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Resumen

Este trabajo se centra en el estudio de la actividad de formacion estelar en la region
alrededor de la fuente de infrarrojo lejano TRAS 03523+5343, ubicada en la direccion
de la “outer Galaxy”. Para el andlisis de esta regién, se obtuvieron imagenes de infrar-
rojo cercano (bandas J, H y K). Ademds, se realizaron observaciones milimétricas del
espectro de emisiéon de CS (1 — 0) y se exploraron datos de archivo del satélite WISE
y del instrumento SCUBA.

Tras reducir las imagenes de infrarrojo cercano se realizé la fotometria de aper-
tura de las fuentes detectadas, obteniendo la magnitud de las estrellas presentes en las
imagenes finales. Analizando estos resultados se encontrd una concentracion de estrellas
compatible con la presencia de un cimulo estelar joven coincidente con la posicién de
la fuente IRAS y compuesto por varias decenas de fuentes con colores compatibles con
objetos estelares jévenes (YSOs).

Dos miembros del cimulo que fueron estudiados mas en detalle son las dos fuente
mas brillantes en la banda K. La primera es la principal contrapartida de la fuente
IRAS, una fuente estelar muy roja y brillante. La segunda es otra fuente brillante que
presenta una nebulosa azulada, con una morfologia que sugiere la presencia de un jet
estelar.

Las observaciones milimétricas revelan un “core” molecular de CS que se extiende
a lo largo de toda la region mapeada, indicando que el cimulo estelar esta incrustado
dentro de una nube molecular bastante extensa. Ademads, a partir de estos espectros

se han determinado propiedades de la nube, como su velocidad radial, distancia, y masa.

Palabras clave: Formacion estelar - Medio interestelar - Nubes moleculares - Objetos

estelares jévenes
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Abstract

This work focuses on the study of star formation occurring in the outer Galaxy towards
the far-infrared source named IRAS 03523+4-5343. In order to study this region, near-
infrared images (J, H and K bands) were obtained. Additionally, millimeter line CS
(1 — 0) spectra were obtained and archive data from the WISE satellite and from the
SCUBA instrument were explored.

After applying procedures for near-infrared image reduction, aperture photometry
was performed on the detected sources, obtaining the magnitudes of the stars present
in the final images. Analyzing these results, a peak in the distribution of the surface
stellar density coincident with the IRAS position was found, indicating a young stellar
cluster with a few hundred sources with colors compatible to being young stellar objects
(YSOs) forming in this region.

Two individual sources worth studying in more detail are the two brightest sources
in the K band. The first source is a very red and bright stellar source that is the likely
near-infrared counterpart of the IRAS source. The second brightest source features a
blue nebula, with a morphology that suggests the presence of a stellar jet.

Millimeter observations reveal a CS molecular core that extends over all the mapped
region, indicating that the young stellar cluster is embedded within a large molecular
cloud. In addition, the spectra led to the determination of the cloud properties, such

as its radial velocity, distance, and mass.

Keywords: Star formation - Interstellar medium - Molecular clouds - Young stellar

objects
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Capitulo 1

Introduccion

1.1 Medio interestelar

El medio interestelar es el espacio que hay entre las estrellas dentro de una galaxia y
aunque parece vacio, esta formado por gas y polvo distribuidos de manera muy irregular.

En las galaxias espirales la materia interestelar es abundante y se concentra en el
disco galactico. Se estima que en nuestra galaxia este polvo y gas representa cerca del
10% de su masa (materia no oscura). El gas es sobretodo hidrégeno y, helio en menor
proporcién. El polvo, en cambio, consta de hielos, grafito y silicatos, y representa el 1%
del medio interestelar en masa (Bohlin et al. 1978). Ambos componentes constituyen
la materia interestelar.

La materia interestelar juega un papel importante en la formacién y apariencia de las
estrellas. Debido a la materia interestelar las estrellas se ven mas débiles y enrojecidas.
Estos procesos son una combinacion de absorciéon y dispersion de la luz al incidir sobre

las granos de polvo.

1.2 Nubes moleculares

Las agrupaciones de gas molecular en el medio interestelar se llaman nubes moleculares.

Son lugares clave para la formacién de estrellas. Dentro de estas nubes, la densidad de



materia es suficientemente alta, y la temperatura suficientemente baja, para que exista
hidrégeno molecular (Hs) en lugar de hidrégeno atémico (H) (Weinreb et al. 1963, Wil-
son et al. 1970), ademds de otras moléculas como, por ejemplo, el monéxido de carbono
(CO) o el sulfuro de carbono (CS). Pese a que las nubes moleculares mantienen un equi-
librio constante entre la gravedad y la presion térmica, cuando la densidad aumenta lo
suficiente, este equilibrio se rompe y se puede dar inicio al proceso de formacién estelar.

La conexién entre las nubes moleculares y la formacion de estrellas viene de los
avances logrados por una multitud de astronomos durante el siglo XIX y el siglo XX.
Fue William Herschel quien, estudiando la constelaciéon de Escorpio, observé areas os-
curas en el cielo. En un principio, pensé que podrian ser agujeros en el cielo (Herschel
1785). Tiempo después, Edward Emerson Barnard, intrigado por esta idea, presentd
las primeras pruebas del medio interestelar al fotografiar estas areas oscuras (Barnard
1919). Fue entonces cuando Bart J. Bok sugirié que estas dreas oscuras eran lugares
de formacion estelar (Bok & Reilly 1947). Con el tiempo y gracias a los avances tec-
noldgicos en observaciones milimétricas, se estudiaron y clasificaron las nubes molecu-
lares.

Las nubes moleculares se clasifican en tres tipos segin su tamano, masa y mor-
fologia. Las nubes moleculares gigantes son de gran tamano y masa, con diametros de
decenas de parsecs'. Las nubes moleculares oscuras, en cambio, son més pequeiias y
de menor masa. Los globulos de Bok, son las mas pequenas y ligeras, y tienen forma

aproximadamente esférica.

1.3 Formacion estelar

La formacién estelar es el proceso por el cual una nube de gas y polvo se transforma en

una estrella. Este proceso tiene que ver con el colapso y la fragmentacion de una nube

! Un parsec es una unidad de longitud utilizada en astrofisica para describir distancias estelares.
Se define como la distancia a la que una unidad astronémica (ua) subtiende un dngulo de un segundo
de arco (1”). Asi, de la definicién resulta que un parsec equivale aproximadamente a 3.26 afios luz o
3.09 x 1013 kilémetros.



interestelar.

La formacién estelar comienza cuando la fuerza gravitatoria vence a los mecanismos
de soporte de la nube (presién térmica, campo magnético, turbulencia y rotacién) y esta
empieza a colapsar. Asi, la nube se comprime, se fragmenta en trozos mas pequenos y
cada uno de ellos puede dar lugar a la formacion de una protoestrella, que esta rodeada
por una capa de polvo y gas. La Figura 1.1 muestra un esquema de las etapas de

formacion de una estrella (Shu et al. 1987).

Figura 1.1: Representacion esquematica de la formacion de una estrella segin el modelo
de Shu et al. 1987. Las etapas de formacién estelar se presentan cronolégicamente en
el siguiente orden: a, b, c, d.

Una protoestrella se forma cuando un fragmento denso de la nube colapsa y se ori-
gina la envolvente de acrecion. Debido a la rotacion de la protoestrella, se forma un
disco circunestelar a su alrededor. En general, el sistema protoestrella+disco comienza
a eyectar jets y flujos moleculares a lo largo del eje de rotacién.

Cuando termina el episodio principal de acrecion, el objeto central se conoce como
estrella presecuencia principal. Poco después, las condiciones de densidad y tempe-
ratura en el nticleo del objeto permiten las reacciones de fusiéon del hidrégeno. Tras un

corto periodo de tiempo la (ahora) estrella entra en equilibrio hidrostatico y entra en



la secuencia principal.

1.3.1 Objetos estelares jévenes

El objeto en formacion estelar, en su etapa de protoestrella y en su evolucion hasta la
secuencia principal se denomina objeto estelar joven (YSO, por sus siglas en ingles).

Al medir la energia emitida por las YSOs en diferentes frecuencias se puede deter-
minar su distribucién espectral de energia (SED, por sus siglas en inglés), que describe
cémo la radiacién de las YSOs se distribuye a lo largo del espectro electromagnético.
Asi, a través de estas distribuciones se observan cuatro etapas en el proceso de for-
macioén estelar (Lada & Wilking 1984, Andre et al. 1993).

La Figura 1.2 muestra el esquema evolutivo de los YSOs de masa baja e intermedia.

Los diagramas de la izquierda indican la SED de los objetos.

e YSO Clase 0:
Los objetos de la Clase 0 no son detectables en el 6ptico ni el infrarrojo cercano
o medio. Su espectro es similar al de un cuerpo negro de baja temperatura y su
emisiéon maxima se encuentra en la banda submilimétrica. Esta emision se debe

al polvo frio de la nube.

e YSO Clase I:
Los objetos de la Clase I son detectables en el infrarrojo cercano debido la pres-
encia de discos y envolventes a su alrededor. Su espectro es mas amplio y se aleja

méas del de un cuerpo negro.

e YSO Clase II:
Los objetos de las Clase II estan en la fase de presecuencia principal y ya se
detectan en el rango 6ptico. El pico de su espectro se encuentra en las bandas del
infrarrojo cercano y del visible. Ademads, la presencia del disco de acrecimiento

es evidente debido al exceso de infrarrojo en el espectro.



e YSO Clase III:
Los objetos de las Clase III se caracterizan por la ausencia de cantidades signi-
ficativas de material circunestelar y son los objetos més cercanos a la secuencia
principal. Su espectro es similar a la emisién de cuerpo negro de una estrella,
con el pico en las bandas del infrarrojo cercano y el visible. La contribucién del
exceso del infrarrojo del disco de acrecimiento va disminuyendo a medida que se

disipa.

