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Capitulo 1

Introduccion

En los dltimos anos se ha acumulado una cantidad considerable de evidencia observacional de
acrecion magnetosférica en las estrellas jovenes, uno de los métodos mediante el cual el disco que
rodea a una estrella joven se disipa, jugando un papel importante en la formacion de la estrella y
en el establecimiento de las propiedades de las regiones en las que se forman y migran los planetas
(Hartmann et al., 2016). A pesar de esto, solo se han modelado las lineas de hidrégeno (Hartmann
et al., 1994; Muzerolle et al., 1998, 2001) y sodio (Muzerolle et al., 2001) con este mecanismo.
Este trabajo busca ampliar el entendimiento que se tiene de la formacion de lineas espectrales en

estrellas jovenes mediante el modelaje de las lineas de calcio II utilizando el modelo magnetosférico.

Como nuestro objetivo es estudiar las estrellas jovenes, debemos entender como estas se forman.
Para empezar debemos resaltar que el material entre las estrellas, llamado medio interestelar
(ISM), esta compuesto de gas y polvo, donde este ultimo solo es el 1% de su masa total, el cual es
enriquecido por los vientos estelares y eventos explosivos como las supernovas de estrellas cercanas.
Asimismo, el ISM no es uniforme en densidad, dando pie a la formacién de glébulos y nubes dentro
de él. Nuestro principal interés reside en los niicleos moleculares, condensaciones de gas molecular
frias y densas, altamente ligadas a la formacion estelar al ser consideradas las cunas de las estrellas

jovenes.

Para que una estrella nazca, se requiere que la gravedad supere las fuerzas de resistencia,
provenientes de la presién térmica del gas, los movimientos turbulentos y los campos magnéticos,
y se inicie el colapso de un nicleo molecular (Hartmann, 2009); este colapsa por su propia gravedad
hasta que existe un objeto central en equilibrio hidrostatico (HEQ), rodeado por una envolvente
de gas y polvo (protoestrella, Figura 1.1.c), cuyo material no cae radialmente hacia la estrella

debido a que el nicleo de la nube molecular tiene un momento angular inicial que debe conservarse
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durante el proceso de caida.

En realidad, el material cruza el ecuador a cierta distancia de la estrella, donde encuentra
material que proviene del lado opuesto de la envolvente, chocando y disipando la componente
vertical del momento angular del material; como consecuencia, este permanece en el plano medio,
girando alrededor de la estrella, formando el disco de acrecién (estrellas Herbig Ae/Be, T Tauri,
Figura 1.1.d). Eventualmente, el disco es disipado por acrecion de masa (ya sea en la estrella
central o en planetas) y fotoevaporacion (por radiaciéon ultravioleta de la estrella central), dando

paso a una estrella de la secuencia principal con su posible sistema planetario (Figura 1.1.f)

c) t~104-105r

\/
/)

Protostar, embedded in
8000 AU envelope;

a)

—_— -
F———— 10000 AU
Dark cloud cores Gravitational collapse disk; outflow

1pe

t~10°-106yr

W/

o) t-109-107yr || 1) t>107yr

N
an

d)

50 AU
100 AU

Pre-main-sequence star, Main-sequence star,
T Tauri star, disk, outflow remnant disk planetary system (?)

Figura 1.1: Vista esquemaética de las fases de formacién estelar. Figura tomada de Mandt et al. (2015).

Los objetos como las protoestrellas, las estrellas Herbig Ae/Be y las estrellas T Tauri, que
estan en su etapa de formacion en la pre-secuencia principal, son conocidos como objetos estelares
jovenes (YSO, Strom, 1972) y pueden ser clasificados por su estado evolutivo como Clase I, II o
I1I segiin su distribucién de energia espectral (SED) infrarroja, la cual enfatiza las propiedades del
polvo circunestelar, donde cada clase es definida cuantitativamente por la pendiente m de la SED

entre 2.2 — 25um (m = dlog(AF X)/dlog]). De esta manera tenemos,

» Clase I (m > 0): SEDs con emision infrarroja creciente. Son objetos que estin muy oscure-

cidos por el material de la envolvente polvorienta que cae, tipica de las protoestrellas.
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= Clase IT (—2 < m < 0): SEDs con pendientes relativamente planas o negativas que corres-
ponden al exceso de emision, respecto a la SED esperada de una fotosfera, debida al polvo

en un disco alrededor de una estrella pre-secuencia principal.

» Clase IIT (m < —2): SEDs que exhiben poco o ningiun exceso en el infrarrojo (IR). Los flujos
de infrarrojos son fotosféricos, lo que indica que cualquier material del disco inicial se ha

acrecido en la estrella, en los planetas o se ha dispersado.

En la Figura 1.2, se muestra la forma de la SED en diferentes estados evolutivos, donde LK Ca7
es un ejemplo de una estrella Clase III con pendiente fotosférica equivalente a la de un objeto
(cuerpo negro) con una sola temperatura. AA Tau es un ejemplo de una clase II, con exceso de
emision causado por el disco de polvo, donde la temperatura de este depende del radio, al igual
que en una envolvente. Finalmente, 04016 + 2610 es un ejemplo de una protoestrella (Clase I) con

un exceso de emisién debido a la envolvente de gas y polvo cayendo hacia la estrella.

4
-6 04016+ 2610 1
= 8 .
- L
g | AA Tau
~10F .
r LKCa 7
13- -
U TN T TR NN ONRN TS WO WO (ST CINER SRS WY W SN SO TN TR SO S
= 0 1 2 3
log A (W)

Figura 1.2: Distribuciones de energia espectral (SED) de tres objetos estelares jovenes. El objeto TRAS 04016 +
2610 es una Clase I, AA Tau es Clase Il y LKCa 7 es una Clase I1I. Figura tomada de Hartmann (2009).

Este trabajo se enfocara en el estudio de las estrellas T Tauri (TTS); estas son estrellas de la
pre-secuencia principal de baja masa y tipos espectrales tardios, caracterizadas por tener lineas de
emision fuertes. Convencionalmente, se dividen segiin la fuerza de la linea de Ha en estrellas T

Tauri clasicas (CTTS), con anchos equivalentes de Ha, EW (Ha), mayores a 10 A, y estrellas T
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Tauri débiles (WTTS), con EW (Ha) menores a 10 A. Cabe destacar que este limite en realidad
depende del tipo espectral y para estrellas mas tardias se necesitan EW (Ha) limites mas grandes

(White & Basri, 2003).

Inicialmente, se propuso la fuerte actividad magnética (fuertes campos magnéticos, grandes
manchas estelares, lineas y continuos de emisién cromosféricos y coronales realzadas) de las TTS
como la responsable de las fuertes lineas de emisiéon. No obstante, la actividad magnética de las
TTS no puede producir luminosidades comparables a las observadas en las CTTS, se requiere una
fuente de energia externa a la estrella para explicar los excesos observados en las CTTS. Esto
sumado a la emisién del gas y los excesos de infrarrojos cercanos (entre 2.2 — 25um) del disco
interno (< 10 AU), no observados en las WT'TS, enlazan a las CTTS con la presencia de un disco

circunestelar interno (polvoriento) del cual estan acreciendo masa.

De esta manera, al catalogar a una T'I'S como CTTS o WTTS se le esté clasificando segiin su
estado de acrecion. Una WTTS ha perdido su disco interno; al no estar acreciendo, la emisién de
Ha es relativamente débil. En el caso contrario, donde la estrella si estd acreciendo del disco, la
emision de Hea puede incrementarse fuertemente. Teniendo esto en cuenta, se hace la identificacion
de las CTTS con objetos de Clase II y las WT'TS con los objetos Clase I1I. Es importante recalcar
que, aunque es comun identificar a las Clase III como estrellas més antiguas que las Clase II, se
han observado estrellas T Tauri en diferentes estados evolutivos con edades similares, indicando

que la edad no es el tnico factor en la determinacién de la disipacién del disco.

En la Figura 1.3, se muestran perfiles de la linea Ha para estrellas T Tauri tipicas. La WTTS
DI Tau exhibe un perfil cromosférico tipico, relativamente estrecho y con una inversiéon central.
Mientras que, los perfiles de las CTTS muestran que no solo aumenta el ancho equivalente con la
presencia de un disco; sino que también aumenta el ancho de la velocidad de la linea. A su vez,
estas estrellas muestran un comportamiento complejo: hay absorcion desplazada al azul, evidencia
directa de pérdida de masa y asimetrias en el sentido de emision mas azul que roja; ocasionalmente
se puede ver una absorcion desplazada al rojo y al azul, como en el caso de DK Tau (Hartmann,

2009).

Todas las CTTS tienen una componente cromosférica analoga a las que exhiben las WTTS.
Sin embargo, ésta solo es relevante para las bajas acretoras, donde la componente magnetosférica
es pequena. En el presente trabajo de investigacion, se hace uso de estrellas jévenes en ambas fases
evolutivas, donde las WTTS proveen una forma de medir y calibrar la contribucién cromosférica

en las CTTS, en especial en las estrellas con baja tasa de acrecion.
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Figura 1.3: Perfiles de linea Ha para estrellas T Tauri. Los flujos observados estédn normalizados al continuo estelar

v graficados como una funciéon del cambio de velocidad desde el centro de la linea. Figura tomada de Hartmann

(2009).

Por lo que se refiere a la acreciéon de disco a las estrellas pre-secuencia principal, la primera
explicacién de este proceso vino por parte de Lynden-Bell & Pringle (1974) con el modelo de capa
limite, el cual sugiere que el exceso de emisién de las estrellas T Tauri podria ser impulsado por la
acrecion del disco. En este modelo, la presencia del disco explica el exceso de emisién infrarroja,

este se extiende hasta la estrella moviéndose a velocidades keplerianas (~ 200 km s~!) por lo cual
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debe frenar para acoplarse a la estrella que rota a velocidades de 15 — 20 km s~!. La capa limite
es la region delgada y cercana a la estrella donde el disco frena, transformando su energia cinética

en energia térmica, con lo que se calienta el gas en el disco.

De esta manera, el gas caliente predicho en la capa limite produciria la emisién continua ultra-
violeta observada (Hartmann, 2009). Sin embargo, aunque este modelo podria reproducir las altas
velocidades de caida percibidas, no es capaz de explicar las asimetrias vistas en las observaciones;
especificamente, bajo ninguna circunstancia es capaz de reproducir la absorcién corrida al rojo

presente en las mismas.

El modelo propuesto por Lynden-Bell y Pringle es en general correcto. Los momentos angulares
del colapso de las nubes protoestelares son lo suficientemente grandes como para formar proto-
estrellas con discos giratorios a su alrededor; la acrecién alimenta la mayor parte del exceso de
emision en el éptico-ultravioleta de las estrellas T Tauri y los excesos infrarrojos surgen de los
discos de acrecion circunestelar (Hartmann, 2009). No obstante, el exceso de emisién observado
en longitudes de onda 6pticas y ultravioleta, aunque impulsado por acrecién, no surge de una
capa limite; en cambio, la acrecién en las fotosferas estelares parece estar mediada por los campos

magnéticos estelares.

En esta visiéon, el disco circunestelar es truncado a unos pocos radios estelares por el campo
magnético de la estrella, el material se acrece desde el disco hacia la estrella siguiendo las lineas
del campo magnético formando un choque de acrecién en la superficie estelar cuando se frena. Las
linecas de emision observadas se forman en el material en caida libre dentro de las columnas de
acrecion, mientras que el exceso del continuo que domina en la region UV se forma en el choque
de acrecion (Hartmann et al., 2016). La indicacién méas directa de caida magnetosférica proviene
del anédlisis de asimetrias en los perfiles de linea, especificamente, la absorcion corrida al rojo;

asimetrias ahora pensadas que se producen en las columnas de acrecién magnetosférica.

El modelo de acrecién magnetosférica, inicialmente adaptado del modelo de acrecién en las
estrellas de neutrones de Ghosh & Lamb (1979) para explicar la lenta rotacién de las estrellas
T Tauri, es el paradigma actual para transferir materia del disco a la estrella, el cual a pesar
de su simplicidad, ha tenido éxito explicando los perfiles de linea de las lineas de hidrégeno de
Balmer en CTTS (Hartmann et al., 1994; Muzerolle et al., 1998, 2001; Thanathibodee et al., 2019,
2021). Sin embargo, los modelos se basan en una estructura de temperatura empirica ya que atin

se desconocen los mecanismos de calentamiento que toman lugar en el proceso.

Es debido a esto que se elige hacer el analisis sistemético de las lineas de calcio 11, ya que las
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lineas H y K de Ca 11 son unos de los principales agentes de enfriamiento en la cromosfera del Sol
y otras estrellas de tipo tardio, por lo que se espera que sean buenas trazadoras de temperatura en
las estrellas a considerar en este estudio. Asimismo, las lineas de triplete infrarrojo (IR) de Ca 11
también parecen depender de la densidad (Muzerolle et al., 1998), lo cual puede ser relevante para

constrenir no solo la distribuciéon de la temperatura sino también la geometria de la magnetosfera.

No obstante, a pesar de la relevancia de las lineas de Ca 11 como indicadores de las condiciones
fisicas en los flujos de acrecion magnetostérica, nunca antes se habia realizado un estudio sistematico
de estas lineas en el espectro de estrellas jovenes. En parte, se debe a la dificultad de obtener
espectros que cubran desde el azul ultravioleta hasta el rojo simultadneamente, lo cual, considerando
la variabilidad de las CTTS, también genera incertidumbre al comparar datos de distintas épocas.
Sin embargo, en la actualidad existen varios instrumentos como el X-shooter (Vernet et al., 2011)
en el ESO Very Large Telescope (VLT), que brindan la cobertura necesaria y permiten la toma de

datos simultanea desde 300 hasta 2500 nm.

Con esto en mente, se plantea el analisis sistemético de la predicciéon del modelo magnetosférico
para las lineass de calcio II (Capitulo 2), para lo cual se construye una red de aproximadamente
715 000 modelos! en un espacio de parametros 5-dimensional que considera la tasa de acrecién de
la estrella, la temperatura maxima de la distribucién de temperatura, la geometria de la magne-
tosfera y el angulo de inclinacion de la linea de vision. El anélisis presentado no solo estudiara el
comportamiento de la red segiin cada pardmetro sino también compararé las predicciones de este
mismo con CTTS de la region de Camaleon I mediante un anélisis estadistico bayesiano, donde
se anade la abundancia de calcio como un sexto parametro a considerar, con el fin de explorar la
abundancia de calcio en las columnas de acrecion e inferir propiedades magnetosféricas para cada

estrella y restringir la estructura de la temperatura y la geometria del modelo magnetosférico.

Ademas, se realizara el estudio sisteméatico de las lineas de Ca 11 en las observaciones, estu-
diando la naturaleza de los perfiles v la importancia de la componente cromosférica en estas lineas
(Capitulo 3). La comparacién entre las observaciones y los modelos (Capitulo 4), nos permitira
estudiar la abundancia de calcio relativa a la abundancia solar en las columnas de acrecién, lo
cual puede dar informacién acerca de las propiedades del disco y la formacion de planetesimales y

planetas.

'La red de modelos fue amablemente calculada por el Dr. Thanawuth Thanathibodee
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Capitulo 2

Modelando la acrecion magnetosférica

2.1. Acrecion Magnetosférica

Low-velocity

Disk wind/jet disk wind?

Accretion flows

Accretion shock

Inner hot }
dust wall Dusty disk

Hot continuum L Inner
emission (T=8,000K); Broademissionlines  gaq djsk
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Figura 2.1: Vista esquematica de una estrella joven que acrece desde un disco a través de la magnetosfera estelar.

Figura tomada de Hartmann et al. (2016)

En la Figura 2.1 se muestra una vision esquematizada del modelo de acrecion magnetosférica
en estrellas jovenes. Se parte de una estrella Clase II caracterizada por su disco circunestelar de gas
y polvo, dentro de este el material es transportado hacia las cercanias de la estrella. En un radio de
~ 0.1AU aproximadamente, el campo de radiacién de la estrella central eleva las temperaturas del
disco por encima de ~ 1000K, causando la sublimacién del polvo ¥ creando un radio de destruccion,
también conocido como la pared de polvo. Esta ultima reprocesa la energia que absorbe y la emite

en el infrarrojo cercano, explicando los excesos observados en estas longitudes de onda.
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Mas adentro de la pared de polvo, el disco estd compuesto solo por gas. Partiendo de que la
estrella central posee un campo magnético estelar lo suficientemente fuerte para truncar el disco a
unos pocos radios estelares, premisa que es validada con las mediciones de campos magnéticos en
TTS, las cuales dan como resultados campos magnéticos del orden de 1-2 kG (Johns-Krull, 2007;

Donati & Landstreet, 2009).

Si el gas esta suficientemente ionizado, la materia no puede moverse libremente dentro de una
distancia r dada por el punto donde la presién magnética y de gas se encuentran en equilibrio,
B?/87 =~ pv? (v es la velocidad de caida, aproximadamente Kepleriana v = (GM/r)Y/? y p es la
densidad de caida). A esta distancia, la materia se acopla al campo magnético B y la acrecién
puede incluso detenerse. Haciendo la aproximaciéon de un campo de fuerza dipolo B = p/r? en un

radio estelar R,, tenemos que el radio de truncamiento esta dado por:

it 7 B4/? 12/7

Donde p es el momento dipolar de la estrella, u = B, R?. Considerando valores tipicos de tasa de
acrecion de M = 108 Moyr—!, masa y radio estelar 0.5 M, y 2 R respectivamente y adoptando
valoresde £ = 0.7y B = 1—-2 kG, donde £ es un factor de correcciéon que depende de los detalles de
la interacciéon disco-magnetosfera, el radio magnestosférico es entonces ry; =~ 4 — 6 R, (Hartmann

et al., 2016).

