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Resumen

Para conocer la poblacion estelar de las regiones de formacion estelar, los estudios
en infrerrojo son la herramienta perfecta para caracterizar el estado evolutivo de los
objetos encontrados. Sin embargo, en estas longitudes de onda se encuentra que se
pierde parte de la poblacion, ya sea por estar muy absorbida o por que dejen de mostrar
propiedades infrarrojas. Por ello, es necesario buscar un método complementario para
revelar la poblacién al completo. Los rayos X duros (> 1 keV) atraviesan las nubes de
gas y el polvo sin casi interaccionar con la materia debida a la pequea seccién eficaz de
estos ultimos. Esto sumado a que los objetos estelares jévenes muestran una intensa
emision en rayos X permite a los estudios combinados de IR y rayos X caracterizar las
regiones de formacion estelar en su totalidad. Un estudio combinando observaciones en
rayos X, fotometria infrarroja y optica, se llevara a cabo para estudiar la poblacién de

NGC 2023 y de la Nube Molecular de Orion B.

Los objetivos de este trabajo son:

1. Realizar un estudio de la poblacién estelar de NGC 2023, obteniendo las propie-

dades infrarrojas y de rayos X, asi como sus parametros estelares.

2. Realizar un estudio global de la poblacién que compone la Nebulosa Molecular
de Orién B.

3. Obtener la poblacion estelar joven menos masiva, estudiando si exiten diferen-
cias en el mecanismo de formacion estelar, tanto a nivel individual dentro de la

nebulosa de Orién B como en relaciéon con los complejos vecinos.

4. Estudiar las propiedades infrarrojas y las propiedades coronales de las miembros
de la Nube Molecular de Orion B.

I



1% Resumen

5. Y estudiar la influencia de los distintos frentes de ionizacion que actian en la

nebulosa de Orién B y su infliuencia en la juventud de las fuentes que circundan.

NGC 2023 es un a nebulosa de reflexion brillante situada al sur de Orién B, en
contraste con su vecino NGC 2024, muestra una baja densidad estelar. Para el estudio
de la nebulosa se utilizé una observacion del telescopio espacial XMM-Newton. Esta
observacion se redujo y se analizo utilizando el software SAS, se obtuvieron los archivos
Good Time Interval, las imagenes corregidas de eventos malos, la deteccion de fuentes
y los espectros de las fuentes encontradas. Para completar el andlisis, se utilizaron
dos observaciones de Spitzer que cubrian la nebulosa y se correlacionaron las fuentes
encontradas con los catalogos de 2MASS, WISE, DENIS y TASS. La clasificacion
se fuentes se realizo a través de la pendiente de la distribucién espectral de energia
observada en los objetos y mediante diagramas color-color y color-magnitud. Para
completar el estudio de las fuentes de rayos X encontradas se utilizé una red de modelos
de transferencia radiativa para objetos estelares jévenes (Robitaille, 2008) con toda la
fotometria disponible. Se obtuvieron parametros estelares tales como la extincién, la
masa estelar, la temperatura y la luminosidad, ademas de la distancia para cada objeto
analizado. El analisis en rayos X se realizé utilizando XSPEC y los modelos WABS y
APEC. Para las 11 fuentes con mas de 100 cuentas se compararon los modelos de
uno y dos temperaturas, obteniendo los valores de la densidad de columna, la/las
temperatura/s, la medada de emisién, la metalicidad y el flujo. Con estas fuentes se
obtuvo un factor de conversién de cuentas a flujo para extrapolar el flujo al resto de
fuentes. Con los flujos en rayos X se construy6 una funcion de distribucién acumulada
para log(Lx) y comparando NGC 2023 con ONC. Como resultados se encontraron
un objeto de Clase I, siete de Clase II (dos de ellas posibles AGN) y 24 de Clases
III. Se obtuvieron los parametros estelares para 32 fuentes, encontrado una distancia
acorde con otros estudios. Se estim6 una edad aproximada de 1-7 Ma. Los parametros
generales de rayos X son similares a los observados en otras estrellas de misma clase en
otras regiones de formacion. Ademas, las fuentes de NGC 2023 resultaron ser similar
a las ONC a bajas energias, encontrando un déficit de estrellas para energias mayores
de log(Lx) > 30.5.

La Nebulosa Molecular de Orién B esta encuadrada en la mitad norte del bucle de
Barnard y contiene varias regiones de formacién estelar: NGC 2071, NGC 2068, HH
24-26, NGC 2024 y NGC 2023 entre otras. En el estudio de Oriéon B se utilizaron 9
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observaciones de archivo de XMM-Newton cubriendo casi la totalidad de la nube. Tréas
el proceso de reducion, realizado con SAS, se obtuvieron un total de 604 fuentes. Se
correlacionaron las fuentes encontradas con los catalogos infrarrojos Spitzer, WISE y
2MASS y con los catlogos opticos DENIS vy Jhonson. 159 de los objetos encontrados no
tuvieron ninguna contrapatirda en ninguna de las bandas fotométricas utilizadas, por
lo que se desecharon por ser posiblemente fuentes espiireas o extragalacticas. El resto
de las fuentes se representaron en diagramas color-color en las bandas de Spitzer para
detectar la poblacion de fondo, encontrando 90 fuentes. Utilizando el indice espectral
« se clasificaron las fuentes en funciéon de la pendiente de su SED, en Clase I, 1T y III.
Al quedar muchas fuentes sin clasificar por faltar algunas de las bandas fotometricas
del indice « se crearon dos indices nuevos, 8 y v que tuvieran en cuenta fotometriia de
Spitzer v de WISFE respectivamente. La clasificacion se completé utilizando diagramas
color-color. Al final del proceso se obtuvieron 243 fuentes de Clase III, 102 fuentes de
Clase IT y 10 Clases I. Se encontraron 5 regiones donde la formacién estelar se esta
produciendo: la regién norte de NGC 2071, NGC 2068, los alrededores de V1648 Ori,
NGC 2023 y NGC 2024. El ratio entre Clases I1I y Clases II fue de 2.33, un resultado
muy similar al encontrado en Oriéon A. No se encontraron diferencias en cuanto a las
temperaturas coronales entre Clase 111 y Clase II y unos valores medios de temperatura
y densidad de columna similares a otras regiones de formacién estelar. Se realizo un
factor de conversion con las fuentes andlizadas entre cuentas y flujo para generar la
funcién de luminosidad y comparar el resultado con los datos de COUP, encontrando

poblaciones similares, en nuestro rango de completitud, a pesar de que la poblacion de

COUP es mas abundante.
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Abstract

To know the stellar population of star forming regions, IR studies are the perfect
tool to characterize the evolutionary stage of the objects found. However, it is found
that at these wavelengths part of the population is lost, because they are very absorbed
or because they cease to show infrared properties. Therefore, it is necessary to look
for a complementary method to relieve the entire population. As with radio-waves,
hard X-rays (> 1 keV) pass through clouds of gas and dust without interacting with
matter due to the effective section of the latter. This, coupled with the fact that young
stellar objects show intense X-ray emission, allows combined IR and X-ray studies to
characterize stellar regions revealing the entire population of the cloud. A study of this
type, combining observations in X-rays, infrared and optical photometry will be carried
out to study the population of NGC 2023 and Orion B.

The main aims of this work are:

1. Perform a study of the stellar population of NGC 2023. Obtaining the infrared

and X-ray properties, as well as their stellar parameters.

2. Perform a global study of the population that makes up the Orion B Molecular
Cloud.

3. Reveal the less massive young stellar population, studying whether differences
exist in the stellar formation mechanism, both individually within the Orion B

nebula and in relation to neighboring complexes.
4. Study the infrared properties and coronal properties of the members of the cloud.

5. And to study the influence of the different ionizing fronts acting on the Orion B

nebula and its influx in the youth of the surrounding fountains.

Vi
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NGC 2023 is a bright reflection nebula located south of Orion B, in contrast to its
neighbor NGC 2024 shows a low stellar density. For the study of the nebula was used
an observation of the space telescope XMM-Newton. This observation was reduced and
analyzed using the SAS software, the GTI files, the corrected images of bad events, the
detection of sources and the spectra of the found sources were obtained. To complete
the analysis, two observations of Spitzer covering the nebula were used and the sources
found were correlated with the 2MASS, WISE, DENIS and TASS. The classification
sources were made through slope of the SED observed in the objects and using color-
color and color-magnitude diagrams. To complete the study of the X-ray sources found,
a network of radiative transfer models for young stellar objects was used using all the
photometry available. Stellar parameters such as extinction, stellar mass, temperature
and luminosity were obtained, as well as the distance for each analyzed object. The
X-ray analysis was performed using XSPEC and the WABS and APEC models. For
the 11 sources with more than 100 counts the models of 1 and 2 temperatures were
compared, obtaining the values of the column density Ny, the temperature(s), the
measure of emission, metallicity and flux. With these sources a factor of conversion of
accounts to flow was obtained to extrapolate the flux to the rest of sources. With X-ray
fluxes, a cumulative distribution function was constructed in log (Lx) and NGC 2023
was compared with ONC. As results os this study a Class I, 7 Classes II (two of them
possible AGN) and 25 Class III were found. The stellar parameters were obtained for
32 sources, finding a distance according to other studies. An approximate age of 1-7
Ma was estimated. Overall X-ray parameters are similar to those observed in other
stars of the same class in other star forming regions, as well as the sources of NGC
2023 are similar to ONC at low energies, finding a star deficit for energies higher than
log (Lx) > 30.5.

