran contar con solo una
componente, la que corresponde al núcleo del YSO, pero como se mencionó al inicio de esta sección,
cuenta con un pico que señala la existencia de un disco circunestelar y de la restante envolvente
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que sigue siendo acrecentada, estas deben tener poco exceso de infrarrojo, lo cual se nota en la
falta de los flujos del lejano infrarrojo, que notamos no hacen falta por la tendencia de los flujos
del medio infrarrojo a descender, incluso como en casos como los de M59 y M62 repentinamente
después de los flujos de 24 µm. 43 YSOs de la muestra original fueron clasificados como clase dos,
de estos se muestran 6 en la figura 3.2, todos estos pertenecientes a zonas de extinción de [15, 30]
mag. Estos YSOs tienen masas arriba de las 8 M⊙, con las más altas correspondientes a M59 y
M62 con 15 M⊙ y la menor de 8 M⊙ perteneciente al ajuste de M28. En estos YSOs carecemos
de valor de acreción de la envolvente, lo que según Robitaille deja al modelo con solo un disco
circumestelar que sigue suministrando de material al núcleo.

Los objetos de clase MJ 3 solamente poseen los flujos perteneciente a IRAC y a 24 µm de
MIPS. Según la literatura estos objetos deberían tener una SED similar a la de un cuerpo negro
además poseer emisión en el visible y carecer de emisión en el cercano y medio infrarrojo, debido
a la escasez de polvo circunestelar. Aquí hay que tener en cuenta que la descripción anterior fue
hecha para estrellas de baja masa y los mecanismos que se esperan de una estrella de masa alta
son mayores.

En general, los parámetros obtenidos con el ajuste de los modelos SED se observa que en
la mayoría de los casos, la acrecentamiento del disco es mayor que la de la envolvente lo cual
es físicamente consistente, pero ambas son pequeñas, en el caso del acrecentamiento del disco, en
ocasiones, insignificante, esto nos lleva a que la luminosidad bolométrica también debe ser pequeña,
aunque lo que más limita a la luminosidad es el ángulo de observación, ya que le es difícil distinguir
un disco de canto o una protoestrella joven con una envoltura descendente y esto da a lugar a dos
diferentes componentes de luminosidad para la luminosidad bolométrica.

Los modelos de Robitaille et al. (2006) cubren un gran número de parámetros físicos obtenidos,
pero estos modelos son para protoestrellas de baja masa, lo que hace que carezcan de algunas
propiedades que se cree son importantes para el desarrollo de fotoesferas masivas o los parámetros
del modelo del núcleo turbulento o la presencia de un disco gaseoso ópticamente grueso dentro de
la frontera de destrucción de polvo [29]. Todo lo anteriormente dicho influyen en los resultados
especialmente en los obtenidos en el disco de acrecentamiento y la envolvente.

Los objetos que se ajustaron en este trabajo, como se mencionó anteriormente, han sido revi-
sados en dos trabajos anteriores, RR+17 y RR17. En estos, se obtuvieron propiedades físicas de
los objetos que se encuentran en la zona central de la nube molecular, más específicamente los
objetos que están asociados a la presencia de una IRDC, G19.36-0.02. A Continuación se hará
una comparación de los resultados de 9 YSOs que se analizaron a detalle en RR17 y RR+17 con
respecto a los obtenidos en este trabajo con SEDfitter .

26



R
esu

ltad
os

d
el

aju
ste

d
e

los
m

od
elos

d
e

S
E
D

y
su

d
iscu

sión
3.2

P
arám

etros
físicos

de
M

C
76

ID χ2 Av M⋆ R⋆ T⋆ Ṁenv Mdisk log(Lbol) CLASE L CLASE MJ
(mag) (M⊙) (R⊙) (K ) (M⊙yr

−1) (M⊙) (L⊙)
M1 417 25 3 19 4199 1.27E-03 4.25E-02 2.01 I 1
M2 495 10 6 19 4724 7.13E-05 1.75E-02 2.20 I 1
M3 7031 15 5 18 4680 1.17E-04 1.95E-01 2.16 III 3
M4 34 10 3 6 6500 0 3.73E-03 1.72 I 2
M5 381 10 2 8 4501 1.39E-06 9.78E-04 1.33 II 1
M6 2165 10 10 4 25160 0 9.227E-08 3.74 II 2
M7 1171 10 9 4 24070 0 5.31E-07 3.61 II 2
M9 485 25 1 11 3945 1.47E-04 7.73E-03 1.461 I 1
M10 1940 10 4 6 7642 0 2.65E-05 2.01 I 1
M11 725 24 12 4 27720 0 3.03E-08 3.99 II 2
M12 11689 10 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 III 3
M13 6956 16 5 12 5225 9.47E-07 4.48E-05 2.01 I 1
M14 78 24 1 12 4323 1.67E-05 1.85E-01 0.88 I 1
M15 70 18 1 16 4468 1.15E-05 6.08E-04 1.94 I 1
M16 212 15 2 8 4385 5.45E-05 1.79E-02 1.35 I 1
M17 2282 25 5 18 4561 2.74E-05 6.18E-04 2.12 II 1
M18 518 29 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 II 2
M19 75 18 4 2 13650 0 8.34E-02 2.32 II 3
M20 10 15 6 38 4250 1.47E-03 3.58E-02 2.65 I 1
M21 9724 15 7 3 20330 0 7.30E-08 3.19 II 2

Tabla 3.1: Parámetros físicos de YSOs obtenidos usando el ajuste de los modelos numéricos de SED
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3.3. Comparación de parámetros físicos de los YSOs
Derivado del mejor ajuste de modelo de SED en cada uno de los YSOs, se obtienen una lista

con los parámetros físicos (ver tabla 3.1) que caracterizan al YSO como son: masa, temperatura
y luminosidad de la fuente estelar central, así como masa, luminosidad y tasa de acrecentamiento
del disco y envolvente circunestelar, además de otros parámetros como ángulos de apertura.

En trabajos previos (Retes et al. (2011), RR17, RR+17), se han caracterizado los YSOs de
la nube molecular MC76 usando métodos diferentes a los mostrados en el presente trabajo para
obtener parámetros físicos, en particular en los parámetros de masa estelar y luminosidad. A fin de
verificar los resultados de los ajustes hechos en este trabajo, se procede a realizar una comparación
de masa y luminosidad bolométrica de una muestra de 9 YSOs. Los parámetros físicos de estos
objetos se encuentran en los anexos y su comparación en masa y luminosidad contra las de trabajos
previos se encuentra en la tabla 3.2. La posición espacial de estos objetos se muestra en la figura
3.6 En esta figura tipo RGB se muestra la emisión de las bandas de MIPS 24 µm (Red), IRAC 8
µm (Green) y banda H de 2MASS (Blue) en la región de nube molecular MC76. En estas imágenes
las regiones con alta extinción interestelar se encuentran delimitadas por las regiones en absorción
(oscurecidas) mientras que las regiones con alta excitación por radiación son mostradas con la
zonas difusas brillantes. La emisión puntual dominante en la banda H de 2MASS está asociada con
emisión estelar fotosférica, la emisión en 8 µm es dominada por la emisión de polvo pequeño y gas
circunestelar excitado radiativamente. Finalmente, la emisión en 24 µm es debida a la excitación
radiativa de polvo grande circunestelar. Superpuestas en la figura están las posiciones de la muestra
de YSOs cuyos parámetros son comparados. A la derecha de la figura se muestran ampliaciones de
las regiones central (derecha-abajo) y norte (derecha-arriba) en donde se aprecia mejor la posición
espacial de cada YSO que se compara en la tabla 3.2, respecto a las zonas de alta extinción
interestelar (zonas oscurecidas). Estas regiones de alta extinción son asociadas a valores mayores
de 10 magnitudes de extinción visual y con valores promedio de aprox. 20 magnitudes de extinción
visual estimadas por RR+17.

Los parámetros físicos derivados del ajuste de los YSOs son mostrados en la tabla 3.2 y en las
siguientes secciones son discutidos en detalle para cada uno de los objetos. En la la figura 3.4 se
muestran los valores obtenidos de masa estelar de YSOs, los cuales son graficados con estrellas
llenos en color verde. Los valores de masa de los trabajos de RR17 y de RR+17 de los mismos
YSOs se muestran con los triangulos llenos azules y círculos naranja, mientras que los resultados
de esta investigación están en estrellas verde.