Seguidamente, la materia se acrecera a la estrella guiada por las lineas del campo magnético
en columnas de acrecién. Para que esto ocurra la materia debe perder momento angular, por lo
que las lineas del campo magnético que canalizan el flujo deben conectarse a las regiones del disco
dentro del radio de co-rotacién R, (Radio en el cual la velocidad kepleriana del disco iguala a la

velocidad de rotacion de la estrella), transfiriendo momento angular a la estrella durante el proceso.

Sin embargo, muchas estrellas T Tauri, especialmente aquellas con discos internos, son rotadores
lentos, lo que indica que debe haber una pérdida significativa de momento angular para compensar
el aumento en la rotacion por acrecion, sugiriendo que algunas lineas de campo magnético estelar se
acoplan al disco fuera del R,, para evitar el aumento de la rotacion estelar. El disco debe transferir

el momento angular necesario hacia afuera, ya sea internamente o mediante viento estelar.

Es importante resaltar que los mecanismos de transporte de momento angular en los discos
protoestelares y protoplanetarios no se comprenden completamente en la actualidad. La inestabi-

lidad magnetorrotacional, que se cree que es responsable del transporte turbulento en los discos
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ionizados, es de relevancia limitada para estos discos frios de baja ionizacién. La inestabilidad
gravitacional (GI) puede ser importante para transportar el momento angular en discos protoeste-
lares jévenes masivos, pero es poco probable que este mecanismo sea relevante en etapas evolutivas
posteriores. Las alternativas son vientos/jets del disco, los cuales transportan el momento angular
fuera del disco (por lo que el material se mueve mas cerca del pozo de potencial) y el efecto Hall.
No obstante, es posible hacer predicciones sobre la emision de discos circunestelares sin conocer

los detalles de la transferencia del momento angular.

Recapitulando, con el truncamiento del disco en varios radios estelares, la materia caera desde
r)r en columnas de acrecion, las cuales se calientan a temperaturas de ~ 8000K o mayores (por un
mecanismo presumiblemente magnético). Por otra parte, en la columna de acreciéon el material se
mueve con velocidades de caida libre (’Uff = (2GM,/R,)"*(1 - R*/-rm)lﬁ) ; asi, cuando el material
se levanta del disco se esta moviendo a velocidades bajas pero en el momento en que el gas choca

cerca de la fotosfera, este se mueve a velocidades del orden de 300 kms—!.

El choque resultante de la desaceleracion abrupta del material calienta el gas brevemente a
temperaturas del orden de 10° K. La mayor parte de la emision de rayos-X resultante se absorbe y se
vuelve a radiar a temperaturas mas bajas, produciendo los fuertes excesos del continuo ultravioleta-
optico junto con algunas lineas de emision relativamente estrechas. De este modo, la energia del
choque proviene de la energia potencial gravitacional (acrecion), sumada a la energia que proviene
de la estrella y la energia derivada de la contraccion gravitacional de esta misma al estar en su fase
pre-secuencia principal. Consecuentemente, la luminosidad del choque de acrecion, asumiendo la

disipacién completa de la energia cinética, esta dada por (Hartmann et al., 2016):

T = 1MU2 =

s 1— =) ~ 08— 2.2
2 R, 08 (22)

GMM, R GMM,
Tii R,

Donde M, y R, son la masa y el radio de la estrella, respectivamente y M es la tasa de acrecion.
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Para modelar la emisién de la regién del choque generalmente se supone que la regién emisora
estd en una columna plano paralela y vertical, restringida por el campo magnético. A su vez, esta
es comunmente dividida en tres subregiones: la regién pre-choque o precursora, la regiéon post-
choque o de enfriamiento, y la fotosfera caliente debajo del choque (Calvet & Gullbring, 1998),
mostradas esquematicamente en la Figura 2.2. La zona post-choque abarca aproximadamente
lpost = 7 % 105M:81M§_’;4R2_1/2f0_01 cm, (Hartmann et al., 2016), donde foo1 es la fraccion de la
superficie estelar cubierta por las columnas de acrecion en unidades de porcentaje. Cabe destacar
que este valor es mucho méas pequeno que el radio estelar, justificando la aproximacién de planos

paralelos.

El choque emite 1/2 de su energia hacia abajo a la regién de post-choque y la fotosfera, y 1/2
hacia arriba a la regién de pre-choque. Esta tltima reprocesa la energia obtenida por el choque,
enviando hacia abajo ~ 1/2 de esta. La fotosfera calentada es entonces irradiada con ~ 3/4 de
la energia de choque, la reprocesa en longitudes de onda mas largas y la emite hacia arriba. Con
ninguna absorcion significativa en la region de enfriamiento, la energia que emerge de la region es
entonces ~ 1/4 de la energia de choque de la region pre-choque mas ~ 3/4 de la energia de la

fotosfera calentada y regién post-choque (Calvet & Gullbring, 1998).

Figura 2.2: Diagrama esquematico de la estructura del choque de acrecién que muestra la regién precursora o
pre-choque, la regién post-choque y la fotosfera calentada debajo del choque. Figura tomada de Hartmann et al.

(2016)
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Figura 2.3: Distribucién de energia espectral de la estrella clasica T Tauri BP Tau (linea continua gris), fotosfera
estelar (linea azul) y modelo de choque de acrecion (linea roja) que muestran las contribuciones del pre-choque
(linea punteada gris) y las regiones fotosfera-post-choque calentadas (linea discontinua gris). Figura tomada de

Hartmann et al. (2016)

La Figura 2.3 muestra el espectro de una estrella clasica T Tauri (CTTS) junto con un modelo
de choque, indicando por separado la emisiéon de cada region. La fotosfera calentada alcanza su
punto maximo en longitudes de onda méas cortas que la fotosfera estelar debido a su temperatura
mas alta. Una contribucion al salto de Balmer surge en la regién de transiciéon, donde la fotosfera se
une a la region post-choque. La region del pre-choque, 6pticamente delgada, suma principalmente

a la emision del continuo en el salto de Balmer y en la regién ultravioleta lejana (FUV).

Por otro lado, debemos considerar la actividad cromosférica de estas estrellas cuya estructura
esta dominada por la actividad del campo magnético estelar. Al contrario del espectro de la fotos-
fera, en el espectro de la cromosfera dominan las lineas de emisioén; para estrellas como el sol, se
tienen lineas particularmente fuertes para las lineas de Balmer y la lineas Calcio IT K y H. Ahora
bien, las TTS son estrellas con campos magnéticos mucho més activos a los de una estrella en
la secuencia principal, por lo tanto hay mas actividad en la cromosfera y las lineas de emision se

hacen (atin més) relevantes.

De esta manera, un espectro de una CTTS tipica incluye la emisién de choque (suma de la
emision en la regién de pre-choque y en la fotosfera calentada) mezclada con la emisiéon de la
actividad cromosférica y la fotosfera estelar. Ademés, exhibe el exceso de emisién en el cercano
infrarrojo por la pared de polvo del disco y fuertes lineas de emisién para hidrégeno, calcio 1I |

helio y sodio formadas en la magnetosfera, como se muestra en la Figura 2.4.
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Figura 2.4: Espectro de X-Shooter de la CTTS RU Lup. Figura tomada de Alcala, J. M. (2021)

En cuanto a los perfiles de las lineas de emision, estos se explican naturalmente si su formacion
ocurre en la magnetosfera, como se muestra esquematicamente en la Figura 2.5. El centro de la
linea se forma en la region donde la materia acaba de levantarse del disco, la cual tiene velocidades
muy bajas pero grandes volimenes de emision. En contraste, las alas de la linea se forman cerca

de la estrella, donde la materia se acerca a la superficie a velocidades de caida libre.
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Figura 2.5: Esquema de formacion de lineas en flujo magnetosférico. Figura tomada de Calvet & D’Alessio (2011)

A estas altas velocidades la materia que, desde la linea de vision, cae hacia la estrella alejandose
del observador puede absorber la emisién de choque de acrecion de fondo (para ciertas inclinaciones
de la linea de visién), lo que explica naturalmente la componente de absorciéon desplazada al rojo

(Calvet & D’Alessio, 2011); mientras que, la materia que cae hacia la estrella acercandose al

22



observador explica el ala en el azul. Consecuentemente, las lineas con anchos grandes comparables
a la velocidad de caida libre surgen en la extensiéon de la magnetosfera, mientras que las lineas

estrechas se producen probablemente en la regién del choque de acrecion.

La realidad es, por supuesto, mucho méas complicada. Aparte de la variabilidad observada
en el exceso del continuo y de las lineas de emisién, el campo magnético y el eje de rotacion
probablemente no estén alineados, los flujos de acrecion reales no son homogéneos en densidad o
temperatura, gran parte del campo se distribuye en momentos cuadrupolares v de orden superior,
lo que implica que el componente dipolar es considerablemente mas débil (Hartmann et al., 2016).
Sin embargo, el modelo de acrecion magnetosférica reproduce los excesos observados en el continuo
azul y ultravioleta del espectro y de los perfiles de las lineas razonablemente bien a pesar de su

simplicidad al considerar un campo magnético dipolar, axialmente simétrico y flujos homogéncos.

2.2. CAlculo de los Modelos

Se construye una red de modelos basados en el modelo presentado en Hartmann et al. (1994),
tomando en cuenta las modificaciones realizadas en Muzerolle et al. (2001). En particular, se emplea
una geometria dipolar y simétrica para el campo magnético y la columna de acrecién (Figura 2.6)
caracterizada por el radio interior y el radio exterior del flujo en el disco, los cuales son parametros
libres y establecen tanto el tamarnio y la extension del flujo como los limites del impacto de acrecion

en la superficie de la estrella.

SR NN T N U N N | | N SO W

cooo b e by by

0.0 1.0 2.0 3.0

Figura 2.6: Esquema de la geometria del campo magnético dipolo utilizada en el modelos. Figura tomada de

Hartmann et al. (1994)
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Seguidamente, dada una geometria especifica se determina el campo de velocidad del gas en
la magnetosfera, asumiendo caida libre del disco a la estrella, constrenida a lo largo de las lineas
del campo magnético. A partir de esto y de un valor de tasa de acrecién (parametro de entrada)
podemos derivar la distribucién de densidad, la cual determina la forma de la distribucién de

temperatura.

Por otra parte, la radiacion de la fotosfera estelar y del choque de acrecion se describen cada
una por una temperatura caracteristica de cuerpo negro diluida por su factor de llenado (filling
factor) apropiado, el cual permite considerar que en un punto de la magnetosfera, la radiacion
cubre un angulo sélido menor a 47 debido a que no hay radiaciéon desde el vacio. Ademas, el disco
se considera opaco en todas las longitudes de onda, por lo que no se incluye ninguna fuente de

radiacién de él y se ignora la seccién de la magnetosfera que pueda estar debajo de este.

Para calcular la intensidad promedio .J, y la funcién fuente S,;, se implementa la aproximacién
de Sobolev extendida. Este método es valido en situaciones con grandes gradientes de velocidad,
como en nuestro caso, y permite simplificar enormemente la transferencia radiativa ya que solo se
necesita considerar en cada punto la radiacion local y cualquier interaccion con otros puntos en el
medio con la misma velocidad radial, denominados como superficies de velocidad constante. Dicho

esto, se describe el campo de radiacién con la intensidad promedio dada por:

Jo =1 = B(r)]S(r) + B(r) L. + F(r) (2.3)

Donde 3 es la probabilidad de escape de radiacion local; es decir, la probabilidad de que un
fotén escape en un solo intento, y del continuo (fotosfera estelar mas choque de acrecion, descrita
por Ic), S(r) es la funcion de fuente local y F(r) es el término no local, que tiene en cuenta
cualquier contribucién de los cruces de superficie a velocidad constante (Hartmann et al., 1994).

La funcién fuente para una transicion de linea particular viene dada por,

3 -1
S = 2 [(%) ~ 1] (2.4)

c nug

Donde N, Ny, g; v g, son las poblaciones y los pesos estadisticos de los niveles inferior y superior,

respectivamente, de la transicion.
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Figura 2.7: Diagrama esquemaético de CV multi, cdédigo utilizado en el tratamiento de equilibrio estadistico de los

modelos.

Se usa un tratamiento de equilibrio estadistico para calcular las poblaciones de nivel de un
atomo dado, mostrado esqueméaticamente en la Figura 2.7. Detalladamente, esto consiste en resolver
las ecuaciones de equilibrio estadistico, en donde se supone que las poblaciones de los niveles son
constantes y estan dadas por la suma de todas las transiciones (radiativas y colisionales) que traen
electrones al nivel, menos la suma de todas las transiciones que sacan electrones del nivel; las tasas
radiativas se calculan con intensidades promedios dadas por la Ecuacion 2.3 para cada transicion.
Las funciones fuente resultantes se utilizan para calcular un nuevo conjunto de intensidades medias,
y el proceso se repite iterativamente hasta que las soluciones de poblacién de nivel converjan

(Muzerolle et al., 1998).

Para el calculo del coeficiente de absorcion se sigue la prescripcion clasica donde se describe a un
electrén con oscilador arménico amortiguado. Esto parte de la premisa de que una carga acelerada
emite radiacién (oscilador armonico), pero debido a que la particula esta perdiendo energia (la
energia estd siendo radiada) se considera que el oscilador es amortiguado por su propio campo

magnético y una fuerza amortiguadora de constante I'.

Debido a que este método no considera la estructura de los niveles entre los cuales ocurre
una transicién, predice un perfil de absorcién intrinseco tinico para todas las transiciones; por lo
tanto, se introduce un factor llamado La fuerza del oscilador f el cual indica el nimero efectivo

de osciladores armoénicos clasicos involucrados en una transicidon dada. Este factor depende solo
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de las propiedades fisicas del 4tomo y surge naturalmente al calcular las secciones rectas de las

transiciones con el tratamiento cuantico.

Ademas, se incluyen los efectos del ensanchamiento de lineas donde todas las interacciones que
causan ensanchamiento en estas se describen en términos de una constante de amortiguamiento
I'; con lo cual, el ensanchamiento / amortiguamiento total es la suma de todas las constantes
de amortiguamiento (Ecuacion 2.5, siguiendo la prescripcién de Vernazza et al., 1973). En con-
creto, se consideran los ensanchamientos Natural (Ci.g), Van der Waals (Cyqy). Stark-lineal y
Stark-cuadratico (Cstark), con los que se reproducen los perfiles con alas anchas de altas veloci-
dades consistentes con las observaciones (Muzerolle et al., 2001). En la Figura 2.8 se muestra la

comparacion entre el perfil producido para Ha antes y después de considerar estos efectos.

N, (il N. \**
I'= Crag + Chaw (10160111_3) (SOUOK) + Chtar (Eﬁcm—_i) (2:2)

S A s s B e S S S B
— damping §

10 no damping (: Ha

8

relative flux
[o
LA | LN L B L L Y B B AL L B B

-500 0 500

velocity

Figura 2.8: Efecto del ensanchamiento de lineas en los perfiles del modelo Ha: modelo sin ensanchamiento de linea
(linea discontinua) y modelo que incluye parametros de ensanchamiento de linea (linea solida). Figura tomada de

Muzerolle et al. (2001)

Con respecto al ensanchamiento natural, este corresponde al efecto del tiempo de vida media
del electrén en un nivel de energia dado y afecta a todos los a&tomos incluso a los a&tomos aislados.
Por otra parte, los ensanchamientos de Van der Waals, Stark-lineal y Stark-cuadratico son produ-
cidos por perturbaciones a los niveles de energia causadas por otras particulas (ensanchamientos

por presién) y no afectan a todos los 4&tomos por igual; el Stark lineal solo afecta al hidrégeno
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siendo los perturbadores los protones y electrones, mientras que el Stark cuadratico (importan-
te a altas temperaturas) y el Van der Waals (importante a bajas temperaturas) afectan a todos
los atomos excepto al hidrogeno, siendo los electrones y atomos de hidrégeno los perturbadores

respectivamente.

Cabe resaltar que no se incluyen los efectos de rotaciéon. Las CTTS son rotadores lentos y aun
a velocidades de rotacion mas altas que los valores tipicos no hay cambios significativos en las alas
de las lineas ya que estas dependen de las altas velocidades de caida cerca de la estrella, donde
la componente azimutal de la velocidad es pequena en comparacion con estas (Muzerolle et al.,

2001).

De esta manera, la opacidad de la linea esta dada por:

o X0
Xt = mH(ﬂa Y) (2.6)

Donde yq es la opacidad central de la linea, Avp es el ensanchamiento por efecto Doppler y

H(a,y) es la funciéon de Voigt, la cual modula el ensanchamiento de las lineas causada por las

interacciones restantes. Expresiones dadas por:

me? gilNy
o= (1- 4% (27)
Ry, =28, 25 (2.8)
¢ i
a [ eVdy
H(a,y) = — —_— 2

Donde a = I'/d7rAvp,v = (v — 1) /Avp, y = Av/Avp (Mihalas, 1978) y I esta dada por la
Ecuacion 2.5.

