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Resumen

El presente trabajo busca comprobar la validez del modelo de acreciéon magnetosférica y ex-
tender su rango de validez utilizando la estadistica bayesiana como herramienta para comparar lo
predicho por el modelo con observaciones espectroscopicas de estrellas en la regién de formacion
de Tauro e interpretar los resultados. Se utiliza una muestra total de 15 estrellas T-Tauri clasicas
y 18 espectros de emisiéon para determinar pardmetros estelares como la tasa de acrecion estelar,
la temperatura méxima en el flujo de acrecion, la geometria del campo magnético de la estrella,
la inclinacion con respecto a la linea de vision y el coeficiente de extincion por polvo. Este estudio
representa un primer acercamiento a un posible método alternativo para determinar la extincién
de objetos estelares jovenes, haciendo uso de la comparacion de multiples lineas de emision de

hidrégeno en la region infrarroja del espectro electromagnético.
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Capitulo 1
Introduccion.

La formacién estelar es uno de los principales temas de interés para la astronomia moderna.
Hoy en dia sabemos de manera general como es el proceso de formacion estelar para estrellas
de baja masa. Todo comienza con una nube de gas y polvo particularmente densa, de miles de
masas solares en un espacio de varios parsec E] en extension. Dentro de esta nube existen zonas
de mayor densidad, estos niicleos pueden contener alrededor de un centenar de masas solares cada
uno, dentro se tienen nicleos de atin mayor densidad donde se tienen varias masas solares en un

aproximadamente 0.1 pc. (Hartmann, 2008)

Eventualmente la fuerza gravedad en estos nicleos es lo suficientemente fuerte para superar la
presion de gas, se inicia el colapso gravitacional. La rotacion del nicleo causa que el material en
caida se desplace hacia el plano medio gravitacional. Se forma el sistema de proto-estrella junto

con su envoltorio de gas y polvo. Esta etapa evolutiva puede durar entre 0.1 y 0.44 Millones de anos.

Posteriormente la proto-estrella pasa a ser una estrella T-Tauri con su respectivo disco de gas
y polvo, la longitud radial del disco es de varios centenares de unidades astronoémicas (UA) E],
conteniendo aproximadamente una décima de una masa solar. El disco de gas y polvo tiene una
rotacion muchas veces mayor a la velocidad de rotacion de la nube inicial debido a la conservaciéon
de momento angular. Un esquema de la formacion de estrellas de baja masa se puede apreciar
en la Figura 1.1. Siguiendo el mismo, el sistema de disco - estrella evoluciona en una escala de
tiempo de miles hasta millones de anos. Durante este tiempo el polvo empieza a asentarse en el
plano medio rotacional donde, debido a colisiones entre cuerpos pequenos, se empiezan a condensar
cuerpos granulares que eventualmente se convierten en rocas y pueden acrecer hasta empezar a

formar planetas. Al ocurrir esto se puede apreciar que el disco exhibe zanjas o aperturas. Estos

Iparsec = 3.086 x 10%cm
2UA =1.496 x 103cm



discos son llamados discos de transicion o discos transicionales Al pasar decenas de millones de
anos a centenas de millones de anos el resultado final de este proceso es un sistema planetario muy

similar a nuestro sistema solar.

Figura 1.1: Pasos en la formacion estelar (Visser) 2014)

El presente estudio se enfoca en las etapas evolutivas d y e en la Figura 1.1, es decir, las etapas
evolutivas donde se tiene el sistema disco-estrella joven. Buena parte de la compresion de como las
estrellas en formacion incrementan su masa, pasa por entender entender los mecanismos que hacen
posible el transporte de materia desde el disco protoplanetario hasta la superficie de la estrella.
Actualmente el mecanismo aceptado, y el mas probable, es el de acreciéon magnetosférica. Como
su nombre lo indica se refiere a que el proceso de acrecion desde el disco a la estrella tiene como

mediador el campo magnético estelar.

Otro mecanismo propuesto es el presentado por Lynden-Bell & Pringle| (1974), donde se esta-
blece que el disco de acrecion tiene contacto con la estrella, argumento que es incompatible con la
evidencia actual, la cual sigue el modelo de acrecion magnetosférica, donde el disco se encuentra
truncado a varios radios estelares. De igual forma, este modelo no es capaz de explicar los perfi-
les de las lineas de emision observadas en los espectros de estrellas T-Tauri clasicas. El objetivo
principal de este trabajo es comparar lo predicho por los modelos de acrecion magnetosférica con

observaciones de estrellas T-Tauri.

Una buena prueba para los modelos de acrecién magnetosférica, propuestos por |[Muzerolle et al.



(2001) que extienden el trabajo presentado por Hartmann et al. (1994) y Muzerolle et al.| (1998),
es en efecto comparar el flujo de las lineas de emision generadas por los modelos con el flujo de
las lineas de emision correspondientes a observaciones espectroscopicas de estrellas en la region
de formacion estelar. Esto en busqueda de determinar las propiedades de la acrecion de masa y
compararla con determinaciones independientes utilizando otros indicadores, utilizando métodos

diferentes.

Quizas el paradmetro que juega el papel mas importante para esta comparacion es la tasa de
acrecion de masa (de ahora en mas referida como M). A lo largo de muchos afios varios estudios
publicados han determinado la tasa de acrecién de masa de diferentes objetos estelares jovenes
utilizando varios métodos e instrumentos diferentes. Sin embargo, los valores determinados para
los mismos objetos, a lo largo de los anos, pueden variar de manera considerable, una posible

explicacion para esto yace en la intrinseca variabilidad de las estrellas en formacion.

El presente trabajo cosiste en utilizar predicciones generadas por modelos de acrecién magne-
tosférica, junto con observaciones espectroscopicas de estrellas T-Tauri en la regiéon de formacion
estelar de Tauro, para probar la validez de los modelos utilizando herramientas de la estadisti-
ca bayesiana, como las cadenas Markov Monte Carlo, para interpretar los resultados. También,
se busca entender més respecto a las limitaciones y condiciones fisicas requeridas por diferentes
modelos de acrecion magnetosférica y extender el rango de validez del modelo magnetosférico al

explorar zonas del espacio de parametros que no se han estudiado antes.

Las estrellas T-Tauri, y sus propiedades, se discuten con mayor profundidad en el capitulo
2, junto con un breve resumen de las caracteristicas de los discos protoplanetarios, la region de
formacion estelar de Tauro, los modelos de acrecidon magnetosférica y su calculo. Siguiendo, el
capitulo describe la muestra de estrellas y espectros a considerar, las consdieraciones a tomar para
cada caso y el método utilizado para manejar los datos disponibles y obtener los resultados de la
comparacion entre modelos y observaciones. El capitulo 4 presenta los resultados para el estudio
de cada estrella seleccionada, se discuten los aspectos mas relevantes de las distribuciones de
probabilidad determinadas en cada caso. Finalmente, en el capitulo 5, se examinan los resultados
del conjunto de resultados generados, se presentan consideraciones y sugerencias para trabajo

futuro.



Capitulo 2

La acrecion magnetosférica y estrellas
T-Tauri.

En este capitulo se discute la definicion y clasificacion de estrellas T-Tauri, junto con el disco
protoplanetario asociado a la estrella, los objetos en la regiéon de formacion estelar de Tauro y el
mecanismo de acrecion de masa en estrellas T-Tauri clasicas por medio de su campo magnético. La
idea de que estas estrellas utilizan su campo magnético como mediador en el proceso de acreciéon
desde su disco ha estado presente desde hace décadas. Hoy en dia es cominmente aceptado como

el principal mecanismo de acrecion en estrellas T-Tauri (Hartmann et al., |2016).

A continuacién se presentan los modelos de acreciéon magnetosférica introducidos por Muzerolle,
Calvet & Hartmann (Muzerolle et al.| 2001) (Hartmann et al., [1994), (Muzerolle et al., |1998]),
junto con la discusion pertinente respecto a las consideraciones a tomar en el uso de los modelos.
Destacando que los mismos son utilizados como piedra angular del presente estudio a manera de

comparacion con observaciones de lineas de emisién en la muestra de estrellas T-Tauri clésicas.

2.1. Las estrellas T-Tauri y la region de formacioén estelar de

Tauro.

El término TTS se refiere a estrellas T-Tauri, y es sinénimo de objetos estelares jovenes de
baja masa, identificadas inicialmente por una fuerte emision de Ha en su espectro (Joy|, |[1945). Sin
embargo, debido a la alta densidad de polvo interestelar en regiones de formacion estelar, muchas
estrellas T'T'Ss son opacadas en el rango visual. Con la llegada de estudios en la region infrarroja
se han logrado detectar muchas mas estrellas en formacion que no son facilmente apreciables en el

espectro visual.



Las estrellas T-Tauri son estrellas de baja masa (menor o igual a 2 M), en etapas de evolu-
cion previa a la secuencia principal, con tipos espectrales entre F' y M, que presentan variaciones
irregulares en su luminosidad y lineas de emision fuertes (Hartmann, 2008). Estrellas con masas
mayores a 2 Mg pero menores o iguales a 10 M, son llamadas Herbig Ae/Be. Las TTSs pueden
ser separadas en 2 clases a base de una de sus propiedades, la fuerza de lineas de emision. Estrellas
T'T'Ss con lineas de emision fuertes representan la mayoria de estos objetos estelares jovenes y son
llamadas Clasical T-Tauri Stars (CTTS). En contra parte, estrellas TTSs que no presentan lineas

de emision fuertes, son denominadas Weak T-Tauri Stars (WTTS).

Figura 2.1: Espectro de BP Tau CTTS y LkCa7 WTTS (Hartmann) |2008]).

Se puede apreciar en la Figura 2.1 las diferencias entre los espectros de una CTTS (BPTau) y
una WTTS (LkCaT7) son evidentes. Actualmente es aceptado que la riqueza de lineas de emision
asi como el alto nivel del continuo respecto a la fotosfera de la CT'TS, son producto de la acreciéon
de material del disco protoplanetario. Por su parte, el espectro de la WT'TS presenta un continuo

que corresponde a su fotosfera.

Inicialmente la distincion entre estrellas CTTSs y WTTSs se realizaba segiin el ancho equiva-
lente de la linea H,, para un ancho equivalente menor a 10 A se consideraba que la TTS era del
tipo WTTS. Sin embargo, hoy en dia tal método de clasificacion para las TTSs ha quedado en el
pasado. Utilizando el ancho al 10 % del pico de la linea de emision de H,, en su perfil de velocidad,
si este ancho al 10% es mayor a 270 km s~! la estrella serfa una CTTS, si por el contrario es
menor corresponderia a una WTTS (White & Basri, 2003).

El disco protoplanetario tiene una contribuciéon importante en la distribucion de energia espec-

tral de las estrellas TTS. Esto es debido a que el polvo absorbe la radiacion generada por la estrella



central, radiacion que es reemitida en el infrarrojo lejano. A continuacion, es prudente discutir con

mayor detalle los discos protoplanetarios.

2.1.1. Los discos protoplanetarios.

Los discos protoplanetarios juegan un papel fundamental en la evolucion estelar debido a que
la estrella acrece en masa a través de su disco. Partiendo desde algo tan fundamental como la
clasificacion de objetos estelares jovenes, también referenciados en la literatura como YSOs por
sus siglas en ingles. Al evaluar la distribucion de energia espectral (SED) de un objeto joven, se
presta particular atencion a la regiones de infrarrojo cercano y lejano, debido a que la forma del es-

pectro nos puede dar pistas del papel que juega el disco en la estrella y por tanto de la fase evolutiva.

En la Figura 2.2 se muestra la distribucién de energia espectral correspondiente a diferentes
clases de objetos estelares jovenes. La clasificacion se realiza segin la pendiente s de la curva
AF\ oc A® entre A\ v A9, donde generalmente \; ~ 2um y Ay &~ 50um — 100um. El criterio de
clasificacion sigue que YSOs con s > 0 se denominan clase I, YSOs con _?4 < s < 0 son llamados
Clase IT 'y YSOs con s &~ —3 son denominados YSOs Clase III.

Siguiendo la Figura 1.3 se pueden apreciar las diferentes clases de YSOs. El primer objeto
04016-+2610, correspondiente a la clase I, esta altamente extinguido por el polvo estelar, la estrella
en el centro se encuentra totalmente oculta por la emisién del disco, indicando que la estrella
aln se encuentra embebida en el polvo de su disco. La clase 11, representada por AA Tau, por el
contrario muestra la estrella central y también un exceso de emision en el infrarrojo caracteristico
de un disco de polvo opticamente grueso. Finalmente el objeto estelar joven de clase I1I, LkCa7,
no muestra evidencia de emision por parte del polvo y la forma de su espectro es semejante a la

emision por cuerpo negro que corresponde a la fotosfera de la estrella.
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Figura 2.2: Diferentes clases de objetos estelares jovenes, de arriba a abajo se tienen Clase I, IT y III (Hartmann)
2008]).

Se podria pensar que objetos jovenes de Clase II son todos CTTSs y objetos de Clase III
corresponden a WTTSs. Sin embargo existen WTTS con discos protoplanetarios, actualmente es
aceptado que la forma del espectro para los objetos de Clase 11 se debe a la presencia de un disco
cuyo polvo es irradiado por la estrella central v esa energia es emitida en longitudes de onda ma-
yores. Sin embargo, las estrellas CTTSs, también poseen exceso de emision en el UV, esto se debe

al choque del material, al llegar a la superficie durante el proceso de acrecién de masa de la estrella.

Los estudios realizados por [Hartigan et al. (1990)) y |[Edwards| (1995) muestran una correlaciéon
entre los excesos en la region UV, visual e IR. Esto es consistente con la idea de que objetos de
Clase II presentan tanto evidencia de acrecer material como la presencia de un disco de polvo

grueso, consistente con lo esperado de una CTTS.

En la mayoria de los casos para estrellas T-Tauri, el exceso de emision en diferentes regiones del
espectro electro-magnético dificulta entender la evolucion estelar para estos objetos. Esto debido
a las incertidumbres introducidas al calculo de su temperatura efectiva y luminosidad. Al utilizar
estos valores para ubicar la estrella en un diagrama Hertzsprung-Russell, las posiciones, y por tanto

parametros derivados como el radio y la edad estelar, son dificiles de obtener de manera precisa.

La estructura del disco también es de importancia, como se puede ver entre la distincion de Clase
[ y Clase II. En efecto, poca cantidad de polvo puede absorber y emitir considerables cantidades

de radiacion. El disco se encuentra en Equilibrio Hidrostatico, por lo tanto el gradiente de presion
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se balancea con el componente vertical de la fuerza gravitaciona. Tomando z como la vertical del

disco, la densidad en el disco esta dada por:

p(2) = poe=™/*1" (2.1)

En la ecuacion (2.1), po representa la densidad en el plano medio del disco, H representa la
escala de altura del disco dada por H = (R3c?/GM,)"/?. En la tltima expresion, c, representa la
velocidad del sonido, R el parametro radial, G la constante de gravitacion universal y M, la masa

de la estrella.

La ecuacion (2.1) indica que existe mayor densidad de material en el plano medio del disco.
Existe la posibilidad de que el polvo este distribuido uniformemente en el gas del disco, en cuyo
caso el polvo sigue la misma ley de densidad, p(z) = £p(z), donde & representa la razén de polvo a
gas. También existe la posibilidad de que el polvo no este distribuido uniformemente en el disco,
es decir, que se encuentre mas polvo en el plano medio que en las capas superiores del disco, una

representacion de esto se puede ver en la Figura 2.3.

Figura 2.3: Estructura del disco (Hartmann| 2008).
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2.1.2. Formacion estelar en Tauro.

Finalmente, una de las regiones de formacion estelar mas ampliamente estudiadas, y por tanto,

con mayor informacién disponible, es el complejo de formacién estelar de Tauro-Auriga.

El complejo de formacion de Tauro es hogar de un gran niimero de objetos estelares jovenes,
para esta region las edades varian entre 0 y 3 millones de anos, segin Kenyon & Hartmann
(1995). En base al mismo estudio se sugiere que la extincion producto del polvo interestelar es
menor que en regiones cercanas. De igual forma, se menciona que Tauro es una regién que posee
condiciones iniciales para la formacion estelar similares a las esperadas segtin el modelo estandar
de formacion estelar. Por tanto, su muestra de poblacion joven tan amplia ha sido utilizada para
estimar la funcion de masa inicial (IMF) para asociaciones estelares con edades entre 1 y 10
millones de anos. La IMF busca replicar la distribuciéon de masas estelares presentes en una regiéon
de formacion estelar. A lo largo de los afios se han presentado diferentes funciones de distribucion

de probabilidades derivadas empiricamente a partir de las observaciones.

Figura 2.4: Estimaciones para la IMF en diferentes regiones de formacion estelar (Luhmanl [2004), (Muench et al.)
2002), (Hartmannl, 2008).
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La Figura 2.4 muestra una estimacion de la funciéon de masa inicial para la region de Tauro y
otras regiones de formacion estelar. Cabe destacar que existen ciertas limitantes observacionales
para obtener la IMF. En regiones de alta densidad de polvo estelar (como las regiones de forma-
cion estelar) no siempre se cuenta con una muestra que incluya todos los objetos jovenes presentes
simplemente debido a la dificultad de su detecciéon, razén por la cual hay diferencia en la forma
detallada de la distribucion en diferentes regiones. Notamos que la region de Tauro muestra una

IMF particularmente distinta; sin embargo, esta peculiaridad escapa a los objetivos de este trabajo.

En el capitulo 3 se discute la muestra a utilizar para este trabajo con mayor detalle.

Al dia de hoy este complejo de formacién estelar cuenta con mas de 200 estrellas pre-secuencia
principal, con méas candidatas en espera. Segun Esplin & Luhman| (2019)) para tiempos recientes el
censo total de estrellas en Tauro es de 519 objetos. [ Kenyon & Hartmann| (1995)) discuten brevemente
las caracteristicas de las CTTSs en la region de Tauro. Particularmente, mencionan que algunas
CTTS en la region poseen una tasa de acrecion de masa relativamente alta (=~ 1077 %), esto se
verifica segin diferentes estudios. Gullbring et al.|(1998) utilizo el salto de Balmer, es decir la razon
entre el flujo a 3600 Ay a 4000 A, para obtener el exceso en la banda U, determinar la luminosidad

de acrecion y obtener la tasa de acrecion de masa a partir de la ecuacion:

M, M .
Lac(: ~ —C:— (1 - R_) (22)

en esta ecuacion, R;, es el radio interno del disco, R, v M, el radio y la masa de la estrella
respectivamente, L,.. la luminosidad de acrecion y M la tasa de acrecion de masa de la estrella.
Otros estudios, como los presentados por White & Ghez| (2001) y [Ingleby et al. (2013) utilizan
fotometria y espectrometria del HST respectivamente para determinar la tasa de acrecion estelar.
En base a estos estudios se discute que la M de algunas estrellas en la region estarfa alrededor de
1077 My yr—1. Se destaca que los valores tipicos para las tasas de acrecion en estrellas TTS son

cercanos a 1078 Mg yr—L.