Al comparar las masas estelares conseguidas en este trabajo con las obtenidas en los anteriores
trabajos, RR17 y RR+17, vemos que los resultados de los 9 YSOs son comparables o consistentes.
La mayor parte de ellos entran en la segunda categoría. Masas de YSO como M9, M14, M52,
M53 y M54 están dentro del error estipulado en uno o ambos de los trabajos anteriores, mientras
que YSOs como M13, M50 se encuentran 0.5 M⊙ abajo del valor anterior más cercano. Existen
dos YSOs que son consistentes con los resultados de uno o ambos trabajos anteriores. M15 es
consistente con el resultados de RR17, ambos son exactamente 4 M⊙, mientras que la masa de
M84 coincide exactamente tanto con el resultado de RR17 y RR+17, los tres trabajos tienen el
valor de 7 M⊙.

Es satisfactorio que los parámetros de las masas estelares de esta pequeña muestra, sean 77.7%
comparables con los de los trabajos RR17 y/o RR+17 y que aquellos que no estén dentro del margen
de error, solo les haya faltado 0.5 M⊙ para coincidir con los anteriores resultados. A continuación
se hará una descripción de cada uno de los 9 YSOs que fueron comparados.
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Figura 3.4: Comparación de masas estelares de YSOs obtenidas en tres diferentes trabajos: los
valores de masa graficados con triángulos azules son del trabajo de Retes Romero (2017), con
círculos naranja proceden de Retes-Romero et al. (2017) y con estrellas verdes son obtenidas en el
presente trabajo.

(a) clasificación Lada (b) clasificación MJ

Figura 3.5: Proporción de objetos en cada clase de acuerdo con la clasificación de Lada, usada en
el trabajo de RR+17 y la clasificación MJ del presente trabajo
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RR17 RR+17 Este trabajo
ID Av M⋆ log(Lbol) M⋆ log(Lbol) Av M⋆ log(Lbol) Clase L Clase MJ

(mag) (M⊙) (L⊙) (M⊙) (L⊙) (mag) (M⊙) (L⊙)
M9 40 4.0±1.0 2.68 2.5±1.0 1.57 25 2 1.46 II 1
M13 32 3.5±1.0 1.95 2.5±1.0 1.72 16 5 2.01 II 1
M14 32 3.5±1.0 1.95 2.5±1.0 1.61 24 2 0.88 I 1
M15 50 4.0±1.0 2.68 2.0±1.0 1.06 18 4 1.94 I/II 1
M50 50 5.5±2.0 3.20 2.5±1.0 1.78 15 8 2.82 II 1
M52 32 9.5±2.0 3.90 7.0±2.0 3.14 28 11 3.46 I 1
M53 40 5.5±2.0 3.20 6.0±2.0 3.03 25 5 2.61 I 1
M54 40 5.5±2.0 3.20 2.5±1.0 1.03 40 3 2.03 II 2
M84 32 7.0±1.5 3.46 7.0±1.5 3.14 19 7 2.48 I 1

Tabla 3.2: Parámetros de masa estelar y luminosidad bolométrica derivados del mejor ajuste de modelo SED en cada uno de una muestra de
YSOs en la nube molecular MC76.
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Figura 3.6: Imagen RGB (R 24 µm, G 4.5 µm, B banda H 2MASS) de la nube molecular galáctica MC76. En las esquinas se muestran ampliaciones
de las regiones centro (izquierda superior) y región norte (derecha inferior) de la nube. Estas regiones trazan zonas de alta extinción interestelar
asociadas con la formación estelar reciente. YSOs muy jóvenes son identificados en estas regiones y son caracterizados en la sección 3.3.
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3.4. YSO M9

Este objeto se encuentra localizado en la zona de alta extinción al norte de la nube molecular
(ver figura 3.6, derecha inferior). El ajuste le da un valor de extinción de 20 magnitudes de extinción,
una cantidad aceptable ya que entra en el intervalo de alta extinción y concuerda con el resultado
RR17 de que sostiene que en las regiones con valores altos de alta densidad columnar también se
encuentra una alta extinción interestelar. Este YSO cuenta con 10 datos de flujos pero ninguno de
ellos es de 2MASS, es posible que esta sea la razón por la que la componente estelar de este objeto
sea tan pequeña. La SED de este objeto cuenta con dos cotas superiores, una en la banda de 12 µm
y la otra en los 100 µm, esto para asegurar un buen ajuste. En la imagen 3.6, el recuadro inferior
derecho, podemos ver el objeto y como carece de 2MASS en un radio de 5 arcos de segundo. El
flujo más brillante es el de 24 µm, sin embargo este y el flujo de 8 µm son tenues comparados con
otros objetos. Esto lo podemos ver reflejado en el SED, donde el flujo de 8 µm se encuentra sobre
la pendiente del pico de la componente estelar y el flujo de 24 µm, aunque es de los pocos de esta
banda que se ajusta al modelo, este se encuentra en la curva en la que inicia la componente fría. Es
de clase MJ 1 con una masa 1 M⊙, este valor es comparable con el obtenido por RR+17, 2.5±1.0
M⊙.

Figura 3.7: Distribución espectral de energía del YSO M9. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1

3.5. YSO M13

Éste objeto se encuentra en la orilla de la zona central en la que el ajuste le asigna un valor de 16
magnitudes de extinción, es decir tiene una zona de alta extinción que concuerda con su localización
en la nube. Este YSO tiene flujos en el cercano, medio, lejano infrarrojo y submilimétrico, sin
embargo las bandas J y H de 2MASS, fueron omitidas para mejorar el ajuste a la distribución de
todos lod datos de los flujos. Los flujos del lejano infrarrojo se pusieron como cotas superiores para
justificar a la segunda componente. Ambas componentes son pequeñas y del mismo tamaño siendo
ligeramente más grande la correspondiente a la componente estelar con una pendiente marcada por
los flujos de IRAC.Al observar las componentes con atención podemos notar que la componente

32



Resultados del ajuste de los modelos de SED y su discusión
3.6 YSO M14

de la izquierda es ligeramente más grande de la de la derecha, resultado de las cotas que están
limitando el crecimiento de la componente de la derecha que en el ajuste pasados, que se realizaron
en esta investigación, está siempre crecia sobre la componente de la izquierda, sin embargo se eligió
este ajuste por el valor bajo de su χ2. Este YSO se clasificó como clase MJ 1, esta clase coincide
con la que anteriormente se le había asignado. Su masa es de 5 M⊙, la tabla 3.2 muestra cómo
este parámetro es mayor que el de los anteriores trabajos, RR17 y RR+17, al primero lo rebasa
por 0.5 M⊙ mientras que con el segundo está 1.5 M⊙ por arriba, todo esto tomando en cuenta el
margen de error. la taza de acrecentamiento de su envolvente es del orden de 10−7 M⊙yr

−1, este
valor está muy cerca del límite a partir del cual el modelo pierde la envolvente, según el modelo el
polvo interestelar usado en el ajuste.

Figura 3.8: Distribución espectral de energía del YSO M13. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1

3.6. YSO M14

Se encuentra en la misma zona de extinción que M9, junto a M13 y M15, estos tres objetos
se ven sumamente brillantes en la banda de 24 µm, siendo el único flujo que se aprecia en la
imagen RGB. La SED de este objeto está conformada por los flujos del medio, lejano infrarrojo y
submilimétrico, a partir de los 70 µm los flujos se consideraron cotas superiores para asegurar un
buen ajuste justificando la componente fría. Tiene una extensión de 24 magnitudes de extinción
visual que coincide con su localización, es del conjunto de YSOs que se puede apreciar únicamente
en su flujo de 24 µm en el zoom inferior derecho de la imagen 3.6, flujo que se encuentra por encima
de la componente de la derecha. En las anteriores investigaciones, RR17 y RR+17, este objeto fue
clasificado como clase I, en este se clasificó como clase MJ 1. Los parámetros obtenidos con este
ajuste nos indican una masa de 2 M⊙, anteriormente en RR17 y RR+17 su masa era de 3.5±1.0
M⊙ y 2.5±1.0 M⊙ respectivamente, lo que, contando el error, coloca al valor de esta investigación
enmedio de los dos anteriores como se aprecia en la fig 3.6. Con sus flujos en el lejano infrarrojo,
esta sigue teniendo un tamaño considerable aún así es un valor cercano, el acrecentamiento ya no
es tan alto, del orden de 10−5 M⊙yr−1, pero por la falta de flujos en el cercano infrarrojo y la
alta extinción nos dice que aún puede acrecentar masa y es posible que se encuentre en una etapa
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temprana de la clase 1.

