Espectroscopia multiobjeto en el cumulo
o Orionis: un puente entre las poblaciones
estelar y subestelar

Would you like to look through my telescope?
The Milky Way’s a fine sight to see.

All around our universe, we try so hard to view
What’s new.

Make a trip down to Sagittarius

And take a spin by some nebula.

I hope the sky stays clear for us, the night goes on so far
In stars.

Mike Oldfield (Discovery)

3.1 Biusqueda 6ptico-infrarroja

El camulo estelar o Orionis es un excelente laboratorio para comprender los procesos que
dan lugar a la formacién de enanas marrones y objetos de masa planetaria. La relacién
entre estos objetos y las estrellas no ha sido establecida apropiadamente a causa del pobre
conocimiento de la poblacién estelar del ciimulo al comienzo de este estudio. Para poder
extraer conclusiones acerca de los procesos de formacion de los objetos subestelares es
obligatorio determinar antes la poblacién estelar del cimulo y sus propiedades (distribucién
espacial, frecuencia de discos). Con este objetivo en mente, hemos tomado espectroscopia
éptica multifibra de campo ancho y resolucién intermedia (R ~ 8000) de unos doscientos

candidatos a miembros estelares del cimulo seleccionados a partir de una busqueda 6ptica-
infrarroja VRI + I1J.

3.1.1 Observaciones y analisis

El 8 de enero de 2003 se observé con la Wide Field Camera (WFcC; véase C.7.1) en el
Isaac Newton Telescope la misma regién estudiada por Béjar et al. (en prep.; también:
Béjar 2001; Béjar et al. 2004a). Estos autores han realizado una busqueda IZ con pos-
terior seguimiento J, suficientemente profunda como para cubrir todo el rango de enanas
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Figura 3.1: Mosaico en colores falsos de la regién alrededor del centro del ciimulo o Orionis. El area se
corresponde con los cuatro apuntados de la WFC. Los colores rojo, verde y azul codifican para los filtros
I, Ry V, respectivamente. Nétese la intensa emisién en la banda R (Ha) al noreste de la imagen. La
nebulosidad esta asociada a la regién de ¢ Orionis y de la Nebulosa de Cabeza de Caballo. Los artefactos
con aspecto de chorros no son tales, sino reflejos de estrellas por la éptica del instrumento.

marrones y parte del dominio planetario. La regién estudiada consiste basicamente en cua-
tro apuntados alrededor del centro del cimulo o Orionis, al noreste (SO1), noroeste (SO2),
suroeste (SO3) y sureste (SO4), cubriendo un 4rea total de ~1.12 deg?. Se usaron los filtros
V RI de la wrC, muy similares a los de Johnson. Por cada chip se tomaron cinco imagenes
en los tres filtros: dos tiempos de exposicién distintos para los filtros RI y un dnico tiempo
de exposicién para el filtro V' (V corto, R corto, R largo, I corto, I largo —corto: 5 s; largo:
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30 s—). El mosaico en falso color de los 16 chips (4 apuntados x 4 chips/apuntado) se en-
cuentra en la Fig. 3.1. La Tabla 3.1 muestra el log de las observaciones con WFC ¢ Orionis.
La noche fue fotométrica y el seeing promedio varié entre 1.0 y 1.3 arcsec. También se
observaron cuatro campos con estrellas estandares de Landolt (1992).

La reduccién de las imagenes siguié el procedimiento estandar de sustraer el bias de las
imédgenes y dividir entre la imagen normalizada de flat field de cada filtro. El flat en la
banda R se obtuvo promediando distintas imagenes tomadas al atardecer y al amanecer de
la noche de observacién, mientras que el de la banda I fue un superflat construido a partir
de todas las imagenes cientificas con un niimero de cuentas suficiente tomadas esa noche. Se
realizé fotometria de abertura y de PSF en 80 imégenes (5 filtros x 16 chips) con 4, 5, 2y 3
veces la FWHM promedio de cada una de las imégenes como parametros radio de abertura,
radio interno del cielo, anchura del anillo de cielo y radio de PSF, respectivamente. La
reduccién y el andlisis son similares a las llevadas a cabo en observaciones descritas en otros
capitulos de esta memoria de Tesis, donde seran mejor detalladas.

Tabla 3.1: Log de las observaciones con WFC®.

Campo 72000 §72000 Filtro  texp (s)

SO1 053929 -0216 20 30
30
5
30
5
30
30
5
30
5
30
30
5
30
5
30
30
5
30
5

S02 053743 -02 18 05

S0O3 053720 02 50 00

S04 053948 —02 50 10

NN NN~ NN~~~ DS

@: Observaciones realizadas en la noche 2003 ene. 08 en el rango de UT entre 20:24 y 21:02 h.

3.1.2 Seleccién de candidatos

Se obtuvieron magnitudes instrumentales en las bandas V RI de aproximadamente 20000
fuentes con PSF estelar. Se construyeron 96 diagramas color-magnitud instrumentales, seis
para cada uno de los 16 chips (V' — R corto vs. R corto, V — R largo vs. R largo, V — 1
corto vs. I corto, V — I largo vs. [ largo, R corto —I corto vs. [ corto y R largo —I
largo vs. I largo). En cada uno de los diagramas, en los que se representaban unas 1200
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fuentes simultaneamente, se preseleccionaron manualmente unos 30—40 objetos que poseian
colores 6pticos més rojos que el resto de fuentes de la misma magnitud instrumental. Notese
que no era necesario realizar una calibracién en magnitud en este paso, ya que la secuencia
aparente del cimulo estd separada comparativamente varias magnitudes de la posicién en los
diagramas de los objetos tipicos de fondo. A modo de ejemplo, en la Figura 3.2 se muestran
cuatro diagramas color-magnitud instrumentales para uno de los 16 detectores. Con puntos
azules se han representado todas las fuentes, mientras que los objetos preseleccionados
como candidatos a miembros del cimulo se han marcado, ademaés, con una cruz verde. Se
implementaron funciones MATLAB para semiautomatizar el proceso. Una de ellas permitia
representar cualquiera de los diagramas color-magnitud y hacer click con el puntero del
raton sobre los candidatos més interesantes. Al escogerlos, se guardaban en un fichero
su numero de identificaciéon, su posicion en el chip, las dos magnitudes instrumentales
representadas en el diagrama y sus errores. Otra funcién realizaba una correlacién entre
los archivos anteriores correspondientes a cada chip, devolviendo como salida los nimeros
de identificacién, posiciones y valores de las magnitudes instrumentales en cada uno de los
tres filtros. Se estudiaron uno a uno los casos en que se daban desviaciones notables de
las posiciones en el chip o diferencias en el nimero de identificacién durante la correlacién.
Estas anomalias se debian en general a sistemas binarios muy proximos, no completamente
resueltos, o a la debilidad de algunas fuentes en las cercanias de estrellas muy brillantes o
en el rango de saturacién. También, para cada uno de los objetos correlados se escogia la
fotometria en cada filtro con la mayor precisiéon. En general, los datos de la exposicién corta
se utilizaban para las fuentes més brillantes, y los de la exposicién larga para las més débiles.
En el caso intermedio, la eleccién entre las dos fotometrias dependia del filtro y del seeing
promedio, con lo que se requirié un esfuerzo adicional de seleccion. Se eliminaron también
objetos seleccionados redundantemente, ya que la bisqueda WFC tenia solapamientos entre
detectores (especialmente entre los apuntados de los campos SO1 y SO2 —véanse la Fig.
3.1 y la Tabla 3.1-). En total se preseleccionaron 812 objetos a partir de los diagramas
color-magnitud instrumentales V RI.

El nimero de objetos preseleccionados multiplicaria por tres, aproximadamente, el
nimero de objetos conocidos en el cimulo ¢ Orionis. Para cada uno de los ~800 obje-
tos se recopil6 la fotometria JH Ky y las coordenadas ecuatoriales que ofrecia el catédlogo
2MASS en el momento de hacer este trabajo. Esta recopilacién se efectué de forma pu-
ramente manual, usando la herramienta ALADIN, por reconocimento visual de cada una
de las fuentes en nuestras imagenes WFC en la imagen DSS-IR de la regién. Ademas, se
cre6 una lista preliminar de fuentes detectadas en nuestra preseleccion y catalogadas por
SIMBAD. Sélo ~17% de las fuentes preseleccionadas habian sido detectadas y publicadas
en anteriores busquedas.

A partir de la magnitud J de 2MASS y de la magnitud I de cada objeto preseleccionado,
calibrada con los campos de Landolt!, se construyé el diagrama color-magnitud I vs. I —.J
mostrado en la Fig. 3.3. El conjunto de objetos catalogados por SIMBAD, mostrados con
estrellas rojas en la figura (alguno de los cuales disponian ya de confirmacién espectroscépica
de pertenencia a o Orionis), marcaban la secuencia del ciimulo. Se definié una envolvente

1En realidad se calibré por comparacién con la magnitud I de estrellas de referencia fotométricas aquellas
con el brillo adecuado en las imdgenes profundas en la banda I obtenidas por Béjar et al. (en prep.), a su
vez calibrada con los campos de Landolt observados en 2003 sep. 08.
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Figura 3.2: Cuatro diagramas color-magnitud caracteristicos utilizados durante la preseleccién de candidatos
a miembros del cimulo para un detector de WrC. Todas las fuentes con fotometria instrumental no calibrada
V' RI en el detector se muestran con puntos azules. Los objetos preseleccionados se han marcado, ademas,
con cruces verdes.

lateral-inferior de los objetos catalogados, representada en el diagrama mediante una linea
gruesa roja, que separaba objetos presumiblemente de fondo (circulos huecos pequerios)
de los que estaban en la secuencia del cimulo (circulos grandes rellenos). Esta envolvente
marca el criterio de seleccién utilizado?. De entre los 812 objetos preseleccionados, se esco-
gieron 425 fuentes con colores I —J mas rojas que la envolvente de los objetos catalogados y
con magnitudes I entre 11.1 y 18.0 mag. Las fuentes mas brillantes que 11.0 mag saturaban
y las mas débiles que 18.0 mag tenian errores fotométricos muy grandes.

Un ultimo paso restaba aun para finalizar la lista de objetos observables con el modo
multiespectroscopico: anadir objetos interesantes, catalogados por SIMBAD y que no hu-
biesen aparecido en la bisqueda WFC. La mayoria de estos objetos se localizan en el hueco
entre detectores en la regién central del cimulo. También se anadieron objetos que estaban

2 A posteriori se ha comprobado que la lista de objetos catalogados por SIMBAD no era completa, aunque
suficiente para definir la envolvente. Por ejemplo, la fuente extremadamente roja con I ~ 16.0 e I — J ~
3.4 mag en el diagrama color-magnitud es el objeto [W96] r053820-0234, una fuente de rayos X con intensa
emisién Ha y Li 1 en absorciéon. Su magnitud I es 1.5 mag mds débil que la publicada por ZO02a y Be04b,
por lo que podia estar sufriendo algin tipo de variabilidad de gran amplitud.
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Figura 3.3: Diagrama color-magnitud I vs. I — J mostrando la seleccién de objetos observables con el es-
pectrégrafo multifibra. Estrellas rojas: objetos de o Orionis con confirmacion espectroscépica previa; circulos
grandes rellenos: fuentes que cumplen el criterio de seleccién (estar a la derecha de la envolvente de las es-
trellas rojas); circulos pequenos huecos: fuentes preseleccionadas a partir de sus magnitudes instrumentales
V RI no seleccionadas por sus magnitudes calibradas I.J.

en los huecos entre chips, estrellas brillantes lejanas del centro del cimulo no estudiadas
en nuestra busqueda y estrellas muy brillantes que, debido a su baja magnitud, saturaban
en nuestras imagenes WFC o sus cuentas en el pico de la PSF caian en la region de no
linealidad. Se anadieron 44 de estos objetos a la lista de objetos seleccionados a partir de
su fotometria VRIJ.

Finalmente, se recopil6é una lista de 469 objetos como candidatos a ser observados con
el instrumento AF2+WYFFOS.

3.2 Espectroscopia multiobjeto

3.2.1 Prolegémenos

Las observaciones con el instrumento Wide Field Fibre Optical Spectrograph y el robot
posicionador de fibras AutoFib2 en el William Herschel Telescope (AUTOFIB2 + WYFFOS;
véase C.2.2) fueron muy exigentes. En la Seccién C.2.2 se mencionan las caracteristicas més
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importantes del espectrégrafo, del robot posicionador, del detector y de las fibras cientificas
y fiduciales. A continuacién se mencionan los pasos mds importantes de la preparacién de
las observaciones:

e A cada blanco seleccionado como observable (= objeto programa) se le asigné un
nombre, sus coordenadas J2000 (con una precisién mejor que 0.5 arcsec, la precisién
en la posicién de las fibras por el robot) y, accesoriamente, una magnitud. Se asig-
naron nombres con la estructura SOXY ZZZ7, donde X =1, 2, 3, 4 es el namero de
apuntado, Y = 1, 2, 3, 4 el namero de chip, ZZZZ es el nimero correlativo de de-
teccion durante la fotometria de PSF. Los objetos con XY = 00 denotan candidatos a
miembros que por su magnitud o su localizacién no se encontraban en el drea cubierta
con WFC. Las coordenadas de los blancos se extrajeron del catdlogo fotométrico y as-
trométrico 2MASS, que proporciona coordenadas precisas con errores menores que 0.2
arcsec (la dispersién de la diferencia de coordenadas entre las contrapartidas 2MASS
de fuentes catalogadas por USNO-B1 es de tan s6lo 0.070 arcsec).

e Se escogié un numero adecuado, en funcién del niimero de blancos y de la densidad
espacial, de estrellas méas brillantes que V' ~ 16 que sirvieron para la adquisicién y
guiado (= objeto fiducial). No se obtuvo ningin espectro de estas fuentes, ya que
sus fotones eran dirigidos a la cdmara A/G a través de los fardos fiduciales. Eran
necesarias al menos tres estrellas para una configuracién dada (se recomiendan cuatro
o mas distribuidas por todo el campo de WYFFOS). Se posefa la misma informacién
de cada objeto fiducial que para los objetos programa.

e Para una correcta sustracciéon de la contribucién telirica en los espectros finales,
se dedicé una parte de las fibras cientificas (entre 1/5 y 1/3 de todas las fibras posi-
cionadas durante una configuracioén) a colocarlas en regiones de cielo. Las coordenadas
de las posiciones de cielo se generaron aleatoriamente con MATLAB, comprobando au-
toméaticamente que ninguna de ellas se encontraba a una distancia menor de 10 arcsec
de cualquier fuente infrarroja catalogada por 2MASS. Dada la alta densidad espacial
de objetos programa, se generaron hasta 800 posiciones de cielo para que durante la
preparacién de las configuraciones se maximizasen tanto el niimero de blancos como
el de cielos.

e Se crearon u obtuvieron los archivos de entrada del sistema de control del espectrografo.
La versién més reciente del archivo de informacién de fibras, small fibres.dat, era
proporcionado en la pagina web del instrumento; el archivo de informacién del tele-
scopio, wht_prime.dat, estaba contenido en af2_configure (programa disenado para
crear los ficheros que relacionan los objetos a observar durante una exposicién en
WYFFOS en particular y las fibras que transportan sus fotones hasta el detector); y
el archivo de campo de entrada (input field file, * .£1d) fue creado por el observador.
Este archivo contenia siete articulos de cabecera y la informacién de cada objeto. En
la cabecera aparecian la ascensién recta y la declinacién del centro del campo de ob-
servacion, el equinoccio de las coordenadas, la fecha de observacion expresada como
el afno y su fraccién, el 4ngulo horario de la observacion (la diferencia entre el tiempo
sidéreo local y la ascensién recta), el nombre del campo, el dngulo de posicién del
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espectrégrafo en el cielo y el nombre del haz de fibras usado (small). La informacién
requerida sobre cada objeto, en una sola linea, es: nombre (columna 1), ascensién
recta (cols. 2-4), declinacién (cols. 5-7), tipo (col. 8), peso (col. 9), magnitud
(opcional, col. 10) y notas (como comentarios tras un asterisco). El tipo de objeto
era P (objeto programa), F (objeto fiducial), S (regién de cielo, sky). El peso de
cada objeto se modificé para aumentar las posibilidades de que un objeto en partic-
ular poseyera una fibra dedicada. A continuacién se muestra un extracto del archivo
zS0.£1d correspondiente a la regién de ¢ Orionis creado como fichero de entrada en
af2_configure3:

TARGET SO Sigma Orionis

UTDATE 2003.92

EQUINOX 2000.0

SKYPA  0.00

FIBRES SMALL

CENTRE 05 39 00 -02 18 00 * 05 38 44.77 -02 36 00.2
HA 0.0

* NE (.1): 05 39 00 -02 18 00

S0110018 05 40 12.75 -02 28 19.9 P 0.5 11.220 * ?GSC 04771-00622

S0110056 05 40 08.89 -02 33 33.7 P 1.0 11.501 * Haro 5--39, Vx V608 Ori, Bis
S0110063 05 40 08.67 -02 32 43.2 P 0.5 11.774 *

S0110081 05 40 07.08 -02 32 44.7 P 0.2 13.419 *

S0441429 05 39 04.43 -02 52 30.9 P 0.5 11.660 *

S0441446 05 39 03.57 -02 46 27.0 P 0.2 12.844 *

S0000000 05 38 11.95 -02 18 15.5 P 0.5 13.202 * Kiso A-0976 320

S0000001 05 38 44.62 -02 35 57.8 P 0.5 0.000 * sigma Orionis AB

S0230612 05 37 50.58 -02 08 16.4 F 9.9 9.116 *

S0231105 05 37 23.39 -02 05 01.1 F 9.9 7.468 * HD 37295

sky 05 37 15.229 -2 44 32.232 § 2.0 *
sky 05 38 35.263 -2 27 30.264 S 2.0 *

e Se ejecuté af2_configure y se obtuvieron los ficheros de salida (*.cfg.i, i = 1,
2, 3..., configure). Se realizaron varias iteraciones del programa para varios angulos
de posicion del espectrografo y pesos de los objetos programa, fiduciales y regiones
de cielo, hasta encontrar una configuracién éptima con al menos cuatro fardos fidu-
ciales posicionados, un nimero suficientes de fibras de cielo y en la que los objetos
programa con mayor prioridad posefan una fibra dedicada (lo que maximizaba la
suma de los pesos de las fibras colocadas). Un ejemplo de un fichero de salida,
zS0_echelle NE.cfg.2, usado finalmente en las observaciones (coincide con el apun-
tado ONEa), se proporciona a continuacién:

* Telescope info from wht_prime.dat

* Field diameter (mm) 205.00

* Telescope scales as follows: 17.643 337.70 2.0000
TARGET SO Sigma Oriomnis

UTDATE 2003.92

EQUINOX 2000.0

SKYPA  130.00

FIBRES SMALL

3También se creé otro, pero dando mayor peso a los objetos débiles, para observar con una red de menor
dispersion.
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CENTRE 05 39 00 -02 18 00

HA 0.0

CENTRE 05 38 44.77 -02 36 00.2 * sigma Orionis AB
CENTRE 05 37 12 -02 48 00 * SW
CENTRE 05 39 00 -02 18 00 * NE
CENTRE 05 39 00 -02 48 00 * SE
CENTRE 05 37 30 -02 24 00 * NW
50110063 05 40 08.67 -02 32 43.2
50430136 05 40 22.56 -02 33 46.9
50000037 05 40 13.09 -02 30 53.1
PARKED

50141110 05 39 19.03 -02 21 38.1 .5 10.478 *

50110181 05 39 58.26 -02 26 18.8 P 1.0 12.778 * [BMZ2001] S Ori J053958.
PARKED

sky 05 39 39.17 -2 23 7.94081 S 2.0 *

50141204 05 39 14.53 -02 19 36.7 P 1.0 12.165 * 7?7V V956 Ori

50000041 05 40 27.55 -02 25 43.1 P 0.5 9.084 * HD 294297

50140690 05 39 40.17 -02 20 48.0 P 1.0 11.495 * Vx RV Ori, ?Haro 5-26
sky 05 40 42.574 -2 24 48.0882 S 2.0 *

50140217 05 40 01.96 -02 21 32.6 P 1.0 12.339 * Haro 5-36, [BMZ2001] S 0

* K ¥ X ¥
* X ¥ ¥

o
o
)]

11.774 *
11.158 * 1b, 7[YKK2000] A1, ?GSC
9.226 * HD 37686

U u
==
o O

o
(%]

=
= O WO ~NO®O D WN -

o
w N

3.2.2 Observaciones

Se realizd espectroscopia multifibra de resolucién intermedia con AUTOFIB2 + WYFFOS du-
rante dos noches entre 2003 nov. 30 y dic. 02. Se obtuvieron mas de 300 espectros en cuatro
configuraciones diferentes de fibras en sendos apuntados alrededor del centro del cimulo
o Orionis®. Se utilizé el modo Echelle de orden 4, que proporciona una resolucién nominal
de 0.43 A pixel™!. Se pretendia observar el rango espectral 6450-6885 A, para estudiar las
lieas de Ha A6562.8 A y prohibidas de [N 11] y [S 11] en emisién y de Li 1 A6707.8 A en
absorcién. El rango de longitud de onda cubierto finalmente fue entre 6400 y 6800 A,
aproximadamente. Parte de las observaciones estuvieron afectadas por climatologia ad-
versa (cirros espesos). La calidad de los datos obtenidos durante 2003 dic. 02 fue muy
pobre®. También se observaron seis estrellas estandares de velocidad radial y dos de tipo
espectral durante la primera noche. El resumen de las observaciones con las coordenadas,
tiempos de exposiciéon y nimero de repeticiones por apuntado en cada noche se encuen-
tra en la Tabla 3.2. En el momento de la observacién, las fibras #37 and #117 estaban
inutilizadas.

3.2.3 Reduccién

Se utiliz6 la tarea (noao.hydra.)dohydra dentro del entorno IRAF para la extraccién, sus-
traccién de cielo y calibracién en longitud de onda de los espectros. Antes de la ejecucién

4También se observé un campo en las Pléyades (los resultados de estas observaciones se tratardn en otro
lugar).

5Tenfa previsto utilizarse durante la noche de 2003 dic. 01 un modo espectroscépico de menor resolucién
que el Echelle con la red R316R. Sin embargo, la mala climatologia nos permitié observar en este modo
durante tan sélo 8 min en toda la noche, tiempo insufuciente para poder realizar cualquier tipo de estudio.
Con la red de baja resolucién R316, que proporciona una dispersién nominal de 5.5 A pixel ™!, se pretendia
determinar los tipos espectrales de los objetos seleccionados maés débiles, dificiles de estudiar con el modo
Echelle. También se podian determinar las anchuras equivalentes de Ha en los emisores més potentes. La
confirmacién definitiva de pertenencia de los objetos al cimulo provendria, sin embargo, de la deteccién del
rasgo de Li I en los espectros obtenidos con la red Echelle.
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Tabla 3.2: Log de las observaciones con AUTOFIB2 + WYFFOS.