1.4 Cumulos estelares

Los cumulos estelares son agrupaciones de estrellas que nacieron de la misma nube
molecular y en un mismo momento y que estan ligadas entre ellas por la gravedad.
Podemos suponer que las estrellas de un mismo ctimulo tienen la misma edad y com-
posicién quimica (Ehrenfreund & Charnley 2000), pero no tienen porque tener la misma
masa y sus evoluciones estelares pueden ser muy diferentes.

Los cimulos estelares se clasifican en dos tipos segin su tamano, edad y densidad.
Los cumulos abiertos son poco densos y esto hace que, con el tiempo, las estrellas se
dispersen debido a la fuerza gravitatoria que ejerce la Galaxia. Estos ciimulos abiertos
son agrupaciones de estrellas jovenes formadas en el disco de Galaxia. Por otro lado,
los cimulos globulares son mas densos y las estrellas se mantienen unidas durante mu-
cho tiempo. Estos son agrupaciones de estrellas viejas y se encuentran fuera del disco

Galactico.

1.5 Observaciones del medio interestelar

En las ultimas décadas se han producido una serie de avances técnicos que han au-
mentado nuestra capacidad para estudiar las nubes moleculares y los ciimulos estelares

(Werner et al. 2006).



Figura 1.2: Esquema evolutivo para protoestrellas de baja e intermedia masa.
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Se le conoce como extincion al fendmeno por el cual la luz proveniente de objetos
astronomicos se atenta o se absorbe mientras atraviesa el medio interestelar. Es en
parte por ello que los astrofisicos estudian el cielo en diferentes longitudes de onda para
obtener una vision més completa y precisa del universo.

Para estudiar el contenido estelar en regiones de formacién, se suelen emplear obser-
vaciones en el espectro visible e infrarrojo cercano. Sin embargo, el medio interestelar
es menos opaco en el infrarrojo cercano que en el éptico (luz visible), lo que permite el
estudio de las estrellas.

Para analizar el gas en el que se forman las estrellas, en cambio, se emplean estudios
de radio y milimetro.

Las observaciones de diferentes lineas moleculares proporcionan informacién sobre
los componentes del gas y en particular sobre su estructura de velocidades, densidad,
temperatura y composicion quimica.

A diferencia de los atomos, las moléculas pueden experimentar movimientos rota-
cionales y vibracionales. Cuando estas moléculas evolucionan desde una rotacién réapida
hacia una rotacién mas lenta, emiten fotones que pueden ser detectados en la regién
milimétrica del espectro electromagnético. Este proceso se utiliza para estudiar las
nubes moleculares. Un radiotelescopio detecta la radiaciéon emitida cuando ocurren
transiciones cuanticas rotacionales de las moléculas de un nube, por ejemplo, entre los
niveles de nimero cudntico rotacional, J,de 1 a 0 (J =1—0).

Las nubes moleculares estan formadas sobre todo por moléculas de hidrégeno. No
obstante, a las temperaturas tipicas muy bajas de las nubes, la molécula de hidrégeno no
radia y no es posible su deteccién. Sin embargo, otras moléculas como CO y sus isétopos,
o CS, experimentan transiciones rotacionales que son si son observables. La Figura 1.3
muestra un esquema de los estados rotacionales y vibracionales de una molécula.

Por su lado, las observaciones del infrarrojo lejano y submilimetro permiten estudiar
la emision térmica del polvo frio de las nubes. Este polvo emite en estas longitudes de
onda debido a sus bajas temperaturas.

Debido a que la atmodsfera terrestre es opaca a longitudes de onda del infrarrojo



lejano son necesarios los satélites para realizar observaciones en este rango. Los gases
como el vapor de agua (HyO) y el diéxido de carbono (COsz) absorben esta radiacién,

lo que dificulta realizar observaciones infrarrojas desde la Tierra.

Figura 1.3: Esquema para la curva de energia potencial de una molécula diatéomica,

niveles de energia y posibles transiciones de absorcion.

El satélite IRAS (Infrared Astronomical Satellite) fue una misién espacial lanzada
por la NASA con el objetivo de estudiar todo el cielo en el rango de longitudes de onda
del infrarrojo lejano y presentar informacion sobre la distribucién del polvo y gas en
la Via Lactea. El catdlogo “Point Source Catalog” (PSC) de IRAS contiene cerca de
medio millén de fuentes, donde se encuentran estrellas jévenes y otros tipos de objetos

celestes.

1.6 Fuente estudiada

Este trabajo se centra en el estudio de las regiones de formacion estelar en la “outer
Galaxy” (region exterior de la Galaxia que se extiende desde [ = 90° hasta [ = 270°),
realizado en las longitudes de onda del infrarrojo y del milimetro.

El objetivo es describir y caracterizar como se producen las estrellas en esta zona de

la galaxia, que se distingue por tener una menor concentracién de elementos quimicos



pesados en comparacion con la “inner Galaxy”. Estas discrepancias podrian tener un
impacto en el proceso de formacion estelar, influyendo en la generacién de estrellas con
diferentes masas.

Para este propdsito, se ha estudiado la region que rodea la fuente IRAS 0352345343
del catdlogo PSC del satélite IRAS, ubicada en la direccion de la “outer Galaxy” con
coordenadas galdcticas® [ = 148.12° y b = 0.29°.

La seleccién de esta fuente fue realizada por el profesor Joao Lin Yun. Para llevar
a cabo el estudio, he utilizado observaciones astronémicas en el rango de longitudes de

onda del infrarrojo y del milimetro.

e Imdagenes de infrarrojo cercano en las bandas J, H y K, i.e., A = 1.25, 1.65 y
2.17 pm, para estudiar el contenido estelar de la regiéon candidata de formacion

estelar.

e Observaciones milimétricas del espectro de emision de CS de transicién rotacional

(J =1-0) a48.991 GHz para estudiar las propiedades de la nube seleccionada.

e Datos de archivo del satélite WISE (cuatro bandas a A = 3.4, 4.6, 12 y 22 um)

para caracterizar las fuentes estelares.

e Datos de archivo del el instrumento SCUBA (A = 850 um) del telescopio JCMT

para ayudar a definir el entorno molecular.

2 Para obtener més informacién acerca de las coordenadas galdcticas ver apéndice A.



10



Capitulo 2

Observaciones y reduccion de datos

En Astrofisica, las observaciones constituyen la parte experimental de la Ciencia. Asi,
este capitulo también se podria llamar “Procedimiento experimental y procesamiento

de datos”.

2.1 Observaciones de infrarrojo cercano

Imégenes de infrarrojo cercano (bandas J, H y K, i.e., A = 1.25, 1.65 y 2.17 um) de
IRAS 0352345343 fueron obtenidas con la cAmara NOTCam. Esta camara esta insta-
lada en el telescopio NOT de 2.5 metros del Observatorio del Roque de los Muchachos
(ORM) en La Palma, Canarias.

El detector de la cadmara NOTCam es un conjunto Hawaii 1k HgCdTe IR con
1024 x 1024 pixeles. En las observaciones realizadas el detector se utilizé en el modo
de cdmara de campo amplio, que tiene un tamano de pixel de 0.234” y un campo de
visién de 4" x 4.

Fueron obtenidas nueve imagenes para la banda .J, dieciocho para la banda H y
cuarenta y cinco para la banda K. El tiempo de integracién total en cada banda fue

de 360 segundos.

11



2.2 Reducciéon de imagenes de infrarrojo cercano

El primer paso de mi trabajo ha sido usar DS9 e IRAF para reducir las imagenes de
infrarrojo cercano y crear una imagen de mosaico final para cada banda. Estos son

programas de cédigo abierto para el analisis y la visualizacién de datos astronémicos.

2.2.1 Correccion de “bad pixels”

Para empezar, las imagenes recibidas se han corregido eliminando los “bad pixels”, que
son pixeles defectuosos o con valores inusuales. Para ello, estos pixeles se han sustituido

por la mediana de los pixeles vecinos.

Figura 2.1: Ejemplo de una imagen original antes de realizar ningtin procesamiento.

2.2.2  “Flat-field”

A continuacién, se han utilizado un conjunto de imagenes “flat-field” para corregir las
variaciones pixel a pixel en la sensibilidad del detector a lo largo de las imagenes. Para
obtener las imagenes de “flat-field”, se han tomado imagenes con el telescopio apuntando
hacia una fuente de iluminacién uniforme, como una pantalla ubicada en la cipula del
telescopio. La correccién se ha realizado mediante la tarea IMARIT, dividiendo todas
las imagenes de cada banda por la imagen de “flat-field” correspondiente. La Figura

2.2 muestra un ejemplo de una imagen corregida de “bad pixels” y de “flat-field”.

12



Figura 2.2: Ejemplo de una imagen de “flat-field” (izquierda) y una imagen corregida
de “bad pixels” y de “flat-field” (derecha).

2.2.3 Imagen del cielo

En las observaciones en infrarrojo cercano, una imagen de cielo es una imagen que
representa el brillo del cielo y otras contribuciones de fondo, donde este iltimo engloba
todo lo que no es senal astronémica y debe ser restado. Para cada una de las imagenes
recibidas se ha creado una imagen del cielo.

Se ha aplicado la tarea IMCOMBINE al conjunto de imagenes con “dithering”, donde el
parametro “combine” estd ajustado a “median”. Esto resulta en una nueva imagen en
la que cada pixel corresponde a la mediana de los pixeles de las imagenes combinadas.
Este proceso filtra las estrellas y la imagen obtenida representa bien el cielo sin estrellas.
Luego, se ha substraido esta imagen de cielo de cada una de las imagenes usando la

tarea IMARIT.

Figura 2.3: Ejemplo de una imagen de cielo (izquierda) y una imagen corregida de “bad

pixels” y de “flat-field” con la imagen de cielo substraida (derecha).
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2.2.4 Imagen de mosaico

Las imagenes recibidas de cada banda se solapaban parcialmente entre si. Asi, para
construir una imagen de mosaico final para cada banda se han combinado las multiples
imagenes en una sola. Con la tarea GEOTRAN se han corregido las posibles distorsiones
épticas de la cdmara y con la tarea IMCOMBINE (con el parametro “combine” en “ave-
rage” ), se han alineado las imédgenes en la misma posicién y se han combinado. Ademss,
el mosaico se ha girado 90° para mostrar la orientaciéon normal en el cielo (norte arriba
y este a la izquierda). La Figura 2.4 muestra las imagenes finales totalmente procesadas

de las bandas J, H y K, respectivamente.