Figura 3.9: Distribución espectral de energía del YSO M14. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1

3.7. YSO M15

Este objeto se encuentra espacialmente cercano a M14 y M13 y por lo tanto debería tener una
extinción interestelar similar a la de estos objetos anteriormente descritos, sin embargo esta es
baja, de 18 magnitudes de extinción visual, esto podría ser resultado del intervalo que se eligió
para su ajuste. Este YSO carece de flujos en el lejano infrarrojo, sin embargo podemos sugerir de
su existencia, gracias a la tendencia de los flujos a ascender conforme aumenta la longitud de onda,
siendo el más alto el flujo de 24 µm. Las bandas J y H de 2MASS son cuestionables por interrumpir
el patrón del que se habló anteriormente, en especial la banda J que se eleva sobre los demás flujos,
así que se ajustó como cota superior, lo anterior podría indicar que esta banda no corresponde a
este objeto. Su masa y luminosidad bolométrica son comparables con el resultado expuesto en la
tesis doctoral de Retes-Romero (2017), ambas con 4 M⊙, valor con el que coincide exactamente. Su
acrecentamiento es del mismo orden que su compañera M14, ambas podrían estar acrecentando la
misma cantidad de material. La forma de su SED y todo lo anteriormente mencionado nos lleva a
la conclusión que este objeto es clase MJ 1, un YSO todavía muy embebido. La clasificación de este
objeto en los anteriores trabajos, RR17 y RR+17, era de un clase I/II, en este trabajo todo indica
que su clase MJ es 1, para un mejor ajuste es necesario esperar a los resultados de observaciones
en longitudes de onda de mayor longitud a las actualmente disponibles.
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Figura 3.10: Distribución espectral de energía del YSO M15. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1

3.8. YSO M50

Este YSO se localiza espacialmente en la zona central de la nube molecular, en la imagen RGB,
apenas y se le aprecia en alguna banda, solo un ligero atisbo del flujo de 24 µm, lo que nos indica
que este flujo será menor o igual que aquellos del cercano infrarrojo además que está todavía muy
embebido en la nube pero la extinción dada por el ajuste es de 15 magnitudes de extinción visual.
Los flujos que se usaron para este ajuste son del cercano, medio y lejano infrarrojo, usando como
cotas superiores a la banda H de 2MASS y 350 µm de SCUBA, el flujo de SCUBA funge la función
de “contener” a la envolvente, ya que aunque pareciese que este no pertenece al objeto, si esta es
retirada, la componente fría crece más allá del ajuste. El SED cuenta con una componente fría
pronunciada que empieza a partir de las 10 µm y una componente estelar algo plana pero que
ajusta bien los flujos del medio infrarrojo. Tiene una masa estelar de 8 M⊙, que solo se puede
comparar con el resultado RR17, este es de 5.5±2.0 M⊙, que con el margen del error se aleja
de este resultado por 0.5 M⊙, así que los valores de ambos trabajos no se alejan mucho uno de
otro. Tiene una considerable tasa de acrecentamiento de la envolvente, de 10−3 M⊙yr−1, lo que
según Robitaille et al. (2006) es un valor de acrecentamiento alto, esto aunado a lo anterior dicho
podemos clasificar a este YSOs masivo como clase MJ 1.
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Figura 3.11: Distribución espectral de energía del YSO M50. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1

3.9. YSO M52

También se encuentra en la zona central de la nube, esta vez sí con una fuerte emisión tanto
las 24 µm como de 8 µm. Esta fuente contribuye con la emisión más importante de las fuentes
en 24 µm a la fuente IRAS 18236-1205 y se encuentra dentro de un contorno de alta densidad
columnar [23]. Carece de flujos en el cercano infrarrojo, esto podría deberse a que se encuentra
muy embebida en la nube molecular , pero posee muchos flujos tanto del medio como del lejano
infrarrojo, la componente de la izquierda está bien definida por los flujos del medio infrarrojo,
es decir los flujos en las bandas IRAC-Spitzer están acoplados a la línea perteneciente al mejor
ajuste. En la componente de la derecha hay pocos datos que sigan el modelo, la mayoría son cotas
superiores de IRAS y SCUBA, pero estas siguen la forma de la SED y justifican perfectamente a la
envolvente. La extinción del ajuste es de 20 magnitudes de extinción visual, una extinción dentro
del intervalo de alta extinción que se definió para este trabajo, pero baja en comparación a las
ocupadas en los trabajos RR17 y RR+17. La masa estelar producto del ajuste de este objeto es de
11 M⊙, una de las más altas de este trabajo, es comparable con el resultado obrenido en el trabajo
RR17, 9.5±2.0 M⊙, que con el margen de error, solo hay una diferencia de 0.5 M⊙ entre ambos
trabajos. Para este objeto el ajuste nos dice que su acrecentación es bastante alta, del orden de
10−3 M⊙yr−1, así podemos concluir que este objeto es de clase MJ 1, es un YSO masivo al que aún
le queda mucho material por acrecentar y por lo tanto seguirá creciendo en masa. En los anteriores
trabajos, RR17 y RR+17, su clase es I.
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Resultados del ajuste de los modelos de SED y su discusión
3.10 YSO M53

Figura 3.12: Distribución espectral de energía del YSO M52. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1

3.10. YSO M53

Este objeto se encuentra en la misma zona que los dos últimos objetos descritos, parece estar
asociado a un núcleo. Se le observa con un exceso del flujo de 24 µm rodeándolo en la imagen RGB.
Tiene una extinción de 25 magnitudes de extinción visual, más alta que la de sus compañeros de
zona. En su SED se aprecia una componente fría que domina la imagen, carece de la banda J de
2MASS, y tiene como cotas al lejano infrarrojo, todo para poder justificar la envolvente y asegurar
un buen ajuste para todos los demás flujos. La masa resultante del ajuste es de 5 M⊙ está también
queda enmedio de las masas obtenidas en los dos anteriores trabajos, 5.5±2.0 M⊙ de RR17 y
6.0±2.0 M⊙ de RR+17, el resultado obtenido en este trabajo es muy cercano a cualquiera de los
dos anteriores, en cuanto a la taza de acrecentamiento de la envolvente esta es de 10−4 M⊙yr−1.
Con estos resultados se sugiere que este YSO se encuentra en una fase temprana de la clase MJ 1.

3.11. YSO M54

Se encuentra en la zona central de la nube molecular con fuerte emisión en 24 µm, algo alejado
de la fuente IRAS, esto se puede apreciar en la imagen RGB, de un color rojo, por la presencia del
flujo de 24 µm de MIPS, pero no es tan brillante como M52, M53 y M84, sin embargo, su color
no es tan tenue como el de M50, así que podemos esperar que el flujo de 24 µm este al mismo
nivel que los demás flujos de IRAC. Por los flujos que la describen podemos decir que aún está
muy embedida en material interestelar, la extinción que le asignó el ajuste es de 28 magnitudes de
extinción visual, lo que concuerda con su ubicación espacial y su cantidad de flujos disponible, ya
que carece del infrarrojo cercano además de la mayoría de los flujos del lejano infrarrojo, de los
objetos aquí analizados, es el que menor número de flujos posee. Tiene un gran número de modelos
en gris, la mayoría insinúan una distribución más plana, con las dos componentes casi del mismo
tamaño, pero el mejor ajuste nos señala una gran envolvente, que termina en las 850 µm, esto se
debe a la falta de datos en el rango entre 24 µm y 850 µm, La masa de este objeto es de 3 M⊙,
y aunque al igual que en alterior YSO, y como se observa en la imagen 3.6, esta se ajusta bien a
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Resultados del ajuste de los modelos de SED y su discusión
3.11 YSO M54

Figura 3.13: Distribución espectral de energía del YSO M53. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1

ambos resultados de masas de los dos trabajos anteriores pero es más cercana a el resultado de
RR+17 de 2.5±1.0 M⊙. El objeto es de clase MJ 1.