Fecha Campo/estrella 2000 572000 texp Nim.  tiotal
(s) rep.  (min)
2003 nov. 30 35 Peg 22 27 51.52 404 41 44.4 10, 5 3 —
6 Cet 00 11 15.88 —15 28 04.7 5 3 -
EV Lac 22 46 49.73  +44 22 02.4 1 1 —
ONEa 05 38 59.8 —02 18 04 30 1 0.5
300 1 5
1800 1 30
ONEDb 05 38 59.8 —02 18 04 1800 4 120
OSE 05 39 00.9 —02 48 12 300 1 5
1800 5 150
6 CMa 06 54 11.40 —12 02 19.1 2,4 2 —
€ Leo 09 45 51.07 +23 46 27.3 2 2 -
HD 102494 11 47 56.36 427 20 26.2 10, 60 2 —
HD 112299 12 55 28.27 42544 17.0 60, 120 2 —
HD 84937 09 48 56.10 +13 44 39.3 60 1 -
2003 dic. 02 ONW 05 37 30.2 —02 23 58 300 1 5
1500 1 25
OSW 05 31 12.5 —02 48 08 300 1 5
880 1 14.7

de dohydra se cred un fichero en el que aparecian al menos dos columnas con el nimero de
abertura y el tipo de fibra que le correspondia (—1: fibra rota o aparcada, 0: fibra de cielo; 1:
fibra de objeto programa. En este fichero no aparecian las fibras fiduciales). Se experimen-
taron distintos tipos de reduccion. Al final, todos los espectros usados aqui fueron extraidos
con la misma metodologfa, tanto para los objetos hacia Orién como las estrellas estandares:
(1) la traza de los espectros seleccionados era la de la abertura que le correspondia en la
imagen de flat field; (ii) la identificacién de cada traza se hacia interactivamente; (i)
no se sustraia la luz dispersada (provocaba artefactos en los espectros de los objetos més
débiles); (iv) se corregia de respuesta pixel a pixel dividiendo por una imagen de flat field
normalizado (resultado de combinar varias imdgenes obtenidas con la ldmpara de continuo
encendida, con la misma configuraciéon y con el telescopio en la mima posicién que para la
imagen cientifica); (v) se calibraba en longitud de onda usando las imédgenes de arcos de
helio-neén obtenidas antes, durante y después de las imégenes cientificas (se usaban siete
lineas atomicas cuyas longitudes de onda medidas en laboratorio estan muy bien determi-
nadas y que cubrian todo el rango espectral estudiado —véase Tabla 3.3—; la precision en la
conversién a longitud de onda era en general de unas pocas décimas de A, algo menos del
tamanio del pixel); (vi) se sustraia la contribucién del cielo (promediando todos los cielos
en un “master sky”. Se utiliz6 la opcién de rechazo de pixeles de cielo avsigclip, y los es-
pectros de cielo no deseados —contaminados por aberturas proximas con estrellas brillantes
o aberturas en el borde del detector— se eliminaban interactivamente); (vii) y se realizaba
la extraccién final de los espectros automaticamente, usando los parametros definidos con
anterioridad. No se realizé correccién de respuesta instrumental (seria necesario realizarlo
para cada fibra).
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i

Figura 3.4: Ejemplo de imagen bruta obtenida con AUTOFIB2 + WYFFOSs (una de las exposiciones de 1800
s en el campo ONED). La posicién de Ha es facilmente identificable en los espectros, un poco hacia arriba
de la parte central de la imagen.

Tabla 3.3: Lineas de helio y neén usadas para la calibracién de longitud de onda.

A Linea
(A)

6382.9914 Ne1 (3)
6402.246 Ne (1)
6506.5279 Ne1 (3)
6532.8824 Ne 1
6598.9529 Ne 1 (6)
6678.2¢ He1+ Ne1
6717.0428 Ne1

¢: Linea mezclada (blended) de He 1 4+ Ne I: 6678.149 + 6678.2764.

En el caso de las estrellas estandares, sélo se extrajo un unico espectro, correspondiente
a una fibra determinada. Como fibras de cielo se usaron fibras no aparcadas en las cercanias
de la fibra dedicada a la estrella estandar, excepto las dos mas préximas a ella.
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3.2.4 Estandares

La lista de las ocho estrellas estandares observadas se encuentra en la Tabla 3.4. El error en
la determinacion de V;. de las seis estrellas estandares de velocidad radial es menor que 0.4
km s~!. El espectro de la estrella estdndar de tipo espectral més tardio, EV Lacertae, tenfa
una relacién senal-ruido pobre y no serd tenido en cuenta. En la Figura 3.5 se muestran
los espectros de las siete estrellas estandares que se van a considerar.

No se ha detectado el rasgo de absorcién de Li 1 ni emisién de Ha en ninguno de los
espectros de las estrellas estdndares, como era de esperar por su vejez (edad més probable
> 1 Ga), excepto en el de la estrella pobre en metales HD 84937 (sdF5, [Fe/H] = —1.92).
La pseudoanchura equivalente es de pEW(Li 1) = +0.030£0.005 mA, que coincide con la
mencionada en la bibliografia (p.e., +0.0320 mA de Zhang & Zhao 2003). La explicacién
para una abundancia primordial (log N(Li) = 2.39+0.11) en una estrella més caliente que
el Sol (~6260 K) del halo galdctico proviene de las localizaciones de la frontera entre las
zonas radiativa y convectiva, afectada por la baja metalicidad, y de la capa donde se alcanza
la temperatura de combustién de litio. La deteccién y medida contrastada de pEW(Li 1)
al nivel de decenas de mA da una idea sobre la calidad de nuestros datos en las estrellas
mas brillantes de o Orionis. También se han medido las pseudoanchuras equivalentes de
algunas lineas de Fe 1, Ca 1 y Ha en absorcién en los espectros de las estrellas estandares
(las mismas que las medidas para miembros de ¢ Orionis y mostradas en la Tabla 3.20).
Los valores medidos de las estdndares se muestran en la Tabla 3.5.

Tabla 3.4: Estrellas estdndares CORAVEL de velocidad radial® y de tipo espectral®.

Nombre HD T. Esp. \% B-V Vi o(Vy) Nuim. At Lista
(kms™') (kms™!)  med. (d)

6 Cet 693 F5V 4.89 0.49 15.0 0.3 266 7461 TAUf
112299 F8V 8.39 0.58 3.9 0.3 131 6957 H

e Leo 84441 G1II 2.97 0.81 4.5 0.4 238 7630 IAUDb
102494  G9IVw 7.48 0.87 —22.1 0.3 161 6968 H

35 Peg 212943 KOIII 4.78 1.04 54.2 0.2 389 7444 TAUf

6 CMa 50778 KA4II1 4.08 1.42 96.2 0.4 87 7423 Wa
84937 sdF5 8.28 0.41 -16.7 2.0

EV Lac Ma3.5e 10.09 1.34 -1.5 0.2

@:  CORAVEL radial-velocity standard stars, por Stephane Udry, en http://obswww.unige.ch/~udry/
/std/stdcor.dat (véase la lista propuesta por el grupo de Ginebra de nuevas estdndares de velocidad ra-
dial de alta precisién). Columnas 1-5: identificacién e informacién espectrofotométrica (de HIPPARCOS
y SIMBAD). Columnas 6-7: velocidad radial y dispersién de velocidad de CORAVEL (en km s~1), dado en
el nuevo sistema ELODIE (Udry, Mayor & Queloz, IAU 170). Columnas 8-9: nimero y cobertura temporal
(en dias) de las medidas. Columna 10: origen de la estrella estdndar (IAUf/b: estdndar IAU débil/brillante
—Pearce 1955—; Wa: seleccién del catalogo Wilson —1953— con moderada velocidad; H: extensién sugerida a
las estdndares débiles del Hemisferio Norte —Heard 1968-).

b: Por debajo de la linea horizontal.

3.3 Resultados y discusiones

La lista de todos los objetos observados, junto con los espectros de las 200 estrellas més
brillantes en la banda J, se ofrecen en el Apéndice A.2.1 de esta memoria de Tesis.
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Tabla 3.5: Datos espectroscépicos de estrellas estandares observadas con AUTOFIB2 4+ WYFFOS.
SO pEW [A] pEW [A] pEW [A] pEW [A] pEW [A] pEW [A] pEW [A] [S 1]
Fe 1 Ca 1 Ca1 Ca 1 Ha Lit Ca1 A6716.440
A6400.000  A6439.075  A\6449.808  A6462.567  A6562.8516 A6707.76 A6717.681  A6730.816
HD 84937 - 0.0340.01 - 0.15+0.05 43.740.3  +0.03040.05 - No
6 Cet 0.10£0.01  0.1140.01  0.1240.01  0.16+0.01 +3.240.5 - 0.0840.01 No
HD 112299  0.1740.01  0.154£0.01  0.1440.01  0.18+0.01 +3.040.2 - 0.0840.01 No
€ Leo 0.264£0.01  0.2240.02  0.2740.02  0.24+0.02 +1.940.2 - 0.1340.02 No
HD 102494  0.2540.01  0.194£0.03  0.264+0.02  0.25+0.02 +1.440.2 - 0.1140.02 No
35 Peg 0.3040.01  0.1940.03  0.40£0.03  0.2740.01 +1.040.1 - 0.150.02 No
6 CMa 0.4040.02  0.25+0.02  0.554£0.03  0.314£0.02  +1.0540.05 - 0.2140.03 No
1
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Figura 3.5: Espectros WYFFOS de siete estrellas estdndares. El tipo espectral crece hacia abajo (el superior
corresponde a la estandar de tipo espectral sdF5 HD 84937 y el orden para las seis estandares de V, es como

en la Tabla 3.4).

El promedio de la anchura gaussiana a media altura de las lineas de cielo y fotosféricas
no ensanchadas de objetos del campo, que da aproximadamente la resolucion efectiva de
los espectros, fue de 0.83+0.12 A (que se corresponden con unos 40 km s~! a la longitud
de onda considerada). El valor R = A\/AM fue, por tanto, de aproximadamente 8 000.
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3.3.1 Recuento de espectros en Orién

En la Tabla 3.6 se listan las cuatro configuraciones observadas en ¢ Orionis. La nomen-
clatura utilizada para denominarlos sigue la designacién anglosajona de los cuatro puntos
cardinales (p.e., OSW: Orion South West). Se proporciona el nimero de fibras fiduciales
utilizadas en cada configuracién, el numero total de fibras cientificas (no fiduciales), el
numero de fibras de cielo, el nimero de fibras con objeto, el nimero de fibras con espectros
de objeto utiles y el rango de magnitud J de las fuentes observadas. Notese que en el
campo ONE se utilizaron dos configuraciones ligeramente distintas; en la primera de ellas
se habian seleccionado como objetos a observar estrellas muy brillantes que contaminaban
gran parte de los espectros anexos mas débiles. En la configuracion ONED se aparcaron
las fibras dedicadas a estas estrellas. Los apuntados ONW y OSW fueron afectados sever-
amente por la mala climatologia, ademas de tener entre 5 y 10 veces menores tiempos de
exposicién que los de ONE y OSE. Por tanto, sus espectros son de una calidad muy inferior
a los obtenidos en los apuntados de la primera noche.

Tabla 3.6: Cuatro campos observados en o Orionis.

Campo Num. Num. Ndam. Ndm. Num. AJ
fid. total  cielo  espec. atil (mag)

ONEa 4 155 13 81 9¢ 7.1-10.0
ONEDb 3 156 13 78 76 8.7-14.2
OSE 4 156 10 87 87 9.6-14.8
ONW 4 156 20 7 56 9.8-12.4
OSswW 4 155 15 84 77 10.0-11.0
Total® 326 206 8.7-14.8
Total® 243 198 7.1-14.8

@: Solo se extrajeron los espectros correspondientes a las nueve fuentes més brillantes, con J < 10.0,
de las exposiciones més cortas (de 30 y 300 s). La exposicién de 1800 s estaba en gran parte inutilizada
debido a la luz dispersa en el detector de estas estrellas.

’: ONEb+OSE+ONW+OSW.

¢: ONEa+ONEb+OSE+ONW+0OSW excepto solapamientos.

Como se puede interpretar de la Tabla 3.6, se obtuvieron un total de 326 espectros,
de los que 30 no eran aprovechables de entrada (espectros débiles anexos a aberturas con
espectros muy brillantes, espectros saturados, espectros de fuentes muy débiles con bajo
tiempo de exposicién total, espectros en la primera o ultima aberturas —en los bordes del
detector—). Dado el solapamiento entre los campos de visién en los cuatro apuntados, hasta
un tercio de los espectros ttiles pertenecian a objetos con dos o mas espectros. Notese, sin
embargo, que s6lo en 19 objetos (menos del 30% de los casos de solapamiento) las calidades
de los espectros son comparables entre si y se podria realizar un estudio de variabilidad
espectroscopica. La mayoria de los solapamientos se da en objetos en la regién central
observados la primera noche con una calidad adecuada y la tercera noche con una calidad
insuficiente como para hacer estudios detallados. De los 198 espectros ttiles recolectados
excepto solapamientos, 55 fueron descartados del estudio final por poseer una relacion senal-
ruido insuficiente como para poder investigarlos en detalle. Entre estos objetos descartados
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se encontraban, sin embargo, candidatos a miembros del cimulo previamente conocidos,
como Kiso A-0976 321, S Ori J053936.4-023626, S Ori J053817.1-022228 o S Ori 27 (muy
débil), u otros catalogados como HD 294226. También se descarté el espectro defectuoso
de ¢ 053915.6-022557 (SO110753), posiblemente una estrella de tipo F o G del ctmulo.
De entre los espectros descartados, cinco pertenecen a fuentes que por su magnitud J son
candidatos a enanas marrones.

3.3.2 Miembros del camulo

Los 143 objetos estudiados espectroscépicamente con AUTOFIB2 4+ WYFFOS se han clasifi-
cado en tres grupos: (i) objetos que pertenecen a o Orionis; (i7) objetos que no pertenecen
al cumulo pero que podrian pertenecer a la Asociacién Ori OB1b; y (iii) objetos que pro-
bablemente no pertenecen ni al cimulo ni a la Asociaciéon. Se han seleccionado 80 objetos
como candidatos a miembros de o Orionis. Todos los miembros y candidatos a miembro del
cimulo, junto con sus nombres, coordenadas, medidas pasadas y presentes, comentarios,
fotometria y medidas espectroscépicas se presentan en cinco tablas al final de este capitulo
(Tablas 3.18 a 3.21). Los espectros de cada objeto se muestran a continuacién de las tablas.
La magnitud J de los objetos seleccionados varia entre 7.1 y 13.4 mag.

La deteccién de los rasgos de absorcién de Li 1 A6707.8 A y/o de emisién intensa y/o
asimétrica de Ha A\6562.8 A se ha usado como criterio de seleccién de miembros de masa
intermedia y baja del cimulo o Orionis. De entre los candidatos a miembros observados
espectroscopicamente, 60 estrellas poseen medidas de pEW(Li 1) fiables. La temperatura
fotosférica de las las estrellas con tipos espectrales tempranos (entre B2V y ~F4) impide la
conservacion del litio en estado neutro, por lo que el rasgo de Li 1 sélo puede ser detectado
muy débil en los espectros con mayor senal-ruido de las estrellas de tipo F intermedio.
Las estrellas tempranas estudiadas, con colores épticos azulados, presentan una absorcién
Ha muy marcada y caracteristica de sélo tipos espectrales tempranos (se ha podido detectar
He 1 en absorcién y en un caso la linea de Ha en emision intensa). Para este tipo de estrellas,
se ha seguido el criterio de pertenencia a la secuencia espectrofotométrica marcada por
los miembros mas brillantes previamente conocidos del ciimulo. Sus movimientos propios
(11q cOS 0, 15), ademads, debian ser iguales al de o Orionis AB con un intervalo de error de de
10 mas a~! (detalles en el Cap. 2). En la Figura 3.6 se muestran diez ejemplos de espectros
de miembros del ciimulo, cubriendo los tipos espectrales B2V hasta M intermedio-tardio.
Las regiones alrededor de Ha y Li I se muestran en mayor detalle.

Sélo 23 objetos de entre los 80 seleccionados como miembros del ciimulo no eran previ-
amente conocidos o no estaban catalogados. Estos se encuentran en regiones anteriormente
inexploradas o en donde sélo se habian buscado intensos emisores Ha. Casi todas las
fuentes restantes, 57, habian sido establecidas como miembros de ¢ Orionis en trabajos an-
teriores (véanse las referencias en el Capitulo 2). Sin embargo, sélo en 24 de los 57 casos
la pertenencia al cimulo estaba confirmada espectroscépicamente. Entonces, se presenta
espectroscopia de resolucién intermedia por primera vez para el 70% de los objetos. En sec-
ciones siguientes se describiran las propiedades de los 80 objetos observados con AUTOF1B2
+ WYFFOS.
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Figura 3.6: Una muestra de diez espectros de miembros del cimulo o Orionis obtenidos con AUTOFIB2 +
WYFFOS. A la izquierda se muestra el rango espectral completo, y en el centro y a la derecha los entornos
cercanos a las lineas de Ha A\6562.8 A y Li 1 \6707.8 A (marcadas con lineas verticales discontinuas rojas).
Se pueden detectar otras lineas en emisién y absorcién, especialmente de [N 11], [S 11] y Ca I. De arriba a
abajo, los espectros corresponden a: o Orionis D (SO000003), B2V; V1147 Ori (SO430635), B9.511Ip; HD
290772 (S0O230838), F6Ve CTT; HD 294297 (SO000041), F6-8V; RX J0539.8-0205 (SO130452), K6Ve SB3;
4771-899 AB (SO111112), K7.0Ve; rJ053838-0236 (SO000005), K8.0Ve; ¢ J053823.9-020542 (SO230062),
M temprana; ¢ J053858.3-021610 (SO141522), Me intermedia-temprana; ¢ J053926.5-022616 (SO110611),
M intermedia-tardia.

No miembros del cuimulo

Media docena de estrellas con tipos espectrales mas tempranos que el solar se han clasifi-
cado como probables miembros de la Asociacién Ori OB1b por su cercania a la secuencia
espectrofotométrica de las estrellas jévenes masivas del Cinturén de Orién, pero que no
pertenecen a o Orionis por poseer velocidades tangenciales claramente discordantes respecto
al promedio del ctimulo. Las diferencias en (pu cos d, us) respecto al de o Orionis AB varfan
entre 18.7 y 36.6 mas a~! (recuérdese del Cap. 2 que el movimiento propio (ps cosd, pis) de
o Orionis AB es (+4.640.9,-0.44-0.5) mas a~!). En las Tablas 3.7 y 3.8 se proporcionan sus
identificaciones, coordenadas, movimientos propios extraidos de los catalogos TYCHO-2 o
USNO-BL1 y su fotometria B(V)RIJHK,. Mientras que sélo 10 de los 80 miembros del
cimulo con espectroscopia (12%) se encuentran a una distancia al centro mayor que 30
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arcmin (y ninguno a més de 40 arcmin), tres de los seis probables miembros de la Aso-
ciacién (50%) se encuentran a més de 30 arcmin y uno de ellos, SO321081, a més de 40
arcmin del centro del cimulo. Su velocidad radial, estimada cualitativamente a partir de la
comparacién entre las posiciones de los rasgos espectrales de absorcién mas claros de estas
seis estrellas y de miembros de o Orionis confirmados, no se desvia apreciablemente de la
de los ultimos.

Sélo dos objetos, HD 37295 (SO231105) y HD 294270 (SO211346), habian sido citados
anteriormente. Ambos fueron catalogados como miembros de la Asociacién Ori OB1b
por Gieseking (1983) y Warren & Hesser (1978), respectivamente. Los autores también
determinaron tipos espectrales a partir de su fotometria (mostrados entre paréntesis en la
Tabla 3.7). Sus espectros se muestran en la Fig. 3.7. Noétese la linea de Ha parcialmente
rellena de tres de los objetos. El espectro de SO141270 esté desplazado unos 80 kms™! hacia
el azul respecto al promedio de los miembros de o Orionis. Las seis estrellas podrian formar
parte de una poblacién estelar joven distribuida por el Cinturén de Orién.
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Figura 3.7: Lo mismo que la Fig. 3.6, pero para estrellas de tipo temprano con movimientos propios
distintos del de o Orionis y que podrian pertenecer a Asociacién Ori OB1b. La ordenacién de los espectros
se corresponde con la de las Tablas 3.7 y 3.8.

Los otros 57 objetos clasificados como no miembros de ¢ Orionis no muestran ninguna
indicacién de pertenencia al ctimulo o a la Asociacién (Li I en absorcién, intensa emisién Hay,
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Tabla 3.7: Coordenadas, movimientos propios e identificaciones de otros probables miembros de la Asociacién
Ori OB1b observados con AUTOFIB2 + WYFFOS.

SO « ) (fha COS 0, 115) Nombre
(J2000) (J2000) (mas a™ ')

231105 053723.39 —-020501.1 11.7£0.8,-20.1£0.9 (TYC) HD 37295 (F5)

211346 0537 18.82 02 31 36.5 16.8+£1.9,-23.4+1.8 (TYC) HD 294270 (GO0)

310542 05 37 38.29 -03 0517.3 -10,-12 (USNO)

321081 05 36 31.25 03 01 21.7 —22,4 (USNO)

330918 05 37 09.86 —02 40 00.8 -32,0 (USNO) LIRXS J053707.7-0239287

141270 0539 11.33 02 11 05.7 28+7,-8+1 (USNO)

Tabla 3.8: Fotometria de otros probables miembros de la Asociacién Ori OB1b.

SO B \%4 R 1 J H Ks

231105  8.438+0.017  8.15440.013 7.97 7.82  7.468+0.018 7.35+0.05 7.25+0.02
211346  11.3840.06: 10.91+£0.06:  10.60  10.30 9.78+0.02 9.51+£0.02 9.47+0.02

310542 12.52 — 11.64 11.32 10.65+0.03 10.38+£0.02  10.28+0.02
321081 12.09 — 11.94 11.89 10.89+0.02 10.58+0.03  10.5240.02
330918 12.62 — 12.06 11.80 11.08+0.02 10.84+0.02  10.73£0.02
141270 12.7: — 11.4:  11.56 11.1440.03 10.77+£0.02  10.7440.02

tipo temprano junto con brillante magnitud aparente). Sus espectros de gran calidad y/o
la existencia otros datos medidos con gran precisién, como su elevado movimiento propio
distinto del de o Orionis (de hasta (piq cos d, ig) = (—64£2,-90+4) mas a=! en el caso de la
fuente SO231249), indican su no pertenencia al cimulo. La lista de todos ellos, junto con
sus coordenadas y magnitudes 1.J, se encuentra en la Tabla 3.22 al final de este Capitulo.
Los espectros de los diez objetos mas brillantes en la banda J se muestran en la Figura
3.8. Notese la gran dispersion en velocidad radial, prueba adicional de no pertenencia a
o Orionis.

Gran parte de los no miembros del ciimulo son estrellas de primer plano (a distancias
heliocéntricas menores que las de o Orionis) con tipos espectrales entre ~K3V y ~M2V,
estimados a partir de sus magnitudes B(V)RIJH Ky, obtenidas en este estudio y de los
catdlogos 2MASS, USNO-B1 y GSC2.2. A pesar de la buena senal-ruido de los espectros
y de la temperatura efectiva esperada (4800-3500 K), ninguno de los objetos posee el
rasgo de absorcién de Li I, mientras que otros rasgos de metales alcalinos, especialmente la
cercana linea de Ca 1 A6717.7, son perfectamente visibles (no pueden tratarse, por tanto,
de miembros del cimulo con fuerte velado). En todos los casos considerados, pEW (Li 1) <
0.05 A (en ocasiones hasta <0.02 A), valor un orden de magnitud menor que la pEW(Li
1) tipica de estrellas K y M del cimulo. Adem4s, todos los objetos excepto uno, muestran
la linea de Ha en absorcién, al contrario de los miembros de baja masa de ¢ Orionis. Es
comprensible que estos contaminates fueran seleccionados fotométricamente, ya que sus
colores son idénticos a las de las estrellas K intermedias y tardias y M tempranas del
cumulo, pero més viejas y a menores distancias heliocéntricas.

Dos de las estrellas no miembros del cimulo méas interesantes son las que poseen los
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Figura 3.8: Lo mismo que la Fig. 3.6, pero para estrellas no pertenecientes a la Asociacién Ori OB1b. De
arriba a abajo, los espectros (ordenados por la magnitud en la banda J) corresponden a: J053716.6-021024
(SO231212); J053951.1-023726 (SO110270); J053855.9-030126 (SO421031); J053923.5-021650 (SO141016);
J053950.6-025301 (SO440728); J053754.2-021400 (S0O240546); J053919.0-022138 (SO141110); J0O53737.8—
025010 (SO340502); J053713.5-021559 (S0O241225); J053710.4-021933 (SO241273).

nimeros de identificacion SO231212 y SO110270. S0O231212 es una estrella M2—4 con
un movimiento propio bajo, (2.8,+4.1) mas a~', pero que de pertenecer a la secuencia
principal se encontraria tan cerca del Sol como ~20 pc. Posee un color V' — K muy rojo
(V =10.96+0.10, Ky = 6.74+0.02, V — K; = 4.214+0.10 mag). La otra fuente, SO110270,
posee un color J — Ky muy rojo de 1.324+0.03 mag (J = 9.38+0.03), caracteristico de enanas
de tipo L, de gigantes o de estrellas muy extinguidas o enrojecidas. La estrella es detectada
por USNO-B1 en la digitalizacién de placas azules con B ~15.5 (se esperaria B > 20 de
ser una enana L). Su espectro muestra unas evidentes bandas de absorcién de agua y/o de
6xidos de titanio y vanadio (segundo espectro por arriba en la Fig. 3.8). Posiblemente se
trate de una estrella gigante de fondo®.