2.2. El proceso de acreciéon magnetosférica.

La acrecion magnetosférica para estrellas T-Tauri es un tema considerablemente profundo, don-
de intervienen diferentes fenomenos propios de las estrellas T'TS. La variabilidad en la luminosidad
de la estrella junto con sus posibles causas, la relacion entre diferentes parametros de la estrella
y la cantidad de materia que la estrella acrece, y problemas que atin estan por resolver, como el

mecanismo exacto para el transporte de momento angular en el disco.
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La teoria basica de acrecion magnetosférica consiste, de manera simple, en un sistema compues-
to de la estrella central, la CTTS, y su disco protoplanetario. Se considera que el campo magnético

de la estrella tiene una forma di-polar y las lineas de campo magnético siguen la forma:

r = 1y sin®(6) (2.3)

donde se hace uso de un sistema de coordenadas esféricas en el que "t representa la distancia
radial desde el centro de la estrella, "z” el eje de simetria polar, ”6” el angulo entre el vector radial
y el eje z, y "ryp” el radio magnetosférico (Hartmann et al., [1994). Este campo magnético trunca
el radio interno del disco a una distancia de varios radios estelares. Un valor tipico para el campo
magnético de una estrella CTTS es de entre 1 — 2 KGauss (Hartmann et al., 2016).

Las lineas del campo magnético se enganchan al disco, el gas que se encuentra en las capas
superiores y el plano medio del disco, cae a la estrella siguiendo estas lineas de campo magnético,
formando columnas de acrecion. Es dentro de estas columnas de acrecion que el gas se calienta
a temperaturas cercanas a 10000 K y se forman parte de las lineas de emision caracteristicas de
los espectros de estas estrellas. Cabe destacar que el modelo de acreciéon magnetosférica considera
que el gas en las columnas de acrecion cae a la estrella con velocidad de caida libre. La Figura 2.5

muestra un esquema representativo del proceso de acrecion magnetosférica.

Figura 2.5: Esquema del proceso de acrecion magnetosférica en estrellas CTTS (Hartmann et al., [2016]).

Como se ve en la Figura 2.5, cuando el gas se acerca a la region cercana a la fotosfera estelar,
se produce un fenémeno conocido como el choque de acrecion, generado por la diferencia en velo-

cidad entre el material en caida y la atmosfera de la estrella. El mismo tiene como consecuencia la
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disipacion de energia cinética, mediante el frenado del material en caida, lo cual libera rayos-X y
también genera un pequenia cantidad de lineas de emision (Calvet & Gullbring, 1998). El choque
de acrecion también es responsable del aumento del continuo de la estrella, en las bandas U y

visual, con respecto al nivel esperado segun la fotosfera.

Figura 2.6: Modelo de la columna de acrecién (Hartmann et al.| |2016).

La Figura 2.6 muestra un modelo de la columna de acrecién junto con el choque de acrecién,
donde se asume que este ultimo es plano y paralelo a la normal de la superficie estelar, y se con-
sidera que el espesor de la region de choque es mucho menor que el radio estelar. El choque de
acrecion se separa en tres regiones diferentes, la region previa al choque, la regién posterior al

choque y la fotosfera calentada.

Se puede separar la contribucién de cada region haciendo uso de la conservacién de energia.
Se asume que el choque de acreciéon libera su energia de manera isotropica, es decir, en aproxi-
madamente igual cantidad en toda direccion. Por simplicidad se considera la seccién transversal,
entonces la mitad de la energia va a la regiéon previa al choque, donde se re-procesa y nuevamente,
la mitad de esta energia entrante escapa, mientras que la otra mitad va a las regiones posterior
al choque y a la fotosfera. En resumidas cuentas, solo un cuarto de la energia total del choque
proviene de la regién previa al choque mientras que tres cuartos provienen de la region posterior

al choque y de la fotosfera calentada.

El modelo de acrecion magnetosférica puede ser un poco simple comparado con la realidad

fisica. Por ejemplo, es posible que la geometria del campo magnético de la estrella tenga formas
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mucho méas complicadas que las propuestas. De igual forma, es posible que la columna de acrecion
no sea uniforme en su densidad y la temperatura maxima que alcanza, sino que la columna princi-
pal este formada por varias columnas mas delgadas, cada una con una densidad de gas diferente.
Quizés la interrogante mas fuerte para el modelo, en este caso concerniente a la magnetosfera, sea
que aln se desconoce el mecanismo exacto para que el gas en la columna de acrecion se caliente a

temperaturas tan altas, se propone que este mecanismo de origen magnético.

Con todo esto, el modelo de acreciéon magnétosferica sigue siendo la mejor opciéon para explicar
de manera auto-consistente todas las caracteristicas que presentan los espectros de las estrellas
CTTS, desde el alto nivel del continuo UV con respecto a lo esperado por la fotosfera de la
estrella, la riqueza de lineas de emision y también la forma en el perfil de velocidad de las lineas

de emision.

2.2.1. Caracteristicas de la acrecion en estrellas TTS.

La motivacion de la teorfa de acrecion magnetosférica en estrellas CTTS es explicar de manera
consistente las caracteristicas observadas en sus espectros y en cierta variedad de lineas de emision.
Para dar cuenta de esto se realizan diversas propuestas respecto al estado del sistema estrella-disco.
Una de las propuestas més importantes es la truncacion del disco debido a la magnetosfera de la

estrella.

En mayor detalle, se propone que el campo magnético de la estrella trunca el disco a una distan-
cia donde la presion magnética es aproximadamente igual a la presion de rampa aproximadamente,
siempre que la velocidad a la que se mueve el fluido sea cercana a la velocidad kepleriana. Esto
es decir que la velocidad que tiene el gas en el disco es tal que le permite mantener una 6rbita
estable con respecto a la estrella central. Entendiendo esta condicién, para la acrecion en geometria
esférica, como:

2
5 ~ pv’ (2.4)
8T

el considerar el caso donde la areciéon ocurre por medio del disco es mas complicado; pero sigue
los mismos requerimientos para que ocurra la acreciéon, de cumplirse las condiciones establecidas
para la acreiéon se puede calcular de manera analitica la extension de la magnetosfera de la estrella,
de ahora en més referido como el radio magnetosférico (Ryy), en funcion del radio estelar, junto
con otros valores tipicos para las estrellas CTTS. Esto, haciendo uso de la aproximacion de que
el campo magnético de la estrella tiene forma dipolar. De acuerdo con [Hartmann et al.| (2016)), el

radio magnetosférico se puede expresar como:
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4 1 4)7 512/7
~ P ~ 19c B3 B
far =& (4GM*M' 2) RRTHOVE 29

0.5 Mg

donde u representa el momento di-polar de la estrella, & es un factor de correccion siempre me-
nor o igual a 1, cuyo valor depende de como sea la interaccion entre el disco y la magnetosfera. La
segunda parte de la ecuacion (2.5) se encuentra en funcion de valores tipicos de estrellas CTTS, con
B3 el campo magnético de la estrella ~ 1 —2 KGauss, My 5 la masa estelar en unidades de 0.5M,
R, el radio estelar en unidades de 2R, M_g la tasa de acrecion en unidades de 1078 Mg, /afio. Si
también se considera un valor tipico para la interaccion entre el disco y la magnetosfera, £ ~ 0.7,

se tiene que el radio de la magnetosfera esta entre 4 y 6 radios estelares.

Otra de las propuestas es que las lineas de campo magnético se enganchan al disco a distancias
mayores al radio de corrotacion, para prevenir el aumento de la velocidad rotacional de la estrella
producido por la caida de material a la misma. Esto debido a que en general las estrellas CTTS se
consideran rotadores lentos, es decir con periodos de rotacion aproximadamente de 4 a 7 dias. El
radio de corrotacion es el radio al cual el material del disco tiene la misma velocidad angular que
la estrella central. Se asume que el radio de truncaciéon del disco no es mucho menor que el radio

de corrotacion, sino que por el contrario tienen valores similares.

Se asume que la magnetosfera rota junto con la estrella. A manera simple, se pueden considerar
dos fuerzas opuestas actuando sobre una particula en el disco, la fuerza de gravedad y la fuerza
centrifuga producto de la rotacion del sistema. Cuando el radio de truncacion es mayor que el radio
de corrotacion, la fuerza dominante es la fuerza centrifuga y por lo tanto no es posible que exista
acrecion. En el caso donde el radio de truncacién es aproximadamente el radio de corrotacién, la
fuerza gravitacional supera a la fuerza centrifuga y la acreciéon de masa puede tomar lugar. Como
valores tipicos, tomando R); ~ R., =~ 5.5R, se tiene un periodo de rotaciéon estelar de aproxima-

damente 6 dias.

Segin esto, el material que se acreta hacia la estrella debe moverse con velocidades de caida
libre si cae desde aproximadamente el radio magnetosférico, produciendo de esta manera el choque
de acrecion. Se puede expresar de manera numerica el valor de la velocidad de caida libre en funcién
de los valores tipicos para el radio y la masa estelar de una estrella CTTS, pero asumiento un radio

de truncacion de 5 radios estelares, segin:

2G M, \ R.\"? .
vpp = ( ) (1 ) R~ 280]\/[&.{521%2 1/ka/s (2.6)

R, " Ry

por su parte, si se asume que la energia cinética del material en caida se disipa completamente
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durante el choque de acreciéon, se puede expresar la luminosidad generada en el mismo haciendo
uso de la velocidad de caida libre, como una funcién de la tasa de acrecion de la estrella, su masa
y radio estelar. Esto nuevamente, asumiendo que el radio de truncacion del disco se encuentra a 5

radios estelares.

~0.8——— 2.7
o 2.7)

Esto indica que si se conocen los parametros estelares de manera precisa, la luminosidad libera-
da en el choque de acrecion puede ser utilizada para determinar la tasa de acrecion de una CTTS.

Sin embargo, el conocer los parametros estelares puede ser considerablemente dificil para estrellas
T-Tauri.

Por otra parte, también es posible expresar la temperatura en el choque de acreciéon usando la
aproximacién de choque fuerte, haciendo uso de la velocidad de caida libre.
B pmy

s= g g Vs = 88X 10°Mys Ry 'K (2.8)

Atn si bien esto representa algunas de las propiedades basicas de la acrecion en estrellas CTTS,
también puede existir la interrogante de co6mo cambia la tasa de acreciéon segiin cambien los pa-
rametros estelares como la masa y la edad de la estrella en cuestion. Algunos estudios citados en
la compilacion de Hartmann et al. (2016) se utilizaron para presentar una relacion entre ambos

parametros vs la tasa de acrecion para una muestra de diferentes CTTS.

Entre las caracteristicas del comportamiento de la tasa de acrecién, resalta su relacién con la
masa de la estrella(Hartmann et al., |2016]), encuentran que una dependencia de la forma log M
M, donde « puede tomar valores entre 1.5 y 3.1 (Hartmann et al., 2016). En la Figura 2.7
se muestra la relaciéon entre la masa y la tasa de acrecion de una amplia muestra de estrellas,
recopilada por Hartmann et al| (2016), quienes reportan un ajuste dado por la Figura 2.7. que

representa la muestra total recopilada para determinar la relacion.

log M /(Mg /ano) = —7.9 + 2.1 x log M, (2.9)

19



Figura 2.7: Tasa de acrecion vs Masa estelar (Hartmann et al., [2016]).

Como se puede apreciar claramente, la tendencia indica que a medida que la masa de la es-
trella es mayor la tasa de acrecion tiende a ser mas alta. En la Figura 2.7 se muestran diferentes
mediciones usando diferentes indicadores: lineas de emision, y observaciones espectroscopicas y
fotométricas en el ultravioleta, el valor de o puede variar segin la regiéon que se considere y el
rango de masas estelares que se tome en la muestra. También se puede apreciar que existe una
dispersion en el ajuste, el mismo corresponde a 0.75 dex, el cual es posible atribuir en parte a la

variabilidad de las estrellas en la muestra.

Por su parte, la tasa de acrecién de masa vs la edad estelar tiene un comportamiento con-
trastante con el ajuste presentado para la masa de la estrella. En este caso, se encuentra que a
medida que se encuentra estrellas de mas avanzada edad su tasa de acreciéon tiende a ser menor.
Este resultado tiene sentido considerando que la evolucion del sistema lleva a la estrella a dejar de

acrecer masa eventualmente. La relacion entre estos parametros se presenta en la Figura 2.8.

log M /(Mg /ano) = —1.32 — 1.07log t(ano™t), M, = 0.7Mj, (2.10)
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Figura 2.8: Tasa de acreciéon vs Edad estelar (Hartmann et al., [2016]).

La dispersion en la tasa de acrecion para este ajuste es de 0.5 dex, i.e, 10°°, con respecto a
la tasa de acrecion. En la determinacion de esta relacion intervienen diferentes complicaciones,
como medir la masa y la edad estelar simultaneamente. Diferentes regiones pueden tener relacio-
nes entre la tasa de acrecion y la edad estelar diferentes a lo esperado (Hartmann et al., 2016).
Aunque quizas la mayor dificultad al considerar la relacion entre estos dos parametros proviene de
la misma evolucion del sistema, se plantea que debe existir una fase de decaimiento réapido en la
tasa de acrecion en algtin punto final de la evolucién del sistema, a manera de explicar la fraccion

de estrellas que tienen bajas tasas de acrecion de masa con relaciéon a su edad.

Existe una controversia respecto a la acrecion en discos transicionales, es decir, discos que
muestran una estructura interna como cavidades o zanjas en el disco. Si bien, se espera que la
tasa de acrecion sea sensible a la estructura presente en el disco, los intentos de establecer una
relacion entre la tasa de acrecion y los discos transicionales no han sido exitosos. Se estima que
entre el 70% y el 80% de las T-Tauri con discos de transicion continian acretando, de acuerdo

con lo mencionado en la compilacion de Hartmann et al.| (2016).

Sin embargo, diferentes estudios encuentran resultados diferentes con respecto a las tasas de
acrecion vs la masa estelar seglin se comparen sistemas con discos transicionales contra discos

completos. En particular los estudios discutidos en Hartmann et al. (2016) son tomados en regiones
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de formacion estelar diferentes, algunos encontrando que la tasa de acreciéon vs masa estelar para
sistemas con disco transicional es consistente con la determinada para discos completos, mientras
que para otras regiones la relacion puede ser menor de lo esperado. Hasta los momentos no parece
existir evidencia decisiva respecto a la sensibilidad de la tasa de acrecién con respecto a la estructura
del disco.

2.2.2. Variabilidad en estrellas CTTS.

Otra de las caracteristicas principales de las estrellas CTTS es la variabilidad que presentan
en todas las bandas fotométricas. Para el caso de estrellas C'T'TS se propone que la variabilidad
observada es causada por algiin fendémeno relacionado con la acrecion de la estrella, sea cambios
periodicos en la cantidad de gas acretado o cambios més duraderos producidos por la configuracion
del sistema estrella-magnetosfera y disco. En el caso de estrellas WTTS, su variabilidad puede ser

producto de la aparicién de manchas en la superficie de la estrella.

Parte de la variabilidad que muestran estas estrellas proviene de cambios breves en la densidad
del flujo de acrecion. Estos cambios son responsables de la variabilidad en escalas de tiempo cortas,
tipicamente desde horas a dias. La Figura 2.9 muestra la curva de luz de dos YSO diferentes, donde

se puede apreciar la variabilidad producto de cambios rapidos en la densidad del flujo de acrecion.

Figura 2.9: Curvas de luz segin COROT para objetos estelares jovenes en NGC 2264 (Hartmann et al., 2016).

Se piensa que estos cambios en el flujo de acrecion son debido a inestabilidad en la interaccion

entre la magnetosfera de la estrella y el disco, las curvas de luz irregulares muestras cambios rapidos
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en la tasa de acrecion. Romanova et al.| (2007) presenta simulaciones para dos casos diferentes de la
acrecion segin la interaccion entre la magnetosfera y el disco, separados entre el régimen inestable

y el régimen estable de acrecion, como se puede apreciar en la Figura 2.10.

Figura 2.10: Izquierda: Régimen estable de acrecion; Derecha: Régimen inestable de acrecién (Romanova et al.l
2007).

El régimen estable de acrecion muestra la existencia de dos columnas de acrecién principales
que periddicamente pueden interceptarse con nuestra linea de vision generando una curva de luz
relativamente suave con respecto a su variacion. El régimen estable esta asociado con tasas de
acrecion bajas ligeramente menores a 1078M /anio. Por otra parte, el régimen inestable muestra
la presencia de diferentes columnas de acreciéon que pueden aparecer y desaparecer aleatoriamente,
este régimen esta asociado con tasas de acrecion altas y genera curvas de luz més cadticas en

comparacion al régimen estable.

Por otra parte, otro efecto de variabilidad son los estallidos Exor, llamados de esa manera por el
prototipo de estrella Ex Lup. Son incrementos de 10 a 100 veces en la tasa de acrecion de la estrella,
estos eventos pueden durar desde meses hasta anos. Durante periodos de calma estos objetos
muestran un espectro y tasa de acrecion muy similar a una CTTS tipica, es durante los estallidos
que la tasa de acrecion aumenta considerablemente hasta aproximadamente 107 M /afno, o mas,
las lineas de emision en el 6ptico y el infrarrojo cercano se vuelven muy brillantes y la fotosfera
optica es fuertemente velada. La Figura 2.11 muestra una curva de luz tipica de un objeto EXor,
donde FU Ori, HBC 722 y V1057 Cyg representan eventos FU Ori; mientras que V1647 Ori y Ex

Lup representan eventos Exor.
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Figura 2.11: Izquierda: Curvas de luz para estallidos EXor y FU Ori (Hartmann et al., [2016]).