Figura 3.14: Distribución espectral de energía del YSO M54. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1
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Resultados del ajuste de los modelos de SED y su discusión
3.12 YSO M84

3.12. YSO M84
Esta fuente contribuye con la emisión más importante en 24 µm, se encuentra dentro de una

región de alta densidad columnar. Al observar en la imagen RGB, figura 3.6, notamos que no se
diferencia del YSO M52, pareciese que comparte flujos con este YSO. La extinción brindada por el
ajuste resulto ser de 19 magnitudes de extinción visual, lo cual está bien dado el intervalo que se
usó para su ajuste. En este objeto encontramos flujos correspondientes al cercano, medio y lejano
infrarrojo, los flujos correspondientes al infrarrojo cercano y medio están bien ajustados siguiendo
el mejor ajuste marcado, mientras que los flujos de MIPS son cotas superiores que justifican la
segunda componente. Observamos que la componente de la izquierda tiene un menor tamaño que
la componente de la derecha. Su masa es de 7 M⊙, este parámetro es el que coincide con los dos
resultados de RR17 y RR+17, está semejanza nos da confianza en los anteriores resultados. La
taza de acrecentamiento de la envolvente es 10−4 M⊙yr−1, así que le vemos potencial de seguir
creciendo más. Es clase MJ 1 lo que comparte con las anteriores clasificaciones.

Figura 3.15: Distribución espectral de energía del YSO M84. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1
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Capítulo 4

Conclusiones y trabajo futuro

En esta tesis se utilizó el modelo numérico de SED publicado por Robitaille et al. (2006, 2007)
llamado SEDfitter para ajustar una SED a los flujos medidos en YSOs masivos de la nube
molecular galáctica MC76, anteriormente catalogados y caracterizados por Retes-Romero et al.
(2017).

Recientemente, existe una mayor cantidad de fotometría disponible para los YSOs usados en
el presente trabajo, además que se han publicado actualizaciones de programas de ajuste de SED,
logrando una mejora en la obtención de parámetros físicos de los YSOs. Con esto, es posible
obtener parámetros físicos más precisos que brinda el ajuste de modelos de SED, para caracterizar
físicamente a los YSOs y comparar con los resultados de investigaciones previas.

Se ajustó un modelo SED a la mayoría de los objetos y en algunos de los casos se les añadieron
nuevos flujos que anteriormente no estaban disponibles. Con el ajuste en cada YSO se realizó una
clasificación siguiendo la forma de la SED. Los objetos se clasificaron en clase 1, clase 2 y clase
3. Cada clase tiene características bien definidas y éstas están relacionadas con la etapa evolutiva
de los objetos. De las tres clases, la clase 2 fue la que tuvo los mejores resultados, gracias a la
homogeneidad de sus flujos, en cambio la clase tres tiene el peor ajuste, este problema y algunos
defectos anteriormente mencionados pueden ser solucionados con nuevos datos y modelos numéricos
de SED.

Los modelos de Robitaille no alcanzan a abarcar todos los procesos físicos por los que se cree
pasan las estrellas jóvenes masivas en su formación evolutiva. Sin embargo, este programa nos
proporcionó parámetros físicos comparables como la masa y la luminosidad bolométrica para los
YSOs masivos en la nube molecular MC76, los cuales son consistentes para algunos casos (M15 y
M84) y comparables para otros objetos (M9, M52, M53), lo cual nos permite mostrar la suficiencia
del modelo numérico de SED para caracterizar YSOs masivos. Recientemente existen intentos de
replicar lo realizado por Robitaille et al. (2006, 2007) , por ejemplo, Zhang et al. (2014) entre otros,
para ajustar SEDs a protoestrellas masivas. Se ha encontrado que en general son similares a los
obtenidos con el SEDfitter de Robitaille pero con deficiencias en cuanto a la eficiencia energética de
los procesos físicos en objetos masivos. Nuestro trabajo futuro propone realizar ajustes de modelos
numéricos modificados de SED para YSOs masivos y comparar parámetros físicos obtenidos con
estos programas para los objetos que se discutieron en la presente investigación.
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Apéndice A

Fotometría de los YSOs de la nube
molecular MC76
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ID GLON GLAT J-2MASS H-2MASS K-2MASS 3.6 µm 4.5 µm 5.8 µm 8 µm 24 µm
(deg) (deg) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy) (Jy)