Dos objetos clasificados como no miembros del Cinturén, quizé cuatro, habian sido de-

5No es extrafio encontrar estrellas brillantes del vecindario solar en imégenes de gran campo al observar
hacia o Orionis. Péngase como ejemplo la estrella K2V HD 294277 (I = 7.89, J = 6.76, H = 6.06, K =
5.85) a 20 arcmin al suroeste de o Orionis AB.
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tectados en busquedas anteriores. Las identificaciones menos seguras son las de la estrella
variable RW Ori y la de la fuente de rayos X 1RXS J053924.0-030010, con gran incertidum-
bre en las coordenadas publicadas. Los otros dos objetos son Haro 5-28 (Kiso A-0904 89;
cuarto espectro en ¢! de la Figura A.3) y Kiso A-0976 351 “B” (octavo espectro en 62 de la
Figura A.4). Kiso A-0976 351 es una fuente con emisién Ha débil y color J — Ky muy rojo
(J = 12.8440.03, J — Ky = 1.3840.04), muy probablemente del ciimulo. Oliveira & Loon
(2004) hicieron notar que el objeto era doble. En esta memoria de Tesis se ha observado la
fuente maés brillante a 5.68 arcsec hacia el este-sureste, J — Ky < 0.9 mag, que no presenta
litio en absorcién ni Ha en emisién y no pertenece al cimulo. El sistema binario es, por
tanto, sélo visual y no forman un sistema fisico. Por otro lado, Haro 528, detectado como
emisor Ha por Haro & Moreno (1953) y Wiramihardja et al. (1991) (variable de acuerdo a
los datos publicados; la emisién Ha varia entre débil y muy fuerte), es detectado aqui con
Ha en evidente absorcién. Aunque el rasgo de Ca 1 A6717.7 es visible en su espectro, el de
Li 1 A\6707.8 A no lo es. Su color J — K 1o es rojo (J — Ks = 0.474+0.03 mag), mientras que
su magnitud V' = 13.8 es bastante débil para ser una estrella de tipo temprano del ciimulo.
Su movimiento propio, ademas, es (g cos d, iu5) = (~1443,644) mas a~!, que se diferencia
en 1943 mas a~! del de ¢ Orionis AB. Podrfa tratarse de una estrella de tipo F tardio o G
temprano joven, mientras que su correlacion con Haro 5-28 se deba a alguna confusién con
las coordenadas publicadas y se trate de otro objeto, o bien la correlacién es correcta y se
trata de un objeto de fondo con intensas fulguraciones.
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Figura 3.9: Izquierda: diagrama color-magnitud I vs. I — J de miembros (puntos rojos) y no miembros
(cruces azules) del cimulo o Orionis. Otros probables miembros de la Asociacién Ori OB1b se han marcado
con circulos huecos rojos. Derecha: localizacién espacial de los tres tipos de objetos, con la misma leyenda.

Para comprobar la fiabilidad de la seleccién de miembros estelares a partir de diagramas
color-magnitud se ha representado en el diagrama I vs. I — J mostrado en la ventana
izquierda de la Fig. 3.9 los objetos con espectroscopia AUTOFIB2 + WYFFOS miembros
del cimulo (puntos rojos), otros probables miembros de Ori OB1b (circulos rojos) y no
miembros (cruces azules). Otros dos diagramas color-color éptico-infrarrojo e infrarrojo-
infrarrojo se mostrardn en la Figura 3.17. Todos los objetos méas brillantes que I = 11 y
colores mas azules que I — J = 1.0 mag pertenecen a la Asociacién Ori OB1b (incluyendo
el cimulo ¢ Orionis). Una veintena de los no miembros del cimulo (es decir, casi un 30%
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de los mismos) se encuentran en la parte mas azul del diagrama color-magnitud. Durante
la seleccién fotométrica se utilizé una envolvente inferior en el diagrama color-magnitud
I vs. I — J muy conservadora, que englobaba miembros conocidos del camulo que por
diversas circunstancias presentan un color I — J relativamente azul en comparacién con la
de miembros tipicos del cimulo (por fotovariabilidad temporal o exceso de flujo en el 6ptico;
més detalles en el Cap. 7). De haberse realizado una seleccién mads estricta, el nimero de
contaminantes en la lista de candidatos fotométricos se habria reducido drasticamente. Sin
embargo, se hubiera perdido la posibilidad de estudiar los miembros anémalamente azules
de o Orionis, muy interesantes desde el punto de vista acrecional. También se tomaron
espectros de objetos rojos I — J ~ 1.5 mag que estan por encima de la secuencia del
cumulo, para confirmar que no se trataban de estrellas pertenecientes a ¢ Orionis y con
fuertes excesos infrarrojos. Los dos objetos por encima de la secuencia del cimulo en el
diagrama I vs. I —J son precisamente SO231212 (I = 9.26, [ — J = 1.40 mag) y SO110270
(I =11.04, I —J = 1.66 mag), comentados antes (como no miembros interesantes). El resto
de no miembros se concentran en el rango de colores I — J entre 0.7 y 1.3 mag (con tipos
espectrales més tempranos que M3). En este intervalo, que se corresponde con magnitudes
11 < I < 13, la discriminacién entre miembros y no miembros del cimulo en base sélo a
fotometria multibanda éptico-infrarroja no es efectiva, ni siquiera usando cuatro bandas, ya
que el nimero de contaminantes en nuestra seleccién es superior incluso que el de miembros.
Exceptuando los dos objetos muy rojos, sélo SO440823 de entre los no miembros posee un
color I —J > 1.3 mag. Sin embargo, algo mds del 30% de los miembros del cimulo con
espectroscopia AUTOFIB2 + WYFFOS poseen colores méas rojos que este limite y magnitudes
I mas débiles que I = 13. En otras palabras, la seleccién fotométrica multibanda es sélo
efectiva para los objetos més rojos (I — J > 1.3 mag) y mas azules (B — V < 0.0 mag).

En la ventana derecha de la Fig. 3.9 se ha representado la distribucién espacial de
los objetos estudiados espectroscépicamente. Se puede estudiar grosso modo el grado de
agrupamiento hacia el centro de los miembros del ciimulo en relaciéon con los contaminates
por medio del calculo de la mediana de la distancia de cada estrella al centro de ¢ Orionis.
Las medianas son 17 y 25 arcmin para los miembros del cimulo y los contaminantes,
respectivamente (la mediana de otros probables miembros de la Asociacién Ori OB1b es de
29 arcmin). La aparente mayor densidad de objetos hacia el este del ciimulo es casi con total
seguridad un sesgo observacional, ya que las observaciones espectroscépicas més profundas
se realizaron en esta regién (confirmando como miembros, por tanto, un mayor nimero de
objetos seleccionados fotométricamente). Nétese que algunas de las estrellas pertenecientes
al cimulo més hacia el noreste estdn mas cerca de Alnitak que de ¢ Orionis AB; algunas
de ellas incluso estan inmersas en la nube Orion B, asociada a la Nebulosa de Cabeza de
Caballo. La distribucion espacial de los miembros de o Orionis sera estudiada en detalle
mas adelante.

3.3.3 Determinacién de tipos espectrales

Dada la frecuencia de objetos con excesos de flujo, tanto en el 6ptico como en el infrar-
rojo (véase Seccién 3.3.6), no es recomendable derivar tipos espectrales de los miembros
del cimulo a partir de sus colores (como el V' — Kj) como se suele realizar en las estrellas
de clase V evolucionadas de campo. Se obtuvieron espectros AUTOFIB2 + WYFFOS de
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estrellas estandares con tipos espectrales entre F5V y K4III y con la misma configuracion
instrumental. Comparando la profundidad de los rasgos espectrales medidos en estos espec-
tros (no fuertemente dependientes de la gravedad) se han determinado los tipos espectrales
de los miembros del ctimulo con tipos en el rango ~F5-K4. Los rasgos espectrales utilizados
han sido Fe 1 A6400.0, Ca 1 A6439.1, Ca 1 A\6449.8 (parcialmente mezclada con una linea de
cobalto neutro), Ca 1 \6462.6 y Ca 1 A6717.7. En las Figuras 3.10 y 3.11 se pueden apreciar
la variacién de las lineas en las estrellas estdandares y la relacion entre si de las pEW de las
lineas de los objetos de ¢ Orionis en comparacién con la de las estrellas estandares. Cada
linea da una relaciéon posible pEW-tipo espectral. Para cada estrella, se ha interpolado
para obtener el tipo espectral mas probable en funcién de la pseudoanchura medida. El
tipo espectral determinado sera el promedio de las cinco interpolaciones (en la Fig. 3.10 no
se muestra la relacién correspondiente a Ca 1 A\6717.7).
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Figura 3.10: Variacién de las pseudanchuras equivalentes de las lineas de hierro y calcio, en A, utilizadas
para la determinacién cuantitativa de los tipos espectrales. Circulos huecos rojos: estandares. Los nimeros
en abcisas codifican F5 (35), GO (40), G5 (45)... K5 (55).

En la muestra de o Orionis hay siete estrellas con tipos mds tempranos que A3 (precisa-
mente los miembros estudiados més brillantes). Afortunadamente, en los siete casos existen
determinaciones previas del tipo. Todos ellos siguen las pautas tipicas de la clasificacién de
Morgan & Keenan, excepto el de HD 294279 (SO420632). Nesterov et al. (1995) clasificaron
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Figura 3.11: Relaciones entre las pseudanchuras equivalentes de las lineas de hierro y calcio, en A, utilizadas
para la determinacién cuantitativa de los tipos espectrales. Circulos huecos rojos: estandares; puntos
pequenios: miembros y candidatos a miembros observados con la misma configuraciéon instrumental.

a la estrella como de tipo A5. Sin embargo, la profundidad de sus rasgos espectrales es solo
ligeramente menor que los de la estrella estdndar F5V 6 Cet. HD 294279 posee un tipo
espectral mds tardio que A5, posiblemente en el rango F3-5. HD 294299 (SO110417), una
candidata a gigante enrojecida de fondo propuesta por otros autores, posee un tipo espec-
tral catalogado F2. En esta memoria de Tesis se coincide en que su tipo es mas temprano,
al menos, que F4. HD 294228 (S0331340), el ultimo caso considerado de objeto de tipo
muy temprano, es una estrella tentativamente clasificada como G: también por Nesterov et
al. (1995). Su espectro presenta rasgos de absorcién de Fe 1y Ca 1, més débiles que los de
estrellas F intermedias, pero apreciables en comparacién con los de estrellas A tempranas;
por tanto, HD 294228 se tratara de una estrella A tardia o F temprana, y no de una estrella
de tipo solar.

En la Tabla 3.9 se dan nuestras determinaciones de los tipos espectrales de las once
estrellas con tipos espectrales entre F4 y K4, a partir de las relaciones pEW-tipo espectral
de la Fig. 3.10. El acuerdo con determinaciones previas es razonable. No se ha incluido en
la Tabla la binaria espectroscépica OriNTT 429, K3+K4: de acuerdo con Lee et al. (1994),
ya que no se han podido resolver los dos componentes.

En resumen, en la muestra de 80 miembros del ciimulo, nueve objetos son mas tempranos
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Tabla 3.9: Tipos espectrales derivados de miembros de o Orionis observados con AUTOFIB2 + WYFFOS.

SO Nombre Tipo esp. Tipo esp. previo
410305 HD 294308 F4-5 GO:
230838 HD 290772 F6-7e F5-6
000041 HD 294297 F6-8 GO:
210457 F7-8

210868 F7-8

120532 F7-9

420039 F9-GO

211394 G1: (%)

420316 RX J0538.9-0249 K3-4 K2-3
210734 2E 0535.3-0235 K4:e

131161 K4:

(*): Posee Ha parcialmente rellena y rasgos espectroscépicos mds débiles en la regién mds azul:
jvelado?.

que ~F4 y otros once, medidos aqui, poseen tipos en el rango ~F4-K4. Noétese ademads que
el tipo espectral mas temprano del objeto con litio detectado es precisamente F4-5. El resto
de los objetos de la muestra son méas tardios que ~K4. Es notable la ausencia de estrellas
de tipo G (dos probables estrellas G tempranas) en comparacién con la sobreabundancia de
estrellas F (del orden de una decena) entre las 20 estrellas mds tempranas de la muestra’.

3.3.4 Absorcién de Li 1

Se ha detectado el rasgo de absorcién de Li 1 A6707.8 A en 70 estrellas de la lista de 80
miembros de o Orionis. De las diez restantes, nueve poseen tipos espectrales tempranos.
Sélo S Ori J053951.6-022248/S0110269, de tipo M5.5, no posee el rasgo de Li 1 visible en su
espectro AUTOFIB2 + WYFFOS, muy probablemente por falta de sefial: el rasgo habia sido
detectado y medido con anterioridad por Z002a. Ademéds, muestra emisién Ha intensa,
asimétrica y probablemente variable. Unicamente en siete casos de los 70 con rasgo de Li
I visible no se ha podido medir con precisién la pseudoanchura equivalente de la linea. En
general, estos espectros estan afectados por luz dispersa de aberturas vecinas con estrellas
brillantes, o pertenecen a objetos muy débiles en la region de vineteo de AUTOFIB2 +
WYFFOS.

Sélo habia informacién previa acerca del contenido de litio de 20 objetos de la lista de
miembros del cimulo. En este trabajo se presenta esta informacién sobre otros 50 nuevos
objetos. Se ha realizado la comparacién entre las medidas publicadas y las presentadas en

"Este hecho se puede comprender si se estudian detalladamente las trazas evolutivas de estrellas de
presecuencia principal (p.e., D’Antona & Mazzitelli 1994). A pesar de ser menos abundantes, las estrellas
mds masivas que 2.0 M, y hasta ~4.0 Mg, permanecen durante mucho més tiempo de su evolucién entre 1
v 5 Ma en el dominio de Teg de las estrellas de tipo F que en el de las de tipo G. Para el conjunto de trazas
“MLT Alexander”, s6lo una pequena fraccién de estrellas con masas entre 1.7 y ~3 Mg y edades entre 1 y 5
Ma poseen Teg en el rango de temperaturas, estrecho de por si, del tipo espectral G. Por otro lado, la gran
mayoria de las estrellas de la edad de o Orionis y con masas entre 2.0 y 0.6 M, mds numerosas, poseen
Tes tipicas de estrellas de tipo K.
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Figura 3.12: Pseudoanchura equivalente de Li 1 (A) vs. color I — J de miembros del ciimulo cuyos espectros
AUTOFIB2 4+ WYFFOS poseen buena o regular relacién senal ruido.

esta memoria de Tesis. El acuerdo es excelente para los espectros con la mejor senal-ruido
(salvo dos casos, comentados después): la diferencia promedio entre pEW/(Li 1) medidas es
de 0.00+£0.06 A. Los errores estimados de pEW(Li 1) en nuestros espectros més pobres estan
infravalorados, mientras que la medida en si de la pEW de estos es sistemdticamente menor
que otras publicadas anteriormente. Por tanto, la medida de pEW(Li 1) en los espectros
més ruidosos debe entenderse como un limite inferior, y la no deteccién del rasgo de litio
en los espectros de los objetos mas débiles no significa que no lo posean. De ahi que se
descartasen espectros ttiles en un paso anterior del andlisis, pero con una relacién senal-
ruido insuficiente para la deteccién del rasgo.

En un espectro de calidad se ha medido una pEW(Li 1) significativemente mayor, te-
niendo en cuenta las barras de error, que la pEW(Li 1) previamente publicadas. El caso es
el de [W96] rJ083849-0238 (SO000006): pEW (Li 1) = 40.7440.01 A, pEW(Li 1(ZO02a)) =
+0.5540.05 A. S Ori J053920.5-022737 (SO110683), con un espectro més ruidoso, presenta
la misma caracteristica: pEW (Li 1) = 4+0.7040.05 A, pEW(Li 1(Z002a)) = +0.3340.07 A.
Un tercer objeto, V505 Ori/S0420040, muestra un ligero debilitamiento del rasgo de litio
(pEW(Li 1) = +0.3940.02 A, pEW(Li 1(Z002a)) = +0.50+0.16 A), pero la barra de error en
la medida de pEW previa es bastante ancha. Se requieren observaciones espectroscépicas de
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Figura 3.13: Pseudoanchura equivalente de Li 1 (A) vs. tiempo de tres miembros del cimulo. De izquierda
a derecha: [W96] rJ083849-0238, S Ori J053920.5-022737 y V505 Ori. Circulos rellenos: nuestros datos;
circulos huecos: datos de ZO02a.

resolucién intermedia de tercera época para confirmar esta aparente variabilidad del rasgo
de Li 1 A6707.8 A. De existir, podria deberse a variaciones en el velado de las estrellas (a su
vez producido por manchas fotosféricas calientes provocadas por la caida de material desde
un disco de acrecién o por la emisién de continuo del disco). La Figura 3.13 ilustra estas
tres posibles variaciones temporales de la pseudoanchura de la linea de Li 1 \6707.8 A.

Estudiando nuestra muestra como un conjunto homogéneo de datos tomados con la
misma resolucién espectroscopica, se detecta una dispersion clara en la medida de pEW (Li
1). Parte de la dispersion es debida a la falta de senal en los espectros de los objetos
mas débiles. Si se atiende unicamente a los espectros de mayor calidad, es apreciable
una variaciéon de pEW(Li 1) en funcién del tipo espectral; asi, por ejemplo, se han medido
pEW(Li1) de ~0.05 A en estrellas de tipos espectrales F tardios y ~0.45 A en K tempranas,
creciendo después suavemente (~0.53 en K8.0, ~0.58 en MO0.0) hasta ~0.70 A en M2.0, el
tipo més tardio determinado y con medida fiable de pEW(Li1). Superpuesto a esta variacién
con el tipo espectral se encuentran, ademads, diferencias debidas a velado en el 6ptico. El
efecto de este exceso de flujo en el 6ptico es con probabilidad el responsable de la debilidad
del rasgo en los casos de BG Ori (SO430967) (pEW(Li 1) = +0.36+0.03) y, posiblemente,
Kiso A-904 70 (SO120321) (pEW(Li 1) = +0.174£0.03), aunque su espectro no tiene la
mejor relacién senal-ruido. Los dos objetos son fuertes emisores Ha con perfil asimétrico y
doble. BG Ori posee ademéds un exceso de emision en la banda Ky y es la fuente del objeto
Herbig-Haro HH 446. Las otras medidas aparentemente bajas (<0.30 A) o altas (>0.80 A)
de pEW(Li 1) mostradas en la Tabla 3.20 son debidas con bastante seguridad a la menor
relacién senal ruido de los espectros. La Fig. 3.12 muestra la evoluciéon de pEW(Li 1)
con el color I — J que, excepto para objetos con fuertes excesos infrarrojos, es un notable
indicador de la Tog. Una representacion pEW (Li 1)-tipo espectral seria mas adecuada, pero
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no realizable con los datos actuales, ya que no estdn determinados los tipos espectrales de
todos los miembros. Salvo excepciones, se encuentra una tendencia general de pEW(Li 1)
nula para I — J < 0.3 mag y crecimiento suave hasta I —J ~ 1.0 mag. La envolvente
superior de pEW(Li 1) para objetos con I — J > 1.0 mag se encuentra hacia pEW (Li 1)
~ 0.8 A (medida en general compatible con destruccién nula de litio), pero con una fuerte
dispersién por debajo de este valor. Véase la discusion en ZO02a sobre la relacién entre la
extrema juventud de los miembros del cimulo y las pEW(Li 1) tedricas para objetos con
tipos espectrales entre K7 y M7 y bajas gravedades superficiales. Es necesario profundizar
en el estudio de las estrellas mas tardias con litio apreciable, pero con pEW claramente
discordantes respecto a las que marcan la envolvente superior de la Fig. 3.12.

3.3.5 Emisores Ha y acretores

La emisién Ha en estrellas jovenes es debida, en general, a actividad cromosférica, tipica
en objetos con zonas convectivas muy desarrolladas (y campos magnéticos no diluidos) o a
transferencia de masa desde discos en los casos de las emisiones mas intensas y anchas. Se
ha detectado emisién Ha, en ocasiones muy intensa, ancha, asimétrica, doble e incluso todo
a la vez, en 62 miembros de o Orionis observados con AUTOFIB2 + WYFFOS, lo que significa
la préactica totalidad de los objetos con tipos espectrales més tardios que el solar. Algunos
de los objetos con tipos mas tempranos tienen la linea de Ha parcialmente rellena, mientras
que sélo una estrella de tipo F la tiene en emisién (doble y quizéd variable). Esta estrella,
HD 290772 (SO230838; aka BD-02 1318), es una estrella T Tauri detectada por IRAS y
de tipo espectral F5-6. Gregorio-Hetem & Hetem (2002) midieron una pEW (Ha) de —7.0
A, mientras que aqui se ha medido ~8.0+0.2. Su emisién Ha es bilobulada y parcialmente
resuelta. Hay tres objetos estudiados con pEW (Ha) > 100 A: Kiso A-0976 322 (SO000028),
Kiso A-904 71 (SO000007) y Haro 5-32 (SO430532). En la Figura 3.14 se muestran los
perfiles de la emision Ha de cinco emisores intensos.

Se ha realizado la comparacién de medidas previas de pEW(Ha) con las medidas de
esta memoria de Tesis, como en el caso del Li 1 A6707.8 A. La variabilidad de la emisién
Ho es més patente que en caso del litio®. A partir de las medidas de Wiramihardja et al.
(1989, 1991) se pueden clasificar como emisores Ha variables (con emisién fuerte o media y
ausente en distintas épocas) a cuatro objetos de esta muestra: Haro 5-39 (SO110056), V597
Ori (SO141453), Haro 5-37 (SO000044) y Kiso A-0904 80 (SO110730). Ademas, con los
datos presentados aqui se pueden detectar otros emisores Ha variables. Destacan algunos
casos particulares: (i) RX J0538.9-0249 (SO420316), cuya EW(Ha) fue determinada en
tan s6lo —0.01 A (la linea apenas rellena) por Alcald et al. (2000), mientras que aqui se ha
medido una emisién clara con pEW(Ha) = ~0.7440.03 A; (ii) la binaria espectroscépica
OriNTT 429. La linea de Ha pasé de estar en absorcién (EW(Ha) = +0.7 A; Lee, Martin
& Mathieu 1994) a emisiéon (pEW (Ha) = —0.24+0.02 A; este trabajo); (i) el espectro
de SOri J053951.6-022248, aunque pobre, ha permitido medir pEW(Ha) = 2542 A; sin
embargo, Z002a habia medido previamente —60+7 A. Hay otros objetos que presentan
variaciones de pEW(Ha), pero éstas son menores que un factor 2, como en los casos de
[W96] 4771-1097 (SO121137), [W96] rJ053840-0230 (SO121112) o V505 Ori (SO420040)
(en esta tltima estrella la emisién Ha cayé de —5449 a 3243 A).

80 bien la variabilidad en la forma de medir pEW (Ha).
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Figura 3.14: Regién espectral entre 6548 y 6578 A de cinco intensos emisores Ho. Los espectros se co-
rresponden con los objetos, de izquierda a derecha, V606 Ori (SO440660), BG Ori (S0430967), V505 Ori
(SO420040), Haro 5-36 (SO140217), Haro 5-32 (SO430532). La escala vertical es logaritmica.

Se ha representado pEW(Ha) en funcién del color I — J en la Fig, 3.15. Todos los
objetos con color I —J > 0.7 mag poseen la linea de Ha en emisién. La envolvente superior
del valor absoluto de pEW(Ha)) aumenta hacia colores més rojos. El objeto con la mayor
pEW(Ha) es el segundo mas rojo (aunque el dato de la magnitud I no proviene de esta
bisqueda, sino de Wolk (1996), al no estar en el drea Wrc). HD 294299, anotada como
posible gigante enrojecida de fondo, es la estrella mas roja (F2) con absorcién de Ha.

