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Resumen

El proposito de este trabajo es estudiar la distribucion espectral de energia (SED) observada en
objetos estelares jovenes (YSOs) asociados a la nube molecular galactica MC76, a fin de caracteri-
zar su fase evolutiva y obtener parametros fisicos 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 numeéricos de SED realizado por Robitaille et al. (2007) para obje-
tos estelares jovenes y se seleccionan los parametros fisicos del mejor ajuste, los cuales caracterizan
la fase evolutiva y la estructura fisica 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 parametros obtenidos para una muestra de objetos estelares jovenes estudiados de esta
nube molecular, son comparables a los previamente reportados y confirman la intensa actividad de
formacion estelar de alta masa presente en la region galactica de formacion estelar MC76.
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Capitulo 1

Introducciéon

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 observé un grupo de lineas de absorcion
de calcio ionizado no sufrian cambios, es decir mientras que habia longitudes de onda de las lineas
de absorcion de la fotoesfera de las estrellas en el sistema binario que se movian hacia adelante y
atrés, habia otras que se mantenfan estacionarias. Hartmann concluy6 que estas lineas estacionarias
se debian a la absorcién producida por gas y polvo que se encontraba en medio del sistema binario
y la tierra. La idea tardd en aceptarse ya que se cuestionaba la ubicacion de éstas, es decir este
gas podria rodear a la estrella en vez de estar a una larga distancia de esta, el gas podia ser
interestelar o circunestelar. Al final la interpretacion fisica més adecuada expuesta por Plaskett,
Struve, Eddington y Bok, al mostrar que los estados ionizados o las velocidades de las “lineas
estacionarias” eran incompatibles con la interpretacion circunestelar [29].

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

La formacion de moléculas en el medio interestelar es dificil, las reacciones tendran que produ-
cirse en fase gaseaosa y las densidades son muy bajas, asi que no podran tener lugar las reacciones
que necesiten de la interaccion de tres o mas particulas. Debido a esto para que suceda es necesario
que la densidad de la region sea elevada y asi la interaccion de los atomos sea mas frecuente; ade-
mas 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 hidrogeno
(H3). Se puede explicar la formacion de esta ultima, por medio de la reaccion en la superficie de
granos de polvo, estos sirven como catalizador y absorben el exceso de energia que se libera al
formarse el Hy y facilitan la interaccion entre ellas al llevarlas adheridas en su superficie [4].

Las nubes moleculares son regiones frias y densas, compuestas principalmente de hidrégeno
molecular y polvo, es en el interior de estds que encontramos y podemos estudiar la formacion
estelar. En las moléculas fundamentales pueden existir 3 tipos de transiciones, la energia necesaria
para excitar una transiciéon mediante colision es [4]:



Introduccién
1.1 El medio interestelar

E = kTj, (1.1)

Donde k es la constante de Boltzmann, y Ty es la temperatura cinética de la nube, esta es la
temperatura resultante de las colisiones entre las particulas que forman la nube.
Por lo que s6lo tendremos transiciones que requieren para excitarse una temperatura caracte-
ristica de:
FE
T=— 1.2
: (12)

Las transiciones rotacionales son aquellas que involucran giros de ntcleos respecto a otros, es
necesaria una temperatura de 5 K para que tengan lugar este tipo de transiciones. Las transiciones
vibracionales ocurren cuando los ntcleos vibran en torno a su posiciéon de equilibrio, su temperatura
caracteristica es de 600 K, y las transiciones eléctricas en cambio necesitan de una temperatura
de 9 x 10* K [4]. Normalmente las transiciones electrénicas necesitan mas energia para ocurrir, les
siguen las vibracionales y por dltimo se encuentran en el nivel mas bajo las rotacionales.

En las nubes moleculares s6lo podran tener lugar las transiciones que se exciten con una energia
compuesta por una temperatura del orden de la temperatura cinética de la nube, la cual usualmente
es de 10 K [16]. Pero para Ha, que es la forma en la que se encuentra el hidrogeno 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 habra ninguna molécula en esa transicién 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 monoxido de carbono (CO)
y sus variantes isotopicas, el monosulfuro de carbono (CS), el amoniaco (NH3), entre otras[4].

2000 . .
J=4
1500} s
J=3
2. 1000} .
=
S
=
500 —IL=2 :
J=1
O J:O ]
para-H, ortho-H,

Figura 1.1: Diagrama de niveles energéticos para las transiciones rotacionales del hidrégeno mo-
lecular [15]. A la izquierda se muestran los niveles de la configuracion para-Hs y a la derecha la
ortho-Hs.




Introduccion
1.2 Gas molecular CO y NHj

1.2. Gas molecular CO y NHj

La molécula del CO es una buena opcién en el estudio de las nubes moleculares debido a su
abundancia en el medio interestelar, es la segunda méas abundante después del Hs. Es el tipo de
molécula con la emisién mas facil 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 pequeno lo que hace que el coeficiente de emision esponténea de
sus transiciones rotacionales sea pequeno y por lo tanto se termaliza facilmente en las densidades
esperadas de una nube molecular. Debido a esto se usa para estudiar las distribuciones y condiciones
fisicas del gas molecular [4].

Para obtener los parametros fisicos de una nube molecular se hacen observaciones de las transi-
ciones de las variedades isotopicas del CO. El CO es 6pticamente grueso y permite observar la parte
superficial de la nube molecular mientras que moléculas como él '3CO son épticamente delgadas
y permite ver el interior de la nube. Los parametros fisicos de la nube molecular que podemos
obtener gracias a éstas variedades isotopicas CO son su temperatura de excitacion, su densidad
columnar, masa etc [31].

La temperatura de excitacion es obtenida con el analisis de las lineas del CO, con el brillo y
temperatura del '*CO se obtendra la profundidad 6ptica del mismo y la opacidad se encontrara
con el cociente de ambas lineas, después de la obtenciéon de todo lo anterior es posible el calculo
de la densidad columnar del "*CO posteriormente es posible la obtencién de la densidad columnar
del H2 [4]

En el caso de la molécula de N Hs se encuentran transiciones mucho més complejas, que son
ttiles para el estudio de los parametros encontrados en los nicleos densos de las nubes moleculares.
Sus transiciones rotacionales emiten radiacién en el infrarrojo, pero debido a su forma piramidal
es capaz de tener transiciones del orden de centimetros en sus subniveles. Es posible obtener
pardmetros con las transiciones de esta molécula gracias a que es relativamente abundante, su
abundancia respecto a Hy es de 108, mientras que en el caso de CO es de 5.6x10°. Gracias a su
estructura fina es posible el estudio de parametros como la opacidad y una estimacion fiable de la
temperatura cinética [4].

Es este el medio interestelar donde se albergaran y se forman las nuevas estrellas. En la siguiente
seccion podremos obtener sus parametrps fisicos.

1.3. Nubes moleculares

No se puede asegurar una clasificacion para las nubes moleculares (MCs, por sus siglas en inglés)
va que los resultados de investigaciones de sus caracteristicas fisicas, demuestran que dentro de las
nubes moleculares existen condiciones fisicas que varian de nube a nube, en consecuencia es dificil
llegar a un consenso, sin embargo,ha sido posible agruparlas segtin sus caracteristicas generales. A
continuacién se expondran algunos de estos grupos.

Nubes moleculares oscuras

Las nubes moleculares oscuras se denominan asi ya que se les puede encontrar como zonas
oscuras en un campo de estrellas de fondo [29]. Este efecto se debe a que son mas cercanas a
nuestro sistema solar, en el caso de las nubes moleculares que se encuentran a mayor distancia
existe un mayor numero de estrellas entre ellas y nosotros lo que hace que el contraste sea menor.
La denominacion 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, ademas cuentan
con formacion estelar. Se ha encontrado nubes oscuras con diametro de 2 pc a 5 pc, con masas de
103 M® hasta 10* M®, una temperatura aproximada de 10 K y una densidad que puede ir de los
10% cm ™3 a los 10* em™2.[4]. Tienen niicleos de baja masa con turbulencias subsénicas, se pueden
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encontrar fuentes infrarrojas lo que indica que hay formacion 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
més grandes de la galaxia con tamanos fisicos que van de los 10 pc a los 100 pc, masas de hasta
10 Mg siendo la mayor parte de su masa una estructura de baja densidad que va de los 10? cm
—3 alos 103 cm™3.

Podemos encontrar a las nubes moleculares més masivas en el anillo molecular, estadisticamente
se encuentran a distancias mayores de 3 kpc de nuestra posiciéon en la Galaxia [4]. Las regiones
internas de alta densidad se denominan niicleos moleculares o grumos moleculares densos, los cuales
se les distingue por sus velocidades subsénicas, 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 si, 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 condensacion de material interestelar necesario para la formacion de objetos estelares
jovenes.

Estas condensaciones entén ligadas gravitacionalmente y alcanzan diferentes tamanos. Las pe-
quenas tienen una masas de entre 1 My y 50 Mg y tamafnios 0.1 pc hasta 0.5 pc son llamados
cores (nucleos) mientras que las grandes pueden tener masa de entre 10 Mg a 1000 Mg y se les
llama clumps (grumos) tienden a tener tamafios que van desde los 0.1 pc hasta 2 pc [3, 2, 5]. De
acuerdo a su densidad tenderédn a formar diferentes objetos, las primeras forman objetos indivi-
duales, estrellas, mientras que las segundas formaran asociaciones estelares complejas como lo son
los cimulos.

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 regiéon por algin
proceso fisico local.

Es importante cuestionarse sobre cuéles 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 expresion para el teorema del virial es:

%I:Z(T—TS)—FB—G—W—%%/S(pmg)-ds (1.3)

T es el total de energia cinética y térmica de la nube, 75 es la presion confinada en la superficie
de la nube, esta incluye la presion térmica y la presion de cualquier gas fluyendo en la superficie. B
es la diferencia entre la presiéon magnética dentro de la nube que la sostiene y la presién magnética
en la superficie mas la tension superficial de la nube. W es la energia 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.