Uno de los mecanismos sugeridos como explicacién a este comportamiento dice que en estos
objetos el radio de truncaciéon del disco es mucho mayor que el radio de corrotacion, esto genera
que la fuerza centrifuga sobrepase la atraccion gravitacional. En esta hipotesis el gas se acumula
en el radio de truncaciéon, aumenta la densidad superficial y presion del gas, 1o que hace que el
radio de truncaciéon disminuya hasta llegar a valores iguales o menores que el radio de corrotacion,
cuando esto ocurre la acrecion puede tomar lugar produciendo el estallido, a medida que el gas cae
a la estrella se disminuye la presion de gas y el radio de truncacién vuelve a ser mayor que el de

corrotacion.

Sin embargo, la falla critica de esta hipotesis es que no puede explicar por qué los espectros
y propiedades de objetos EXor son tan similares a los de una CTTS, en sus periodos de cal-
ma. Segin lo propuesto, mientras que el radio de truncaciéon sea mucho mayor que el radio de
corrotacion, no puede existir acrecion, esto es inconsistente con estos objetos ya que en sus mo-

mentos de calma sus espectros muestran clara evidencia de acreciéon magnetosférica tomando lugar.

Otro tipo de objetos variables son los objetos FU Ori, su curva de luz tipica también se puede
apreciar en la Figura 2.11. Son estallidos 6pticos que aumentan en varias magnitudes la luminosidad
del objetos y pueden durar desde décadas hasta siglos. Sin embargo, pocos objetos F'U ori muestran
evidencia de acrecion magnetosférica. Por tanto, no son de suma importancia para este estudio y

se mencionan por completitud.
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2.3. Modelos de acrecion magnetosférica.

Los modelos de acrecion magnetosférica que se utilizan corresponden a los presentados por Mu-
zerolle et al.| (2001), continuando el trabajo iniciado en Hartmann et al. (1994) y Muzerolle et al.
(1998). Se cuenta con una red de modelos diferentes para la emision producida por la transicion

entre diferentes niveles de un atomo de Hidrogeno.

Los modelos utilizan un sistema de referencia con coordenadas (p,q,z’) donde las direcciones
p y q representan el plano del cielo rotado por el angulo de inclinaciéon de la linea de visién, y la
direccion z’ corresponde a la direcciéon de la linea de vision del observador, mientras que z corres-
ponde al eje de la estrella que es simétrico con respecto al plano del disco de acrecion, es decir, al

plano medio rotacional.

Se considera que el campo magnético de la estrella es simétrico con respecto al eje z y que tiene
una geometria di-polar. El campo di-polar como su nombre lo indica representa una configuracion
sencilla del campo magnético donde se tienen dos polos de igual magnitud y signo contrario que
se encuentran proximos con relacion a la distancia desde la que se observa el campo. Las lineas de
campo magnético se enganchan al disco a varios radios estelares, poseen una extension sobre el mis-
mo y guian el material en caida libre hacia la estrella, segin la ecuacion (2.3). Una representacion

de la geometria del campo magnético se puede ver en la Figura 2.12.

1.0 f~—_

(lof| el

Figura 2.12: Representacion del campo magnético estelar (Muzerolle et al.| [2001)).
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Los modelos de acreciéon magnetosférica no toman en cuenta la radiacion del disco, el mismo
se asume opaco en toda longitud de onda, y también se asume que el material con el que acrece
la estrella cae con velocidades de caida libre desde el radio truncacion del disco (es decir el radio

interno de la magnetosfera).

El campo de radiacion y la funcion fuente son calculados utilizando el método extendido de
transporte radiativo de Sobolev. Este método de transporte radiativo considera que debido a la
velocidad relativa entre el observador y la fuente de emision, el centro de cada linea de emision se
encuentra desplazado por efecto Doppler, y el foton solo interactua con algunas regiones posibles.
El ancho de la region de interaccion depende del gradiente de velocidad en el material emisor; para
gradientes de velocidad grandes se demuestra que la region de interaccion son superficies con igual
velocidad. La aproximacion extendida considera que puede existir més de un cruce con una region

de la misma velocidad.

Sin embargo, el uso del método extendido de transporte radiativo de Sobolev no permite con-
siderar los efectos de ensanchamiento de la linea de emision. A manera de tomar en cuenta estos
efectos de ensanchamiento, se utiliza el método de rayo a rayo para calcular el flujo. Este método
utiliza la funcion fuente junto con la opacidad para encontrar la intensidad de cada rayo, final-
mente el flujo se obtiene integrando esta intensidad para el area de la zona emisora. El campo de
radiacion por medio de la intensidad media y la funcion fuente. La intensidad media se escribe

como:

Sy =[1=B(r)]S(r) + Be(r)le + F(r) (2.11)

donde 3 es la probabilidad de escape de un fotén local y del continuo, respectivamente, I. la
intensidad del continuo estelar, S(r) la funcion fuente local y F(r) representa una contribucion no
local producto de cruzar las superficies de velocidad constantes, siguiendo el método extendido de

transporte radiativo de Sobolev. La ecuacion:

2hv3 Nig !
Sy = —4 [ =) -1 2.12
: c? [(Nugl> } ( )

representa la funcién fuente para una linea particular. En la misma, h representa la constante
de Planck, v la frecuencia de la linea de emision generada en la transicion desde el nivel superior
u hasta el nivel inferior [, en este caso para el &tomo de Hidrégeno. ¢ es la velocidad de la luz en
el vacio, mientras que N, y N; son las poblaciones de cada nivel respectivamente, y g, v ¢; los
pesos estadisticos de cada nivel. Los modelos utilizan un tratamiento estadistico de equilibrio para

calcular la poblacion en cada nivel del &tomo. Esto genera diferentes funciones fuente, las cuales
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se utilizan para calcular nuevamente las intensidades medias, el proceso se repite hasta que las

soluciones para cada nivel convergen (Muzerolle et al., [2001)).

Siguiendo la aproximacién de rayo a rayo, la siguiente ecuacion muestra la intensidad de un

rayo especifico para un rayo dado en la direccion de la linea de vision del observador z’:

20
I, = Ipe ™ + / [1e(2) +m(2)] e @ dz (2.13)

—00

Iy representa la radiacion incidente desde la estrella, 7. es la emisividad del continuo para una
frecuencia dada, 7; la emisividad de la linea para una frecuencia dada y zy representa la superficie
estelar o 0o, en cuyo caso la radiacion incidente seria igual a 0. Mientras que la profundidad optica

para un rayo dado en la linea de vision viene dada por:

o)== [ )+l (2.14)

oo

donde x. v x; representan la opacidad del continuo y la opacidad de la linea respectivamente. El
calculo de la opacidad para la linea y el continuo incluye emisién libre-libre, ligado-libre junto con
efectos de dispersion. Para tomar en cuenta los efectos de ensanchamiento de la linea se aproxima
cada electron como un oscilador arménico amortiguado. La opacidad de la linea estd dada por la

siguiente ecuacion:

X0
=——H 2.1

la opacidad en el centro de la linea viene dada por la ecuacion (2.14). En la misma e representa
la carga del electron, m, la masa del electron, c la velocidad de la luz en el vacio, N; y Ny,
las poblaciones en el nivel inferior y superior respectivamente, junto con los pesos de cada nivel
representados por ¢; v g., v [ representa la fuerza del oscilador segtin la aproximacion de oscilador

armonico amortiguado.

e’ aN,
= N [1-— 2.16
X0 mecf l ( guNz> ( )

el denominador de la ecuacion (2.15) representa el ancho de Doppler de la linea, es decir, el
ancho natural de la linea producto de la temperatura del &tomo emisor, la ecuacion (2.17) muestra
la expresion para este ancho. En la misma, vy representa la frecuencia en el centro de la linea, k

representa la constante de Boltzman y T la temperatura del 4&tomo, con mu la masa del sistema.

Avp = 2w/ (2.17)
C
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La ecuacion (2.14) incluye el termino H(a,y), que representa la funcion de Voigt, esta es la
convoluciéon entre mecanismos de ensanchamiento, uno con perfil gaussiano y otro que produce un
perfil de Lorentz. La funcion de Voigt actua como un modulador del ensanchamiento de la linea y
la forma del perfil y es funcién de dos pardmetros, y = Av/Avp y a = I'/47nAvp, donde I repre-
senta una constante de amortiguamiento que regula los diferentes mecanismos de ensanchamiento

(Muzerolle et al., 2001), la cual viene dada por:

Ni 7 03 N, —-2/3
L'= Graa + Cuaw (mwcm—s> (5000)  Cstart | {1202 (2.18)

donde (44, representa el ancho medio por efecto radiativo, C, g el ancho medio por efecto

Van der Waals vy Cgrr €l ancho medio por efecto Stark. Cada ancho medio tiene unidades de
Angstroms. Una comparacion entre los perfiles de los modelos de acrecion magnetosférica, tomando
en cuenta la aproximacion de oscilador armoénico amortiguado para considerar el ensanchamiento

de las lineas, se puede apreciar en la Figura 2.13.

1 2 ) | 1 I 1

B — damping I
— - no damping [’ Ha

10

relative flux

velocity

Figura 2.13: Comparacién del perfil de H alfa generado por modelos de acrecién magnetosférica considerando el

ensanchamiento de la linea y sin considerarlo (Muzerolle et al., [2001)).

Como se puede ver, el utilizar la aproximaciéon de oscilador arménico amortiguado permite
reproducir en perfil de linea mas ancho y mucho més cercano a los perfiles de la linea H alfa

observados para estrellas CTTS.
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2.3.1. Dependencia de los modelos respecto a diferentes parametros.

Los modelos de acrecion magnetosférica cuentan con 5 parametros libres que cambian el flujo
resultante de cada linea de emision. Estos parametros son: la tasa de acrecion estelar (M), la
temperatura maxima en la columna de acrecion (T,,.), el radio interno del dipolo magnético (R;),
la extension del dipolo sobre el disco de acrecion (AR) y la inclinacion entre la linea de vision y el

eje de rotacion de la estrella (incl).

La Figura 2.14 muestra una representacion del flujo total de la linea de Paschen 5 para los
modelos de acrecion estelar generados para una estrella de tipo espectral K7, las lineas de color
representan modelos con temperatura méxima distintas y sus valores de flujo posibles segiin la tasa
de acrecion estelar. Se dejan fijos el radio interno del dipolo magnético y la extension del mismo

sobre el disco, con valores de 5R, y 0.5R, respectivamente, mientras que la inclinacién es de 15°.

Figura 2.14: Flujo total contra Tasa de acrecién para diferentes temperatura méaxima, Ri = 5R,, AR = 0.5R,,

inclinacién= 15°.

En la Figura 2.14 podemos que existe una zona de saturacion para el flujo de la linea lo cual tiene
como consecuencia una degeneracion en los modelos posibles. Es decir, existen diferentes modelos
de acrecion magnetosférica que pueden tener valores de flujo muy similares. Mientras mayor sea
el valor de temperatura méxima, menor es la tasa de acrecion para la cual el flujo alcanza esta

zona de valores de flujo similares. Esto representa una dificultad anadida a la comparacion y el
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mismo comportamiento se aprecia para diferentes lineas de emision en los modelos de acrecion
magnetosférica. La Figura 2.15 muestra la misma comparaciéon de flujos y diferentes modelos que
la figura anterior, con excepcion de la geometria del campo magnético. Ahora el radio interno de

la magnetosfera es de 2R,.

Figura 2.15: Flujo total contra Tasa de acrecién para diferentes temperatura méaxima, Ri = 2R,, AR = 0.5R,,

inclinacién= 15°.

Como se puede apreciar, el comportamiento en la zona de saturacion de la linea se mantiene.
Sin embargo, el flujo total de la linea de emision es menor en comparacion a la Figura 2.14. Esto
se debe a que en el modelo de acreciéon magnetosférica se considera que las lineas de emisién son
generadas en los flujos de acrecion magnetosféricos. Al cambiar la geometria del campo magnético
y hacer su radio interno menor, el area de emisién disminuye producto de que ahora la extension

de la magnetosfera es menor con comparacion. Por lo tanto el flujo total de la linea disminuye.
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Figura 2.16: Flujo total contra Tasa de acrecién para diferentes temperatura maxima, Ri = 5R,, AR = 0.5R,,

inclinacién= 75°.

En el caso de la Figura 2.16 se muestra una comparacion con los mismos parametros que la
Figura 2.14, con la excepcion de que la inclinacion pasa a ser de 75°. En este caso el flujo total de la
linea también disminuye, esto debido a que por construccion el modelo de acreciéon magnetosférica
considera una inclinacion de 0° como se la linea de visién interceptara el polo de la estrella y fuera
paralela a la normal del plano del disco. A medida que se aumenta la inclinacién la linea de visién
intercepta mas y mas el disco, de igual forma se pierde la contribuciéon por el flujo de acrecion que

se encuentra detras de la estrella, y por tanto el flujo total que se puede observar disminuye.

Se destaca que el comportamiento del flujo total para esta linea de emisiéon es representativo
para otras lineas de emision de Hidrogeno a considerar en este estudio. Mas detalles de la red de
modelos de acrecién magnetosférica, junto con el tratamiento de datos y las lineas de emisién a
considerar son provisto en el siguiente capitulo, de igual forma se discute la muestra de estrellas

total y la muestra final a comparar con los modelos de acrecion magnetosférica.
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Capitulo 3
Muestra y datos.

En este capitulo se discute, los datos obtenidos segtin diversas fuentes, las formas de obtencion
e implicaciones de los instrumentos usados, asi como la calidad de los datos obtenidos. De igual
manera, se presenta la muestra de estrellas a considerar en el trabajo, junto con una recopilacién
de la informacion pertinente para su comparacion con los parametros presentados en los modelos

de acrecion magnetosférica.

El presente trabajo es un estudio utilizando multiples lineas de emision. Se presenta un criterio
de seleccion para las diversas lineas a considerar; basado en la calidad de los perfiles de lineas de
emision y la cantidad de lineas apreciables en las series de Paschen y Brackett. A razoén de utilizar
una alta cantidad de lineas de emision en el caso general, se opta por comparar los flujos de linea

totales, en lugar de comparar directamente cada perfil de linea.

3.0.1. Datos importantes a considerar.

Este estudio se concentra principalmente en lineas de la series de Paschen y Brackett, en el
infrarrojo cercano, con la excepcion de 3 espectros obtenidos adicionalmente en los cuales se toman
lineas de la serie de Balmer. En base a la comparacion de los flujos de las lineas a considerar con
los respectivos flujos en los modelos de acrecion magnetosférica se busca determinar parametros

de importancia para las CTTS. Estos son:

La tasa de acrecion estelar (M).

La temperatura maxima presente en el flujo de acrecion (T,az)-

El radio interno del dipolo magnético (R;).

La extension de la magnetosfera sobre el disco (AR).
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» La inclinacion entre la linea de vision y el eje de rotacion de la estrella (incl).

» El coeficiente de extincion por polvo para cada estrella (A,).

Es necesario destacar que tal estudio comparativo con multiplicidad de lineas y los 6 parametros
mencionados no ha sido probado con anterioridad y puede representar una prueba exigente para

los modelos de acrecién magnetosférica.

3.1. Datos de la muestra.

La referencia principal utilizada para la muestra de datos es el trabajo presentado por McClure
(2019). A partir del mismo, haciendo uso de la base de datos de Vizier, se obtienen los espectros
de 26 CTTS en la region de formacion estelar de Tauro. Estos espectros se encuentran calibrados
apropiadamente para eliminar la senal de fondo del cielo y corregidos por las bandas teluricas.
El manejo y reduccion de datos pertinente para los espectros se pueden encontrar con detalle en
McClure et al.| (2013)). Para esto se utilizo la herramienta estandar de Spextool (Cushing et al.,
2004; Vacca et al., 2003]).

Los espectros fueron observados con el espectrometro SpeX (Rayner et al., [2003) en el IRTF
(Infrared Telescope Facility), desde.diciembre-01 del 2010 hastarel 12-de enero’del-2013. Segin
el modo de uso registrado en la referencia para este espectrometro, el poder de resoluciéon es de
R=2000 y los espectros cubren el rango desde 0.8 pm hasta 2.5 pum. Algunos de los parametros
estelares derivados por McClure 2019, junto con una lista total de las CTTS en la muestra, se

presentan en la Tabla 3-1.

La Tabla 3-1 presenta varios parametros, principalmente el tipo espectral difiere de lo presen-
tado en la literatura, por otros autores (Kenyon & Hartmann, |1995) para cada CTTS. Esto es
debido a que la clasificacion es hecha en base al espectro apreciable por SpeX, en este caso corres-
ponde al tipo espectral en la region infrarroja. De igual forma la temperatura efectiva registrada
corresponde al tipo espectral segiin SpeX. Por tanto, esto difiere de la temperatura efectiva de

cada estrella en otros estudios.
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Tabla 3-1. Parametros estelares y tasas de acrecion en McClure| (2019).