Figura 2.4: Iméagenes de mosaico final, de 4’ x 4’, de las bandas J, H y K, de IRAS
03523+5343, respectivamente. El norte estd arriba y el este a la izquierda. El brillo de

la region central aumenta de J a H y a K.
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2.3 Fotometria de apertura

Usando ahora diferentes tareas de IRAF se ha realizado la fotometria de las fuentes de
las imégenes finales. La fotometria de apertura es una técnica utilizada para medir el
brillo de una fuente en una banda de paso especifica. Esta técnica puede proporcionar
informacion sobre la temperatura, la luminosidad y la masa de las estrellas. Se mide el

flujo (f) de cada estrella y se convierte a la escala de magnitudes aparentes (m):

donde myq es la constante arbitraria del “punto cero” y que queda determinada cuando

se adopta un sistema fotométrico (ver subseccién 2.3.5).

2.3.1 Determinacion de FWHM y o

Con el objetivo de estudiar el flujo de las estrellas en cada una de las imagenes, se
ha empleado la tarea IMEXAMINE para analizar los perfiles radiales de los recuentos de

fotones de varias estrellas.

Figura 2.5: Ejemplo del grafico de la distribuciéon unidimensional del brillo de una

estrella.

La Figura 2.5 muestra un ejemplo de coémo varia el recuento de pixeles de una fuente

en funcién de la distancia al pico. Este grafico representa la distribucién unidimensional
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del brillo de una estrella. Ademas, demuestra como esta distribucion puede ser mo-
delada mediante el ajuste de una funcién Gaussiana. Al ajustar esta funcién podemos
medir la FWHM (Anchura a Media Altura), que es aproximadamente la misma para
las estrellas de una misma imagen.

Debido a una combinacién del limite de difraccion del telescopio y del “seeing”
atmosférico, la imagen de una fuente puntual (una estrella) no es un punto, sino un
disco de Airy. La FWHM representa el tamano de este disco.

Ademas, a partir del recuento de pixeles en partes de la imagen donde no hay fuentes
podemos medir la desviacién estdndar (o), que indica las variaciones en el brillo del
cielo o del fondo pixel a pixel. Esta desviacion es aproximadamente constante dentro
de una misma imagen y se designa por ruido. De esta manera, la Tabla 2.1 recoge los
resultados de FWHM en pixeles y o en cuentas para cada banda.

Tabla 2.1: Valores de FWHM, en pixeles, y o, en cuentas, para la imagen de mosaico
de J, de H y de K.

J | H | K,
FWHM | 3.3 | 3.3 | 3.1
o 59.215.2|45

2.3.2 Extraccién de fuentes puntuales

La rutina DAOFIND (Stetson 1987) permite detectar estrellas en una imagen dependiendo
de un valor “threshold”, del FWHM y de la 0. El “threshold” es el nivel minimo de
brillo que una fuente debe tener para ser aceptado como una estrella en una imagen.
Este debe ser lo suficientemente bajo para detectar la mayoria de las estrellas, pero no
tan bajo como para confundir ruido (variaciones de pixel a pixel) como estrellas.

En este trabajo, para extraer una lista de las fuentes puntuales se ha empleado la
rutina con un “threshold” de 4.50. Ademads, después se han examinado las imagenes
en busca de falsas detecciones y se han eliminado los objetos mal identificados. El

resultado es un archivo con las posiciones en la imagen (en coordenadas cartesianas
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instrumentales) de las fuentes detectadas, con un total inicial de 1006, 893 y 938 estrellas

en las bandas J, H y K, respectivamente.

2.3.3 Fotometria de apertura

Se ha realizado fotometria de apertura en todas las fuentes detectadas utilizando el
paquete PHOT. La fotometria de apertura consiste en sumar los valores de los pixeles
ocupados por una fuente, colocando una apertura circular centrada en la fuente y
restando la contribucién del cielo a su alrededor. El resultado es un archivo que contiene
una tabla con las medidas de las magnitudes de las estrellas, correspondientes al flujo
contenido en varias aperturas.

El radio de apertura debe ser lo suficientemente grande como para contener la
mayor parte del flujo de la estrella, pero lo suficientemente pequeno como para evitar la
contaminacion de las estrellas vecinas. Para ello, se escogen aperturas de varios tamanos

y se realiza una correccion de apertura, como se describe en la siguiente subseccion.

2.3.4 Correccion de apertura

La correccién es un proceso que compensa el flujo perdido debido al tamano de la
apertura utilizada. Para ello, se escoge un conjunto de estrellas aisladas y se compara la
magnitud utilizando una pequena apertura con la obtenida utilizando una gran apertura
que contenga todo el flujo de la estrella. En este trabajo, se ha escogido una apertura
pequena de radio de 2 pixeles y una apertura grande de radio de 10 pixeles.
Utilizando un cédigo Python se ha calculado para cada fuente la diferencia entre las

dos magnitudes mediante la siguiente expresién:

Am = Mo — Mo

siendo mo y mqg las magnitudes aparente para las aperturas de 2 y 10 pixeles, respec-
tivamente. Una vez se ha obtenido esta diferencia para las estrellas aisladas, se ha

estimado la media de las diferencias Am. Este valor representa la correccién de aper-
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tura y debe restarse a la magnitud de 2 pixeles de cada estrella. La magnitud corregida

se ha calculado mediante la siguiente expresion:

m=my— Am

2.3.5 Transformacion al sistema estandar

El resultado de la correcciéon de apertura es una lista de magnitudes instrumentales.
Es necesario calibrarlas, esto es, transformar las magnitudes a un sistema estandar,

utilizando la siguiente ecuacion:

Mgstd = Mingt + C

en donde C' es una constante de calibracién diferente para cada banda.

Para transformar las observaciones al sistema estandar y estimar el valor de C
hemos elegido el 2MASS All-Sky Release Point Source Catalogue® (Cutri et al. 2003;
Skrutskie et al. 2006) y por tanto, hemos adoptado el sistema estandar de 2MASS.
Se ha comparado la magnitud de una estrella detectada con la rutina DAOFIND con las
magnitudes estandar de la misma estrella, dadas en el catdlogo 2MASS. Se ha repetido
este proceso para varias estrellas y se ha obtenido un promedio.

La Tabla 2.2 recoge la diferencia entre la magnitud instrumental y la magnitud en

el sistema estandar de 2MASS para cada banda.

Tabla 2.2: Constante de calibracién fotométrica para estandar de 2MASS para las
bandas J, H y K.

J H K
| C[-2.382 [ -2.416 | -3.048

L 2MASS All-Sky Release Point Source Catalogue es un catélogo astronémico de todo el cielo con
datos de més de 300 millones de objetos observados en el infrarrojo cercano (bandas J, H y Kj),

incluyendo planetas, enanas marrones, estrellas de baja masa, nebulosas, ciimulos estelares y galaxias.
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2.3.6 Tabla final de fotometria

Finalmente, hemos decidido seleccionar solamente aquellas fuentes con incertidumbres

2 menores a 0.2 magnitudes. De esta manera, se ha obtenido una tabla con

fotométricas
497, 546 y 516 estrellas en las bandas J, H y K, respectivamente. Las estrellas estan
identificadas por su posicion en las imagenes. En total, se han detectado 390 fuentes

en las tres bandas. En la Tabla 3.1 se muestra una lista de las trece primeras fuentes.

2.4 Observaciones milimétricas

Las observaciones milimétricas del espectro de emisién de CS (1—0) a ~ 48.991 GHz de
IRAS 03523+5343 fueron obtenidas con el radiotelescopio de 40 metros del Observatorio
de Yebes en Guadalajara en marzo de 2020.

Las observaciones milimétricas se tomaron en modo “frecuency switching”, esto es,
se tomaron dos observaciones en la misma posicién alternando entre dos frecuencias
cercanas. Esta técnica permite restar el ruido de la senal real. Como resultado se
ha obtenido un mapa de la linea rotacional de CS (1 — 0) centrado en las coordenadas
IRAS, cubriendo aproximadamente 3.7 x 3.7’ en el cielo. El mapa tiene 6 x 6 posiciones,
cada una de las cuales contiene 16 espectros. De esta manera, esto da lugar a un total
de 576 espectros.

El HPBW (Ancho de haz de media potencia) del telescopio a ~ 49 GHz fue de 37".

Para las observaciones, se adopté un “grid spacing” de 37" (“full-beam sampling”).

2.5 Reduccion de las observaciones milimétricas

La reduccién de datos consiste en un proceso tipico para espectros milimétricos. Para
ello, se emplea CLASS. Este es un paquete de software utilizado en radioastronomia para

el analisis de datos de telescopios de un solo plato.

2 La incertidumbre de la magnitud de cada fuente es determinada por el paquete PHOT y los errores

de la transformacion al sistema estdndar de 2MASS.
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El objetivo principal es extraer los parametros de la linea rotacional de la molécula
CS a partir de los datos observados y luego relacionar estos parametros con las carac-

teristicas fisicas de la nube molecular estudiada.

2.5.1 “Folding”

Cada posicién del mapa de observaciones milimétricas estd compuesto por 16 espec-
tros. Para comenzar la reduccion de las observaciones, se han combinado los multiples
espectros de la misma posicién a través de la tarea STITCH.

Las observaciones tomadas en modo “frecuency switching” resultan en un espectro
con una linea positiva y otra igual pero negativa (ver Figura 2.6). Para aprovechar la
senal en las dos lineas se ha empleado la tarea FOLD. Esta tarea pliega el espectro sobre
sl mismo y superpone ambas lineas. Ademas, esto tiene como resultado una reduccién
del ruido.