Se ha medido la frecuencia de acretores de acuerdo con el criterio de White & Basri
(2003), por el que una estrella (u objeto subestelar) acreta si posee una anchura al 10% de la
altura de la linea de Ha mayor que 270 kms™!, independientemente de su tipo espectral. Al
no disponer de los tipos espectrales de todos los objetos, no se ha podido aplicar el criterio
log (Lyta/Lpo) > —3.3 de Barrado y Navascués & Martin (2003; en su Tabla 1 ofrecen la
pEW(Ha) minima de un acretor en funcién del tipo espectral, entre KO y L5). En la iltima
columna de la Tabla 3.20 se muestran las medidas mayores que este valor. Se han medido
anchuras al 10% de la altura de la linea de Ha (10%—-Width He, usando la nomenclatura de
White & Basri 2003), de hasta 600 km s~*. No se ha desconvolucionado la anchura con el
perfil instrumental (cuya anchura a 10% de altura es igual o menor que 90 kms™!), ya que
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Figura 3.15: Pseudoanchura equivalente de Ha (A) vs. color I — J de miembros del cimulo, en escala
logaritmica. La linea horizontal discontinua indica el valor pEW(Ha) = 0.

el error es de sélo 5% si 10%Width Ha es mayor de 270 kms~!. La velocidad maxima de
600 kms—! quiza se debe probablemente a la contribucién de un 16bulo doble o miltiple. Al
no haber medido 10%-Width Ha de la emisién mezclada no resuelta de cada componente,
puede que algin acretor con emision Ha simétrica sea en realidad otro sistema mltiple.

De los 80 espectros de miembros estudiados, 29 son acretores (otros tres més poseen
10%-Width Ho entre 240 y 270 kms™!), lo que da una frecuencia de estrellas con acrecién
del 3675°%. De los 29 acretores, alrededor de la mitad (14) y de un cuarto (7) poseen
10%-Width Ha mayores que 400 y 500 km s~!, respectivamente. Sélo existe un acretor de
tipo espectral temprano, la estrella T Tauri HD 290772. Si s6lo se tienen en cuenta los tipos
mas tardios (a partir de donde la linea de Ha se muestra siempre en emisién — es decir, K
y M), la frecuencia crece hasta el 46ﬂg%.

El perfil asimétrico de la linea de Ha es otro indicador de posible acrecién. Se han
detectado 36 espectros (45%) con algin tipo de asimetria (en tres de los espectros la linea
estaba en absorcién o parcialmente rellena). En 19 casos (24%), la asimetria se debe a la bi-
nariedad de la emision. Cada uno de los dos l6bulos puede estar originado en sendos chorros
en los polos de un hipotético disco de acrecién; uno estarda desplazado hacia longitudes de
onda mas rojas y el otro hacia el azul. Sélo en unos pocos casos se han podido resolver com-
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pletamente los dos 16bulos (p.e., [W96] 4771-899 AB). Los espectros con asimetria binaria
se han marcado en la Tabla 3.20 con el caracter b, mientras que los que poseen asimetria
simple se han marcado con a.

De los 29 acretores segun el criterio de White & Basri (2003), 23 (79%) muestran algin
tipo de asimetria en el perfil de la linea de Ha. Sdélo en seis casos, precisamente en los que
la pEW(Ha) es la més grande para su tipo espectral, los acretores no poseen una linea de
Ha asimétrica. A este grupo de “intensos acretores simétricos” pertenecen las tunicas tres
estrellas con pEW(Ha) > 100 A (Kiso A-0976 322, Kiso A-0904 71 y Haro 5-32).

La presencia de lineas prohibidas en emisién, como [S 11] y [N 11}, también indica posible
acreciéon. Entre 22 y 24 estrellas presentan [S 11| en emisién y entre 23 y 26 [N 11] (entre 15 y
16 presentan ambas especies en emisién simultdneamente). Se ha realizado una correlacién
entre estrellas con acrecién y/o linea Ha asimétrica y las 32 estrellas con algin tipo de
emision prohibida. De estas, 26 (~81%) son acretores o tienen Ha asimétrica. Ademds,
al menos en dos casos, Haro 5-39 (SO110056; acretor con Ha variable asociado al objeto
Herbig-Haro HH 447) y V606 Ori (SO440660), la linea de He 1 aparece en emisién®.
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Figura 3.16: Pseudoanchura equivalente de Ha (A) vs. pseudoanchura equivalente de Li 1 (A). No se
muestran los valores con 6pEW (Li 1) > 1.0 A.

No se ha encontrado ninguna correlacién entre pEW(Ha) y pEW(Li 1) (Fig. 3.16).
Todos los datos espectroscopicos de acretores y no acretores se ofrecen en la Tabla 3.20.
Algunos de los acretores mds intensos o interesantes se muestran en la Tabla 3.10. En
particular, se listan los tres “intensos acretores simétricos” y los siete acretores con 10%—
Width Ha mayor que 500 km s~

®También se habia detectado He 1 en absorcién en o Orionis D: pEW (He 1) = +0.53+0.07 A.
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Tabla 3.10: Acretores mds intensos seleccionados.

SO Nombre T. esp. J pEW(Ha) 10%-Width Ho Perfil

(A) (kms™') Ha
230838 HD 290772 Fev 8.69+0.03 -8.0£0.2 570 Binario
420040 V505 Ori K7.0 11.96+0.03 -3243 530 Binario
120321 Kiso A-0904 70 - 11.70+0.02 —36+5 530 Binario
140690 RV Ori - 11.50+0.02 -16+1 530 Binario
000028 Kiso A-0976 322 - 12.07+0.03 -115+10 450 Simétrico
110810 Kiso A-0904 78 - 11.99+0.03 ~184+3 600 -
110059 Haro 5-39 - 11.50+0.03 —3b%H 540 Binario
000007 Kiso A-0904 71 - 12.17+£0.03  -300+£100 360 Simétrico
110269 S Ori J05391.6-022248 M5.5 12.60+0.02 —25£2 570 Binario
430532 Haro 5-32 - 12.82+0.03 28030 350 Simétrico

3.3.6 Excesos infrarrojos y su relacién con rasgos espectrales

Sélo cuatro estrellas de la lista de miembros observados con AUTOFIB2 4+ WYFFOS fueron
detectados por el satélite IRAS. Dos de las cuatro son comentadas en la seccién siguiente
(IRAS 05375-0204 e IRAS 05371-0205). Las otras dos fuentes son la estrella T Tauri HD
290772, el acretor de tipo mds temprano, y Kiso A-0904 71 (SO000007), uno de los tres
“intensos acretores simétricos”.

Atendiendo a la fotometria JH Ky de 2MASS, de entre los miembros y candidatos a
miembros del ciimulo observados espectroscépicamente con AUTOFIB2 + WYFFOS, 22 ob-
jetos presentan colores J — Ky > 1.00 mag. Dos de ellos, Haro 5-39 y V505 Ori poseen
colores J — Ky tan rojos como 1.59+0.04 y 2.02+0.04 mag, respectivamente. También es
notable el exceso infrarrojo de HD 290772: a pesar de ser una F5-6, posee colores J — K
= 1.134+0.04 mag y, sobre todo, V — Ky = 2.2840.04 mag. La tltima medida indica un
abrillantamiento de més de 1 mag en la banda K respecto al color V — K de enanas F5-6
evolucionadas de campo. Un color J — Ky > 1.00 mag, teniendo en cuenta que los tipos
espectrales de los objetos mas frios estudiados aqui son M intermedios, indica un exceso
E(J — K;) » 0.15 mag, aproximadamente. La frecuencia de objetos con exceso de flujo en
la banda K es de més del 25%. Esta frecuencia se dispara al 42% si s6lo tenemos en cuenta
los 43 objetos méas débiles que J = 11.50.

A partir de medidas en la banda L’ se pueden detectar aiin mds objetos con excesos
infrarrojos, como [W96] 4771-899 AB (SO111112) y SOri J053951.6-022248 (SO110269).
Los otros cuatro objetos detectados como intensos emisores infrarrojos por Oliveira et al.
(2002) y observados con AUTOFIB2 4+ wyFFoOs (Haro 5-39, [W96] rJ053840-0230, V505
Ori y Haro 5-36) estan en la lista de 22 objetos con J — Ky > 1.00 mag.

Todos los objetos con exceso en la banda K, excepto el mas débil, poseen Ha en
emisién asimétrica o binaria o son acretores. Tres de las cuatro fuentes IRAS y los dos
objetos adicionales con exceso en la banda L’ también. De los 12 objetos acretores con
perfil doble de Ha, 10 tienen colores J — Ky > 1.00 mag, y los de los dos restantes son
mayores que 0.94 mag. Los tres “intensos emisores simétricos” poseen J — Ky > 1.20 mag.
La correlacion entre emisién Ha resuelta, intensa o asimétrica y excesos infrarrojos en la
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Figura 3.17: Diagramas color-color 6ptico-infrarrojo (izquierda) e infrarrojo-infrarrojo (derecha) de los
miembros del cimulo observados con AUTOFIB2 + WYFFOS, en circulos huecos rojos. Los puntos azules
marcan los colores de las estrellas més brillantes del cielo, una mezcolanza de enanas, gigantes y supergi-
gantes de distintos tipos espectrales (Sirius, Canopus, Arcturus, Vega, Capella, Rigel, Procyon, Betelgeuse,
Achernar, Altair, Aldebaran, Spica, Pollux, Fomalhaut, Deneb y Mimosa).

banda K en estrellas de tipo intermedio y temprano es mas que evidente. Por otro lado, el
69% de los acretores posee [N 11] y/o [S 11] en emision (el 76%, si se atiende s6lo a las estrellas
mas débiles que I ~ 12 —tipo espectral K intermedio—). Sin embargo, e interesantemente,
la correlacién entre enrojecimiento y presencia de lineas prohibidas en emisién no es tan
clara, ya que sélo seis de las 15-16 estrellas que presentan simultdneamente [N 11] y [S 11]
en emision poseen J — Ky > 1.00 mag. Las fases de expulsién de materia por chorros en
discos suficientemente masivos o calientes como para provocar un exceso de flujo podrian
no ser continuas, sino intermitentes (1°).

También habrfa que citar la correlacién encontrada por Caballero et al. (2004) entre variabilidad
fotométrica y exceso infrarrojo—emisién Ha, al menos en el dominio subestelar. Aunque en este Capitulo no
se ha realizado un estudio pormenorizado de la variabilidad fotométrica de los miembros del cimulo, a partir
de la comparacién entre las magnitudes BRI medidas por USNO-B1 en distintas épocas o por nosotros, hay
indicaciones de variabilidad en los objetos: Haro 5-39, Haro 5-6, IRAS 05375-0204, V505 Ori, Kiso A-0976
316, Haro 5-32 y [W96] rJ053923-0233. Sélo se conocia la variabilidad de V505 Ori y la de Haro 5-39. La
fuente Haro 5-32 podria tratarse de la estrella variable V604 Ori, cuyas coordenadas estaban catalogados
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En la Figura 3.17 se muestran los diagramas J — Ky vs. I — J (izquierda) y J — H
vs. H — K (derecha) de los miembros de o Orionis observados con AUTOFIB2 + WYFFOS.
El segundo diagrama, que muestra un rango de masas complementario al mostrado en
el Cap. 7, ilustra los fuertes excesos infrarrojos de los objetos méas activos. La posicién
diferenciada respecto al resto de estrellas en el diagrama J — H vs. H — Ky de HD 290772
(en coordenadas 0.57, 0.55 mag) denota el enrojecimiento de la estrella T Tauri. Los ocho
objetos con J — H > 0.8 mag, que parecen desviarse de la secuencia marcada por el resto
de objetos, son acretores intensos como BG Ori, V505 Ori o Haro 5-39.

Excepto en el caso de HD 290772, de tipo F5-6, los enrojecimientos no son tan claros en
las estrellas de tipos tempranos. Se cree que la estrella de tipo B9Vn HD 37686 (SO000037)
tiene una concha de polvo a su alrededor (Hovhannessian & Epremian 1998). Por otro lado,
la estrella F2 HD 294299 (SO110417) fue clasificada por Warren & Hesser (1978) como una
una probable gigante enrojecida de fondo. Sin embargo su latitud galactica, b = —17.05 deg,
indica su lejania del plano galactico. De su magnitud V = 11.48 se deducirian distancias
fotométricas heliocéntricas de ~41 000 y ~1 200 pc de poseer clases de luminosidad supergi-
gante (I) o gigante (III), respectivamente. Asumiendo el segundo caso (el inico probable),
la F2 se encontraria a mas de 350 pc por debajo del ecuador galactico (compdrese con
la dispersion de las enanas F en el eje vertical de la Galaxia 0,(FV) ~ 13 pc —p.e., Rat-
natunga, Bahcall & Casertano 1989-). Es bastante improbable encontrar gigantes de tipos
tempranos tan separadas del plano galactico. Dado el parecido entre los espectros de HD
294299 y HD 37686, salvando la evidente diferencia de temperatura, la primera también
podria tener una concha de polvo, lo que le daria la apariencia de gigante enrojecida.

3.3.7 Ensanchamiento de lineas fotosféricas

Por comparacion con el resto de espectros mostrados en las figuras del final de este Capitulo,
se han detectado algunos objetos con lineas fotosféricas ensanchadas. Mientras que el
promedio de la anchura gaussiana a media altura del maximo (GFWHM) de las lineas fo-
tosféricas no es mayor que 1.00 A para la mayoria de los miembros de o Orionis y casi la
practica totalidad de los no miembros, en cinco objetos este promedio es superior a 1.50
A (de los que cuatro poseen GFWHM > 2.00 A). Los cinco objetos, su GFWHM y sus pecu-
liaridades espectrales més destacadas se muestran en la Tabla 3.11. Todos poseen un perfil
de linea de Har asimétrica (binaria en dos casos), y sélo ¢ J053859.6-024508 no es acretor
(aunque tiene la linea de Ha parcialmente rellena). En todos los casos, la anchura de la
linea de Har es todavia mayor que la anchura promedio de las lineas de metales alcalinos y
de hierro (hasta cinco veces en el caso de HD 290772).

De entre las estrellas con lineas fotosféricas ensanchadas, la estrella T Tauri HD 290772
ya ha sido comentada con anterioridad. RX J0539.8-0205 es un sistema triple espec-
troscopico previamente conocido y catalogado como estrella T Tauri de lineas débiles. Al-
cald et al. (2000) la catalogaron como una estrella K4-6 con linea Ha estrecha y simétrica,
tipicamente cromosférica. El ensanchamiento no es rotacional, sino debido al desplaza-
miento de las lineas de la terna entre si, no resueltas en nuestros espectros. Alcald et
al. (2000) no citaron la separacién entre las lineas, pero mencionaron la existencia de un
companero visual de naturaleza de presecuencia principal, confirmado por Covino et al. (en

con muy poca precision.
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Tabla 3.11: Estrellas con lineas fotosféricas ensanchadas.

SO Nombre T. esp.” GFwHM® (A) Notas® wvsini (kms™!)?
230838 HD 290772 F6V 1.6 Ab -
420039 < J053859.6-024508  F9-GO 2.2 D -
130452 RX J0539.8-0205 K6 2.1 Aap 70£10
121137 [W96] 4771-1097 K6.0 2.4 Aa 80+£15
130577  IRAS 05371-0205 >K4 2.5 Abp -

¢: Todos los tipos espectrales de la bibliograffa (Tabla 3.19), excepto el de ¢ J053859.6-024508 (de
este trabajo).

®. Anchura gaussiana a media altura del méximo.

¢ A-acretor, a—Ha asimétrica, b—Ha binaria, r—Ha parcialmente rellena, p—lineas prohibidas en
emisién.

4. Medida durante el célculo de metalicidades (RX J0539.8-0205) o por ZO02a ([W96] 4771-1097).

prep.'!). La fuente no es resuelta por 2MASS, pero se resuelven dos de los tres compo-
nentes en las imagenes V RI tomadas con la WrC. El objeto mas débil se encuentra a p =
1.5 arcsec (540 AU a la distancia de o Orionis), § = 27 deg de la componente primaria y
es ~0.54 y ~0.49 mag menos brillante en las bandas VI, respectivamente, que la primaria
(ésta satura en R). Este hipotético compatiero se encuentra demasiado lejos para explicar
el desplazamiento en longitud de onda.

[W96] 4771-1097 (aka 2E 0536.0-0232) era el tinico rotor rapido en la lista de 25 estrellas
de baja masa y 2 enanas marrones que Z0O02a estudiaron espectroscépicamente. Derivaron
tipo espectral K6.0 y vsini = 80415 km s~!. Combinando este valor con el periodo rota-
cional de ~1 d inferido por Wolk (1996) de su variabilidad fotométrica, ZO02a concluyeron
que [W96] 4771-1097 rotaba con un dngulo de inclinacién i = 50-90 deg. Las imédgenes
V RI de WFC no muestran que la estrella posea una PSF distinta de la de fuentes estelares
cercanas. Aunque su color J — K no es mucho mas rojo en comparacion con otras K6.0 del
cumulo, es notable en su espectro 6ptico un aumento de la pendiente del pseudocontinuo a
las longitudes de onda més largas (provocado por un disco o por un companero cercano).
Existe un objeto rojo y débil no catalogado (H = 15.3940.09, J — Ky = 1.23+0.18) a 9.8
arcsec (3500 AU) hacia el sur de [W96] 4771-1097. Al estar inmerso en el halo del sistema
OB central de o Orionis puede haber escapado de la deteccién de busquedas fotométricas
anteriores profundas.

Tanto IRAS 05375-0204 como IRAS 05371-0205 son citadas en este trabajo por primera
vez. Sus PSF fotométricas en V RI no son diferentes de las de otras fuentes estelares de
similar magnitud en el mismo campo de visién. Sin embargo, hay indicaciones de binariedad
a partir de sus espectros, ya que los perfiles de las lineas son asimétricos. Soélo TRAS
05371-0205 posee GFWHM > 1.5 A (IRAS 05375-0204 no cumple el criterio de poseer
lineas ensanchadas respecto al resto de objetos observados). Es interesane destacar la
proximidad espacial entre RX J0539.8-0205, TRAS 05371-0205 (ambos con lineas anchas)
e IRAS 05375-0204, separados entre si no méas de 7 arcmin, pero muy lejos del centro, a
su vez embebidos en el jirén de la nube Orion B al suroeste de Alnitak. Las dos fuentes

" Covino et al. 1999 en prep. (sic).



3.3 Resultados y discusiones 97

IRAS, con flujos de casi 9 Jy en la banda de 100 pum, podrian tratarse de objetos de la
Asociacién OriOB1 no ligados a o Orionis, ligeramente mas jévenes que los del resto de la
muestra. Ndétese también el gran parecido de sus magnitudes IJH K. IRAS 05375-0204
posee, ademads, un companero visual débil con magnitud I ~ 18.9 sin contrapartida en la
banda V a 5.4 arcsec (1900 AU) hacia el este.

Como parte de un estudio piloto de determinacion de metalicidades de siete estrellas
estudiadas con AUTOFIB2 4+ WYFFOS (Seccién 3.3.9), se han determinado ademds sus ve-
locidades radiales, V.., y rotacionales proyectadas, vsini (o anchura de las lineas mezcladas
en el caso de sistemas multiples espectroscdpicos no resueltos). Las velocidades rotacionales
se han calculado por comparacion con moldes de tipo espectral similar y mayor resolucién.
De las estrellas estudiadas, cinco poseen vsini = 40410 kms™, que es el valor minimo med-
ible con la resolucién disponible. Se ha calculado la vsini de RX J0539.8-0205 en 70+10
km s~!, lo que confirma su determinacién anterior como objeto de lineas ensanchadas a
partir de GFWHM. El restante objeto estudiado, 2E 0535.2—-0235, posee una v sini de 50410
km s~!, compatible dentro de los errores con ensanchamiento nulo.

3.3.8 Longitudes de onda y velocidades radiales

La velocidad radial se ha utilizado en otras investigaciones como criterio de seleccién de
miembros de o Orionis (p.e., Kenyon et al. 2005). Sin embargo este criterio es de dificil
aplicacion en el caso de sistemas binarios o multiples en cuyos espectros las lineas fotosféricas
estdn desplazadas respecto a la velocidad radial promedio del cimulo. En este capitulo se
ha usado como observable adicional para la confirmacién de pertenencia, y no como criterio
de seleccién primario.

Se han reconocido visualmente una treintena de lineas atémicas, tanto de emisiéon como
de absorcion, en los espectros con mejor relacién senal-ruido. En la Figura 3.18 se han
marcado estas longitudes de onda con distintos colores sobre el espectro de una estrella K7
muy brillante, [W96] 4771-899 AB. Las lineas més intensas corresponden a Ha A6562.8 A,
Li1 A6707.8 A, Fe 1y Ca 1. En la Tabla 3.12 se listan las lineas reconocidas con mayor
fiabilidad y sus longitudes de onda en el aire. Los elementos detectados han sido hidrégeno,
helio, litio, nitrégeno, azufre, calcio, hierro y niquel. De la Seccién dedicada al estudio de
metalicidad (Seccién 3.3.9), se han detectado también aluminio, escandio, titanio, cromo,
manganeso, cobalto e yterbio.

Las lineas permitidas de Ha y Li 1, y las prohibidas de [N 11] y [S 11] ya han sido
comentadas anteriormente, en referencia a la juventud y a la posible acrecién por parte
de los objetos. Las lineas de Fe 1 y Ca 1 se han usado para estimar los tipos espectrales
entre ~F4 y ~K4 y determinar la metalicidad de miembros del cimulo. Todas las lineas
fotosféricas se han utilizado, también, para medir velocidades radiales, V...

Se han calculado las velocidades radiales de algunos objetos utilizando dos metodologias
distintas. Se ha utilizado la conocida expresion:

V. A
== 3.1
e " (3.1)
donde A\ = A — \q es el desplazamiento del centroide de una linea fotosférica en el espectro
de una estrella respecto a la longitud de onda en reposo, Ag, y ¢ es la velocidad de la luz. La



Espectroscopia multiobjeto en el ciimulo o Orionis: un puente entre las poblaciones
98 estelar y subestelar 3.3

Tabla 3.12: Lineas tentativamente identificadas®.

A (A) Linea | A (A) Linea | A (A) Linea
6393.602 Fe 1 6499.650 Cal | 6663.44 Fe1
6400.000  Fer1 | 6548.05 [N 11] | 6677.989 Fe1
6439.075 Ca1 | 6562.8516 Ho 6678.1517 He'
6449.808 Ca1 | 6583.45 [N 11] | 6707.76 Li1

6462.567 Ca1 | 6592913  Fer | 6716.440  [S 1]
6493.781 Ca1 | 6609.110 ~ Fer1 | 6717.681  Car
6494.980 Fe1 | 6643.630  Ni1 | 6730.816  [S 1]

®: Longitud de onda en el aire, de NIST Atomic Spectra Database.

NIRRT i T
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Figura 3.18: Espectro AUTOFIB2 + WYFFOS de [W96] 4771-899. Las lineas verticales rayadas superpuestas
indican la posicién de las lineas tentativamente identificadas. Cada color se corresponde con un grupo de
elementos.

velocidad radial observada se ha corregido de velocidad heliocéntrica (Vyelio) con la tarea
(astutil.)rvcorrect de IRAF. Vi, €S, a su vez, la suma de tres correcciones: Vyelic =
Vaiwrna + Vianar + Vanua (diurna: rotacién de la Tierra; lunar: movimiento de la Tierra
alrededor del baricentro Tierra-Luna; anual: 6rbita del baricentro alrededor del Sol). La
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V., final serd la suma de la velocidad radial observada y de la velocidad heliocéntrica. En el
caso de los apuntados ONEa, ONEb y OSE, con la mejor senal, la correccién Vi, variaba
entre 7.5y 6.8 kms™!.