CTTS SpT(IR) | Teff(K) | A,(mag) | distancia(pc) | L.(Lo) | R.(Ro) | Mu(Mg) | M(Mgyr")
BPTau MOV 3850 | 05+14| 12864+1.0 | 0.84 2.06 0.562 | 8.8 x 107
ClITau K7V 4060 | 0.5+£1.0 | 158.0+£1.02 | 0.73 1.72 0.765 | 5.0 x 1078
CWTau INOY% 5250 | 6.4+0.4 | 131.940.7 | 0.86 1.13 1.049 | 3.1x10°8
CXTau M2V 3580 | 04410 1286707 0.40 1.64 0.393 | 1.7x 1071
DETau M2V 3580 | 1.1+£0.8| 1269411 | 0.55 1.94 0.395 1.5x 1078
DKTau K7V 4060 | 0.9+0.7| 12814+1.0 | 0.93 1.95 0.753 | 4.8 x 107
DLTau K7V 4060 | 1.6+£0.5| 1586412 | 0.37 1.24 0.804 | 5.8x107%
DOTau MOV 3850 |3.64+05| 138.8+1.0 | 0.58 1.72 0.569 | 6.6 x 107*
DRTau MOV 3850 | 21405 | 194.6%375 1.12 2.39 0.558 | 4.8x 1077
DSTau MOV 3850 |[1.24+1.1| 1584+1.1 1.09 2.34 0.559 | 1.7 x107%
FQTau M4V 3370 | 1.4+1.1 140 1.31 1.57 0.3 2.6 x 10710
FSTau MOV 3850 | 5.5+1.1 140 1.03 2.28 0.561 | 8.5x 107
FTTau M4V 3370 | 1.4+£0.8 | 127.3%03 0.25 1.46 0.298 | 1.6 x107®
FXTau MOV 3850 | 2.7+ 14 140 1.31 2.57 0.555 | 5.1x 107
FZTau MOV 3850 [6.5+0.7| 1296+ 1.3 | 0.93 2.18 0.561 | 3.5x 1077
GITau MOV 3850 |3.7+1.9 | 130.0+0.8 | 0.60 1.73 0:568 | 5.9 x 10~
GKTau K7V 4060 | 2.0+£0.6 | 12884+0.7 | 091 1.92 0.753 | 7.4 x107?
GNTau M2V 3580 | 4.540.7 140 0.93 2.51 0.395 | 4.7x 1078
Haro6-28 K5V 4350 | 3.3+0.6 140 0.27 0.91 0.831 | 2.3x 1071
HPTau KOV 5250 | 3.04+05 | 1764733 4.70 2.62 1.936 -
HPTauG3 | MOV 3850 |2.7+15| 1565421 | 091 2.15 0.561 -
HQTau K2V 4900 | 2.84+0.8 | 158.2*29 4.01 2.78 1.977 | 2.8 x 10710
IQTau MOV 3850 |24+13| 130.8+1.1 1.00 2.25 0.561 | 5.3 x107°
TRAS04125

+2902 MOV 3850 | 29415 159.24+1.7 0.57 2.74 0.569 | 3.7 x 1071
IRAS04303

12240 MOV 3850 |[9.0+1.1| 147.57%3 1.92 3.11 0.552 | 4.7 x107%
RY Tau GOV 6030 |3.240.7 | 443731 | 141.19 | 10.89 4.629 2.0 x 1076

La distancia a cada estrella se obtiene por medio del paralaje de la segunda liberacion de datos

de GATA de acuerdo al catalogo Bailer-Jones et al.| (2018). Cuando el paralaje no estaba disponible

para determinar la distancia al objeto, se registraba la distancia promedio a la region de Tauro

segin Kenyon et al.| (1994). El valor tabulado para la tasa de acrecion se obtiene segin la lumino-

sidad de la linea Br; y tomando al correlacion en la luminosidad de la linea y la luminosidad de
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acreccion segin Muzerolle et al.| (2004). Uno de los principales problemas de este método es que
la emision puede provenir de diferentes regiones en el sistema. Por tanto, es posible sobrestimar la
tasa de acrecion. Mas detalles al respecto de la derivacion de otros parametros se puede encontrar
en McClure| (2019).

Asi mismo, es relevante destacar que la region de Tauro, como fue mencionado anteriormente,
no sufre de tanta extinciéon por polvo como otras regiones. En este sentido encontrar valores de A,
mayores a 4 magnitudes, para objetos estelares jovenes diferentes a la Clase I, se puede considerar
relativamente extrano. Segun los datos de la Tabla 3-1 podemos ubicar de manera tentativa las
estrellas de nuestra muestra en un diagrama HR, Figura 3.1. Sin embargo, debido a la incertidumbre
en los parametros estelares de estrellas T-Tauri y posibles discrepancias con los valores aceptados de

la extincion por polvo. Se consideran las posiciones en el diagrama HR como posiciones tentativas.

Figura 3.1: Diagrama HR para la muestra seleccionada. Se presentan en conjunto las isocronas de Siess junto con

sus trayectorias evolutivas (Siess et al., |2000]).

El estudio presentado por McClure| (2019) también determina, en base a los caminos evolutivos
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de Siess (Siess et al.; 2000)), la edad de las estrellas en la muestra. Sin embargo, la edad presentada
para las estrellas CW Tau y Haro6-28, donde cada una tiene 27.8 millones de anos y 25.4 millones
de anos respectivamente, parece estar en desacuerdo con la relaciéon aceptada entre tasa de acrecién
y edad estelar (Figura 2.4), siguiendo las tasas de acrecion estelar presentadas en la Tabla 3-1.
Estoy podria indicar una inconsistencia en los valores determinados para la tasa de acreciéon o la

edad de las estrellas.

A la muestra principal de espectros también se le anaden 3 espectros correspondientes a un
trabajo diferente. Los mismos corresponden a parte del espectro visual para las estrellas DKTau,
DETau y DRTau. Estos espectros corresponden a las observaciones realizadas por \Gullbring et al.
(1998). Fueron tomados con el MMT (Multiple Mirror Telescope) ubicado en el monte Hopkins, en
Arizona. Es prudente destacar que estos espectros son considerablemente més antiguos que los de
la referencia principal. Los espectros permiten apreciar una multitud de lineas de emision en cada
una de las 3 estrellas atn cuando los espectros solo cuentan con informacion desde 3200 A hasta
5400 A. A razon de esto, no se puede apreciar la linea de emision del hidrégeno correspondiente a

la caida de niveles 3 - 2, también referida como Ha'

En el caso de esta region del visual se consideran 3 lineas presentes correspondientes a la serie
de Balmer. En los espectros es posible apreciar 4 lineas de emision de hidrégeno. Sin embargo, la
linea de emision H 2-7 (Ahora en mas referida como H; ) no se toma en cuenta debido a su cercania
con una linea de emision de Ca;; vy dada la resolucion de los espectros no es posible diferenciar

ambas lineas.

Se advierte que los parametros derivados entre diferentes sets de espectros estan sujetos a
cambios en base a la variabilidad de las estrellas CTT y la evolucion natural del sistema. Por
tanto, se procede con cuidado al realizar comparaciones entre los diferentes espectros de un mismo
objeto estelar. Al presentar los resultados para diferentes sets de espectros esto se toma en cuenta

para su discusion.

3.2. Datos de la muestra segiin otros estudios.

Si bien los parametros estelares se derivan principalmente del estudio principal (McClure, [2019),
también es pertinente contrastar la informacion obtenida con otros trabajos, especialmente para
ciertos parametros de importancia. Para el desarrollo estadistico se consideran rangos de valores,
para algunos parametros de importancia, consistentes con los presentados en la literatura por dife-

rentes autores. En base a esto se presentan diferentes estudios suplementarios a las caracteristicas
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de algunas CTTS en nuestra muestra.

3.2.1. A, y tipo espectral.

Debido a la incertidumbre en la magnitud de extincion por polvo presente en la region de Tauro
se adoptan los valores de A, presentes en Kenyon & Hartmann (1995) junto con |Andrews et al.
(2013), donde sea pertinente, ya que alguna estrellas en la referencia anterior no contaban con Av
registradas. De igual manera, los tipos espectrales de Kenyon & Hartmann| (1995)) son utilizados

para las estrellas en la muestra.

El uso de los tipos espectrales presentes en [Kenyon & Hartmann| (1995)) se debe a que los
tipos espectrales presentados por la referencia principal corresponden a la clasificacion de las
CTTS unicamente tomando en cuenta su espectro IR. La comparacion con modelos de acreciéon
magnetosférica no hace distincién y en este caso es preferible usar el tipo espectral tomando en

cuenta un rango espectral mas amplio, como es el caso de los presentados por Kenyon & Hartmann.

3.2.2. Inclinacidn.

La inclinacion del disco protoplanetario y la linea de observacion es también un pardmetro de
suma importancia para los modelos. Afortunadamente, gracias a la existencia de ALMA (Atacama
Large Milimetric Array) es posible resolver los discos protoplanetarios de muchos sistemas. A par-
tir de estas observaciones se puede determinar la inclinacion del sistema disco-CTTS en relacion a

la linea de observacion desde nuestro planeta.

Haciendo uso de los estudios de Long et al.| (2019) y [Piétu et al.| (2014), se cuenta con informa-
cion referente a la inclinacion de los discos en parte de la muestra de CTTS. Se destaca que |[Long
et al. (2019) utilizo imagenes producidas por ALMA junto con modelos para estimar la inclinacion
de cada disco. Mientras que la segunda referencia usé observaciones de IRAM interferémetro de

Plateau de Bure.

Contando con los dos estudios referenciados se tiene informacion de la inclinaciéon del sistema
disco-CT'TS, segun la linea de observacion desde la Tierra, para las siguientes estrellas presentes en
la muestra: BPTau, CITau, CWTau, DETau, DKTau, DLTau, DOTau, DRTau, DSTau, FTTau,
FZTau, GITau, GKTau, HPTau, HQTau, IQTau y RYTau. Los valores de inclinaciéon registrados

se presentan en la Tabla 3-2.
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Tabla 3-2. Inclinacion registrada para algunas CTTS en la muestra.
CTTS Inc(°)
BPTau 382702
ClITau 50.0703
CWTau 65.0 £ 2.0
DETau 66.0 £ 7.0
DKTau 12.8%33
DLTau 45.0193
DOTau 27610
DRTau 54724
FTTau 35.5104
FZTau <70
GITau 43.8711
GKTau 40.2%%9
IQTau 62.1792

3.2.3. Tasas de acrecidn registradas.

Los valores alternativos para las tasas de acrecion de cada objeto son obtenidas de White &
Ghez (2001), Johns-Krull & Gafford| (2002) y Najita et al. (2007). Se consigue informacion para
la mayoria de las estrellas en la muestra con excepcion de FTTau, GNTau, Haro6-28, HPTauG3,
HQTau, IRAS04125P2902 e IRAS04303+4-2240. Nuevamente se destaca que la variabilidad de las
estrellas CTTS puede afectar el valor de las tasa de acrecion derivado en fechas diferentes. Por
tanto, se utilizan estos valores como una simple referencia alternativa a los valores presentados por
McClure, (2019).

3.3. Lineas de emision de hidrogeno a utilizar.

Para cada espectro obtenido se toman en cuenta las lineas de emision de hidrégeno para las
series de Paschen y Brackett, como se menciona con anterioridad. La fuerza y la calidad del perfil
de cada linea en cuestion se toma en cuenta antes de realizar la comparacion con los modelos. La
serie de Paschen corresponde a la emision de un fotén desde un nivel superior al nivel de energia
n = 3 del atomo, por su parte la serie de Brackett hasta el nivel de energia n = 4. De ahora
en més, por conveniencia se adopta la nomenclatura de "Inicales _de_la_seriey; . superior- Adi-

cionalmente, para algunas CTTS se toman en cuenta lineas de emision en la serie de Balmer, la

misma es referida simplemente como "H” piper  superior-
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Las lineas de emision se listan en la Tabla 3-3:

Tabla 3-3. Lineas de emision de H a considerar.
Nombre de la linea | Niveles de transicién | Longitud de onda(nm)
Pas 5-3 1282.216
Pag 6-3 1094.11
Pa; 7-3 1005.21
Pag 8-3 954.86
Pay 9-3 923.15
Pay 10-3 901.74
Pay, 11-3 886.52
Pay 12-3 875.29
Payy 14 -3 860.08
Br; 7-4 2166.12
Brig 10-4 1736.69
Bryy 11-4 1681.11
Brig 12 -4 1641.17
Bris 13-4 1611.37
Brya 14 -4 1588.49
Brys 15-4 1570.50
Brig 16 - 4 1556.07
H, 4-2 486.135
Hs 5-2 434.0472
Hg 6-2 410.1734

Los valores para la longitud de onda de cada emisién se obtuvieron de la base de datos NIST
(National Institute of Standards abd Technology) (Kramida & Ralchenkol |1999).

3.4. Tratamiento de los datos.

Los espectros de |McClure| (2019), se obtuvieron del repositorio piblico de datos Vizzier. Ha-
ciendo uso de la rutina "py fits” del paquete Astropy (The Astropy Collaboration et al., 2018]), se
trabaja con la informacion de cada archivo, se realizan conversiones para la longitud de onda y el

flujo en cada longitud, a manera de trabajar en unidades de y erg cm=2 s~! A=, De igual forma
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se obtiene el error del flujo observado en cada longitud de onda.

Se corrigen los espectros por velocidad radial haciendo uso de la libreria de espectros segin la
IRTF (Rayner et al. 2009). Cada estrella se compara con el espectro correspondiente a estrellas
enanas de la libreria segin el tipo espectral presente en la Tabla 3-1, esto a manera de mantener la
consistencia con el estudio principal para la correccién por velocidad radial. Se utilizan las lineas
del doblete de aluminio presente en 1.31 pum para el ajuste, se busca que ambos picos coincidan,
para esto se desplaza el espectro de las estrella hasta que coincidan con el doblete segin los espec-

tros de la libreria.

Se toman los valores de flujo registrado mayores a 0. Se genera un continuo para el espectro
de la estrella haciendo uso de rutinas presentes en el modulo de Specutils (Earl et al., 2021). La
rutina principal para esto es ” fit _generic_ continuum” la cual hace uso de un polinomio de grado
dado por el usuario para generar una funcién que reproduzca de manera aceptable, en la mayoria

de casos, el continuo segin el espectro que se tiene.

Para esto es necesario delimitar de manualmente las regiones donde se encuentran las lineas
de interés en el espectro para ser excluidas del ajuste. Debido a que el presente estudio hace uso
de gran cantidad de lineas de emision simultaneamente, se opté por excluir una regiéon de 60 de
ancho centrada en el centro de cada linea. Con base a esto y haciendo uso de un polinomio de
grado apropiado segin sea el caso para cada espectro, se genera el continuo de cada estrella en la
muestra. Teniendo el espectro corregido y el continuo correspondiente, se delimita una regiéon de
80 de ancho centrada en el centro de cada linea de emisién. A cada longitud de onda dentro de
las regiones seleccionadas ahora se le aplica la transformaciéon para escala de velocidad segin:

v=cX (/\;—0)\0) (3.1)
donde A representa la longitud de onda en la region delimitada, Ay el centro de la linea de

emision v c¢ es el valor de la velocidad de la luz en el vacio, en unidades de kilémetros por segundo.

Con la informacién correspondiente a las lineas de emisién en escala de velocidad se procede a
integrar todo el flujo mayor al continuo generado para cada linea, desde —500km /s hasta 500km /s.
La integracion se realiza haciendo uso de la rutina de “trapz” presente en el paquete numpy
(Harris et al., 2020). A manera de contemplar el error al generar el continuo se multiplica el
continuo generado por 0.99 y por 1.01, teniendo ahora nuevos continuos respectivamente. Se repite
el proceso de integracion de cada flujo para cada uno de los continuos y el valor del flujo reportado

corresponde al valor medio de las 3 integraciones. De igual forma, el valor de la desviacion estandar
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entre las 3 integraciones se suma en cuadratura junto con el error presente en las observaciones
registrado en los archivos de los espectros. El error de las observaciones se puede aplicar a cada

flujo de linea segtn:

Error_instrumento = /X (var x dz?) (3.2)

En este caso, "var” corresponde al error registrado en el archivo de los espectros mientras
que dzr es el intervalo entre cada longitud de onda registrada correspondiente al error. Esta
forma de manejar el error en los archivos .fits es tomada parcialmente del codigo presente en
"Specutils _analysis_ flux” (Earl et al., 2021)). Por tanto, el error total para el flujo de cada linea

de emisién es:

Error = +/(Error_continuo)? + (Error _instrumento)? (3.3)

En el caso de espectros obtenidos para las lineas correspondientes a la serie de Balmer, el
procedimiento es similar al presentado, con la excepciéon del calculo de error. Estos espectros solo
cuentan con el error correspondiente a la generacién del continuo, debido a que los archivos .fits
no tienen registrado ningin valor correspondiente al error en cada longitud de onda. Notese que
los espectros observados no fueron corregidos por enrojecimiento, esto fue omitido a manera de

incorporar el Av como un parametro extra a la comparacion con los modelos.

3.4.1. Calculo del flujo de linea segiin el modelo magnetosférico

Se calcul6 una red de modelos de acrecion magnetosférica para 5 estrellas modelo con pardme-
tros estelares similares a los presentados por la estrellas en la muestra (Figura 3.1). Cada estrella
modelo tiene un tipo espectral distinto, junto con parametros estelares ligeramente diferentes. Los

parametros para las estrellas modelo se presentan en la Tabla 3-3

Tabla 3-4. Parametros de los diferentes modelos.
Tipo espectral | M (M) | R (Rg) | L (Lg) | Teff (K)
K5 0.87 1.52 0.75 4350
K7 0.73 1.45 0.52 4060
M1 0.61 1.43 0.35 3705
M3 0.46 1.33 0.22 3415
Mb 0.306 1.17 0.12 3125

La red de modelos cuenta con 5 pardmetros libres, cada uno con un rango y paso diferente:
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log(M): Desde —10 hasta —7 en pasos de 0.25.

Trnaz: Desde 6500 K hasta 14000 K.

R;: De 2 R,, 35 R,y 5 R..

AR: Entre 0.5 R, y 1 R,.

Inclinacion: Desde 15° hasta 75° en pasos de 15°.

Se calculan los flujos de lineas siguiendo el método presentado en |Muzerolle et al.| (2001), co-
rrespondiente a lo presentado en el capitulo 2. La informacion obtenida corresponde al perfil de
velocidad de las diferentes lineas de emisiéon a tomar en cuenta para el estudio. Para cada linea,
se obtienen los perfiles calculados con todas las combinaciones posibles de los 5 parametros libres
del modelo. La Figura 3.2 muestra un perfil de velocidad tipico para una linea de emisién de los

modelos.

Figura 3.2: Ejemplo de perfil de la linea Pag para un modelo de acrecién magentosférica. Tipo espectral K5, log
(]\.J/M@ao_l) = —7.25, R; = 3.5, AR = 0.5, T)q = 7500 K e inclinacin = 60°.

Los perfiles obtenidos tienen informacion que va desde —1000Km /s hasta 1000Km/s y su flujo
usa unidades de erg/cm?/s/Hz. Por tener la informacion del perfil en unidades de frecuencia, es
necesario considerar las mismas unidades para obtener el flujo total de la linea de emision. Por

tanto, se calcula el v correspondiente a cada velocidad usando:
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V:EXV0+V0 (3.4)
c

donde "y es el valor del centro de la linea de emisién. Continuando de manera similar al
procedimiento realizado para las observaciones, se aproxima un continuo a partir del perfil de la
linea, interpolando de manera lineal entre los valores de flujo y los de v. También se hace uso de la
misma rutina de integracion para calcular el flujo total de la linea segin el modelo. De esta forma,
para cada tipo espectral del modelo, se generan tablas con los valores de los flujos de linea para

las diferentes combinaciones de parametros existentes en la red de modelos.