M1 1.941848 0.12182 3.38E-1±1.00E-10 7.43E-4±1.00E-10 7.00E-3±2.57E-4 2.05E-2±5.95E-5 2.41E-2±4.98E-5 4.45E-2±1.04E-4 8.71E-2±2.43E-4 9.30E-2±4.77E-3
M2 19.40581 0.12191 6.20E-3±3.79E-4 5.80E-2±1.79E-3 1.45E-1±3.38E-3 7.32E-2±2.45E-4 4.51E-2±1.00E-4 7.26E-2±1.82E-4 1.08E-1±3.11E-4 3.66E-2±1.85E-3
M3 19.24238 0.10355 8.93E-4±6.20E-2 2.21E-3±1.20E-4 1.08±2.65E-3 2.36E-3±1.67E-5 3.12E-3±1.84E-5 8.97E-4±3.65E-5 2.58E-4±3.44E-6 8.23E-3±4.14E-4
M4 19.31591 0.09626 4.86E-3±4.75E-4 6.36E-3±3.65E-4 1.13E-2±6.57E-4 3.74E-2±7.72E-5 3.52E-2±7.59E-5 3.20E-2±7.20E-5 2.97e-2±1.07e-4 1.92E-2±9.56E-4
M5 19.33389 0.09009 1.26E-3±9.50E-5 4.11E-3±2.47E-4 9.65E-3±1.67E-4 1.18E-2±3.24E-5 9.26E-3±3.46E-5 1.43E-2±7.33E-5 3.67E-2±1.81E-4 3.63E-2±1.83E-4
M6 19.44327 0.08959 4.36E-2±8.92E-4 2.29E-3±6.75E-3 3.68E-3±6.00E-3 3.08E-1±1.25E-3 2.10E-1±8.59E-4 1.63E-1±6.87E-4 1.07E-1±4.61E-4 2.03E-2±1.02E-3
M7 19.42995 0.08773 6.40E-3±3.48E-4 7.31E-2±2.22E-3 2.51E-1±1.00E-10 4.33E-1±1.23E-3 3.12E-1±1.36E-3 2.71E-1±1.24E-3 1.57E-1±7.20E-4 2.80E-2±7.40E-3
M8 19.30055 0.08664 2.29E-3±8.0E-5 2.73E-3±1.08E-4 2.79E-3±1.00E-10 3.88E-2±8.04E-5 8.60E-2±3.11E-4 8.60E-2±3.11E-4 9.82E-2±4.18E-4 2.46E-2±1.24E-3
M9 19.28698 0.08437 . . . . . . . . . 5.60E-3±2.38E-5 2.08E-2±4.23E-5 2.78E-2±9.23E-5 1.14E-3±7.58E-4 2.03E-2±1.02E-3
M10 19.45285 0.08293 4.28E-3±9.50E-5 1.97E-2±5.50E-4 3.10E-2±5.00E-4 2.36E-2±4.63E-5 1.88E-2±5.67E-5 1.36E-2±5.54E-5 6.61E-3±5.96E-5 6.02E-3±2.97E-4
M11 19.23370 0.08105 5.69E-4±1.00E-10 1.16E-2±6.00E-4 8.48E-2±3.36E-3 2.54E-1±1.00E-3 2.53E-1±1.06E-3 2.52E-1±1.14E-3 1.41E-1±6.35E-4 2.40E-2±1.20E-3
M12 19.4263 0.07791 .. . . . . . . 2.54E-1±7.12E-5 2.30E-1±9.54E-4 1.86E-1±7.99E-3 1.01E-1±4.32E-4 8.94E-3±4.43E-4
M13 19.31205 0.06743 5.72E-2±1.15E-3 9.02E-2±3.12E-3 7.76E-2±1.38E-3 3.88E-2±8.04E-5 3.36E-2±7.21E-5 2.15E-2±9.23E-5 2.58E-4±3.63E-6 1.72E-1±8.07E-3
M14 19.30643 0.06460 . . . . . . . . . 1.68E-3±1.42E-5 5.58E-3±2.48E-5 5.87E-3±5.47E-5 2.58E-4±3.63E-6 1.53±1.55E-1
M15 19.30266 0.06440 8.60E-4±4.70E-5 5.80E-4±1.00E-10 5.67E-4±1.00E-10 1.19E-3±1.24E-5 2.26E-3±1.66E-5 5.50E-5±6.27E-7 2.58E-4±3.63E-6 3.83E-2±1.89E-3
M16 19.25159 0.06779 . . . . . . . . . 2.04E-3±1.43E-5 3.09E-3±2.59E-5 3.70E-3±4.61E-5 2.58E-4±3.63E-6 8.01E-4±3.97E-5
M17 19.28164 0.06782 1.35E-4±1.00E-10 5.67E-3±2.00E-4 2.89E-2±6.86E-4 4.29E-2±8.99E-5 3.01E-2±6.38E-5 2.71E-2±8.96E-5 1.36E-2±1.18E-4 9.28E-3±4.63E-4
M18 19.22086 0.06288 5.23E-2±1.40E-3 3.80E-1±9.00E-3 7.17E-1±1.30E-2 5.16E-1±1.51E-3 3.39E-1±1.49E-3 2.86E-1±1.32E-3 1.53E-1±6.99E-4 1.01E-2±5.10E-4
M19 19.46007 0.06132 2.65E-4±1.00E-10 6.16E-4±1.00E-10 4.00E-3±1.76E-4 3.05E-2±8.92E-5 5.0E-2±2.20E-4 5.98E-2±2.76E-4 4.62E-2±2.11E-4 5.96E-2±3.01E-3
M20 19.27979 0.06138 . . . . . . . . . 4.33E-2±9.09E-5 7.22E-3±2.00E-4 7.96E-2±3.02E-4 3.60E-2±1.33E-4 1.30E-2±6.45E-4
M21 19.27361 0.05029 6.45E-2±1.80E-3 2.55E-3±4.83E-3 3.16E-3±3.00E-4 1.14E-1±4.03E-4 9.61E-2±3.52E-4 8.33E-2±3.18E-4 5.16E-2±1.33E-4 1.53E-2±7.79E-4
M22 19.45937 0.04991 6.45E-2±1.80E-3 2.44E-3±4.83E-3 3.16E-3±3.00E-4 4.88E-1±1.41E-3 4.19E-1±1.27E-3 3.44E-1±1.64E-3 2.13E-1±1.03E-3 7.51E-2±3.79E-3
M23 19.31994 0.04453 7.41E-3±2.90E-4 1.47E-2±5.00E-4 1.68E-2±5.00E-4 1.79E-2±5.12E-5 1.47E-2±4.32E-4 1.43E-2±5.86E-5 2.58E-2±9.11E-5 6.72E-2±3.31E-3
M24 19.22954 0.04331 . . . . . . . . . 4.49E-3±2.62E-5 6.01E-3±2.69E-5 3.51E-4±2.98E-5 2.58E-4±3.63E-6 5.80E-4±2.89E-5
M25 19.30425 0.04112 2.02E+4±3.17E-4 8.75E-3±1.57E-4 2.02E+4±3.17E-4 1.32E-1±4.76E-4 1.02E-1±3.77E-4 9.74E-2±3.80E-4 4.45E-2±1.13E-4 11.4E-2±5.70E-4
M26 19.37612 0.04352 2.13E-3±1.00E-10 2.10E-2±1.00E-10 9.08E-2±1.00E-10 1.32E-1±4.76E-4 1.03E-1±3.81E-4 9.48E-2±3.69E-4 5.65E-2±1.48E-4 2.27E-2±1.13E-3
M27 19.43321 0.03488 1.17E-2±3.00E-4 8.78E-2±2.60E-3 2.29E-1±5.00E-3 4.25E-1±1.21E-3 3.79E-1±1.13E-3 3.74E-1±1.20E-3 3.28E-1±1.71E-3 1.75E-1±8.25E-3
M28 19.4591 0.03566 8.26E-4±1.00E-10 1.65±3.38E-3 2.41E-3±1.90E-4 1.69E-1±6.30E-4 2.80E-1±1.20E-3 3.84E-1±1.24E-3 2.89E-1±1.47E-3 3.56E-2±1.79E-3
M29 19.31414 0.03534 9.63E-3±1.00E-10 9.58E-3±1.00E-10 7.73E-3±1.00E-10 1.45E-1±5.29E-4 1.19E-1±4.49E-4 1.13E-1±4.51E-4 6.61E-2±2.65E-4 2.93E-2±1.27E-3
M30 19.35819 0.03356 4.47E-4±1.00E-10 2.41E-2±1.00E-10 1.96E-1±1.00E-10 3.99E-1±1.12E-3 4.95E-1±1.55E-3 5.02E-1±1.00E-3 2.89E-1±1.47E-3 7.65E-2±3.88E-3
M31 19.42637 0.03184 1.47E-3±9.00E-5 1.25E-2±4.00E-4 5.47E-2±2.88E-3 1.07E-1±3.75E-4 8.29E-2±2.98E-4 7.81E-2±2.96E-4 4.02E-2±1.00E-4 1.54E-2±7.62E-4