Por otro lado, se tiene un sistema de referencia p, q ,z’, donde p y q estén en el plano del cielo
y z' en la direcciéon del observador. Este sistema esta rotado por édngulo i respecto al sistema de

referencia del objeto en si, x, y, z, donde x, y estdn en el plano del disco y z es la direccion de

rotacion (ver Figura 2.9).
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Figura 2.9: Geometria del sistema de coordenadas. (x,y) plano medio del disco, cuya normal z esta inclinada un

angulo 7 respecto a la linea de visién. El plano del cielo esta descrito por (p.q) v z' (la linea de visién).

El angulo 7 es lo que se llama la inclinacion del sistema a la linea de vista. Con esto, el flujo
emergente es calculado con una aproximacion rayo-por-rayo, donde para cada punto p, q, se integra
la ecuacién de transporte a lo largo de z'. Concretamente, una red de rayos paralelos a la linea de
visién se describen en dos regiones, una que se cruza con la estrella y otra que no. Para un rayo

dado a lo largo de z’, la intensidad especifica viene dada por:

L= fp ™ +f [7.(2") + m(2")] e ™ P dz (2.10)

—00
Donde I es la radiacion incidente proveniente de la estrella / choque de acrecién para los rayos
que cortan a la estrella o 0 si no, 1. vy n; son las emisividades continuas y lineales, respectivamente,

a una frecuencia dada y Z; es la superficie de la estrella o oc.

O su equivalente,

I, = Iye ™t + / ) [S:(2') + Si(2)] e " Pdr (2.11)
Donde se hizo uso de la definicién S, = 21

La profundidad oéptica viene dada por:
@)=~ [ bl +nds (212
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Donde x. y x; son las opacidades del continuo y de la linea, respectivamente. Para el espesor
optico total, 7ot , 2 = 2. Para cada rayo, las intensidades son integradas sobre el irea proyectada

para obtener el flujo emergente en cada frecuencia.

En cuanto a la distribucion de la temperatura, los modelos emplean una distribucién semi-
empirica obtenida de resolver la igualdad entre la tasa de calentamiento y la tasa de enfriamiento
y caracterizada por su temperatura maxima (75,,.). Esta tiene limites superiores e inferiores para
una densidad (tasa de acrecién) dada, obtenidos siguiendo el diagnostico presentado en Muzerolle
et al. (2001) donde se constrineron los limites de la temperatura realizando un diagnostico en
miiltiples lineas basados en la comparacion con observaciones de los flujos y perfiles predichos por

los modelos.
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Figura 2.10: Rangos de temperatura excluidos y 6ptimos en funciéon de la tasa de acrecién. Figura tomada de

Muzerolle et al. (2001)

En la Figura 2.10 las regiones tachadas representan rangos superiores e inferiores de tempera-
turas que se puede descartar en funcién de la apariencia de los perfiles de emisién de hidrégeno,
mientras que la region doblemente tachada marca las temperaturas en que la magnetosfera produce
méas emision del continuo de lo que normalmente se observa. Por lo tanto, la region no sombrea-
da muestra el rango de temperaturas aceptables que resultan en emisiones consistentes con las

observaciones. Los valores de la temperatura maxima de los modelos que mejor se ajustan a las
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relaciones Pag/Br. observadas se muestran mediante lineas continuas gruesas. Las lineas discon-
tinuas representan el limite de temperatura por debajo del cual las lineas de NaD no exhiben

emision (Muzerolle et al., 2001).

2.2.1. [Espacio de Parametros

Los modelos tienen 5 parametros, la tasa de acrecion de masa [logﬂ;ff ), la temperatura maxima
de la distribucién de temperatura (Tmax), el radio interno de la magnetosfera (r,,;). el grosor de la
magnetosfera (A, = r,,,—Tmi) ¥ el angulo de inclinacién de la linea de visién con respecto al eje de
rotacién del sistema (7). Como se planea comparar las predicciones de los modelos con observacion
de la regién de Camaledén I, se calculan los modelos estrellas con diferente tipo espectral y por

ende, diferentes parametros estelares.

Para este trabajo se construy6 una red de modelos para 5 estrellas representativas, localizadas
sobre la isocrona de 3 Myr, con tipos espectrales (SpT) K5, K7, M1, M3, M5 y temperaturas
efectivas dadas por el tipo espectral utilizando la relacién de Luhman et al. (2003) para estrellas de
tipo M y la relacion de Kenyon & Hartmann (1995) para estrellas mas tempranas. Los parametros
estelares fueron derivados usando los modelos evolutivos PARSEC (Bressan et al., 2012) y estan
reportados en la Tabla 2.1. La Figura 2.11 muestra a las estrellas de los modelos ubicadas en el

diagrama HR con los modelos evolutivos e isocronas de PARSEC.

1.0

0.6M, Y Models
0.5 0.4M,
0.2M,,
0.0
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g 1, ;e
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S 10 0/.',}/_ *
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_15] %
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=2.5
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Figura 2.11: Estrellas de la red de Modelos en el diagrama HR
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Tabla 2.1: Parametros estelares de las estrellas modelo

SpT Teff [K| L[Lo] R[Ro] M [Mg]
K5 4350  0.745 1519  0.872
K7 4060 0515 1451  0.726
ML 3705 0345 1426  0.614
M3 3415 0215 1327  0.465
M5 3125 0117 1171  0.306

A cada estrella se le calculé una red de perfiles de linea para una variedad de transiciones,
incluyendo las lineas de Balmer, Paschen y Brackett para hidrégeno y las lineas H, K y triplete
infrarrojo de calcio II (Figura 2.12). En la Tabla 2.2 se encuentra los valores de la fuerza del
oscilador para las lineas de Ca 11, que son nuestro foco de atencién y para la linea Ha a modo de

referencia.

Call 4p*P3n
» ~
Ny
\Is_ IRT
4p?Piz \ ~
4 \ Y
i 3 cP\ (?@; ~
PN EONR R
~
P '\ « 4d®Ds2
~ 3
~ \
~ \
~ i \
N \
~
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393.366 2
K
396.847

452S112

Figura 2.12: Diagrama de niveles de energia en el atomo de Ca 11
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Tabla 2.2: Longitud de onda y fuerza del oscilador para la linea Ha y las lineas de Ca 11.

Linea Nombre A [nm] fik

H23 Ha 656.279 0.6418
Cald CanK 393.366 0.6820
Cald CanH 396.847 0.3300
Ca2b 849.802 0.0120
Ca35 854.209 0.0720
Ca24 866.214 0.0590

La red consta de scis tipos de geometrias diferentes,

caracterizadas por el radio interior r;,

y el radio exterior r,,, de la magnetosfera en el disco. Se clasifican segiin su extension r, en

pequena (S), mediana (M) y grande (L) y segtn su grosor (Ar,, = rmo — Tmi) en delgada (N) y

ancha (W), (ver Tabla 2.3). Ademaés, se consideran trece valores de tasas de acrecion de masa,

partiendo de logM = —7.00Myyr~"' y disminuyendo en pasos de —0.25Mgyr~

1 siendo el ultimo

valor logM = —10.00M,yr~'. Los limites inferior y superior para T),,, se construyeron para tres

rangos de tasas de acrecion, y se encuentran reportados en la Tabla 2.4.

Tabla 2.3: Valores del radio interior y grosor de la magnetosfera

Tmi |[R«] Ancho |R.] Siglas
GO01 2.0 0.5 SN
G02 2.0 1.0 SW
GO03 3.5 0.5 MN
G04 3.5 1.0 MW
GO05 5.0 0.5 LN
GO06 5.0 1.0 LW

Tabla 2.4: Limites superiores e inferiores de T,,,, segtin la tasa de acrecién

logM[Moyr~'] T, [K] T, [K]
700a-7.75 6500 10000
8.00a-875 7000 12000
-9.00 2-10.00 8500 14000
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2.3. Resultados

Los perfiles de las lineas de Ca 11 muestran las asimetrias generales, componentes de absorcion al
rojo y alas de altas velocidades, observadas en los perfiles de las lineas de hidrégeno previamente
estudiadas en Muzerolle et al. (2001), lo cual es de esperar ya que la geometria basica y los
parametros fisicos son los mismos. No obstante, las lineas de Ca 11 tienen propiedades diferentes
que las lineas de hidrégeno por lo que es necesario examinar en detalle coémo las formas del perfil
se ven afectadas por los parametros del modelo. Como muestra representativa, hemos optado por
centrarnos en las lineas de Ca 11, en especifico en la linea Ca 11 K como ejemplo de las lineas en el
espectro visible y la linea en Ca 11 25 (Ca 11849.8 nm) como ejemplo de las las lineas del triplete

infrarrojo.

2.3.1. Efectos de la temperatura y densidad

La Figura 2.13 y la Figura 2.14 muestran la apariencia de las lineas K y 849.8nm en funcién de la
temperatura (caracterizada por el valor méximo de la distribucién de temperaturas) y la densidad
(caracterizado por la tasa de acrecion de masa) respectivamente, para una magnetosfera MN con
una inclinacién de 60° con respecto a la linea de vision. A groso modo, el flujo aumenta a medida que
la temperatura aumenta; a mayores densidades y temperaturas, mayor es la profundidad optica y
por tanto los flujos de linea son mayores, aumentando el ensanchamiento de las lineas, produciendo

perfiles mas simétricos.

De manera mas detallada, para las temperaturas y densidades mas bajas las funciones de
la fuente de linea son pequenas en comparacién con la intensidad del continuo (7, < 7. en la
Ecuacion 2.10); por ende, hay poca o ninguna emisién y una clara absorcion corrida al rojo. A
mayores densidades y temperaturas, las profundidades 6pticas de la linea y las funciones fuente
aumentan; asi también lo hace la linea de flujo. El ensanchamiento de las alas comienza a aparecer y
a crecer, eventualmente llenando la absorcion desplazada al rojo, causando que los perfiles de linea
tengan mayor simetria; en este punto, el término dominante en la Ecuacién 2.10 es el de emisiéon
(término a la derecha). A temperaturas y densidades mas altas el flujo comienza a estabilizarse o
disminuir como resultado de que la emision del continuo se vuelve 6pticamente gruesa, dejando de
ser despreciable y provocando una absorcion de linea por la emision del continuo (en exceso a la

del choque de acrecion) producida.

En comparacion a los perfiles de las lineas Ca 11 H y Ca 11 K, las lineas del triplete tienen alas
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menos prominentes y menores flujos para un mismo conjunto de paradmetros, siendo los perfiles
delgados y con picos punteagudos. Esto es debido principalmente a que las lineas del triplete tienen
una fuerza del oscilador mucho menor a las lineas H y K de calcio; por lo que absorben menos
fotones y necesitan temperaturas y densidades (tasa de acrecién) mas altas para que reproduzcan

perfiles similares al de una linea de Ca 11 K (o Ca 11 H).

2.3.2. Efectos de la geometria

SN MN LN

30 30 30

20 20 20

10 1 101 10

0 0 0
-500 0 500 -500 0 500 —500 0 500

SW MW LW

30 30 30

25 25 25

2.0 2.0 2.0

15 15 15 j

1.0 v 1.0 P W 1.0 \f/

0.5 051 05
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Velocity [Km s~1] Velocity [Km s71] Velocity [Km s™1]

Figura 2.15: Red de perfiles de los modelos para Ca 11 K mostrando los efectos de la Geometria de la magnetosfera
sobre el flujo (relativo al continuo). Todos los modelos corresponden a un tipo espectral K7 con parametros T}, =

8000K. log M = —8.25 Moyr=1, i = 60°.

La Figura 2.15 muestra una comparacion de los perfiles de la linea K para las distintas geo-
metrias magnetosféricas, para el mismo valor de temperatura, tasa de acrecion e inclinacion. La
diferencia significativa entre las diferentes geometrias radica en la asimetria y el ancho del perfil.
A medida que aumenta el r,,;, el volumen de emisién es mas grande, lo que incrementa el flujo
emitido (aumenta la contribucion del segundo termino del lado derecho de la Ecuacion 2.10); razon
por la cual, para las geometrias grandes (LN, LW) se tienen lineas mas fuertes en comparacion a las
lineas obtenidas con magnetosferas pequenas para el mismo conjunto de parametros. Los perfiles
estrechos en los casos de magnetosferas grandes se deben a voliimenes mas pequenos de gas de alta
velocidad en relacién con el gas de baja velocidad, mientras que el aumento de la simetria es el

resultado de una disminucién del efecto de ocultacién de la estrella y el disco.
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Figura 2.13: Red de perfiles de los modelos para Ca 11 K mostrando los efectos de la tasa de acrecién de masa

(en Moyr—') v temperatura sobre el flujo (relativo al continuo). Todos los modelos se calculan con las dimensiones

magnetosféricas r,,,; = 3.5R., 1m0 = 4.0R,) e i = 60°.
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Figura 2.14: Red de perfiles de los modelos para Ca 11 849.8 nm mostrando los efectos de la tasa de acrecion de
masa (en Mgyr~!) y la temperatura sobre el flujo (relativo al continuo). Todos los modelos corresponden a un tipo

espectral K7 con las dimensiones magnetostéricas r,,,; = 3.5R,, r;,,, = 4.0R, e 1 = 60°.
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Las magnetosferas delgadas, para una tasa de acrecién dada, tienen densidades mas altas que
sus contrapartes anchas debido a la conservaciéon de flujo-masa. Para un conjunto de parametros
especificos, si el grosor de la magnetosfera aumenta, se tendra la misma cantidad de material en
la columna pero distribuida en un area mas grande; por lo tanto, la densidad es menor. Conse-
cuentemente, en las geometrias delgadas las profundidades 6pticas son méas altas y las alas tienen
crecimiento mas rapido, produciendo perfiles con lineas mas fuertes y alas mas prominentes. A su
vez, en estas geometrias es mas dificil reproducir la absorcion corrida al rojo, siendo esta mas fuer-
te para las geometrias pequenias (mayor el area, mayor la probabilidad de absorcién), obteniendo

perfiles mas simétricos.

Cabe destacar que, debido a la naturaleza de la fuerza del oscilador para las lineas del triplete
infrarrojo, estas son més sensibles a los efectos de la geometria que las lineas H y K; principalmente,
son mas sensibles a los cambios en el grosor de la magnetosfera ya que estas influyen directamente

en la densidad (Figura 2.16).
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Figura 2.16: Red de perfiles de los modelos para Ca 11 849.8nm mostrando los efectos de la Geometria de la
magnetosfera sobre el flujo (relativo al continuo). Todos los modelos corresponden a un tipo espectral K7 con

parametros T},,. = 8000K, log M = —8.25 Moyr=1, i=60°y .

37



2.3.3. Efectos de la inclinaciéon y la componente de absorcién corrida al

rojo

3o
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Figura 2.17: Esquema del efecto de la inclinacién de la linea de vision en el perfil de las lineas. Todos los modelos
corresponden a un tipo espectral K7 con pardmetros Tia: = 9500K. log M = —850 Mgyr™' y dimensiones

magnetosféricas r,,; = 2.0R,, 7, = 3.0R.

En la Figura 2.17 se muestra el efecto de la inclinacion sobre el perfil de una linea. A inclinacio-
nes bajas, el perfil es relativamente simétrico y delgado debido a la falta de gas de alta velocidad
a lo largo de la linea de vision y a la pequena cantidad de ocultacion estelar. A medida que la
inclinacién aumenta, se ve material con velocidades mayores y una mayor parte de la magnetos-
fera esta bloqueada por la estrella (y en menor medida, el disco), mientras que la linea de vision
hacia el choque de acrecion se mueve a través de material de mayor velocidad. Por lo tanto, las
lineas se vuelven méas anchas y asimétricas y la componente de absorcion desplazada al rojo se
vuelve méas prominente. A temperaturas mas altas los efectos de la inclinacién disminuyen con el

ensanchamiento de la linea.

Por otra parte, los efectos de transferencia radiativa también son importantes para determinar
si una linea formada en la magnetosfera exhibe una absorcion corrida al rojo. En términos de
los efectos por la profundidad éptica, las lineas de alta opacidad se termalizan incluso en las alas
en flujos de alta densidad, pero este efecto se vuelve menos importante para las lineas de menor
opacidad (Muzerolle et al., 2001). Por lo que, la presencia de la componente de absorcién corrida
al rojo puede ser rara en estrellas con altas tasas de acreciéon de masa, pero obvias en los acretores
mas lentos, como en el caso para Ha en la estrella RECX11 con M = 3e~ %M yr=! (Ingleby et al.,

2013) o los bajos acretores de Thanathibodee et al. (2020, 2021) . En algunos casos, la absorcion
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corrida al rojo se produce s6lo en un pequeno rango de fases de rotacion; especificamente, cuando

la alineacién del flujo a lo largo de la linea visién es 6ptima.

2.3.4. Flujos

La Figura 2.18 y la Figura 2.19 muestran el comportamiento de los flujos (en la superficie de

la estrella) para las lineas K y 849.8 nm, respectivamente, de los modelos con respecto a la tempe-

ratura para cada geometria y cuatro valores representativos de tasa de acrecion, sin considerar la

fraccion del flujo en absorcion. Es decir, al realizar el calculo del flujo (Ecuacién 2.13), se considera

0 todo lo que este por debajo del continuo.
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Figura 2.18: Flujos de los modelos para la linea Ca 11 K, como funciéon de la temperatura y la tasa de acrecion

con una inclinacién de i = 60° . Las lineas solidas corresponden a los casos con geometrias delgadas, las lineas

punteadas a los casos con geometrias anchas.
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Figura 2.19: Flujos de los modelos para la linea Ca 11 849.8nm como funcion de la temperatura y la tasa de
acrecion con una inclinaciéon de i = 60° . Las lineas solidas corresponden a los casos con geometrias delgadas, las

lineas punteadas a los casos con geometrias anchas.