La Figura 2.6 muestra un ejemplo de un espectro de la linea rotacional de CS (1—0)
antes de realizar ningiin procesamiento. Mientras que el eje vertical muestra la tempe-
ratura de antena, el eje horizontal muestra la velocidad “local standard of rest” (LSR).
En radioastronomia, la temperatura de antena es una medida de la intensidad de la
senal y por tanto del brillo de la fuente. Se define como la temperatura de un cuerpo
negro que, si rodeara completamente un radiotelescopio, produciria la misma potencia
de senal que la fuente observada. Por otro parte, la velocidad LSR representa la veloci-
dad radial de la fuente con respecto al LSR (aproximadamente el Sol). Esta se obtiene
a partir de los valores de la frecuencia por aplicacién de la féormula del efecto Doppler
(no-relativista: v = “=2¢).

Vo

2.5.2 Substraccion de la “baseline”

En las observaciones milimétricas, la “baseline” representa la senal de fondo en los
espectros, que incluye el ruido relacionado con los instrumentos de observacion. Dado

que esta senal de fondo afecta los valores de los parametros de las lineas de emision,

20



se ha realizado un proceso de correccién. Para ello, se ha ajustado un polinomio a la

“baseline” y luego se ha substraido esta componente ajustada de los datos observados.

IRAS 03583+5343

I o8 (1-6)
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Figura 2.6: Ejemplo de un espectro de la linea rotacional de CS (1 —0) antes de realizar

ningin procesamiento.

Se han utilizado las tareas SET WINDOW y BASE. La tarea SET WINDOW permite definir
la region del espectro que contiene las lineas espectrales de interés, delimitando de esta
manera el area sobre la cual se realizaré el ajuste y se substraerd la “baseline”. Por otro
lado, la tarea BASE se utiliza para realizar el ajuste polinémico a la “baseline” dentro

de la zona definida y después restar esta “baseline” ajustada de los datos originales.

2.5.3 Ajuste de una gaussiana

Para obtener los parametros de las lineas espectrales, se ha llevado a cabo un ajuste
utilizando una funciéon gaussiana. La tarea MINIMIZE realiza un ajuste de minimos
cuadrados de esta funcién gaussiana a cada uno de los espectros. Como resultado, se
ha obtenido un archivo con detalles sobre el area, posicion, ancho, intensidad y errores
de cada linea espectral ajustada. La Figura 2.7 muestra un ejemplo del ajuste de una

funcién gaussiana al espectro.
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Figura 2.7: Ejemplo del ajuste de una funciéon gaussiana al espectro.

2.5.4 Mapa final de observaciones milimétricas

Finalmente, se ha obtenido un mapa de la linea rotacional de CS (1-0) con 36 posiciones
y un archivo con detalles sobre el area, posicion, ancho, intensidad y errores de cada linea

espectral ajustada. La Figura 2.8 muestra el mapa CS centrado en IRAS 035324-5343.

2.6 Distancia a la nube molecular

A partir de la velocidad “local standard of rest”, vgr, de la nube molecular es posible
estimar a la distancia a la que se encuentra (e.g. Brand & Blitz 1993, Reid et al. 2014).
En este trabajo, se ha estimadp la distancia cinemética a través del método tradicional
usando la curva de rotacién de la Galaxia (la curva de las velocidades orbitales de las
estrellas o gas alrededor del centro Galdctico en funcién de la distancia al centro).

La idea principal de este método es que al medir la velocidad radial del gas de una
nube molecular podemos hallar la distancia a esa nube a partir de la velocidad medida
y por comparacion con la curva de rotacién conocida de la Galaxia. El calculo utiliza
trigonometria bésica y los pardmetros solares Ry (distancia del Sol al centro Galéctico)

y 6y (velocidad orbital del sol).
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Figura 2.8: Mapa de la linea rotacional de CS (1-0) centrado en IRAS 03532+5343.

Los desplazamientos son relativos a la fuente IRAS.

Asumiendo orbitas circulares para el gas y las estrellas, es posible relacionar la ve-

locidad a la que la nube se desplaza con respecto al Sol con su distancia galactocéntrica,

OR, )
ULSR = (?O — 90) sinl cos b

de la siguiente manera:

en donde R y 6 son la distancia galactocéntrica de la nube y su velocidad orbital,
respectivamente. Ademas, [ y b son sus coordenadas galacticas.

Teniendo en cuenta la expresion anterior, la distancia d a la que se encuentra la
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nube es:

R = (d*cos® b+ R% — 2dRy cos bcos1)'/?

De esta manera, en este trabajo se ha estimado que la distancia cinematica a IRAS

03523+5343 es d = 2.4 £ 0.6 kpc.

2.7 Datos de archivo

Adicionalmente, ademas de las observaciones en el rango de longitudes de onda del
infrarrojo cercano y del milimetro, se han utilizado datos de archivo del satélite WISE
y del instrumento SCUBA para ayudar a definir el entorno molecular y caracterizar las
fuentes estelares.

El satélite WISE (Wide-field Infrared Survey Explorer) fue una misién espacial de
la NASA lanzada para el estudio del cielo en el infrarrojo medio. WISE observé el cielo
en cuatro bandas a 3.4, 4.6, 12 y 22 pym (Wright et al. 2010).

Por un lado, se han utilizado imédgenes de infrarrojo medio de WISE para caracteri-
zar las fuentes estelares y estudiar algunas fuentes individuales de la regién alrededor
de TRAS 035234-5343. En este trabajo, las imdgenes de WISE se han obtenido a través
de Aladin Lite?®.

Por otro lado, se han utilizado imagenes en la longitud de onda del submilimetro
(A =850 pum) de la regién alrededor de IRAS 03523+5343. Estas observaciones fueron
tomadas con la cdmara SCUBA-2 (Eden et al. 2019) instalada en el telescopio James
Clerk Maxwell (JCMT) en Hawai. E1 HPBW del telescopio fue de 14.6".

Las imdgenes SCUBA correspondientes a esta regién se han descargado por medio
del “Canadian Astronomy Data Centre”.

La Figura 2.9 muestra la imagen submilimétrica de SCUBA alrededor de la region de

IRAS 03523+5343. El campo de visién de la imagen es aproximadamente de 12" x 12

3 Aladin Lite es una una herramienta de visualizacién interactiva de datos astronémicos desa-
rrollada por el “Centre de Données astronomiques de Strasbourg” (CDS), que permite a los usuarios

explorar y visualizar imagenes astrondémicas y catalogos de estrellas.
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y cubre la regién mapeada por NOTCam y las observaciones de CS. Es importante
mencionar que la fuente IRAS se encuentra en el borde derecho de la imagen y coincide

con la fuente aproximadamente eliptica que podemos observar.

Figura 2.9: Imagen en la longitud de onda de 850 pum (submilimetro) de SCUBA que
incluye la region de IRAS 03523+4-5343. El campo de visién de la imagen es aproxi-
madamente de 12’ x 12’. En el borde derecho se distingue una fuente aproximadamente

eliptica ubicada en la posicién de la fuente IRAS.

La fotometria de la fuente IRAS 0352345343 en la longitud de onda del submilimetro

de SCUBA se ha realizado de manera similar a la descrita en la seccién 2.3.
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Capitulo 3

Resultados y analisis

3.1 Limite de detecciéon completa

El limite de deteccién completa representa una medida de la sensibilidad de las imagenes
en las bandas J, H y K. Se ha construido un histograma de las magnitudes de las
fuentes detectadas en el procesamiento de las imagenes de infrarrojo cercano. Luego,
el limite de deteccion completa se ha determinado identificando el punto donde el his-
tograma deja de aumentar, lo que indica el nivel méas débil de brillo que puede ser
detectado de manera completa en las imagenes. A partir de la Figura 3.1 se ha esti-
mado que el limite de deteccién completa es 18.0 mag en J, 17.5 mag en H y 17.0 mag

en K. Sin embargo, también se detectan algunas estrellas con brillo méas débil.

3.2 El camulo de estrellas jévenes

La Figura 3.2 muestra una imagen RGB de IRAS 03523+5343. La imagen esta com-
puesta por las tres imdgenes de mosaico final (ver Figura 2.4). Para crear una imagen
en falso color a partir de imagenes en las bandas J, H y K, primero, se ha asignado
el canal rojo a la imagen en Kj, el verde a la imagen en H y el azul a la imagen en J
y, a continuacion, se han combinado las imagenes individuales en una sola imagen. Es

importante que las imagenes estén alineadas y que tengan la misma escala.
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Figura 3.1: Histogramas de las magnitudes de las fuentes detectadas en las bandas J,

H y K, respectivamente.

Se aprecia una mayor concentracién de estrellas cerca del centro de la imagen, lo cual
sugiere la presencia de un cimulo estelar. Asimismo, en el borde derecho se distingue

una nebulosa azulada que parece extenderse hacia el oeste.

Figura 3.2: Imagen en falso color de IRAS 03523+5343. El campo de visién de la
imagen es de 4’ x 4'. El norte estd arriba y el este a la izquierda. Se observa un ctimulo
estelar rojo cerca del centro de la imagen y, ademds, una nebulosa azulada el borde

derecho.
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3.3 Mapa de densidad estelar

La Figura 3.3 muestra el mapa de densidad estelar en la banda K en la direccion de
la fuente IRAS 03523+5343. Este mapa permite estudiar cémo estan distribuidas las
estrellas en la imagen.

Primero, se ha dividido el drea de la imagen de mosaico final en la banda K (campo
de vision de 4’ x 4') en cajas cuadradas de 40 pixeles de lado y separada a 20 pixeles. A
continuacion, se ha contado el nimero de estrellas que caen dentro de cada caja. Para
ello, hemos empleado el archivo obtenido tras la fotometria de apertura, que contiene
la informacion sobre las posiciones en la imagen de las fuentes detectadas.