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M32 19.25396 0.03173 1.75E-2±1.00E-10 2.48E-2±1.00E-10 2.04E-2±1.00E-10 5.76E-3±2.46E-5 6.47E-3±2.91E-5 5.50E-5±3.48E-7 2.58E-4±3.63E-6 3.56E-2±1.67E-3
M33 19.21944 0.02553 1.03E-3±1.00E-10 1.25E-3±1.00E-10 2.64E-3±1.00E-10 4.71E-3±2.76E-5 3.15E-3±2.12E-5 5.56E-3±4.64E-5 1.98E-2±9.01E-5 4.83E-2±2.40E-3
M34 19.43877 0.02623 . . . . . . . . . 6.86E-3±2.97E-5 4.56E-3±2.38E-5 2.54E-3±3.27E-5 3.80E-4±4.36E-6 1.30E-2±6.45E-4
M35 19.39550 0.02104 1.77E-3±1.00E-10 1.33E-2±5.82E-4 1.08E-1±1.00E-10 3.91E-1±1.10E-3 4.51E-1±1.39E-3 4.84E-1±1.63E-3 3.28E-1±1.71E-3 4.05E-2±2.02E-3
M36 19.32721 0.02043 3.23E-1±6.50E-3 6.56E-2±1.60E-3 1.71E-3±6.00E-5 3.91E-1±1.10E-3 3.62E-1±1.07E-3 3.74E-1±1.20E-3 2.11E-1±1.02E-3 3.90E-2±1.93E-3
M37 19.43313 0.01688 4.65E-3±1.00E-10 8.14E-2±1.00E-10 2.78E-1±1.00E-10 3.32E-1±1.36E-3 2.62E-1±1.11E-3 2.38E-1±1.06E-3 1.39E-1±6.25E-4 4.16E-2±2.08E-3
M38 19.23921 0.01738 . . . . . . . . . 5.30E-3±2.24E-5 5.95E-3±2.66E-5 3.88E-3±3.12E-5 2.58E-4±3.63E-6 4.16E-2±2.06E-3
M39 19.20240 0.02923 4.07E-4±1.00E-10 2.17E-3±1.55E-4 4.42E-3±2.34E-4 4.93E-1±1.43E-3 4.00E-1±1.21E-3 4.06E-1±1.32E-3 2.19E-1±1.06E-3 5.54E-2±2.73E-3
M40 19.28800 0.02870 9.41E-3±1.00E-10 9.04E-3±3.20E-4 7.70E-4±3.10E-4 5.11E-1±1.49E-3 3.12E-1±1.36E-3 2.52E-1±1.14E-3 1.37E-1±6.14E-4 1.55E-2±7.68E-4
M41 19.25512 0.02341 5.61E-3±1.70eE-4 6.08E-2±1.40E-3 1.40E-1±3.00E-3 5.06E-1±1.48E-3 4.27E-1±1.30E-3 3.67E-1±1.18E-3 23.1E-1±1.13E-3 7.24E-2±3.63E-3
M42 19.20453 0.02222 7.08E-4±6.50E-5 4.46E-3±2.40E-4 7.81E-3±4.10E-4 2.13E-1±8.19E-4 1.45E-1±4.63E-4 1.24E-1±5.01E-4 6.80E-2±1.83E-4 2.25E-2±1.11E-3
M43 19.26402 -0.02560 2.31E-4±1.00E-3 1.52E-3±1.20E-4 4.33E-3±1.90E-4 2.11E-1±8.10E-4 1.64E-1±6.47E-4 1.54E-1±6.43E-4 9.29E-2±3.92E-4 3.02E-2±1.53E-3
M44 19.21403 -0.02602 3.96E-4±1.00E-10 1.94E-3±1.00E-4 4.58E-3±1.50E-4 1.24E-1±4.43E-4 9.34E-2±3.41E-4 8.33E-2±3.18E-4 4.41E-2±1.11E-4 1.47E-2±7.44E-4
M45 19.23743 -0.02185 7.25E-3±1.40E-4 7.26E-3±2.80E-4 5.15E-3±2.80E-4 7.67e-2±2.58e-4 8.44E-2±3.04E-4 8.80E-2±3.39E-4 7.73E-2±3.17E-4 3.02E-2±1.53E-3
M46 19.20928 -0.01204 . . . . . . . . . 8.48E-3±3.00E-5 1.17E-2±3.35E-5 1.38E-2±5.63E-5 6.86E-3±8.28E-5 2.01E-2±1.01E-3
M47 19.20808 -0.01253 . . . . . . . . . 4.54E-3±2.27E-5 8.06E-3±2.97E-5 9.05E-3±4.41E-5 2.23E-3±3.00E-5 2.01E-2±1.01E-3
M48 19.46768 -0.01485 . . . . . . . . . 5.02E-3±2.96E-5 1.68E-2±5.00E-5 3.14E-2±7.05E-5 1.53E-1±6.99E-4 6.42E-1±3.19E-2
M49 19.29648 -0.01834 . . . . . . . . . 1.37E-1±4.96E-4 1.01E-1±3.73E-4 9.48E-2±3.69E-4 4.33E-2±1.09E-4 4.36E-3±2.17E-4
M50 19.37965 -0.02105 6.37E-4±6.30E-5 1.09E-3±1.00E-6 5.59E-4±1.00E-6 3.23e-3±1.83e-5 4.35E-3±2.26E-5 3.54E-3±5.65E-5 2.58E-4±3.63E-6 2.78E-3±1.40E-4
M51 19.33343 -0.02159 . . . . . . . . . 2.52E-1±9.92E-4 7.56E-3±3.03E-4 1.49E-1±6.19E-4 8.71E-2±3.64E-4 9.99E-3±5.04E-4
M52 19.36526 -0.02897 . . . . . . . . . 2.21E-2±4.31E-5 7.56E-2±2.69E-4 1.79E-1±7.65E-4 3.50E-1±1.85E-3 3.80±1.65E-1
M53 19.35603 -0.03383 1.17E-4±1.00E-10 2.90E-4±1.00E-10 5.80E-4±1.90E-4 4.66E-2±1.48E-4 4.86E-2±1.63E-4 4.71E-1±1.58E-3 1.19±5.48E-3 2.25±1.07E-1
M54 19.37381 -0.02558 . . . . . . . . . 6.44E-3±2.22E-5 1.54E-2±4.54E-5 1.59E-2±9.89E-5 9.38E-4±1.47E-5 3.56E-2±1.79E-3
M55 19.26647 -0.02960 1.68E-3±9.00E-5 3.97E-2±9.50E-4 2.23E-1±4.50E-3 5.30E-1±1.56E-3 6.06E-1±1.96E-3 7.60E-1±2.79E-3 6.20E-1±2.46E-3 1.51E-1±7.57E-3
M56 19.32311 -0.02757 1.09E-2±4.00E-4 4.76E-2±4.97E-2 1.45E-1±1.52E-1 1.84E-1±7.18E-4 1.41E-1±5.47E-4 1.32E-1±5.42E-4 7.45E-2±3.03E-4 1.43E-2±7.15E-4
M57 19.50036 -0.02724 1.06E-3±7.00E-5 2.97E-2±7.00E-4 1.20E-1±2.00E-3 1.84E-1±6.93E-4 1.41E-1±5.45E-4 1.32E-1±5.39E-4 7.45E-2±3.03E-4 1.43E-2±7.20E-4
M58 19.48371 -0.03145 1.89E-1±3.29E-4 5.22E-2±1.21E-2 1.79E-1±7.36E-2 3.95E-1±1.11E-3 2.85E-1±1.22E-4 2.54E-1±1.15E-3 1.32E-1±5.88E-4 1.85E-2±9.15E-4
M59 19.25469 -0.03517 4.79E-3±1.00E-10 2.29E-2±7.00E-4 8.24E-2±2.15E-3 1.30E-1±4.68E-4 9.26E-2±3.38E-4 8.33E-2±3.18E-4 4.79E-2±1.22E-4 1.06E-2±5.24E-4
M60 19.36427 -0.04710 6.11E-4±5.60E-5 1.31E-2±3.00E-4 1.91E-1±4.00E-3 5.38E-1±3.00E-2 5.42E-1±2.4E-2 6.21E-1±2.0E-2 3.26E-1±1.10E-2 1.36E-1±3.00E-3
M61 19.40701 -0.04685 . . . . . . . . . 5.08E-3±2.90E-4 8.78E-3±6.50E-4 1.26E-2±8.0E-4 1.27E-2±1.00E-3 8.58E-4±4.01E-4
M62 19.46596 -0.05092 7.52E-4±8.26E-5 2.76E-2±7.88E-4 1.15E-1±2.00E-3 1.70E-1±3.92E-3 1.25E-1±3.09E-3 1.17E-1±3.10E-3 6.60E-2±1.18E-3 1.99E-2±2.52E-3