En la primera metodologia, como lineas fotosféricas se han usado algunas de las de Fe 1
y Ca1y lade Lit cuyos valores de pEW se muestran en las Tablas 3.5 y 3.20 (en particular,
las més profundas y utilizadas durante la determinacién de tipos espectrales). El error
promedio de las medidas de las velocidades radiales de las estrellas estdndares (calculado
como la desviacién tipica de la diferencia de velocidad de al menos cinco lineas fotosféricas
por cada estrella) es de 4.2 kms~!, mientras que la desviacién tipica de la diferencia de las
V., medidas en los espectros AUTOFIB2 + WYFFOS y las catalogadas por CORAVEL es de
2.7 km s~!. Las velocidades radiales medidas con AUTOFIB2 4+ WYFFOS y con CORAVEL
se muestran en la Tabla 3.13.

Tabla 3.13: Velocidades radiales de las estrellas estdndares.

Nombre V. V,
(fotoc.) CORAVEL
(kms™!)  (kms™!)

6 Cet +15+£3 +15.0+0.3
HD 112299 +442 +3.940.3
€ Leo +2+8 +4.54+0.4
HD 102494 —19+4 —22.1+0.3
35 Peg +55+4 +54.240.2
0 CMa +99+6 +96.24+0.4

Se han seleccionado 25 miembros de ¢ Orionis con los espectros con relacién senal-
ruido y nimero, perfil y profundidad de lineas adecuados, especificamente de los apuntados
ONEDb y OSE, para medir sus velocidades heliocéntricas, mostradas en la Tabla 3.14. El
error promedio en la determinacién de V, es de 4.4 km s~!, idéntico al de las estrellas
estdndares. También se proporcionan las velocidades radiales de siete estrellas dentro del
programa piloto de cdlculo de metalicidades (Seccién 3.3.9), calculadas mediante una se-
gunda metodologia, la de correlacién cruzada (cross correlation) comparando con el espectro
de la estrella estdndar K3V HD 160346 (HIP 86400). La diferencia promedio entre las me-
didas con fotocentroide y con correlacién cruzada es de 2.142.7 kms™!, notable pero dentro
delos errores asumidos del primer método.

Excepto tres casos discordantes, la V, de los miembros del ctiimulo coincide dentro de
los errores con los valores promedios de V, sistémicas publicados en trabajos anteriores
(Cap. 2). En al menos uno de los tres casos, el origen de la variaciéon de V, es conocido,
y es debido a la presencia de un objeto a corta distancia (RX J0539.8-0205, tratado en la
Seccién 3.3.7). La velocidad radial media y su desviacién tipica de los 22 objetos restantes
son +30.2 y 3.6 kms™!, respectivamente. Como comparacién, la V, de ¢ Orionis AB es de
+29.24:2.0 kms~! (Wilson 1953). Nétese que la desviacion tipica respecto a la media de V.,
de los miembros de ¢ Orionis (050 med = 3.6 km s71) es 50% mayor que la desviacién tipica
de la diferencia de las V,, medidas en los espectros AUTOFIB2 4+ WYFFOS y las catalogadas
por CORAVEL (0gq = 2.7 kms™!). Asumiendo que:
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O-go,med = 0ed + 030 ® 05q + 080, (3.2)
la desviacion tipica respecto a la media de V, de los miembros de ¢ Orionis corregida de
dispersién interna de las medidas, ogo, es de 2.4 kms™!. Este resultado, similar al medido en
el Ciimulo de la Nebulosa de Orién (véase también el Cap. 2), impone severas restricciones
tanto a la evolucién posterior del cimulo como a las simulaciones numéricas que intentan
explicar su formacion.

Tabla 3.14: Velocidades radiales de algunos miembros de ¢ Orionis.

SO Nombre Vr Vr Vi vsint
(fotoc.) (cross-c.) (prev.) (cross-c.)
(kms™h) (kms™h) (kms™!) (kms™h)
230838 HD 290772 42543 — — —
410305 HD 294308 —34+£3 — — —
000041 HD 294297 +28+4 — +25 —
210868 —373£11 — — —
420039 +32+4 — — —
210734 2E 0535.3-0235 +30+4 +24.0+0.3 — 50
211394 +31+5 — — —
131161 +25.0+£1.7 +23.4£0.3 — 40
210434 2E 0535.6-0233 +30+5 +24.5+0.3 — 40
111112 [W96] 4771-899 AB +32+4 +30.7+0.4 +31£10 40
420316 RX J0538.9-0249 +31+3 +31.84+0.3 — 40
130452 RX J0539.8-0205" +20+4 +20.0+£0.5 +27.8+0.9 70
430136 Kiso A-0904 105 4307 — — —
000005 [W96] rJ053838-0236 +28+4 — 442420 —
230062 +23+3 — — —
121137 [W96] 4771-1097 42948 — +35£7 —
430847 +32+4 +30.7+0.5 — 40
430967 BG Ori +32+4 — — —
440660 V606 Ori +32+4 — — —
000006  [W96] rJ053849-0238 +37+6 — +29+10 —
420742 +32+4 — — —
140159 GSC 04771-00672 42842 — — —
121112 [W96] rJ053840-0230 +37+3 — +46+10 —
420040 V505 Ori +26+5 — +48+10 —
420147 RU Ori +34+3 — — —

¢: Sistema triple espectroscopico.

¢ J053745.6-022958 (SO210868) es una estrella de tipo espectral F7-8 estimado a partir
de la profundidad de las lineas metdlicas en absorcién, a 9.6 arcsec (3500 AU) de una
estrella F' temprana (a partir de la diferencia de magnitudes catalogadas por 2MASS y
USNO-B1 con la F7-8; la F temprana saturaba en nuestras imégenes V RI y no pudo ser
estudiada fotométricamente). No hay datos de movimiento propio para la estrella F tardia.
La estrella parece pertenecer al ciimulo, ya que presenta la pEW(Li 1) que le corresponde a
su tipo espectral (0.0840.02 A). Sin embargo, su velocidad radial se diferencia en casi 400
km s~! del promedio de velocidades radiales de los miembros del ctimulo (AX ~ 8.6 A).
Este efecto no parece ser un artefacto durante la calibracién en longitud de onda, ya que
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el desplazamiento en A es constante a lo largo del espectro. Esta impresionante V, merece
ser estudiada con atencion.

3.3.9 Metalicidades

Se escogieron siete espectros AUTOFIB2 + WYFFOSs de calidad, representativos de estrellas
de temperaturas efectivas y actividad acrecional ligeramente distintos, para calcular su me-
talicidad'?. Los siete espectros y el de HD 160349, una estrella estandar K3V de velocidad
radial, se muestran en la Fig. 3.19. De entre los miembros de ¢ Orionis, una vez iniciado el
estudio, se eliminé la triple espectroscépica RX J0539.8—-0205 por poseer un valor demasia-
do alto de vsini (> 60 kms™!). Nétese que se ha mantenido en el estudio [W96] 4771-899
AB, un par muy cercano resuelto con OA en el Capitulo 5. Las seis estrellas restantes
se muestran, junto con su temperatura efectiva, su gravedad superficial y la metalicidad
calculada en la Tabla 3.15.

HIP86400 K3V (50 km/s) & Sigma Orionis WHT/AF2/WYFFOS vrad=0

NORMALIZED FLUX

Y T

6400 6450 6800

6500 6550 6600 6650 6700 6750
Wavelength (&)

28-Sep—2005 17:53
Figura 3.19: Espectros AUTOFIB2 + WYFFOS normalizados y corregidos de velocidad radial heliocéntrica de
HD 160346 (HIP 86400, estandar K3V de velocidad radial, espectro ensanchado a 50 kms™'; abajo) y de las
siete estrellas inicialmente escogidas (de arriba a abajo: RX J0538.9-0249 —-S0420316—, ¢ J053932.6-023944
—S50430847—, RX J0539.8-0205 —-S0O130452—, 2E 0535.6-0233 —S0O210434—, ¢ J053856.8-020454 —SO31161—,
[W96] 4771-899 AB —-SO111112- y 2E 0535.3-0235 —-S0210734-).

2Fste calculo se ha realizado casi en su entera totalidad por Jonay I. Gonzalez Hernéndez.
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Tabla 3.15: Metalicidades, Tcg y log g de seis miembros estelares de o Orionis.

SO Nombre [Fe/H] Tew log g
(K) (dex)

430847 ¢ J053932.6-023944 -0.3+£0.1  4000+£100 3.1+0.1
131161 ¢ J053856.8-020454  +0.0+0.1 4600£100 3.5+0.1
111112 [W96] 4771-899 AB  +0.0+0.1 4400+100 3.1£0.1
210434 2E 0535.6-0233 +0.1£0.1  4400£100 3.240.1
420316 RX J0538.9-0249 +0.0£0.1  4700£100 3.3+0.1
210734 RX J0535.3-0235 +0.0£0.1 5400£100 4.1£0.1

Se han analizado dos regiones espectrales, a ambos lados de Ha, centradas en 6440 y
6710 A. Como pardmetros libres se han utilizado la temperatura efectiva, gravedad super-
ficial y metalicidad [Fe/H]. También se han realizado distintas estimaciones usando como
pardmetro adicional el velado en 6300 A y la pendiente del velado (véase la discusién sobre
el velado en el Capitulo 8). Los resultados son similares y no seran discutidos aqui. En los
ajustes se han considerado las lineas de hierro, calcio y litio, y las demds abundancias han
sido escaladas a la metalicidad del modelo utilizado. Al ser las estrellas extremadamente
jovenes, se ha asumido que la abundancia de litio es meteoritica (log N(Li) = 3.31). Por
otro lado, se ha considerado que la abundancia de calcio sigue una distribucién lineal acorde
a la evolucion galdctica a partir de los resultados de Bensby et al. (2005) para estrellas
de los discos fino y grueso de la Galaxia ([Ca/Fe] = 0 para [Fe/H| > 0; las lineas de Ca
permiten mejorar la estimacién de la gravedad). Se han utilizado casi todas las lineas en
los intervalos excepto la de Ca I A\6449.8, solapada con una linea de Co 1.

Tabla 3.16: Red de espectros sintéticos.

Minimo Maéaximo Paso

Tog (K) 4000 5500 100
log g (dex) 3.0 5.0 0.1
Abundancia Fe -0.5 +1.0 0.1

Durante el cdlculo, se generaba una red de espectros sintéticos variando los tres (o cinco)
parametros libres y se comparaban con los espectros observados. Los pasos de la red y los
valores maximo y minimo se especifican en la Tabla 3.16. El error en la determinacion
de la metalicidad [Fe/H] es del tamano del paso utilizado, es decir, 0.1 dex. En Gonzélez
Herndndez et al. (2004) se detalla el método para determinar los pardmetros que mejor
ajustan a espectros de resolucién intermedia (basicamente consiste en una minimizacién de
la x2). Excepto en el caso de ¢ J053932.6-023944, la abundancia de hierro en o Orionis es
como la solar, con un error de sélo +0.1 dex. La metalicidad ligeramente anémala ([Fe/H]
= —0.3£0.1) se debe muy probablemente a encontrarse sus parametros libres en el borde de
la red de espectros sintéticos, especialmente su temperatura efectiva. La metalicidad [Fe/H]
~ 0 debe compararse con los datos mostrados en el Capitulo 2, en especial los valores de
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Figura 3.20: Los dos intervalos estudiados del espectro AUTOFIB2 4+ WYFFOS normalizado y corregido de
velocidad radial heliocéntrica de ¢ J053856.8-020454 (SO131161). La linea negra a escalones es el espectro
observado y las curvas azul discontinua y roja indican los mejores ajustes fijando el velado a cero y dejando
el velado libre (r = 0.13), respectivamente. Se marcan también las lineas utilizadas durante el ajuste.

[Fe/H] en el intervalo entre —0.4 y 0.2 dex de dos estrellas multiples de o Orionis estudiadas
por Lee et al. (1994) y Sanz-Forcada et al. (2004). En la Figura 3.20 se muestran los dos
intervalos de longitud de onda estudiados y los mejores ajustes para una de las seis estrellas
(¢ J053856.8-020454).

3.3.10 Mas notas sobre miembros del ciimulo
Rayos X

La emision en rayos X es comun en objetos jévenes casi completamente convectivos. Aunque
no se ha pretendido ser completo en este estudio, se ha realizado una busqueda de contra-
partidas de rayos X catalogadas por misiones espaciales (ROSAT, ASCA) entre los miem-
bros observados espectroscopicamente con AUTOFIB2 + WYFFOS. Tres de las cuatro estrel-
las mas tempranas presentan emision X, mientras que la préactica totalidad de las estrellas
de tipo K y la mayoria de las de tipo M (las M mds tardias eran demasiado débiles para
ser detectadas por los satélites X de segunda generacién'?) también son emisoras en rayos

13E] satélite Finstein serfa de primera generacién, ROSAT de segunda, XMM-Newton y Chandra de
tercera, XEUS de cuarta... Mdas adelante se tratara acerca de las detecciones en o Orionis con satélites X de
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X blandos y ultravioleta extremo. Mas del 75% de los miembros méas débiles que V' ~ 12
han sido detectados en los catalogos. En la octava columna de la Tabla 3.19 se menciona
si el miembro observado es también una fuente de altas energias. No se ha estudiado la
intensidad de la emision, sino sélo si esta presente o no. Durante la bisqueda, ademas, no
se ha detectado mingiun objeto no miembro del cimulo con emisién X.

Dos consecuencias se deducen de este estudio preliminar: (i) la emisién X es un cri-
terio adicional para confirmar la extrema juventud y, por tanto, la pertenencia al cimulo
o Orionis de un candidato a miembro; (i7) la buisqueda de contrapartidas épticas de fuentes
de rayos X es otro método para detectar nuevos miembros estelares en cimulos jovenes;
y (#i7) serfa interesante estudiar la ausencia de emisiéon X de algunos objetos de tipos es-
pectrales en los que la presencia de emisién X es la norma. Respecto a este iltimo punto,
hagase notar, por ejemplo, la ausencia de emision X de Haro 5-35, un acretor brillante
con Ha binaria, lineas de emisién prohibidas y tipo espectral estimado entre K tardio y M
temprano: jes una cuestién geométrica (como en los pilsares)?, jes la emisién en rayos X
un fenémeno intermitente durante las fases tempranas de la vida de las estrellas de 0.5-1.0
Mg?, jo hay algiin proceso que inhibe la generacion de campos magnéticos y que nos es
desconocido?.

Sistemas maultiples

Algunos sistemas multiples en la lista ya ha sido tratado con anterioridad (p.e., o Orionis D,
RX J0539.8-0205 ABC y, posiblemente, ¢ J053745.6-022958 y [W96] 4771-1097) y otros
seran tratados en detalle més adelante o en préximos capitulos de esta memoria de Tesis
(p-e. [W96] 4771-899 ABC). De la biisqueda V' RI 6ptica, hay que notar que otros dos miem-
bros del cimulo forman sendos sistemas binarios visuales: ¢ J053859.1-024713 (SO420176;
miembros con la misma luminosidad y separados 1.0 arcsec —360 AU-) y la fuente de rayos
X 2E 0535.8-0211 (SO230034; AR ~ 0.8 mag y separados ~0.5 arcsec —180 AU-). Ninguno
de los dos sistemas fue resuelto por 2MASS.

OriNTT 429 es el mejor ejemplo de sistema binario espectroscépico de lineas dobles
observado con AUTOFIB2 + WYFFOS. A pesar de que Lee et al. (1994) le midieron
anchuras equivalentes del rasgo de Li I de 0.40-0.43 y 0.23 A en los espectros de la primaria
y de la secundaria, respectivamente (de donde derivaron abundancia de litio meteoritica),
no se ha podido realizar ninguna medida en su espectro AUTOFIB2 + WYFFOS. Para
intentar explicar el aparente déficit de litio en nuestro espectro, se ha simulado el efecto
de la binariedad, de una relativamente baja relacién senal-ruido y de un posible exceso de
continuo sobre un espectro de una estrella de tipo espectral parecido en el que el rasgo de
absorcion de litio es evidente. La Figura 3.21 ilustra los calculos.

Objetos Herbig-Haro

En esta investigacién se han observado espectroscopicamente dos de las fuentes de los cuatro
chorros Herbig-Haro detectados por Reipurth et al. (1998) en o Orionis: BG Ori (asociado
a HH 446) y Haro 5-39 (asoc. HH 447). Los dos objetos han resultado ser, ademas, de
los més activos de la muestra: ambos son (potentes) acretores segun el criterio de White

tercera generacion.
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Figura 3.21: Espectros AUTOFIB2 + WYFFOS de RX J0538.9-0249 (arriba del todo) y OriNTT 429 (abajo
del todo), mostrados para ilustrar los efectos de binariedad, baja sefial-ruido y un posible continuo sobre los
espectros y sobre la deteccién del rasgo de Li 1 A6707.8 A. De arriba a abajo: (1) espectro original, de RX
J0538.9-0249, una K2-3V aislada de tipo espectral similar al de la binaria espectroscépica OriNTT 429; (2)
espectro sintético resultado de sumar dos espectros AUTOFIB2 + WYFFOS originales de RX J0538.9-0249
desplazados 2.0 A entre si (se han tomado como cocientes de luminosidades y de masas el valor 0.5); (3) el
espectro anterior al que se le ha afiadido un ruido de 5%; (4) el espectro ruidoso anterior con un velado r
= 1.0; (5) el espectro velado anterior suavizado para poseer la misma resolucién espectral que el original; y
(6) el espectro AUTOFI1B2 4+ WYFFOS original de OriNTT 429. Ndétese la desaparicién progresiva del rasgo
de Li 1 A6707.8 A.

& Basri (2003), con perfil binario de la linea de Ha, exceso de flujo en la banda Kj, lineas
prohibidas de emisién (incluso de He I en el caso de Haro 5-39) y velado en el continuo éptico
(BG Ori). Seria interesante estudiar las proximidades de otros miembros extremadamente
activos de la muestra, como HD 290772, V505 Ori o Kiso A—0904 71, en busca de nuevos
objetos Herbig-Haro débiles no detectados hasta ahora.

Se ha realizado una pequena investigacion particularizada de la imagen sin éptica adap-
tativa de mayor resolucién espacial que se posee de V505 Ori, obtenida con 1sAAC/VLT
(Cap. 6), y los resultados han sido muy positivos. Se ha detectado una estructura elip-
soidal a unos 7.6 arcsec hacia el suroeste de V505 Ori al extremo de una morfologia tipica
de chorro (nétese que los spikes de difracciéon apuntan en direcciones distintas a las del
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Figura 3.22: Imagen en la banda J centrada en V505 Ori obtenida con ISAAC. El campo de visién es de 15
x 15 arcsec?. Se muestran las isofotas y el candidato a objeto Herbig-Haro, con dos nudos (A y B?). La
estructura extensa hacia el este es debida a una galaxia cercana.

chorro). El eje mayor del elipsoide apunta hacia la primaria. Se indica con la letra “A”
en la Figura 3.22 junto al perfil de contorno de isofotas. Aproximadamente a mitad de
distancia de V505 Ori, en la linea que une la estructura A con la primaria, hay otra estruc-
tura mas débil denominada “B?” que también podria estar asociada al chorro. El posible
nudo del chorro “A” es visible también en las imagenes RI de este Capitulo y en la I de la
bisqueda Anaga (en esta ultima también es detectable el objeto “B?”). La separacién fisica
proyectada entre “A” y V505 Ori es de ~2700 AU a la distancia del cimulo. Se necesitan
nuevas observaciones de buena resolucion espacial para confirmar la deteccién de un nuevo
objeto Herbig-Haro en ¢ Orionis.

3.4 La conexion estelar—subestelar

Llegados a este punto, se debe recordar el objetivo primordial de este estudio: conocer la
poblacién estelar para relacionar ésta con la poblacién subestelar del cimulo o Orionis. A
tal fin, se realiz6 una busqueda déptica con posterior seguimiento en el infrarrojo cercano
para confeccionar una lista de posibles miembros. Esta lista contenia, por construccion,
muchos de los candidatos fotométricos y casi la totalidad de los objetos confirmados es-
pectroscépicamente como miembros del cimulo hasta la fecha de la confeccién (unas dos
centenas de objetos, a finales de 2003). Ademds, se proponia un nimero equivalente de
candidatos fotométricos no detectados hasta entonces. Nuestra espectroscopia multifibra,
presentada en este capitulo, y la de estudios posteriores a la confeccion de la lista han
confirmado y deshechado muchos de los objetos. Con los nuevos datos disponibles, de la
bibliografia mas reciente y de esta investigacién, se ha confeccionado una nueva lista més
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completa y refinada de 191 objetos de o Orionis con rasgos de extrema juventud y que muy
probablemente pertenecen al cimulo (Li 1 en absorcién, tipo espectral OB, lineas alcali-
nas con rasgos de baja gravedad —en particular, lineas débiles de Na 11 AA8183,8195- y/o
emisién Ha ancha). No se ha utilizado la velocidad radial o la emisién X como tnicos
criterios selectivos, sino sélo como apoyo. La lista de las 152 estrellas y 38 objetos subeste-
lares miembros de o Orionis (grosso modo, los objetos subestelares de o Orionis poseen J >
14.5), més un nudo del chorro HH 446, se ofrecen en la Seccién A.2.1. Para cada uno de
los objetos se proporciona sus magnitudes I y J y sus coordenadas con precisién mejor que
0.2 arcsec.
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Figura 3.23: Diagrama color-magnitud I vs. I —J con la seleccién final de miembros (espectro-)fotométricos
del cimulo. Se representan: con circulos huecos pequefios azules, las fuentes preseleccionadas a partir de sus
magnitudes instrumentales V RI (Fig. 3.2); con circulos rellenos pequefios azules, las fuentes seleccionadas
para ser observadas con AUTOFIB2 4+ WYFFOS a partir de sus magnitudes I calibrada y J de 2MASS (Fig.
3.3); con aspas azules, las estrellas observadas con AUTOFIB2 + WYFFOS que no pertenecen a la Asociacién
Ori OB1b; con estrellas rellenas grandes rojas, las estrellas observadas con AUTOFIB2 + WYFFOS que
pertenecen a o Orionis; con estrellas huecas pequenas rojas, otras estrellas con espectroscopia que pertenecen
a o Orionis (lista de la Seccién A.2.1); con una linea continua quebrada roja, la envolvente lateral-inferior
del 90% de los miembros del cimulo con confirmacién espectroscépica; con cuadrados rellenos negros, los
objetos més rojos que la envolvente en el drea cubierta en los cuatro apuntados con la wrc (debajo de cada
estrella rellena hay un cuadrado).

Se dispone de informacién suficiente como para refinar la primera seleccién de los can-
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didatos a miembros més probables de ¢ Orionis en el drea de nuestra busqueda VRI + I.J
a partir de un diagrama color-magnitud I vs. I — J como el mostrado en la Figura 3.23.
Se han seleccionado 276 nuevos candidatos a miembros fotométricos del camulo en el area
WFC (cuatro apuntados) y en el rango de magnitudes I entre 11.1 y 18.0 (como en la se-
leccién de fuentes a observar con AUTOFIB2 + WYFFOS a partir del diagrama I vs. I — J
de la Seccién 3.1.2). En el diagrama se representan, con distintos simbolos, (7) las fuentes
preseleccionadas a partir de sus magnitudes instrumentales V' RI (circulos huecos pequenos
azules), (i7) las fuentes seleccionadas para ser observadas con AUTOFIB2 4+ WYFFOS a par-
tir de sus magnitudes I calibrada y J de 2MASS (circulos rellenos pequenos azules), (iii)
las estrellas observadas con AUTOFIB2 + WYFFOS que no pertenecen a la Asociacién Ori
OB1b (aspas azules), (iv) las estrellas observadas con AUTOFIB2 4+ WYFFOS que pertenecen
a o Orionis (estrellas rellenas grandes rojas), (v) otras estrellas con espectroscopia que
pertenecen a o Orionis (estrellas huecas pequenas rojas —lista de la Seccién A.2.1-) y (vi)
los nuevos candidatos fotométricos (cuadrados rellenos negros). Estos son més rojos que
la envolvente lateral-inferior del 90% de los miembros del ctimulo con confirmacién espec-
troscépica (linea continua quebrada roja). Esta envolvente se ha usado como frontera de
un criterio de seleccién bastante conservador, ya que el 10% de los miembros del ctimulo
confirmados espectroscépicamente no la verifican. A cambio, el nimero de posibles con-
taminantes de la bisqueda se ha reducido drédsticamente. Atun asi, a partir de la frecuencia
de éxito al detectar el rasgo de litio en los espectros AUTOFIB2 + WYFFOS, la frecuencia de
contaminacién podria ser tan alta como el 50% en el rango de magnitudes 11.1 < I < 12.5,
pero menor que el 10% para I > 13.0. La alta frecuencia de contaminantes en el intervalo de
magnitudes brillantes, sin embargo, apenas serd perceptible en los estudios subsiguientes,
ya que el nimero de estrellas sin espectroscopia en este rango es muy bajo. En particular,
el nimero esperado de contaminantes con 11.1 < I < 12.5 no puede ser mayor que 7 u 8
objetos, mientras que el nimero total de candidatos fotométricos finalmente seleccionados
es de 276 (la mayor parte, ~90%, en el dominio estelar). De estos, aproximadamente 60
disponen de espectroscopia AUTOFIB2 4+ WYFFOS que confirma su pertenencia. Ademas,
un numero similar de objetos pertenecen también a la lista de miembros espectroscopicos
de la Seccién A.2.1 (sus magnitudes I se recopilaron de la bibliografia y no tiene porqué
coincidir exactamente, aunque si parecerse, con la calibrada por nosotros).