The Orién B Molecular Nebula is located in the northern half of the Barnard arc and
contains several star foming regions: NGC 2071, NGC 2068, HH 24-26, NGC 2024 and
NGC 2023 among others. In the Orién B study, nine (XMM-Newton) file observations
covering almost the entire cloud were used. After the reduction process, carried out
with SAS, a total of 604 sources were obtained. We correlated the sources found with
the infrared cataloge, WISE and 2MASS and with the optical catalogs DENIS and
JHONSON. 159 of the objects found did not have any counterparts in any of the

photometric bands used, so they were discarded for possibly spurios or extragalactic
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sources. The rest of the sources were represented in color-color diagrams in the Spitzer
bands to detect the background population, finding 90 sources. Using the spectral index
a, the sources were classified according to the slope of its SED, in Class I, IT and III. As
many unclassified sources remained missing for some of the photometric bands of the
« index, two new indices were created, § and v that took account of Spitzer and WISE
photometry, respectively. Classification was completed using color-color diagrams. At
the end of the process were obtained 243 Class III sources, 102 Class II sources and 10
Classes I. Five regions were found where stellar formation is occurring: the northern
region of NGC 2071, NGC 2068, the vicinity of V1648 Ori, NGC 2023 and NGC 2024.
The ratio between Class III and Class II was 2.33, a similar result that was found in
Orion A (2.36). No differences were found in terms of coronal temperatures between
Class IIT and Class II and average values of temperature and column density similar
to other regions of star forming regions. A conversion factor was performed with the
analyzed sources between count rate and flux to generate the luminosity function and
compare the result with the COUP data, finding similar populations in our range of

completeness, although the population of COUP is more abundant.
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Capitulo 1
Introduccion

A mediados del siglo pasado, Becklin & Neugebauer (1967) descubrieron en la Ne-
bulosa de Orién una estrella que brillaba en el rango infrarojo (IR) pero que no tenia
contrapartida éptica. Este caso fue tomado como la primera evidencia observacional la
formacién estelar. Desde entonces, extensos estudios en infrarrojo cercano (NIR) en las
bandas J, H y K, revelaron gran cantidad de objetos estelares con exceso en la banda
infrarroja en las proximidades de nubes en las que se concentra la formacion estelar.
Es por ello, que el catdlogo Two Micron All Sky Survey (2MASS) es dmpliamente
usando para identificar y estudiar regiones de formacion estelar (e.g. Bica et al., 2003;
Dutra et al., 2003). Con la llegada de los nuevos telescopios espaciales, como Spitzer,
se revelaron impresionantes detalles de las regiones de formaciéon mediante el mapeo
de grandes édreas (Benjamin et al., 2003; Evans et al., 2003). Durante décadas, las ob-
servaciones en IR y en longitudes de onda mas larga fueron las técnicas mas usadas
para identificar los objetos estelares jovenes (en inglés, young stellar objects, YSO) y
estudiar el proceso de formacién estelar. Las estrellas jévenes poseen discos circumeste-
lares y envolturas que emiten predominantemente en las longitudes de onda larga (IR
y milimétricas). Exinten varios métodos ampliamente utilizados para la identificacién
de YSOs en estas longitudes de onda, basados principalmente en la observaciéon de su
distribucién espectral de energia (SED; Adams et al., 1987). Para las observaciones
de Spitzer-IRAC (InfraRed Array Camera) en el infrarrojo medio, Allen et al. (2004)
desarrollaron un sistema de clasificacion basado en los diagramas de colores de Spitzer.
Lada et al. (1991b) identificaron ctimulos estelares en la nube de Orién B mediante

conteos en la banda K. Adoptando una densidad media para las estrellas de fondo, la
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Figura 1.1: Imagen de Orion Nebula Cluster (ONC) con una observacién en infrarrojo
(2MASS, izquierda) y con una de rayos X (XMM-Newton, derecha). Las imédgenes
fueron obtenidas del buscador de Aladin.

pertenencia al cimulo se puede evaluar estaditicamente restando la contaminacion de
fondo para todas la detecciones. Esta técnica ha demostrado ser muy 1util en estudios
de cimulos muy oscurecidos (Gutermuth et al., 2005). En el dptico, el método més
comun adoptado para identificar estrellas jévenes es la espectroscopia. A través de in-
dicadores de juventud como la actividad cromoférica elevada o la abundancia de litio y
berilio, que son elementos que desaparacen rapidamente en las estrellas o la detecciéon
de la linea de emisiéon Ha nebular (producida por el materia que esté cayendo hacia la
estrella Herbig & Bell, 1988; Hillenbrand et al., 1993). M4és recientemente, la intensidad
de la emision en rayos X ha demostrado ser un indicador eficaz de la juventud de las

estrellas (véase Feigelson & Montmerle, 1999).

El descubrimiento de la emisién extendida de rayos X asociada a la nebulosa de
Orién por varios satélites de rayos X (Uhuru, ANS (Astronomical Netherlands Satelli-
te) y SAS-3) establecié por primera vez el firme vinculo entre la emisién de rayos X
y las regiones de formacién estelar (Bradt & Kelley, 1979; den Boggende et al., 1978;
Giacconi et al., 1972). Sin embargo no fue hasta la llegada del primer telescopio de
imagen de rayos X, Finstein Observatory, cuando estrellas individuales fueron identifi-

cadas como fuentes de rayos X en la Nebulosa de Orién (Ku & Chanan, 1979). Einstein



y ROSAT, fueron capaces de detectar la emisién en rayos X de estrellas jovenes poco
masivas, en regiones de formacién estelar cercanas (Feigelson & Decampli, 1981). Ahora
se sabe que la emisién en rayos X es inherente al plasma caliente de las estrellas jévenes
(véase Feigelson et al., 2007). Las estrellas de poca masa son magnéticamente activas
y los rayos X producidos por el plasma son generados a traves de mecanismo similares
a los que acontecen en la corona solar. Las estrellas T Tauri muestran fulguraciones de
rayos X que son varios érdenes de magnitud mas intensas que las producidas en el Sol.
Durante los eventos de reconexion magnética, el gas caliente confinado dentro de los
tubos magnéticos puede ser instantaneamente calentado a una temperatura sufuciente
para emitir rayos X. En estrellas O masivas, los rayos X son producidos por choques a
pequena escala en los vientos estelares (Albacete Colombo et al., 2007; Lucy & White,
1980; Owocki et al., 1988; Townsley et al., 2003).

Cuando se quiere conocer la poblacion estelar de las regiones de formacion estelar,
los estudios en IR son la herramienta perfecta para caracterizar el estado evolutivo de
los objetos encontrados. Sin embargo, se encuentra que en estas longitudes de onda se
pierde parte de la poblacion, ya sea por estar muy absorvidas o por que dejan de mostrar
propiedades infrarrojas. Por ello, es necesario buscar un método complementario para
relevar la poblacién al completo. Al igual que ocurre con las ondas de radio, los rayos
X duros (> 1 keV) atraviesan las nubes de gas y el polvo sin casi interaccionar con la
materia debida a la seccion eficaz de estos tltimos. Como se puede ver en la Fig. 1.1 en
las regiones donde el gas y el polvo ocultan la poblacién estelar, lo rayos X son capaces
de revelarla. Esto sumado a que los objetos estelares jéovenes muestran una intensa
emision en rayos X permite a los estudios combinados de IR y rayos X caracterizar
las regiones de formacion estelar revelando la totalidad de la poblacién de la nube. Un
estudio de este tipo, combinando fotometria infrarroja (Spitzer, WISE y 2MASS) se
llevaré a cabo en los Capitulos 3 y 4 para estudiar la poblacién de NGC 2023 y de

Orién B, respectivamente.
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1.1. Descripcion general de las observaciones de las

regiones de formacion estelar

1.1.1. Regiones poco masivas de formacién estelar

La Fig. 1.2 muestra la evolucién de un YSO. El gas y el polvo se contrae en el
interior de la protoestrella, acompanado de chorros y emisiones moleculares que con-
servan el momento angular. Cuando la fase principal de acrecién circumestelar esta a
punto de terminar, la protoestrella ha evolucionado hasta un sistema con una estrella
central que continua contrayéndose muy lentamente y un disco protoplanetario de gas
y polvo que la rodea. Este estado es conocido como T Tauri Clésica (¢TTS en inglés).
En este punto la protoestrella continua contrayéndose manteniendo una temperatura
mas o menos constante y disminuyendo su luminosidad. La siguiente etapa aparece
cuando la mayor parte del disco de gas desaparece y el YSO se convierte en un estrella
tipo T Tauri con lineas de emisién menos intensas (wTTS, en inglés) y trds un periodo
que dura cientos de millones de anos pasa a formar parte de la secuencia principal
(MS, Main Secuence, en inglés). Debido a su proximidad y su gran cantidad de ejem-
plos, muchas regiones de formacion estelar de poco masivas cercanas (LMSFRs, en
inglés) han sido objetivo de estudios multi longitud de onda. Como ejemplo tenemos:
Chamaelon, Taurus-Auriga y p Ophiuchi. Algunas observaciones destacadas incluyen:
imagénes directas del Telescopio Espacial Hubble (HST) de discos circumestelares en
torno a YSOs en la nebulosa molecular Taurus-Auriga (Padgett et al., 1999), y la de-
teccién de objetos de tipo Herbig-Haro (Reipurth & Bally, 2001). Estas observaciones
proporcionan un fuerte apoyo a la hipétesis nebular. Las estrellas poco masivas que
se encuentran en asociaciones OB estdn incluidas en Walter et al. (2000) y en Bri-
ceno et al. (2007). Usando observaciones infrarrojas desde tierra y desde el espacio,
encontraron que la distribucién espacial de las estrellas de poco masivas incluidas en
asociaciones OB contienen subestructuras y la escala de tiempos para la disipacién de

los discos que son diferentes para estrellas de una misma masa.