Como era de esperarse, el flujo de la linea aumenta con el aumento de temperatura. Sin embar-
go, a altas tasas de acrecion y altas temperaturas, el flujo comienza a estabilizarse, dando como
resultado que la emision del continuo se vuelva opticamente gruesa, siendo este efecto mas signifi-
cativo para las lineas del triplete infrarrojo; a tasas de acrecién mas bajas, la profundidad éptica

nunca es lo suficientemente alta como para entrar en este régimen.

El tamano de la magnetosfera tiene un efecto considerable sobre el flujo de la linea; los casos
con geometrias grandes (r,,; = 5.0R,) generalmente tienen flujos mucho mayores, hasta casi un
orden de magnitud mayor que sus contrapartes pequenas (r,; = 2.0R.), debido a los volimenes
de emision mucho mayores. El grosor de la magnetosfera tiene un efecto menor; los casos estrechos
suelen ser algo mas fuertes debido a que las densidades y las funciones de fuente son mas altas,
solo para los casos de altas tasas de acreciéon y altas temperaturas se observa que los casos anchos

igualan o sobrepasan a sus contrapartes estrechas.
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Figura 2.20: Flujos de los modelos para la linea Ca 11 K, como funciéon de la tasa de acrecion y la inclinacion de

la linea de vision., para una geometria de R; = 3.5 R, y AR =0.5 R,.

En la Figura 2.20 y la Figura 2.21 se muestra la influencia del angulo de inclinacién de la linea
de vision sobre el flujo de la linea. Este afecta a los flujos de manera menos significativa que la
geometria de la magnetosfera. Analogamente al anélisis del comportamiento de los perfiles de los
modelos para este parametro, se tienen flujos mas grandes para inclinaciones pequenas, debido a
que existe menor ocultacion de la estrella a causa del disco y disminuye a medida que la inclinacion

aumenta y los efectos de la absorcion de corrida al rojo y ocultacion se vuelven mas importantes.
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Figura 2.21: Flujos de los modelos para la linea Ca 11 849.8nm, como funcion de la tasa de acrecion y la inclinacion

de la linea de vision., para una geometria de R; = 3.5 R, y AR = 0.5 R..
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Capitulo 3

Observaciones

La muestra de observaciones consiste en 26 CTTS y 13 WTTS, todas observadas con el espectro-
grafo X-Shooter. Las CTTS forman parte de la muestra de CTTS de la regién de Camaleén 1 (Cha
I) presentada en Manara et al. (2017b, M17b) mientras que las WTTS son tomadas de la libreria
de estrellas pre-secuencia principal de Manara et al. (2013, M13) a excepcién de RXJ1540.7-3756
que forma parte de la libreria de WT'TS presentada en Manara et al. (2017a, M17a).

3.1. Descripcion de las observaciones

3.1.1. Descripciéon de la muestra de CTTS

Para las CTTS nos enfocaremos en la regiéon de Camaleén I (Cha I), una de las tres nubes
moleculares de la constelacion Camaledn; su ubicacion aislada con respecto a otros grupos estelares
jovenes, su modesta extincion y su proximidad hacen de la region de ~ 2 —3 Myr (Luhman, 2008)
una region ideal para estudiar formacion estelar de baja masa. La muestra de 93 objetos de Cha
I de M17b comprende el 97% de los objetos estelares jovenes portadores de disco de la region,
reuniendo 37 objetos estudiados en Manara et al. (2014) (M14) y Manara et al. (2016) (M16) con

los 56 objetos estudiados en M17b.

Como primera seleccion, restringimos la muestra a las estrellas con tipos espectrales entre K5
y M6 con tasas de acrecion entre 107 y 1071Y Myr~—!, de manera que las estrellas estén dentro
del espacio de parametros de los modelos. Es notable que una proporcién considerable de CTTS
son bajos acretores, por lo cual al limitar nuestra muestra al espacio de parametros de los modelos
se esta excluyendo a mas de la mitad de las CTTS de Cha I, obteniendo un total de 47 objetos

para la primera seleccion.
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Figura 3.1: Comparacion de la distribucién de los tipos espectrales (izquierda) y tasas de acrecion (derecha) entre

las CTTS de Camaleén I presentadas en M17b y la muestra final (Sample) a estudiar

Sin embargo, a tasas de acrecion bajas las lineas dejan de ser detectables (menor densidad),
efecto que es més notable si la estrella en cuestion es mas fria. Por esta razén, excluir estrellas con
una tasa de acrecion menor a 107'° Mg yr~' no genera una pérdida significable de data para el
estudio. Posteriormente, se realizé una segunda seleccion de estrellas basandose en la calidad del
espectro del objeto; es decir, descartando los espectros con baja senal al ruido, obteniendo asi la

muestra final de 26 CTTS.

La Figura 3.1. muestra la comparacién de SpT y tasas de acrecion entre los 93 objetos presenta-
dos en M17b y la muestra final de 26 objetos. Para nuestra muestra final adoptamos los parametros
estelares presentados por M17b, M16 y M14, obtenidos modelando el choque de acrecion en el es-
pectro previamente corregidos por pérdidas por rendija fina', usando la relacion SpT — T.;; de
Luhman et al. (2003) para estrellas de tipo espectral M, la relacién de Kenyon & Hartmann (1995)
para estrellas mas tempranas, los modelos de evoluciéon pre-secuencia principal de Baraffe et al.
(2015) para las estrellas con M, > 1.4 Mg y los modelos de Siess et al. (2000) para las demas
estrellas. Cabe destacar que aunque adoptamos la distancia usada en M17b, M16 y M14 para
la regién Luhman (160 — 165 pc 2008), estudios mas recientes ubican a 191.4 y 186.7 pe (Galli
et al., 2021) a los subgrupos de estrellas norte y sur de Camaleén 1. Los valores de los parametros

estelares estan reportados en la Tabla 3.1.

"Los espectros de los 93 objetos de Camaleon fueron enviados gentilmente por C. Manara
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Tabla 3.1: Parametros estelares de la muestra de CTTS

Nombre SpT T [K| Av L. [Lo] Laee/L. Log M M, [Mz] Ref
T10 M4 3270 1.1 0.1 0.035 -9.22 0.23 M17b
2T M3 3415 1.2 0.34 0.056 -8.36 0.29 M17b
T28 M1 3705 2.8 0.30 0.357 -7.92 0.48 M17b
T30 M3 3415 3.8 0.16 0.202 -8.31 0.30 M17b

J11085367-7521359 M1 3705 1.5 0.19 0.458 -8.15 0.51 M17b
T48 M3 3415 1.2 0.16 0.453 -7.96 0.3 M17b
T50 M5 3125 0.1 0.14 0.011 -9.34 0.17 M17b
J11432669-7804454 M5.5 3060 0.4 0.09 0.072 -8.71 0.14 M17b
S5z32 K7 4060 4.3 048 2.392 -7.08 0.78 M17b
Sz37 M2 3560 27 0.15 1.033 -7.82 0.41 M17b

CW Cha M0.5 3780 2.1 0.18 0.785 -8.03 0.59 M17b
T3 K7 4060 2.6 0.18 0.312 -8.61 0.77 M16
T3 B M3 3415 1.3 0.19 0.115 -8.43 0.29 M16
T4 K7 4060 0.5 0.43 0.013 -9.41 0.78 M16

TW Cha K7 4060 0.8  0.38 0.058 -8.86 0.79 M16
12 M4.5 3200 0.8 0.15 0.051 -8.7 0.19 M16
Hn 5 M5 3125 0.0 0.05 0.055 -9.28 0.16 M16
T23 M4.5 3200 1d 0.32 0.070 -8.11 0.21 M16
Sz22 K5 4350 3.2 0.51 0.183 -8.34 1.01 M16

VW Cha K7 4060 1.9 1.64 0.101 -7.6 0.67 M16

ESO-Ha-562 M1 3705 34 012 0.081 -9.24 0.56 M16
T40 MO0.5 3780 1.2 0.55 0.602 -7.33 0.49 M16
T49 M3.5 3340 1.0 0.29 0.534 -7.41 0.25 M16

T51 B M2 3560 0.5 0.09 0.134 -9.07 0.44 M16
Sz27 K7 4060 29 033 0.071 -8.86 0.80 M14
Sz45 M0.5 3780 0.7 042 0.165 -8.09 0.51 M14

Nota. El nombre completo para las estrellas T # es Ass Cha T 2 — #



3.1.2. Descripcion de la muestra de WT'TS

M13 y M17a en conjunto proporcionan una extensa biblioteca de estrellas pre-secuencia princi-
pal, reuniendo WTTS de diferentes tipos espectrales y con baja extincion (Ay < 0.2 mg). Con el
objetivo de usar las WTTS para estudiar y calibrar la contribucion intrinseca de la cromosfera en
las CTTS, seleccionamos una WTTS representativa para cada tipo espectral en el rango de tipos
espectrales de la muestra final de CTTS. Analogamente, adoptamos los pardmetros presentados
en M13 y M17a, donde para cada objeto la T.;; fue obtenida mediante la escala SpT" — T.,;; de
Luhman et al. (2003) y la masa con los caminos evolutivos de Baraffe et al. (1998). Los parametros

estelares estan reportados en la Tabla 3.4.

Tabla 3.2: Parametros estelares de la muestra de WTTS

Nombre SpT dpc] M [M.] Tes K| Log L/Ly Ref
TWAIA K5 68 0.81 4350 -0.61 M13
RXJ1540.7-3756 K6 150 = 4205 -0.41 Ml17a
SO879 K7 360 1.07 4060 -0.29 M13
TWA?25 MO 54 0.84 3850 -0.61 M13
TWA14 MO0.5 96 0.73 3780 -0.83 M13
TWA13B M1 59 0.68 3705 -0.70 M13
TWA2A M2 47 0.55 3560 -0.48 M13
TWA9B M3 68 0.37 3415 -1.17 M13
TWAI15A M3.5 111 0.30 3340 -0.95 M13
Sz94 M4 200 0.28 3270 -0.76 M13
SOT97 M4.5 360 0.19 3200 -1.26 M13
Par-Lup3-2 M5 200 0.18 3125 -0.75 M13
S0999 M5.5 360 0.13 3060 -1.28 M13

Nota. Las distancias reportadas por M13 y M17a se obtuvieron para los objetos
de TW Hya por Weinberger et al. (2013); Torres et al. (2008); Mamajek (2005),
para o Ori de Brown et al. (1994) y para Lupus III de Comeron (2008).
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3.2.

Perfiles

En la Figura 3.2 y la Figura 3.3 se muestran los perfiles tipicos de las lineas de Balmer y las

lineas de Ca 11 para una WTTS de tipo espectral M0, respectivamente. Como era de esperarse, las

lineas de Balmer muestran perfiles delgados carentes de las alas de alta velocidad, comportamiento

que también es observado en las lineas H y K de Ca 11 . Sin embargo, en las lineas del triplete

infrarrojo (IRT) de Ca 11 la emisién cromosférica no es lo suficientemente fuerte para llenar la

componente en absorcién de la fotosfera, por lo que la linea aparece como un corazén en emision.

Se debe resaltar que la linea de Balmer He y la linea de H de Ca 11 se encuentran mezcladas ( Ca

11 H tiene A = 396.847 nm y He tiene A = 397.0075 nm), por lo que cualquier medicién de flujo de

una de ambas lineas requerira un proceso de descombinaciéon de estas lineas, lo cual no es viable a

baja resoluciéon espectral.
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Figura 3.2: Perfiles de las lineas de Balmer para la WTTS TWA25 de tipo espectral M0
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Figura 3.3: Perfiles de las lineas de Ca 11 para la WT'TS TWA25 de tipo espectral M0

La galeria completa de perfiles para las lineas de Balmer y Ca 11 de la muestra final de CTTS
se encuentra en el Apéndice A. A continuacién se discutirdn los aspectos generales més relevantes

de los perfiles de las CTTS comparados con los de las WTTS.
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Figura 3.4: Comparacion de los perfiles de las lineas de Balmer entre WTTS y CTTS

En la Figura 3.4 se muestra la comparacion de los perfiles de hidrégeno entre WTTS y CTTS de

mismos tipos espectrales; como se discutié previamente en la introduccion, las CTTS exhiben flujos

de emision muchos mayores a las de las WI'TS contando con la presencia de las caracteristicas

alas de alta velocidad, incluso en tipos espectrales tardios, las cuales se hacen menos pronunciadas

a medida que la tasa de acrecién disminuye (disminuye la densidad).

Es importante resaltar que, debido al exceso de flujo en longitudes de onda pequenas, el continuo

de las CTTS, sobre todo en los altos acretores, no es comparable con el continuo de una WTTS (ver

Figura 3.5), el continuo de la WTTS esta significativamente por debajo del continuo de la CTTS.

En las figuras presentadas en esta seccion estd graficado el flujo de la linea relativo al continuo,

por lo que hay que tomar en cuenta la diferencia presente entre los continuos al momento analizar

las iméAgenes; es decir, para un acretor alto, solo se pueden comparar la forma de los perfiles y no

los flujos absolutos ya que aunque el flujo absoluto de la WT'TS sea mayor, este en realidad va a

ser menor porque el continuo esta a un nivel inferior.
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Figura 3.5: Comparacion del nivel de continuo a longitudes de onda cortas para altos y bajos acretores. En la
izquierda tenemos el espectro de T48, la cual esta acretando a una tasa de logM = —7.96 y en la derecha tenemos

el espectro de T50 con logh! = —9.34.

Por otra parte, los perfiles de las lineas de Ca II tienen un comportamiento mucho mas complejo.
En la Figura 3.6 tenemos en la fila superior a T48, una estrella con una tasa de acrecién tipica
de logM = —7.98 M,yr~'; esta estrella exhibe flujos maés altos que los esperados en una WTTS
de su mismo tipo espectral, con alas de velocidades cercanas a las de caida libre, comportamiento
mucho més notable en las lineas del IRT. A tasas de acreciéon mas bajas, la emisién magnetosférica
disminuye y el perfil se torna esencialmente cromosférico, como se muestra en la fila inferior de la
Figura. T50 exhibe lineas que ya no presentan alas de velocidades de caida libre pero que aun asi
conservan ciertas caracteristicas de la acrecién magnetosférica, como en el caso de la linea de Ca 11
854.2 nm, donde se observa una absorciéon corrida al rojo. Ambos casos son esperados para CTTS,

donde se observan comportamientos andlogos a los predichos por los modelos (Seccion 2.3).

Un comportamiento no esperado pero encontrado en ciertas CTTS se muestra en la Figura 3.7
y la Figura 3.8, donde las lineas de Balmer exhiben perfiles claramente magnetosféricos con flujos
de emision altos comparados a los esperados en una WTTS y alas de altas velocidades, consistentes
con la tasa de acrecion alta de la CTTS, pero de Ca 11 son débiles en comparacion a las de una
WTTS de su mismo tipo espectral. Aunque las lineas H y K de Ca 11 siguen presentando las alas
a altas velocidades, las lineas del IRT son esencialmente cromosféricas. Teniendo en cuenta que la
tasa de acrecion es derivada a partir del modelaje del salto de Balmer, este comportamiento parece

indicar un déficit de calcio en las columnas de acrecion, aspecto que se explorara méas adelante.

Nétese que para las CTTS la linea H de Ca 11 y la linea de Balmer He no se pueden resolver;
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Figura 3.8: Perfiles de las lineas de Ca 11 para la CTTS T28 de tipo espectral M1

en principio, debido a las alas de altas velocidades presentes para cada linea, lo que hace que las
mediciones con los procedimientos de descombinacion sean poco viables. En consecuencia, obviamos

ambas lineas de los analisis presentados a continuacion.

3.3. Flujos

Se determiné el flujo de cada linea estimando el continuo del espectro usando el modulo fit_

generic_ continuum de la librearia Specutils de Astropy (Earl et al., 2021) para: 1. Las lineas de
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Balmer, considerando una regién de +10 nm alrededor del centro de la linea, 2. Las lineas H y K de
Ca 11 , considerando un solo continuo para ambas lineas debido a su cercania dentro de una regién
de +15 nm del centro de las lineas y 3. Las lineas del IRT donde, de nuevo, debido a su cercania
se calculé un solo continuo comprendido entre +15 nm del centro de las lineas a los extremos.
Cabe destacar que los espectros fueron previamente des-enrojecidos siguiendo la ley de Cardelli
et al. (1989) (a excepcion de las WTTS donde se considera Ay ~ 0) y corregidos por velocidad

heliocéntrica.

Siguiendo el procedimiento mostrado en Alcala et al. (2014), para cada linea se realizaron
tres mediciones independientes mediante la Ecuacion 3.1, considerando la posiciéon més baja, més
alta y media del continuo local, dependiendo del nivel de ruido local de los espectros; posiciones
ajustadas mediante n; * f.,n:, donde n; es el nimero que da la distancia hacia arriba o hacia abajo
con respecto al continuo, siendo 1.0 * f,..,; la posicion media. El flujo y su error se calcularon como

el promedio y la desviacion estandar de las tres mediciones independientes, respectivamente.

fi= ] (fr = foont) dA (3.1)

No obstante, para las lineas del triplete infrarrojo se debe aislar el corazén en emisién del rasgo
de absorcién fotosférica. Para ello, usamos los espectros sintéticos BT-Sett]l (Baraffe et al., 2015)
de la red de modelos Phoenix (disponibles en http://phoenix.ens-lyon.fr/simulator); con estos
modelos podemos estimar la absorcion caracteristica de cada linea y asi poder aislar el micleo de

emisién del espectro de la WTTS.