La seleccién a partir de un diagrama color-color, como el mostrado en la Fig. 3.24, no
mejora en gran medida la seleccion. Como méximo, puede sugerir la eliminacién de 6-7
fuentes que estan por debajo y a la izquierda de la secuencia de miembros del cumulo en el
digrama I — J vs. H — K. Sin embargo, hay miembros del cimulo con espectroscopia en
los rangos de colores no apropiados para genuinos miembros. Como se veran en préximos
capitulos, en el cimulo existe una gran cantidad de objetos interesantes con localizaciones
peculiares en los diagramas color-color, pero que son seleccionados como candidatos fo-
tométricos a partir de diagramas color-magnitud.

A nuestra lista de posibles miembros estelares y subestelares de alta masa del ciimulo
(la magnitud méxima es I ~ 18.0), se han anadido los objetos con magnitudes entre I ~
16.5 y ~21-22 detectados en la busqueda fotométrica IZ y posterior seguimiento en J
de Béjar et al. (en prep.) realizada en el mismo drea. Estos autores han seleccionado
mas de una centena de candidatos a miembros subestelares del cimulo, muchos de ellos
también con confirmacién espectroscépica, de los que 43 (de entre los mas brillantes de
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Figura 3.24: Diagrama colorcolor I —J vs. H — K, con la seleccién final de miembros (espectro-)fotométricos
del cimulo. Se representan los mismos objetos que en la Figura 3.23, excepto las fuentes preseleccionadas a
partir de sus magnitudes instrumentales V RI y las estrellas observadas con AUTOFIB2 + WYFFOS que no
pertenecen a la Asociacién Ori OB1b.

su lista) ya habian sido seleccionados en nuestra bisqueda VRI 4+ IJ. Finalmente, se
posee un conjunto de 373 candidatos a estrellas, enanas marrones y exoplanetas gigantes
seleccionados fotométricamente resultado de fusionar los resultados de ambas biisquedas.

Distribucién radial

Al conocer la localizacién espacial de una gran parte de las estrellas, las enanas marrones y
exoplanetas gigantes aislados, se puede estudiar cémo es su distribucién en el plano celeste,
tanto globalmente como por separado. La Fig. 3.25 representa el niimero acumulado de
todos los objetos de la lista, N(r), en funcién de la distancia al centro del cimulo, r
(definido como la posicién de o Orionis AB), y empezando a contar desde » = 0. Se han
separado las poblaciones estelar de masa intermedia-alta (11.1 < I < 13.3; azul), estelar de
masa intermedia-baja (13.3 < I < 15.1; verde), estelar de masa baja y de enanas marrones
masivas (15.1 < I < 17.5; amarillo) y de enanas marrones de baja masa (I > 17.5; rojo).
Esta arbitraria separacién de masas se ha realizado para que en cada intervalo de magnitud
I (indicador aproximado de la masa) haya el mismo nimero de objetos (93+1) y se puedan
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comparar estadisticamente entre si. En su respectivo color y con lineas continuas se indica
el error poissoniano asociado, N(r) + N(r)/2. En color negro, en linea discontinua y su
error poissoniano en linea punteada, se muestra el promedio de los cuatro rangos de masa
normalizado al méaximo de cada ventana.
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Figura 3.25: Nimero acumulado de todos los objetos en funcién de la distancia al centro del cimulo, sepa-
rando los objetos en cuatro intervalos de magnitud I (azul: estrellas de masa intermedia-alta; verde: estrellas
de masa intermedia-baja; amarillo: estrellas de baja masa y enanas marrones masivas; rojo: enanas mar-
rones de baja masa y exoplanetas gigantes). En negro: promedio de los cuatro rangos de masa normalizado
al maximo de cada ventana.

El 10% de los miembros de la lista, sin tener en cuenta la diferencia de masa, se en-
cuentra a menos de ~10 arcmin del centro, el 50% a ~18 arcmin y el 90% a ~30 arcmin
(~3.1 pc). Este tltimo valor coincide con determinaciones previas del tamano del cimulo
(Cap. 2). Sin embargo, el nimero acumulado de objetos sigue creciendo, aunque muy
suavemente, mas alld de 35 arcmin. Esto podria indicar que: (i) las regiones mas externas
del ciimulo alcanzan distancias al centro mayores que lo esperado o (i7) hay contaminacién
por miembros jovenes de la Asociacion Ori OB1b en las regiones mas externas de nuestra
busqueda. También existen artefactos en las curvas de distribucién radial por la falta de
completitud de la busqueda a menos de 10 arcmin y a més de 25 arcmin del centro. Es
necesario un estudio de la regiéon central para conocer como es la variaciéon del nimero de
objetos con la separacién del centro cuando r < 10 arcmin.
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Es muy destacable la similitud entre las distribuciones radiales de los cuatro tipos de
objetos considerados (estrellas de masa intermedia-alta, estrellas de masa intermedia-baja,
estrellas de baja masa y enanas marrones masivas, y enanas marrones de baja masa). En
particular, las distribuciones son similares entre si y a la distribucion promedio con un error
poissoniano de 1o. Los objetos mas ligeros adquieren una mayor energia cinética en com-
paracién a su masa en encuentros dindmicos (con miembros de su cimulo o con la poblacién
del disco Galédctico) que las estrellas méds masivas. Por tanto, los objetos subestelares en
un cumulo evolucionado poseeran una dispersién de velocidad mayor que la de las estrellas
y se distribuirdn en regiones méds extendidas que éstas. Aunque la dispersion en velocidad
radial atn no se ha podido medir en los objetos subestelares, si se ha podido estudiar la
distribucion espacial de miembros de cimulos abiertos relativamente jévenes en funcién de
la masa. En cimulos abiertos parcialmente relajados el radio efectivo subestelar es mayor
que el estelar'. Este fenémeno de segregacién de masas se ha detectado, por ejemplo, en las
Pléyades (~125 Ma). Pinfield et al. (1998) estudiaron el grado de concentracién, medido
por el parametro 7. de la funcién de distribucién superficial de King (1962) para cuatro
intervalos de masa de miembros de las Pléyades (r. es el radio al que la densidad superficial
cae a la mitad del valor central en cimulos globulares, extrapolado a cimulos abiertos).
Pinfield et al. (1998) encontraron que las estrellas de ~0.30 Mg, se encuentran en promedio
a una distancia tres veces mayor del centro de gravedad del cimulo que las estrellas en el
intervalo de masa 3-12 My. Este resultado posiblemente se extrapola al dominio subeste-
lar, que se encontrardn en promedio a separaciones ain mayores (Moraux et al. 2003). El
efecto de “evaporacion” es mas acusado en ciumulos méas evolucionados, como las Hiades,
donde se ha anunciado un pronunciado déficit de enanas marrones (~600 Ma; Briceno et
al. 1998; Luhman 2000; Dobbie et al. 2002; Guieu et al. 2005). Por tanto, se esperaria
una diferenciacién entre las distribuciones radiales de la Fig. 3.25, en la que las estrellas
masivas se encontrasen mas concentradas. En o Orionis, sin embargo, no se ha detectado
ninguna diferencia significativa entre las distribuciones de objetos clasificados en los cuatro
rangos de masa, desde las estrellas de masa intermedia-alta hasta casi el dominio planetario.
Ello implica que durante las etapas mas tempranas en la evolucién de un cimulo estelar
abierto muy joven (~3 Ma), en las que la relajacién gravitatoria y la evaporacién dindmicas
aun no son apreciables, las poblaciones estelares y subestelares comparten una distribucion
espacial comun y, por tanto, un lugar de formacion comin. No parecen existir regiones de
formacion diferenciada en la que la generacién de enanas marrones sea mas eficiente (p.e.,
por mayor densidad del gas o de la radiacion ionizante, o por mayor frecuencia de colisiones
dindmicas debido a altas densidades estelares).

Se han realizado diferentes investigaciones para ajustar la distribucién radial N(r) de
los objetos sin diferenciar por su masa (es decir, mezclando estrellas y enanas marrones.
Las distribuciones por cada rango de masa son iguales estadisticamente; si se diferenciase,
se obtendrian resultados estadisticamente iguales, pero con errores poissonianos el doble
de grandes: n; ~ (1/4)N — dn; = ni+1/2 ~ (1/2)Nt1/2 = (1/2)6N, i = 1,2,3,4). Se
han utilizado la integral de la distribuciéon de densidad superficial usada para modelar los

M Considérese cualquier radio efectivo en alguna de sus respectivas variantes como, por ejemplo, una
distribucién exponencial o un perfil de King.
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Figura 3.26: Histograma de la densidad por coronas, definida como en Be0O4a. La linea discontinua roja
indica el ajuste exponencial (p = poe~"/™0).

nticleos de los ctimulos globulares!'®; la funcién de densidad de King (1962) (que se reduce
a la de los nucleos de cimulos globulares cuando r < 7, donde r; es el radio de marea
—distancia a la que se igualan las energias potenciales Galactica y del ciimulo-) y varios
tipos de funciones exponenciales. Debido al poco drea cubierta (sélo ~1 radio caracteristico;
serfa necesario extenderse hasta varios radios caracteristicos) y a la ausencia de datos en
las regiones centrales mas externas y (especialmente) més internas cimulo (donde hay un
mayor numero de objetos), no estudiadas, los ajustes han sido muy pobres. Ademds, en un
cumulo tan joven como o Orionis la relajacién gravitatoria no ha tenido lugar ain, por lo
que un ajuste a un perfil de King no tiene sentido fisico, ya que se debe asumir que existe
una relajaciéon gravitatoria en el cimulo.

Los mejores ajustes han provenido del estudio de la densidad de miembros por unidad
de area en coronas centradas en o Orionis AB, que es un observable no afectado por in-
completitud en la regién central. Se ha utilizado la misma parametrizacién exponencial
que la expuesta por BeO4a para explicar la distribucion radial de objetos subestelares de
o Orionis (Cap. 2). Se han determinado los valores del radio efectivo, ro ~ 10.2 arcmin, y
de la densidad central, py ~ 0.65 arcmin®. Mientras que el valor de ry es muy similar al
determinado por Béjar et al. (en prep.; 9.9+0.7 arcmin), el aumento de py respecto a la
misma publicacién (0.24+0.02 arcmin?) simplemente indica el mayor tamafio de la muestra
de miembros, estelares y subestelares, en esta memoria de Tesis. El ajuste exponencial,
para el que no se ha utilizado el intervalo de distancias » < 5 arcmin por ser incompleto,
se ilustra en la Fig. 3.26. Deberian realizarse busquedas a mayor distancia del centro del
ciumulo que las realizadas hasta ahora, ya que sélo se ha investigado a distancias menores

5La distribucién de densidad es fs(inner) = El nimero acumulado de objetos es N(r) =

mrfoln (1472 /r2).

fo
14+r2/r2"
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que 4 X 1y, v en la practicamente inexplorada regiéon central para comprobar la validez del
ajuste exponencial.

Binarias de separacion ancha

Se ha realizado un estudio estadistico de la separacién al mas préximo vecino en funcién
de la distancia al centro del ciimulo o Orionis con los datos de la lista de 373 miembros
fotométricos resueltos en las busquedas VRI + I.J e I1Z. La Fig. 3.27 ilustra esta investi-
gacion.
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Figura 3.27: Separacién al més préximo vecino en funcién de la distancia al centro del cimulo o Orionis.
Las lineas punteadas horizontales indican, de abajo a arriba, las separaciones fisicas proyectadas 2 000, 5000
y 10000 AU a la distancia del ctimulo.

Debido a los efectos de proyeccion bidimensional, la alta densidad de objetos en el
cumulo y la baja velocidad tangencial de los miembros de ¢ Orionis, que impiden la con-
firmacién sencilla de movimiento propio comun, todos los candidatos a sistemas binarios
propuestos en esta Seccidén necesitaran una confirmacién adicional para probar su natu-
raleza, hasta el momento sélo alcanzable por Hubble Space Telescope en escalas de tiempo
de unos pocos anos. Se ha propuesto como posibles sistemas binarios ligados aquellos en
que sus miembros poseen una separacién fisica proyectada a la distancia al cimulo menor
de 5000 AU. Esta distancia es seis veces menor que el semieje mayor maximo a, (t ~ 1 Ma)
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hasta el que la separacién entre las binarias del Cimulo de la Nebulosa de Orién (ONC)
siguen la relacién de Oepik (Poveda & Allen 2004). Bésicamente, a,,(t) es la distancia a
partir de la cual los sistemas binarios se ven perturbados gravitatoriamente por el potencial
del disco galactico. Depende de “la edad de la binaria y de la densidad y velocidad de los
perturbadores masivos que ésta encuentra en su recorrido por la Galaxia”. Poveda & Allen
(2004) también determinaron que a,, varfa entre 8000 y 2400 AU para las binarias del
vecindario solar més jévenes y més viejas, respectivamente'%, y de hasta 20000 AU para las
binarias del halo. Ya que la edad de o Orionis, similar a la de ONC, es mucho menor que la
tipica de las estrellas jévenes cercanas (unos 100 Ma), una separacién de 5000 AU parece
ser un limite conservador en la distancia fisica proyectada para proponer una pareja de
cuerpos como candidato a sistema binario desde el punto de vista de la relacion de Oepik.
En realidad, de la Fig. 3.27 seria méas adecuado una separacién variable con la distancia al
centro que tuviera en cuenta la disminucién de densidad hacia los bordes del cimulo (p.e.,
5000 AU a r = 20 arcmin, 10000 AU a r = 30 arcmin).

Tabla 3.17: Candidatos a sistemas binarios de separacién ancha (<5000 AU).

Nombre A Nombre B p 0 AT Tipos

(arcsec) (deg) (mag) esp.
¢ J053926.5-022616 S Ori J053926.8-026614 4.4 - - M: 4+ M6:
4771-899 AB* 4771-899 C* 7.63+£0.10 287.1+£0.8 3.2 K7.0 Bin. + M5.0
HD 294272 A HD 294272 B 8.6 268.5 0.2 B8V + ~A0
¢ J053948.9-022911 S Ori J053948.1-022914 10.2 252 3.4 M2-4: + M7.0
o Orionis AB® o Orionis C% 11.5 238 5.1 (09.5V + B0.5V) + A0V
4771-1051° S Ori J053844.4-024030° 11.5 160 2.6 K7.5-8.0 + ~M4
¢ J053924.3-021908 ¢ J053924.5-021856 11.5 15 4.2 K-M + M6-7:
o Orionis AB® o Orionis D¢ 12.8 79 3.0 (09.5V + B0.5V) + B2V
¢ J053913.5-023739 S Ori 30 13.0 206 2.2 M2-4: + M6.0
V507 Ori SOri 7 14.1 41 3.1 K-M + M3-5:

@ Sistema estudiado en el Cap. 5.
b: Hay un tercer candidato fotométrico a miembro del sistema sin espectroscopia con masa més probable en
el dominio subestelar: S Ori J053844.4-024037, a p = 18.3 arcsec, § = 168 de 4771-1051 y p = 7.1 arcsec, 6
= 181 de S Ori J053844.4-024030.

Cinco pares de objetos de la lista de candidatos fotométricos estan separados entre
st menos de 5000 AU (!7). Otros cinco pares de miembros de la lista de objetos con con-
firmacién espectroscépica (Seccién A.2.1) poseen también separaciones fisicas proyectadas
menores de 5000 AU. Tres de estos cuatro pares estan formados por estrellas muy bri-
llantes y ya eran conocidos (o Orionis AB+C, o Orionis AB+D y HD 294272 A+B). Los

6Poveda & Allen (2004) utilizaron los precisos valores 7862 y 2409 AU para las binarias del vecindario
solar mas jovenes y mas viejas, respectivamente.

7V507 Ori y SOri 7 se encuentran a una separacién proyectada de ~5080 AU pero, dada la indeter-
minacién de la distancia al ciimulo, el par también serd incluido como candidato a sistema binario. Cinco
pares més han surgido en una correlacién paralela de nuestros candidatos fotométricos con los de Béjar et
al. (en prep.) a partir de su fotometria IZ. Las separaciones fisicas proyectadas y las magnitudes de los
companeros visuales secundarios varian en los rangos 1700-4600 AU y 20.2-23.6, respectivamente. A pesar
de ser interesantisimos candidatos a enanas marrones ligadas a estrellas de magnitud I = 12.1-13.6 o a sis-
tema subestelar binario junto con S Ori 55, cuatro de ellos no han podido ser confirmados como candidatos a
miembros fiables a partir de sus magnitudes J. El quinto sistema es el formado por S Ori J053926.8-026614
v ¢ J053926.5-022616.
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dos restantes, formados por 4771-1051 y S Ori J053844.4-024030, localizado en el hueco
central del mosaico formado por los cuatro apuntados de WFc, y por SOri J053926.8—
026614 y ¢ J053926.5-022616 son propuestos aqui por primera vez. ¢ J053926.5-022616
es una estrella de magnitud J = 13.4040.03 y litio en absorcién a tan sélo 4.4 arcsec de
S Ori J053926.8-026614, una enana marrén de J = 16.214+0.09 también con litio en ab-
sorcién (ambos espectros fueron obtenidos con ESI en el Keck Observatory en 2004 nov.
11; Zapatero Osorio, Béjar et al., en prep.). El azulamiento de la primaria puede estar
relacionado con la emisién en rayos X detectada por Mokler & Stelzer (2002). Ambas for-
man el par estrella-enana marrén mas cercano detectado hasta ahora en o Orionis, con una
separacion fisica proyectada de 1600 AU.

El segundo par més cercano (~2700 AU), [W96] 4771-899 AB+C, fue estudiado espec-
troscépicamente por ZO02a con anterioridad a este trabajo, pero no notificaron de forma
expresa su gran proximidad. El sistema, que ha resultado ser triple, serd estudiado con
mayor detenimiento en el Cap. 5. El par [W96] 4771-1051+S Ori J053844.4-024030, cuyos
componentes son dos estrellas de baja masa separados ~4 100 AU, también podria ser triple,
ya que un tercer objeto de naturaleza subestelar de confirmarse su pertenencia al cimulo,
S Ori J053844.4-024037 (J = 14.80), se encuentra a una distancia proyectada de ~5900
AU de la primaria ([W96] 4771-1051) y sélo 2600 AU de la secundaria. En los dos sistemas
de Wolk (1996), el objeto secundario es una estrella de muy baja masa cerca del limite
subestelar.

Hay otros tres pares aun maés interesantes, ya que estdn formados por estrellas M muy
tempranas y compaieros de naturaleza posiblemente subestelar. Las enanas marrones
SOri 30 (M6.0; I ~ 17.3) y SOri J053948.1-022914 (M7.0; I ~ 18.5) se encuentran a
separaciones fisicas proyectadas de 4700 y 3700 AU, respectivamente, de nuevos candidatos
fotométricos a estrella de o Orionis. Ambas enanas marrones serdn investigadas en detalle
en el Cap. 6. El tercer candidato a enana marrén alrededor de estrella, ¢ J053924.5-021856
(I ~ 17.0, sin espectroscopia) ha sido detectado en la bisqueda de Béjar et al. (en prep.).

Sus magnitudes 1Z.JH K, son propias de una enana marrén de tipo M6-7 de o Orionis'®.

En la Figura 3.28 se representa el nimero acumulado de las separaciones al mas proximo
vecino (en negro). Un 12% de los 373 objetos tienen un préximo vecino a separaciones
menores que 10000 AU, mientras que sélo un 4.8% se encuentran separados menos de 5000
AU. Se han realizado varias centenas de simulaciones numéricas de Monte Carlo asumiendo
distribuciones aleatorias del mismo nimero de objetos en un area similar (en amarillo). No
se ha tenido en cuenta la disminucién de la densidad de objetos con la distancia al centro:
tal disminucién entre los extremos interno y externo de la region de completitud de nuestra
buisqueda no es mayor que el 20%. Como se puede ver, las distribuciones real y simuladas
son muy similares, lo que indica que hay que tratar con suma precaucién el descubrimiento
de un sistema muy cercano en un cumulo tan denso como o Orionis, que podria tratarse de
un alineamiento casual. Fs necesaria la confirmacion de movimiento propio comain.

Y ain hay més sistemas visuales que esperan confirmacién espectroscépica, como el formado por el
planeta S Ori 68 y el candidato a miembro estelar SE 70 (Scholz & Eisléffel 2004). Este dltimo fue detectado
recientemente por Franciosini et al. (2005) como una fuente emisora de rayos X, aunque su color I — J es
bastante azul en comparacién con estrellas del cimulo de su magnitud J.
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Figura 3.28: Numero acumulado de las separaciones al més préximo vecino. En negro se representan
las separaciones medidas realmente, y en amarillo las simuladas (véase el texto). Las lineas punteadas
verticales azules indican, de izquierda a derecha, las separaciones fisicas proyectadas 2000, 5000 y 10000 AU
a la distancia del cimulo.

Agrupamientos de masa

Se ha realizado un ultimo estudio, muy cualitativo y preliminar, de la distribucién espa-
cial de masa en el cimulo, pero importante a la hora de planear nuevas busquedas muy
profundas de objetos de masa planetaria en ¢ Orionis. El estudio se ha centrado en la de-
teccién de posibles agrupamientos de masa o grumos. De acuerdo con BeO4a, las pequenas
desviaciones de segundo orden en la distribucién espacial de candidatos a miembros son
poissonianas y no asociadas a ningin agrupamiento. Sin embargo, una simple inspeccién
visual de regiones con alta densidad de estrellas brillantes de o Orionis sugiere que éstas
parecen localizarse en ocasiones formando grupos. Para este estudio se ha usado la lista de
la Seccién A.2.1, que es completa en todo el drea del cimulo para estrellas méas brillantes
que V = 10. De esta forma se asegura que todas las estrellas con M > 3 Mg, estan tenidas
en cuenta. Nétese que la lista de candidatos a miembros a partir de la busqueda VRI +1.J
tiene un claro déficit en la seleccién de las estrellas mas brillantes (y més masivas) y en la
regién central (donde ademds se concentra un mayor nimero de estrellas brillantes).

Se ha usado el parametro <7jIj7 definido para cada coordenada ecuatorial (c,d;) de la
forma:

11
L=N"_— — (3.3)
“ 2,; Tijk 11’
donde k£ = 1,2..n, n es el numero total de objetos estudiados (sin separar estelares de
subestelares), r;;, es la distancia entre el punto (a;,0;) y el objeto k con coordenadas
(ag,0k), e Iy es la magnitud I del objeto k. Se puede entender como un pseudopotencial
gravitatorio fotométrico, ya que es la suma de las contribuciones de un elemento inversa-
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Figura 3.29: Variacién del parametro ¢! en el cimulo o Orionis, en escala logarftmica. Los colores azules,
amarillos y rojos se han asignado a valores de ¢’ bajos, intermedios y altos, respectivamente.

mente proporcional a la distancia entre el punto y el objeto e inversamente proporcional a la
magnitud I. A su vez, I es inversamente proporcional a su masa con una ley de potencias.
Es decir, { ~ > M®/r (el exponente a puede variar de un rango a otro de magnitudes). La
Figura 3.29 ilustra la variacién del pardmetro ¢! en el ctimulo o Orionis.