I es la forma integral de la aceleracién, para una nube con forma fija, nos dice la velocidad
de cambio de la expansién de la nube. Las GMCs se pueden encontrar en 3 diferentes estados: de
equilibrio, expansion o colapso. Para una nube de forma fija, nos dice el rango de cambio de la
expansion y contraccion de la nube. Si es negativo, los términos que estan tratando de colapsar la
nube, la presion de la superficie, la presion magnética, la tension 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
estan a favor de su expansién, presion térmica y la presién 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 fisicos que son parte de la formacion de la nueva protoestrella.
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Figura 1.2: Imagen Spitzer RGB (24 pm, 8 pum y 3.6 um, respectivamente), sobrepuestos se en-
cuentran los contornos en densidad columar, siendo el mas externo para el valor de 10! cm™2.
Los simbolos en color azul muestran la posicion de los YSOs segtun su clase: circulos para clase
ITI, rombos para clase IT y cuadrados para clase 1/0, respectivamente. La cruz en la region central
muestra la posicién de la fuente IRAS [23].

Estos eventos seran detallados en la siguiente seccién y dependiendo de la cantidad de medio
interestelar involucrados en el fenémeno, daran resultado a dos tipos de objetos estelares jovenes.

1.4. Formacion de estrellas

En 1934 Bart Bok, not6 que los camulos estelares tenian que ser objetos jovenes debido a que
su densidad no era suficiente como para mantener a las estrellas unidas por tanto tiempo. Después
se encontrd 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 concluyo que la formacion estelar es un proceso fisico reciente
que se mantiene activo en la Galaxia.

La formacién estelar inicia con el colapso de una zona de la nube, esto puede suceder por
estimulacién externa, que pueden ser los vientos estelares de estrellas jovenes 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 radiacion de enfriamiento [29], la esfera sera comprimida por la presion entonces el volumen
del material circundante disminuira y mientras esto ocurre la auto gravedad iré en aumento, después
de ocurrido esto la esfera se volvera dindmicamente inestable al colapso gravitacional, lo que sera
mas rapido en las zonas mas densas. El proceso es posible cuando la energia térmica y gravitacional
se transforman y puedan ser radiadas, el final de este proceso ocurrira cuando la densidad columnar
y envolvente aumente y el ntcleo se vuelva opaco y el calor de comprensiéon ya no podra ser
radiado tan pronto como es generado, entonces el colapso pasaré a ser adiabéatico, la temperatura
del gas aumenta e incrementa la presion térmica. Se detiene la contraccién del nicleo, se llega
a un equilibrio hidrostatico entre gravedad y presién termica es entonces que se ha formado la
protoestrella [19].

El segundo modelo es sin simetria esférica, en este se reconoce la rotaciéon de la nube como un
factor en el colapso. Investigaciones sugieren que el efecto de rotaciéon sera 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 centrifuga, que provoca que el material caiga en trayectorias
parabolicas a la superficie de la protoestrella, lo que provoca la formaciéon de un disco, con esto
altimo 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 (My >8Mg)) son de vital importancia para el desarrollo de procesos fisicos
en la galaxia que las hospeda. Estas producen retroalimentaciéon quimica al medio ambiente local
por medio de supernovas, ademas de mantener la dindmica del medio interestelar por medio de
procesos radiativos y mecéanicos [34]. Sin embargo, atin no existe acuerdo al respecto de su forma-
cion, la problematica reside en las largas distancias y las grandes extinciones que existen alrededor
de las protoestrellas masivas, es dificil 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 colisién 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 atraccién gravitatoria también aumenta y con ella se adquirird cada vez més cantidad
de material de distancias més lejanas. Al acumularse mas material, el ntcleo se hard més opaco
yva que retendra la energia irradiada y aumentara su temperatura dando lugar a la ionizacion 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 continuard acrecentando masa hasta que haya
acrecentado la mayor parte de la envolvente circundante a partir de aqui su masa sera mayor a
la del nicleo y la envolvente que la rodea, empezara a formar un disco circunestelar en la zona
ecuatorial, seguira acrecentando masa, pero de una manera mas moderada y a través del disco. En
esta fase el objeto atn estd 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, asi
como en el milimétrico (5 pm — 1000 pm) [29]. Finalmente agota el material de la envolvente
circundante, pero sigue acrecentando una pequena porciéon de masa a través del disco, los flujos
bipolares disminuyen o incluso desaparecen. Ya cuando se estd muy cerca de la secuencia principal,
el disco ya no brinda més material a la protoestrella, pudiendo quedarse como un disco debris.

Teoricamente si una estrella masiva se forma de la misma manera que una de baja masa, se
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puede esperar la aparicién de un disco del acrecentamiento masivo (desde varios cientos hasta
1000 unidades astronomicas), flujos bipolares, ademas de nicleos masivos en etapas tempranas de
formacion [9]. Se han observado flujos bipolares de protoestrellas masivas, aunque se especula que
los flujos limiten la eficiencia de la formacién debido a las cantidades de material expulsado. Otra
diferencia es la idea que la formacion 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 acrecentacion competitiva el material interestelar que forma las estrellas es
obtenido continuamente de regiones més amplias del “clump”; sin nunca estar unida gravitacio-
nalmente a un masivo, coherente y sin estrellas ntacleo. También la formacion de estrellas masivas
siempre estara rodeada de proto-estrellas de baja masa. Esto lleva naturalmente a una IMF, asi la
estrella masiva serd una pequena fraccion de la masa estelar de los grumos [31]. Se sugiere que para
la formacion de estrellas masivas es relevante que estas estén en el centro de proto camulos , donde
hay un ambiente de alta densidad de gas. Esto termina por la retroalimentaciéon estelar o por la
fragmentacion inducida por la inanicién [31]. Otras predicciones de la acrecentacion competitiva
son los discos de acrecentaciéon relativamente pequenos con cadticas variaciones de orientacién que
influyen en la direccion de los outflows proto estelares [31].

En dltimo modelo de colisiéon 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
presion de radiacion generada por la retroalimentacion. 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 tecnolégicos en las longitudes
de onda del infrarrojo, y la creaciéon de nuevos y més complejos modelos,se hacen avances para
entender el funcionamiento de la formacion de estrellas masivas.
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Figura 1.3: Esquema de evolucion protoestelar para estrellas de baja masa [37]

1.5. Evolucién protoestelar

El estudio del desarrollo de las protoestrellas es complejo debido a los factores mencionados en
la seccién anterior, pero al igual que con el colapso de la nube molecular y el inicio la condensacion
del ntcleo, los investigadores han decidido modelar la evolucién de las protoestrellas masivas a
partir de los modelos de las protoestrellas de baja masa. Asi 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 tendrdn una masa minima inicial de 10~ Mg, [30], pero incrementara
conforme gas y polvo circunestelar caen dentro de ella en un periodo aproximado de 10 a 10° aflos,
esta fase se conoce como fase de acrecentamiento [4]. La protoestrella tiene un nticleo hidrostatico,
en la superficie del nucleo 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 6ptico y en el infrarrojo sélo se podra observar la falsa fotosfera, que es donde los
fotones infrarrojos son generados y pueden escapar del nacleo [28].

Durante esta etapa la futura estrella tendra una temperatura aproximada de 4400 K y una
luminosidad de 1.3 Lg . Una vez que inicien las reacciones termonucleares del hidrogeno en el
nicleo hidrostatico, se dard 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 jovenes (YSOs, Young Stellar Objects; por sus siglas en inglés)
y se clasifican usando las caracteristicas fisicas de emision de energia. La emisiéon principal de los
objetos estelares jovenes es en infrarrojo ya que poseen una envolvente de polvo que absorbe y
reemite la energia radiada por la fuente central del YSO. Asi que podemos encontrar una relacion
entre el estado evolutivo del objeto y la distribucion espectral de energia (SED, por siglas en inglés),
usando el indice espectral (a) que se define como [18]:

_ —dlog(vF,)

dlog(v) (14)

Utilizando el indice 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 méas jovenes, también llamada fase protoestelar o de
acrecentamiento de material [1]. Los objetos de clase 0 son aquellos que estan rodeados de
una gran cantidad de material circunestelar (ntcleo hidrostatico) de la envolvente protoes-
telar inicial, lo cual indica que ain estdn en una plena fase de acrecentamiento asi que son
extremadamente jovenes, su SED se ajusta muy bien a la emision de un cuerpo negro (panel
superior de la figura 1.4) [29]. Los objetos de clase I son aquellos que atn estan embebidos
en la nube molecular, no son detectables en el visible y estan caracterizados por una SED
con una distribuciéon méas ancha que la de un cuerpo negro que se eleva en el infrarrojo (IR)
medio [14], con una pendiente positiva 0 < a < 3 y un pico de emision en el lejano IR (figura
1.4, segundo panel de arriba hacia abajo) [29]. También se espera que sean sisteméaticamente
més luminosos debido al acrecentamiento de material.

= YSOs de clase I1.- Esta etapa también es conocida como etapa de flujos bipolar [1]. Posee una
distribucién espectral de energia mas ancha que la de un cuerpo negro que tendra un pico de
emision 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 < a < 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 formacion de flujos
bipolares de forma simultanea. 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 ultima etapa de evolucion 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 emisién de un delgado disco circunestelar.
Sus valores de indice espectral son negativos —3 < a < —2. Todo esto nos indica que posee
poco o ningun material circunestelar. Estos objetos estdn por entrar en su fase de secuencia
principal [29].
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Figura 1.4: Esquema de evolucion protoestelar de una estrella de baja masa [27]

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

1.6. Distribucién espectral de energia

Para poder estudiar y obtener propiedades fisicas de estos objetos masivos jovenes es necesario
hacer uso de una herramienta que mencionamos anteriormente, las distribuciones espectrales de
energia (SED). El modelo de emision de radiaciéon de una estrella es el de un cuerpo negro. Este
tipo de modelo el objeto absorbe toda la radiaciéon incidente sobre éste. Esta radiacion es emitida
completamente, dando lugar a un equilibrio térmico [28]. La radiacién emitida por estos cuerpos
es llamada radiacién de cuerpo negro. Sin embargo, la radiacién emitida no es constante para
todas las frecuencias sino que siguen una ley de emision, llamada ley de Planck, quién la describio
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siguiendo la mecéanica estadistica y el electromagnetismo de Maxwell [28]. Esta ley de emision es
definida por la siguiente expresion [4]:

2hv3 1

B,I) = =5 ot 1 (1.5)

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

Las estrellas emiten radiaciéon electromagnética y su distribuciéon de energia espectral permite
mostrar la relacion entre la energia emitida por el objeto y la longitud de onda a la cual se emite tal
energia. En palabras mas simples, la distribucién espectral de energia es la representacion grafica
del comportamiento de la energia electromagnética con respecto a la frecuencia o longitud de onda.