3.4.2. Comparacion entre modelos y observaciones.

El método principal para obtener resultados hace uso del algoritmo "emcee” 6 "MCMC”
(Foreman-Mackey et al., 2013). Este algoritmo es una implementacion, bajo licencia libre por el
instituto tecnologico de California, de la cadena Markov Monte Carlo. El algoritmo se utiliza para
extraer informacion sobre los parametros fisicos de la magnetosfera en las estrellas de la muestra,

utilizando los flujos observados y tedricos.

El uso de las cadenas Markov Monte Carlo implica trabajar usando la estructura de la esta-
distica Bayesiana. Para la comparaciéon contamos con un nimero finito de parametros, usando la
denominada distribucién ”prior” podemos encapsular el conocimiento que se tiene con respecto al
problema que queremos resolver. Fin base a esto es posible obtener una distribucion posterior segiin

cual valor de cada parametro sea més probable, esto se realiza con el uso del teorema de Bayes:

P(O|M) x P(M)
P(0)

donde sea M y O, eventos, 0 en el caso de este estudio, modelos y observaciones. P(M|O) repre-

P(M|0) = (3.5)

senta la probabilidad de que ocurra un modelo dadas las observaciones, en este caso la distribuciéon
posterior que se busca inferir; P(O|M) es la probabilidad de ocurrencia de O dado el modelo M,
también conocida como la Likelihood; P(M) es la distribucion prior que contiene el conocimiento
previo que se tiene respecto a los modelos; y P(O) representa la evidencia, es usualmente tratada

como un termino de normalizacion, no se considerara para la comparacion en este estudio.

Al considerar la estadistica bayesiana se busca maximizar el valor de la funcion Likelihood al
mismo tiempo que se toma en cuenta la distribucion de probabilidades para inferir valores posibles
para cada parametro en base a la forma de la misma y a las correlaciones entre las diferentes

distribuciones.
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La comparacion se realiza haciendo uso de los tipos espectrales presentados por Kenyon &
Hartmann| (1995). Cada CTTS se compara con el modelo de acrecion magnetosférica cuyo tipo
espectral sea mas cercano al de la estrella (esto es lo mismo que comparar estrellas con modelos
segin la menor diferencia entre temperaturas efectivas). También es necesario escalar los flujos de
los modelos para a la distancia, radio y temperatura efectiva de cada estrella de la muestra. El

proceso de escalamiento se realiza para cada estrella a tomar en cuenta, segtn:

Roodeto \° Ly R? Tef f
del ) XL * eff* (36)

: . = Finodelo X
distancia,

Fmodelo escalado = L'modelo X (
_ : : 4
modelo distancia, — Tef f ieo

"y n
*

donde expresiones con subindice representan la estrella real, mientras que expresiones con

el subindice "modelo”, evidentemente, corresponden a los valores de la estrella modelo.

Cabe destacar que aunque se cuenta con una red de modelos relativamente extensa y detallada,
para brindar una mejor comparacion se necesitan més detalles en los parametros usados. A solucion
de esto se construyo una rutina en base al paquete ”Linear N DInterpolator” del modulo Scipy
(Earl et al. [2021). Como su nombre lo dice este algoritmo se encarga de interpolar de manera

lineal en N dimensiones.

Con esta rutina, se pueden explorar todos los flujos de linea que tiene un modelo en base a los
5 pardmetros principales. El uso del MCMC viene por su utilidad como método de simulacién para
obtener muestras de las distribuciones posteriores y estimar cantidades de interés a partir de las
mismas. El MCMC es ideal para explorar de manera automatica todo el espacio de parametros ha-
ciendo uso de la rutina de interpolaciéon. Sin embargo, su uso correcto implica algunas limitaciones.
Una de las cosas que se deben tomar en cuenta al explorar los modelos usando el MCMC es que
no todos las tasas de acrecidon presentadas tienen el mismo rango de temperaturas maximas. Esto
se debe a que la temperatura maxima se determina de manera semi-empirica, como no se conoce
con certeza el mecanismo de calentamiento en los flujos de acrecion magnetosférica, se considera
una rango de valores posibles. Los diferentes rangos de temperaturas maximas posibles para cada

tasa de acrecion estelar se pueden apreciar en la Tabla 3-4.

44



Tabla 3-5. Rango de T,,,, para cada tasa de acreciéon en la red de modelos.
log M menor | log M mayor | T}y, menor (K) Trnae mayor (K)
—7.75 —7.00 6500 10000
—8.00 —7.75 7000 10000
—8.75 —8.00 7000 12000
—9.00 —8.75 8500 12000
—10.00 —9.00 8500 14000

El rango de valores para los otros parametros es independiente de la tasa de acrecion. Al tra-
bajar con el MCMC, como ya se mencion6 ,se hace uso de informacion previa que se tiene de la
realidad fisica a manera de inferir probabilidades de ocurrencia de un evento a posterior. Esto es co-
nocido en la literatura como las distribuciones ” Prior” y " Posterior”. Informacion como la relacion

entre tasas de acrecion y temperaturas maximas son pertinentes (y necesarias) de incluir en el prior.

Anadido a esto, por los estudios de [Long et al|(2019) y |[Piétu et al.| (2014)) también se cuenta
con informacion confiable respecto a la inclinacion entre la linea de vision y el disco de la CTTS.
El prior se restringe para que el MCMC explore inclinaciones que se encuentren entre los limites
superiores e inferiores por 15° de los valores de inclinacion registrados. Otro parametro extra que se
considera en el prior es el Av. Se toman los valores de referencia entre McClure| (2019)) y Kenyon &
Hartmann| (1995). Se establecen limites para el parametro A,, el mayor valor segiin las referencias
se le suma 0.3 y pasa a ser el limite superior, de manera similar el menor valor restandole 0.3 pasa

a ser el limite inferior.

Adicionalmente, se ingresa informacion al prior respecto a la tasa de acrecion de cada estrella.
Esto se realiza mediante la incorporacion de una probabilidad gausiana centrada en el valor de
referencia para la tasa de acrecion y con una desviacion estandard, elegida arbitrariamente, de
0.3. De esta forma, se le informa al MCMC que los valores més probables para la tasa de acrecién
se encuentran en un rango especifico (siempre que se tenga esta informacion, de lo contrario no
se hace uso de la probabilidad gausiana) y por lo tanto los otro valores deben ajustar de manera

acorde.

Una vez que se tienen todos los parametros del prior se realiza una simple seleccion donde si
el MCMC empieza a conseguir parametros que se salgan de alguno de los limites, la probabilidad
de existencia de ese modelo es nula; si por el contrario se encuentra dentro del rango permitido
su probabilidad inicial es méxima, indica que en este caso los parametros son posibles. A su vez,

antes de comenzar la exploracion de los parametros se necesita incorporar y definir, la cantidad de
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"walkers" (o cadenas que exploran el espacio de parametros) a utilizar, la cantidad de pasos que

pueden dar y la funcién de merito a usar para la comparacion.

Dentro de lo mencionado, de manera razonable, la funcién de merito juega el papel mas impor-
tante para el algoritmo del MCMC. La misma es la funciéon segin la cual se comparan lo modelos
con las observaciones y se determina su semejanza, o mejor dicho, se asigna probabilidad de ocu-
rrencia segin los parametros utilizados para la comparacion. La funcion que se utiliza en este caso

es el logaritmo de la funcion ” Likelihood":

2
0;

1 (-Fi,obs - E,mod)Q
log L oc — > (3.7)

i

"sn
(4

donde F; s representa el flujo de la linea de las observaciones, Fj,,.q el flujo de la linea

correspondiente segin el modelo y o; representa el error de la linea observada.

Al momento de realizar la comparacion segin la funcion de merito, el MCMC genera un valor
correspondiente a cada una de las dimensiones del problema. Si bien los modelos solo cuentan con
5 parametros principales, se anade un sexto parametro, el A,. En base a las dimensiones corres-
pondientes a los parametros del modelos el MCMC hace uso de la rutina de interpolacion para
obtener el valor del flujo de cada linea, antes de realizar la comparacion, se hace uso de la rutina
de "extinction.odonnell94” (O’Donnell, 1994)) para enrojecer los flujos generados por la interpola-
cion y comparar con las observaciones. Esto efectivamente incluye la extincion por polvo como un

parametro o dimensién extra al ajuste.

Una vez definido esto, cada cadena se encarga de explorar el espacio de parametros en una
direccion diferente, buscando siempre maximizar la funcién de merito, los pasos son simplemente
la cantidad de iteraciones que va a tomar cada cadena hasta detenerse. También es necesario
suministrarle al MCMC una posicién inicial, en los parametros dados, desde la cual las cadenas
puedan comenzar a moverse en el espacio de los parametros. Con la suficiente cantidad de pasos
la distribuciéon posterior deja de ser sensible a la posiciéon inicial. La posiciéon inicial utilizada
corresponde al valor medio del rango de cada pardmetro. A manera esquemética se puede ver el

proceso de comparacion segin el MCMC como:
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Figura 3.3: Visualizacién esquematica del proceso de ajuste segiun el MCMC.

En base a esto, se realiza el ajuste segin el MCMC utilizando 100 walkers y al menos 5000
pasos en fracciones de 500 pasos por cadena. Los resultados de este ajuste corresponden a funciones
de distribucién de probabilidades para cada parametro utilizado, se presentan usando el paquete
de "Corner_plots” (Foreman-Mackey, [2016]) para visualizar tanto las distribuciones como la co-
rrelacion entre los parametros. De igual forma, se compara de manera directa un cierto nimero de
modelos elegidos al azar entre los generados por el MCMC con las observaciones de cada CTTS.

Estos resultados son presentados y discutidos en el capitulo 4.

3.5. Seleccion de la muestra.

Dentro de la muestra total , cuyos espectros y perfiles de lineas de emision se muestran en el
apéndice A, se puede apreciar tanto estrellas CTTS con lineas de emisioén en la serie de Paschen
vy Brackett fuertes y claras, asi como estrellas que no muestran todas las lineas de emision a con-

siderar. Unos ejemplos de estrellas donde todas las lineas a considerar son claramente visibles son
CITau, CWTau, DRTau, DLTau, entre otras.

A continuacion se presentan los espectros y lineas de emision en las series de Paschen y Brackett
para 3 estrellas en la muestra, cada uno de estos espectros presenta diferentes cantidad de lineas
de emision apreciables, sirviendo como ejemplo para introducir un criterio de seleccion para la

muestra final.
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Figura 3.4: Espectro y lineas de emisiéon a considerar para DRTau.

DRTau es una estrella cuyo espectro sufre de alto velamiento, es decir un exceso de emision
producto del choque de acrecion que puede tapar parte de las lineas de absorcion y emision en
el espectro, el grado de velamiento esté relacionado con la cantidad de exceso en el infrarrojo;
aun asi, las lineas de emision son claramente apreciables, como se puede ver en la Figura 3.4.
Se recalca que el velamiento presente en algunas estrellas puede llevar a subestimar el flujo total
de la linea de emision. Estas consideraciones se toman en cuenta al considerar el error por la se-
leccion del continuo mencionado en la seccion anterior. Es importante notar una posible relaciéon
entre la cantidad total de lineas visibles y la tasa de acrecion de una CTTS, esto segiin |Muzerolle

et al. (2001). Sin embargo, esta tendencia no ha sido completamente comprobada en otros estudios.
Si bien dentro de la muestra existen varios objetos con una gran cantidad de lineas de interés

apreciables, este no es siempre el caso. Existen objetos como CXTau cuyo espectro permite apreciar

muy pocas lineas de interés para el presente trabajo, tal y como se aprecia en la Figura 3.5.
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Figura 3.5: Espectro y lineas de emisién a considerar para CXTau.

De igual manera, en la muestra también existe un objeto anémalo como es HPTau (Figura 3.6),
donde todas las lineas de emision que se consideran para el estudio, no solo no son apreciables sino
que existen lineas de absorcién en su lugar. Este espectro, presentado en la Figura 3.6 tampoco

muestra la riqueza de lineas de emision caracteristicas de las estrellas CTTS.

Evidentemente estrellas como HPTau no pueden ser consideradas para la comparacién con
los modelos de acrecion magnetostérica. Estrellas como CXTau tampoco son consideradas debido
a la escasez de lineas de emisidén presentes. En base a este razonamiento se presenta un crite-
rio de seleccion para las estrellas a considerar para la comparacion con los modelos de acreciéon

magnetosférica.
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Figura 3.6: Espectro y lineas de emisiéon a considerar para HP Tau.

Un buen criterio de seleccion para las estrellas a considerar viene dado por la cantidad de lineas
presentes y la forma del perfil de la linea. En este caso la linea de Paj presente en la Figura 3.5
aln si apreciable, no presenta un buen ajuste en el continuo seleccionado. Como ya se menciond,

el error en la seleccién del continuo contempla casos similares.

Tomando en cuenta lo anterior, el criterio de seleccion para las estrellas a comparar esta dado
por la existencia de al menos 4 lineas de emisién apreciables en la serie de Paschen y al menos
una linea de emision para la serie de Brackett. Adicionalmente, la linea de emisién debe tener una
senal lo suficientemente fuerte para ser distinguida claramente del ruido presente en la region del
espectro. Para esto tomamos como criterio que el flujo total de la linea sea al menos 3 veces el
valor del error total para la misma linea. También es necesario que el continuo generado de manera
automatica por el algoritmo sea un buen ajuste para el continuo en el entorno de la linea, para esto
se realiza una inspeccion visual, de no cumplir con esto no se toma en cuenta la linea al realizar la
comparacion. En base a esto la muestra de estrellas a comparar es un subconjunto menor que la

muestra total.



3.5.1.

Parametros de estrellas a considerar.

Tomando en cuenta las diferentes referencias y el criterio de seleccion para las estrellas en la

muestra, se construye una nueva tabla de pardmetros estelares a considerar. En la tabla 3-6 se

presenta la seleccion final de estrellas a comparar con los modelos magnetosféricos, junto con los

parametros disponibles que se utilizaran como referencia en el ajuste del modelo magnetosféricos,

reportados por los autores citados [[]

Tabla 3-6. Parametros estelares en estrellas seleccionadas para comparacion.

CTTS SpT | A,(mag)(McClure) | A,(mag)(K&H) | log(M)(McClure) | log(M)(Refs) Ine(°)
BPTau K7 0.5+1.4 0.76 % 0.30 —8.05 —7.88 38.270:2
CITau K7 0.5+1.0 1.77 £ 0.30 ~7.30 ~7.59 50.070:3
CWTau K3 6.4+ 0.4 3.1740.30 —~7.50 ~7.99 65.0 & 2.0
DETau M2 1.140.8 0.59 4 0.30 ~7.82 ~7.39 66.0 & 7.0
DKTau K7 0.940.7 0.76 £ 0.30 —8.31 —8.21 12.872%
DLTau K7 1.6+£0.5 1.21 4 0.30 —~7.23 —7.17 45.0193
DOTau MO 3.6 0.5 2.64 +0.30 ~7.18 ~7.52 276103
DRTau K7 2.1+£0.5 1.36 £ 0.30 —6.31 ~7.5 54754
FTTau K6 14408 2:4540.30 ~7.79 ——— 35.5%03
FZTau MO 6.5+ 0.7 3.8140.30 ~6.45 —17.32 <70
GITau K6 3.7+1.9 0.87 #0.30 —8.22 —8.08 43.8111
GKTau K7 2.0+0.6 0.87 £ 0.30 —8.13 —8.19 40.2123
GNTau M2.5 4.5+0.7 3.48 +0.30 ~7.32 ——— ———
Haro6-28 M5 3.34+0.6 1.77 £ 0.30 —9.63 ——— -———
[QTau MO0.5 2.44+1.3 1.25 4 0.30 —8.27 —8.32 62.1703

1Refs: Estudios en la literatura utilizados como referencia adicional al valor de la tasa de acrecion.
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Capitulo 4
Analisis de resultados.

Se presentan los resultados de la comparacion de las lineas de emision de cada estrella seleccio-
nada y los resultados generados por el método de las cadenas Markov Monte Carlo. Cada seccion
corresponde a los resultados de una estrella. Se presentan los flujos totales de las lineas de emisiéon
a considerar, sus errores, las distribuciones posteriores marginalizadas y los ajustes generados. De

igual forma se discuten los resultados obtenidos en cada caso.

Se busca probar la validez de los modelos de acrecion magnetosférica y determinar un rango
de valores probables para los 5 parametros libres de los modelos, junto el 6to pardmetro corres-
pondiente al coeficiente de extincién por polvo, en base a la comparaciéon de observaciones en la
region de formacion estelar de Tauro con lo predicho por los modelos. La exploracion del espacio
de parametros usando las Cadenas Markov Monte Carlo permite aumentar nuestro conocimiento
respecto a las limitaciones de los modelos y aumentar su rango de validez al tomar en cuenta

valores intermedios en la red de parametros suministrada.

4.0.1. BPTau.

La Tabla 4-1 muestra las lineas de emision apreciables para BPTau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.

Tabla 4-1. Lineas de emision para BPTau.
Linea de emision | Flujo total (erg/ecm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pag 1.47 x 10713 4.61 x 10714
Pa; 112 x 1013 1.94 x 1014
Pag 2.05 x 10713 2.10 x 10~
Pas 2.47 x 10713 1.42 x 10714
Br- 5.18 x 1014 8.22 x 1015
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La Figura 4.1 muestra la distribucién posterior marginalizada para cada parametro (M s Donazs
R;, AR, cos(incl)) en forma de un “corner plot”, el mismo es una representacion de la proyeccion
de una muestra en espacios de alta dimensionalidad. En este caso, los histogramas en la parte
superior de cada columna representan la probabilidad de ocurrencia de cada parametro. El valor
en la parte superior de cada histograma representa la mediana de la distribucion, mientras que el
error representa la dispersion entre los cuantiles 16 y 84 con respecto a la mediana. Estos graficos
también permiten visualizar las correlaciones entre dos parametros diferentes, dadas por las dis-

tribuciones de densidad en cada columna.

La comparacion con los modelos de acrecion magnetosférica se realizé utilizando los modelos
correspondientes al tipo espectral K7, siguiendo el tipo espectral por la referencia de Kenyon &
Hartmann, (1995).
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Figura 4.1: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para BPTau.