En la Figura 3.3, el contorno mas externo corresponde a una densidad superficial
de estrellas de 480 estrellas por pc cuadrado (pc™2) y los niveles subsiguientes (més

2

internos) estédn en pasos de 480 estrellas pc™* adicionales. Se ha observado, ademads,

2

que la concentracion estelar pasa de menos de 80 estrelles pc™= al valor del pico de

aproximadamente 2 800 estrellas pc™2 (para una distancia de 2.4 kpc).
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Figura 3.3: Mapa de densidad estelar en la banda K, de IRAS 03523+5343. La pre-
sencia de una concentracion de estrellas en el centro la imagen permite identificar la

existencia de un cimulo estelar. Los desplazamientos son relativos a la fuente IRAS.
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Finalmente, la presencia de una concentracion de estrellas en la imagen permite
identificar la existencia de un cimulo estelar. Aunque no tengamos informaciéon sobre
las velocidades individuales de las estrellas para confirmar que pertenecen al mismo
cumulo, su densa concentracion y su ausencia en observaciones del rango éptico sugieren

que es probable que sean miembros de un cumulo estelar joven.

3.4 Tabla final de fotometria

La Tabla 3.1 es el resultado final del procesamiento de imagenes de infrarrojo cercano y
recoge la posicién y magnitudes de todas las fuentes que han sido detectadas en las tres
bandas. Sin embargo, la tabla recoge solo las trece primeras filas. Las columnas dos y
tres muestran las coordenadas ecuatoriales de cada fuente. Las columnas cuatro, cinco y
seis muestran la magnitud de las fuentes en la banda K y sus colores, respectivamente.
La séptima columna, en cambio, indica la presencia de exceso de emisién en el infrarrojo

cercano, lo que sugiere que la fuente sea un YSO (ver Figura 3.4).

Tabla 3.1: Fotometria en el infrarrojo cercano de las fuentes detectadas en la direccion
de IRAS 03523+5343 (la tabla completa se encuentra en el apéndice B).

# R.A. Dec mg, | (H—Ks) | (J— Ks) | Comentarios
(2000) (2000)

103561725 | 535017.2 | 174 1.03 2.44 ex IR

2 1 0356594 | 535017.8 | 15.6 0.86 2.09 ex IR

3 10356 26.10 | 53 50 19.1 | 15.6 0.33 1.05

4 | 0356 15.17 | 53 50 19.2 | 16.6 0.45 1.66

5 | 0356 15.36 | 53 50 19.7 | 17.0 2.36

6 | 03566.20 | 53 50 19.5 | 17.7 0.72

7 | 035616.80 | 53 5020.3 | 16.5 0.55 1.61

8 | 03566.92 | 5350 20.1 | 15.2 0.70 1.92

9 | 0356583 | 5350 20.6 | 14.0 0.31 0.85

10 | 0356 7.71 | 53 50 20.8 | 18.0 0.58

11 ] 03 56 10.53 | 53 50 22.4 | 15.7 0.89 2.86

12 1 03 56 23.54 | 53 50 22.7 | 15.9 0.75 1.78 ex IR

13 | 03 56 20.52 | 53 50 25.9 | 14.7 0.31 0.97
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3.5 Diagrama color-color

Se ha construido un diagrama color-color en el infrarrojo cercano (J — H, H — Kj)
como herramienta para analizar las propiedades de las fuentes que han sido detectadas
simultdneamente en las bandas J, H y K,. La posicion de una fuente en el diagrama
color-color permite identificar su naturaleza y, por ejemplo, distinguir si se trata de
una estrella de la secuencia principal o de un YSO. Esto se debe a que los diferentes
tipos de objetos astronémicos tienen diferentes distribuciones espectrales en el infrarrojo
cercano. Los YSOs tienen una relacion de colores bien definida con exceso de infrarrojo

debido la presencia de discos y envolventes a su alrededor.

(J - H)

|I\\\II\\I|IlllIllllllllllllllllllllll

0 1 2 3
(H - Ks)

Figura 3.4: Diagrama color-color en el infrarrojo cercano de IRAS 03523+5343. La
linea continua representa estrellas de la secuencia principal sin enrojecimiento y las
lineas discontinuas indican la banda de extinciéon. Es probable que las estrellas situadas
por debajo de la banda de extinciéon sean YSOs con exceso de infrarrojo debido la
presencia de discos y envolventes. El vector de enrojecimiento indica la direccion del

desplazamiento causado por la extincion del polvo interestelar.
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La Figura 3.4 muestra el diagrama color-color del infrarrojo cercano. La linea con-
tinua representa estrellas de la secuencia principal sin enrojecimiento (Bessell & Brett
1988) y las lineas discontinuas indican la banda de extincién. La mayoria de las estrellas
se encuentran dentro de la banda de extincién. Esta banda indica las estrellas de la
secuencia principal cuyos colores se han visto afectados por la presencia de polvo inter-
estelar (Wang & Chen 2019), lo que las hace parecer més rojas de lo que realmente son.
Las estrellas gigantes suelen encontrarse por encima de esta banda (Ricke & Lebosfsky
1985). Por el contrario, las estrellas que se encuentran debajo de esta banda son can-
didatos de YSO con exceso de infrarrojo debido la presencia de material circunstelar
(Adams et al. 1987). Se han contado que, de las 390 fuentes que se encuentran en el
diagrama color-color, 87 de ellas estan por debajo de la banda de extincion. Luego, el
diagrama color-color confirma que estamos observando un cimulo estelar joven.

Por otro lado, a partir del diagrama color-color podemos estimar la extincion a lo
largo de la linea de visiéon. Se puede observar que para las fuentes que se encuentran
dentro de la banda de extincién, el valor mas alto de (H — K;) es aproximadamente
1.56. Si asumimos que esta es una estrella de secuencia principal enrojecida, su color
intrinseco’ serfa (H—Kj), &~ 0.0—0.4 (ver linea continua de la Figura 3.4), lo que resulta
en un exceso de color de E(H — K;) ~ 1.16 — 1.56. Por lo tanto, este exceso de color
corresponde a una extincion visual a lo largo de la linea de visién de aproximadamente

Ay =21 — 28 mag (Wang & Chen 2019).

3.6 Fuentes individuales

En este trabajo, es importante destacar dos fuentes individuales detectadas en la ima-
gen de la banda K. Estas son las dos fuentes méas brillantes detectadas en la imagen.
Ambas fuentes estan asociadas con emision nebular en el infrarrojo cercano y muestran

exceso en esta banda.

1 El color intrinseco de una fuente se refiere al color que tendria si no estuviera afectado por la

extinciéon o el enrojecimiento causado por el medio interestelar entre la fuente y el observador.

32



Por un lado, merece la pena destacar la fuente #224 de la Tabla 3.1, situada en el
centro de la Figura 3.2 y rodeada por emisiéon nebular roja. Esta fuente es la segunda
fuente mas brillante detectada en la imagen de la banda K,. Ademds, su ubicacién
coincide con la posicién de IRAS 0352345343 y destaca porque tiene el color (H — Kg)
mas rojo en el diagrama color-color (ver Figura 3.4).

Por otro lado, la fuente #275 de la Tabla 3.1, situada en el borde derecho de la
Figura 3.2 es la fuente més brillante detectada en la imagen de la banda K. La fuente
presenta una nebulosa azulada que parece extenderse hacia el oeste. Su morfologia
sugiere la presencia de jets y flujos moleculares. El color azul de la emisién nebulosa,
ademads, apunta a que sea luz dispersada por las paredes de la cavidad producida por
estos jets.

La Figura 3.5 muestra la imagen WISE centrada en la direccion de IRAS 03523+4-5343.
Las dos fuentes individuales mencionadas anteriormente son también las mas brillantes
detectadas en la imagen de infrarrojo medio de WISE. En esta imagen, en cambio, la
fuente #275 es la segunda mas brillante en el infrarrojo medio y la fuente #224 es la
mas brillante. Por lo tanto, el aumento en el flujo hacia longitudes de onda més largas

de la fuente #224 sugiere que sea la principal contrapartida® de la fuente de IRAS.

3.7 Mapa de contorno de CS

Para poder estudiar la morfologia de la nube molecular en la direccién de IRAS 0352345343,
se han construido los mapas de contorno de CS (1 — 0). Para ello, se ha empleado los
resultados obtenidos de la reduccion de las observaciones milimétricas.

Como se ha mencionado anteriormente, para el analisis y la obtencién de los parametros
de las lineas espectrales, se ha realizado un ajuste mediante una funciéon Gaussiana. La

Figura 3.6 muestra un ejemplo del espectro final procesado de la linea CS (1 — 0).

2 Ser la principal contrapartida, en el contexto de la astrofisica, se refiere a que el objeto estelar
probablemente corresponde o estd asociado con otra fuente observada en una diferente longitud de

onda o con diferentes instrumentos.
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Figura 3.5: Imagen de infrarrojo medio de WISE centrada en la direcciéon de TRAS
0352345343 (cruz morada). El campo de visién de la imagen es 16’ x 10’. El norte esta
arriba y el este a la izquierda. Las dos fuentes mas brillantes, situadas en el centro de
la imagen, son #275 and #224 en la Tabla 3.1.

Es importante mencionar que para obtener la temperatura de brillo Ty de la Figura
3.6, se ha dividido la temperatura de la antena Ty por la eficiencia de antena nyg. En

nuestro caso, conocemos que g = 0.5.

3 IRAS 03583+5343

cs (1-0)
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Figura 3.6: Espectro de la linea CS (1 — 0) en la direccién de IRAS 03523+5343, en la

posicién (0,0). La linea se encuentra en la posicién de vpgg = —34.50 £ 0.10 km/s.
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La Tabla 3.2 presenta los resultados del andlisis de las observaciones milimétricas
realizadas. Las columnas una y dos representan los desplazamientos en ascension recta
y declinacién de las observaciones. Las siguientes columnas muestran el area de la linea,
la posicién, el ancho y la intensidad, respectivamente.