De la figura se extraen, al menos, dos conclusiones: (i) el maximo de ¢!, el pseu-
dopotencial gravitatorio fotométrico, se da en el centro del ciimulo, donde existe la mayor
acumulacién de masa (entre o Orionis A, B, C, D y E suman por si solas unas 55 Mg);
(77) existen otros agrupamientos secundarios de masa alrededor del centro. Serian nece-
sarios estudios estadisticos y de percolacién para calcular la confianza de la deteccion de
estas concentraciones, aunque algunos son facilmente identificables. El mas evidente es el
formado por las estrellas HD 2974271 (B5V), el par HD 294272 AB (B8V+A0V) y BD-02
1324D (F temprana), a unos 3.2 arcmin hacia el noroeste de o Orionis AB. Juntas suman
unas 14 Mg (algo mds de una cuarta parte de la masa en el minuto de arco central del
ctimulo).
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3.5 Sumario

Como resumen de esta investigacion, se enumeran algunos de los resultados méas impor-
tantes:

e Se realizé una busqueda éptica V RI con seguimiento en la banda del infrarrojo cer-
cano J para seleccionar candidatos fotométricos a miembros estelares del cimulo
o Orionis. A esta lista se anadieron més objetos que por su magnitud (demasiado
brillantes) o su localizacién (fuera del campo de visién) no habian sido seleccionados.

e En la regiéon de Orién se obtuvieron 326 espectros de resolucién intermedia, R ~ 8 000
con el espectrégrafo multifibra de gran campo AUTOFIB2 + WYFFOS. Exceptuando
solapamientos, espectros no utiles y otros descartados por su baja relacion senal ruido,
se observaron 143 objetos en el rango espectral entre 6400 y 6300 A.

e Un total de 80 fuentes fueron seleccionadas como candidatos muy probables a miem-
bros del cimulo en base a la presencia del rasgo de Li 1 A6707.8 A en sus espectros
(tipos més tardios que ~F5) o a su posicién en la secuencia espectrofotométrica del
ciimulo y su movimiento propio (tipos més tempranos que ~F5). Del total, 56 objetos
habian sido establecidos como miembros de o Orionis en trabajos anteriores, pero sélo
en 19 casos se habian confirmado mediante el test de litio. Se han determinado tipos
espectrales en 11 estrellas, entre ~F4 y ~K4, por comparaciéon de la profundidad
de lineas de Ca 1 y Fe I en espectros de estandares espectroscépicas obtenidos con la
misma configuracion instrumental. El grado de contaminacién por objetos con colores
I — J ~ 1 mag de primer plano y de fondo a partir de nuestra bisqueda fotométrica
multibanda fue alto.

e Se ha estudiado la variacién de la pseudoanchura equivalente de Li 1 con el tipo es-
pectral y se han comparado los valores medidos con otros previos de la bibliografia.
Algunos objetos muestran debilidad del rasgo de litio para su tipo espectral, en espe-
cial la fuente de objeto Herbig-Haro BG Orionis, que probablemente posee un intenso
exceso de continuo en el éptico.

e Gran parte de los miembros del ciimulo muestran emisiéon Hoa. Muchos de ellos presen-
tan el perfil de la linea variable, ensanchado, asimétrico y/o bilobulado. Dos objetos,
RX J0538.9-0249 y OriNTT 429, muestran las variaciones de emisién Ha més ex-
tremas, en escalas de anos. El objeto T Tauri de tipo F intermedio HD 290772 posee
una fuerte emision binaria. Se han determinado las frecuencias de acretores entre ob-
jetos de tipos espectrales K y M en 46%, la de objetos con emisién Ha asimétrica en
45% vy bilobulada en 25%. Se han encontrado correlaciones entre acrecién, emisiones
prohibidas por [N 11] y/o [S 1] y asimetria de la linea de Ha. También hay correlacién
entre pEW(Ha) > 100 A y emisién Ha simétrica muy ancha (se han detectado tres
“Intensos acretores simétricos”: Kiso A-0976 322, Kiso A-0904 71 y Haro 5-32).

e Existen fuertes correlaciones entre existencia de rasgos espectrales tipicos de acrecion
y excesos de flujo en el infrarrojo (cercano y/o medio), asi como entre emisién en rayos
X y pertenecia al cimulo de los objetos con las zonas convectivas més desarrolladas.
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Al menos cinco objetos poseen lineas fotosféricas ensanchadas. Las elevadas veloci-
dades vsin i medidas, de més de 70 kms~! en algunos casos pueden deberse a multi-
plicidad no resuelta.

Se han medido velocidades radiales de 25 objetos. Se han determinado el promedio
de la velocidad radial de los miembros del ciimulo, +30.2 km s™!, y la dispersién de
velocidad corregida de sistematicidad, 2.4 kms™.

Se ha realizado un estudio piloto de medir las metalicidades de seis miembros del
cimulo. La abundancia de hierro es solar con un error de 0.1 dex.

Mediante el estudio de la distribucion radial de objetos del ciimulo separandolos por
rangos aproximados de masa se ha llegado a la conclusién de que las estrellas y
los objetos subestelares se forman en el mismo lugar. La relajacion gravitatoria del
cumulo ¢ Orionis ain no es evidente.

A partir del estudio estadistico de la distancia al més préximo vecino en funcion de la
distancia al centro del cimulo, se han presentado diez pares de objetos que posible-
mente formen sendos sistemas binarios ligados gravitatoriamente. Sus separaciones
fisicas proyectadas son menores de 5000 AU. Interesantemente, tres (posiblemente,
cuatro) sistemas estelares contienen una candidata a enana marrén.

Se ha estudiado la existencia de agrupamientos de masa por medio del cédlculo de
un “pseudopotencial gravitatorio fotométrico”, ¢. En particular, se ha comentado
la posible existencia de un agrupamiento de masa a unos 3 arcmin al noroeste de
o Orionis AB que podria contener més de un cuarto de la masa contenida en el nticleo
del ciimulo.

Se ha recopilado una nueva lista muy completa de 191 miembros de ¢ Orionis con
rasgos espectroscépicos de juventud extrema y se ha preparado otra, mas amplia y
en un area definida, de 373 candidatos fotométricos a miembros.

Seis estrellas estudiadas con AUTOFIB2 + WYFFOS con tipos espectrales muy tempra-
nos caen cerca de la secuencia espectrofotométrica del ciimulo, pero poseen movimien-
tos propios diferentes de los del promedio de las estrellas de o Orionis. Podrian
pertenecer a una poblacion subyacente de estrellas jéovenes del Cinturén de Orién.

Se han proporcionado las coordenadas de 57 objetos no miembros del ciimulo que por
sus magnitudes y colores contaminaron la selecciéon fotométrica inicial.

3.6 Apéndice: tablas y espectros

3.6.1 Tabla 3.18

Lista de miembros del cimulo ¢ Orionis observados con AUTOFIB2 + WYFFOS: nombres,
coordenadas y notas. Para cada objeto se proporciona (numeracién por columnas):

1. Denominacién general para los miembros del ciimulo ¢ Orionis usada en esta memoria

de Tesis.
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2. Ascensién recta, coordenadas J2000.0.
3. Declinacion, coordenadas J2000.0.
4. Nombre més comin catalogado por SIMBAD.

5. Notas SIMBAD importantes encontradas en los trabajos que los citan (masa, peculiari-
dad quimica, variabilidad en la linea de He, otras posibles correspondencias...). Se
menciona también si el objeto es una fuente del infrarrojo medio o de radio a partir
de los catdlogos IRAS y 1.4 GHz NRAO VLA Sky Survey (NVSS) (Condon et al.
1998)

6. Numero SO identificativo.

Notas a Tabla 3.18:
@ [W96] 4771-899 AB. E(H—K), E(K—L'), sistema binario a 7.6 arcsec de S Ori J053847.5—
022711 (SO111122).
b. [W96] 4771-1097. 2E 0536.0-0232, ;Haro 5-13?, ;NSV 25107,
¢, [W96] rJ05384-0230. E(H — K,), E(K — L'), ;Haro 5-137, ;NSV 25107.
4; Haro 5-39. E(H — K), E(K — L'), asoc.: HH 447, Ha variable (Fuerte/Ausente), Clase
I, V608 Ori?.
€: ¢ J053926.5-022616. A 4.7 arcsec de S Ori J053926.8-022614; HR1>0.99, HR2=0.4640.22.

3.6.2 Tabla 3.19

Datos previamente conocidos o catalogados de miembros de o Orionis observados con AUT-
OF1B2 4+ WYFFOS. Los datos para construir la Tabla 3.19 se han extraido de articulos
previamente citados en el Capitulo 2, especialmente de ZO02a.

1. Numero SO identificativo.
2. Tipo espectral.

3. (Pseudo)anchura equivalente de la linea de Ha A6562.8 A o medidas comparativas de
Wiramihardja et al. (1989, 1991) basadas en observaciones con prisma-objetivo. Estos
autores ofrecian como datos bésicos las coordenadas celestes (B1950.0), la magnitud
fotografica V' (con una precisién de 0.1 mag) y la intensidad de la emisién Ha relativa
al continuo adyacente en varias épocas y placas (oct. 1984, mar. 1985, ene., feb.,
dic. 1986). Esta intensidad se estimé visualmente en seis grados, desde 0 (ausente
o dudosa) a 5 (muy fuerte). Cuando era oportuno, también indicaron los grados de
intensidad de emisién Ha méximo y minimo medidos por Haro & Moreno (1953)
durante sus observaciones en 1949-1952.

4. (Pseudo)anchura equivalente de la linea de Li 1 A6707.8 A o abundancias en su defecto.
5. Velocidad radial heliocéntrica.

6. Tipo de objeto T Tauri de acuerdo con Barrado y Navascués et al. 2003b.
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7. Tipo de variabilidad fotométrica.
8. Fuente de rayos X, objeto detectado por ROSAT (R6) o ASCA.

9. Catalogo con cuyos datos se ha confirmado que su movimiento propio es consistente
con pertenencia al cimulo.

3.6.3 Tabla 3.20

Espectroscopia AUTOFIB2 + WYFFOS de miembros de o Orionis. Para cada objeto, se
ofrecen su nimero SO identificativo, las pseudoanchuras equivalentes de una linea fotosférica
de hierro neutro y cuatro de calcio neutro, las de Ha A6562.8 A y Li 1 A6707.8 A, si posee
los dobletes prohibidos de [S 11] AA6716.4,6730.8 y/o [N 11] AA6678.0,6717.7 en emisién y la
anchura a 10% de la altura maxima de la linea de Hey, en kms™!. Entre corchetes se indica
si el perfil de la linea de Ha es asimétrica simple ([a]) o asimétrica binaria ([b]).

3.6.4 Tabla 3.21

Fotometria BV RIJH K4 de miembros de o Orionis. Origen de la fotometria: B de Hippar-
cos/Tycho Catalogues o USNO-B1. V RI de este trabajo (VR con dos puntos, no correc-
tamente calibrada; I con barra de error, calibrada), excepto () sin dos puntos ni barra de
error: USNO-B1 o USNO-B1/GSC2.2; (ii) datos V' con barras de error: Hipparcos/Tycho
Catalogues. También (*) Kiso (Wiramihardja 1989, 1991) y () Wolk (1996). JHK; de
Two-Micron All Sky Survey. La primera columna da el “grupo” del espectro, que facilita
encontrarlo en las siguientes Figuras.

3.6.5 Figuras 3.30 a 3.33

Espectros AUTOFIB2 4+ WYFFOS de los 80 miembros y candidatos a miembros seleccionados.
Se muestran las regiones espectrales completa (izquierda; 6 400-6 780 A), aproximadamente
centrada en Ha (centro; 6 540-6 590. Rasgos visibles més interesantes: Ha-linea discontinua
vertical-, [S II]) y aproximadamente centrada en Ca1 A6717.7 (derecha; 6 7006 740. Rasgos
visibles més interesantes: Li I — linea discontinua verical-, [N II], Ca 1). Aparecen dos
“grupos” de espectros en cada péagina.

3.6.6 Tabla 3.22

Lista de no miembros del cimulo ¢ Orionis observados con AUTOFIB2 + WYFFOS. Se
proporcionan sus coordenadas J2000, magnitudes I y J y denominacién SO. Se han anadido
notas en la ultima columna.
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Tabla 3.18: Lista de miembros del ciimulo o Orionis observados con AUTOFIB2 + WYFFOS: nombres,
coordenadas y notas.

Denominacién e S Nombre Notas SO

(J2000) (J2000) (SIMBAD) (SIMBAD/ALADIN)

¢ J053845.6-023559 05 38 45.62 02 35 58.9 sigma Orionis D 8 Mg, comp. D 000003
5 J053901.5-023856 05 39 01.50  —02 38 56.4 HD 37525 6Mg, Quim. peculiar (He F1d.) 000012
¢ J054013.1-023053 05 40 13.09  —02 30 53.1 HD 37686 ,Envoltura de polvo?, 3.5 Mg 000037
¢ J053946.2-024032 05 39 46.20  —02 40 32.1 V1147 Ori Quim. peculiar (Eu-Si), 3.5 Mg, 430635
¢ J053827.5-024333 05 38 27.53  —02 43 32.6 HD 294273 000018
¢ J053646.0-025407 05 36 46.03 02 54 07.2 HD 294241 341312
¢ J053806.5-022849 05 38 06.49  —02 28 49.4 210457
¢ J053831.4-025503 05 38 31.38 02 55 03.2 HD 294279 420632
¢ J053940.6-022547 05 39 40.57  —02 25 46.8 HD 294299 ;Gigante enrojecida de fondo? 110417
¢ J053642.2-023622 05 36 42.22  —02 36 22.0 HD 294228 331340
¢ J053814.4-021959 05 38 14.43  —02 19 58.7 120532
¢ J053736.9-020818 05 37 36.86  —02 08 17.7 HD 290772 T Tauri / IRAS 230838
¢ J054012.1-030528 05 40 12.09  —03 05 28.4 HD 294308 410305
¢ J054027.6-022543 05 40 27.55  —02 25 43.1 HD 294297 log(e): (Li), (B), (O), (Fe) 000041
¢ J053745.6-022958 05 37 45.57  —02 29 58.5 210868
s J053859.6-024508 05 38 59.55  —02 45 08.1 420039
¢ J053753.0-023334 05 37 53.04 02 33 34.4 2E 0535.3-0235 X-ray source 210734
¢ J053715.4-023053 05 37 15.37  —02 30 53.4 211394
s J053856.8-020454 05 38 56.81  —02 04 54.5 131161
¢ J053807.8-023131 05 38 07.85  —02 31 31.4 2FE 0535.6-0233 X-ray source 210434
¢ J053711.6-023209 05 37 11.61  —02 32 08.8 OriNTT 429 AB SB2 (P...); log(e): (Li), (Ca), (Fe), (Ni) 211474
¢ J053848.0-022714 05 38 48.04  —02 27 14.2 [W96] 4771-899... (Notas en el texto)® 111112
¢ J053854.1-024930 05 38 54.11  —02 49 29.8 RX J0538.9-0249 vsini =28km s~ ! 420316
¢ J053945.2-020454 05 39 45.15  —02 04 53.9 RX J0539.8-0205 Triple espectroscépica 130452
¢ J054022.6-023347 05 40 22.56  —02 33 46.9 Kiso A-0904 105... [YKK2000] A1, X-ray fares 430136
¢ J053838.2-023638 05 38 38.23  —02 36 38.4 [W96] rJ053838-0236 000005
¢ J053823.9-020542 05 38 23.88  —02 05 42.0 230062
¢ J053835.9-023043 05 38 35.87  —02 30 43.3 [W96] 4771-1097... (Notas en el texto)® 121137
¢ J053932.6-023944 05 39 32.57  —02 39 44.0 430847
¢ J053859.1-024713 05 38 59.11  —02 47 13.3 420176
¢ J053844.2-023234 05 38 44.24  —02 32 33.6 111155
¢ J053925.2-023822 05 39 25.20  —02 38 22.0 BG Ori A 21”7 de HH 446 430967
¢ J053954.7-024634 05 39 54.66  —02 46 34.1 V606 Ori... Kiso A-0976 361, Haro 5-34 440660
¢ J053849.2-023822 05 38 49.17  —02 38 22.2 [W96] rJ053849-0238 000006
¢ J053839.8-025646 05 38 39.82  —02 56 46.2 420742
¢ J054005.1-021959 05 40 05.11  —02 19 59.1 GSC 04771-00672 X-ray source 140159
¢ J053905.4-023230 05 39 05.41  —02 32 30.3 [W96] 4771-1075 110882
¢ J053911.6-023603 05 39 11.63  —02 36 02.9 [W96] 4771-1038 431166
¢ J053840.3-023018 05 38 40.27  —02 30 18.5 [W96] rJ053840-0230 (Notas en el texto)® 121112
¢ J053827.3-024510 05 38 27.26  —02 45 09.7 V505 Ori E(H — Kg), BE(K — L"), Clase II 420040
¢ J053852.0-024644 05 38 52.01  —02 46 43.7 RU Ori 420147
¢ J054003.6-021646 05 40 03.65 —02 16 46.1 Haro 5-35 Emission-line star 140187
¢ J053829.2-021616 05 38 29.16  —02 16 15.7 Kiso A-0904 70... Haro 5-97 120321
¢ J054003.4-022901 05 40 03.38  —02 29 01.4 110129
¢ J053901.4-021828 05 39 01.37  —02 18 27.5 V597 Ori Ha variable (Fuerte/Ausente) 141453
¢ J053937.2-020409 05 39 37.19  —02 04 09.1 IRAS 05371-0205 AS 130577
s J054005.9-020327 05 40 05.93  —02 03 27.2 IRAS 05375-0204 IRAS 130160
s J053926.4-021504 05 39 26.40 02 15 03.5 Haro 5-22... V600 Ori? 140960
¢ J053940.2-022048 05 39 40.17  —02 20 48.0 RV Ori 140690
< J054017.0-021811 05 40 17.02 -02 18 11.2 Haro 5-37 Ha variable (Fuerte/Ausente) 000044
¢ J053722.6-025936 05 37 22.55  —02 59 36.3 Haro 5-67 310827
¢ J053908.5-025147 05 39 08.53  —02 51 46.6 441371
¢ J053813.2-024551 05 38 13.16 02 45 51.0 Kiso A-0976 322... Haro 5-87 000028
¢ J053731.5-022427 05 37 31.54  —02 24 27.0 Haro 5-5 Emission-line Star 211125
¢ J053920.4-022737 05 39 20.44  —02 27 36.8 S Ori J053920.5-022737 110683
¢ J053858.3-021610 05 38 58.32  —02 16 10.1 141522
¢ J053911.5-023106 05 39 11.51  —02 31 06.5 Kiso A-0904 78 110810
¢ J053825.5-021023 05 38 25.50  —02 10 22.9 2E 0535.8-0211 X-ray source 230034
¢ J054008.9-023334 05 40 08.89  —02 33 33.7 Haro 5-39... (Notas en el texto)? 110056
¢ J053914.5-021937 05 39 14.53  —02 19 36.7 V956 Ori 141204
¢ J053847.6-022712 05 38 47.55  —02 27 12.0 S Ori J053847.5-022711 A 7.6 arcsec de 4771-899AB 111122
¢ J053808.3-023556 05 38 08.27  —02 35 56.3 Kiso A-0976 316 000020
¢ J053813.2-022609 05 38 13.20  —02 26 08.8 210324
¢ J053831.4-023634 05 38 31.41  —02 36 33.8 Kiso A-0904 71... Haro 5-117 000007
¢ J054002.0-022133 05 40 01.96  —02 21 32.6 Haro 5-36 X-ray, E(K — L') 140217
¢ J053902.8-022956 05 39 02.77  —02 29 55.8 110910
¢ J053818.2-024814 05 38 18.25  —02 48 14.3 420229
¢ J053958.3-022619 05 39 58.26  —02 26 18.8 S Ori J053958.1-022619 JRadio? 110181
¢ J053818.9-025139 05 38 18.86  —02 51 38.8 Kiso A-0976 326 420452
¢ J053922.9-023333 05 39 22.87  —02 33 33.1 [W96] rJ053923-0233 431006
¢ J053917.2-022543 05 39 17.18  —02 25 43.4 Kiso A-0904 80 Ha variable (Medio/Ausente) 110730
¢ J053951.7-022247 05 39 51.73  —02 22 47.2 S Ori J053951.6-022248... E(K — L"), Haro 5-307 110269
¢ J053837.4-025024 05 38 37.45  —02 50 23.6 420367
¢ J053953.6-023343 05 39 53.63  —02 33 42.7 Haro 5-32... V604 Ori? 430532
¢ J053736.7-023400 05 37 36.67  —02 34 00.3 330493
¢ J054023.0-023610 05 40 23.01 02 36 10.1 430130
¢ J053926.5-022616 05 39 26.47  —02 26 15.5 (Notas en el texto)® 110611
¢ J053908.9-025705 05 39 08.94  —02 57 05.0 A 30 arcsec de HD 37545 (B9) 411321
¢ J053926.8-024258 05 39 26.77  —02 42 58.3 430929
¢ J053905.2-023301 05 39 05.24  —02 33 00.6 431269




T
3.6 Apéndice: tablas y espectros 123
Tabla 3.19: Datos espectroscépicos previamente conocidos de miembros de o Orionis.
SO Tipo Esp. pEW(Hao) pEW(Li 1) vV, T Tauri Variable Rayos X m
(SIMBAD) (A) (A) (kms—1) fotom.