Los estudios en rayos X en LMSFRs cercanas con Finstein, ROSAT y ASCA se
revisan exhaustivamente en Feigelson & Montmerle (1999). Un punto culminante de
estas investigacion reveld que las observaciones de rayos X incrementan las muestras

de grupos de estrellas jovenes (especialmente cuando hay presencia se estrellas tipo
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Figura 1.2: Esquema evolutivo de los YSOs. Imagen obtenida de Isella (2005)
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WTT). Otra revisién completa de los procesos de alta energia producidos en YSOs
incluyen Favata & Micela (2003) y Giidel (2004). La dltima revisién de Giidel et al.
(2007) analiz6 toda la poblacién estelar joven en rayos X reveladas por las observaciones
multilongitud de onda de la nube molecular de Taurus, conocida como XMM-Newton
Extended Survey of the Taurus Molecular Cloud (XEST), describiendo la relacién entre
luminosidad de rayos X y la masa, y mostrando evidencias de la menor luminosidad en
rayos X de las ¢T'TS comparadas con las wTTS. Otra de las LMSFRs cercanas al Sol
es la nube p Ophiuchui (145 pc), y su cimulo de estrellas, siendo éste uno de los mas
jovenes de las regiones de formacién cercanas. El contenido estelar del cimulo se utilizd
para la definicion de fuente de Clase 0, I, IT y III para YSOs de baja masa basado en
la SED (Andre & Montmerle, 1994; Greene et al., 1994). La observaciéon de Chandra
de esta nube reporté la deteccién de rayos X emitidos por enanas marrones, fuentes
Clase Iy protoestrellas en fases més jovenes que la Clase I (Imanishi et al., 2001). Més
recientemente fue observado en el proyecto Deep Rho-Oph X-ray Observation(DROXO)
basado en una observacion de 500 ks de la regién de formacién. Este proyecto dié lugar
la serie de articulos (Flaccomio et al., 2009; Giardino et al., 2007; Pillitteri et al.,
2010), presentando y clasificando las fuentes encontradas, estudiando la variabilidad
de la linea de emisién de Fe 6.4 keV del objeto de Clase I Elias 29 y la relacién entre

las lineas de [Ne 11] y [Ne 111] con los modelos de irradiacién del disco en rayos X.

El complejo Taurus-Auriga se ha estudiado intensivamente desde que se encontraron
entre su poblacién estelar muchas estrellas T Tauri (Guillout et al., 1998a,b; Kenyon
& Hartmann, 1995; Neuhaeuser et al., 1997). La nube tiene forma filamentosa y la
formacion estelar ocurre siguiendo los filamentos de polvo. Las observaciones en rayos
X son muy tutiles para la identificacion de nuevas wTTS que se perderian en gran
medida con observaciones en longitudes de onda ma&s largas (Feigelson et al., 1987;
Hacar et al., 2013; Neuhaeuser et al., 1995). El estudio con las observaciones de XEST
cubre aproximadamente 5 grados cuadrados de la regién de Taurus para estudiar la
variabilidad y evolucién del plasma que emite en rayos X y la busqueda de nuevos
miembros que pertenezcan a la asociacion. Los resultados se puede ver en Giidel et al.
(2007); Sacco et al. (2008); Stelzer et al. (2007). De las observaciones de rayos X
acumuladas en estas LMSFRs, algunas de las propiedades de rayos X de YSOs poco
masivos estan bien caracterizadas. Por ejemplo para el estudio del complejo Taurus-

Auriga se encontré que la luminosidad tipica en rayos X es Lx <103! erg s=! con un
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espectro plasma térmico de kT ~ 1 - 5 keV y la relaciéon empirica entre la luminosidad
de los rayos X y la luminosidad bolométrica, Ly /Ly ~ 1073 -107°.

En resumen, los estudios en las LMSFRs han demostrado que las estrellas frias
jovenes emiten en rayos X y cuanto mas jovenes, mas intensa sera la emisién en X.
Esto es debido a que rotan més rapidamente y es la rotacion la que regula la intensidad
del campo magnético. Puesto que la intensidad del campo magnético regula el calen-
tamiento coronal, la corona de las estrellas frias jovenes serd mas caliente que la de las

estrellas viejas como el Sol. Resultando que la emisién en rayos X es més intensa.

1.1.2. Regiones muy masivas de formacion estelar

Las estrellas masivas son aquellas con masas iniciales > 8M y que finalmente
acaban sus vidas en violentas explosiones de supernovas, pudiendo llegar a convertirse
en agujeros negros o estrellas de neutrones. Son muy luminosas y se caracterizan por
mostrar fuertes vientos estelares, alta tasa de pérdida de masa, y una intensa radia-
cién ultravioleta (UV). Sin duda, los vientos de las estrellas masivas y la explosion
de supernovas afectan la quimica y a las condiciones fisicas de la nube natal y el me-
dio interestelar (ISM) porque de ésta forma regresan los elementos més pesados que el
Hidrégeno producidos durante la evoluciono estelar, contribuyendo asi a la evolucién de
las galaxias. La formacién de nuevas generaciones de estrellas poco masivas se desenca-
dena por la presencia de estrellas masivas. Las estrellas O masivas normalemte no estan
aisladas (excepto las llamadas estrellas O fugadas; Gies, 1987; Maiz-Apellaniz et al.,
2004); viven en grupos OB densos o asociaciones OB no consolidadas. Por eso para
comprender plenamente la formacion estelar masiva es necesario estudiar los ciimulos
estelares de las MSFRs.

Las MSFRs representan la oportunidad de medir la IMF (Initial Mass Function,
en inglés) en un amplio rango de masa estelar. Las estrellas de gran masa ain siguen
vivas, y no es necesario conocer con precisiéon la evolucion estelar de la zona. Otra
ventaja es que todas las estrellas tiene una misma distancia, metalicidad y edad, lo
que permite una determinaciéon de la masa a través de las isécrona tedricas. La IMF
describe la distribucion relativa de estrellas con diferentes masas tras su formacion. Por
lo tanto, es de fundamental importancia para una gran variedad de temas astrofisicos,
como la comprension de poblaciones estelares, la historia de la formacion estelar o las

interaciones entre las estrellas y el medio interestelar.
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Desde que Salpeter (1955) utilizara la funcién de luminosidad en la vecindad solar
para calcular la tasa de formacién estelar en funcién de la masa y encontrara un maximo
en torno a ~ 1.0Mg, existen pregunta sobre la IMF que no estan claras. Como por
ejemplo, si existe un limite de masa superior, la dependencia de la IMF con respecto a
las condiciones ambientales, porque la formacion de estrellas masivas es varibale en las
regiones de formacién estelar siendo la IMF universal y si la IMF es variable es funcién

de como se forman las estrellas masivas.

Hay dos grandes teorias que compiten por la explicacion de la formacion de estrellas
masivas, que se revisan a fondo en Bally & Zinnecker (2005) y Zinnecker & Yorke (2007).
La vision tradicional es que las estrellas masivas se forman en una version ampliado de
la formacién de estrellas poco masivas en el interior de los nicleos densos y calientes
en alta presién (McKee & Tan, 2002; Yorke, 2004). Y alternativamente, la visién que
ha sugerido que las estrellas masivas se forman a partir de la fusién de protoestrellas

de menor masa en los cimulos donde abundan las protoestrellas.

Hay varios problemas con la versién reducida de la hipétesis de formacion de es-
trellas estdndar. Trés los estudios pioneros de Kahn (1974) y Yorke & Kruegel (1977),
Wolfire & Cassinelli (1987) argumenté que en una mezcla de gas interestelar y polvo y
estrellas més masivas de 10-20 M, la presion de radiacién puede detener el incremento
de la acrecién. Sin embargo, como el campo de radiacién intenso disocia las moléculas,
la opacidad del material de acrecion se puede reducir en gran medida. No obstante, la
presion de radiacion tiende a hacer que los flujos de acrecion sean altamente inesta-
bles, y para las estrellas mas luminosas, incluso las envolturas libres de polvo pueden
ser arrancadas. Por otra parte, como se muestra en McKee & Tan (2002), los flujos de
acrecion pueden superar a la presion de radiacién en los nicleos de alta densidad y alta
presion. Sin embargo, las observaciones indican que muchas estrellas masivas nacen en
cumuloss donde los objetos cercanos pueden alterar fuertemente las condiciones fisicas
para la formacion de estrellas aisladas. Las interacciones mutuas en estos proto-cmulos
densos pueden ser inevitables, y la fusién puede ser un proceso importante en algunos

entornos de formacion estelar muy densas.

Bonnell et al. (1997) propuso que las colisiones inducidas por la acrecién en el
nicleo de un cimulo estelar denso y joven pueden formar estrellas masivas. Esto evita
el problema de la acrecién directamente en las estrellas con masas >10 M donde la

presion de la radiacion puede detener el colapso. La acrecién de gas de los distintos
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miembros del nicleo de un cimulo estelar obliga al nicleo a contraerse. Si la escala
de tiempo de acrecion es comparable con el tiempo inicial de cruce, el nicleo puede
contraerse lo suficiente para que las colisiones de nicleos se vuelven significativas. Las
colisiones involucran estrellas de masa intermedia que se forman a través de la acrecién
de protoestrellas menos masivas. El radio de fusién estelar no afecta a este proceso,
dado que el nicleo del cmulo se reduce debido a la acrecién y las colisiones se vuelven
dominantes. Estas colisiones son probablemente detenidas por la expulsion del gas
contenido en el nicleo una vez una estrella lo suficientemente masiva se forma (>25
Mg). Este mecanismo para la formacién de estrellas masivas implica que se tienen
que formar en el centro de densos ciimulos estelares ricos y jovenes. Podrian aparecer
significativamente mas jovenes que la media de edad de las estrellas poco masivas.
También existe la posibilidad de que las colisiones agoten el nimero de estrellas de
masa intermedia.