Como se puede apreciar en las distribuciones, es posible acotar el valor de la tasa de acrecion,
donde el valor méas probable para este pardmetro se indica en la parte superior de la distribucion,
al igual que para la temperatura maxima en la columna de acrecién. Sin embargo, solo es posible
establecer que el radio interno del dipolo y su extension sobre el disco tienden a los valores minimos
posibles en la red de modelos, por contraste no es posible restringir el valor de la extinciéon para

esta estrella.
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Figura 4.2: Comparacién del flujo total de las lineas seleccionadas de BPTau y 200 modelos al azar de los generados
por el MCMC.

La Figura 4.2 muestra 200 modelos seleccionados al azar entre el 40 % de los modelos explorados
por el MCMC junto con las observaciones del flujo total para las lineas de emisiéon apreciables en
las series de Paschen y Brackett, y el error correspondiente a cada flujo, para la estrella. los modelos
seleccionados en la muestra reproducen de manera aceptable los valores de 3 lineas de emision de
las 5 seleccionadas, el ajuste deja por fuera las lineas de Pag y Pag, las mismas con los errores mas
grandes de las lineas seleccionadas. De acuerdo a los estudios de referencia para la tasa de acrecion
estelar de BPTau el logaritmo de la tasa de acrecion es de —7.88, el valor determinado por el
MCMC tiene una discrepancia del 5.07 %, aunque nuevamente, al utilizar la estadistica Bayesiana

se invita a considerar la distribucion de probabilidades en lugar de solo el valor de la mediana.

4.0.2. CITau.

La Tabla 4-2 muestra las lineas de emision apreciables para CITau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.



Tabla 4-2. Lineas de emision para ClTau.

Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pays 1.24 x 10713 2.45 x 10~
Payy 1.84 x 10713 2.40 x 1071
Payq 1.68 x 10713 2.42 x 10~
Pagy 2.84 x 10713 2.61 x 10~
Pag 3.18 x 10713 3.32 x 10714
Pay 4.06 x 10713 1.64 x 10714
Pag 4.92 x 10713 1.74 x 10714
Pas 7.67 x 10713 1.54 x 10714
Bryy 1.01 x 10713 1.57 x 10714
Brg 1.45 x 10713 1.84 x 1074
Bry 2.52 x 10713 1.50 x 10714

La Figura 4.3 muestra las distribuciones posteriores marginalizadas en conjunto con las dis-
tribuciones posteriores bidimensionales. A partir de estas distribuciones de probabilidad se puede
apreciar buena parte de los pardmetros pueden ser restringidos a cierto rango de valores probables.
La distribuciéon posterior bidimensional muestra una relacion inversa entre los pardmetros de tasa
de acrecion estelar y la temperatura maxima en la columna de acrecion, tal y como se encontré en
Muzerolle et al.| (1998).

Como se puede apreciar, la distribuciéon de probabilidad para el logaritmo de la tasa de acrecion
estelar, el radio interno del dipolo, el coseno de la inclinacion y la temperatura méxima presentan
dos picos de probabilidad considerables, para el caso de la tasa de acreciéon el valor méas probable
coincide con la mediana de la distribuciéon, el mismo tiene una discrepancia de solo 0.13 % con
respecto al logaritmo de la tasa de acrecion usada de referencia. Mientras que el valor de maxima
probabilidad para el coeficiente de extincion difiere considerablemente de los valores reportados
por McClure, (2019) y Kenyon & Hartmann| (1995).
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Figura 4.3: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para CITau.

Otros parametros como el radio interno del dipolo y la extension de la magnetosfera sobre
el disco estan bien restringidos por el maximo de la distribucion posterior marginal, pudiéndose
adoptar la mediana como un valor representativo de estos parametros. Por su parte, el coseno de
la inclinacion muestra una preferencia a valores menores en el angulo de inclinacién, sin embargo
existe un maximo local de probabilidad a 45°, ligeramente menor al angulo registrado por la
referencia de 50°, cos(50°) = 0.64.
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Figura 4.4: Comparacién del flujo total de las lineas seleccionadas de CITau y 200 modelos al azar de los generados
por el MCMC.

La Figura 4.4 muestra 200 modelos al azar de los generados por el MCMC junto con los flujos
totales observados para las lineas de emision presentadas en la tabla 4-2. Como se puede apreciar
el ajuste es mejor para las lineas de emisién en la serie de Paschen, y solo ajusta de buena manera
entre las lineas de la serie de Brackett. Destaca que la linea de Pa;y muestra un flujo total que no
coincide con lo esperado por los modelos de acrecion magnetosférica. Estos ajustes se realizaron

utilizando los modelos de acrecion magnetosférica correspondientes al tipo espectral K7.

4.0.3. CWTau.

La Tabla 4-3 muestra las lineas de emision apreciables para CWTau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.
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Tabla 4-3. Lineas de emision para CWTau.

Linea de emision

Flujo total (erg/cm?/s)

Error (erg/cm?/s)

PCL14
PCL12
Pay,
Pam

Bris
Bryy
Bry,
Brig
Brs

8.28 x 10~
1.38 x 10713
1.60 x 10713
1.75 x 10713
2.24 x 10713
2.46 x 10713
3.36 x 10713
4.25 x 10713
8.33 x 10713
6.58 x 10~
7.52 x 10714
9.16 x 10~
8.68 x 10~
1.13 x 10713
1.35 x 10713
1.69% 10713
2.59 x 1013

4.70 x 1071°
5.76 x 10~1°
5.85 x 1071°
5.99 x 1071
6.36 x 1071
7.48 x 10715
7.24 x 10715
7.63 x 1071
1.43 x 1074
1.90 x 104
2.06 x 10~
2.15 x 10714
2.03 x 10~
1.89 x 1014
2.37 x 10714
2.56 x 10~
3.26 x 10~

Para la comparacion se utilizan modelos de acrecion magnetosférica de tipo espectral K5, la

Figura 4.5 muestra las distribuciones posteriores marginalizadas para los 6 parametros explorados

con el método MCMC. A partir de estas distribuciones solo se puede restringir de manera aceptable

el radio interno del dipolo, mientras que el resto de los parametros muestran tendencias a encontrar

mayor probabilidad en los limites superior o inferior del muestreo, impidiendo establecer con certeza

el valor del parametro con mayor probabilidad.

29



Mdot = —8.45*0 %3

Tmax = 11716.70*2%} 32

Y

a
%,
%D %D

Tm
<
%

Ri =3.65*31

]

A = 05338

51+

cos i = 0.637533

/fﬂi\"’\ :ﬁﬁ\ %ﬁ—%

AN

=
< e o ] ‘e & -

AN\ |

Vv D WO A Ak Lo S H O Qo PP O > O P QA D 5D o P
/fbb‘ /fbb‘ ‘?_';')) ‘b‘} /‘b'\ qﬁab C;LQ QQ)Q ,\’b. 0;7 a;\ h‘g b:} Q‘? ch) Q/‘\ Qc‘b QO;‘} Q‘:;\ Q@)Q Qf_(;" ﬁl:b ’_1,03 aJQ
fadof STmax™ Ri - cosi Av

® ‘)‘%‘ K
NN

27

s
> 2V

Figura 4.5: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para CWTau.

Podemos observar que en la distribucién marginal de probabilidad de M queda completamente
excluido tanto el valor de referencia (log(M) = —7.50) como el valor reportado por McClure
(2019). La temperatura maxima muestra una tendencia a valores altos, en este caso limitados por
las temperaturas posibles para la tasa de acrecion. Por su parte, la extension de la magnetosfera
sobre el disco y la extincion por polvo parecen preferir valores en el limite inferior de los valores
considerados. En contraste el coseno de la inclinacién busca decididamente valores de inclinaciéon

menores al reportado de cos(65°) = 0.42.
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Figura 4.6: Comparacién del flujo total de las lineas seleccionadas de CWTau y 200 modelos al azar de los
generados por el MCMC.

La Figura 4.6 muestra 200 modelos al azar, generados por el método MCMC, junto con las
observaciones del flujo total de las lineas para la estrella. Es evidente que la comparacién se
encuentra dominada por la serie de Paschen, en este caso debido a la fuerza de estas lineas hace
que su error sea considerablemente menor en comparacion a las lineas en la serie de Brackett, donde
los modelos generados solo pasan por los valores posibles para 4 de ellas. Destaca que CWTau es
una de las estrellas en la muestra final cuyas lineas de emision muestran una alta razén senal a

ruido, las lineas pueden ser examinadas en la Figura A.3

4.0.4. DETau.

La Tabla 4-4 muestra las lineas de emision apreciables para DETau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.
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Tabla 4-4. Lineas de emision para DETau.

Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pays 8.62 x 10714 2.13 x 107+
Pag 1.19 x 10713 2.16 x 10~
Pag 2.16 x 10713 2.65 x 10~
Paz; 1.82 x 10713 1.31 x 10714
Pag 2.48 x 10713 1.99 x 10714
Pas 3.04 x 10713 2.18 x 10~
Bry 1.32 x 10713 1.79 x 10714
Hg 1.09 x 10712 6.83 x 10714
H; 2.12 x 10712 8.43 x 10714
H, 5.01 x 10712 1.85 x 10714

Para DETau se cuentan con lineas de emision en la series de Paschen, Brackett y Balmer. Se
realiza la exploracion utilizando modelos de acrecion magnetosferica de tipo espectral M3. Las Fi-
guras 4.7 y 4.8 muestran las distribuciones posteriores marginalizadas de cada parametro para las
series en el IR y el visual respectivamente. Se puede apreciar en base a la exploracion con las series
de Paschen y Brackett, que el logaritmo de la tasa de acrecion estelar y la temperatura maxima
se encuentra bien restringidas, donde la mediana del logaritmo de la distribucion marginal para
la tasa de acrecion muestra una discrepancia de solo el 1.08% respecto a la tasa de acrecion de

referencia.

Los resultados generados por la exploraciéon en la serie de Balmer también restringen de ma-
nera aceptable la tasa de acrecion estelar y el valor de su mediana es muy similar entre ambas
distribuciones para el logaritmo de la tasa de acrecion. Ambos resultados muestran una relacion
inversa entre la tasa de acrecion estelar y la temperatura méxima en la columna de acrecion. Sin
embargo, en el caso de la exploracion para la serie de Balmer, no es posible restringir los valores de
parametros como la inclinacion y la extension de la magnetosfera sobre el disco. Mientras que para
las series de Paschen y Brackett se muestra una preferencia a tener geometrias de la magnetosfera

pequenas y delgadas.
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Figura 4.7: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para DETau.

Series de Paschen y Brackett.

En el caso de la inclinaciéon, los valores que se prefieren en la exploracion parecen favorecer
angulos de inclinacién mayores a los obtenidos por la referencia de cos(66°) = 0.4. Mientras
que para el coeficiente de extincion se tiene una clara preferencia a valores en el limite superior
del intervalo considerado, no muy alejado del valor reportado por MacClure. Al examinar las
distribuciones posteriores bidimensionales para la Figura 4.8 es relevante destacar la evidencia de
una fuerte degeneracion en parametros como AR, el coseno de la inclinacion y el coeficiente de
extincion, a pesar de que los errores para la serie de Balmer son menores que el flujo total de las

lineas por casi dos ordenes de magnitud.
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Figura 4.8: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para DETau.

Serie de Balmer.

Las Figuras 4.9 y 4.11 muestran los ajustes para la serie de Paschen junto con la serie de
Brackett y para la serie de Balmer respectivamente. En el caso de las series en el IR, se puede
apreciar que los modelos entran dentro del rango de valores posibles para la mayoria de las lineas
de emision, sin embargo, Pag y Br; parece tener un comportamiento diferente al de los modelos
encontrados. Para la serie de Balmer se cuenta solamente con 3 lineas de emision a considerar;

pero sin embargo, los modelos logran obtener un buen ajuste para cada una de ellas.
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Figura 4.9: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de DETau y 200 modelos al azar de los generados
por el MCMC. Series de Paschen y Brackett.

Figura 4.10: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de DETau y 200 modelos al azar de los

generados por el MCMC. Serie de Balmer.
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4.0.5. DKTau.

La Tabla 4-5 muestra las lineas de emision apreciables para DKTau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.

Tabla 4-5. Lineas de emisiéon para DKTau.
Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pay 112 x 1013 2.05 x 1014
Pay; 1.36 x 10713 1.41 x 10714
Pag 3.13 x 10713 2.3 x 108~
Pas 3.27 x 10713 2.59 x 10~
Br 1.01 x 10-13 3.12 x 10~ 14
H 1.66 x 1012 1.59 x 1013
Hy 2.35 x 10712 2.22 x 10713
Hy 3.52 x 10712 4.28 x 10713

Para DKTau, al igual que para la estrella anterior, se cuenta con informacion para las series
de Paschen, Brackett y Balmer. La comparacion se realiza utilizando modelos de acreciéon mag-
netosférica con tipo espectral K7. Las Figuras 4.11 y 4.12 muestran las distribuciones posteriores
marginalizadas para cada conjunto de observaciones. En el caso de las series de Paschen y Brackett
se puede ver que nuevamente los parametros de tasa de acrecién y temperatura maxima se pueden
restringir de manera aceptable, atn si bien la distribucion para el logaritmo de la tasa de acrecién
muestra dos fuertes picos centrados en —8.30 y —8.10 aproximadamente. Ambos valores son muy

similares al valor del logaritmo de la tasa de acreciéon de referencia —8.21.

En la misma Figura 4.11 se puede apreciar una mayor probabilidad para las geometrias de
magnetosfera pequena y delgada. De igual manera, al examinar las distribuciones posteriores bidi-
mensionales se puede ver que existe una correlaciéon considerable entre el coseno de la inclinacién
y el coeficiente de extincion. Es relevante mencionar que si bien la inclinaciéon no puede ser res-
tringida, el valor de referencia para esta estrella es de 12.8° y la distribucién de inclinacién parece

preferir valores de dngulo bajos cercanos al referenciado.
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Figura 4.11: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para DKTau.

Series de Paschen y Brackett.

La Figura 4.12 muestra una tasa de acrecion considerablemente mayor en comparacion a la
mediana de la distribuciéon usando las series de Paschen y Brackett, atin si la tasa de acrecion y la
temperatura maxima pueden ser restringidas de buena manera. También observamos que la forma
de las distribuciones marginales para la inclinacion y el coeficiente de extincion es opuesto en las

Figuras 4-11 y 4-12, favoreciendo valores diferentes para estos parametros en cada caso.
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Figura 4.12: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para DKTau.

Serie de Balmer.

Se destaca que para la exploracion usando las series de Paschen y Brackett los modelos solo
fallan en reproducir el comportamiento de una de las 5 lineas a considerar. Mientras que para el
ajuste en la serie de Balmer los modelos ajustan de buena manera con las lineas de emision Hg y
Hs;, por el contrario debido a la incertidumbre asociada a H4 los modelos no ajustan bien con esta

linea.
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Figura 4.13: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de DKTau y 200 modelos al azar de los

generados por el MCMC. Series de Paschen y Brackett.

Figura 4.14: Comparacién del flujo total de las lineas seleccionadas de DKTau y 200 modelos al azar de los

generados por el MCMC. Serie de Balmer.

69



4.0.6. DLTau.

La Tabla 4-6 muestra las lineas de emision apreciables para DLTau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.

Tabla 4-6. Lineas de emisiéon para DLTau.

Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pay, 4.78 x 10713 2.40 x 10~
Pay, 6.25 x 1013 2.43 x 1014
Payg 6.54 x 10713 2.57 x 1071
Pay 9.63 x 10713 2.66 x 10~
Pag 1.07 x 10713 2.75 x 1071
Pas 1.39 x 1013 2.88 x 1014
Pag 1.55 x 10713 2.76 x 1014
Pa 2.42 x 10713 3.30 x 10714
Brig 1.67 x 10713 2.44 x 1074
Brs 1.84 x 1013 2.83 x 1014
Bru 2.60 x 1013 3.02 x 1014
Brs 2.71'%x 10713 3.59 x 1014
Bris 2.99 x 10°% 3.24 x 1014
Br 4.50°% 1013 3.92 x 1014
Brig 5.47 x 10713 4.04 x 10714
Brz 8.52 x 10713 3.44 x 10714

La exploracion de parametros para esta estrella fue realiza con modelos de tipo espectral M5.
La Figura 4.15 muestra las distribuciones posteriores marginalizadas para cada pardmetro en la
exploracion. En la misma se puede apreciar que solo se pueden restringir valores para el radio in-
terno del dipolo y el coeficiente de extincion; atn si la distribucion para el coeficiente de extincion

muestra un pico alto para el limite inferior en el rango utilizado.

Es evidente notar que el logaritmo de la tasa de acreciéon y la temperatura maxima en la
columna de acrecién buscan valores en los limites superior e inferior del intervalo considerado.
El logaritmo de la tasa de acrecion que parece preferir la exploracion es muy diferente al valor
reportado por la referencia de —7.17. Esto puede ser un efecto de considerar modelos de acrecion
magnetosférica que difieren considerablemente al tipo espectral referenciado para la estrella de K5.
Sin embargo, al utilizar modelos de tipo espectral K5 el ajuste generado con las observaciones no

era aceptable y los flujos encontrados por los modelos diferian significativamente del flujo total
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para las lineas de emision observadas.
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Figura 4.15: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para DLTau.

Por su parte, la Figura 4.16 muestra 200 modelos elegidos al azar de los generados por el
método MCMC. Si bien en este caso el ajuste parece ser aceptable, es notable que la linea de Bry;
parece no seguir el comportamiento esperado por los modelos, atin cuando el ajuste para la serie de
Brackett es bueno. Esto podria apoyar lo mencionado en [McClure| (2019) donde se menciona que
la linea de emision Br; puede originarse en diferentes lugares adicionales a la columna de acrecion

magnetosférica.
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Figura 4.16: Comparaciéon del flujo total de las lineas seleccionadas de DLTau y 200 modelos al azar de los
generados por el MCMC.

4.0.7. DOTau.

La Tabla 4-7 muestra las lineas de emisiéon apreciables para DOTau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.
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Tabla 4-7. Lineas de emision para DOTau.