La Figura 3.7 muestra el mapa de contorno de la emisiéon de CS (1 — 0) superpuesto
sobre la imagen NOTCam de la banda Kj, en la direccién de IRAS 03523+5343. El
mapa muestra emisién CS en la mayoria de la region estudiada, abarcando casi 4’ x 4'.
Se observa un unico pico bien definido, situado cerca de la posicion del pico en el mapa
de densidad estelar y de la posicion de la fuente IRAS. Todo ello, refuerza la idea de que

un cumulo de estrellas jévenes se estd formando en el nticleo de una nube molecular.
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Figura 3.7: Mapa de contorno de la emisién de CS (1 — 0) superpuesto sobre la imagen
NOTCam de la banda K, en la direcciéon de IRAS 03523+5343. El circulo negro
representa el “main beam” del telescopio. El contorno mas externo corresponde a

L Se observa un

0.8 K kms™' y los niveles subsiguientes estdn en pasos de 0.8 K kms™
unico pico bien definido, situado cerca de la posicion de la fuente IRAS en el centro de

la imagen.
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Tabla 3.2: Resultados de la reduccién del andlisis de las observaciones milimétricas

realizadas en la direccién de IRAS 03523+5343.

ADec. | ARA. | [Tgr dv VLSR Av TR
L | Ko | e | g | K]
740 | 740 | 1.14 (0.08) | -33.95 (0.03) | 0.93 (0.08) | 1.15 (0.06)
740 | -37.0 | 0.85 (0.11) | -34.07 (0.09) | 1.52 (0.24) | 0.52 (0.04)
740 | 0.0 | 158 (0.14) | -34.21 (0.08) | 2.00 (0.23) | 0.74 (0.09)
740 | 37.0 | 2.86 (0.11) | -33.96 (0.03) | 1.65 (0.07) | 1.63 (0.08)
740 | 740 | 2.85 (0.12) | -33.78 (0.03) | 1.32 (0.06) | 2.02 (0.12)
-74.0 111.0 2.53 (0.12) -33.72 (0.03) 1.54 (0.09) 1.54 (0.14)
370 | 740 | 1.98 (0.09) | -33.97 (0.02) | 1.10 (0.06) | 1.70 (0.09)
370 | -37.0 | 1.55 (0.12) | -34.12 (0.05) | 1.40 (0.13) | 1.04 (0.08)
370 | 00 | 357(0.12) | -34.33 (0.03) | 1.84 (0.07) | 1.83 (0.09)
370 | 37.0 | 3.51(0.13) | -33.91 (0.03) | 2.02 (0.10) | 1.63 (0.11)
370 | 740 | 203 (0.12) | -33.65 (0.04) | 1.47 (0.11) | 1.30 (0.10)
37.0 | 1110 | 215 (0.16) | -33.58 (0.05) | 1.73 (0.19) | 1.17 (0.15)
0.0 | -740 |2.66 (0.10) | -33.94 (0.07) | 1.25 (0.06) | 2.00 (0.09)
0.0 | -37.0 |3.14 (0.11) | -34.28 (0.08) | 1.51 (0.07) | 1.96 (0.14)
0.0 0.0 5.64 (0.13) | -34.50 (0.10) | 1.95 (0.06) | 2.58 (0.14)
0.0 | 37.0 |4.43(0.15) | -34.00 (0.06) | 2.14 (0.10) | 1.95 (0.22)
0.0 | 740 | 2.51(0.14) | -33.70 (0.09) | 1.64 (0.13) | 1.44 (0.16)
0.0 | 111.0 |1.69 (0.11) | -33.58 (0.03) | 1.08 (0.10) | 1.46 (0.13)
37.0 -74.0 2.83 (0.11) | -33.94 (0.03) | 1.55 (0.07) | 1.71 (0.06)
370 | -37.0 |3.78 (0.12) | -34.30 (0.03) | 1.69 (0.07) | 2.10 (0.13)
37.0 0.0 6.31 (0.15) | -33.86 (0.03) | 2.60 (0.08) | 2.28 (0.20)
370 | 37.0 |4.83(0.13) | -33.94 (0.02) | 1.82 (0.07) | 2.50 (0.17)
37.0 | 740 |3.37(0.14) | -33.69 (0.04) | 1.90 (0.10) | 1.67 (0.15)
37.0 | 111.0 | 2.23 (0.12) | -33.63 (0.03) | 1.30 (0.08) | 1.61 (0.06)
740 | -74.0 | 2.80 (0.11) | -34.03 (0.03) | 1.54 (0.07) | 1.71 (0.11)
740 | -37.0 | 3.77 (0.14) | -34.04 (0.02) | 1.52 (0.07) | 2.32 (0.19)
740 | 00 | 5.13(0.14) | -33.55 (0.03) | 2.26 (0.08) | 2.14 (0.27)
740 | 37.0 | 4.31(0.13) | -33.91 (0.02) | 1.61 (0.07) | 2.52 (0.21)
740 | 740 | 4.44 (0.14) | -33.85 (0.03) | 2.00 (0.08) | 2.08 (0.15)
740 | 111.0 | 2.53 (0.13) | -33.74 (0.03) | 1.36 (0.09) | 1.74 (0.13)
1110 | -740 |3.02 (0.11) | -33.75 (0.03) | 1.71 (0.08) | 1.67 (0.15)
111.0 | -37.0 | 3.69 (0.14) | -33.84 (0.03) | 1.52 (0.09) | 2.28 (0.28)
111.0 0.0 3.24 (0.14) | -33.70 (0.04) | 2.15 (0.13) | 1.41 (0.23)
111.0 | 37.0 | 3.44 (0.12) | -33.88 (0.02) | 1.53 (0.07) | 2.12 (0.13)
1110 | 740 |4.91(0.12) | -34.05 (0.02) | 1.67 (0.05) | 2.78 (0.18)
111.0 | 111.0 | 2.66 (0.12) | -33.81 (0.03) | 1.18 (0.07) | 2.12 (0.09)
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3.8 Masa de la nube molecular

Medir la masa de una nube interestelar no es facil. Sin embargo, los astrofisicos lograron
desarrollar algunos métodos para ese efecto. Uno de estos métodos implica el andlisis
de lineas de emision, especificamente las de la molécula CS en este caso.

Se ha podido realizar una primera estimacion de la masa de la nube utilizando la
relacién entre la intensidad integrada de la linea CS (1 — 0) y la densidad de columna
de la molécula de hidrégeno Hy a lo largo de cada linea de vision.

A partir de célculos anteriores (Garden et al. 1991, Tatematsu et al. 1993) se
deduce la siguiente expresion para estimar la densidad de columna a lo largo de la linea

de vision.

8rkvi,
N:f heS A /TRdU

donde N representa la densidad de columna, es decir, el niimero de particulas (en este
caso, moléculas de CS) contenidas en una columna de drea unitaria y con el eje dirigido
a lo largo de la linea de visién. El coeficiente A representa el coeficiente de Einstein
para la emision espontanea de la transicion, el cual estd relacionado con el momento
dipolar eléctrico de la molécula. Para la transicién de J =1 a J = 0 de CS, su valor es
1.76 x 1076 571,

Por otro lado, vy es la frecuencia de la transicién para J = 1 —0 y vale 49.991 GHz.
Las constantes k, h y ¢ representan la constante de Boltzmann, la constante de Planck
y la velocidad de la luz, respectivamente. Ty es la temperatura de brillo, esto es, la
temperatura de antena dividida por la eficiencia de antena 7. Como se ha mencionado
anteriormente, en nuestro caso, conocemos que Ny = 0.5. A su vez, la variable f viene

dada por la siguiente expresion.

i o[ Er] 7 [JU 0B
B gJ P kTex B gJ P kTex

donde J es el nivel de energia superior de la transiciéon y g; es la degeneracion del nivel
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J, g7 = 2J + 1. Ademas, F; es la energia rotacional del nivel J. A su vez, B esta
relacionado con la frecuencia de transicion de la molécula como v ;-1 = J(J +1)B,y
en este caso es B = vyy/2. El coeficiente Tg, representa la temperatura de excitacién,
que podemos aproximar utilizando la temperatura cinética obtenida en observaciones
previas, con un valor aproximado de ~14.5 K (Rawat et al. 2023). Por tltimo, la

variable Z viene dada por otra expresion.

Asi, utilizando las expresiones mencionadas anteriormente, para las transiciones

rotacionales de J =1 a J = 0 de la molécula CS, se obtiene la siguiente expresion.

N = 2.644 x 10" { / Tw dv] (em™?)

K kms—1

Ademas, para estimar la densidad de columna de gas de hidrégeno, es necesario
multiplicar por la abundancia de CS en relaciéon con el hidrégeno, representada por
X(C8), la cual es % ~5x 107 (e.g. Blake et al. 1987, Tatematsu et al. 1993, Ao et
al. 2004).

Por otro lado, para convertir la densidad de columna en ntimero de moléculas, es
necesario multiplicar por el area del mapa en el cielo, que corresponde a cada “beam”.
Cada “beam” es un circulo de didmetro 37" por 2.4 kpc. Finalmente, para obtener la
masa, se multiplica el nimero de moléculas por la masa de cada molécula de Hy (2 X
1.67 x 1072* g). Dado que ademds del hidrégeno, hay helio presente, se debe multiplicar
por 1.36 (o de manera equivalente, considerar que la masa molecular promedio del gas
es de 2.72 x 1.67 x 1072 g).

A través de este método, se ha estimado que la masa de la nube molecular es

aproximadamente M,pe = 995M.
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3.8.1 Masa virial molecular

El teorema del virial permite comprender la relacién entre la energia cinética y la energia
potencial gravitatoria de las particulas que componen un sistema.

Si queremos investigar si la region de la nube molecular estudiada en este trabajo
estd gravitacionalmente unida, podemos determinar la masa virial de la nube. De esta
manera, si la masa de la nube obtenida por el método anterior es mayor que la masa
virial, esta podra colapsar dado que la fuerza gravitatoria vence a los mecanismos de
soporte de la nube (presién térmica, campo magnético, turbulencia y rotacién) (Bertoldi
& McKee 1992).