Para cada BT-Settl adoptamos el valor tipico de log g = 4.0 y un valor de Tpzr ~ Topr 775
Tomando en cuenta solo la region del triplete infrarrojo, los espectros fueron escalados a la distancia
de la T'TS en cuestion, suavizados a la misma resolucién del espectro observado mediante el filtro
gaussian_ smooth de la libreria specutils con una desviacion estandar equivalente a la razén entre
las resoluciones de los espectros y posteriormente convolucionados por vsini, utilizando el modulo
para el ensanchamiento rotacional broaden de la biblioteca de python Eniric (Neal & Figueira,

2019) Los valores de vsini fueron derivados del ajuste entre el modelo y la observacion.

El continuo de los modelos BT-Settl fue determinado analogamente al continuo de las observa-
ciones; seguidamente, los espectros normalizados se obtienen dividiendo los espectros reducidos por
el continuo. De esta manera, el nicleo de emisién de cada linea es entonces el flujo residual dado

por Ecuaciéon 3.2, obtenido con ambos espectros normalizados. De este modo, el calculo del flujo



para el IRT se realiza de manera andloga a las demas lineas, remplazando f\ por fi,es * feont 275

En la Figura 3.9 se muestra un ejemplo de la substraccion de la fotosfera para una WTTS.

forres = farrs — frBrsem +1.0 (3.2)
Mo
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Figura 3.9: Resta de la fotosfera para las lineas del triplete infrarrojo para una WTTS de SpT M0. Nétese que el

resultado de la resta es el corazon en emision correspondiente a la contribucién cromosférica de las lineas

La Figura 3.10 muestra la comparacién entre los flujos calculados (reportados en la Tabla 3.3)
con los flujos reportados en M13 y M17a. Los flujos de las lineas de hidrégeno y las lineas H y K
de calcio II poseen pequenas discrepancias, posiblemente causadas por diferencias en la definicion
del continuo de las lineas; sin embargo, se observa una notable discrepancia entre los valores de
los flujos del triplete. Debido a que la diferencia en los valores depende de la linea y es fija para
las diferentes estrellas (caracteristica particularmente notable para la linea Ca 11 849.8), es posible
que ésta tenga origen en el uso de modelos BT-Settl diferentes a los usados en M13 y M17a; los
modelos usados en este trabajo son la versién mas completa de los espectros presentados en Allard

et al. (2012).
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Figura 3.10: Comparacién de los flujos calculados de las lineas de Balmer y calcio II para la muestra de WIT'TS y

los flujos reportados en M13 v M17a

En el caso de las CTTS la resta de la componente fotosférica solo introduce cambios significati-
vos en los acretores lentos donde el perfil es esencialmente cromosférico, como se puede evidenciar

comparando la Figura 3.11 y la Figura 3.12. Los flujos se encuentran reportados en la Tabla 3.4.

T T

8k — CTTS.
BT-Setll
—— CTTS - BT-Settl |

Relative Flux

. | . s P
845 B50 855 860 865 870
‘Wavelength [nm]

Figura 3.11: Resta de la fotosfera para las lineas del triplete infrarrojo para la CTTS T48. Nétese que la resta no

introduce un cambio significativo en las lineas
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Figura 3.12: Resta de la fotosfera para las lineas del triplete infrarrojo para la CTTS Sz27. Nétese que en este
caso la CTTS es un acretor lento y los perfiles del IRT son esencialmente cromosféricos, por lo que la resta aisla el

corazoén en emision (analogamente al caso de las WTTS).

3.4. Contribucion de la cromosfera en las CTTS

Ahora bien, como ha quedado en evidencia con el estudio de los perfiles, descrito en la Sec-
cién 3.2, en estas estrellas existe una contribucién cromosférica importante, sobre todo en los bajos
acretores, siendo esta mas relevante para las lineas de calcio 1I. En esta seccion exploraremos es-
ta premisa haciendo una comparacién sistematica de los flujos de las WTTS y CTTS, para esto

haremos uso de las siguientes relaciones de Ingleby et al. (2013):

log(M) = 1.1(£0.3) log L (Ha) — 5.5 (+£0.8) (3.3)
log(M) = 0.9(£0.2)log L (Ca 1 K) — 5.1 (40.7) (3.4)

De donde se deriva:
logL(Ca 1 K) =1.22(40.74)log L (Ha) — 0.4 (£1.66) (3.5)

Donde L es la luminosidad de la linea en unidades solares.
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—9.9Mgyr~" obtenido con la Ecuacién 3.3.

En la Figura 3.13 se muestra la comparacién de los flujos obtenidos para las WTTS (naranja)
y las CTTS (morado) para la lineas Ho y Hf; la linea punteada corresponde la luminosidad de
la linea Har para una CTTS con log M = —9.9Mgyr~! (obtenida a través de la Ecuacién 3.3) y
representa el limite entre las WTTS y las CTTS. La figura muestra una clara distincion entre las
CTTS y WTTS donde se puede observar como las CTTS siguen la tendencia de las WTTS pero

tienen flujos mayores para ambas lineas, como es de esperarse.

La ubicacion de las CTTS a la derecha del limite de log M = —9.9M yr' también es algo
esperado, considerando la restriccion en la tasa de acreciéon realizada al seleccionar la muestra de
CTTS. Las dos estrellas a la izquierda son dos acretoras lentas de tipo espectral M5, T50 v Hn
5; sin embargo, su ubicaciéon es de esperar, al ser estrellas frias y con bajas M sus perfiles son

comparables con los de una WTTS (Seccion 3.2) y por consiguiente, también lo son sus flujos.
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Figura 3.14: Lum( Ca 1 K) vs Lum(He) para WTITS y CTTS. Las lineas punteadas representan los limites
logM(L Ca 11 K) = —9.0Mgyr=" y lagM (L Ha) = —9.9Mcyr=" obtenidos con la Ecuacién 3.4 y la Ecuacién 3.3,
respectivamente. La linea roja corresponde a la luminosidad esperada de la linea Ca 11 K segun la luminosidad de

la linea Ha, obtenida con Ecuacion 3.5.

Por otro lado, la Figura 3.14 muestra la comparacion de los flujos obtenidos para las WTTS y
CTTS entre la linea Ha y la linea de Ca 11 K, Analogamente a la figura anterior, la linea punteada

vertical corresponde a la luminosidad de la linea Her para una CTTS con log M = —9.9M yr~*

.la
linea punteada horizontal corresponde a la luminosidad de la linea de Ca 11 K para una CTTS con
log M = —9.0Mgyr~" (obtenida con la Ecuacién 3.4). La linea punteada en color rojo corresponde

a la prediccion de la luminosidad de la linea Ca 11 K segin la luminosidad de Ha, obtenida con la

Ecuacién 3.5.

Al analizar esta figura, tenemos como primera impresion que las CTTS no siguen la misma
tendencia de las WTTS. En realidad, el hecho de que las CTTS aparezcan méas abajo de lo que
uno esperaria siguiendo la tendencia de las WTTS, parece indicar que, en general, estas estrellas
tienen menos flujo en la linea Ca 11 K del esperado. También hay que resaltar que para las CTTS
con tasa de acrecion menores a ~ —9.0Mgyr~! tienen flujos de Ca 11 K completamente comparables

con los flujos de las WTTS, cosa que se puede esperar al observar sus perfiles (ver Apéndice A) ya



que estos son esencialmente cromosféricos.

Asimismo, es importante resaltar que las CTTS con tasas de acrecién medianamente altas o
altas siguen el comportamiento esperado para la linea de Ca 11 K segun la linea Ha, obtenido
con la la Ecuacién 3.5 (linea punteada roja). El hecho de que esta relacion es obtenida a través
de los resultados del estudio independiente de Ingleby et al. (2013) y que esta tampoco siga la
tendencia de las WTTS, resalta la posibilidad de que la falta de flujo en las lineas de Ca 11 sea un

comportamiento general.

Ahora bien, para tasas de acrecién bajas las CTTS no siguen la prediccion obtenida de la
Feuacién 3.5. Aun més importante, la tendencia de las CTTS parece curvarse hacia la zona de
las CTTS hasta juntarse con las WTTS. De nuevo, esto es algo esperado ya que las CTTS con
bajas tasas de acrecion tienen perfiles completamente comparables con los perfiles de las WTTS.
La razén de esto radica simplemente en que estas estrellas tienen una contribucién cromosférica;

por lo tanto, aunque no haya emision magnetosférica, el flujo nunca va a ser cero.

Por otro lado, el déficit en los flujos de las lineas de Ca 11 no es igual para todas las estrellas.
De hecho, las estrellas donde este efecto es obvio al observar los perfiles (altos acretores) tienen
un comportamiento dréstico en estos graficos, como es el caso de T49 (logM = —7.41Moyr™1).
Esta CTTS se encuentra resaltada en ambos graficos con un simbolo de estrella en color verde; si
observamos su ubicacion en la Figura 3.13, sus flujos son consistentes con el valor reportado para
su tasa de acrecion. Sin embargo en la Figura 3.14 podemos observar como esta cae en el limite
de log M(L Ca 1 K) = —9.0M_yr~!, indicando que su flujo en la linea de calcio es en realidad
equivalente al que tendria una estrella que esta acreciendo con un M cerca de dos ordenes de

magnitud menor al reportado.

El valor tedrico (obtenido con la Ecuaciéon 3.5) del flujo para T49 ubica en el punto correspon-
diente a medio un flujo de Ca 11 K de orden de magnitud superior. Es importante resaltar que este
comportamiento no solo ocurre con la linea Ca 11 K, sino que esta presente en todas las lineas de
calcio II, pero no en las lineas de hidrogeno (ver Apéndice B). Atin mas importante de resaltar
es que esto tampoco es un caso aislado, al observar los perfiles de la muestra final de CTTS se

observan al menos 5 casos de altos acretores con un alto déficit de calcio.



3.5. Calibracion de las WTTS

Teniendo en cuenta la importancia que tiene la contribuciéon cromosférica sobre todo en el
triplete infrarrojo de calcio, se realizé una calibracion de los flujos de las WTTS, de manera que se
pueda estimar el flujo cromosférico correspondiente partiendo de la medicién en una de las lineas

del triplete. Para esto calculamos la regresion lineal entre las lineas mediante el paquete stats de
scipy.
En la Figura 3.15, 3.16, 3.17, 3.18, 3.19 y 3.20 se muestran la correlacion de la linea Ca 11 849.8

con las lineas Ha, HF, Hy, Ca 1 K, Ca 11 854.2 nm y Ca 11 866.2 nm, respectivamente. Obteniendo

asi las relaciones:
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Figura 3.15: Correlacién entre Lum( Ca 11 849.8nm) vs Lum(Ha) para WTTS

log L(Ha) = 0.67(£0.09) log L(Ca 11 849.8 nm) — 1.11(+£0.47) (3.6)
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Correlacion entre Lum( Ca 11 849.8nm) vs Lum(H~) para WTTS

log L(Hvy) = 0.81(%0.12) log L(H~v)(Ca 11 849.8 nm) — 1.17(%0.61)
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Figura 3.18: Correlacién entre Lum( Ca 11 849.8nm) vs Lum( Ca u K) para WTI'TS
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Figura 3.19: Correlacion entre Lum( Ca 11 849.8nm) vs Lum( Ca 1 854.2nm) para WTTS

log L(Ca 11 854.2 nm) = 1.07(£0.04) log L(Ca 11 849.8 nm) + 0.41(%0.20)
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Figura 3.20: Correlacion entre Lum( Ca 11 849.8nm) vs Lum( Ca 1 866.2nm) para WTTS

log L(Ca 11 866.2 nm) = 1.15(20.06) log L(Ca 11 849.8 nm) + 0.79(%0.29) (3.11)
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Capitulo 4

Comparacion de los modelos con las

observacliones

Como primera exploracion, se compararon los flujos de los modelos con los flujos de las obser-
vaciones y se utiliza la linea Ca 11 K y Ca 11 25 (IRT) para ejemplificar el comportamiento de las
lineas. De esta manera, en las figuras 4.1, 4.2, 4.3, 4.4 se encuentran graficados los modelos para
las lineas Ca 11 K, Ca 11 8498 A, Ca 11 8542 A y Ca 11 8662 A, respectivamente, con respecto a
la tasa de acrecién, para todos los valores posibles de Tmax, r,,; = 3.5R., A, = 0.5, 1 =60°, y
tipo espectral K7. Ademas, en estos graficos se encuentran resaltadas las observaciones con tipo

espectral K5, K7 y M0, los cuales son comparables con el SpT del modelo utilizado.

Para realizar la comparacion, se escalaron los modelos a la distancia (d,) de Cha I (160pc),

siguiendo la relacion:

Rpnod\”
Fmad._Cha = ( g d) * Fmod (41)

Donde, Ry04 V Finoa corresponden al radio y el flujo del modelo.

Es importante resaltar como los flujos de las observaciones (corregidos por extincién) caen en
la misma zona que los flujos predichos por los modelos. Asimismo, un analisis breve de dichas
figuras refleja como las CT'T'S con mayores tasas de acrecion tienden a tener una Tmax mas baja,
como era de esperar debido al aumento del enfriamiento (Muzerolle et al., 2001). Ademas, al
realizar esta exploracion para las distintas geometrias posibles encontramos que los acretores altos
tienden a tener magnetosferas pequenas y anchas, mientras que los acretores bajos tienden a una
magnetosfera ancha, como se esperaba del equilibrio entre la presién del gas magnético y del disco

(Hartmann et al., 2016).
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Figura 4.1: Flujo de la linea Ca 11 K para los modelos y las CTTS. Las lineas solidas corresponden a los modelos,
donde cada color representa una Tmax diferente. Los puntos y estrellas corresponden a las observaciones de Ca-
maleén I, distinguidas entre si por su tipo espectral, siendo los puntos estrellas con tipos espectrales diferentes a

K5,K7 y M.
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Figura 4.2: Flujo de la linea Ca 11 25 para los modelos y las CTTS. Las lineas solidas corresponden a los modelos
donde cada color representa una Tmax diferente. Los puntos y estrellas corresponden a las observaciones de Ca-
maleén I, distinguidas entre si por su tipo espectral, siendo los puntos estrellas con tipos espectrales diferentes a

K5,K7 y M.
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Figura 4.3: Flujo de la linea Ca 35 para los modelos y las CTTS. Las lineas solidas corresponden a los modelos donde
cada color representa una Tmax diferente. Los puntos y estrellas corresponden a las observaciones de Camaleon I,

distinguidas entre si por su tipo espectral, siendo los puntos estrellas con tipos espectrales diferentes a K5 K7 y M0.
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Figura 4.4: Flujo de la linea Ca 24 para los modelos y las CTTS. Las lineas solidas corresponden a los modelos donde
cada color representa una Tmax diferente. Los puntos y estrellas corresponden a las observaciones de Camaleén I,

distinguidas entre si por su tipo espectral, siendo los puntos estrellas con tipos espectrales diferentes a K5,K7 y M0.

En el Apéndice C se encuentran comparaciones anilogas a las anteriores para las lineas de
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hidrégeno, donde se puede observar el mismo comportamiento entre los modelos y las observaciones.
Por otra parte, se escogen las lineas con nivel superior 5 (Ca 11 K, Ca 11 849.8 y Ca 11 854.2) como

lineas representativas de Ca 11 para el analisis estadistico a continuacion.

4.1. Derivacion de parametros magnetosféricos y estelares

con MCMC

El analisis anterior da una idea general del comportamiento de los modelos. Para determinar
en detalle los parametros del modelo magnetosférico, haremos uso de la estadistica bayesiana.
El paradigma bayesiano se basa en observaciones con sus respectivas incertidumbres, las cuales
se muestrean a partir de una poblacién distribuida de acuerdo con una funciéon de distribucion
de probabilidad. De esta manera, para ajustar los parametros magnetosféricos, dados los flujos
observados (Y'), cuantificamos nuestro estado de conocimiento previo de haber visto los datos
utilizando la denominada distribucion previa (o prior) y después de haber visto los datos utilizando

una distribucién posterior.

Siguiendo el teorema de Bayes y adoptando la notacion donde ¢ representa las cantidades que

se van a estimar e 7 la informacién que tenemos antes de ver los datos, la distribuciéon posterior

de ) dados Y e 7T es:

FY ¢, I)P|T)

PWIY.D) = =g

(4.2)

Donde P(¢' | Z) es la distribucion previa de ¢, F(Y | ¥, Z) es la funcién meérito escogida para
obtener que tan probable es Y dado ¢, y P(Y | Z) = [ P(Y | ¥, Z)P(¢) | Z)dv es la constante
de normalizacién que asegura que p(v | Y,Z) se integre a 1. Se incluye Z para enfatizar que los

andlisis siempre se basan en alguna informacién externa a Y.