Linea de emision

Flujo total (erg/cm?/s)

Error (erg/cm?/s)

PCL14
PCL12
Pay,
Pam

Bris
Bryy
Bry,
Brig
Brs

4.78 x 10713
4.78 x 10713
6.25 x 10713
6.54 x 10713
9.63 x 10713
1.07 x 10713
1.39 x 10713
1.55 x 10713
2.42 x 10713
1.67 x 10713
1.84 x 10713
2.60 x 10713
2.71 x 10713
2.99 x 10713
4.50 x 10713
5.47% 10713
8.52 x 1071

2.40 x 10~
2.40 x 10~
2.43 x 10714
2.57 x 10714
2.66 x 10714
2.75 x 10~
2.88 x 10714
2.76 x 10714
3.30 x 107
2.44 x 10~
2.83 x 10~
3.02 x 107
3.59 x 10~
3.24 x 10714
3.92 x 10~
4.04 x 10"
3.44 x 10~

De igual forma que para la estrella DLTau, la exploracion de los pardmetros parece resultar en un

solo parametro que puede ser restringido, el radio interno del dipolo magnético. Siguiendo la Figura

4.17, se puede apreciar que los valores para el logaritmo de la tasa de acreciéon encontrados tienden

a ser mucho menores que los esperados por la referencia de —7.52. En este caso la exploraciéon se

realizé utilizando modelos de acreciéon magnetosférica de tipo espectral M1, el més cercano al tipo

espectral referenciado para la estrella.
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Figura 4.17: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para DOTau.

Las distribuciones de coseno de la inclinacion y el coeficiente de extinciéon permiten examinar la

tendencia en valores posibles segin los ajustes obtenidos en la Figura 4.18. La inclinacién parece

preferir dngulos menores a lo esperado por la referencia de cos(27.6°) = 0.88, mientras que el

coeficiente de extincion busca decididamente valores en el limite inferior del intervalo considerado.

Por su parte, el radio interno del dipolo magnético y la extension del mismo sobre el disco parecen

preferir una geometria de extension media y angosta.
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Figura 4.18: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de DOTau y 200 modelos al azar de los
generados por el MCMC.

La Figura 4.18 muestra los 200 modelos seleccionados al azar entre los modelos generados por
el MCMC, junto con el flujo total de las lineas de emisién observadas para la estrella. En este caso
se pueden apreciar todas las lineas de emisién a considerar en las series de Paschen y Brackett.
El ajuste no parece ser dominado por una serie en particular, los modelos dejan varias lineas de

ambas series por fuera del ajuste, si bien logran entrar entre los valores posibles para la linea de
BI‘7

4.0.8. DRTau.

La Tabla 4-8 muestra las lineas de emision apreciables para DRTau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.
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Tabla 4-8. Lineas de emision para DRTau.

Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Payy 2.11 x 10713 2.29 x 10~
Pays 3.58 x 10713 2.17 x 1071
Payy 4.28 x 10713 2.14 x 10~
Payg 3.94 x 10713 2.03 x 10~
Pagy 5.74 x 10713 2.36 x 10~
Pag 6.38 x 10713 2.77 x 1074
Pay 8.25 x 10713 1.83 x 10714
Pag 1.07 x 10712 1.97 x 1074
Pas 1.33 x 10712 2.23 x 1074
Brig 9.14 x 1074 1.40 x 10714
Brs 1.05 x 10713 1.44 x 10714
Bryy 1.54 x 10713 1.87 x 10714
Brys 1.56 x 10713 2.04 x 10~
Bris 1.76 x 10713 1.35 x 10714
Brqy 2.53 x 10713 2.55 x 10~
Bryg 3.14% 10713 2.69 x 10~
Bry 419 x 10713 2.69 x 10~
Hg 2.00 x 10712 6.04 x 10713
Hj 2.63 x 10712 6.94 x 10713
Hy 5.57 x 10712 8.32 x 10713

La exploracion de parametros para DRTau se realizé utilizando modelos de acreciéon magnetos-
férica de tipo espectral K7. La Figura 4.19 muestra las distribuciones posteriores marginalizadas
para la exploracion usando las series de Paschen y Brackett. Como se puede apreciar, los valores
posibles para la tasa de acrecion estelar y la temperatura maxima no pueden ser restringidos de
manera aceptable. De hecho, la exploracién busca tasas de acrecion mucho menores que las repor-

tadas para esta estrella.

Los valores posibles para el radio interno del dipolo puden ser restringidos segtn la distribuciéon
de probabilidades mostrada, lo mismo no puede ser dicho del resto de los parametros en la Figura
4.19, A, muestra maxima probabiliida a valores mucho menores que los reportados. La tendencia en
buscar inclinaciones bajas es consistente con el d&ngulo de inclinacion reportado de 5.4°, cos(5.4°) =
0.99.
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Figura 4.19: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para DRTau.

Series de Paschen y Brackett.

La Figura 4.20 muestra la exploracion de los parametros utilizando 3 lineas en la serie de Balmer.
En contraste con las series de Paschen y Brackett, para esta exploracion se pueden restringir de
manera aceptable los valores probables para la tasa de acrecion y la temperatura méxima. El
comportamiento para la inclinacion y el coeficiente de extincion se mantiene para los resultados
de ambas exploraciones. Mas, para el resultado usando la serie de Balmer no es posible restringir

los valores para el radio interno de dipolo o la extension de la magnetosfera sobre el disco.
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Figura 4.20: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para DRTau.

Serie de Balmer.

Las Figuras 4.21 y 4.22 muestran la comparacion entre 200 modelos seleccionados al azar entre
los generados por el método MCMC. Como se aprecia en la Figura 4.21, los modelos encontrados
logran ajustar bien con los valores posibles del flujo total para la mayoria de las lineas en la serie
de Brackett, por el contrario no logran replicar correctamente el valor de 4 lineas de la serie de
Paschen. En el caso de la serie de Balmer (Figura 4.22), debido a la incertidumbre asociada al
flujo total de cada linea, los modelos seleccionados presentan una dispersion considerable; mas en

su mayoria logran reproducir el flujo de las observaciones.
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Figura 4.21: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de DRTau y 200 modelos al azar de los

generados por el MCMC. Series de Paschen y Brackett.

Figura 4.22: Comparaciéon del flujo total de las lineas seleccionadas de DRTau y 200 modelos al azar de los

generados por el MCMC. Serie de Balmer.
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4.0.9. FTTau.

La Tabla 4-9 muestra las lineas de emision apreciables para FTTau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.

Tabla 4-9. Lineas de emision para F'TTau.
Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pay, 3.72 x 10714 7.39 x 1071°
Pay 4.27 x 10714 6.97 x 1071°
Pay 9.00 x 10~14 8.26 x 10-15
Pag 1.06 x 10713 9.66 x 10~1°
Pas; 1.34 x 10713 6.67 x 1071°
Pag 2.01 x 10713 8.32x 1071°
Pas 3.34 x 10713 9.12 x 1071°
Brz 9.97 x 1074 8.82 x 1071°

La comparacion utliza modelos de tipo espectral K5. Para esta estrella se cuenta con menor can-

tidad de lineas de emision que en el caso de estrellas como DLTau, DOTau y otras. La Figura 4.23

muestra las distribuciones posteriores marginalizadas para cada parametros explorado. La mediana
para la distribucion del logaritmo de la tasa de acrecion estelar muestra un valor consistente con el
pico de la distribucion, atn si bien la exploracion indica una mayor probabilidad para valores cer-

canos al limite considerado, este valor difiere considerablemente del reportado por McClure| (2019).

Se presenta una relacion inversa entre la tasa de acrecion y la temperatura maxima, evidenciada
en la distribucién posterior bidimensional para ambos parametros. El valor probable para el radio
interno del dipolo puede ser claramente restringido. Si bien no muy marcado, también obtenemos
un valor de méaxima probabilidad para A, y cos(incl). La distribucién marginal de AR, favorece

modelos con extension de magnetosfera pequena.
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Figura 4.23: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para FTTau.

Cabe destacar que la estrella posee un angulo de inclinacion reportado de 35.5°, la exploracion
muestra un maximo en 32.8°, muy cercano al valor reportado. Examinando las distribuciones pos-
teriores bidimensionales junto con las distribuciones posteriores marginalizadas, se puede apreciar
que existen valores para tasas de acrecion mayores que, junto con valores de temperatura maxima

menores, tienen una probabilidad no nula de reproducir los flujos observados.
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Figura 4.24: Comparaciéon del flujo total de las lineas seleccionadas de FTTau y 200 modelos al azar de los
generados por el MCMC.

La Figura 4.24 muestra la comparacion entre 200 modelos seleccionados al azar entre los gene-
rados por el método MCMC y el flujo total de las lineas observadas para la estrella. Como se puede
ver, los modelos logran ajustar de buena manera para casi todas las lineas observadas, teniendo

como excepcion la linea de Payg, la cual no parece seguir el patréon de las otra lineas observadas.

4.0.10. FZTau.

La Tabla 4-10 muestra las lineas de emisioén apreciables para FZTau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.
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Tabla 4-10. Lineas de emision para FZTau.

Linea de emision

Flujo total (erg/cm?/s)

Error (erg/cm?/s)

PCL14
PCL12
Pay,
Pam

Bris
Bryy
Bry,
Brig
Brs

4.69 x 1014
8.25 x 10714
1.08 x 10713
1.26 x 10713
1.90 x 10713
2.24 x 10713
3.20 x 10713
4.33 x 10713
8.67 x 10713
7.27 x 1071
1.07 x 10713
1.37 x 10713
1.37 x 10713
1.65 x 10713
2.20 x 10713
3.63'% 10713
5.90 x 1071

1.52 x 10~
1.31 x 1074
1.30 x 10~
1.36 x 10~
1.43 x 1074
1.82 x 1074
9.43 x 10715
1.03 x 10~
1.27 x 10~
1.23 x 1074
1.60 x 10~
1.56 x 10~
1.69 x 10714
1.21 x 1074
2.03 x 10~
2.42 x 10~
2.46 x 10~

La exploracion de pardmetros para la estrella FZTau se realizé utilizando modelos de acreciéon

magnetosférica de tipo espectral M1. Cabe destacar que esta estrella presenta todas las lineas de

emision a considerar en las series de Paschen y Brackett. La Figura 4.25 muestra las distribuciones

posteriores marginalizadas. Como es el caso para otras estrellas, la exploracion para el logaritmo

de la tasa de acrecién parece preferir valores para la tasa de acrecién menores a lo reportado para

la estrella, junto con temperaturas maximas altas, manteniendo la relacién inversa entre tasa de

acrecion y temperatura maxima para reproducir el flujo observado.
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La exploracion permite restringir los valores para el radio interno del dipolo y el coeficiente
de extincion, este dltimo con un pequeno méximo local centrado en 4.7. Sin embargo, para la
extension de la magnetosfera sobre el disco y la inclinaciéon solo se pueden establecer preferencia a
tener mayor probabilidad en el limite inferior considerado, es decir preferiendo extensiones sobre

el disco pequenas y angulos de inclinacion pequenos.
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Figura 4.26: Comparaciéon del flujo total de las lineas seleccionadas de FZTau y 200 modelos al azar de los
generados por el MCMC.

La Figura 4.26 muestra los 200 modelos seleccionados al azar entre los generados por el método
MCMC. Los modelos logran reproducir el flujo total para la buena parte de las lineas observadas
con excepciones notable para las lineas de emision Br10 y Br;, donde esta tltima tiene un valor
mucho mayor al esperado por los modelos seleccionados y parece no seguir la tendencia de las
otras lineas de la serie de Brackett, invitando a considerar lo sugerido por McClure| (2019), donde
se menciona que es posible tener una contribucion adicional a Br; por otras zonas diferentes a la

columna de acrecién.

4.0.11. GITau.

La Tabla 4-11 muestra las lineas de emision apreciables para GITau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.
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Tabla 4-11. Lineas de emision para GITau.
Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pay 2.87 x 107 4.19 x 10713
Pag 4.31 x 10714 4.92 x 1071
Pa; 4.86 x 10714 4.07 x 10715
Pag 8.34 x 10714 5.70 x 1071°
Pas 1.06 x 10713 6.09 x 10~1°
Br; 5.59 x 10~ 1.20 x 10714
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Figura 4.27: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para GITau.

La Figura 4.27 muestra las distribuciones posteriores marginalizadas para la exploraciéon de
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parametros utilizando modelos de acrecion magnetosférica de tipo espectral K5. Como se puede
apreciar, los valores para la tasa de acrecion y la temperatura méxima pueden ser restringidos se-
gtin la mediana de cada distribuciéon. Mientras que para el resto de los pardmetros solo se pueden
establecer tendencias a valores en los limites considerados. La comparacion favorece geometrias
de la magnetosfera pequenas y angostas, y un angulo de inclinacion cercano a cos(57°) = 0.54 de
acuerdo al méximo absoluto en la distribucion. Quizés el contraste mas grande con los resultados
obtenidos hasta ahora viene en la exploracion del coeficiente de extincion, donde la exploracién en-
cuentra valores igual de probables en ambos extremos del intervalo considerado, esto efectivamente

hace que la mediana no sea informativa con respecto al valor mas probable para ese parametro.

Figura 4.28: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de GITau y 200 modelos al azar de los generados
por el MCMC.

La Figura 4.28 muestra el ajuste de 200 modelos generados por el método MCMC con las ob-
servaciones para GITau. En este caso, donde se tienen pocas lineas de emision para la comparacion,
los modelos parecen no reproducir el valor observado para Pas y buena parte de ellos tampoco
contempla los valores posibles para la linea de Br;. Se destaca que el valor de la mediana para el
logaritmo de la tasa de acrecion tiene una discrepancia del 4.33 % con respecto al logaritmo de
la tasa de acreciéon reportada. Sin embargo, la distribuciéon muestra probabilidades no nulas para
tasa de acrecidon ligeramente menores que son aun mas cercanas al valor de la tasa de acrecion

reportado para esta estrella.
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4.0.12. GKTau.

La Tabla 4-12 muestra las lineas de emision apreciables para GKTau, junto con el valor del

flujo total y el error de cada una.

Tabla 4-12. Lineas de emision para GKTau.
Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pay 5.26 x 1071 1.63 x 10714
Pag 1.15 x 10713 1.97 x 104
Pay 1.12 x 10713 1.40 x 1014
Pag 1.97 x 10713 2.12 x 107
Pas 2.02 x 10713 1.89 x 10714
Brz 1.19 x 10713 2.61 x 10~
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Figura 4.29: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para GKTau.

La Figura 4.29 muestra la distribucion posterior marginalizada para los parametros considera-
dos en la exploracion de modelos correspondientes al tipo espectral K7. Como se puede apreciar, la
tasa de acrecion tiene un maximo muy claro. No se puede restringir de manera aceptable la mayo-
ria de los parametros; se pueden establecer tendencias para parametros pertinentes a la geometria
del campo magnético de la estrella, donde la exploracion parece preferir geometrias pequenas y

angostas para la magnetosfera.

En el caso de la tasa de acrecion, la exploracion encuentra un méximo absoluto para el logaritmo
de la tasa de acrecion ligeramente superior a —7.38, sin embargo, también existe un méaximo local

cercano a —8.0, valor cercano al valor de referencia(M = —8.19). La distribucion marginal de
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la temperatura es méxima para valores cercanos al limite inferior permitido por los modelos y

mantiene la relaciéon inversa con respecto a la tasa de acrecion.

Figura 4.30: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de GKTau y 200 modelos al azar de los
generados por el MCMC.

La Figura 4.30 muestra el ajuste de los 200 modelos seleccionados al azar entre los generados
por el MCMC y el flujo total de las lineas de emision observadas para la estrella. En este caso
el ajuste no es muy bueno. De las 6 lineas que se observan, los modelos encontrados solo son
capaces de reproducir el flujo total de 2 lineas Pa; y Pag. En base a esto es sugerido que los
valores registrados por la distribucion posterior marginalizada no representan de manera precisa

los valores mas probables para los parametros libres considerados.

4.0.13. GNTau.

La Tabla 4-13 muestra las lineas de emisién apreciables para GNTau, junto con el valor del

flujo total y el error de cada una.
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Tabla 4-13. Lineas de emision para GNTau.

Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pays 4.58 x 10714 7.32 x 1071
Pay 3.36 x 10714 6.58 x 1071°
Pag 1.00 x 10713 8.99 x 10~1°
Pag 1.36 x 10713 1.05 x 10714
Pay 1.38 x 10713 9.04 x 1071°
Pag 2.16 x 10713 1.34 x 10714
Pas 3.03 x 10713 1.69 x 10714
Brio 8.28 x 10~ 1.90 x 1014
Bry; 1.78 x 10713 2.04 x 10~

Para GNTau la comparacion se realiza con los modelos de acrecion magnetosférica de tipo
espectral M3. La Figura 4.31 muestra las distribuciones posteriores marginalizadas junto con las
distribuciones posteriores bidimensionales para la exploracion de los parametros. En este caso es
posible restringir los valores de 3 pardmetros, el logaritmo de la tasa de acrecién, la temperatura
méaxima, la inclinacion, y establecer tendencias para los valores probables del radio interno del

dipolo. En contraste no se puede restringir el valor probable para el coeficiente de extineion.

La distribuciéon para el logaritmo de la tasa de acrecién muestra un méaximo absoluto cercano
a —7.4, con tendencia a valores menores, y la existencia de un méximo local centrado alrededor de
—8.2. Se sigue mostrando la relacion inversa entre la tasa de acrecion y la temperatura maxima,
como se evidencia en la distribucion posterior bidimensional para estos parametros. La exploraciéon
favorece geometrias de la magnetosfera pequena y angosta de acuerdo con las distribuciones para le
radio interno del dipolo y la extension de la magnetosfera sobre el disco. Por su parte la inclinaciéon

tiene un maximo absoluto en un valor ligeramente mayor a cos(47°) = 0.68.
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Figura 4.31: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para GNTau.

La Figura 4.32 muestra el ajuste de 200 modelos seleccionados al azar entre los generados
por el MCMC. Como se puede ver, los modelos realmente no obtienen un ajuste razonablemente
aceptable con respecto a los valores posibles para el flujo total de las lineas de emisién observadas
para GNTau. De las 9 lineas, los modelos solo puede replicar el valor posible para 3 lineas de
emision, en base a esto es probable que las distribuciones posteriores para los pardmetros no

correspondan con la realidad fisica de la estrella.
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Figura 4.32: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de GNTau y 200 modelos al azar de los
generados por el MCMC.