En ambos casos se necesitan predicciones de las consecuencias fisicas de ambas
hipotesis, acrecion y fusion, para establecer un conjunto de criterios de observacion
que puedan discriminar entre los dos modelos. Mientras que el comportamiento de las
estrellas que se forman por acrecién esta razonablemente bien entendido, las conse-
cuencias de la fusién no se han investigado plenamente. Ambas teorias tienen bases
observacionales (Zinnecker & Yorke, 2007), pero se necesitan més observaciones es-

pecificas para descartar alguna de ellas.

1.2. Caracteristicas basicas de los YSOs

1.2.1. Evolucién y clasificacion

La formacion de estrellas comienza con el inicio del colapso gravitacional de los
nticleos de la nube molecular con una densidad de 10717-1071¢ g ecm™3. El gas y polvo
siguen contrayendose en el niicleo central hasta la densidad critica de 1073 g cm™3.
A esta densidad, el ntcleo se vuelve 6pticamente opaco. La presién térmica aumenta
adiabaticamente y se equilibra con la fuerza de la gravedad. Debido a la gran extincién
del ambiente en el que se forman las estrellas Lada & Wilking (1984), Lada et al.
(1991b) y Adams et al. (1987), establecieron un esquema de clasificacién utilizando el

excesso desde el infrarrojo cercano (NIR) al infrarrojo medio (MIR). De acuerdo a este
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esquema, los YSO evolucionanan a través de una serie de estapas denominadas de Clase
0 a Clase IIT como consecuencia de los procesos de colapso y acrecién. Basicamente,
la, distribucién espectral de energfa (en inglés, Spectral Energy Distribution, SED) de
estos objetos se desarrolla a partir de la radiacion de cuerpo negro de su fotosfera mas
un exceso fuerte en el NIR. Este exceso de emisién proviene del disco circumestelar y
su envoltura que poseen una menor temperatura (T = 100-1000 K) que la fotosfera (T
~ 3000 K) pero mucho mas extensa. Para las etapas I-III, que son observables en el
rango de logitudes de onda infrarrojo, la pendiente de la distribucion de energia es el
criterio de clasificacién. Se puede definir como indice espectral « entre las 2,2 pm (la
banda K) y 10 pm (la banda M):

_ dlogvF,

1.1
dlogv (1.1)

2,2-10

Cuando el flujo de la banda M no esté disponible, los flujos J (1,2 pm), H (1,6 pm),
y la banda K (2,2 pm) se utilizan alternativamente para discriminar entre las clases
utilizando diagramas color-color. Esta interpretacién tiene un problema implicito y es
que, la orientacion del disco afecta a lo que se observa pudiendose interpretar como un
exceso infrarrojo. Koepferl et al. (2015) demostrd que una estella normal muy absorbida
por una nube interestelar puede mostrar una SED tipica de una estrella con disco. Con
el indice espectral a, Lada (1987) clasificé fuente muy absorbidas (Clase I; o > 0),
fuentes con disco (Clase II; -1.5 < a < 0) y fuentes con disco épticamente transparente

o sin disco (Clase III; a < -1.5), cuyas caracteriasticas son las siguientes:

= Clase 0: Es la fase mas temprada de una estrella en formaciéon. Reportados por
André et al. (1993) y Barsony (1994) con posterioridad a la clasificacién estableci-
da por Lada (1987), son fuente de infrarrojo-milimétricas con envolturas masivas
y frias (30K) que colapsan hacia las regiones centrales. Desarollan discos, potentes
emisiones y chorros moleculares y objetos de tipo Herbig-Haro. En qué momento
la protoestrella empieza a emitir en rayos X atin no esta clara. Con absorciones
que puede llegar a Ay ~ 1000 mag para estas fuentes, y a pesar de las intensas
busquedas (Giardino et al., 2007) no se ha detectado ninguna emisién en rayos
X. No obstante, este hecho no significa que los rayos X no estén presentes. ya que
las envolturas alrededor de estos objetos son muy opacas y no permiten escapar

los rayos X blandos. Esta fase evolutiva dura tan solo unos ~ 10%-10° afos.



1.2. Caracteristicas bdsicas de los YSOs 11

= Clase I: En esta etapa la luminosidad estd dominada principalmente por la acre-
cién, aunque ya se ha acretado una fraccion considerable por la materia final.
Comunmente son acompanados de chorros y emisiones moleculares, cuya funcién
consiste en conservar momento angular. Con la disminucién de la extincion, la
Clase I se hace visible en el infrarrojo cercano. No fue hasta la década de los
1990 cuando se encontro la primera evidencia de clase I emisora de rayos X, fue
encontrada por ROSAT en la nube de p Ophiuchi y confirmada posteriormente
con observaciones de ASCA (Casanova et al., 1995; Kamata et al., 1997). Sor-
prendentemente, estas fuentes se observaron en la banda 4 - 10 keV, mientras que
la Clase II de ese campo se encontraron solo en la banda de 0.5 a 2 keV. Se han
reportado en protoestrellas de la clase I fulguraciones intensas pudiendo llegar a
picos de Lx ~ 10%-10% erg s7! (Grosso et al., 1997; Preibisch, 1998). Después
de que la mayor parte de la materia circumestelar se acrete en la estrella o sea
arrojado por chorros y emisiones moleculares, el YSOs se contrae cuasiestatica-
mente con un aumento de la temperatura y la densidad, llegando a la siguiente

fase.

= Clase II: La contraccién contintia con una temperatura superficial constante,
lo que hace que se desplace hacia abajo a lo largo de la traza Hayashi en el
diagrama de Hertzsprung-Russell (Hayashi, 1966). A partir de esta etapa, no hay
mas material envolvente, solo un disco de acrecién épticamente opaco, por lo que,
la estrella se vuelve visible en el éptico. El tiempo de vida medio en esta fase es
de ~ 3 Ma, pero se puede extender hasta los 10 Ma. Es en esta fase donde se
cree que tenga lugar la formacién de planetas gigantes. A medida que evoluciona

hacia la siguiente fase el disco circumestelar va desapareciendo.

= Clase III: La ultima fase de la formacién estelar se caracteriza por un disco
oOpticamente transparente o sin disco de acrecién. Las edades tipicas de esta fase
son del orden de 10° - 107 aios. Finalmente, cuando la estrella alcanza la secuencia

principal comienza la combustion de hidréongeno en su ntcleo.

Anteriormente a esta clasifiaccién, se descubrieron las estrellas T Tauri (de ahora en
adelante, TTS), objetos asociados a nubes oscuras donde ocurria la formacién estelar y
eminentemente jévenes demostrada por la presencia de la linea de absorcién Li I A 6707

A en su espectro (Bertout, 1989; Herbig, 1977). Las estrellas T Tauri mostraban las
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YSOs ————— Secuencia
Clase 0 Clase I Clase II Clase 111 Principal
Edad (anos) 10* 10° 10° 107 >107
Disco de acreccion  opaco  opaco  opaco transpatente o disco
sin disco planetario (7)
Emisién X ? fuerte  fuerte fuerte débil
Chorros y emisiones s s st no no

Tabla 1.1: Caracteristicas de los YSOs

lineas de emission de Balmer y las lineas Ca H y K y su espectro de emision fotosférico
era similar al de estrellas de tipo mas tardia que F, y se identificaban a partir de la
anchura equivalente (EW) de la emisién Ha en la banda 6ptica. Las TTS se dividen
en dos clases; las TTS clasicas (¢TTS, del inglés classical T Tauri star) estan en las
primera fase de T'TS con un disco de acrecién que es Opticamente opaco, y poseen
una emisién lo suficientemente intensa de Ha como para indicar acrecién, EW >10 A.
La segunda fase, las estrellas T Tauri con lineas de emisiones menos intensas (wTTS,
en inglés), muestran una anchura equivalente de Ho menor que 10 A y su disco es
Opticamente transparente o sin disco. Los términos ¢T'TS y wT'TS son equivalentes a
Clase IT y Clase III respectivamente (Kenyon & Hartmann, 1995), ya que los primeros
muestran una SED que se clasificaria como tal. Es por esto que se suelen utilizar como
sinénimos a pesar de haber sido clasificados mediante distintos métodos. La Fig. 1.2
muestra la evolucion de los YSO descritos anteriormente mientras que la Tabla 1.1

muestra las caracteristicas basica de los mismos.

1.2.2. Actividad magnética

El método tradicional para medir la intensidad de los campos magnéticos en las
estrellas de tipo tardio es la deteccion del efecto Zeeman en lineas de absorcion. La
aplicacion de este método en YSO se complica debido a su gran absoricon y a que las
c¢TTS sufren velado en las lineas espectrales debido a la acrecion. Se ha logrado con
éxito en unos cuantos casos, indicando campos de 1 a 3 kG. La imagen fotométrica y
Doppler muestra una distribucién desigual de las manchas estelares, lo que sugiere que
los campos superficiales son complejos y multipolares, como en el Sol.

Las mediciones espectrales muestran que la emisiéon de rayos X de los YSO, como
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en estrellas de tipo solar, se corresponde con radiacién térmica Bremsstrahlung con
lineas de emision de metales ionizados asociada a un plasma multi-temperatura con
1 < TX < 10 MK (Montmerle, 1991). Los parametros espectrales del plasma emisor,
temperatura, densidad de columna y abundancia de metales, son similares a los de
otras estrellas de tipo tardio magnéticamente activas. Practicamente todos los YSO
examinados, en distintas épocas, muestran eventos fulgurativos luminosos, con una
curva de luz que crece rapidamente y con un decaimiento exponencial que puede durar

horas.