000003 B2V Ro. HIP
000012 B5-6V Ro. HIP
000037 B9Vn TYC
430635 B9.5I1Ip a? CVn R6. TYC
000018 A3 USNO
341312 A0 TYC
210457 TYC
420632 A5 TYC
110417 F2 USNO
331340 G: TYC
120532 TYC
230838 F6Vv —7.0 +0.06 CTT TYC
410305 GO: TYC
000041 F8:V7?-GO: A=2.56 +25.0 USNO
210868 —
420039 USNO
210734 R6. USNO
211394 USNO
131161 Ro. USNO
210434 Ro. USNO
211474 K3,K4: +0.7 +0.42,+0.42 R6. USNO
111112 K7.0 —3.1+£0.5 +0.48+0.07 +31+10 WTT R6. USNO
420316 K2-3 —0.01 +0.40 WTT R6. USNO
130452 K6 —4.70% +0.53 +27.8+0.9 WTT R6. USNO
430136 Débil/Ausente Ro6., ASCA USNO
000005 K8.0 —2.940.5 +0.531+0.05 +42£20 WTT R6. —
230062 R6. USNO
121137 K6.0 —2.240.8 +0.47+0.07 +35+7 WTT Ro. USNO
430847 Ro. USNO
420176 Ro. USNO
111155 R6. USNO
430967 Fuerte Orién (V4) Ro. USNO
440660 Medio V3 R6. USNO
000006 MO.5 —2.6+0.3 +0.554+0.05 +29£10 CTT+ R6. -
420742 R6. USNO
140159 R6., ASCA USNO
110882 K7.0 —0.7£0.1 +0.59+0.09 +30+£7 WTT Ro. USNO
431166 K7.0 —2.0£0.5 +0.58+0.09 +39£10 WTT Ro. USNO
121112 MO0.0 —6.7£0.6 +0.5240.05 +46+10 CTT+ Ro. USNO
420040 K7.0 —54+9 +0.50+0.16 +48+10 CTT+ Orién (V4) Ro. USNO
420147 Orién (V4) R6. USNO
140187 Medio/Débil USNO
120321 Fuerte Ro. USNO
110129 R6. USNO
141453 Variable V3 Ro. USNO
130577 Muy débil? USNO
130160 Ro. USNO
140960 Débil V3?7 Ro. USNO
140690 Débil Orién (V4) Ro. USNO
000044 Variable Ro. USNO
310827 Var. USNO
441371 R6. USNO
000028 Fuerte Irregular USNO
211125 Var. USNO
110683 M2.0 —3.2£0.7 +0.65+0.10 +33+£7 WTT R6. USNO
141522 Ro. USNO
110810 Media Ro. USNO
230034 Ro. USNO
110056 M: Variable V3?7 USNO
141204 Var. Ro. USNO
111122 M5.0 —7.8+£1.0 +0.53+0.08 +40£10 WTT —
000020 Muy débil R6. USNO
210324 R6. USNO
000007 Fuerte/Muy fuerte USNO
140217 M4.0 —46+9 +0.65+0.15 +42£10 CTT+ ASCA USNO
110910 Ro. USNO
420229 Ro. USNO
110181 M3.0 —4.0£0.8 +0.73+0.10 +47£7 WTT Ro6.7 USNO
420452 Muy débil USNO
431006 M2.0 —4.1£0.5 +0.54+0.08 +31£10 WTT Ro. USNO
110730 Variable R6. USNO
110269 M5.5 —60+£7 +0.35+0.10 +40£20 CTT— USNO
420367 R6. USNO
430532 Fuerte/Muy fuerte Var.? USNO
330493 USNO
430130 USNO?
110611 Ro. USNO
411321 USNO
430929 USNO
431269 USNO
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Tabla 3.20: Nuestra espectroscopia de miembros de ¢ Orionis.
SO pEW [A] pEW [A] pEW [A] pEW [A] pEW [A] pEW [A] pEW [A] [S 1] 10%-Width
Fe 1 Ca1 Ca1 Ca1 Hao Li1 Ca1 / Ho (kms™ 1)
26400.0 26439.1 26449.8 26462.6 A6562.8 A6707.8 A6T17.7 [N 1] [asim.]
000003 - - - - +3.840.5 - - No/No [a]
000012 - - - - +4.540.5 - - No/No [a]
000037 - - - - +8.540.5 - - No/No
430635 - - - - +6.040.5 - - No/No
000018 - - - - +1.440.2 - - No/No
341312 - - - - +2.540.2 - - No/No
210457  0.16+0.02  0.1540.01  0.0940.01  0.19+0.01 +5+1 0.0740.01 0.0740.01 No/No
420632  0.1040.01  0.14+0.01  0.2040.02  0.15-0.02 +6.5+1.5 0.0340.01 0.0440.01 No/No
110417 - - - - +8.0£1.0 - - Si/st [a]
331340  0.0540.01  0.1040.02  0.12+0.02 - +1.04+0.06 - - No/No
120532 0.1240.02  0.1840.01  0.0940.01  0.31+0.02 +5.540.5 0.0140.01 0.0740.02 No/No
230838  0.16+0.01  0.13+0.01  0.0840.01  0.19+£0.01 —8.040.2 0.0840.02 0.0840.02 No/No 570 [b]
410305  0.1440.02  0.1340.01  0.11£0.02  0.15-£0.01 +3.540.5  0.0324£0.005  0.060+£0.005  No/No
000041  0.16+0.02  0.14+0.01  0.1240.02  0.18-+0.01 +3.540.5 0.0440.01 0.0840.01 No/No
210868 - 0.1740.01  0.1140.01  0.18+0.01 +3.040.4 0.0840.02 0.0840.02 No/No
420039  0.1840.02  0.21+0.02  0.13+0.02  0.18+0.01 +2.940.5 0.1240.02 0.0840.01 Si/st [b]
210734  0.4240.03  0.36+0.02  0.44+0.03  0.44-0.04 ~0.840.1 0.4640.02 0.2040.03 No/No 370
211394 0.15: 0.1840.02  0.1940.02  0.29+0.02 +1.040.5 0.2140.02 0.1240.02 No/No
131161  0.4140.02  0.36+£0.02  0.3940.02  0.434+0.02  —0.10+0.04 0.4140.01 0.1840.02 No/No
210434  0.4440.02  0.36+0.02  0.38+0.02  0.43+£0.03  -0.85+0.05 0.4540.01 0.2040.01 No/No
211474 - - - - ~0.24+40.02 - - No/No
111112 0.4840.02  0.3540.02  0.5640.04  0.38+0.02 ~4.340.3 0.4740.02 0.2040.02 No/No 470 [b]
420316  0.4040.01  0.3140.01  0.4040.02  0.36£0.02  —0.74+0.03 0.4440.02 0.1740.02 No/No
130452 0.6040.05  0.53+0.03  0.5040.05  0.76+0.10 —4.440.7 0.4840.02 0.2040.01 Si/st 340 [a]
430136  0.46+0.04  0.44+0.03  0.60+£0.07  0.4640.07 ~1.240.2 0.5240.03 0.2040.02 Si/St [b]
000005  0.384+0.02  0.44+0.02  0.52+0.04  0.47-40.03 ~2.140.2 0.5340.02 0.2040.02 No/No [a]
230062  0.4040.05  0.36+0.02  0.49+0.03  0.48-+0.02 ~0.640.1 0.4740.01 0.2140.02 No/No
121137  0.46+0.04  0.44+0.04  0.5340.03  0.6040.04 ~3.740.2 0.4640.03 0.1940.04 No/No 380 [a]
430847  0.33+0.01  0.46+0.02  0.5840.03  0.4940.02  -1.204+0.06 0.6040.01 0.2340.01 No/No
420176 0.2: 0.2: 0.4: 0.3: ~3.5: 0.7: 0.3: Si/No 340 [a]
111155  0.2540.10  0.2040.10  0.3040.10  0.20+0.10 ~1.740.3 0.1540.10 0.1540.10 No/No
430967  0.26+0.05  0.14+0.03  0.4040.04  0.2420.02 —45+5 0.3640.03 0.1740.02 Si/No 420 [b]
440660  0.2940.02  0.36+0.03  0.404£0.02  0.3840.02 2542 0.5340.02 0.2140.02 No/Si 290 [a]
000006  0.454+0.05  0.2840.02  0.2840.04  0.3240.08 —2.240.4 0.7440.01 0.3140.02 Sf:/Si: 350 [a]
420742 0.364+0.03  0.46+0.03  0.49+0.04  0.500.03 ~5.540.5 0.6440.03 0.2540.02 No/St [a]
140159  0.2940.03  0.35+0.03  0.4840.03  0.3540.05 ~1.140.2 0.5140.03 0.1940.02 Si/st 290 [a]
110882  0.2040.06  0.15+0.05  0.2840.04  0.1740.07 ~1.040.1 0.2740.05 - No:/St
431166 0.2: 0.2: 0.2: 0.2: ~0.5: 0.2: - No/No
121112 0.3140.02  0.4040.03  0.3740.03  0.4740.04 ~4.040.5 0.5840.02 0.2040.02 Si/st 350 [b]
420040 0.40: 0.2940.03  0.354+0.02  0.33+0.06 ~3243 0.3940.02 0.1540.03 No/St 530 [b]
420147 0.3240.02  0.3240.04  0.5040.05  0.380.02 —6.5+0.5 0.5740.02 0.2340.02 Si/No [b]
140187  0.3040.04  0.2340.05  0.454+0.06  0.33+0.05 2141 0.5740.07 0.1840.02 Si/No 410 [b]
120321 0.0740.03  0.1440.03  0.234+0.03  0.13+0.03 —36+5 0.1740.03 0.2140.02 No/Si 530 [b]
110129  0.1840.02  0.1840.02  0.2740.03  0.33+0.04 ~1.740.2 0.3940.03 0.1840.02 Si/No (b]
141453 0.08: 0.08: 0.05: 0.1540.05 2142 0.3340.03 0.2240.03 No/St 380 [b]
130577 0.50: 0.3340.03  0.464+0.03  0.74+0.04 ~3.740.4 0.5440.04 0.2240.02 Si/st 460 [b]
130160 0.10: 0.10: 0.1640.03  0.2640.05 ~0.740.3 0.3240.03 0.1340.02 Si/st
140960  0.2740.05  0.1940.02  0.4940.03  0.2740.03 ~1943 0.5340.03 0.1940.03 Sf:/St: [a]
140690  0.16+£0.03  0.1940.05 0.1: 0.1940.03 ~16+1 0.4440.03 0.1840.02 No/No 530 [b]
000044  0.1940.03  0.16+0.03  0.53+0.05  0.3840.05 ~4143 0.5540.04 0.2440.04 Si/No 290 [a]
310827  0.264+0.03  0.1040.05  0.1540.10  0.3540.05 —2.540.3 0.4540.02 0.2240.03 Si/No 300 [b]
441371 0.2440.03  0.25+0.05  0.5040.05  0.500.03 ~1.840.3 0.6240.03 0.27+0.05 si/st
000028 - 0.3940.03  0.2040.03  0.22+40.04 ~115410 0.4840.03 0.1540.07 Si/St 450
211125 0.50: 0.50: 0.50: 0.40: ~0.1840.03 0.2740.05 0.1640.05 No/No
110683 - - 0.3040.05 - - 0.7040.05 0.3: Si/No
141522 - - 0.4340.04 - ~5.440.4 0.7440.02 0.2840.02 No/No 310 [b]
110810 0.8: 0.6: 1.5: 1.4: ~18+3 0.3340.05 - No/No 600
230034 - 0.1940.04  0.4040.10 0.20: ~1.440.4 0.2540.05 - No/No
110056 0.4: 0.4: 0.4: 0.4: ~35+5 0.4540.07 - si/st 540 [b]
141204 - 0.3: - - ~1.040.2 0.5340.07 0.3: Si/st
111122 - - - - ~0.6+0.2 0.1: - No/No [b]
000020 - - - - —72420 0.2540.10 - No:/No: (b]
210324 - - - - ~5+1 0.2640.05 - No/No 410 [a]
000007 - - - - ~300+100 0.2540.10 - No/St 360
140217 - 0.3740.05 - 0.3 ~50+5 0.1140.02 - No/St 460 [b]
110910 0.5 0.5: 0.4: 0.7 ~0.440.10 0.4540.05 - No/No
420229 - 0.6: - 0.5 ~0.1540.10 0.3540.05 0.3540.05 No/No
110181 - - - ~0.5: 0.1: - No/No
420452 0.2 0.5: 0.2 - —5+1 0.3540.05 - No/Sf: [a]
431006 0.5 1.8: - 0.5 —4+1 0.2540.06 0.2540.07 No/No
110730 - - - - -0.2: 0.1: - Si/st
110269 - - - - 2542 - - No/Si 570 [a]
420367 - - - - 1 0.1: - No/No
430532 - 0.3: - - ~280+30 0.36£0.05 - Si/st 350
330493 - 3.0: - - ~0.1: 0.40+0.10 - No/No
430130 - - - - ~40+10 1.1040.20 0.6: No/No 350
110611 - - - - ~0.740.1 0.2640.06 0.1940.06 No/No
411321 - - - - 642 1.20+40.20 - No/No
430929 - 3.0: - - ~0.7: 0.7040.10 - No/No
431269 - - - - ~10: 4: - No/No
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Tabla 3.21: Fotometria de miembros de o Orionis.
Grupo SO B A% R I J H Ky

A 000003  6.41840.015  6.573+0.015 6.64 6.98H1P 7.1240.03 7.2240.03 7.26+0.02
000012  7.97840.015  8.068+0.013 8.12 8.13HIP 8.13+0.03 8.10+0.04 8.09+0.02
000037 9.20+0.02 9.1840.02 9.17 9.18 9.21+0.04 9.20+0.02 9.16+0.02
430635  9.0474+0.018  8.985+0.018 8.96 8.94 8.88+0.02 8.89+0.06 8.800-0.019
000018 10.940.2 10.840.2 10.79 10.77 10.18+0.03  10.1040.03 10.10+0.03
341312 11.1040.06 10.84-£0.06 10.69 10.55 10.2040.02  10.114+0.03  10.01940.018
210457  11.7240.11 11.39+40.11 11.2: 10.5240.04  10.0940.03  9.83-0.02 9.7540.02
420632 11.0240.06 10.640.06 10.40 10.20 9.8740.03 9.7340.02 9.68+0.03
110417 12.02 11.48 11.12 10.93 10.3140.02  10.144+0.02  10.03340.019
331340  11.8940.10 11.3940.10 11.08 10.81 10.2940.02  10.04+0.03  9.95740.019

B 120532 12.70 — 11.40 11.24 11.1240.03  10.9640.03 10.84+0.02
230838  10.40+0.03 9.85+0.03 9.50 9.20 8.69+0.03 8.14+0.04 7.57+0.03
410305  11.38+0.06 10.854+0.06 10.51 10.23 9.90+0.03 9.63+0.02 9.61+0.02
000041  10.73+0.08 10.1340.08 9.74 9.42 9.06+0.03 8.87+0.08 8.78+0.02
210868 — — — 11.4740.10  10.924+0.03  10.62-0.02 10.5240.02
420039 12.5 — 11.94 11.72 11.2240.03  10.9840.02 10.89+0.03
210734 12.6 11.0: 10.624£0.05  9.9940.03 9.600.02 9.4740.02
211394 13.54 12.16 11.8040.07  11.364£0.02  11.01£0.02 10.880.02
131161 13.3 11.6: 11.304£0.08  10.33+0.03  9.76::0.02 9.6240.02
210434 13.5 11.51 11.2540.07  10.5740.03  9.93-0.02 9.7740.02

C 211474 13.6 12.0 11.1040.07  10.884+0.03  10.2940.02 10.07+0.02
111112 12.9 11.5 10.74 10.16+0.02  9.4640.03 9.18740.019
420316 13.45 12.1 11.804+0.05  10.83+0.03  10.314+0.02  10.126+0.019
130452 14.5 12.5 11.74 10.69+£0.03  9.9640.04 9.560.03
430136 14.5 12.9: 12.3840.05  11.164+0.03  10.530.02 10.360.02
000005 — 13.23% 12.37% 11.1640.03  10.4640.02 10.3140.02
230062 14.20 — 12.80 12.31 11.4540.02  10.8740.03 10.7240.02
121137 14.70 14.2 12.8 12.1440.05  11.2440.03  10.5920.02 10.4240.02
430847 14.70 14.2 12.7 12.054£0.04  10.824+0.03  10.10£0.02  9.917+0.019
420176 14.6 16.8 13.4 12.44 11.3240.03  10.6940.02 10.360.02

D 111155 — 14.5 13.8: 11.98+0.06  10.884+0.03  10.1640.02 10.0140.02
430967 14.9 14.9 13.5 12.63+0.04  11.314+0.03  10.4540.02 10.00+0.02
440660 15.37 14.6: 13.8: 12.4240.05  11.054+0.03  10.2540.02 9.83+0.02
000006 — 14.84W 13.88% 12.88% 11.3940.03  10.6640.02 10.5140.02
420742 15.39 15.0: 13.45 12.6040.02  11.414+0.03  10.7420.02 10.44+0.02
140159 15.51 15.1: 13.30 12.6140.04  11.464+0.03  10.7740.02 10.540.02
110882 14.76 15.1: 13.08 12.5740.06  11.5540.03  10.86-:0.02 10.6740.02
431166 14.86 15.2::: 13.18 12.8840.04  11.624+0.03  10.9740.03 10.750.02
121112 15.21 15.4: 13.2 12.8140.05  11.514+0.03  10.7620.02 10.400.02
420040 14.87 15.2: 13.38 12.9440.02  11.96+0.03  10.79-40.02 9.9440.03

E 420147 15.1 15.1: 13.2 12.9140.02  11.5240.03  10.7740.02 10.4240.02
140187 15.56 15.3: 14.5 12.80+0.04  11.61+0.03  10.864+0.02  10.585+0.019
120321 15.36 15.0: 13.21 12.8040.05  11.7040.02  11.024£0.02  10.759+0.019
110129 15.88 15.5: 13.2 12.8940.05  11.7240.03  11.0340.02 10.8140.02
141453 15.17 15.5::: 13.95 12.964£0.04  11.73+0.03  10.84-:0.02 10.340.02
130577 15.20 15. 14.6: 12.9840.05  11.814+0.02  11.16£0.03  10.925+0.019
130160 15.5-16.9 12.8-14.2  12.984+0.06  11.814£0.03  11.1340.02  10.92640.019
140960 15.26 12.5-13.8  12.994+0.04  11.84+0.03  11.1140.03 10.5940.02
140690 15.92 13.0 13.1340.04  11.5040.02  10.63-0.02 10.0340.02
000044 15.51 11.4-15.3 13.19 11.89+0.03  11.1140.02 10.90+0.02

F 310827 16.05 13.71 13.3440.05  11.7340.02  11.030.02 10.7440.02
441371 16.25 14.14 13.2340.04  11.954+0.02  11.2040.02 11.03+0.02
000028 15.8 14.29 13.50 12.0740.03  11.2640.02 10.7740.02
211125 16.52 14.65 13.3940.06  12.114+0.03  11.3620.02 11.1740.02
110683 16.07 14.57 13.4040.05  12.154+0.03  11.4240.03 11.1740.02
141522 15.81 13.7 13.2840.04  12.34+0.03  11.5620.03 11.2840.02
110810 15.5 14.52 13.8240.05  11.9940.03  11.1940.02  10.734+0.019
230034 16.24 — 14.65 13.5440.11  12.114+0.03  11.4040.03 11.18+0.03
110056 16.2 16.6 15.8: 14.0840.08  11.5040.03  10.55-:0.02 9.9140.02
141204 16.4 16.3 14.41 13.604£0.04  12.16£0.03  11.4740.02 11.2540.02

G 111122 19.0: 18.2: 16.8: 13.9540.05  12.144+0.03  11.5040.04 11.27+0.03
000020 14.8-16.7 16.040.2F 15.0 13.58 12.1440.03  11.3840.02  11.047+0.019
210324 17.32 17.7:: 15.20 13.96+0.06  12.48+0.03  11.8240.03 11.55+0.02
000007 — 14.6 14.67 12.1740.03  11.4740.02 10.9940.02
140217 16.9 . 15.0 14.0040.04  12.344+0.03  11.58240.02 11.2540.02
110910 16.3-17.9 17.8 15.46 14.164£0.06  12.61+0.03  12.000.02 11.69-40.02
420229 17.58 15.74 14.1040.02  12.76+0.03  12.0240.02 11.8040.02
110181 17.4 15.4 14.1840.05  12.784+0.03  12.0520.02 11.8340.02
420452 17.28 . 15.56 14.1740.05  12.814+0.03  12.0440.02 11.73+0.02
431006 15.9-17.1 16.9 15.45 14.1040.04  12.83+0.03  12.1340.02 11.87+0.03

H 110730 16.8 15.07 14.1240.06  12.9040.03  12.1240.03 11.9340.02
110269 18.24 15.77 14.4540.06  12.604£0.02  12.01£0.02 11.680.02
420367 18.62 16.23 14.4840.02  12.814+0.03  12.1820.02 11.9240.02
430532 16.53 15.1 14.4240.04  12.8240.03  12.0620.03 11.59+0.02
330493 17.48 — 15.72 14.4740.06  13.0040.03  12.300.02 12.050.02
430130 18.2 18.0 16.3 14.6940.05  13.1940.03  12.5020.02 12.2440.02
110611 16.7-18.1 17.7 15.61 14.704£0.05  13.40+0.03  12.67-0.03 12.460.03
411321 17-20 18.3 15.95 14.7840.04  13.26£0.02  12.5940.02 12.3240.02
430929 18.0 18.5: 16.28 14.9540.04  13.184+0.03  12.4040.03 12.124+0.02
431269 18.42 18.4 16.64 14.9940.04  13.394+0.03  12.7240.02 12.46+0.03
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Figura 3.30: Espectros AUTOFIB2 + WYFFOS de los miembros y candidatos a miembros de o Orionis de los
grupos A (arriba) y B (abajo).
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Figura 3.31: Espectros AUTOFIB2 + WYFFOS de los miembros y candidatos a miembros de o Orionis de los
grupos C (arriba) y D (abajo).
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Figura 3.32: Espectros AUTOFIB2 + WYFFOS de los miembros y candidatos a miembros de o Orionis de los
grupos E (arriba) y F (abajo).
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Figura 3.33: Espectros AUTOFIB2 + WYFFOS de los miembros y candidatos a miembros de o Orionis de los
grupos G (arriba) y H (abajo).
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3.6

Tabla 3.22: Lista de no miembros del ciimulo ¢ Orionis observados con AUTOFIB2 + WYFFOS.

a s I J SO Nombre/nota
(J2000) (J2000)
05 37 16.60  —-02 10 24.2 9.26 7.858 231212
0539 51.12 02 32 25.7 11.04 9.379 110270
05 38 55.88  —-03 01 26.3 10.73 9.638 421031
05 39 23.49 -02 16 49.9 11.27 10.169 141016 V, = 66.4+0.5 km s~ !
05 39 50.61 02 53 00.7 11.55 10.275 440728
05 37 54.25 -02 14 00.2 11.77 10.474 240546
05 39 19.03 -02 21 38.1 11.43 10.478 141110
05 37 37.85  —-02 50 09.5 11.64 10.506 340502
05 37 13.51 -02 15 59.2 11.43 10.535 241225
05 37 10.35 -02 19 33.1 11.27 10.540 241273
05 37 59.70 -02 51 03.3 11.93 10.690 340096
05 39 00.84 -02 09 32.7 11.99 10.903 131108
05 39 07.41 —02 00 18.6 11.31 10.945 131013
05 37 24.98 -02 52 02.3 12.06 11.047 340709
05 40 20.33 —02 54 08.3 11.80 11.088 440218
05 37 14.07 -02 21 09.0 11.72 11.178 241215
05 37 50.47 —03 00 43.4 12.29 11.190 310322
05 38 39.62 02 26 49.7 12.02 11.223 120908
05 39 08.29 —02 49 46.3 12.14 11.258 441377
05 39 24.02 02 57 48.6 12.30 11.263 411068
05 37 30.94 02 36 21.8 11.73 11.272 330584
05 38 00.68  -03 03 40.4 11.67 11.280 310099
05 39 31.36 -02 52 52.2 12.06 11.303 441034
05 39 34.64 02 12 35.5 12.37 11.306 140804
05 40 23.61 02 43 07.7 12.37 11.366 430116
05 37 26.93 -02 21 54.1 12.39 11.413 241003
05 38 26.40 -02 34 28.6 12.33 11.417 210038
05 39 55.72 -03 00 23.8 12.65 11.420 410551
05 38 23.24 -02 12 48.5 12.65 11.482 240078
05 36 54.67 -02 32 07.0 12.01 11.504 221028
05 38 37.71 -03 03 13.1 12.63 11.507 421148
05 39 31.85 -03 06 33.9 12.01 11.514 410936
05 39 38.32 -02 33 05.4 12.22 11.555 110437 ;Haro 5-287
05 38 56.99 -02 31 25.7 11.99 11.567 110979
05 37 14.41 -02 07 53.7 12.56 11.647 231249
05 39 19.98 02 08 29.3 12.34 11.657 130817
05 38 29.93 02 23 38.2 12.36 11.666 120731
05 37 49.82 02 46 03.2 12.45 11.693 340266
05 40 00.75 02 39 52.4 12.34 11.742 430425
05 37 33.16 02 53 36.0 13.05 11.772 340567
05 39 29.08 01 59 23.1 13.09 11.779 130681
05 39 24.21 —02 55 28.6 13.04 11.792 441143
05 38 27.01  —-03 04 54.1 12.62 11.796 421275
05 39 00.09 -02 18 38.2 12.59 11.805 141474
05 39 44.77 -03 01 11.1 12.53 11.859 410744
05 37 51.61 -02 35 25.7 13.21 11.894 330240 Ha emis.
05 39 03.86 —02 07 08.6 12.77 11.980 131061
05 38 12.13 -02 09 20.2 12.77 11.983 230292
05 38 19.07 -02 32 01.5 12.76 11.992 121216
05 39 40.30 —02 43 40.2 13.07 12.026 430718 RW Ori?
05 40 13.25 -02 12 56.7 12.79 12.030 140030
05 39 07.78  —-02 05 47.3 13.10 12.199 131005
05 39 45.01 02 53 48.9 13.74 12.267 440823
05 39 29.71 -02 27 22.7 13.40 12.268 110557 “Kiso A-0976 351 B”
05 39 24.92  -03 00 33.1 12.92 12.366 411053 ,1RXS J053924.0-0300107
05 37 57.79  —-02 55 00.2 13.40 12.407 340124
05 38 59.78 02 53 57.5 14.32 13.155 420586