Existen varias maneras de modelar una distribuciéon espectral de energia, una de ellas es su-
mando la emisién de 2 cuerpos grises a diferentes temperaturas y un cuerpo negro con extincion
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 parametros iniciales

como son el radio y la temperatura que se van modificando gradualmente segtn los valores de
extincion y frecuencia hasta obtener un buen ajuste.
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Figura 1.5: Distribucion espectral de energia (SED) de la fuente IRS52b contruida con cuerpos
grises y negro. La linea gruesa en azul muestra la suma de las componentes de polvo frio, polvo
caliente y fotosferica de la SED de la fuente IRS52a y es usada para referencia 23]

En modelos como estos, las SEDs se dividirdn en la componente estelar y la componente de
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1.7 Modelo numérico de distribucién espectral de energia

la envolvente o el exceso de infrarrojo. La primera estara 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 ird modificando. Al
principio, clase I, se espera que la componente estelar sea de menor tamano 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 niicleo. En los objetos de clase IT veremos una
disminucion de la componente fria, 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 dltima fase, clase I1I, la componente estelar
sera la tnica 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 creacion de programas informéticos que
automatizan el trabajo, que sea eficiente y con resultados méas exactos que permitan un mejor
entendimiento.

1.7. Modelo numérico de distribucion espectral de energia

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 fotometria de miltiples longitudes de
onda de esta fuente en particular mediante regresion 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 energia (SEDs) de objetos estelares jovenes, 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 radiacion, considerando de una geometria
circunestelar del polvo y del gas ajusta un conjunto de parametros 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 fotometria,para un rango de distancias minima y maxima y
asi escalarlas a la distancia adecuada. La intenciéon de todo esto es que el pardmetro de extincion
"A,” sea un parametro libre. Todo este procedimiento se realiza con los modelos de extincion
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 O0ptima, permitiendo que A, sea un parametro libre. Escribe los flujos del
modelo convolucionado, interpolado y escalado como M, ()\;). el patron general P, (\;) que esta
siendo ajustado a los datos es

oo [ Pu (V)] = logo[M, (A)] — 0,44, 72 (16)

Donde el parametro libre A, puede ser determinado por el escalado optimo en un rango de
extincion, por su lado ky y k, estan dados por la ley de extinciéon adecuado al valor de extincion
en la linea de visién del YSO medido por RR+17. Los flujos y su varianza imparciales estan dados
por:

(logo[Fy]) = logy(Fy) (L.7)

Una vez se determina el parametro Av se puede calcular el x? por punto de datos.

2 _ 1 g (omyo[Fy (M) — logyo [P (M)’ 18
CINL T omalB o)) 0

Lo anterior es una explicacion general del trabajo interno del cédigo con el cual funciona
SEDfitter [25].

11



Introduccion
1.8 Parametros de ajuste del modelo numérico

1.8. Parametros de ajuste del modelo numeérico

Para obtener pardmetros fisicos del ajuste de modelo SED el programa utiliza un codigo de
transferencia de radiaciéon de Monte Carlo para la red de modelos, que incluyen dispersién no
isotropica, polarizacion y emision térmica del polvo usando geometria esférico-polar [25]. La geo-
metria 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 parametros de los modelos se muestran para poder producir
un rango de etapas evolutivas, en estas podremos apreciar que durante la acumulacién temprana
de la envolvente el radio del disco aumentard y el tamano de la envolvente de acrecentamiento
disminuira con el tiempo, a su vez las cavidades bipolares se ensancharon y el polvo en éstas se vol-
ver4d mas 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
opticas sobre la distribucién de tamano y composiciéon de los granos y se contempla una mezcla
de silicatos y grafitos astronémicos con una abundancia solar [25]. Al no separar las propiedades
de calentamiento y emision de los diferentes tamafios y componentes, se puede afectar las propie-
dades térmicas y quimicas del disco, sin embargo Robitaille et al. (2006) aclaran que los efectos
al resultado final son minimos.Para las fotosferas 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 pardmetros que son ajustados al SED, son bastan-
tes unicos, ya que todos los parametros afectan la forma del SED. Con esto es posible obtener las
propiedades fisicas 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 parametros resultantes del ajuste son 14, estos
pueden dividirse en tres categorias.

Categoria Parametros

Fuente estelar

Masa estelar(My), radio del nuicleo(Ry), temperatura del

nicleo(Ty).
Acrecentamiento de la envolvente(M,,,), radio exterior(RI%*
Envolvente radio interior(RI2™), angulo de apertura(f), densidad de la
cavidad(p).
Disco Masa del disco(Mg;si ), radio interior (R} ), radio exterior (R71%¢

angulo ancho del disco(f)

Ambiental Densidad del ambiente(pampient)-

Tabla 1.1: Parametros de salida del ajuste del modelo numérico de SED
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Capitulo 2

La nube molecular galactica MC76 y
su seleccion de objetos estelares
jovenes

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 llamara de aqui en adelante).
Esta muestra de nubes moleculares se apegan con los siguientes criterios de seleccion: estas debfan
contener una fuente IRAS con caracteristicas de una region HII ultra compacta, las fuentes IRAS
debian asociarse con nticleos densos detectados por la linea de emision CS(2-1) y la linea de visiéon
para cada nube molecular debia de carecer de cualquier componente molecular en la linea de
vision. Estas condiciones aseguran que las MCs tuvieran formacion estelar de alta masa, ademas
de garantizar que todos los YSOs espacialmente asociados con las MCs estuvieran fisicamente
asociados a ella [24].

La nube molecular MC76 se encuentra en el interior del brazo de sagitario carina, dentro del
anillo molecular de la via lactea. Esta se encuentra centrada en la coordenadas galacticas longitud
19.36° y latitud -0.02°, su tamano 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 pe [23]. La fuente infrarroja mas luminosa de la nube
molecular es denominada como TRAS 18236-1205, cuya posicion esté centrada en las coordenadas
galacticas antes mencionadas y con una luminosidad bolométrica de 7.2x103L,. Esta fuente IRAS,
se encuentra espacialmente en la region central de la nube molecular (la zona sefialada con una
cruz negra en la figura 1.2), es candidata a region HII UC y esta asociada a una rica fenomenologia
de formacion estelar de alta masa, incluyendo la asociacion espacial con varios YSOs masivos muy
jovenes (YSOs M52, M53).

2.1. Parametros fisicos de MC76

Como se vio en la secciéon 1.2, para obtener los parametros fisicos de las nubes moleculares
son necesarios los datos de emision de los isotopologos ¥CO, CO y la distancia al objeto [29]. La
distancia de la nube molecular es de 2.5 & 0.3 kpc [12, 24] con un area angular de 25x12 minutos de
arco que cubre un area fisica de 82 pc?. Asumiendo que la nube molecular tiene geometria circular,
se obtiene un radio efectivo de 5.11 pc.

La masa LTE es de 3.14 + 1.74 x10* M. Usando una técnica de ajuste gaussiana en el espectro
de emisioén del 13CO, se obtuvo una velocidad pico de 26.4 km s~! con una velocidad de dispersién
de 4.8 km s~ !. Usando este tltimo parametro y el radio efectivo, se obtiene la masa virial que es
de 1.48 4 1.30 x10* Mg, [24].
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La nube molecular galactica MC76 y su seleccién de objetos estelares jovenes
2.2 Seleccién de YSOs embebidos en MC76

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

2.2. Seleccion de YSOs embebidos en MC76

Los objetos que eran de interés para el articulo de RR+17, eran aquellos que podian 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 relacion entre los objetos identificados como YSOs y
su emision en 24 pm con datos del telescopio espacial Spitzer. Estos autores sugieren que un buen
criterio para la identificacion de YSOs era incluir un valor en esta banda. Siguiendo este método
RR+17 usé filtros formados por la combinaciéon de colores de GLIMPSE y MIPSGAL 24 pm, para
seleccionar los candidatos a YSOs. En su muestra final se encuentran 125 objetos embebidos a
la nube molecular MC76, la cual estd asociada a la fuente TRAS 18236-1205, que tiene fuentes
puntuales dentro de una densidad columnar Ny, = 1 x 10%tecm™2.

La nube molecular galactica MC76 cuenta con dos tipos de objetos, las fuentes puntuales
infrarrojas tipo M y G. Los tipos de tipo M (99 YSOs) tienen fotometria medida en 24 pm,
mientras que los objetos G carecen de esta. Al haber indentificado emision de 24 ym 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 parametros fisicos derivados del ajuste de modelo
de SED usados en la caracterizacién 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
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La nube molecular galactica MC76 y su seleccién de objetos estelares jovenes
2.2 Seleccién de YSOs embebidos en MC76