Se pueden distinguir tres evidencias claras de procesos de alta energia generados
magnéticamente en YSO: la emision de rayos X con alto nivel de emisién continua y
poderosas fulguraciones con T ~ 10° a 10® K; la emisién de girosincrotén de electrones
con energias de MeV que giran en espiral a lo largo de las lineas de campo magnético; y
diversos estudios 6pticos que demuestran que las superficies fotosféricas tienen campos
magnéticos elevados, regiones activas y fulguraciones. Estas evidencias sugieren que los
campos magnéticos de la superficie estelar son responsables de las fulguraciones obser-
vadas. Este razonamiento condujo al modelo de YSO con una actividad magnética tipo
solar intensificada (véase, Feigelson et al., 1991; Montmerle et al., 1983). La actividad
magnética de las estrellas ¢TTS es similar en la mayoria de los aspectos, aunque sus

caracteristicas estén enmascaradas por la acrecion y la eyeccion de chorros.

La actividad magnética de tipo solar no es sorprendente para estrellas frias con una
profunda zona conectiva y una rotacién relativamente rapida. Para un Sol tranquilo,
puede explicar la estructura magnética a gran escala. La teoria mas popular, la dina-
mo «-w, combina la conveccién y la rotacion diferencial para amplificar los campos, los
cuales entran en erupcion a través de la superficie y producen los trazadores magnéticos
descritos anteriormente (Gilman, 1983). Este modelo puede explicar con éxito varios
fenémenos solares, como el “diagrama de mariposa“. Aunque el mecanismo de la di-
namo probablemente también opera en estrellas tardias, no existen cdlculos o modelos
detallados para YSO. La evidencia actual de la actividad magnética de tipo solar in-
tensificada en los YSO se basa asi més en analogias empiricas que en las intuiciones

astrofisicas.

La interpretacion de la actividad de tipo solar de las emisiones de alta energia en la
etapa de YSO no esta del todo claro, dado que las estructuras para el campo deben ser

mucho mas grandes que los que se ven en el Sol. Los modelos recientes para la Clase
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I y II requieren que los campos magnéticos estelares tengan una fuerte componente
dipolar que se extienda varios radios estelares, donde se acopla al disco en el radio de
corrotacion del disco estelar, que es tipicamente de 3 a 10 R, desde la superficie estelar
(Favata et al., 2005; Ferreira & Pelletier, 1995; Getman et al., 2008b; Lopez-Santiago
et al., 2016; Paatz & Camenzind, 1996; Shu et al., 1994; Spruit et al., 1997). Estos
modelos explican la generacién de vientos, las emisiones moleculares colimadas y la
distribucién de velocidades de rotacién superficial de los YSO (Armitage & Clarke,
1996; Bouvier et al., 1997; Cameron et al., 1993; Li & Shu, 1996). La situacién real,
es sin duda, mucho mas compleja que los modelos de YSO basados en la geometria
magnética dipolar (Safier, 1998).

Desde una perspectiva amplia, se pueden considerar cuatro posibilidades magnéticas

en YSO para que se produzca la actividad magnética mejorada:

1. Campos multipolares de tipo solar con ambos pies anclados en la fotosfera estelar.
Como en el Sol, la reconexiéon surgiria de la conveccion y rotacion diferencial

(Gilman, 1983). Esta opcién estd aceptada que ocurre en las wTTS y ¢TTS.

2. Lineas de campo que conectan la estrella con el disco circumestelar en su radio de
corrotacion. Esta configuracion es apoyada por el modelo de rotacion centrifuga
(Aarnio et al., 2010; Edwards et al., 1993; Favata et al., 2005; Getman et al.,
2008b; Koenigl, 1991; Lépez-Santiago et al., 2016), acrecién magnética canalizada
y emisiones moleculares colimadas. También existe la posibilidad de reconexion
dentro del radio de corrotacién si la estrella gira rapidamente con respecto al
disco interior. Este caso puede darse en protoestrellas jévenes antes del frenado
magnético. Las fulguraciones de rayos X en la Clase I YLW 15 puede sugerir esta
opcién (Tsuboi et al., 1999)

3. Lineas de campo maés alla del radio de corrotacién (Hayashi et al., 1996).

4. Bucles magnéticos con ambos pies en el disco. La combinacién de rotacion dife-
rencial y movimientos convectivos dentro del disco circunestelar puede producir
una dinamo magnética auto-amplificante en el disco. Modelos magnéticos de este
tipo han sido discutidos tanto en el contexto de los discos estelares (Field & Ro-
gers, 1993; Romanova et al., 1998) como en la nebulosas protoplanetarias (Levy

& Araki, 1989).
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Figura 1.3: Las cuatro posibilidades magnéticas que pueden ser responsables de la
actividad magnética. De izquierda a derecha, la envoltura del objeto estelar joven, el
disco interior y una emisién molecular central y la interacién estrella-disco (Feigelson

& Montmerle, 1999)
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La Fig 1.3 muestra las cuatro posibilidades magnéticas explicadas anteriormente.
La primera posibilidad ha sido ampliamente estudiada en el contexto solar, y es la
explicaciéon basica de la actividad magnética en las estrellas de tipo solar y estrellas
evolucionadas, tales como, estrellas enanas rojas con lineas de emisién dMe o binarias
de tipo RS CVn. Para los YSO, las posibilidades basadas en disco (2-4) han sido objeto
de considerables estudios. Los campos estrella-disco dependen de forma critica de la
resistividad magnética del disco: un disco completamente ionizado tendera a excluir
los campos externos, mientras que un disco neutro estara totalmente enrrollado pero
desacoplado de tales campos. Las emisiones moleculares pueden ser aceleradas a lo
largo de las lineas de campo poloidales mediante interacciones complejas en el limite
del campo disco-estrella y/o por los campos poloidales del disco (Blandford & Payne,
1982; Kudoh & Shibata, 1997; Shang et al., 1998; Uchida & Shibata, 1984). Célculos
magneto-hidrodinamicos de la interaccién disco-estrella muestran un plasma caliente a
< 10® K, consistente con las observaciones de fulguraciones en rayos X (Hayashi et al.,
1996). En este contexto, si las lineas de campo se hilvanan con el disco a diferentes
radios del disco, la rotacion diferencial causard torsién y reconexién, lo que podria
conducir a una corona perpetuamente emisora de rayos X (Romanova et al., 1998;
Tout & Pringle, 1996), por lo que parace plausible que esta situacién pueda ocurrir

comunmente.

Se concluye asi que los procesos de reconexion magnética ocurren muy frecuente-
mente en YSOs. Las condiciones fundamentales para la reconexion, el continuo despla-
zamientos de las huellas magnéticas, es aun mas probable que ocurra en YSO que en
situaciones estelares, dado las muchas configuraciones magnéticas posibles que ofrecen

las interacciones estrella-estrella, estrella-disco y disco-disco.

La emisién de rayos X duros (HXR, en inglés Hard X-Ray) proporciona diagnésti-
cos cruciales para el proceso de aceleracién de particulas en la corona estelar y, por
lo tanto, los de los mecanismos de liberacion de energia primaria. Existen evidencias
de poblaciones de electrones no térmicos en coronas estelares, incluyendo YSO. Se ha
detectado emision girosincrotrén de radio en muchas estrellas activas durante fulgu-
raciones y en periodos de reposo; la emision radio en quiescencia se correlaciona con
la radiacién de rayos X blanda (SXR, en inglés Soft X-Ray), lo que sugiere una rela-
cion causal entre la aceleracion de las particulas y el calentamiento de la misma en las

fulguraciones solares. Esto lleva a pensar que existe una emision continua de HXR.
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En efecto, observaciones solares revelan eventos fulgurativos a pequena escala que
ocurren en la corona en todo momento (Krucker & Benz, 1998; Lin et al., 1984). Su
distribucion sigue una ley de potencia del tipo:

dN
B kEE~* (1.2)
donde dN es el numero de fulguraciones ocurridas por unidad de tiempo con una
energfa total (térmica o radiada) en el intervalo [E,E4+dE]. Si el indice de la ley de

potencias es > 2, entonces la integracién de energia

Emazx
Piot = / N i ~ —F e (1.3)

Emin  dE a—
(suponiendo que E,,;;, < Epae ¥ @ > 2 para la ultima aproximacién) diverge para
Ein — 0, es decir, extrapolando la ley de potencias para energias de fulguraciones lo
suficientemente pequenas, cualquier potencia de energia liberada puede ser obtenida
(Hudson, 1991). Los resultado de estudios solares han dado repetidamente valores para
indice del orden 1.6-1.8 para fulguraciones ordinarias (Crosby et al., 1993), aunque
algunas investigaciones sugieren o = 2.0-2.6 para pequenas fulguraciones en la corona
solar tranquila (Krucker & Benz, 1998; Parnell & Jupp, 2000). Los estudios estelares
en ultravioleta y SXR han convergido predominantemente a « entre 2 y 3, para una
larga muestra de estrellas pre-secuencia principal (véase, Gudel et al., 2003; Stelzer
et al., 2007).

1.3. Observaciones en rayos X de objetos estelares

jovenes en regiones de formacion

Los objetos estelares jovenes en todas sus etapas evolutivas, desde protoestrella de
Clase I a estrella ZAMS, muestran niveles elevados de actividad de rayos X (pueden
verse las revisiones de Favata & Micela, 2003; Feigelson & Montmerle, 1999). Las
observaciones de rayos X de las regiones de formacion estelar permiten estudiar los
procesos de alta energia en los YSOs, que son de gran importancia para la comprension
del proceso de formacién estelar.