Los sistemas astrofisicos tienden a estar en equilibrio virial, lo que indica que estan

gravitacionalmente ligados. En el equilibrio virial, se cumple la siguiente relacion:
2T+ (U) =0 — 2(T) = —(U)

donde T es la energia cinética total y U es la energia potencial (gravitatoria).
En este trabajo, para estimar la masa virial se han utilizado las anchuras de linea
de CS (1 — 0). De esta manera, desarrollando la relacién anterior para un sistema de

n

particulas con simetria esférica (p oc r™™ = por~—"), la masa virial se puede expresar

como (MacLaren et al. 1988):

5—2n R Av \?
Mviria M - 126 - _
o =126 (525 (50) ()

donde R es el radio de la nube, Av es la anchura de la linea de CS (1 —0) y n es una

constante. En nuestro caso, R = 1.2 pc, n = 1.5 (Rawat et al. 2023) y Av = 1.95 km st
(Tabla 3.2).

A través de este método, se ha estimado que la masa virial de la nube molecular es
aproximadamente M. = 750My. Luego, como Myia < Muupe, podemos confirmar

que la nube esta gravitacionalmente unida.
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3.9 Masa del “core” de SCUBA

Por medio del analisis y la fotometria de la imagen en la longitud de onda del sub-
milimetro (A = 850 pm) de SCUBA, se ha identificado una fuente submilimétrica
aproximadamente eliptica, centrada en la posicion de la fuente IRAS. La fuente se
encuentra en el borde derecho de la imagen (Figura 2.9) y sus semi-ejes son aproxi-
madamente de 16” x 24”. Esto es lo que se designa por “core”, una regién con una
concentracion de gas y polvo con una densidad mas grande que el resulto de la nube.

Podemos observar que este “core” incluye el pico principal en el mapa de densidad
estelar en la banda K, (Figura 3.3) y el pico principal del mapa de contorno de la
emisién de CS (1 — 0) (Figura 3.7).

La fotometria de la imagen de SCUBA ha resultado en un flujo total de 850 um
de 1.1 £ 0.1 Jy?>. Como se ha mencionado anteriormente, las observaciones del sub-
milimetro permiten estudiar la emisién térmica del polvo frio de las nubes. Ademss,
teniendo en cuenta que la emision del polvo en estas longitudes de onda es épticamente
delgada, podemos estimar la masa del nicleo de SCUBA. Esto ocurre porque en un
medio Opticamente delgado, la mayoria de la radiacion puede pasar a través de él sin
ser absorbida o dispersada.

Pese a que medir la masa del “core” no es facil, si asumimos una temperatura
constante del polvo, podemos calcular la masa del polvo de la siguiente manera:

M S D?

polvo = m
en donde S representa la densidad de flujo medida proveniente de la emisiéon de polvo
a la longitud de onda de A = 850 um, la funcién B,(Ty) es la funcién de Planck y Ty
es la temperatura del polvo (T; = 14.5 K, Rawat et al. 2023). Por tltimo, D es la

distancia hasta el “core”, que en nuestro caso, es D = 2.4 kpc y k) es la emisividad del

3 La unidad de densidad de flujo Jy, o Jansky, es una unidad de medida utilizada en radioas-
tronomia para cuantificar la densidad de flujo de radiacién electromagnética que llega desde una fuente

astronémica. Un Jansky es igual a 10725 vatios por metro cuadrado por hercio (W m~=2 Hz~1).
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polvo. La ley de emisividad del polvo sigue una ley de potencias, donde xy oc A™?, con
Fimm = 0.3 cm? g7l y B =2.
A través de este método y teniendo en cuenta una proporcion de polvo a gas del 1%

(Bohlin et al. 1978), se ha estimado que la masa de la nube del “core” de SCUBA es

aproximadamente Me.oer = 250M.
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Capitulo 4

Resumen y conclusiones

Este trabajo se ha centrado en analizar la actividad de formacién estelar en la region
alrededor de IRAS 03523+5343. En esta region, no hay signos de formacion estelar en
las longitudes de onda del 6ptico, tal como se ha observado a través de Aladin Lite.

Por esta razon, para llevar a cabo el analisis, se han utilizado observaciones as-
tronémicas en el rango de longitudes de onda del infrarrojo y del milimetro. Las
iméagenes de infrarrojo cercano han permitido investigar el contenido estelar de la region,
mientras que los espectros milimétricos se han utilizado para determinar las propiedades
de la nube molecular asociada. Ademas, se han empleado datos de archivo de WISE y
SCUBA para ayudar a definir el entorno molecular y caracterizar las fuentes estelares.

Las imagenes de infrarrojo cercano revelan una concentracion de estrellas en la
region alrededor de IRAS 03523+5343, sugiriendo la presencia de un cimulo estelar
joven.

Las observaciones milimétricas del espectro de emisién de CS (1 — 0) indican que
el cimulo estelar estd dentro de una nube molecular. Se ha observado, ademas, que
la emisién de CS se extiende a lo largo de toda la region mapeada en este trabajo, lo
que sugiere la existencia de una nube molecular bastante extendida. Se ha estimado
un limite inferior de su masa utilizando la relacién entre la intensidad integrada de la

linea CS (1 —0) y la densidad de columna de la molécula de hidrégeno.

43



Por otro lado, utilizando datos de archivo de SCUBA, se ha observado que el pico
de una fuente submilimétrica SCUBA coincide con el pico en la densidad estelar de las
iméagenes de infrarrojo cercano y el pico principal del mapa de contorno de la emision
de CS (1 — 0). Ademas, se ha estimado la masa de la fuente de SCUBA.

Hay evidencias de que la fuente estelar més roja y brillante (la fuente #224 de la
Tabla 3.1) sea probablemente la principal contrapartida de IRAS 03523+5343. Ademds,
se ha observado otra fuente brillante (la fuente #275 de la Tabla 3.1) que presenta una
nebulosa azulada, lo que sugiere la presencia de jets y flujos moleculares provenientes
de una fuente embebida en la nube.

En conclusion, todos estos hallazgos confirman la existencia de un nuevo cimulo es-
telar joven en la regién alrededor de IRAS 0352345343, compuesto por algunos cientos

de fuentes y ubicado en la direccion de la “outer Galaxy”.

4.1 Trabajo futuro

En el futuro, la investigacién de esta regién podria avanzar mediante la ampliacién
y profundizacion de los resultados obtenidos en este trabajo, o incluso mediante la
exploracion de nuevas preguntas surgidas a partir de ellos.

Para empezar, podriamos ampliar el estudio de las propiedades de la nube mole-
cular mediante el andlisis del espectro de emision de otras moléculas adicionales, como
2C0O (1-0) 0 ¥CO (1 —0). De esta manera, podriamos obtener una masa de la nube
molecular utilizando diferentes métodos y validar la precision de la estimacion realizada
en este trabajo.

Ademas, podriamos llevar a cabo un analisis mas detallado de las fuentes indivi-
duales mencionadas en la seccién 3.6, con el fin de estimar su luminosidad bolométrica
y SU masa.

Por otra parte, podriamos aplicar un ajuste de isécronas para estimar la edad del

cimulo estelar (Mermilliod 1981).
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Adicionalmente, considerando que WISE observa el cielo en cuatro bandas del in-
frarrojo medio y que estas bandas corresponden a longitudes de onda donde la emision
adicional del disco de acrecimiento de las estrellas jovenes es méas fuerte que la emision
de la fotosfera, podriamos utilizar observaciones de WISE para clasificar YSOs y dis-
tinguir entre YSOs de Clase I e YSOs de Clase II (Wilking et al. 2001, Liu et al.
2011).
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Apéndice A

Glosario

Este apéndice tiene como objetivo explicar de forma breve y clara algunos términos y
conceptos de astrofisica. Esto ayudara a comprender adecuadamente el estudio presen-

tado en este trabajo.

e Diagrama de Hertzsprung-Russell:
Conocido de forma abreviada como diagrama HR, es una herramienta fundamen-
tal en la astrofisica para estudiar y clasificar estrellas. Este diagrama representa
la luminosidad o magnitud de las estrellas en funcién de su temperatura efectiva
o indice de color. Las estrellas no se distribuyen uniformemente en el diagrama,
sino que forman grupos especificos. El grupo principal es la secuencia principal,
que abarca desde estrellas calientes y luminosas hasta frias y tenues. Otros grupos

importantes son las gigantes rojas y las enanas blancas.

e Indice de color:
Es la diferencia entre las magnitudes de una estrella medidas en dos filtros difer-
entes, como B (azul) y V (amarillo). Este indice muestra la relacién entre los
flujos de la estrella en esos dos rangos de longitud de onda y estd directamente
relacionado con su temperatura y color. Un indice de color bajo indica una estrella

con mayor flujo en azul, es decir, més azul y caliente. Por otro lado, un indice

49



de color alto indica una estrella con menor flujo en azul y mayor en amarillo, es

decir, mas roja y fria.

“Local Standard of Rest”:

Es un marco de referencia utilizado en astrofisica para estudiar los movimientos de
objetos dentro de la Galaxia. Se define como un punto instantdneamente centrado
en el Sol y moviéndose en una orbita circular alrededor del centro galactico. Es
crucial para convertir velocidades medidas desde la Tierra o el Sol a velocidades

relativas al centro galactico.

Magnitud:

Se trata de una medida del brillo de un objeto celeste. El sistema de magnitudes
es logaritmico, donde niimeros mas altos indican objetos mas tenues y nimeros
méas bajos indican objetos mas brillantes. Un cambio de una magnitud equivale
a una variacion en el brillo por un factor de aproximadamente 2.51. Existen
dos tipos principales de magnitudes: la magnitud aparente, que es el brillo de
un objeto tal como se observa desde la Tierra, dependiendo de su luminosidad
intrinseca y su distancia; y la magnitud absoluta, una medida del brillo intrinseco
de un objeto celeste, definida como la magnitud aparente que tendria si estuviera

a una distancia estandar de 10 pc de la Tierra.