et al. [25, 26], se les ajusté 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 galécticas,
a partir de la cuarta a la sexta columna se encuentran los flujos del cercano infrarrojo de 2MASS
utilizados: banda J (1.23 pm), banda H (1.66 pum), banda K (2.15 pm). De la columna 7 a 10
tenemos los flujos del medio infrarrojo correspondientes a IRAC Spitzer: 3.6 um, 4.5 pym, 5.8 pm,
8.0 um. En la ultima fila tenemos los flujos correspondientes al lejano infrarrojo de Spitzer MIPS
24 pm.
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ID GLON GLAT J-2MASS H-2MASS K-2MASS 3.6 pm 4.5 pm 5.8 pm 8 pm 24 pm
(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-24+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-24+1.00E-4 7.26E-2+1.82E-4 1.08E-14+3.11E-4 3.66E-2+1.85E-3
M3 19.24238 0.10355  8.93E-4+6.20E-2 2.21E-34+1.20E-4 1.08+2.65E-3 2.36E-3+1.67E-5 3.12E-3+1.84E-5 8.97E-44+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-34+3.65E-4 1.13E-24+6.57E-4  3.74E-2+7.72E-5 3.52E-247.59E-5 3.20E-2+7.20E-5 2.97e-2+1.07e-4  1.92E-249.56E-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-243.24E-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-242.22E-3  2.51E-1£1.00E-10  4.33E-14+1.23E-3 3.12E-1+1.36E-3 2.71E-1£1.24E-3 1.57E-14+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-24+8.04E-5 8.60E-2+3.11E-4 8.60E-2+3.11E-4 9.82E-24+4.18E-4 2.46E-24+1.24E-3
M9  19.28698 0.08437 S A A 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-24+1.02E-3
MI10 19.45285 0.08293  4.28E-3+9.50E-5 1.97E-2+5.50E-4 3.10E-24+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
MI11 19.23370 0.08105 5.69E-4+1.00E-10  1.16E-24+6.00E-4 8.48E-24+3.36E-3  2.54E-14+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-14+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-243.12E-3  7.76E-2+1.38E-3  3.88E-2+8.04E-5 3.36E-2+7.21E-5 2.15E-249.23E-5 2.58E-44+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 1.534+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-44+3.63E-6  3.83E-2+1.89E-3
M16 19.25159 0.06779 S .. S 2.04E-3+1.43E-5 3.09E-3+2.59E-5 3.70E-3+4.61E-5 2.58E-44+3.63E-6 8.01E-44+3.97E-5
MI17 19.28164 0.06782 1.35E-4+1.00E-10  5.67E-3+2.00E-4 2.89E-24+6.86E-4  4.29E-24+8.99E-5 3.01E-24+6.38E-5 2.71E-2+8.96E-5 1.36E-2+1.18E-4 9.28E-3+4.63E-4
MI18 19.22086 0.06288  5.23E-2+1.40E-3 3.80E-1+9.00E-3 7T17TE-1£1.30E-2  5.16E-1£1.51E-3 3.39E-1£1.49E-3 2.86E-14+1.32E-3 1.53E-14+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 . .. A 4.33E-249.09E-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-34+3.00E-4  1.14E-14+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 galactica MC76. Se muestran los
primeros 21 objetos para mostrar la informacion fotométrica disponible para los YSOs. En el apéndice A se muestra la seleccion completa de

YSOs.
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La nube molecular galactica MC76 y su seleccién de objetos estelares jovenes
2.3 Ajuste del modelo numérico de SED a los YSOs en MC76

[RML2817]MC76_M86 019.22069 +80.86235 1 1 1 1 4 .80E+081 3.44E+B2 1.10E+01
[RML2817]MC76_MBB 819.39673 -008.13246 1 1 1 1 .58 1.82E+82 4.48

[RML2817]MC76_M98 B819.47559 -80.18781 1 1 1 1 4 .45E+B81 4.41E+82 1.3B8E+81
[RML2817]MC76_M92 019.38808 -00.09414 1 11 1 .80 1.84E+082 7.00

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 atn carecian de flujos en el cercano infrarrojo, 2MASS, esta
falta de datos se ve indicada en la tabla con puntos suspensivos, pero afortunadamente en esta
ocasion, los objetos que si tienen con estos flujos, cuentan con las tres bandas.

Para asegurar un buen ajuste en las SEDs de cada objeto también se anadieron los filtros de
WISE, en especifico las bandas de W3 (12 pm ) y W4 (22 pum), IRASY SCUBA. Solo para aquellos
objetos cuyos datos incluian estos flujos y eran beneficiosos para asegurar un mejor ajuste.

2.3. Ajuste del modelo numeérico 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 ym 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 !, que contiene un visor fotométrico, con la cual es posible
encontrar la fotometria de un objeto, esto nos dara todos los flujos fotométricos que hay para unas
coordenadas alrededor de un radio dado, en este caso se usé un radio de 5 segundos de arco ya que
se consider6 que este es el tamano correcto para obtener solo los datos pertenecientes al objeto de
interés, pero este radio, para algunos objetos se lleg6 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), dara 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 valido, es decir el programa tomara 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 dltimo al introducir un dato como cota inferior
se permitiran los modelos superiores a este pero se penaliza el x2 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-
cificaran 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 seleccioné de acuerdo a lo que senala la
documentacion 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 us6 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 extincién ambiental que los rodea. Para definir la primera se us6 un intervalo de [2.2 a 2.§]

Thttps://simbad.cds.unistra.fr/simbad/
2https://sedfitter.readthedocs.io/en /stable/
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La nube molecular galactica MC76 y su seleccién de objetos estelares jovenes
2.3 Ajuste del modelo numérico de SED a los YSOs en MC76

Instrumento Banda Rango espectral

2MASS J 1.23 pm | cercano Infrarrojo
H 1.66 ym | cercano Infrarrojo
K 2.15 ym | cercano Infrarrojo

IRAC I1 3.6 pm medio Infrarrojo
12 4.5 pm medio Infrarrojo
I3 5.8 ym medio Infrarrojo
I4 8.0 pm medio Infrarrojo
MIPS M1 24 pm lejano infrarrojo
WISE W3 12 pm | lejano infrarrojo
W4 22 pym | lejano infrarrojo
IRAS S3 60 pum lejano infrarrojo

S4 100 pm | lejano infrarrojo
SCUBA N1 350 pum submilimétrico
N2 450 pm submilimétrico
N4 850 pym 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 extincion fue necesario cambiar entre tres intervalos dependiendo
de la ubicacion 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 extincion, [10, 25] magnitudes para aquellos en
las orillas de las nubes y [20, 30] magnitudes para aquellos en las zonas de alta extincion.

Existe una sintaxis para la selecciéon del modelo, este consiste de una tupla que contiene una
cadena de un solo caracter y un valor. Esta es usada para indicar cuantos modelos trazar, generar,
conservar, etc. El caracter indicara el tipo de seleccion que se esta realizando y el nimero cuantifica
la seleccion. En este trabajo se seleccioné la tupla “(‘F’, 3)” que selecciona todos los modelos con
X% — X2, valor por punto de datos por debajo de un umbral dado, este caso <3, donde x? es el
valor por punto de datos, como sugiere Robitaille et al. (2006).

Bandera Dato Simbolo
0 no valido -
1 valido )
2 cota inferior A
3 cota superior v

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

En el SED resultante, la linea negra es el mejor ajuste, las lineas grises muestran todos los
modelos que también se ajustan a los datos definidos por la tupla (fig 3.2, 3.3), segin se haya
seleccionado la bandera del dato, seré el simbolo que aparezca en el lugar correspondiente a dicho
flujo, segtn se haya seleccionado. Cada flujo y bandera fueron introducidos uno por uno para
poder modificar las banderas segiin 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 pertenecian
a IRAC y a 24 pum, era necesario observar el comportamiento de la SED con solo estos 5 flujos para
saber como proceder y donde podria existir un dato problematico mas adelante. Era preferente
que el x? de estos ajuste fuera pequefio, eso nos aseguraba que al afiadir mas datos no habria
mas complicaciones, también se esperaba que el ajuste de estos cinco datos se apegaba a la linea
correspondiente al “mejor ajuste”. Los datos de 2MASS y WISE eran después ajustados uno por
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La nube molecular galactica MC76 y su seleccién de objetos estelares jovenes
2.3 Ajuste del modelo numérico de SED a los YSOs en MC76

astropy import units as u

sedfitter import (fit, plot, plot_params_1id, plot_params_2d,
write_parameters, write_parameter_ranges)

sedfitter.extinction import Extinction

sedfitter import filter_output

model_dir = °./models_ro6"

extinction = Extinction.from_file('kmh94.par', columns=[0, 3],
wav_unit=u.micron, chi_unit=u.cn**2 [ u.g)

"2H', 'X
3.

c', "XE', 'BR', °
3.] * u.arcsec

fit('M25nuda’, filters, apertures, model_dir,
‘prueba_m2s.fitinfo',
extinction_law=extinction,
distance_range=[2.2, 2.8] * u.kpc,
av_range=[16., 20.])

s_f = ('F', 3)

Ver ayuda Guardar B Buscar Cortar Texto Justificar [f Posicion Deshacer m Marcar reuto A llave
W Salir Wi Leer fich. @ Reemplazar &Y Pegar txt @l Corrector B Ir a linea s Rehacer Copiar txt [l Siguiente

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 asi vigilar el cambio que sufre el SED con cada nuevo flujo, en estos nuevas corridas
se esperaba que la linea correspondiente mejor ajuste de la SED siguiera los datos o que estos
estuvieran por debajo de ella, también se observaba con el aumento del x2. En los casos en los que
el x2 subfa méas de 4 cifras, se cambiaba la bandera del dato a cota superior si el error persistia se
cambiaba la bandera a 0, indicando que el dato no era valido. Lo mismo se hacia cuando un dato
desviaba la trayectoria de la SED o se alejaba demasiado de ella.

Existian objetos cuya fotométria incluia datos del lejano infrarrojo, como son IRAS y del sub-
milimétrico, SCUBA. En el caso de los objetos con IRAS se eligio 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 intervenian de manera negativa con
la SED cuando se les consideraba dato valido.
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Capitulo 3

Resultados del ajuste de los modelos
de SED y su discusion

3.1. Clasificacion de YSOs

Para clasificar a los YSOs embebidos en la nube molecular MC76, aqui se especifica como hemos
usado los ajustes de los modelos SEDs obtenidos con el ajuste. En este trabajo nos basamos en
la clasificacion de las estapas evolutivas descritas por Estalellas $§ Anglada y por Lada [13, 21,
18]. Se decidié que para clasificar los SEDs obtenidas en esta investigacion se debia observar sus
caracteristicas graficas como son el inicio y el final de estos ademas de los picos de emision y la
tendencia de los flujos. También se tomaron en cuenta los pardmetros resultantes del ajuste. En
especial los que corresponden al acrecentamiento de la envolvente y la masa de la protoestrella. La
clasificacion asi realizada es denominada clasificacion 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 seccion 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 emision en los flujos de IRAC en especial entre 4.5 um y 8.0 pum, justo
después de estas bandas la SED desciende a las 10 um. En ocasiones este descenso es observado
como una fuerte absorciéon alrededor de 10 pm, la cual es incluida en los modelos de SED. Esta
caracteristica 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 um, se forma con los flujos del medio y lejano
infrarrojo, conforme aumenta la longitud de onda la SED crece, estd componente tiene su pico de
emision entre las 60 um y 80 um, la SED acabaré después de las 1000 pm.