Los primeros descubrimientos de la emision de rayos X en estrellas T Tauri se
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realizaron con el observatorio de rayos X Einstein (Feigelson & Decampli, 1981), en-
contrando una actividad en rayos X inesperadamente intensa, que superaba los niveles
solares en varios ordenes de magnitud. El observatorio ROSAT aumentd considerable-
mente el niimero de regiones de formacién estelar observadas, y por lo tanto el nimero
de espectros cuyas fuentes eran emisoras de rayos X (Casanova et al., 1995; Feigelson
et al., 1993; Neuhaeuser et al., 1995; Preibisch et al., 1996). Utilizando el ROSAT All
Sky Survey Neuhaeuser & Preibisch (1997) demostré que las poblaciones estelares de
las regiones de formacion estelar son considerablemente mayores de lo que se sospe-
chaba hasta entonces utilizando indicadores clasicos de juventud, como la emisén Ha.
También descubrieron que aparentemente todas las estrellas enanas frias contienen co-
ronas que emiten en rayos X con un flujo superficial alrededor de 10* erg s=! cm ™2
(Schmitt et al., 1997). ASCA detecté la emisién de rayos X de numerosos YSOs con
gran extincién, sin embargo, debido a su pobre resolucién espacial la identificacion
apropiada de las fuentes de rayos X era a menudo dificil.

Las propiedades X que se encontraron para las TTS son:

» Espectro térmico con luminosidad en torno a 103°-103! ergs s=! y una temperatura
de plasma de kgT = 0.5-5 keV.

= Relacién LX/Lbol:1073‘1075

= Variabilidad en rayos X generalizada. Las luminosidades de rayos X pico pueden

llegar a Lx mar ~ 10%% erg s7! 0 més.

= No existen diferencias manifiestas en cuanto a propiedades en rayos X entre
cTTS y wT'TS, si bien es verdad que a medida que se pierde el disco mientras
se contraen hacia la secuencia principal, se vuelven mas luminosas en rayos X,
presumiblemente debido al aumento de la velocidad de rotacién y al aumento de

la dinamo resultante (Getman et al., 2008a,b).

Todos estos resultados fueron obtenidos con observaciones previas de Finstein,
ROSAT y ASCA (Feigelson & Montmerle, 1999) y confirmados posteriormente con
Chandra vy XMM-Newton con gran cantidad de ejemplos. Con la llegada de la nueva
generacion de telescopios, los estudios de rayos X llegaron a mas pronfundidad, debido
al aumento del area efectiva de estos observatorios con respecto a sus predecesores y su

mayor sensibilidad. Debido a su amplia banda de energia, que se extiende desde ~ 0.2
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I Banda Resolucion Resolucién Espectral (eV) Area Efectiva (cm2)
nstrumento FOV ,
[keV] [seg. arco “] [FWHM] 0.5 keV 1 keV 6 keV 0.5 keV 1 keV 6 keV
HRC-I 0.08-10 31x31 <0.4 — 80 — 65 225 40
HRC-S 0.06-6 %97 <0.4 1.3 5 180 10411 20+10 5
ACIS-I 0.2-10 16x16 50(FI)/ 55(FI)/ 130(FI)/ 110/FI,  410/FI,  200/FI,
ACIS-S 0.5-10 125(BI) 125(BI) 190(BI) 400/BI  800/BI 160BI
+HEG 0.9-10 xds 1-2 - lrwaMm 45 pwHM = 1141 2340
+MEG 0.4-5 05 pwuM 2 FwHM 75 FWHM 6+11 50+3 2040
+LETG 0.2-9 1.5 2.5 300 10+7 50+7 25+7
MOS 0.2-12 30 6 ~50 57 130 420 850 768
PN 0.1-12 30 6 ~60 67 125 1000 1227 900
RGS 0.33-2.5 ~5 — 1.5 pwHM  ASFrwHM — 120460  135+75 —

Tabla 1.2: Caracteristicas basicas de los instrumentos presentes en los telescopios espa-
ciales de rayos X de ultima generacién, La segunda fila corresponde a los instrumentos
de Chandra. La tercera a los instrumentros de XMM-Newton.

keV hasta ~ 12 keV, son muy adecuados para estudiar la emisién de rayos X blanda
de YSOs muy oscurecidos. Ademés gracias las mejores en PSF (point spread function)
de la nueva generacion, proporcionan una resolucion espacial de entre uno y varios se-
gundo de arco, acabando con los problemas de identificacion habituales en las regiones
de formacion cercanas. En la Tabla 1.2 se muestran las principales caracteristicas de

los instrumentos a bordo de las misiones espaciales Chandra y XMM-Newton.

Los principales avances se observan en los estudio de protoestrellas Clase 1. En
la era de ASCA y ROSAT, solo un nimero limitado de fuentes Clase 1 pudieron ser
identificadas (Grosso, 2001; Grosso et al., 1997; Kamata et al., 1997; Koyama et al.,
1996; Neuhaeuser & Preibisch, 1997; Ozawa et al., 1999), aunque con el bajo nimero
de fotones recolectados fue dificil describir las propiedades en rayos X de estos ob-
jetos. Un caso fundamental fue presentado por Imanishi et al. (2001) que utilizando
una observacion profunda de Chandra sobre p Ophiuchi. En ella detectaron rayos X
provenientes de sus candidatas a Clase I. Ademds investigaron sus espectros y curvas
de luz en rayos X y encontraron que las fuentes de Clase I tienen unas caracteristicas
similares en rayos X a las TTS, aunque con una mayor temperatura de plasma (aunque
esto puede ser debido a la degeneracién en el ajuste de los pardmetros), una mayor

densidad de columna y luminosidad en X, asi como més eventos fulgurativos.

Con los primeros datos del Chandra Orion Ultra-deep Proyect (COUP), Preibisch
et al. (2005) describié correlaciones entre la luminosidad en rayos X y los pardmetros
estelares: luminosidad bolométrica, masa estelar y temperatura efectiva. Encontraron
que la correlacion entre Ly y Masa para estrellas TTS muestra una pendiente similar a
la correlacién correspondiente a las estrellas de la secuencia principal, lo que probable-

mente esta relacionado con la asociacién entre la masa y el nivel de saturacion de rayos
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X para la secuencia principal. La correlacion entre la actividad en rayos X y el periodo
de rotacién, aunque poco fiable debido a la falta de los datos del periodo de rotacion de
las fuentes, muestra que sigue la relacion rotacion-actividad que ocurre en las estrellas
de la secuencia principal, es decir, el aumento de la actividad lleva a la disminucion de
los periodos de rotacién seguido por la saturacién en la relacién Ly /Ly, ~ 103 para
los rotadores mas réapidos. Para el resto de correlaciones entre la actividad en rayos X
y otros parametros estelares se encuentra una gran dispersién debido a la variabilidad
de la emision en rayos X, las incertidumbres en las variables y los efectos de las bi-
narias no resueltas, siendo esta dispersion achacada a las diferencias intrinsecas en las
propias TTS. Si se encontré un contraste entre las propiedades de las fuentes acretoras
y no acretoras, mostrando las estrellas acretoras unos niveles de actividad en rayos
X aproximadamente 3 veces inferiores. Pudiendo este efecto ser causa de los cambios
estructurales en la corona o en la estructura estelar interna inducido por el proceso de
acrecién (Getman et al., 2008a).

La acrecién como mecanismo de emision en rayos X ha sido un tema de estudio
y debate desde su descubrimiento. Skinner & Walter (1998) presentaron un resultado
interesante utilizando observaciones de ASCA para la ¢T'TS mas brillante en el complejo
Taurus-Auriga (SU Aur). Describieron que existen dos emisiones de rayos X diferentes
debidas a dos picos en la medida de emisién diferencial (DEM) presente en la fuente.
Esta distribucion bimodal de la temperatura de plasma es muy similar a las observadas
en estrellas de la secuencia principal de tipo tardio con emision en rayos X originada en
la corana. En estudios con ROSAT se encontrd que algunas estrellas activas parecian
poseer dos picos de temperatura en sus DEM. Mds tarde Sacco et al. (2008) mediante un
modelo hidrodinamico describié el impacto de un tubo de acrecién sobre la cromosfera
de una cTTS. El resultado del estudio revel6 un pico a baja temperatura. Seguidamente
Argiroffi et al. (2009) usando XMM-Newton encontré dos picos de temperatura en TW
Hya y MP Mus. Una componente fria en torno a 3-4 MK confirmando el resutlado de
Sacco et al. (2008) y otra mas caliente en torno a 10-20 MK atribuida a la corona de
plasma

Con la mejora de las mediciones espectroscopicas de rayos X se descubrid que existen
mecanismos que pueden alterar o suprimir la emisién en rayos X de una fuente como

SOon:

= Rayos X procedentes de choques de acrecion: la espectrocopia de rayos X de alta
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resolucion mostré evidencias de emisién de rayos X producida por choques de
acrecién en TTS (Giinther et al., 2007; Telleschi et al., 2007). El material acre-
tado amortigua e irradia lejos su energia cinética afectando a la fotosfera estelar,
produciendo un exceso de rayos ultravioletas y rayos X blandos (Calvet & Gull-
bring, 1998; Lamzin et al., 1996). La temperatura de los choques de acrecién son
como maximo de unos pocos MK que darian lugar a la emision de rayos X blan-
dos (Sacco et al., 2008). Esto sugiere que la emisién de rayos X coronal domina
el espectro de rayos X de las TTS. Ademas, si la emision de rayos X proviene
exclusivamente de los choques de acrecién se podria esperar ver variaciones de
brillo simultaneas en longitudes de onda éptica, UV y en rayos X, sin embargo,
esto no se encuentra (Stassun et al., 2006), pudiendo ser debido a la orientacién
del disco (Argiroffi et al., 2009). La muestra de COUP analizada por Robberto
et al. (2004) y las simulaciones de Orlando et al. (2010) sugiere que la emisién
en rayos X de los choques de acreciéon no domina en el espectro de rayos X de

las T'T'S, aunque si pueden contribuir con alguna fraccién a la emisién de rayos

X blanda.