Para el muestreo de las observaciones se usa el muestreador bayesiano pragmaético, Markov
Chain Monte Carlo (o MCMC), el cual consiste en la toma de pasos pseudo-aleatorios a través de
un espacio de parametros para producir muestras a partir de una distribucién de probabilidad dada

por una funcién de mérito, para asi obtener la distribucién posterior marginal de los parametros.
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Figura 4.5: Diagrama del funcionamiento del MCMC

En la Figura 4.5 se esquematiza el funcionamiento del MCMC. Para iniciar, se le da un con-
junto de valores aleatorios a los parametros y con esto se derivan los valores tedricos (valor del
modelo para ese conjunto de parametros); asimismo, como entrada también se da el valor de las
observaciones y la previa (prior) que consiste en toda la informacion conocida que se tiene para
dicha observacion. Seguidamente, el MCMC calcula la probabilidad de que un modelo con los pa-
rametros dados pueda explicar la observacion con la funcion de mérito seleccionada y registra el

resultado.

Con el resultado obtenido, se escoge un nuevo conjunto de parametros aleatorios usando como
criterio que si la probabilidad obtenida anteriormente es baja, no se vuelve a muestrear en los
alrededores del conjunto de pardmetros dada. En cambio, si la probabilidad es alta, el nuevo
conjunto de parametros sera seleccionado de las cercanias del anterior. Esta dependencia con el
resultado anterior es la razén por la cual se dice que el MCMC toma pasos pseudo-aleatorios en

vez de aleatorios.

Una vez seleccionado un nuevo conjunto de parametros, inicia nuevamente el proceso de analisis,
y asi sucesivamente por un numero de pasos finito. Ademaés, este proceso se hace independiente-
mente y simultineamente para una cantidad de cadenas finitas. Es importante resaltar que el
resultado final no depende del conjunto de pardmetros dado inicialmente. Para todos los anélisis

presentados a continuacion se usan 100 cadenas independientes y hacen 5000 iteraciones para cada
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cadena, teniendo asi como resultado que para cada problema se explora 500 000 veces el espacio
de parametros. Ademas, para cada estrella se verifica que estas simulaciones, o bien converjan a

un valor para cada pardmetro, o bien no existan desviaciones importantes de la estacionariedad.

Utilizamos el paquete de python emcee de Foreman-Mackey et al. (2013) para comparar los
flujos de las observaciones y los modelos para derivar los parametros estelares y magnetosféricos
de cada estrella, teniendo asi un problema de 5 dimensiones, donde los parametros son la tasa de
acrecion de la estrella (logM), la temperatura (Tmax), el radio interno de la magnetosfera (rpi),

el ancho de la magnetosfera (Ar) y el coseno de la inclinacién (cos i).

Como funcién de mérito se escogid la Likelihood, dada por:

2
o; ,obs

1 (ﬂ,obs - E,mod)z
log L —5 Z (4.3)
Donde cada i corresponde a una linea a estudiar, o; corresponde al error en la medicién del
flujo de la observacion, F; s ¥ Fimoa €s €l flujo para la linea i de la observacién y el modelo,

respectivamente.

Como se mencion6 en la Subseccién 2.2.1, los modelos estan calculados para un conjunto
finito de valores de cada parametro. Para obtener el valor tedrico de los modelos para valores
arbitrarios de los parametros, se hace una interpolacién lineal de 5 dimensiones con la funcién
linearNDInterpolator de scipy para obtener el valor teérico de los modelos para un conjunto de
parametros dado. Por otra parte, como previa P(¢ | Z) utilizamos una distribucién plana dentro
de los limites de los parametros para cada modelo (especificados en la Subseccion 2.2.1). Es decir,

ningin parametro tiene preferencia en el muestreo que hace el MCMC.

Para iniciar el muestreo MCMC, se generan 100 posiciones aleatorias (una para cada cadena)
alrededor del valor medio posible para cada parametro, a excepcion de la posicion inicial para la
tasa de acrecién salida, la cual se genera alrededor del valor teérico registrado en M17b. Una vez
calculado los 500000 modelos, utilizamos el 40 % final del muestreo para derivar las distribuciones
posteriores de los pardmetros, ya que para este punto la cadena debe haber convergido; es decir,

en este punto no debe haber pasos exploratorios que puedan afectar los resultados.

Al ser un anilisis individual para cada estrella, se escoge el modelo con el tipo espectral mas

cercano a la observacion y se escala a la distancia y luminosidad de la CTTS en cuestion, siguiendo:

L* Rmod ?
Fmo % — Fmo J 4.4
- Lmad ! ( d* ) i * ( )
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Donde L, es la luminosidad estelar, d. es la distancia a la que se encuentra la CTTS, es decir,
la distancia a Cha I (160pc), Liod, Rmed ¥V Fmoad son la luminosidad, radio y fujo del modelo en

cuestion.

Para seleccionar el tipo espectral del modelo a utilizar se adopta el tipo espectral SpT,,,q4 para

los tipos espectrales SpTorrs, siguiendo el esquema:

Sl = Kb SpTerrs = K4, K5 o K6

SpToa = KT Spleorrs = K7 0 MO

S lq =M1 SpTerrs = M0.5 0 M1

SiTea = M3 SpTerrs = M2, M3, M3.5 o M4
SiLq = M5 SpTerrs = M4.5, M5, M5.5 0 M6.5

Por otra parte, considerando que los modelos en si no tienen contribucién cromosférica, se
les suma a los modelos el flujo obtenido de la WTTS correspondiente al tipo espectral de la
observacion (CTTS). De esta manera, al comparar se tiene la componente magnetosférica (modelos)

y cromosférica (WTTS) presentes en las CTTS. La WTTS debe ser escalada a la CTTS, siguiendo:

(RN [dwrrs\’ -
FH-’TTS,* = k| — | * Fwrrs (4‘0)
d* RH’"TTS

Donde dwrrs, Rwrrs ¥ Fwrrs corresponden a la distancia, radio y flujo de la WTTS, respecti-

vamente.

Considerando que el flujo en las lineas de calcio depende de la abundancia de dicho elemento
en los flujos de acrecion, para cada estrella realizamos en principio un analisis sistematico de las
lineas de hidrégeno de Balmer y las lineas de calcio 11 por separado, como primera exploracion de

los resultados se comparan las tasas de acreciéon obtenidas en cada caso.

En la Figura 4.6 se puede observar como sistematicamente las lineas de Ca 11 dan como resultado
logM menores a los obtenidos con las lineas de hidrégeno. Asimismo, la diferencia entre ambos
resultados, depende del caso en estudio. Este comportamiento parece reflejar un déficit general
de calcio en los flujos magnetosféricos de las CTTS, donde debido a la falta de flujo en Ca 11, las
observaciones son comparables con modelos de tasas de acrecion méas bajas a las que resultan del

andlisis de las lineas de hidrégeno.
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Figura 4.6: Comparacion de los resultados obtenidos para la tasa de acrecién considerando las lineas de Balmer
v las de Ca 1I por separado en el MCMC. En el eje Y tenemos el valor de la mediana de la distribucién posterior
obtenida para la tasa de acrecion y en el eje X el valor tedrico de esta misma reportado en M17b. La linea punteada

representa X = Y.

Para estudiar este resultado a mas detalle se realiza un tercer analisis, esta vez usando las
lineas de hidrogeno y calcio en conjunto, donde se introduce un sexto parametro, el factor X, para
representar la abundancia de calcio respecto a la abundancia solar, de manera que al momento de

realizar la comparacion:

Feonux=Xx*Fo,n1 (4.6)

Teniendo en cuenta la naturaleza no-determinista del MCMC, se discuten los resultados obte-
nidos para los parametros en las distribuciones de la posterior marginal de los parametros de cada

estrella. A continuacion se discuten solo los resultados para el analisis con el factor de abundancia.

Para cada estrella se muestra el grafico de ajustes con la prediccién de los modelos para 100
séxtuplas al azar de parametros obtenidos mediante el MCMC. Se utiliza el modulo de python
corner plot (Foreman-Mackey, 2016) para realizar el grafico de esquina (corner plot) para visualizar
las distribuciones posteriores marginales de cada parametro para cada estrella. En el analisis de los
resultados de cada estrella se privilegia el valor de la tasa de acrecion, ya que es el iinico parametro
conocido y obtenido de manera independiente y en base a este se estudian las distribuciones de los

parametros restantes.

Dependiendo de las distribuciones, el valor encontrado para cada parametro puede equivaler

al maximo, a la mediana o a otro valor de la distribuciéon. Es importante resaltar que el valor
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reportado para cada parametro en el corner plot corresponde a la mediana de la distribucién, y sus
errores a los percentiles 0.16 y 0.84 de la distribucién, senalados en los histogramas con las lineas

negras punteadas.

En general, tenemos que los modelos no reproducen las observaciones para las linecas Hy y
Ho, éstos predicen flujos menores a los de las observaciones para ambas lineas. Las posibles razo-
nes para este comportamiento se discutiran mas adelante, en el analisis siguiente obviamos este
comportamiento para describir si se obtuvo una representacién acorde a las observaciones con el
analisis o no; de esta manera, se considera que no se obtuvo un buen ajuste de los modelos cuando

hay méas de una linea aparte de Hy y Hd que los modelos no pudieron reproducir en flujo.

4.1.1. Caso 1: Estrellas con buenos ajustes a los flujos, a excepcion de
Hv y Ho

CW Cha
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Figura 4.7: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para CW
Cha (puntos negros)

En la Figura 4.7 se tiene el ajuste de las lineas Ho, H3, Hy, Ca 11 K, Ca 11 8498A, y Ca 1
8542A para la estrella CW Cha. Se muestran los flujos de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las
distribuciones posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.8. La distribucién posterior

de CW Cha para la tasa de acrecién presenta dos méximos con la misma probabilidad, considerando
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1

que el valor de referencia de tasa de acrecion es logh = —8.03 Mgyr~", se escoge el maximo mas

cercano a este valor para analizar los resultados de los otros parametros.

g g MCMC for Ca Il and Balmer lines:
i Abundance
| CW Cha

]

i H’L 5000 steps
| z

i | Tmax = 9071.401853 21 g esdian

i

1

|

1

—580.07

T T T T T T L] Max

= 0.39
Ri = 2.294922
T T T T

= 0.15
Ap =0.783012
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cos i = 0.597;547
T L) :I ! I

Figura 4.8: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para CW Cha. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84

De esta manera, tenemos que la tasa de acrecién obtenida mediante el MCMC es de IogM' =
—8.2 Moyr~!, el cual corresponde a un valor de Tmax en el rango de 9000-9100 K y un R; = rp,; =

2.0R,. Con respecto a la inclinacion, se tiene una distribucion mono-pico y para el valor de tasa de

73



acreciéon escogido se tiene un cosi entre 0.45 y 0.60. Asimismo, se tiene un factor de abundancia

de 0.3 con respecto a la abundancia solar, indicando un déficit de calcio en la estrella.

Se debe destacar que para R; en realidad solo se puede hablar de una tendencia a valores de r,,;
pequenos, debido a que el valor obtenido para este parametro queda en el limite de los modelos. Por
otra parte, no se puede dar informacion acerca del ancho de la magnetosfera debido a la naturaleza
plana de su distribuciéon posterior; sin embargo, al anclar este parametro a la tasa de acrecion,

obtenemos que los valores mas probables son los de magnetosferas anchas.

J11432669-7804454
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Figura 4.9: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para

J11432669-7804454 (puntos negros)

En la Figura 4.9 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.10 para la estrella J11432669-7804454.
Para la tasa de acrecién se tiene una distribucién posterior multi-pico con un maximo claro en
logM = —9.00M,yr~', correspondiente al maximo y la mediana de la distribucion. Se debe des-

tacar que esta CTTS tiene una tasa de acrecién reportada de loghM = —8 71 M yr = —1.

Con respecto a los otros parametros, se tienen distribuciones con méaximos bien definidos,
privilegiando logM = —9.00Mzyr~!, se tiene una Tmax de 8900K (el cual coincide con el valor de
la mediana), un r,,; de 2.4R,, un grosor de la magnetosfera de 0.61R,, un cosi = 0.51 y un factor

de abundancia de calcio de (.2 con respecto a la de hidrégeno.
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Mok 30088 MCMC for Ca Il and Balmer lines:
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Figura 4.10: Distribucién de la posterior marginal obtenida con el MCMC para J11432669-7804454. La linea
punteada morada representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de

cada distribucién, cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.11: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para Sz27

(puntos negros)

En la Figura 4.11 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.12 para la estrella Sz27. La distribucion
para la tasa de acrecion tiene un méaximo bien definido en logM = —9.8 M. yr'. En el caso de la
distribucion de temperatura, se puede hablar de su tendencia a temperaturas altas y al anclar los
resultados al maximo de M el valor de Tmax corresponde al maximo de su distribucién con 13500

K.

Anélogamente, también podemos hablar de la tendencia de R; a magnetosferas grandes con un
R; = r; = 5.0 R, quedando en el limite de los modelos. Similarmente tenemos el comportamiento
para el cosi el cual queda en el borde de los modelos con 0.90 indicando inclinaciones bajas
en el sistema. Por otra parte, tenemos que no se puede dar informacién alguna del ancho de la

magnetosfera salvo una leve tendencia a magnetosferas anchas.
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s i L MCMC for Ca Il and Balmer lines:
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Figura 4.12: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para Sz27. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84

Con respecto a la abundancia, tenemos una distribucién con un maximo bien definido en 0.33.
Ahora bien, el valor tabulado para la tasa de acrecion de esta estrella es de logM = —8.86 Moyr ',
lo cual es un orden de magnitud mayor a lo obtenido con este andlisis; si observamos la dis-
tribucién obtenida para este parametro, tenemos un maéaximo local alrededor de este valor en

logM = —9.1Myyr—, el cual corresponde a un factor de abundancia menor.
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Si observamos los perfiles de esta estrella obtenemos que son esencialmente cromosféricos, que
es tipico de tasas de acrecién bajas, por lo que es dificil decir cuando hay o no un déficit de calcio
significativo, y en realidad para estos casos el estudio con el MCMC actual no es lo suficientemente
sensible para distinguir entre estos casos donde la componente cromosférica es altamente signifi-
cativa, recordando que actualmente se estima la cromosfera con una WTTS del mismo SpT, pero

eso no implica que la CTTS no pueda tener una componente cromosférica mayor o menor.
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Figura 4.13: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para Sz45

(puntos negros)

En la Figura 4.13 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los pardmetros de la Figura 4.14 para la estrella Sz45. La distribucion
para la tasa de acrecién tiene un méaximo bien definido en logM = —8.77TMgyr~', el cual es
menor al reportado en M17b de logM = —8.09Mgyr~'. Ahora bien, esta estrella presenta un claro
déficit de calcio en sus perfiles y si se observa la distribucion del factor de abundancia tenemos dos
maximos con la misma probabilidad, donde la diferencia es que el maximo correspondiente a una

menor abundancia representa una tasa de acrecién mayor, alrededor de loghM = —8.2Mzyr~'.
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Figura 4.14: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para Sz45. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84

Estudiando las distribuciones para los otros parametros encontramos que en realidad estos no

! como para logM = —8.2M_yr ! se

cambian significativamente, tanto para logM = —8.77Mgyr~
tienen temperaturas de aproximadamente 9000 K y magnetosferas delgadas de 0.5R. con radios
internos de 2.4 y 2 R,, respectivamente. De hecho, el miximo de la distribucién de R; se obtiene

es para el valor de tasa de acrecion mayor.
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Con respecto a la inclinacién, podemos ver cémo la distribuciéon deja por fuera cualquier valor
de cosi grande, correspondiente a inclinaciones pequenas. A su vez, para la tasa de acrecién menor

se tienen cosi de (.45, correspondientes al maximo de su distribucion.
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Figura 4.15: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T3

(puntos negros)

En la Figura 4.15 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.16 para la estrella T3. La distribucién de
Tmax muestra un méximo definido cercano a logM = —9.0Mgyr~!, cercano al valor de referencia
para esta estrella de logM = —8.61Myr 1, el cual corresponde a un factor de abundancia de 0.8,

lo que indica que esta estrella no tiene un déficit de calcio en sus columnas de acrecion.

Anclando los demés parametros al méximo de la tasa de acrecién tenemos que Tmax tiene un
valor alrededor de 11000-11500 K; notese que este valor no corresponde ni al maximo ni a a la
mediana de su distribucién. Con respecto a la geometria de la magnetosfera podemos notar como
esta tiende a radios internos pequenos v a geometrias delgadas, pero ambos valores quedan en los

limites de los modelos.

En cuanto a la inclinacién, tenemos que la distribucion deja de lado inclinaciones altas o bajas.
Aunque debido a la forma de la distribucién no se puede dar un valor concreto, el valor del cosi

correspondiente al méximo de la tasa de acreciéon esta alrededor de 0.7 para esta estrella.
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Figura 4.16: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T3. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.17: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T10

(puntos negros)

En la Figura 4.17 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.18 para la estrella T10. Esta CTTS tiene
como referencia un logM = —9.22Moyr~' y mediante el MCMC se obtiene un maximo en la
distribucion de la posterior de la tasa de acrecién de —9.56 Mzyr—!, con un factor de abundancia

alrededor de 0.45.