4.0.14. Haro6-28.

La Tabla 4-14 muestra las lineas de emisién apreciables para Haro6-28, junto con el valor del

flujo total y el error de cada una.

Tabla 4-14. Lineas de emisién para Haro6-28.
Linea de emision || Flujo total (erg/cm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pag 6.86 x 1014 1.33 x 1071
Pa; 8.39 x 10~ 14 1.16 x 10714
Pag 1.70 x 10713 1.62 x 10714
Pas 2.75 x 10713 2.13 x 107
Brz; 7.85 x 1071 2.25 x 107

La estrella Haro6-28 presenta la menor cantidad de lineas de emision para las series de Paschen
y Brackett permitidas para realizar la comparacion con los modelos de acrecion magnetosférica.
La exploracion de los parametros se realiz6 para modelos de tipo espectral M5. Las distribuciones
posteriores marginalizadas se pueden ver en la Figura 4.33; de acuerdo a la misma, es posible

establecer tendencias a valores méas probables para cada parametro.
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Figura 4.33: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para Haro6-28.

Como se puede apreciar por las distribuciones posteriores bidimensionales, existe un grado
considerable de degeneraciéon para parametros como la extension de la magnetosfera sobre el disco,
la inclinaciéon y el coeficiente de extincién. Esto puede ser debido al valor de los errores en la

determinacion del flujo total de cada linea, o por el bajo nimero de lineas en la comparacion.
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Figura 4.34: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de Haro6-28 y 200 modelos al azar de los
generados por el MCMC.

La Figura 4.34 muestra la comparacion entre 200 modelos seleccionados al azar entre los ge-
nerados por el MCMC. Se aprecia que en este caso los modelos escogidos logran reproducir de
manera aceptable los valores posibles para el flujo total de las lineas observadas. Dando validez a
las tendencias presentadas en las distribuciones posteriores marginalizadas para el logaritmo de la

tasa de acrecion y la temperatura maxima.

4.0.15. IQTau.

La Tabla 4-15 muestra las lineas de emision apreciables para IQTau, junto con el valor del flujo

total y el error de cada una.

Tabla 4-15. Lineas de emision para IQTau.
Linea de emision | Flujo total (erg/ecm?/s) || Error (erg/cm?/s)
Pag 6.64 x 10714 8.85 x 1071°
Pay; 5.42 x 1071 5.74 x 1071°
Pag 8.50 x 10714 7.57 x 1071°
Pas 6.43 x 10~ 14 7.00 x 10-15
Br; 3.62 x 10714 1.09 x 10714
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Figura 4.35: Distribuciones posteriores marginalizadas y distribuciones posteriores bidimensionales para IQTau.

Junto con Haro6-28, IQTau muesta la menor cantidad de lineas de emisiéon permitidas para
realizar la comparacion con los modelos de acreciéon magnetosférica, en este caso realizada para
modelos de tipo espectral M1. La Figura 4.35 muestra las distribuciones posteriores marginaliza-
das para cada parametro explorado. Es posible restringir el valor para el logaritmo de la tasa de
acrecion, la temperatura méxima y el radio interno del dipolo y AR. Sin embargo, las distribu-
ciones para el logaritmo de la tasa de acreciéon y la temperatura maxima muestran dos picos de
probabilidad considerablemente altos, ambos picos corresponden a valores para la tasa de acrecién

considerablemente mayores que lo reportado para esta estrella.
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Figura 4.36: Comparacion del flujo total de las lineas seleccionadas de IQTau y 200 modelos al azar de los generados
por el MCMC.

La Figura 4.36 muestra 200 modelos seleccionados al azar entre los generados por el MCMC
junto con el flujo total de las lineas de emisién observadas. Como se aprecia la comparacion para
IQTau esté lejos de ser aceptable, los modelos encontrados fallan en reproducir el flujo total
de las lineas observadas. Por lo tanto, las distribuciones posteriores presentadas para la estrella
probablemente no representan un buen estudio de la realidad fisica para la estrella. Es posible que

este resultados se deba a la calidad de las observaciones en el espectro de IQTau.
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Capitulo 5
Conclusiones.

Este estudio busca comparar observaciones espectroscopicas de estrellas T-Tauri clasicas en la
region de formacion estelar de Tauro con flujos de lineas de emision generadas por modelos de
acrecion magnetosférica disponibles, con el objetivo de entender més respecto a las limitaciones
de fisicas de cada modelo, probar la validez de los mismos y extender el rango de validez de los

modelos al explorar zonas del espacio de parametros que no se han estudiado antes.

La comparacion entre el flujo total de lineas de emision observadas y el flujo total de las lineas
generadas por los modelos busca de encontrar los valores mas probables para los parametros libres
con respecto a las observaciones. La muestra final de 15 estrellas T-Tauri clasicas cuenta también
con estudios independientes para parametros como la tasa de acrecion estelar, la inclinacion entre el

eje de rotacion de la estrella con respecto a la linea de vision y el coeficiente de extinciéon por polvo.

Una de las novedades principales para este estudio es tratar de restringir el rango de valores
posibles para la extinciéon de cada objeto tomando como apoyo el mejor ajuste con los modelos de
acrecion magnetosférica disponibles. El uso de la estadistica bayesiana, por medio de las cadenas
Markov Monte Carlo, permite inferir una distribucién de probabilidades para cada parametro con-
siderado, en lugar simplemente obtener un valor con mayor probabilidad de ocurrencia. De igual
forma, el visualizar los resultados presentes en el capitulo 4 utilizando la herramienta de ”corner
plots” permite considerar las correlaciones entre las diferentes distribuciones posteriores margina-
lizadas, es decir, las correlaciones entre la probabilidad de ocurrencia de cada par de parametros

explorados.
Los resultados de la exploracion de los parametros, para cada estrella, se presentan en la Ta-

bla 5-1 y la Tabla 5-2. se reporta el maximo de probabilidad para cada distribucién posterior

marginalizada, cada maximo de probabilidad en las distribuciones posteriores marginalizadas esta
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acompanado por un error correspondiente al valor de la distribucion al 60 % del valor del méaximo

considerado. En algunos casos, se presentan dos méximos de probabilidad, ambos son conside-

rados en orden de probabilidad junto con los otros parametros a los que corresponden. Estrellas

con "x"

representan los resultados utilizando la serie de Balmer, mientras que espacios ocupados

por ”———""representa un parametro cuyos valores no pueden ser restringidos de manera aceptable.

Tabla 5-1. Maximos de probabilidad en las distribuciones posteriores marginalizadas.

CTTS log(M) Tonaz(K) R;(R,) AR(R,) cos(incl)
BPTau _7'254:8:%? 74001100 2.0+0.10 0.510.07 0.60T0-04
CITau —7.65791/ — 7.10+919 | 8350+20 /77007290 | 3.18+013/2.80+095 | 0.7379:9 | 0.6979:93 /0817901
CWTau —8.451003 119502 3.657030 0.501003 0.64_¢.07
DETau —7.557030 79001520 2.001015 0.541006 0.2910:10
DETau* —7.6075% 86507500 3.7010%0 —— - - —-
DKTau —8.307002/ — 8.1070 2 85007500 2.0070-15 0.5610 05 0.96_0.03
DK Tau* —7.43700° 98007250 2.0010-4 0.5070-10 0.30%0-17
DLTau —8.77+003 12000_200 4.50799% 0.501002 0.86_0.01
DOTau —8.57+0-02 12000_159 3.601502 0.50+0-02 0.96_0.05
DRTau —~8.5010-05 12000500 3.421008 0.5010:03 0.95_0.02
DRTau* ~7.350% 9850728, 5.00_0.80 LSt 0.96_0.24
FTTau —8.6010 L2 12000_400 3.657020 0.501008 0.87_0.05
FZTau —8.421057 12000590 3.401007 0.50+0-03 0.96_0.01
GITau —7.6015:59 8200120 2.00+0-10 0.50+0-13 0.52+0-02
GKTau —7.30701% 74001100 2.0010-1 0.5070-60 0.8415:30
GNTau —7.4575:95 80007300 2.0070-15 0.5670:08 0.67 008
Haro6-28 —9.0075:5 74007500 2.2070-80 ——— ———
IQTau —7.857005 ) — 7.00_g05 | 84007200 /7400+200 2.0010:10 0.57 008 0.27+005

La Tabla 5-2 muestra la comparacion entre el valor para el coeficiente de extincion por polvo

con mayor probabilidad, presente en la distribucion posterior marginalizada, para este parame-

tro. También se presentan los valores reportados para el coeficiente de extincion en los estudios
presentados por McClure| (2019) y [Kenyon & Hartmann (1995)
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Tabla 5-2. Maximo de probabilidad para el A, junto con el A, reportado en la literatura.
CTTS A, (mag)(MCMC) | A,(mag)(McClure) A, (mag)(K&H)
BPTau ——— 0.5+1.4 0.76 & 0.30
ClITau 0.92103 0.5+ 1.0 1.77 £ 0.30
CWTau 2.87+0:05 6.4+ 0.4 3.1740.30
DETau 1.40 .93 1.140.8 0.59 4 0.30
DETau* - 1.14+0.8 0.59 4 0.30
DKTau 0.5070-22 0.9+0.7 0.76 4 0.30
DK Tau* 1.15_ 021 0.9+0.7 0.76 4 0.30
DLTau 1.50%016 1.6 £ 0.5 1.21 4 0.30
DOTau 2.3570-01 3.6+0.5 2.64 4 0.30
DRTau 0.8670-04 2.1405 1.36 £ 0.30
DRTau* 1.06+0-31 2.1405 1.36 £ 0.30
FTTau 2.451039 1.440.8 2.45 4 0.30
FZTau 5.451020 6.5+ 0.7 3.81 £ 0.30
GITau 0.6070-95 /4.00_g 05 3.7+1.9 0.87 4 0.30
GKTau 0.6070-65 2.0+0.6 0.87 4 0.30
GNTau - — & 45407 348 40.30
Haro6-28 3.30_1.40 3.30 4 0.60 1.77 +£0.30
IQTau 1.0070-15 2.441.3 1.25 +0.30

Considerando estos resultados junto con la informacion presente en la Tabla 3-6 se puede
apreciar que la exploracion, para algunas estrellas, de los parametros encuentra maximos de pro-
babilidad consistentes con lo presentado en la literatura. Estrellas como CITau; DETau utilizando
tanto las series de Paschen y Brackett como la serie de Balmer; DKTau; DRTau usando la serie de

Balmer; y Haro6-28 muestran tasa de acrecion comparables a las presentadas en la Tabla 3-6.

Aunque en menor cantidad, existen valores consistentes par el coeficiente de extincién reportado
en estrellas como ClTau, DLTau, FTTau y FZTau. Mientras que para la inclinaciéon determinada
independientemente, nuevamente CITau junto con DKTau y DRTau usando tanto las series de
Paschen y Brackett como la serie de Balmer, muestran valores méaximos de probabilidad consisten-
tes con lo reportado. Si bien la mayoria de las estrellas estudiadas siguiendo el método presentado
generan valores diferentes a lo esperado segin la literatura, es necesario destacar que parametros

como la tasa de acreciéon estelar y el coeficiente de extincion son inciertos para estrellas T-Tauri.

Cabe destacar que en la mayoria de las distribuciones posteriores marginalizadas generadas es
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posible establecer tendencias en los valores probables para los parametros. En este sentido, uno
de los resultados méas importantes puede ser el encontrar un baja probabilidad de ocurrencia para
cada parametro dentro del rango considerado en la exploraciéon. Esto es mas notable para el caso
del coeficiente de extincion por polvo, donde la exploracion para estrellas como FZTau y CWTau

encuentran que los valores reportados por McClure| (2019) son poco probables.

En el caso de estrellas como CWTau, DLTau, DOTau y FZTau, se destaca la forma de las
distribucion posterior marginalizada para la tasa de acreciéon en cada caso. Para estos resultados
fue necesario no utilizar la gausiana de probabilidad en el prior; Sin embargo la exploracion de
este parametro muestra una clara preferencia a tasa de acrecién menores a las reportadas por
la literatura, a pesar de presentar una comparacioén aceptable entre los modelos generados y las
observaciones; Figura 4.6, Figura 4.16, Figura 4.18 y Figura 4.26 respectivamente. Examinar la
comparacion entre los modelos seleccionados y las observaciones permite establecer visualmen-
te cuales resultados se pueden considerar. La comparacion de estrellas como GKTau, GNTau y
IQTau, no muestran un buen ajuste entre los modelos y las observaciones, por tanto, los resul-

tados de la exploracion de parametros para estas estrellas no refleja de manera fiel la realidad fisica.

Como resulados méas relevantes del estudio se mencionan:

= Se evidencia una relacion inversa entre los parametros de tasa de acrecion estelar y la tem-

peratura méaxima en el flujo de acrecion.

= La mayoria de las distribuciones posteriores marginalizadas para el A, muestran claras ten-

dencias a valores probables.

= El aplicar el método de estudio usando lineas de emisiéon en la serie de Paschen y Brackett
sugiere una discrepancia entre los valores mas probables para los parametros considerados,

con la excepcion de la tasa de acrecion para la estrella DETau y la inclinacion para DRTau.

» Utilizar el flujo total de las lineas de emision en las series de Paschen y Brackett, sugiere
valores probables para la tasa de acreciéon menores a los reportados de manera independiente

utilizando métodos alternativos para su determinacion.

= El uso de las cadenas Markov Monte Carlo permite estudiar de manera extensiva zonas del
espacio de parametros no estudiadas previamente para los modelos de acrecion magnetosfé-

rica.

= El método presentado es capaz de restringir eficientemente los valores probables para la

geometria de la magnetosfera y la temperatura maxima en el flujo de acrecion.
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Algunas de las discrepancias durante el estudio pueden ser corregidas en trabajo futuro. Es
posible que el factor de escalamiento (Ecuacion 3.6) no pueda solventar efectivamente todas las
incertidumbres asociadas a utilizar modelos con parametros estelares diferentes a las estrellas obser-
vadas en algunos casos; También existen incertidumbres asociadas al tipo espectral de las estrellas
T-Tauri, por lo que utilizar una red de modelos mas amplia podria llevar a resultados méas consis-
tentes con la literatura. De igual forma, los modelos de acrecion magnetosférica no incorporan la
contribucion por el choque de acrecion, esto puede afectar los flujos totales obtenidos para cada

tasa de acrecion.

Sin embargo, una de las principales fortalezas del anélisis bayesiano utilizado es incorporar
informacion disponible respecto a la realidad fisica para obtener la distribucién posterior de cada
parametro; Obtener mayor informaciéon respecto a la realidad fisica de los diferentes pardmetros
utilizados, en particular paradmetros no restringidos en este estudio como T},.., R; y AR, podria
llevar a distribuciones posteriores con valores mas consistentes con la literatura y mejor restringi-
das. Cabe destacar que es posible que multiples lineas de emision consideradas tengan valores de
flujo total muy similares entre diferentes modelos, de acuerdo a lo presentado en la Figura 2.10,
contar con mayor cantidad de informacién que permita discriminar los modelos méas probables

contribuiria a solventar esta dificultad.

En el caso de algunas estrellas como el caso de DRTau, es posible que las lineas de emision
observadas no tengan un origen completamente magnetosférico, Muzerolle et al.| (2001) muestra
que el perfil de la linea Ha posee una contribucion producto del viento estelar. También existe
la posibilidad de que la magnetosfera de la CTTS no se encuentra alineada con el disco externo,
esto podria explicar que el MCMC encuentra valores probables para la inclinaciéon diferentes a los

reportados en la literatura para algunas estrellas.

Considerando la novedad de utilizar el flujo total de las lineas de emision en las series de
Paschen y Brackett para determinar el coeficiente de extincién por polvo para estrellas CTTS, el
uso de multiples lineas de emisioén para determinar valores probables para los diferentes parametros
magnetostéricos y el uso de la estadistica bayesiana para obtener e interpretar los resultados, el
método presentado puede representar una forma alternativa de estudiar el proceso de acrecién
magnetosférica y determinar el coeficiente de extincion para estrellas CT'TS; siempre que se tomen

en cuenta las sugerencias mencionadas.
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Apéndice A
Libreria de espectros y lineas de emision.

A continuacién se presentan los espectros de cada estrella en la muestra junto con las respectivas
lineas de emision de cada una. Como estos espectros se obtienen directamente de la referencia

principal (McClure, 2019) se nombra el tipo espectral anotado segiin la misma.

Figura A.1: Izquierda espectro de BPTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.2: Izquierda espectro de CITau. Derecha lineas de emision.

Figura A.3: Izquierda espectro de CWTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.4: Izquierda espectro de CXTau. Derecha lineas de emision.

Figura A.5: Izquierda espectro de DETau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.6: Arriba espectro de DETau, region visual. Abajo lineas de emision.

Figura A.7: Izquierda espectro de DKTau. Derecha lineas de emisién.
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Figura A.8: Arriba espectro de DKTau, region visual. Abajo lineas de emision.

Figura A.9: Izquierda espectro de DLTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.10: Izquierda espectro de DOTau. Derecha lineas de emision.

Figura A.11: Izquierda espectro de DRTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.12: Arriba espectro de DRTau, region visual. Abajo lineas de emision.

Figura A.13: Izquierda espectro de DSTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.14: Izquierda espectro de FQTau. Derecha lineas de emision.

Figura A.15: Izquierda espectro de FSTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.16: Izquierda espectro de FTTau. Derecha lineas de emision.

Figura A.17: Izquierda espectro de FXTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.18: Izquierda espectro de FZTau. Derecha lineas de emision.

Figura A.19: Izquierda espectro de GITau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.20: Izquierda espectro de GKTau. Derecha lineas de emision.

Figura A.21: Izquierda espectro de GNTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.22: Izquierda espectro de Haro6-28. Derecha lineas de emision.

Figura A.23: Izquierda espectro de HPTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.24: Izquierda espectro de HPTauG3. Derecha lineas de emision.

Figura A.25: Izquierda espectro de HQTau. Derecha lineas de emision.
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Figura A.26: Izquierda espectro de IQTau. Derecha lineas de emision.

Figura A.27: Izquierda espectro de IRAS04125+2902. Derecha lineas de emision.
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Figura A.28: Izquierda espectro de TRAS04303+2240. Derecha lineas de emision.

Figura A.29: Izquierda espectro de RYTau. Derecha lineas de emisién presentes.
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