= Rayos X procedentes de la interacion estrella-disco: los grandes bucles magnéti-
cos que conectan la estrella con el disco también pueden contribuir a la emision
de rayos X de las T'TS mediante eventos de reconexién magnética. La rotacion
diferencial entre la estrella y el disco tuerce las lineas del de campo que se abren
y se vuelven a conectar. El plasma atrapado en las lineas de campo puede ser
calentado a una temperatura lo suficientemente alta como para emitir rayos X
debido a la energia liberada en los eventos de reconexién magnética. Favata et al.
(2005) encuentraron en las observaciones de COUP, intensas fulguraciones que
aparentemente ocurren dentro de grandes estructuras magéticas extendidas que
conectan la estrella con el disco circundante. Sin embargo estas grandes erup-
ciones se encuentran rara vez, siendo la mayoria de los casos ocurridas en torno
al radio solar. Esto sugiere que la contribucién a la emisién de rayos X de las
interaciones estrella-disco solo se produce durante las fulguraciones mas intensas,
por lo que, no contribuyen a la mayor parte de la emisiéon de rayos X. Lopez-
Santiago et al. (2016) mostraron que algunos de los eventos de reconexién en las
estrellas de COUP estudiadas por Favata et al. (2005) s6lo pudieron ocurrir en

bucles magnéticos que conectaban la estrella con el disco de acrecion.
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= Supresion de la emisién de rayos X por acrecion: Se han presentado varias ideas
para explicar por qué las TTS acretoras son menos activas que las no-acretoras.
Se ha sugerido que la débil observacién de la emision de rayos X de ¢TTS podra
ser causada por la mayor extincién, debido a la absorcién del disco (Stassun et al.,
2004b). Sin embargo, los resultados de COUP no apoyaron esta sugerencia. Otra
sugerencia es que la acrecion puede alterar la estructura estelar, y de esta forma
influir en el proceso de generacién de campos magnéticos (Preibisch et al., 2005).
Siess et al. (1999) sugiri6 modelos estelares de evolucion donde la acrecién reduce
la eficiencia de la conveccién, una idea apoyada por Stassun et al. (2004a). Esto
conduce a una accion de la dinamo mas débil, y por lo tanto a una reduccién de
la emision de rayos X. La tercera idea es que las T'TS acretoras son emisores de
rayos X mas débiles debido al frenado magnético a través de la interaccion con el
disco. Esto conducia a una accién de la dinamo mas débil y, por lo tanto, a una
emisién menor que las wI'TS no-frenadas. La sugerencia més plausible es que la
supresion de la emision de rayos X en las estrellas acretoras estd relacionada con
la geometria de los tubos de acrecion. Estos tubos giran a través de las lineas de
de vision de un observador y pueden atenuar la emision de rayos X observadas en
las estrellas acreedoras (Flaccomio et al., 2003; Giidel & Telleschi, 2007; Stassun
et al., 2004b).

1.4. El Complejo Molecular de Orion

El Complejo Molecular de la nube de Orién esta formado por un grupo de nebulosas
brillantes, nubes oscuras y estrellas jovenes en la constelacion de Orion. Alberga una
asociacion de estrellas masivas ampliamente estudiada: la asociacion OB1 de Orién.
Estas asociaciones estelares se corresponden con un grupo de estrellas luminosas y
calientes de tipos espectrales O y B, asociadas a miles de estrellas poco masivas y a
un significativo niimero de protoestrellas. Situada cerca de nosotros y formando su
propio interbrazo, vemos el complejo proyectado fuera del disco galdctico lo que hace
que existan poca confusion con otras estructuras galdcticas, permitiendo el examen de
sus estrellas con detalle.

Las primeras estrellas nacieron en Orién aproxidamente hace 12 millones de anos,

cuando una onda de choque en expansion, posiblemente la misma que creé el cinturén
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Figura 1.4: Burbuja de Orién-Eridanus vista en Ha. Los arcos A, B y C son parte del
filamento de Eridanus. Imagen de Di Cicco & Walker.
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Figura 1.5: Imagen éptica que abarca la asociacion Orion OB1. Las tres estrellas del
cinturén de Orion estan indicadas, asi como la estrella ¢ Ori. Las lineas discontinuas
delimitan cada sub-asociacién tal como se describe en Warren & Hesser (1977). La
region Ori OBla, es la mas antigua y mas extensa, y abarca el area aproximadamente
al noreste del cinturén de Orién. La sub-asociacién Ori OB1b corresponde al area que
rodea las estrellas del cinturén. La regién Ori OBlc abarca aproximadamente el area
de la Espada de Orién, alrededor de la Nebulosa de Orién, mientras que Ori OB1d
corresponde esencialmente a ONC. Imagen obtenida de Briceno (2008).
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de Gould, lleg6 a las nubes moleculares masivas generando un brote de formacion este-
lar. En pocos millones de anos las estrellas mas masivas explotaron como supernovas,
creando la enorme burbuja Orién-Eridanus. Otra teoria propone que fue la propia for-
macién estelar la que creé una presién de radiacion suficiente para formar la burbuja.
La parte destacable de esta burbuja es el bucle de Barnard, una estructura de choque
de ionizacion creada por las asociaciones OB de Orién, que emite en Ha al estar es una
regiéon no muy densa. Sin embargo, el borde opuesto se expandié rapidamente hacia
Eridanus y Taurus.

La primera étapa de formacion estelar generd el subgrupo OBla, que se encuentra
al oeste del cinturén de Orién y tiene una edad de entre 8 a 12 Ma (Blaauw, 1991;
Brown et al., 1994). Evidencias actuales sugieren que éste es el grupo parental de la
estrella fugada Betelgeuse (« Orionis; Mackey et al., 2012).

Con la explosion de las primeras supernovas surgié la formaciéon del subgrupo OB1b.
Se corresponde a las tres estrellas del cinturon de Orién y la estrella multiple o Orionis.
Este subgrupo se sitia en el borde occidental de la nube molecular de Orién, siendo
esta region evaporada e ionizada por ¢ Orionis, creando los pilares pertenecientes a IC
434. Este subgrupo se estima que tiene una edad menor de 1 Ma.

No mucho después de la aparacion de las estrellas del cinturén, las estrellas de
la espada de Orion formaron el subgrupo OBlc. Este subgrupo cuyo miembro mas
destacado ¢ Ori, tiene una edad estimada de 2 a 6 Ma aunque al ser una regién con
reserva de gas molecular, una sola edad no puede aplicarse en sentido estricto, pues la
formacién estelar estd en curso (Bally, 2008).

Por 1ultimo se formé el subgrupo OB1d asociado al cimulo del Trapecio, M42, en
el interior de OBlc, hace aproximadamente un millon de anos. Este cimulo contiene
una docena de grupos pequenos de estrellas relativamente aisladas que se forman en
las nubes moleculares de Orién (como NGC 2068 y 2071; Gibb, 2008).

Este entramado evolutivo ha dotado a la nebulosa de Orién de una multitud de
escenarios de formacion estelar entre las que destacan tres regiones donde se esta pro-

duciendo la formacion estelar. De norte a sur son (ver Fig. 3.9):

= Orion C: También conocido como Orién Este, es la nube L1622, una pequena
region donde esta impactando justo ahora el bucle de Barnard y donde se estan

empezando a formar estrellas.
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= Orién B: El objetivo de este trabajo y que serd descrita en la Seccién 1.4.1.

= ONC: Conocida como el cimulo del Trapecio o asociacién OB1d, el Cmulo de la
Nebulosa de Orién (ONC) es una de las regiones de formacion estelar mas cerca-
nas a nosotros y ricas en estrellas PMS (Pre-Main Sequence, en inglés, estrellas
pre-secuencia principa). Contiene aproximademente unos 2000 miembros en una
esfera de radio 1pc, siendo el 80 % de éstos estrellas jévenes menores de 1 Ma
(Hillenbrand, 1997). ONC ha sido objetivo de un gran ntimero de estudios, entre
los cuales destacan: estadistica de fulguraciones en soles jévenes (Wolk et al.,
2005), modelos fisicos sobre la intensidad de fulguraciones (Favata et al., 2005),
modulacién rotacional (Flaccomio et al., 2005), variabilidad en rayos X de es-
trellas calientes (Stelzer et al., 2005), y fulguraciones en estrellas poco masivas
(Caramazza et al., 2007).

= Orién A: contiene los filamentos de gas de Lynds 1641 Norte y Sur (L1641N y
L1641S). El proyecto de mayor envergadura que ha estudiado Orién A ha sido el
Survey of Orion A with XMM-Newton and Spitzer (SOXS) a cargo de Pillitteri
et al. (2013). SOXS realizé un estudio milti-longitud de onda de la poblacién
estelar joven de Orién A, utilizando el telescopio espacial XMM-Newton y los
datos de Spitzer procedentes de Megeath et al. (2012). SOXS estéd cubierto por
siete observaciones de XMM-Newton mas cuatro observaciones de archivo, con
tiempos de exposion tipicos de 50-60 ks. El principal resultado de este estudio fue
encontrar tres cumulos ricos en fuentes de Clases III, uno en el norte entorno a
NGC 1981, otro en torno a ¢ Orionis, y el tltimo al sur de LL1641S, posteriormente
identificado como  Ori (Pillitteri et al., 2016)

1.4.1. Orion B

Encuadrada dentro de la mitad norte del bucle de Barnard, la Nebulosa Nolecular
de Ori6n B fue designada como una nube oscura de opacidad 4 por Lynds (1962)
y nombrada como L1630. Orién B contiene varias regiones de formacion estelar bien
descritas y estudiadas, que ordenadas de norte a sur son: NGC 2071, NGC 2068, HH24-
26, NGC 2024 y NGC 2023, y la Nebulosa de la Cabeza de Caballo. Opticamente,
Orion B es una regién de oscurecimiento leve de 4 ° de longitud y 2° de extension este-

oeste, y estd predominantemente orientada norte-sur (Tucker et al., 1973). Estudios
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de mapeo de lineas moleculares revelaron grandes concentraciones de gas molecular y
una composicién en dos niicleos de formacion estelar: el norte con NGC 2068/2071 y
el sur con NGC 2023/2024 y al igual que la nube, tiene una linea geométrica general

norte-sur.