Los deméas parametros magnetosféricos tiene distribuciones con méaximos definidos, los cuales
coinciden con los correspondientes al méaximo de la tasa de acrecion. Sin embargo, se debe destacar
que en la mayoria de los parametros se observa una segunda quintupla de valores menos probables
los cuales estan igualmente anclado al maximo de la distribucion de la tasa de acrecion. Tomando
como resultados los valores correspondientes a los maximos se tiene una Tmax de 10000 K, un R;

alrededor de 3.5 R,, un AR de 0.6R,, con un cosi de aproximadamente .65
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Figura 4.18: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T10. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.19: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T28

(puntos negros)

En la Figura 4.19 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.20 para la estrella T28. Esta estrella tiene
una tasa de acrecion reportada de logM = —7.92Moyr~" y un déficit de calcio que se puede ver
claramente en los perfiles, lo cual va acorde con el maximo obtenido en la distribuciéon para el

factor de abundancia, el cual indica un factor de 0.08 con respecto a la abundancia solar.

Por otra parte, el maximo de la distribucién correspondiente a la tasa de acrecién es de
logM = —8.02M,yr~", y anclando los demés parametros a este resultado se tiene una Tmax
correspondiente de 8600 K. Para la geometria de la magnetosfera y la inclinacion solo se pue-
de hablar de tendencias debido a que los resultados estan en los limites de los modelos, con un

Tmi = 2.0R,, un AR = 0.5R, y un cosi = 0.3.
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Figura 4.20: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T28. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.21: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T30

(puntos negros)

En la Figura 4.21 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.22 para la estrella T30. Esta CTTS tiene
como referencia un logM = —8.31Myyr !, ahora bien del MCMC se tienen dos distribuciones cla-
ramente definidas para la tasa de acrecin, la de probabilidad méxima con logM = —8.50Myr~"

y la segunda distribucién con una probabilidad un poco menor de logM = —8.25 M yr~".

Ambas probabilidades tienen el mismo radio interno de la magnetosfera, el cual tiende a va-
lores pequenos quedando en el limite de los modelos, pero difieren para los demas parametros.
Considerando la distribucién con la maxima likelihood se tienen Tmax de 9000 K, AR grandes de
aproximadamente 0.8 R,, cosi de 0.5 y un factor de abundancia de 0.85, lo que indicaria que no

tiene un déficit de calcio.
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Figura 4.22: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T30. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Si consideramos la distribucién con una likelihood menor pero con un M mas cercano al re-

portado independientemente en M17h, se tienen temperaturas cercanas a los 8500 K; ademas, el

grosor de la magnetosfera tiende a valores mayores que en el caso anterior, quedando en el borde

de los modelos con un AR de 0.9 R.. En este caso la inclinacién es mayor, con un cosi de 0.3

y el factor de abundancia es menor con X = (.75, indicando que tiene un leve déficit de calcio

comparado al caso anterior, aunque en realidad este no sea significativo.
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Figura 4.23: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T48

(puntos negros)

En la Figura 4.23 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.24 para la estrella T48. Para esta CTTS
se tiene un valor reportado de la tasa de acrecién de logﬂ"f = —T7.96Moyr—'. Por otra parte, para
esta estrella se tienen distribuciones bien definidas para todos los parametros, teniendo asi un
valor para la tasa de acrecién de loghMl = —7.97TM,yr~!, para Tmax de 8560 K y un factor de
abundancia de 0.36.

Por otra parte, para la geometria de la magnetosfera y la inclinacién se tiene que las distribu-
ciones quedan en los limites de los modelos, obteniendo tendencias a geometrias pequenas y anchas

con un r,; = 2R, y AR = 0.97R.; ademés de la tendencia a angulos pequenos con cosi = (.97.
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Figura 4.24: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T48. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.25: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T49

(puntos negros)

En la Figura 4.25 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.26 para la estrella T49. Esta estrella
tiene una tasa de acrecion reportada de logM = —7.41Myyr~—! y sus perfiles muestran un déficit
significativo de calcio. Si observamos la distribucién posterior marginal obtenida para la tasa de
acrecion vemos que esta descarta tasas de acrecion mayores a logM = —7.6Mzyr~" y menores
que logM = —9.2M.yr~", dentro de los valores con likelihoods altas tenemos un méaximo en

—8.4Myyr~!, lo cual es un orden de magnitud menor al reportado en M17b.

Como se ha visto en distribuciones anteriores, la razéon de la diferencia entre el valor reportado
y el valor obtenido para la tasa de acrecidon puede ser debida al factor de abundancia que se
utiliza. De hecho, la distribucién posterior bi-dimensional para la tasa de acrecién y la abundancia
muestra que el maximo de la tasa de acrecién no corresponde al maximo del factor de abundancia.
En realidad, el maximo de la distribucién posterior para la abundancia corresponde a tasas de

acrecion menores, comprables con el valor reportado en M17b, alrededor de Eogﬁji’ = —T7.8Mgyr—L.
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Figura 4.26: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T49. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84

Asimismo, notemos que la distribucion de temperatura tiene su maximo para este valor de tasa
de acrecién (logM = —7.8 Moyr—'), siendo estas temperaturas entre 7500 y 8000 K. Analogamente
el coseno de la inclinacién también tiene su méaximo para esta tasa de acrecién, siendo este de 0.3,

quedando en el limite de los modelos e indicando su tendencia inclinaciones altas.

Por otra parte, para el cos¢ queda en los limites de los modelos para ambos casos, indicando una
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tendencia a inclinaciones altas con cosi = 0.30. En cuanto a los pardmetros de la geometria de la
magnetosfera tenemos que para el R; en el caso del maximo tiende a magnetosferas pequenas, pero
siguiendo la linea de logM = —7.8Myyr~! se tienen magnetosferas con tendencia a magnetosferas
grandes (Se habla de tendencias porque ambos casos estan en los limites de los modelos). A su vez,
el grosor de la magnetosfera tiene un comportamiento similar, teniendo magnetosferas delgadas

para el maximo de la tasa de acrecion y magnetosferas alrededor de 0.8 para logM = —7.8 Moyr~!.
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Figura 4.27: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T50

(puntos negros)

En la Figura 4.27 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.28 para la estrella T50. T50 tiene una
tasa de acrecién reportada de logM = —9.34Moyr~' y sus perfiles de calcio son esencialmente
cromosféricos. Analogamente a los casos anteriores se busca anclar los pardmetros a la la tasa de

acrecion, al ser el tinico valor de referencia que se tiene.
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Figura 4.28: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T50. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84

La distribucién posterior para la tasa de acrecion posee dos distribuciones bien definidas con

maximos de aproximadamente la misma likelihood, la distribucién con la likelihood mayor (el

méximo de la distribucién posterior marginal logM) de corresponde a un logM = —10.00Mzyr—?

quedando en el borde de los pardmetros y la restante corresponde a la mediana de la distribucién

posterior con logM = —9.66 M yr!.
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Tomando como referencia la tasa de acrecién correspondiente a la mediana, tenemos una Tmax
de 9600 K, un R; = 3.6R, y un AR = 0.78R,. correspondiente al maximo de la distribucién de
temperatura, radio interno y grosor de la magnetosfera. Asimismo, se tiene un cos: de 0.6 y un
factor de abundancia de 0.8, que corresponden a un maximo local de la distribucién del coseno de

la inclinacion y el factor de abundancia, respectivamente.
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Figura 4.29: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T51 B

(puntos negros)

En la Figura 4.29 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.30 para la estrella T51 B. Para esta es-
trella se tiene una tasa de acrecion reportada de logM = —9.02M,yr~" y sus perfiles para las
lineas de calcio son esencialmente cromosféricos. Estudiando las distribuciones posteriores obte-
nidas observamos que para la tasa de acrecién se tienen dos distribuciones bien definidas que
difieren en temperatura y radio interno (r,,;), mas no en abundancia, inclinacién o el grosor de la

magnetosfera.

Privilegiando el valor maximo de la tasa de acreciéon tenemos que logM = —9.6Moyr~—' y una
Tmax de 10500 K, con una geometria caracterizada por un r,,; = 3.55 R, y un AR = 0.65 R,,
una inclinacién dada por cosi = 0.62 y un factor de abundancia de calcio de 0.59 con respecto a

la abundancia solar.
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Figura 4.30: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T51 B. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.31: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para TW
Cha (puntos negros)

En la Figura 4.29 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.30 para la estrella TW Cha. La tasa de
acrecion reportada para esta estrella es de logM = —8.86M,yr—" y la tasa de acrecién obtenida
mediante el MCMC es de logM = —8.83Myr~, valor que corresponde a el valor méximo de la

distribucién posterior marginal para este parametro.

Por otra parte, la distribucién para la temperatura presenta dos maximos con aproximadamente
la misma likelihood, anclando los parametros al valor de la tasa de acrecion obtenemos que la Tmax
correspondiente es aproximadamente a 9600 K, el cual es el valor representativo del maximo local
de la distribucion. Con respecto a la geometria, se puede observar una tendencia a magnetosferas

pequenas y delgadas con r,; = 2.0 R, y AR = 0.55 R., lo cual queda en el borde de los modelos.
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Figura 4.32: Distribucién de la posterior marginal obtenida con el MCMC para TW Cha. La linea punteada
morada representa el maximo de cada distribucién y la linea punteada naranja representa la mediana de cada

distribucién, cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84

En cuanto a la inclinaciéon, la distribucién esta bi-evaluada para la tasa de acrecion correspon-
diente a logM = —8.83Myr ', teniendo valores posibles en inclinaciones grandes (cosi = 0.3) y
a inclinaciones alrededor de cosi = 0.6. Por otra parte, se tiene un factor de abundancia de 0.50

para el calcio, con respecto a la abundancia solar.
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Figura 4.33: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para VW
Cha (puntos negros)

En la Figura 4.33 se tiene el ajuste de 100 séxtuplas aleatorias dentro de las distribuciones
posteriores obtenidas para los parametros de la Figura 4.34 para la estrella VW Cha. Esta estrella
tiene un M reportado de logM = —7.6M,yr—" y se puede observar claramente un déficit de calcio
al observar sus perfiles. Si estudiamos la distribucién posterior obtenida para la tasa de acrecion se
observa un maximo definido a logM = —9.23M_yr~" que corresponde a un factor de abundancia

de calcio de (.7 con respecto a la abundancia solar.

Ahora bien, no solo este maximo indica una tasa de acrecién dos ordenes de magnitud menor,
sino que también indica que no hay un déficit significativo en la abundancia de calcio, hecho
que contradice lo observado en los perfiles de calcio para VW Cha. Teniendo esto en cuenta, nos
enfocamos en el maximo local de la distribucién posterior para la tasa de acrecién alrededor de

logM = —8.0Muyr~, el cual corresponde a factores de abundancia menores a 0.2.

98



Mivlm-3 3900 MCMC for Ca Il and Balmer lines:

Abundance
VW Cha
5000 steps
IL Fmax = 10649.15+116309 : m::ian

Tmax

Ri= 3.5113%
n T 1 I

>
i)
6%

Ri
2, 3y I %

Bg = 0.621325
T T T T

AR
95 2,9, 9,

- +022
cos i = 0.62%;15
T ™ T T

T

cos |

X =0.61311
I III T

., 0. 0 0. 0
% % % % p % G %Y

<
‘g F
&

Figura 4.34: Distribucién de la posterior marginal obtenida con el MCMC para VW Cha. La linea punteada
morada representa el maximo de cada distribucién y la linea punteada naranja representa la mediana de cada

distribucién, cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84

Anclando los parametros restantes a logM = —8.0Mgyr~! tenemos una Tmax alrededor de
8000 - 8500 K, lo que corresponde al maximo de la distribucién de la temperatura y una geometria
caracterizada por un r,; = 3.0 R,. En cuanto al ancho de la magnetosfera, no es posible dar un
valor para este parametro debido a que su distribucion esta multi-evaluada para la tasa de acrecion
en cuestion y aunque la distribucion posterior marginal para este pardmetro indique una tendencia

a geometrias pequenas; sin embargo, esta tendencia es causada por tasas de acrecion mas bajas.
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Con respecto a la inclinacién, la naturaleza de la distribucién deja por fuera inclinaciones
altas o pequenas, indicando un cos: entre 0.45 y 0.8. El maximo de la distribucién posterior para
el coseno de la inclinacién ocurre en aproximadamente (.60, pero analogamente al ancho de la
magnetosfera, este resultado tiene una contribucién importante de la distribucién con el maximo

a tasas de acrecién menores.

4.1.2. Caso 2: Estrellas con malos ajustes.

En esta seccién se presentan los resultados obtenidos para las estrellas donde no se obtuvo un
buen ajuste de los flujos para méas de una linea aparte de Hy y Hd. Por esta razén, para estas
estrellas no se describe en detalle los resultados obtenidos en las distribuciones posteriores de los
parametros ya que no presentan resultados confiables. No obstante, a continuacion se discutiran

brevemente las posibles razones detras de la falla en ajuste de los modelos.

Se tiene el caso aislado de ESO-Ha-562, la cual presenta lineas de calcio fuertes para tasas de
acrecion bajas, comportamiento que no es reproducido por los modelos. Por otra parte tenemos
casos como el de Hn 5, T3 B, T4, T12 y T27, de tasas de acrecion bajas y perfiles esencialmente
cromosféricos para calcio. Como se vio en la seccidén anterior, el analisis actual no es lo suficiente-
mente sensible para reproducir exitosamente la contribucién cromosférica y ademas considerar un
posible déficit de calcio a tasas de acrecién bajas, donde la contribucién cromosférica es relevante

(en algunos casos, esta contribucién es mas relevante que la contribucién magnetosférica).

A su vez, tenemos los casos de J11085367-7521359, Sz22, Sz37 y T40, donde los resultados
del MCMC se encuentran en los limites de los parametros, especialmente aquellos que definen la
geometria. Como ya se ha visto anteriormente, la geometria afecta a gran nivel los flujos obtenidos
en los modelos, por lo que se puede argumentar que para poder reproducir los flujos observados
en las estrellas se necesitan geometrias que no se tienen actualmente en la red de modelos, la cual

es bastante gruesa en los parametros que la caracterizan geométricamente.
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Figura 4.35: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para ESO-Ha-562. La linea punteada
morada representa €l maximo de cada distribuciéon y la linea punteada naranja representa la mediana de cada

distribucién, cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.36: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para ESO-
Ha-562 (puntos negros)

Hn 5

le—-13
T T T T T T T
25F -
20 -
&
ol B B
»
N
3,
= LOF -
2
[
0.5+ =
0.0F 1 I L L 1 1 L]
CallK H& Hy HB Ha Call 8498 (Call 8542

Figura 4.37: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para Hn 5

(puntos negros)
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Figura 4.38: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para Hn 5. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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cada distribucién, cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.42: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para Sz22. La linea punteada morada

representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.43: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para Sz37. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.46: Distribucién de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T3 B. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.47: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T4. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84

110



40l .

351 5

3.0 1

251 5

2.0 B

Flux [erg s tem™2]

L5 E 1

0.5F } 2

0.0

] 1 1 1 =
CallK H&6 Hy HB Ha CallB498 Call 8542
Lines

Figura 4.48: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T4

(puntos negros)

T12

1.00+ 5

Flux [erg s *cm™2]

0.50 5

0.25-

0.00F —_—

1 L L
CallK H& Hy HpB Ha Call 8498 Call 8542

Figura 4.49: Ajuste de 100 predicciones al azar de modelos (lineas moradas) obtenidos con el MCMC para T12

(puntos negros)

111



i MCMC for Ca Il and Balmer lines:

Abundance
T12
5000 steps
r[ -l T 8 1450.30 - Median
4. | . dTmax = 8848.1911420
()Q T :: T T T T ] T _|339]2 L] Max
\e)
‘\2;00 E ii E
Q .
5 DLyl :
E ‘)0 jll
S0 -
o F==@E=g======3 |
o n T A Jl
"QQ Loy :: I ] =T :I | Ry F_ Ri:3‘21f{'%g
A "_I—! RN T BT T T T T T,
Rl . el el . 1
b-r-""_d i ki 5‘0 B i
e {F B | !
S i e :
OF . IF n R i
% .
Ll i é i
1 Eladh | P T S = | i mai e Ap = 0.65+322
%%'-‘l::\ T T T T T T 7 i, T T T T
NE 1 0 | N g § * 1
oF HF 1 4F - I 1
AL R S
5 Q/-\ o 9 . P | & 0
= e d— i ::'. S3======7 k===a=h=0<
eEe - e W
o) it S (| L
1 | L | L | | L 1 1 [miY cos i = 0617093
| i
! I

AR

n S H j i X 1 u g
u Qo Qo 0. Poa
o 1 @ qp \ @ I 1 O|
AN LI RO L N
o m 1 I il il ﬂl
Q'_;,}G n:: ks | [ A ::.I Fal [ - W 1 : | | :_ _fa"“i"'“ | L 4 X =0.2913¢1
i 1 T T T T T T T T 1 [ ) L‘:’/ll L 1 1 H, T mr LILLJ T T T
t |v - I 1 J 1 J n
f_b*',ﬁ 4 3 *? | Bl R H'@t
< Vs w r i 1 1 P 2
OF o 1 1F | 1F % 1k ]
> o - . 4 ¥
b‘_bll 1B 1 6_. 1b : __:__ 11, o b . H E
Q ;::#:;::::::: e et et :::;::*EZQEQ i :::G::: :::;‘:,::::9;:: | ' T
Q"I' N 0 b 1 X i i-1F 1 o 0 . i
1.1 | 4 l.anl 11l 1 1 1 1] 1 L.l 1 "’ [t | I 1 v 1 1 LA |
© O % D O H O H OH_O 6 9 © > A D DN B Q AH AM» o D
PN A ’\‘"’Q O.AQ Q"Q{}QQQO’Q LA - 0?) Qb 0’\ QQJ Q%Qa) QP‘ ()b Y TS e
Mdot Tmax Ri i cos i X

Figura 4.50: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T12. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.51: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T23. La linea punteada morada

representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.54: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T27. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Figura 4.55: Distribucion de la posterior marginal obtenida con el MCMC para T40. La linea punteada morada
representa el maximo de cada distribucion y la linea punteada naranja representa la mediana de cada distribucion,

cuyo valor se indica en para cada parametro junto los percentiles 0.16 y 0.84
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Capitulo 5

Discusion de resultados y conclusiones

Se present6 el analisis de 26 estrellas de la regién de formacién estelar Camaleén I, las cuales
fueron seleccionadas por sus tipos espectrales, tasas de acrecion y su senal al ruido, tal como se

describi6 en el Capitulo 3 y representan un 28 % de la muestra presentada en M17b.