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

Los objetos de clase 3 seran aquellos cuya SED inicia en la region espectral del visible, 0.1 pum,
tienen un tnico pico de emision en el cercano infrarrojo, entre 1.2 ym y 2.16 pm, posteriormente
desciende conforme la longitud de onda aumenta y terminaréa antes de llegar a las 100 pm.
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3.1 Clasificacion de YSOs
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Figura 3.1: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 1. Los simbolos muestran los flujos
medidos en el rango espectral del cercano infrarrojo hasta el submilimétrico y milimétrico. Los
diferentes tipos de simbolos son descritos en la seccidén 2.2.1. La linea negra muestra el mejor
ajuste del modelo de SED, mientras que las lineas grises muestran potenciales ajustes de modelo
de SED. La discusion de los resultados obtenidos de cada SED es dado en la secciéon 3.2.
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Figura 3.2: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 2. Los detalles son los mismos que en

la figura 3.1.
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Figura 3.3: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 3. Los detalles son los mismos que en
la figura 3.1.
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3.2 Parametros fisicos de MC76

3.2. Parametros fisicos de MC76

Como ya se describio6 en la seccion 1.7 el programa procesa la informacion fotométrica del YSO
ajusta los datos proporcionados con una ley de extincién 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 pardmetros que se mencionaron en la tabla 1.1, primero
solo contiene los valores correspondientes al “mejor ajuste” (lineas negras en las figuras 3.1, 3.2,
3.3), mientras que el segundo enlista los valores minimo, maximo y mejor ajuste (las lineas grises
y negras en las figuras 3.1, 3.2, 3.3), en la tabla 3.1 observamos una lista de los parametros
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 x? del ajuste de modelos SED, la
tercera contiene el A, correspondiente al mejor ajuste, de columna cuatro a nueve tenemos una
muestra de los parametros resultantes del ajuste: masa de la estrella, en Mg, radio del niicleo
en Re, la temperatura del nicleo en K, el acrecentamiento de la envolvente en Mgyr—!, masa
del disco en Mg y luminosidad bolométrica en Lg. 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 1072 Myyr—!, 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 maximo de 10 x 10~# [21], sin embargo en esta investigacion 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 extincion 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 aun existe material interestelar rodeando
a la protoestrella y disco circunestelar. Por esté razon es indispensable que esta seccion del SED
esté justificada por los flujos del medio y lejano infrarrojo. Aunque esta es una caracteristica que
comparten gran parte de los YSOs en esta clasificacion, hay algunos objetos que carecen de los
flujos necesarios, por lo cual decimos que cuentan una “falsa envolvente” que podria ser descartada
o justificada con nueva informacién en estas bandas. Sin embargo, por el momento basta con que
los flujos de MIPS (24 pm ) y WISE (22 pm) tiendan a elevarse con la linea 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 pequenia muestra los pardmetros indican dos YSOs con bajas masas, M14 con 1 Mg vy
M16 con 2 Mg, dos tienen masas altas, M50 8 Mg y M52 9 Mg, el resto tiene masas de 5 Mg y 6
Mg. Aunado a las masas nos fijamos en la acrecentacion de la envolvente y notamos los valores de
la mayorfa son altos, 1072 Mgyr~! y 10~* Mgyr~!, mientras que aquello que tiene valores bajos,
107® Mgyr~!, atin se pueden tomar como altos, considerando que el limite es 1072 Moyr—! [26],
es decir se puede interpretar que todos estos objetos atn tiene bastante material interestelar que
acrecentar, en particular M20, M50, que tienen valores bajos de acrecentacion, lo que puede indicar
que aun estan 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 antigiiedad poseen una apertura muy amplia que deja entrar
demasiada informacién 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 niicleo del YSO, pero como se mencion6 al inicio de esta seccion,
cuenta con un pico que senala 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 pum. 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 extincion de [15, 30]
mag. Estos YSOs tienen masas arriba de las 8 My, con las mas altas correspondientes a M59 y
M62 con 15 Mg y la menor de 8 Mg perteneciente al ajuste de M28. En estos YSOs carecemos
de valor de acrecion de la envolvente, lo que segin Robitaille deja al modelo con solo un disco
circumestelar que sigue suministrando de material al nicleo.

Los objetos de clase MJ 3 solamente poseen los flujos perteneciente a IRAC y a 24 pym de
MIPS. Segtn la literatura estos objetos deberian tener una SED similar a la de un cuerpo negro
ademés poseer emision en el visible y carecer de emisiéon en el cercano y medio infrarrojo, debido
a la escasez de polvo circunestelar. Aqui hay que tener en cuenta que la descripciéon 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 parametros obtenidos con el ajuste de los modelos SED se observa que en
la mayoria de los casos, la acrecentamiento del disco es mayor que la de la envolvente lo cual
es fisicamente consistente, pero ambas son pequenas, en el caso del acrecentamiento del disco, en
ocasiones, insignificante, esto nos lleva a que la luminosidad bolométrica también debe ser pequena,
aunque lo que mas limita a la luminosidad es el angulo de observacion, ya que le es dificil 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 ntmero de parametros fisicos 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 parametros
del modelo del ntcleo turbulento o la presencia de un disco gaseoso 6pticamente grueso dentro de
la frontera de destruccion 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 menciond anteriormente, han sido revi-
sados en dos trabajos anteriores, RR+17 y RR17. En estos, se obtuvieron propiedades fisicas de
los objetos que se encuentran en la zona central de la nube molecular, méas especificamente los
objetos que estan asociados a la presencia de una IRDC, G19.36-0.02. A Continuacién se haréa
una comparacion 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.
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1D X2 AV M* R* T* Menv Mdisk log(LbOl) CLASE L CLASE MJ

(mag) (Me) (Re) (K) Meyr ) (Mo) (Lo)
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 ) 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 ) 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 11 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 IT 2

Tabla 3.1: Parametros fisicos de YSOs obtenidos usando el ajuste de los modelos numéricos de SED
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3.3. Comparaciéon de parametros fisicos de los YSOs

Derivado del mejor ajuste de modelo de SED en cada uno de los YSOs, se obtienen una lista
con los parametros fisicos (ver tabla 3.1) que caracterizan al YSO como son: masa, temperatura
y luminosidad de la fuente estelar central, asi como masa, luminosidad y tasa de acrecentamiento
del disco y envolvente circunestelar, ademas de otros pardmetros como adngulos 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 parametros fisicos, en particular en los parametros de masa estelar y luminosidad. A fin de
verificar los resultados de los ajustes hechos en este trabajo, se procede a realizar una comparacion
de masa y luminosidad bolométrica de una muestra de 9 YSOs. Los parametros fisicos de estos
objetos se encuentran en los anexos y su comparaciéon en masa y luminosidad contra las de trabajos
previos se encuentra en la tabla 3.2. La posicion espacial de estos objetos se muestra en la figura
3.6 En esta figura tipo RGB se muestra la emision de las bandas de MIPS 24 pm (Red), IRAC 8
pum (Green) y banda H de 2MASS (Blue) en la region de nube molecular MC76. En estas imagenes
las regiones con alta extincién interestelar se encuentran delimitadas por las regiones en absorcion
(oscurecidas) mientras que las regiones con alta excitacion por radiacion son mostradas con la
zonas difusas brillantes. La emision puntual dominante en la banda H de 2MASS esté asociada con
emision estelar fotosférica, la emision en 8 pm es dominada por la emisiéon de polvo pequerio y gas
circunestelar excitado radiativamente. Finalmente, la emisién en 24 pum es debida a la excitacion
radiativa de polvo grande circunestelar. Superpuestas en la figura estan las posiciones de la muestra
de YSOs cuyos parametros 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 posicion
espacial de cada YSO que se compara en la tabla 3.2, respecto a las zonas de alta extincion
interestelar (zonas oscurecidas). Estas regiones de alta extincion son asociadas a valores mayores
de 10 magnitudes de extincion visual y con valores promedio de aprox. 20 magnitudes de extincion
visual estimadas por RR+17.

Los parametros fisicos 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 circulos naranja, mientras que los resultados
de esta investigacion estan 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 categoria. Masas de YSO como M9, M14, M52,
M53 y M54 estan dentro del error estipulado en uno o ambos de los trabajos anteriores, mientras
que YSOs como M13, M50 se encuentran 0.5 Mg abajo del valor anterior més 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 My, 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 Mg.

Es satisfactorio que los parametros de las masas estelares de esta pequena 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 Mg, para coincidir con los anteriores resultados. A continuaciéon
se harad una descripcion de cada uno de los 9 YSOs que fueron comparados.
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3.3 Comparacion de parametros fisicos de los YSOs

Comparacion de las masas estelares
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Figura 3.4: Comparacion de masas estelares de YSOs obtenidas en tres diferentes trabajos: los
valores de masa graficados con tridangulos azules son del trabajo de Retes Romero (2017), con
circulos naranja proceden de Retes-Romero et al. (2017) y con estrellas verdes son obtenidas en el
presente trabajo.
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Figura 3.5: Proporcion de objetos en cada clase de acuerdo con la clasificacion de Lada, usada en
el trabajo de RR+17 y la clasificacion MJ del presente trabajo
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0¢

RR17 RR+17 Este trabajo
D A, My log(Lpor) My log(Lpor) Av My log(Lpo1) | Clase L | Clase MJ
(mag)  (Mo) Lo) (Mo) (Lo) | (mag) (Mo) Lo)
M9 40 4.0£1.0 2.68 2.5£1.0 1.57 25 2 1.46 11 1
M13 32 3.5+1.0 1.95 2.5+1.0 1.72 16 ) 2.01 11 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 5.51+2.0 3.20 6.0+2.0 3.03 25 ) 2.61 I 1
Mb4 40 5.51+2.0 3.20 2.5+1.0 1.03 40 3 2.03 II 2
Mg4 32 7.0+1.5 3.46 7.0£1.5 3.14 19 7 2.48 I 1

Tabla 3.2: Parametros 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 MCT76.
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Figura 3.6: Imagen RGB (R 24 pum, G 4.5 ym, B banda H 2MASS) de la nube molecular galactica MC76. En las esquinas se muestran ampliaciones
de las regiones centro (izquierda superior) y region norte (derecha inferior) de la nube. Estas regiones trazan zonas de alta extincion interestelar
asociadas con la formacion estelar reciente. YSOs muy jovenes son identificados en estas regiones y son caracterizados en la seccion 3.3.