M63 19.46982 -0.05115 4.96E-4±1.00E-10 2.19E-3±1.80E-4 7.38E-3±3.10E-4 2.56E-2±5.07E-5 1.95E-2±5.90E-5 1.56E-2±6.45E-5 1.05E-2±7.75E-5 2.19E-2±1.08E-3
M64 19.20814 -0.05519 1.30E-4±1.00E-10 1.18E-3±1.00E-10 1.5E-2±4.00E-4 7.66E-2±2.60E-3 8.05E-2±3.50E-3 8.75E-2±2.90E-3 5.63E-2±1.65E-3 2.71E-2±4.55E-3
M65 19.48804 -0.0566 8.20E-4±7.90E-5 1.72E-3±1.10E-4 2.69E-2±6.00E-4 1.50E-1±5.00E-3 1.44E-1±6.00E-3 1.50E-1±6.00E-3 7.18E-2±3.50E-3 7.17E-3±1.03E-2
M66 19.42068 -0.05655 1.38E-3±7.50E-5 1.87E-3±1.00E-10 1.67E-2±3.38E-4 1.20E-1±4.28E-4 1.20E-1±4.28E-4 1.26E-1±4.53E-4 6.20E-2±5.11E-4 1.21E-2±6.11E-4
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M67 19.46775 -0.06074 1.40E-3±1.00E-10 2.79E-3±1.00E-10 5.78E-3±3.55E-4 1.59E-2±4.49E-5 1.76E-2±5.27E-5 1.94E-2±6.17E-5 2.36E-2±1.10E-4 2.05E-2±6.40E-3
M68 19.41779 -0.06138 1.23E-3±8.50E-5 1.66E-2±1.00E-10 1.46E-1±1.00E-10 3.32E-1±1.20E-2 2.57E-1±7.00E-3 2.52E-1±7.00E-3 1.38E-1±4.00E-3 2.15E-2±1.00E-3
M69 19.40507 -0.06457 1.44E-3±7.00E-5 6.27E-2±1.20E-3 3.19E-1±6.00E-3 3.73E-1±1.19E-2 2.99E-1±7.24E-3 3.54E-1±8.40E-3 1.48E-1±3.06E-3 1.86E-2±3.10E-3
M70 19.48484 -0.0653 1.13E-3±6.00E-5 4.05E-2±1.00E-3 1.78E-1±3.00E-3 2.71E-1±1.08E-3 2.03E-1±9.54E-4 1.89E-1±8.15E-4 9.73E-2±4.13E-4 2.01E-2±3.61E-4
M71 19.51245 -0.06571 2.70E-3±1.00E-4 1.20E-1±2.75E-3 1.95E-1±8.50E-3 4.62E-1±1.33E-7 3.6E-1±1.48E-3 3.17E-1±1.49E-3 1.60E-1±7.36E-4 7.30E-3±5.02E-3
M72 19.50483 -0.0706 3.58E-04±1.00E-10 3.85E-04±1.00E-10 6.33E-03±2.00E-04 4.06E-01±1.12E+02 6.71E+01±1.20E-02 1.01±3.00E-2 8.85E-01±1.60E-02 2.82E-01±1.95E-02
M73 19.3495 -0.07657 4.19±1.95E-01 1.33±1.20E-01 2.93E-01±1E-7 8.59±4.45E-01 9.56±3.46E-01 1.34E+01±4.00E-01 1.78E+01±7.56E-01 1.96E+01±3.83
M74 19.37066 -0.09885 3.75±1.90E-01 1.89±1.00E-07 1.93E-01±1.00E-07 6.10±3.25E-01 7.88±4.20E-01 1.81E+01±9.00E-01 3.31E+01±1.75 1.46E+02±2.70E+01
M75 19.36693 -0.09144 5.87E-4±7.02E-5 1.09E-3±1.00E-6 4.57E-3±1.56E-4 3.23E-2±6.59E-2 3.59E-2±7.76E-5 4.25E-2±1.98E-4 5.45E-2±4.25E-4 1.01E-1±1.00E-10
M76 19.49515 -0.09024 1.04E+02±2.00 3.42E+01±8.00E-01 2.3±1.10E-01 9.01E+01± 2.11 9.44E+01±2.48 8.82E+01±2.75 5.19E+01±1.2 2.06E+01±3.75
M77 19.38754 -0.09424 3.69E-3±1.21E-4 7.35E-2±2.37E-3 2.57E-1±6.91E-3 3.74E1±1.10E-2 2.48E-1±9.00E-3 2.34E-1±5.00E-3 1.32E-1±4.00E-3 1.63E-2±1.30E-3
M78 19.40257 -0.10103 . . . . . . . . . 1.79± 1.24E-01 4.95±2.70E-01 6.44±4.20E-01 1.82E+01±7.00E-01 4.08E+01±2.2
M79 19.47522 -0.10708 . . . . . . . . . 4.88E-1±1.41E-3 4.39E-1±1.34E-3 2.94E-1±1.36E-3 1.68E-1±7.79E-4 2.56E-2±1.77E-3
M80 19.41974 -0.10845 2.04E-3±8.09E-5 4.83E-2±1.30E-3 2.37E-1±4.82E-3 3.70E-1±1.03E-3 3.07E-1±1.33E-3 3.00E-1±1.39E-3 1.75E-1±8.18E-4 3.04E-2±1.54E-3
M81 19.37276 -0.11565 2.78E-3±1.75E-4 4.68E-2±1.58E-3 1.42E-1±2.05E-3 2.32E-1±9.02E-4 1.59E-1±6.25E-4 1.42E-1±5.86E-4 9.47E-2±2.67E-4 3.53E-2±5.64E-4
M82 19.39826 -0.12543 . . . . . . . . . 3.50E-1±9.64E-4 2.12E-1±8.69E-4 1.74E-1±7.40E-4 1.04E-1±4.4E-4 1.13E-2±8.14E-4
M83 19.46978 -0.13905 . . . . . . . . . 2.00E-1±7.62E-4 1.34E-1±1.40E-2 1.07E-1±4.23E-4 5.50E-2±1.43E-4 1.63E-2±1.33E-3
M84 19.3644 -0.0307 1.97±1.00E-07 2.48±1.30E-01 2.2±9.00E-02 1.69E+01±4.9 5.66E+01±4.95 5.60E+01±4.20E+00 2.65E+01±6.45E+00 2.24E-03±1.20E-02
M85 19.41092 0.06227 1.38E-2±4.00E-4 6.66E-2±1.95E-3 9.99E-2±2.00E-3 7.57E-2±2.93E-3 4.74E-2±2.07E-3 3.76E-2±1.60E-3 1.96E-2±1.60E-3 1.72E-2±1.44E-3
M86 19.22069 0.06235 6.90E+02±1.25E+01 3.66E+02±9.00 5.22E+01±1.45 4.96E+02±1.80E+01 3.44E+02±1.10E+01 2.90E+02±8.50 1.63E+02±4.00 1.25E+01±1.30
M87 19.36151 0.08223 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .
M88 19.39673 -0.13246 8.68E+01±3.40 2.15E+01±1.32 7.29±4.00E-01 1.56E+02±5.50 1.02E+02±4.40 1.06E+02±3.40 6.25E+01±1.55 2.33E+01±7.23E-01
M89 19.36035 -0.09891 5.78±3.85E-01 1.73±1.40E-01 1.83E+03±6.00E+01 5.14±6.50E-01 3.38±5.70E-01 4.53±6.80E-01 . . . 3.83E+02±3.20E+01
M90 19.47559 -0.10701 8.94E+02±2.00E+01 7.40E+02±1.35E+01 3.40E+02±8.00 4.54E+02±2.45E+01 4.41E+02±1.30E+01 3.04E+02±8.50 1.68E+02±5.00 1.83E+01±3.57
M91 19.40213 -0.10143 9.54±1.80E-01 1.14E+01±3.00E-01 1.10E+01±2.00E-01 2.52±2.30E-01 2.98±3.26E-01 4.49±3.80E-01 1.82E+01±7.00E-01 2.60E+01±3.80
M92 19.38808 -0.09414 2.00E+02±6.50 5.47E+01±1.93 3.60±1.25E-01 2.51E+02±9.00 1.84E+02±7.00 1.91E+02±4.00 9.47E+01±1.01E+01 1.60E+01±1.13
M93 19.54188 -0.09341 2.59E-3±1.30E-4 3.96E-3±2.90E-4 5.09E-3±1.00E-10 1.66E-3±1.94E-4 1.26E-3±1.62E-4 . . . . . . 1.39E-2±1.00E-10
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Apéndice B