El estudio de los perfiles de las lineas de calcio en las estrellas muestra la importancia de la
contribucién cromosférica para las lineas de calcio, siendo ésta mas relevante para lineas del triplete
infrarrojo y en estrellas con baja tasa de acrecién, donde esta componente se torna mas importante
que la componente magnetosférica. Ademas, este estudio deja en evidencia la existencia del déficit

de calcio en los altos acretores al observar perfiles esencialmente cromosféricos en estas estrellas.

La premisa de un posible déficit de calcio fue reafirmada al realizar la comparacion de los flujos
de las estrellas con las WTTS, donde se observa no solo un déficit pronunciado de calcio para
ciertas estrellas (como es el caso de T49), sino que ademéas se observa un déficit general de calcio
en todas las estrellas, ya que estas no siguen la tendencia de las WTTS, comportamiento no visto

en la comparacion de los flujos de las lineas de hidrégeno.

Por otra parte, se presenté la red de modelos magnetosféricos para las lineas de calcio, donde
se analizd el comportamiento de esta misma para cada parametro. Dentro de los méas relevantes
estan los efectos de la geometria; principalmente, el efecto del grosor de la magnetosfera, el cual
establece la densidad en la columna de acrecién y en el cual las lineas de calcio, en especial las
lineas del IRT, tienen una alta sensibilidad, influyendo significativamente en los flujos y perfiles

obtenidos.

La exploracion de los modelos se realizd con dos métodos diferentes, el primero y mas general

fue la comparacion de los flujos de las observaciones con los flujos de los modelos donde se observa
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como estos reproducen el comportamiento general de las observaciones y a su vez replican el
comportamiento esperado teéricamente, donde, debido al enfriamiento, las estrellas con tasas de
acrecion mas altas necesitan distribuciones de temperatura con maximos méas bajos que estrellas

con tasas de acreciéon menores (Muzerolle et al., 2001).

Como segundo método se utilizé el anélisis estadistico bayesiano, donde se escogié el MCMC
para muestrear las observaciones. Este método se realizé independientemente para cada una de
las estrellas seleccionadas, estimando asi los parametros magnetosféricos para cada una de estas.
Los resultados obtenidos de las distribuciones posteriores de cada parametro, para cada estrella, se
encuentran reportados en la Tabla 5.1, donde se puede observar que se mantiene el comportamiento
descrito anteriormente entre la tasa de acrecién y la temperatura maxima de la distribucién de

temperatura de los modelos.

Con respecto a la geometria de la magnetosfera, realizar una buena determinacién de estos
parametros es més dificil en comparacién con los parametros restantes, principalmente debido a
lo gruesa que es la red para los pardmetros de geometria, teniendo ésta solo dos grosores y tres
radios internos posibles. En consecuencia, en la mayoria de los casos las distribuciones obtenidas
se ubican en los limites de los parametros de la red y se observa una tendencia a radios internos de
la magnetosfera de ~ 2 R,, lo cual puede ser causado por la ausencia de geometrias mas anchas
que permitan densidades menores en las columnas de acrecion. El hecho de que no se tengan mas
geometrias es la causa de que no se logre un buen ajuste de las observaciones para ciertas estrellas,
como en el caso de Sz22 o Sz37, donde al observar las distribuciones se evidencia como estas quedan

en el limite de los parametros.

Por otra parte, nuestras simulaciones muestran que ninguna combinacién de los parametros del
modelo magnetosférico puede reproducir el flujo de las lineas Hy y Ho presente en las observaciones,
quedando sistematicamente por debajo de las CTTS y siendo la diferencia entre las observaciones
y los modelos mayor en las estrellas con tasas de acrecion mas grandes. Este exceso de flujo
respecto a lo predicho por el modelo magnetosférico indica la ausencia de una componente adicional
importante para las lineas altas de Balmer que no se esta tomando en cuenta en el céilculo de los
modelos. Es posible que la componente faltante sea la contribucién del pre y/o post choque, la

cual es mayor para los altos acretores y no ha sido incluida en el calculo de los modelos.

Por otro lado, el analisis de las observaciones con el MCMC también reafirma la presencia de
un déficit de calcio en las CTTS obteniendo, a excepcién de las estrellas T3, T30 y T50, factores

de abundancia de calcio con respecto a la abundancia solar menores a (.60, llegando estos a ser
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cercanos a (.1 en los casos donde se tiene un déficit obvio en los perfiles. No obstante, se debe
resaltar que en la metodologia utilizada el estudio de la abundancia (y de la las lineas de calcio
en general) para los bajos acretores no es 6ptimo, principalmente debido a que en estos casos la
componente cromosférica es la componente dominante, por lo que definir cuando una estrella es
una acretora lenta con un déficit de calcio o una acretora ligeramente mas lenta, se convierte en

una linea bastante facil de cruzar.

No obstante, se reafirma las bondades del modelo magnetosférico y la dependencia del maximo
de la distribucion de la temperatura con la tasa de acrecion. Ademas, se evidencia la necesidad de
una red més fina en los pardmetros correspondientes a la geometria de la magnetosfera para poder
constrenir efectivamente estos parametros para cada estrella. Sin embargo, se puede concluir que
en definitiva existe un déficit de calcio general en las columnas de acrecién de las estrellas; la causa
de éste es incierta, una hipotesis posible es que éste se esté quedando confinado en el disco por la

formacion de planetesimales y planetas, en los cuales quedo atrapado.

Un estudio futuro enfocado en altos acretores, donde se consideren a la par las caracteristicas de
los discos de dichas estrellas, puede revelar correlaciones de la abundancia con las propiedades de
los discos y si el déficit presente esta relacionado o no con la formacién de planetas. Con respecto a
los bajos acretores, en analisis futuros se debe considerar otra metodologia que permita un mayor
nivel de detalle al considerar la componente atmosférica de las observaciones, basandonos en el
modelaje de los perfiles de las lineas y no solo de los flujos como en este trabajo. Este procedimiento
ha resultado exitosa en el modelaje de los perfiles de bajos acretores (Thanathibodee et al., 2020,

2021).
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Tabla 5.1: Parametros magnetosféricos derivados del anélisis con MCMC

Nombre logM [Mgyr~!] Tmax [K] Ri [R.] AR [R,] cosi X
T10 —9.5610.03 100007200 g.51078 .61 0.65°92, 0452138
T27 - - - - - -
T28 —8.021%1 86001200 218 E et 0.2610.09 * 0.085 5
T30 —8.5010%0/ —g25%01  0p00t1% /86001100 20101 % 1.0_gg* 0.51092 1) 96+0.08 gtdl J0.6401
J110-359 - - - - - .
T48 —7.97H00% 8560130 20M015 % 1 0_y, * 0.96_g0z * 0.36500%
T50 —9.66703 96007200 36198 07810 0.610 02 0.8870%
J114-454 —9.00+%:18 890015 201007 % (51138 05512008 0.20%0 35
S237 - - - - - -
CW Cha —8.201%1, 9000135 gtha*  pgioZ 0.508° 0.30+0:050
T3 —9.0013.33 110005373, 20103 % 51002 % 7 0.8015 15
T3 B - = 2 5 2 %
T4 - - . - - .
TW Cha —-8.831008 96007 153 201045+ 5008 % 0.3/06 0.50503
T12 . - - - . .
Hn 5 - = - " - -
T23 . 2 z . . 2
5222 - - - - - -
VW Cha —8.001012 80001320 301218 - 0.615:12 0.2050%
ESO-Ha-562 2 = = 2 2 =
T40 - . - - : .
T49 —7.8010:3% 75001575 * 50045 08703 0.26+0.04 * 0.10701
T51 B —9.60151 10125135, 363312 065102 0.627521 0.5950%
8227 —9.80103 / —9.10%03 13500773 /10000535 5.0_ga* -/ 0.8%1%*% 0.96-015 * / 0.2679%% * 0.347001/0.2470%
Sz45 —8.77103 / —8.20803 90002732 2403 * 0.55002 045252 0.40501/0.2050%
Notas.

El nombre completo de las estrellas J110-359 y J114-454 es J11085367-7521359 v J11432669-7804454, respectivamente.

Se sefiala con * los casos donde el valor de méaxima probabilidad coincide con el méximo o minimo valor del parametro caleulado actnalmente en
los modelos.
El separador / indica el valor de mayor probabilidad de cada pardmetro, correspondiente al valor mas probable de la tasa de acrecién en los casos

con dos picos claramente definidos.
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Apéndice A

Galeria de perfiles de CTTS

122



Hg for CTTS

wf I 1 f
232 el T40 T49 »:0 VW Cha .| sz37

... Log M: -7.08 Log M: -7.33 " Log M: -7.41 .. LogM: -7.6 | = Log M:-7.82
SpT: K7 f". “| spT: M5 I"'I o SpT:M35 | LSpTKT [} | semmM2 |

A | y | ’ \ll‘l L | :

| | | | E
\ = Ih g I 1 4 / ]
AN EPANE AN AN Y \¥5

e L s M e v e R . e M e e e e e I L T
! 128 “f T48 CW Cha | 5745 | o 123 |
“7 Log M: -7.92 Log M: -7.96 Log M: -8.03 “ Log M: -8.09 © LogM:-8.11 |
9 . Log - Log ' Log | . Leg ]
" spT: M1 H\I SpT: M3 J'n' SpT: MO.5 .'\I | SpT:MO.5 [ . SpT:M4.5 ‘1
i . | - B | |
s} ‘ | \'l \I 1; | | f \ |
| l = |' | | |‘ | | |
wor ‘ wr | 1
| | | o | | |
st .‘I I‘ n K | m |! f
1) ] N b
4 ] J 4 _
B e e e R e PR ma g e et S e e - Ll s s e T
“" 11085367-7521359 e T30 [ s222 o T27 | ;
"'t Log M: -8.15 ..l Log M: -8.31 = Log M: -8.34 | Log M: -8.36 |+ Log M: -8.43 1
st SPT: M1 ﬂ o SPTIMI ) .| SPTKS ‘.15 “ spT: M3 |.4| 1 spTmM3 i 1
s I I‘ A I o [ 1 % f | 1
" I " I : | | 1 [ :
ot [ | i | [ 11 f 1
Ik } | ‘ | . \'| 2 | II I [ ‘ 1

1 I 5 I|\ ‘I,«,I‘ "' | _: |||
4 )\ 4 ¢ : [ /) e

4 )//I ‘\.\ﬁ._v,_q . M—/." \\‘, : ;m’/ L’ WJ \‘wiwﬁ: .W—w wj'l \‘w

IRE! = T12 .| 111432669-7804454 . sz27 ., TWcha

“ Log M: -8.61 Log M: -8.7 Log M: -8.71 | Log M: -8.86 . Log M:-8.86 |

“ spT: K7 ‘ﬁ‘ "l SpT: M45 | = SpT: M5.5 H BRI |'| L SPTK7 f ]
I | ]

\ |
o B J
| \

1 | 1 |

4 | | \ 4 [ 1

| I Jo= |

£ ;} I /] | [\ '

/ G |\ W / ‘\’ ]

o s e . ) - o
108" J;-‘-;fia Lo R mn TR RN 10 = -'foa"r" e gD

T51 B T10 | ESD-Ha-562 Hn 5 . Ts0 |

= Log M: -9.07 * Log M: -922 Log M: -9.24 | Log M:-928 |7 Log M: -9.34
SpT: M2 ﬁ = SpT: M4 nl "l spT: M1 ,,lru | SpT: M5 ﬁ | SPT:M5 ||'| |
i [ | = {1 1
‘ V

J ..JIII | £ .} l 5 f I|I ‘ )I "||I ‘ 4 i \ |
e’ lk““f““-v- | — IrJ LI I WMJ \MM | I | M i H’V‘"W“‘/ \\‘\"\'v"'\'\-\»f\-;

R R R ) 1668 m -fo6 W 0 W0 % 7 W00 -G8 W b 3@ 6§65 M0 W0e -1005 90 08 %0 0 38 B0 780 B3 -1 O w8 0§ 30 468 %0 1o

B T T TR

Figura A.1: Perfiles de linea Ha para la muestra de CTTS. Los flujos observados estan normalizados al continuo

estelar y graficados como una funcién del cambio de velocidad desde el centro de la linea
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Figura A.2: Perfiles de linea H 3 para la muestra de CTTS. Los flujos observados estan normalizados al continuo
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Figura A.3: Perfiles de linea H~ para la muestra de CTTS. Los flujos observados estan normalizados al continuo
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Figura A.4: Perfiles de linea H§ para la muestra de CTTS. Los flujos observados estan normalizados al continuo

estelar y graficados como una funcién del cambio de velocidad desde el centro de la linea
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Figura A.5: Perfiles de linea Ca II K para la muestra de CTTS. Los flujos observados estan normalizados al
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Figura A.6: Perfiles de linea C'a II H para la muestra de CTTS. Los flujos observados estan normalizados al

continuo estelar y graficados como una funcién del cambio de velocidad desde el centro de la linea
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Figura A.7: Perfiles de linea C'a 849.8 nm para la muestra de CTTS. Los flujos observados estan normalizados al

continuo estelar y graficados como una funcién del cambio de velocidad desde el centro de la linea
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Figura A.8: Perfiles de linea C'a 854.2 nm para la muestra de CTTS. Los flujos observados estan normalizados al

continuo estelar y graficados como una funcién del cambio de velocidad desde el centro de la linea
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Figura A.9: Perfiles de linea C'a 866.2 nm para la muestra de CTTS. Los flujos observados estan normalizados al

continuo estelar y graficados como una funcién del cambio de velocidad desde el centro de la linea
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Apéndice B

Graficos comparativos de los flujos de las

WTTS y las CTTS
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Figura B.1: Lum(Hp3) vs Lum(Ha) para WI'TS y CTTS. La linea punteada gris representa el limite logM =

—9.9Moyr~! obtenido con la Ecuacion 3.3.
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Figura B.2: Lum(H~) vs Lum(Ha) para WTTS y CTTS. La linea punteada gris representa el limite logM =

—9.9Myr~! obtenido con la Ecuacién 3.3.
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Figura B.3: Lum(H$) vs Lum(Ha) para WITS y CTTS. La linea punteada gris representa el limite loghf =
—9.9Mgyr~! obtenido con la Ecuacién 3.3.
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Figura B.4: Lum(Ca 1K) vs Lum(Ha) para WITS y CTTS. La linea punteada gris representa el limite

logM

1K) = —9.0Mgoyr=! y logM (L Ha) = —9.9Moyr=" obtenidos con la Ecuacién 3.4 y la Ecuacion 3.3, respec-

tivamente. La linea roja corresponde a la luminosidad esperada de la lineaCa 1K segin la luminosidad de la linea
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Figura B.5: Lum(Ca 1n25) vs Lum(Ha) para WTTS y CTTS. La linea punteada gris representa el limite loghl =

logLlum Ha [L®]
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Figura B.6: Lum(Ca 1135) vs Lum(Ha) para WTTS y CTTS. La linea punteada gris representa el limite loghf =

—9.9Myr~! obtenido con la Ecuacién 3.3.
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Apéndice C

Graficos comparativos de los flujos de los

modelos y las observaciones
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Figura C.1: Flujo de la linea Ha para los modelos y las CTTS. Las lineas solidas corresponden a los modelos donde
cada color representa una Tmax diferente. Los puntos y estrellas corresponden a las observaciones, distinguidas entre

si por su tipo espectral. Los modelos tienen pardmetros r,,; = 3.5B., un A, = 0.5, i =60°, para una K7.
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Ri = 3.5, AR = 0.5, cosi=0.5
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Figura C.2: Flujo de la linea Hj para los modelos y las CTTS. Las lineas solidas corresponden a los modelos donde
cada color representa una Tmax diferente. Los puntos y estrellas corresponden a las observaciones, distinguidas entre

si por su tipo espectral. Los modelos tienen parametros rp,; = 3.5R,, un A, = 0.5, 7 =60°, para una K7.
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Figura C.3: Flujo de la linea Hv para los modelos y las CTTS. Las lineas solidas corresponden a los modelos donde
cada color representa una Tmax diferente. Los puntos y estrellas corresponden a las observaciones, distinguidas entre

si por su tipo espectral. Los modelos tienen pardmetros r,,; = 3.5R,, un A, = 0.5, i =60°, para una K7.
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Figura C.4: Flujo de la linea Hé para los modelos y las CTTS. Las lineas solidas corresponden a los modelos donde
cada color representa una Tmax diferente. Los puntos y estrellas corresponden a las observaciones, distinguidas entre

si por su tipo espectral. Los modelos tienen pardmetros r,,; = 3.5R,, un A, = 0.5, i =60°, para una K7.
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