Resultados del ajuste de los modelos de SED y su discusion
3.4 YSO M9

3.4. YSO M9

Este objeto se encuentra localizado en la zona de alta extincién al norte de la nube molecular
(ver figura 3.6, derecha inferior). El ajuste le da un valor de extincion de 20 magnitudes de extincion,
una cantidad aceptable ya que entra en el intervalo de alta extincién 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 extincion interestelar. Este YSO cuenta con 10 datos de flujos pero ninguno de
ellos es de 2MASS, es posible que esta sea la razén por la que la componente estelar de este objeto
sea tan pequena. La SED de este objeto cuenta con dos cotas superiores, una en la banda de 12 ym
y la otra en los 100 pum, 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 mas brillante es el de 24 pum, sin embargo este y el flujo de 8 um son tenues comparados con
otros objetos. Esto lo podemos ver reflejado en el SED, donde el flujo de 8 pm se encuentra sobre
la pendiente del pico de la componente estelar y el flujo de 24 pum, 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 fria. Es
de clase MJ 1 con una masa 1 Mg, este valor es comparable con el obtenido por RR+17, 2.5+1.0
M@.
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Figura 3.7: Distribucion espectral de energia del YSO M9. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1

3.5. YSO M13

Este objeto se encuentra en la orilla de la zona central en la que el ajuste le asigna un valor de 16
magnitudes de extincidn, es decir tiene una zona de alta extincion que concuerda con su localizacion
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 distribucion 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 pequenias y del mismo tamano siendo
ligeramente més grande la correspondiente a la componente estelar con una pendiente marcada por
los flujos de IRAC.Al observar las componentes con atencién podemos notar que la componente
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3.6 YSO M14

de la izquierda es ligeramente méas grande de la de la derecha, resultado de las cotas que estan
limitando el crecimiento de la componente de la derecha que en el ajuste pasados, que se realizaron
en esta investigacion, esta siempre crecia sobre la componente de la izquierda, sin embargo se eligio
este ajuste por el valor bajo de su x2. Este YSO se clasifico como clase MJ 1, esta clase coincide
con la que anteriormente se le habia asignado. Su masa es de 5 Mg, la tabla 3.2 muestra como
este parametro es mayor que el de los anteriores trabajos, RR17 y RR+17, al primero lo rebasa
por 0.5 My mientras que con el segundo esta 1.5 Mg, por arriba, todo esto tomando en cuenta el
margen de error. la taza de acrecentamiento de su envolvente es del orden de 10~7 Mgyr—!, este
valor estd muy cerca del limite a partir del cual el modelo pierde la envolvente, segtin el modelo el
polvo interestelar usado en el ajuste.

1077 A
[RML2017]MC76_M13
10-8 o
;"_é 107? 4 vy
§
7
o
|
A 10-10 4 Y
u’f 3
= -
1071 4 v
10712 o
L LA | ¥ L R R B A ¥ Y REEINy . LA N B B2 ]
1 10 100 1000
A (um)

Figura 3.8: Distribucion espectral de energia 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 extinciéon que M9, junto a M13 y M15, estos tres objetos
se ven sumamente brillantes en la banda de 24 pm, siendo el tnico flujo que se aprecia en la
imagen RGB. La SED de este objeto esta conformada por los flujos del medio, lejano infrarrojo y
submilimétrico, a partir de los 70 pum los flujos se consideraron cotas superiores para asegurar un
buen ajuste justificando la componente fria. Tiene una extension de 24 magnitudes de extincion
visual que coincide con su localizacion, es del conjunto de YSOs que se puede apreciar nicamente
en su flujo de 24 pym 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 clasifico como clase MJ 1. Los parametros obtenidos con este
ajuste nos indican una masa de 2 My, anteriormente en RR17 y RR+17 su masa era de 3.54+1.0
Mg v 2.54+1.0 Mg respectivamente, lo que, contando el error, coloca al valor de esta investigacion
enmedio de los dos anteriores como se aprecia en la fig 3.6. Con sus flujos en el lejano infrarrojo,
esta sigue teniendo un tamano considerable atn asi es un valor cercano, el acrecentamiento ya no
es tan alto, del orden de 107® Mgyr—!, pero por la falta de flujos en el cercano infrarrojo y la
alta extinciéon nos dice que aiin puede acrecentar masa y es posible que se encuentre en una etapa
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3.7 YSO M15

temprana de la clase 1.
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Figura 3.9: Distribucion espectral de energia 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 deberia tener una
extincion interestelar similar a la de estos objetos anteriormente descritos, sin embargo esta es
baja, de 18 magnitudes de extincién visual, esto podria ser resultado del intervalo que se eligi6
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 mas alto el flujo de 24 ym. Las bandas J y H de 2MASS son cuestionables por interrumpir
el patron del que se habld anteriormente, en especial la banda J que se eleva sobre los demas flujos,
asi que se ajusté como cota superior, lo anterior podria 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 companera M14, ambas podrian estar acrecentando la
misma cantidad de material. La forma de su SED y todo lo anteriormente mencionado nos lleva a
la conclusion que este objeto es clase MJ 1, un YSO todavia muy embebido. La clasificacion 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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3.8 YSO M50
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Figura 3.10: Distribucion espectral de energia 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 um, lo que nos indica
que este flujo serd menor o igual que aquellos del cercano infrarrojo ademas que esta todavia muy
embebido en la nube pero la extincién dada por el ajuste es de 15 magnitudes de extincion 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 um de SCUBA, el flujo de SCUBA funge la funciéon
de “contener” a la envolvente, ya que aunque pareciese que este no pertenece al objeto, si esta es
retirada, la componente fria crece més alla del ajuste. El SED cuenta con una componente fria
pronunciada que empieza a partir de las 10 pym y una componente estelar algo plana pero que
ajusta bien los flujos del medio infrarrojo. Tiene una masa estelar de 8 Mg, que solo se puede
comparar con el resultado RR17, este es de 5.5£2.0 Mg, que con el margen del error se aleja
de este resultado por 0.5 Mg, asi que los valores de ambos trabajos no se alejan mucho uno de
otro. Tiene una considerable tasa de acrecentamiento de la envolvente, de 1073 Mgyr—!, lo que
segin 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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3.9 YSO M52
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Figura 3.11: Distribucién espectral de energia 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 si con una fuerte emisién tanto
las 24 pm como de 8 pm. Esta fuente contribuye con la emision mas importante de las fuentes
en 24 pym 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 podria 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 esta bien definida por los flujos del medio infrarrojo,
es decir los flujos en las bandas TRAC-Spitzer estan acoplados a la linea perteneciente al mejor
ajuste. En la componente de la derecha hay pocos datos que sigan el modelo, la mayoria son cotas
superiores de IRAS y SCUBA, pero estas siguen la forma de la SED y justifican perfectamente a la
envolvente. La extincion del ajuste es de 20 magnitudes de extincion visual, una extincion dentro
del intervalo de alta extincidon que se definié para este trabajo, pero baja en comparaciéon a las
ocupadas en los trabajos RR17 y RR+17. La masa estelar producto del ajuste de este objeto es de
11 Mg, una de las mas altas de este trabajo, es comparable con el resultado obrenido en el trabajo
RR17, 9.54+2.0 Mg, que con el margen de error, solo hay una diferencia de 0.5 Mg entre ambos
trabajos. Para este objeto el ajuste nos dice que su acrecentacion es bastante alta, del orden de
1073 Mgyr~1, asi podemos concluir que este objeto es de clase MJ 1, es un YSO masivo al que atin
le queda mucho material por acrecentar y por lo tanto seguira creciendo en masa. En los anteriores
trabajos, RR17 y RR+17, su clase es L.
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3.10 YSO M53
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Figura 3.12: Distribucién espectral de energia 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 tultimos objetos descritos, parece estar
asociado a un niicleo. Se le observa con un exceso del flujo de 24 pm rodeéndolo en la imagen RGB.
Tiene una extinciéon de 25 magnitudes de extincién visual, méas alta que la de sus companeros de
zona. En su SED se aprecia una componente fria 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 demas flujos. La masa resultante del ajuste es de 5 Mg, esta también
queda enmedio de las masas obtenidas en los dos anteriores trabajos, 5.5+2.0 Mg 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™% Mgyr—!.
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 emision en 24 pm, 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 pum de MIPS, pero no es tan brillante como M52, M53 y M84, sin embargo, su color
no es tan tenue como el de M50, asi que podemos esperar que el flujo de 24 pym este al mismo
nivel que los demas flujos de IRAC. Por los flujos que la describen podemos decir que ain esté
muy embedida en material interestelar, la extinciéon que le asigné el ajuste es de 28 magnitudes de
extincion visual, lo que concuerda con su ubicacion espacial y su cantidad de flujos disponible, ya
que carece del infrarrojo cercano ademas de la mayoria de los flujos del lejano infrarrojo, de los
objetos aqui analizados, es el que menor ntimero de flujos posee. Tiene un gran nimero de modelos
en gris, la mayoria insindan una distribucién mas plana, con las dos componentes casi del mismo
tamano, pero el mejor ajuste nos senala una gran envolvente, que termina en las 850 um, esto se
debe a la falta de datos en el rango entre 24 ym y 850 pum, La masa de este objeto es de 3 Mg,
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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3.11 YSO M54
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Figura 3.13: Distribucion espectral de energia 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 mas cercana a el resultado de
RR+17 de 2.5+1.0 M. El objeto es de clase MJ 1.
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Figura 3.14: Distribucion espectral de energia del YSO M54. Los detalles son los mismos que en la

figura 3.1
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3.12 YSO Mg4

3.12. YSO M&8&4

Esta fuente contribuye con la emision mas importante en 24 pm, se encuentra dentro de una
region 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 extinciéon brindada por el
ajuste resulto ser de 19 magnitudes de extincién visual, lo cual esta bien dado el intervalo que se
us6 para su ajuste. En este objeto encontramos flujos correspondientes al cercano, medio y lejano
infrarrojo, los flujos correspondientes al infrarrojo cercano y medio estan 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 tamano que
la componente de la derecha. Su masa es de 7 Mg, este parametro es el que coincide con los dos
resultados de RR17 y RR+17, estd semejanza nos da confianza en los anteriores resultados. La
taza de acrecentamiento de la envolvente es 107* Myyr—!, asi que le vemos potencial de seguir
creciendo mas. Es clase MJ 1 lo que comparte con las anteriores clasificaciones.
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Figura 3.15: Distribucién espectral de energia del YSO M84. Los detalles son los mismos que en la
figura 3.1
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Capitulo 4

Conclusiones y trabajo futuro

En esta tesis se utilizo 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 galactica MCT76, anteriormente catalogados y caracterizados por Retes-Romero et al.
(2017).