Parámetros físicos derivados de los
modelos numéricos de SED ajustados
a la fotometría de los YSOs de la
nube molecular MC76.
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Parámetros físicos derivados de los modelos numéricos de SED ajustados a la
fotometría de los YSOs de la nube molecular MC76.

ID χ2 Av M⋆ R⋆ T⋆ M Mdisk Lbol CLASE L CLASE MJ
(mag) (M⊙) (R⊙) (K ) (M⊙yr

−1) (M⊙) (L⊙)
M1 495 25 3 19 4199 1.27E-03 4.25E-02 2.01 I 1
M2 10 6 19 4724 7.13E-05 1.75E-02 158.8 I 1
M3 7031 15 5 18 4680 1.17E-04 1.95E-01 2.16 III 1
M4 34 10 3 6 6500 0 3.73E-03 1.72 I 2
M5 381 10 2 8 4501 1.39E-06 9.78E-04 1.33 II 1
M6 2165 10 10 4 25160 0 9.227E-08 3.74 II 2
M7 1171 10 9 4 24070 0 5.31E-07 3.61 II 2
M8 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . II . . .
M9 485 25 2 11 3945 1.47E-04 7.73E-03 1.461 I 1
M10 1940 10 4 6 7642 0 2.65E-05 2.01 I 1
M11 725 24 12 4 27720 0 3.03E-08 3.99 II 2
M12 11689 10 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 III 3
M13 6956 16 5 12 5225 9.47E-07 4.48E-05 2.01 I 1
M14 78 24 2 12 4323 1.67E-05 1.85E-01 0.88 I 1
M15 70 18 4 16 4468 1.15E-05 6.08E-04 1.94 I 1
M16 212 15 2 8 4385 5.45E-05 1.79E-02 1.35 I 1
M17 2282 25 5 18 4561 2.74E-05 6.18E-04 2.12 II 1
M18 518 29 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 II 2
M19 75 18 4 2 13650 0 8.34E-02 2.32 II 3
M20 10 15 6 38 4250 1.47E-03 3.58E-02 2.65 I 1
M21 9724 15 7 3 20330 0 7.30E-08 3.19 II 2
M22 2202 11 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 II 2
M23 187 10 4 7 6645 6.94E-09 1.09E-04 1.99 II 1
M24 1279 25 6 40 4221 1.16E-03 3.12E-01 2.66 II 1
M25 6389 11 6 3 18660 0 3.21E-08 2.99 II 2
M26 271 20 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 II 2
M27 493 10 6 3 18690 0 5.06E-03 2.99 II 2
M28 3482 20 8 4 23260 0 1.90E-07 3.54 II 2
M29 2521 16 10 4 25160 0 9.227E-08 3.74 II 2
M30 4772 18 8 3 22150 0 2.19E-06 3.40 II 2
M31 2198 10 6 3 19250 0 4.39E-08 3.06 II 2
M32 24 17 4 6 5231 6.88E-08 1.82E-02 1.44 II 1
M33 51 12 2 3 7448 0 1.64E-03 1.44 I 1
M34 19566 10 4 7 5353 3.49E-08 1.08E-06 1.62 III 3
M35 602 16.427 6 3 18020 0 1.03E-02 3.19 II 2
M36 1555 20 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 II 2
M37 1249 10 12 4 27720 0 3.03E-08 3.99 II 2
M38 583 15 4 5 9494 0 1.63E-06 2.25 II 1
M39 354 20 8 3 21570 0 1.14E-07 3.35 II 2
M40 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . II . . .
M41 2244 20 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 II 2
M42 265 18 9 4 24900 0 7.16E-08 3.71 II 2
M43 1568 20 5 8 8506 1.52E-07 1.35E-02 2.45 II 1
M44 743 11 5 13 5657 4.66E-05 3.09E-03 2.18 II 1
M45 354 20 8 3 21570 0 1.14E-07 3.35 II . . .
M46 3 19 2 8 4264 1.42E-05 4.95E-02 1.30 II 1
M47 3 15 2 10 4311 6.01E-05 3.46E-03 1.46 I 1
M48 591 11 7 3 20570 0 8.83E-04 3.22 I 1
M49 13034 15 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 III 3
M50 1879 15 8 43 4450 1.12E-03 4.30E-02 2.82 II 1
M51 33850 33850 1 1 4188 4.19E+03 3.937e-08 -0.25 III 3
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Parámetros físicos derivados de los modelos numéricos de SED ajustados a la
fotometría de los YSOs de la nube molecular MC76.

M52 8869 28 11 94 4188 5.34E-04 5.42E-01 3.46 I 1
M53 4774 25 5 38 4165 4.87E-04 1.39E-02 2.61 I 1
M54 105 10 3 3 11440 0 1.97E-02 2.03 I 1
M55 371 18 6 3 18020 0 1.03E-02 3.19 II 2
M56 214 14 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 II 2
M57 180 14 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 II 2
M58 2599 19 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 II 2
M59 466 18 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 II 2
M60 1950 19 8 3 22150 0 2.19E-06 3.40 II 2
M61 23 25 4 2 14390 0 7.05E-09 2.33 II 2
M62 691 19 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 II 2
M63 95.00 18 4 8 5867 1.63E-05 2.63E-03 1.73 II 1
M64 2521 16 10 4 25160 0 9.227E-08 3.74 II 2
M65 1408 19 12 4 27790 0 1.50E-07 4.00 II 2
M66 3519 25 9 4 24900 0 7.16E-08 3.71 II 2
M67 40.80 19 4 9 12550 2.60E-05 1.40E-01 1.99 II 1
M68 793 21 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 II 2
M69 2521 16 10 4 25160 0 9.227E-08 3.74 II 2
M70 1840 13 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 II 2
M71 4361 14 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 II 2
M72 2521 16 10 4 25160 0 9.23E-08 3.55 II 1
M73 2520 16 10 4 25160 0 9.227E-08 3.74 I 1
M74 103 13 4 14 4531 5.48E-04 7.98E-02 1.89 I 1
M75 499 13 2 13 4259 1.72E-05 1.85E-02 1.78 II 1
M76 664 17 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 II 2
M77 3526 10 5 5 30960 0 9.04E-09 4.28 II 2
M78 14 11 4 2 14980 0 1.61E-03 2.43 I 1
M79 887 19.67 2 2 5182 0 4.60E-08 0.49 III 3
M80 916 19 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 I 2
M81 2247 15 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 II 2
M82 719 10 1 2 3968 0 8.362E-10 -0.04 III 3
M83 312 11 1 1 4809 0 1.87E-06 0.01 III 3
M84 8108 19 7 29 4481 1.28E-04 0.007688 2.48 I 1
M85 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 0 . . .
M86 669 21 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 0 2
M87 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 0 . . .
M88 627 17 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 0 2
M89 524 11 7 32 4790 1.62E-05 2.65E-01 2.69 0 1
M90 677 15 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 0 2
M91 246 10 4 7 5035 0 6.48E-05 1.40 0 1
M92 766 15 12 4 27720 0 3.03E-08 3.99 0 2
M93 81 10 3 3 11410 0 5.93E-09 2.19 0 1
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Apéndice C

Distribución espectral de energía de
los YSOs de la nube molecular MC76
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M1 (b) YSO M2

(c) YSO M3 (d) YSO M5

(e) YSO M9 (f) YSO M10

Figura C.1: Distribución espectral de energía de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la fig. 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M13 (b) YSO M14

(c) YSO M15 (d) YSO M16

(e) YSO M17 (f) YSO M20

Figura C.2: Distribución espectral de energía de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M23 (b) YSO M24

(c) YSO M32 (d) YSO M33

(e) YSO M38 (f) YSO M43

Figura C.3: Distribución espectral de energía de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M44 (b) YSO M46

(c) YSO M47 (d) YSO M48

(e) YSO M50 (f) YSO M52

Figura C.4: Distribución espectral de energía de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M53 (b) YSO M54

(c) YSO M63 (d) YSO M67

(e) YSO M72 (f) YSO M73

Figura C.5: Distribución espectral de energía de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M74 (b) YSO M76

(c) YSO M78 (d) YSO M84

Figura C.6: Distribución espectral de energía de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1

57



Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M89 (b) YSO M91

(c) YSO M93

Figura C.7: Distribución espectral de energía de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M4 (b) YSO M6

(c) YSO M7 (d) YSO M11

(e) YSO M18 (f) YSO M21

Figura C.8: Distribución espectral de energía de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1

59



Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M22 (b) YSO M25

(c) YSO M26 (d) YSO M27

(e) YSO M28 (f) YSO M29

Figura C.9: Distribución espectral de energía de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M30 (b) YSO M31

(c) YSO M36 (d) YSO M36

(e) YSO M37 (f) YSO M39

Figura C.10: Distribución espectral de energía de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los
mismos que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M41 (b) YSO M42

(c) YSO M45 (d) YSO M55

(e) YSO M56 (f) YSO M57

Figura C.11: Distribución espectral de energía de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los
mismos que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M58 (b) YSO M59

(c) YSO M60 (d) YSO M61

(e) YSO M62 (f) YSO M64

Figura C.12: Distribución espectral de energía de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los
mismos que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M65 (b) YSO M66

(c) YSO M68 (d) YSO M69

(e) YSO M70 (f) YSO M71

Figura C.13: Distribución espectral de energía de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los
mismos que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M75 (b) YSO M77

(c) YSO M80 (d) YSO M81

(e) YSO M86 (f) YSO M88

Figura C.14: Distribución espectral de energía de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los
mismos que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M90 (b) YSO M92

Figura C.15: Distribución espectral de energía de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los
mismos que en la figura 3.1
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Distribución espectral de energía de los YSOs de la nube molecular MC76

(a) YSO M12 (b) YSO M34

(c) YSO M49 (d) YSO M51

(e) YSO M82 (f) YSO M79

Figura C.16: Distribución espectral de energía de YSOs clase 3 en MC76. Los símbolos muestran
los flujos medidos en el rango espectral del cercano infrarrojo hasta el submilimétrico y milimétrico.
La línea negra muestra el mejor ajuste del modelo de SED, mientras que las líneas grises muestran
potenciales ajustes de modelo de SED.
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