Aunque la mayoria de los estudios asumen una distancia de 400 pc para toda la
nube de Orion B, algunos autores han encontrado diferentes distancias para la parte
norte y para parte sur de 390 y 415 pc, respectivamente (Anthony-Twarog, 1982; Brown
et al., 1994; Warren & Hesser, 1977, 1978), lo que estd de acuerdo con los resultados
obtenidos para NGC 2023 (Lépez-Garcia et al., 2013).

Observaciones Ha de alta resolucién e infrarrojas de Spitzer (Flaherty & Muzerolle,
2008) revelaron, en la parte norte de la nube, objetos estelares con tipos espectrales
desde KO a M5, y objetos con exceso infrarrojo estimando una edad a la poblacién
de 241 Ma. En la zona sur de Oriéon B se encuentra NGC 2023, el primer objeto de
estudio de este trabajo, una nebulosa de reflexion brillante, situada justo al sur de
NGC 2024 e iluminada por las estrella B1.5 HD-37903 (Meyer et al., 2008). Lada et al.
(1991b) encuentra que NGC 2023 es el cimulo més pequenio perteneciente a la nube y
Reipurth et al. (2004) encuentraron una protoestrella (VLA3) que no se habia detectado
en estudio previos en rayos X. Al norte de NGC 2023 se encuntra la Nebulosa de la
Llama, NGC 2024, caracterizada por una extensa regién HII. NGC 2024 fue observada
con Chandra por Skinner et al. (2003) q uienes encontraron correlacion entre la emision
en rayos X y la luminosidad bolométrica. Al sureste de NGC 2023 se encuentra la
Nebulosa de la Cabeza de Caballo, una nube oscura que estd siendo fotoevaporada por
la cercana estrella 09.5V+ ¢ Ori. Estudios con Spitzer-IRAC (Bowler et al., 2009;
Megeath et al., 2005) revelaron dos protoestrellas en la regién emergiendo del extremo

occidental de la nebulosa y otras dos en la base del pilar.

Lada et al. (1991a) encuentra una cantidad de gas mayor en los niicleos de la parte
norte que en los nucleos de la parte sur, en torno a un 30 % (1983 M, frente a 1505
Mg). En un estudio més reciente, Nutter & Ward-Thompson (2007) encontraron un
factor mas reducido en cuanto a masa del gas se refiere, 434 Mg, frente 234 My. En

cualquier caso, ambos trabajos apuntan a que la region norte posee mas gas que la sur.

Debido a los distintos frentes de ionizaciéon que estan actuando sobre Orion B, esta
nebulosa se convierte en un objetivo ideal para el estudio de la formacién estelar en

distintos escenarios.
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1.5. Objetivos

Los estudios infrarrojos nos permiten caracterizar las poblaciones estelares en sus
distintas etapas de camino a la secuencia principal. Sin embargo, parte de la poblacion
estelar joven queda oculta, en especial las estrellas wT'T'S que ya no registran un exceso
infrarrojo debido a que han perdido su disco de acreciéon. Ademas otros objetos de na-
turaleza no estelar pueden ser clasificados por error como objetos estelares jovenes, ya
que la SED de estos objetos puede confundirse con la de objetos extragalacticos como
los ntcleos de galaxias activas (AGNs). Es necesario usar métodos complementarios
para revelar la poblacién de estrellas wTTSs, ya que dentro de las nubes molecula-
res, donde no es posible observar en el éptico, dada la alta extincion. El andlisis de
observaciones en rayos X es una herramienta muy poderosa en este sentido, ya que
las estrellas jovenes emiten intensamente en esta banda de energia y la extincion en
energias mayores a 1keV es relativamente baja, lo que permite detectar los objetos
estelares jévenes de la nube al completo.

Aplicar este tipo de estudios en una region de formacion estelar extensa aporta
informacion sobre la morfologia y distribucién de los objetos de que la forman. La Ne-
bulosa Molecular de Orién B, situada a uno 400 pc de distancia posee distintas regiones
donde la formacién estelar se estd produciendo. Se covierte asi en un objetivo tnico
para explorar sus caracteristicas. Ademas, las regiones colindantes a Orién B, tales
como ONC y Orién A ya han sido estudidas y caracterizadas medinate los proyectos
COUP y mediante SOXS, respectivamente. Por esto, y para completar el estudio de la
region de Orién al completo, es necesario el estudio de Orion B, mas atin teniendo en
cuenta que L1622 (Orién Este) estd siendo estudiada por otros miembros del grupo de
investigarcion (Lopez-Santiago et al., in prep).

As pues los objetivos principales de este trabajo son:

1. Realizar un estudio de la poblacién estelar de NGC 2023, medir sus propiedades

infrarrojas y de rayos X, y derivar sus parametros estelares.

2. Realizar un estudio global de la poblacién que compone la Nebulosa Molecular
de Orion B, que es una regién pobremente caracterizada en altas energias debido

a su extension.

3. Revelar la poblacion estelar joven menos masiva de la Nube Molecular de Orién
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4.

d.

1.6.
A

B, estudiando si exiten diferencias en el mecanismo de formacion estelar, tanto a

nivel individual dentro de la nebulosa como en relaciéon con los complejos vecinos.

Estudiar las propiedades infrarrojas y las propiedades coronales de los miembros
de la Nube Molecular de Orién B.

Y estudiar la influencia de los distintos frentes de ionizacién que actian en la

nebulosa de Orién B y su infliuencia en la juventud de las fuentes que circundan.

Estructura de la tesis
continucion se detalla la estructura de la tesis:

En el Capitulo 2 se detallardn los instrumentos utilizados para la realizar las
observaciones usadas en esta tesis, las herramientas necesarias para el proceso de
reduccién y tratamiento de las mismas y las aplicaciones necesarias para obtener

los resultados.

En el Capitulo 3 se realizara el estudio de la nebulosa de reflexion NGC 2023. Me-
diante fotometria del infrarrojo medio se caracterizaran las fuentes encontradas
en rayos X. Correlacionando con fotometria del infrarrojo cercano y éptica y uti-
lizando la red de modelos de objetos estelares jévenes de Robitaille et al. (2007)
y Robitaille (2008) se obtendran los pardmetros estelares y mediante un andlisis
de rayos X sus propiedades coronales. Se compararan los resultados obtenidos
con los estudios de ONC.

En el Capitulo 4 se ampliara el estudio a toda la regiones de Orién B. Utilizando
observaciones de archivo de XMM-Newton y fotometria de Spitzer y WISE, se
caracterizaran los objetos encontrados. Se estudiaran las diferencias entre la parte

norte de la nube y la sur y se comparan los resultados obtenidos en Orién A y
ONC.

Por 1ltimo en el Capitulo 5 se presentaran las conclusiones del estudio realizado
en NGC 2023 y en Orién B.
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Capitulo 2

Métodos

En este Capitulo, se revisa brevemente el telescopio y los instrumentos utilizados
en las observaciones de esta tesis. Las observaciones se describen individualmente en
su correspondiente Capitulo. También se describe en detalle algunos procedimientos

adoptados y las herramientas utilizadas para facilitar la reduccion y analisis de datos.

2.1. El observatorio espacial XMM-Newton

Dado que la atmoésfera de la Tierra es opaca a los rayos X, las observaciones celestes
en esta longitud de onda tiene que ser ejecutada desde globos a gran altura, cohetes,
satélites o estaciones espaciales. Esto ha hecho que la astronomia X sea una rama joven
de la astronomia observacional.

El X-Ray Multi-Mirror Mission (XMM, Jansen et al., 2001) es el proyecto principal
del programa cientifico Horizon 2000 (Bonnet, 1998) de la European Space Agency
(ESA). El satélite fue lanzado al espacio con un cohete lanzador Ariane V desde el
puerto espacial europeo Kourou, en la Guayana Francesa, el 10 de Diciembre de 1999.
Después de su exitoso lanzamiento, fue renombrado como XMM-Newton. Aunque en un
principio la mision tenia una duracion de diez anos, el robusto observatorio va camino
de los veinte anos de duracién sin mostrar signos de agotamiento. Recientemente el
Comité de Programas Cienticos de la ESA ha extendido la duracién de la misién, al
menos, hasta el 31 de Diciembre de 2018, aunque se revisara cada dos anos la viabilidad
del proyecto.

El satélite orbita a la Tierra cada 47.86 horas, describiendo una elipse con excentri-

31



32 Capitulo 2. Meétodos

EPIC Camera

3M0S) FPA

Aperture v X 2 (MOS)
Stops

Mirror
Module 4 Grating
Assembly 1

Grating
Assembly 2

EPIC Camera
1 (pn)

Module 3

\ Camera 1
Optical Monitor
Telescope SVM

Module 2 Telescope
Tube

Figura 2.1: Esquema del observatorio espacial XMM-Newton. A la izquierda, la pla-
taforma de soporte que transporta los tres telescopes de rayos X. A la derecha, la

plataforma del plano focal que contiene los detectores EPIC. Imagen procedente de la
webpage de la ESA.

cidad e = 0.82, una inclinacién de 69°, un apogeo de 115.000 km y un apogeo de 5600
km (aunque los datos son variables debido a varias perturbaciones éstos son los datos
previstos para mayo de 2017'). Esta drbita larga y de alta altitud ofrece la posibilidad
de observaciones i