Recientemente, existe una mayor cantidad de fotometria disponible para los YSOs usados en
el presente trabajo, ademas que se han publicado actualizaciones de programas de ajuste de SED,
logrando una mejora en la obtencién de parametros fisicos de los YSOs. Con esto, es posible
obtener parametros fisicos mas precisos que brinda el ajuste de modelos de SED, para caracterizar
fisicamente a los YSOs y comparar con los resultados de investigaciones previas.

Se ajusté un modelo SED a la mayoria de los objetos y en algunos de los casos se les anadieron
nuevos flujos que anteriormente no estaban disponibles. Con el ajuste en cada YSO se realizd una
clasificacion siguiendo la forma de la SED. Los objetos se clasificaron en clase 1, clase 2 y clase
3. Cada clase tiene caracteristicas bien definidas y éstas estan 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 fisicos por los que se cree
pasan las estrellas jovenes masivas en su formacion evolutiva. Sin embargo, este programa nos
proporcion6 parametros fisicos 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 fisicos en objetos masivos. Nuestro trabajo futuro propone realizar ajustes de modelos
numéricos modificados de SED para YSOs masivos y comparar pardmetros fisicos obtenidos con
estos programas para los objetos que se discutieron en la presente investigacion.
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Apéndice A

Fotometria de los YSOs de la nube
molecular MC76
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%

ID GLON GLAT J-2MASS H-2MASS K-2MASS 3.6 pm 4.5 pm 5.8 pm 8 pm 24 pm
(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-14+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-34+4.75E-4 6.36E-3+3.65E-4 1.13E-246.57E-4 3.74E-2+7.72E-5 3.52E-2+7.59E-5 3.20E-2+7.20E-5 2.97e-241.07e-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-24+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-14+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 . S o 5.60E-3+2.38E-5 2.08E-2+4.23E-5 2.78E-2+9.23E-5 1.14E-34+7.58E-4 2.03E-2£1.02E-3
M10 19.45285 0.08293  4.28E-34+9.50E-5 1.97E-24+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+2.97TE-4
MI11 19.23370 0.08105 5.69E-4+1.00E-10 1.16E-246.00E-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-14+6.35E-4 2.40E-2+1.20E-3
Mi12  19.4263 0.07791 . e S 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-24+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
Mi14 19.30643 0.06460 B . A 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 5.50B-5+6.27E-7 2.58E-4+3.63E-6 3.83E-2+1.89E-3
M16 19.25159 0.06779 . e S 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-248.99E-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-24+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-14+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 . S o 4.33E-2+9.09E-5 7.22E-34+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-24+1.80E-3 2.55E-3+4.83E-3 3.16E-3+3.00E-4 1.14E-14+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-24+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-24+5.00E-4 1.68E-2+5.00E-4 1.79E-2+5.12E-5 1.47E-24+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-14+4.76E-4 1.02E-14+3.77E-4 9.74E-2+3.80E-4 4.45E-2+1.13E-4 11.4E-245.70E-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-14+4.76E-4 1.03E-1+3.81E-4 9.48E-2+3.69E-4 5.65E-2+1.48E-4 2.27TE-2+1.13E-3
M27 19.43321 0.03488  1.17E-24+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 1.6543.38E-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-14+5.29E-4 1.19E-144.49E-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-34+9.00E-5 1.25E-24+4.00E-4 5.47E-2+2.88E-3 1.07E-14+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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19.25396
19.21944
19.43877
19.39550
19.32721
19.43313
19.23921
19.20240
19.28800
19.25512
19.20453
19.26402
19.21403
19.23743
19.20928
19.20808
19.46768
19.29648
19.37965
19.33343
19.36526
19.35603
19.37381
19.26647
19.32311
19.50036
19.48371
19.25469
19.36427
19.40701
19.46596
19.46982
19.20814
19.48804
19.42068

0.03173
0.02553
0.02623
0.02104
0.02043
0.01688
0.01738
0.02923
0.02870
0.02341
0.02222
-0.02560
-0.02602
-0.02185
-0.01204
-0.01253
-0.01485
-0.01834
-0.02105
-0.02159
-0.02897
-0.03383
-0.02558
-0.02960
-0.02757
-0.02724
-0.03145
-0.03517
-0.04710
-0.04685
-0.05092
-0.05115
-0.05519
-0.0566
-0.05655

1.75E-2+1.00E-10
1.03E-3+1.00E-10

1.77E-3£1.00E-10
3.23E-1£6.50E-3
4.65E-3£1.00E-10

4.07E-4£1.00E-10
9.41E-3+1.00E-10
5.61E-3+1.70eE-4
7.08E-4£6.50E-5
2.31E-4+1.00E-3
3.96E-4+1.00E-10
7.25E-3+1.40E-4

6.37E-446.30E-5

1.17E-4+£1.00E-10

1.68E-349.00E-5
1.09E-24+4.00E-4
1.06E-34+7.00E-5
1.89E-143.29E-4
4.79E-3£1.00E-10
6.11E-4£5.60E-5

7.52E-4+8.26E-5
4.96E-4+1.00E-10
1.30E-4+£1.00E-10
8.20E-4+7.90E-5
1.38E-34£7.50E-5

2.48E-2+1.00E-10
1.25E-3+1.00E-10

1.33E-2£5.82E-4
6.56E-2+£1.60E-3
8.14E-2+1.00E-10

2.17E-3+1.55E-4
9.04E-3+3.20E-4
6.08E-2+1.40E-3
4.46E-3+£2.40E-4
1.52E-3+1.20E-4
1.94E-3+1.00E-4
7.26E-3+2.80E-4

1.09E-3+1.00E-6

2.90E-4£1.00E-10

3.97E-249.50E-4
4.76E-2+4.97E-2
2.97E-2+7.00E-4
5.22E-2+1.21E-2
2.29E-2£7.00E-4
1.31E-243.00E-4

2.76E-2+7.88E-4
2.19E-3+1.80E-4
1.18E-3+1.00E-10
1.72E-34+1.10E-4
1.87E-3£1.00E-10

2.04E-2+1.00E-10
2.64E-3+1.00E-10

1.08E-141.00E-10
1.71E-34£6.00E-5
2.78E-1£1.00E-10

4.42E-342.34E-4
7.70E-4+3.10E-4
1.40E-14+3.00E-3
7.81E-3+4.10E-4
4.33E-34+1.90E-4
4.58E-34+1.50E-4
5.15E-3+2.80E-4

5.59E-4+1.00E-6

5.80E-4£1.90E-4

2.23E-1+4.50E-3
1.45E-1+1.52E-1
1.20E-14+2.00E-3
1.79E-1+7.36E-2
8.24E-2+2.15E-3
1.91E-1+4.00E-3

1.15E-1+2.00E-3
7.38E-3+3.10E-4
1.5E-2+£4.00E-4
2.69E-2+6.00E-4
1.67E-243.38E-4

5.76E-3+2.46E-5
4.71E-3+2.76E-5
6.86E-3+2.97E-5
3.91E-1£+1.10E-3
3.91E-1£+1.10E-3
3.32E-1£1.36E-3
5.30E-3+2.24E-5
4.93E-1£+1.43E-3
5.11E-1+1.49E-3
5.06E-1+1.48E-3
2.13E-1£8.19E-4
2.11E-1£8.10E-4
1.24E-1+4.43E-4
7.67e-2+2.58e-4
8.48E-3+3.00E-5
4.54E-3+2.27E-5
5.02E-3+2.96E-5
1.37E-1+4.96E-4
3.23e-3+£1.83e-5
2.52E-1+9.92E-4
2.21E-2+4.31E-5
4.66E-2+1.48E-4
6.44E-3+2.22E-5
5.30E-1£1.56E-3
1.84E-1+7.18E-4
1.84E-1+6.93E-4
3.95E-1£1.11E-3
1.30E-1+4.68E-4
5.38E-1£3.00E-2
5.08E-3+£2.90E-4
1.70E-1+3.92E-3
2.56E-2+5.07E-5
7.66E-2+2.60E-3
1.50E-1+£5.00E-3
1.20E-1+4.28E-4

6.47E-3+2.91E-5
3.15E-34+2.12E-5
4.56E-34+2.38E-5
4.51E-1+1.39E-3
3.62E-1£1.07E-3
2.62E-1+1.11E-3
5.95E-3+2.66E-5
4.00E-14+1.21E-3
3.12E-1+1.36E-3
4.27E-14+1.30E-3
1.45E-14+4.63E-4
1.64E-14+6.47E-4
9.34E-2+3.41E-4
8.44E-2+3.04E-4
1.17E-24+3.35E-5
8.06E-34+2.97E-
1.68E-245.00E-5
1.01E-14+3.73E-4
4.35E-34+2.26E-5
7.56E-3+3.03E-4
7.56E-2+2.69E-4
4.86E-241.63E-4
1.54E-244.54E-5
6.06E-1+1.96E-3
1.41E-14+5.47E-4
1.41E-14+5.45E-4
2.85E-1+£1.22E-4
9.26E-2+3.38E-4
5.42E-14+2.4E-2
8.78E-3+6.50E-4
1.25E-14+3.09E-3
1.95E-24+5.90E-5
8.05E-2+3.50E-3
1.44E-146.00E-3
1.20E-144.28E-4

o &

5.50E-54+3.48E-7
5.56E-3+4.64E-5
2.54E-3+3.27E-5
4.84E-1£1.63E-3
3.74E-1£1.20E-3
2.38E-1£1.06E-3
3.88E-3+3.12E-5
4.06E-1+1.32E-3
2.52E-1+1.14E-3
3.67E-1£1.18E-3
1.24E-145.01E-4
1.54E-146.43E-4
8.33E-243.18E-4
8.80E-2+3.39E-4
1.38E-245.63E-5
9.05E-3+4.41E-5
3.14E-2£7.05E-5
9.48E-2+3.69E-4
3.54E-3+5.65E-5
1.49E-146.19E-4
1.79E-14+7.65E-4
4.71E-1£1.58E-3
1.59E-249.89E-5
7.60E-1£2.79E-3
1.32E-145.42E-4
1.32E-145.39E-4
2.54E-1£1.15E-3
8.33E-2+3.18E-4
6.21E-1£2.0E-2
1.26E-248.0E-4
1.17E-14+3.10E-3
1.56E-246.45E-5
8.75E-242.90E-3
1.50E-146.00E-3
1.26E-144.53E-4

2.58E-4£3.63E-6
1.98E-2+9.01E-5
3.80E-4+4.36E-6
3.28E-1£1.71E-3
2.11E-1£1.02E-3
1.39E-1+6.25E-4
2.58E-4+3.63E-6
2.19E-1£1.06E-3
1.37E-1+6.14E-4
23.1E-1£1.13E-3
6.80E-2+£1.83E-4
9.29E-243.92E-4
4.41E-2+1.11E-4
7.73E-2+£3.17E-4
6.86E-3+8.28E-5
2.23E-3£3.00E-5
1.53E-146.99E-4
4.33E-2+1.09E-4
2.58E-4+3.63E-6
8.71E-2+3.64E-4
3.50E-1£1.85E-3
1.19+£5.48E-3
9.38E-4£1.47E-5
6.20E-1£2.46E-3
7.45E-2+3.03E-4
7.45E-2+3.03E-4
1.32E-1+5.88E-4
4.79E-2+1.22E-4
3.26E-1£1.10E-2
1.27E-2+1.00E-3
6.60E-2+1.18E-3
1.05E-2+7.75E-5
5.63E-2+£1.65E-3
7.18E-2+3.50E-3
6.20E-2£5.11E-4

3.56E-2+1.67E-3
4.83E-242.40E-3
1.30E-246.45E-4
4.05E-242.02E-3
3.90E-2£1.93E-3
4.16E-242.08E-3
4.16E-2+2.06E-3
5.54E-2+2.73E-3
1.55E-2+7.68E-4
7.24E-2+3.63E-3
2.25E-2£1.11E-3
3.02E-2+1.53E-3
1.47E-247.44E-4
3.02E-2+1.53E-3
2.01E-2£1.01E-3
2.01E-2£1.01E-3
6.42E-1£3.19E-2
4.36E-34+2.17E-4
2.78E-3+1.40E-4
9.99E-3+5.04E-4
3.80+1.65E-1
2.25+1.07E-1
3.56E-2£1.79E-3
1.51E-1+7.57E-3
1.43E-2+7.15E-4
1.43E-247.20E-4
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Apéndice B

Parametros fisicos derivados de los
modelos numéricos de SED ajustados
a la fotometria de los YSOs de la
nube molecular MC76.
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Parametros fisicos derivados de los modelos numéricos de SED ajustados a la
fotometria de los YSOs de la nube molecular MC76.

D > A, My Ry Ta M Maie  Lpo CLASEL CLASE MJ
(mag) (Mo) Re) (K) Meyr') — (Mo) Lo)
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 2.16 111 1
M4 34 10 3 6 6500 0 3.73E-03 1.72 1 2
M5 381 10 2 8 4501 1.39E-06 9.78E-04 1.33 11 1
M6 2165 10 10 4 25160 0 9.227E-08  3.74 1T 2
M7 1171 10 9 4 24070 0 5.31E-07 3.61 11 2
M9 485 25 2 11 3945 1.47E-04 7.73E-03  1.461 1 1
M10 1940 10 4 6 7642 0 2.65E-05 2.01 1 1
M11 725 24 12 4 27720 0 3.03E-08 3.99 11 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 1 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 1T 1
M18 518 29 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 11 2
M19 75 18 4 2 13650 0 8.34E-02 2.32 11 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 11 2
M22 2202 11 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 11 2
M23 187 10 4 7 6645 6.94E-09 1.09E-04 1.99 11 1
M24 1279 25 6 40 4221 1.16E-03 3.12E-01 2.66 11 1
M25 6389 11 6 3 18660 0 3.21E-08 2.99 11 2
M26 271 20 15 5 30960 0 9.04E-09 4.28 11 2
M27 493 10 6 3 18690 0 5.06E-03 2.99 1T 2
M28 3482 20 8 4 23260 0 1.90E-07 3.54 11 2
M29 2521 16 10 4 25160 0 9.227E-08 3.74 11 2
M30 4772 18 8 3 22150 0 2.19E-06 3.40 11 2
M31 2198 10 6 3 19250 0 4.39E-08 3.06 11 2
M32 24 17 4 6 5231 6.88E-08 1.82E-02 1.44 11 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 11 2
M36 1555 20 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 11 2
M37 1249 10 12 4 27720 0 3.03E-08 3.99 11 2
M38 583 15 4 5 9494 0 1.63E-06 2.25 11 1
M39 354 20 8 3 21570 0 1.14E-07  3.35 11 2
M41 2244 20 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 11 2
M42 265 18 9 4 24900 0 7.16E-08 3.71 11 2
M43 1568 20 ) 8 8506 1.52E-07 1.35E-02 2.45 11 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 11 .
M46 3 19 2 8 4264 1.42E-05 4.95E-02 1.30 11 1
M47 3 15 2 10 4311 6.01E-05 3.46E-03 1.46 1 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 4.28 111 3
M50 1879 15 8 43 4450 1.12E-03 4.30E-02 2.82 11 1
M51 33850 33850 1 1 4188  4.19E403  3.937e-08 -0.25 111 3
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Parametros fisicos derivados de los modelos numéricos de SED ajustados a la
fotometria de los YSOs de la nube molecular MC76.

M52 8869 28 11
Mb53 4774 25 5
M54 105 10 3

4188  5.34E-04 5.42E-01  3.46 I
4165 4.87E-04 1.39E-02 2.61 I
11440 0 1.97E-02  2.03 I

M55 371 18 6 18020 0 1.03E-02 3.19 1II
Mb56 214 14 15 30960 0 9.04E-09 4.28 II
Mb57 180 14 15 30960 0 9.04E-09 428 II
M58 2599 19 10 25160 0 9.23E-08 3.74 II
M59 466 18 15 30960 0 9.04E-09 428 1II
M60 1950 19 8 22150 0 2.19E-06  3.40 II
M61 23 25 4 14390 0 7.06E-09 233 II
M62 691 19 15 30960 0 9.04E-09 428 II
M63  95.00 18 4 5867 1.63E-05 2.63E-03 1.73 II
M64 2521 16 10 25160 0 9.227E-08 3.74 1II
M65 1408 19 12 27790 0 1.50E-07 4.00 1II
M66 3519 25 9 24900 0 7.16E-08 3.71 II
M67  40.80 19 4 12550 2.60E-05 1.40E-01 199 1II
M68 793 21 10 25160 0 9.23E-08 3.714 II
M69 2521 16 10 25160 0 9.227E-08 3.74 1II
M70 1840 13 15 30960 0 9.04E-09 428 1II
M7l 4361 14 10 25160 0 9.23E-08 3.74 1II
M72 2521 16 10 25160 0 9.23E-08 3.556 II

M73 2520 16 10
Mr4 103 13 4
M75 499 13 2
M76 664 17 15
Mr77 3526 10 )
MT78 14 11 4
Mr9 887 19.67 2
M80 916 19 10
MS81 2247 15 15
M82 719 10 1
M83 312 11 1
M84 8108 19 7

25160 0 9.227E-08 3.74 1
4531 548E-04 T7.98E-02 189 I
4259 1.72E-05 1.85E-02 1.78 II
30960 0 9.04E-09 4.28 1II
30960 0 9.04E-09 4.28 1II
14980 0 1.61E-03 243 I
5182 0 4.60E-08 049 III
25160 0 9.23E-08 3.74 1
30960 0 9.04E-09 4.28 1II
3968 0 8.362E-10 -0.04 III
4809 0 1.87E-06 0.01 III
4481 1.28E-04 0.007688  2.48

Brooapnwooon DR s otk h OB BRI WO R oowwP P
W0 W RN W N R = = R RN N NN RN NN NN N =

—

M86 669 21 10 4 25160 0 9.23E-08 3.74 0 2
M88 627 17 15 5 30960 0 9.04E-09 428 0 2
M89 524 11 7T 32 4790 1.62E-05 2.65E-01 2.69 O 1
M90 677 15 10 4 25160 0 9.23E-08 3.7 0 2
M91 246 10 4 7 5035 0 6.48E-00 140 O 1
M92 766 15 12 4 27720 0 3.03E-08 399 0 2
M93 81 10 3 3 11410 0 5.93E-09 219 0 1
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Apéndice C

Distribucion espectral de energia de
los YSOs de la nube molecular MC76
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Distribuciéon espectral de energia de los YSOs de la nube molecular MC76
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Figura C.1: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos

que en la fig. 3.1
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Distribuciéon espectral de energia de los YSOs de la nube molecular MC76
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Figura C.2: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1
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Distribuciéon espectral de energia de los YSOs de la nube molecular MC76
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Figura C.3: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1
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Distribuciéon espectral de energia de los YSOs de la nube molecular MC76
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Figura C.4: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos

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

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

que en la figura 3.1
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Figura C.7: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 1 en MC76. Los detalles son los mismos
que en la figura 3.1
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Figura C.8: Distribucién espectral de energia de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los mismos

que en la figura 3.1
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Figura C.9: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los mismos

que en la figura 3.1
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Figura C.10: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los
mismos que en la figura 3.1
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Figura C.11: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los

mismos que en la figura 3.1
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Figura C.12: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los
mismos que en la figura 3.1
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Figura C.13: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los

mismos que en la figura 3.1
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Figura C.14: Distribucién espectral de energia de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los

mismos que en la figura 3.1
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Figura C.15: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 2 en MC76. Los detalles son los
mismos que en la figura 3.1
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Figura C.16: Distribucion espectral de energia de YSOs clase 3 en MC76. Los simbolos muestran
los flujos medidos en el rango espectral del cercano infrarrojo hasta el submilimétrico y milimétrico.
La linea negra muestra el mejor ajuste del modelo de SED, mientras que las lineas grises muestran
potenciales ajustes de modelo de SED.
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