Secuencia principal:

Fase adulta de la estrella en la que pasa la mayor parte de su vida, teniendo como
fuente de energia la fusion nuclear de hidrégeno en helio en el niicleo. Ademas, la
secuencia principal es también una secuencia de masas desde 0.08 M, (estrellas
tipo M) hasta 60-150 M, (estrellas tipo O). La estructura de una estrella en la

secuencia principal es bien conocida a partir de leyes fisicas.

Sistema de coordenadas ecuatoriales:
Es un sistema de ubicacion celestial que utiliza el ecuador celeste y el punto

vernal como puntos de referencia. Se componen de dos valores: la ascension recta
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(horas, minutos y segundos) y la declinacién(grados, minutos y segundos). Estas
coordenadas definen la posicién de un objeto en el cielo en relacion con estos
puntos de referencia. Es importante tener en cuenta que tanto el ecuador celeste
como el punto vernal cambian de posicién con el tiempo, por lo que es necesario

especificar una época para las coordenadas ecuatoriales.

Sistema de coordenadas galacticas:

Es un sistema celestial centrado en el Sol y alineado con el centro aparente de
la Galaxia. Se utiliza para ubicar objetos dentro de la Galaxia utilizando dos
coordenadas: longitud galdctica (1) y latitud galactica (b). La longitud galdctica
se mide sobre el plano de la galaxia, en sentido antihorario desde la linea que une
al Sol con el centro galactico, mientras que la latitud galdctica indica el dngulo

que forma un objeto con dicho plano.
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Apéndice B

Fotometria de las fuentes

detectadas por la camara NOTCam

Tabla B.1: Fotometria en el infrarrojo cercano de las fuentes detectadas en la direccién

de IRAS 03523+4-5343.

# R.A. Dec mg, | (H—-Ks) | (J—K) | Comentarios
(2000) (2000)

1 03 56 17.25 | 53 50 17.2 | 174 1.03 2.44 ex ex IR

2 03 56 5.94 53 50 17.8 | 15.6 0.86 2.09 ex IR

3 03 56 26.10 | 53 50 19.1 | 15.6 0.33 1.05

4 03 56 15.17 | 53 50 19.2 | 16.6 0.45 1.66

5 03 56 15.36 | 53 50 19.7 | 17.0 2.36

6 03 56 6.20 | 53 50 19.5 | 17.7 0.72

7 03 56 16.80 | 53 50 20.3 | 16.5 0.55 1.61

8 03 56 6.92 53 50 20.1 | 15.2 0.70 1.92

9 03 56 5.83 | 53 50 20.6 | 14.0 0.31 0.85

10 03 56 7.71 53 50 20.8 | 18.0 0.58

11 | 03 56 10.53 | 53 50 22.4 | 15.7 0.89 2.86

12 | 03 56 23.54 | 53 50 22.7 | 15.9 0.75 1.78 ex IR

13 | 03 56 20.52 | 53 50 25.9 | 14.7 0.31 0.97

14 | 03 56 20.14 | 53 50 27.6 | 17.4 1.52

15 | 03 56 10.99 | 53 50 28.6 | 17.5 1.01 2.59 ex IR

16 03 56 9.18 | 53 50 32.3 | 17.2 1.86 2.89 ex IR

17 | 0356 24.95 | 53 50 33.4 | 14.2 0.76 2.01

18 | 03 56 21.10 | 53 50 35.2 | 14.7 0.64 1.98

19 | 03 56 11.50 | 53 50 36.0 | 13.9 0.33 1.11

20 03 56 8.56 | 53 50 36.8 | 16.2 0.55 1.72

21 03 56 8.09 | 53 50 37.2 | 16.7 1.47

22 1 03 56 23.75 | 53 50 39.6 | 124 1.56 4.33

23 | 03 56 20.12 | 53 50 40.9 | 15.6 0.35 1.30
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Tabla B.1: Continuacion.

# R.A. Dec mg, | (H—Kg) | (J— Kg) | Comentarios
(2000) (2000)

24 | 03 56 16.60 | 53 50 42.1 | 14.6 1.61 4.06 ex IR

25 | 03 56 23.78 | 53 50 43.0 | 15.3 0.44 1.10 ex IR

26 | 0356420 | 535043.0 | 17.2 0.67 2.21

27 | 03 56 13.50 | 53 50 43.4 | 16.2 0.80 2.30

28 | 03 56 15.55 | 53 50 43.9 | 13.7 0.63 1.91

29 | 03 56 22.03 | 53 5045.1 | 16.1 1.50

30 | 03566.66 | 53 5046.9 | 15.8 2.58

31 03 56 3.42 | 53 50 46.9 | 17.3 1.68

32 | 0356581 | 535047.1 | 17.4 1.05

33 | 0356838 | 5350484 | 184 0.46

34 | 03561292 | 535049.2 | 15.0 0.54 1.62

35 | 0356 11.31 | 53 50 49.8 | 14.5 0.56 1.69

36 | 03566.63 | 5350504 | 16.7 0.61 1.71

37 | 03 56 24.00 | 53 50 50.8 | 16.3 0.79 2.62

38 | 03 56 15.88 | 53 50 50.8 | 17.3 0.43 1.53

39 | 03569.07 | 535050.9 | 16.8 0.55 1.62

40 | 03568.30 | 5350 51.5 | 17.1 1.13

41 | 03 56 11.04 | 53 50 51.8 | 16.1 0.64 1.73

42 | 03 56 2.68 | 53 50 51.8 | 12.7 0.81 2.03 ex IR

43 | 0356 4.38 | 5350 52.0 | 16.4 0.54 1.50

44 | 03 56 15.02 | 53 50 53.5 | 15.2 0.26 0.97

45 | 03 56 11.49 | 53 50 54.9 | 16.5 2.14

46 | 03 56 23.22 | 53 50 55.0 | 15.8 0.79 2.57

47 | 03 56 26.52 | 53 50 56.9 | 16.8 0.41 1.23

48 | 03 56 15.27 | 53 50 57.1 | 15.2 1.42 3.82

49 | 03 56 13.26 | 53 50 58.5 | 15.8 2.46

50 | 0356 1.17 | 53 50 58.5 | 10.4 1.15 3.21

51 | 03 56 23.79 | 53 50 59.4 | 16.7 0.88 2.59

52 | 03 56 19.92 | 53 50 59.2 | 14.6 1.15 3.04 ex IR

53 | 0356 21.97 | 535110 | 17.5 0.79 2.36

54 | 0356 13.99 | 535123 | 144 1.22 3.36

55 | 03 56 9.10 53 51 3.5 | 18.0 0.66

56 | 0356 13.70 | 535142 | 13.8 1.54 3.60 ex IR

57 1 0356 11.06 | 535158 | 17.1 0.37 0.99

58 | 03 56 2.98 53 516.1 | 17.7 0.54 1.88

59 | 0356 9.81 5351 6.7 | 13.2 0.31 1.10

60 | 0356 27.13 | 535170 | 17.0 0.45 1.44

61 | 0356 14.42 | 535169 | 15.7 1.49 3.58 ex IR

62 | 0356 22.23 | 5351 7.7 | 14.8 0.68 1.86

63 | 0356 21.02 | 535184 | 16.4 0.83 2.25

64 | 0356 9.31 53519.2 | 15.2 0.39 1.43

65 | 03 56 5.78 53 51 9.7 | 14.7 0.57 1.58

66 | 0356 27.01 | 535198 | 11.6 0.30 0.94

67 | 0356 17.84 | 53 51 10.5 | 17.3 0.59 2.02

68 | 03 56 11.64 | 53 51 10.7 | 17.6 0.55 1.43

69 | 03568.16 | 535110.9 | 17.5 0.25 1.04

70 | 03564.38 | 535110.7 | 17.3 1.02
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Tabla B.1: Continuacion.

# R.A. Dec mg, | (H—Kg) | (J— Kg) | Comentarios
(2000) (2000)

71 | 0356 14.47 | 53 51 12.4 | 18.1 0.17 1.00

72 | 0356390 | 5351 12.7 | 18.1 0.38 1.11

73 | 0356 4.65 | 5351 12.9 | 17.0 0.73 2.02

74 | 0356 10.24 | 5351134 | 17.2 0.59 1.47 ex IR

75 | 0356 17.01 | 53 51 13.9 | 16.3 0.57 1.69

76 | 0356 8.17 | 53 51 14.7 | 18.0 0.54 1.55

77 | 03 56 14.67 | 53 51 15.5 | 16.5 1.05 3.54

78 | 0356 19.03 | 53 51 15.9 | 124 0.22 0.73

79 | 0356544 | 5351164 | 16.9 0.31 1.22

80 | 03 56 16.35 | 53 51 16.8 | 15.7 1.49 4.18

81 | 03566.79 | 5351 17.1 | 17.9 0.71 1.71 ex IR

82 | 0356881 | 5351175 | 16.3 0.44 1.38

83 | 03 56 20.36 | 53 51 17.8 | 14.8 0.35 1.13

84 | 0356 12.96 | 53 51 17.8 | 15.9 2.54

85 | 0356299 | 5351184 | 174 0.53 1.91

86 | 0356482 | 5351194 | 16.5 0.64 1.75

87 | 03 56 10.71 | 53 51 20.1 | 13.6 0.71 2.21

88 | 03 56 12.07 | 53 51 21.1 | 17.0 1.44

89 | 03 56 12.76 | 53 51 21.5 | 16.9 0.50 1.48

90 | 0356591 | 535122.0 | 17.3 0.54 1.87

91 | 03564.27 | 53 5122.0 | 17.7 0.41 1.37

92 | 0356 17.22 | 53 51 22.6 | 16.1 0.81 2.48

93 | 03 56 18.46 | 53 51 24.9 | 16.2 1.50

94 | 0356344 | 5351 25.0 | 15.6 0.84 2.38

95 | 0356 11.68 | 53 51 25.0 | 13.9 1.35 3.46 ex IR

96 | 03566.46 | 53 51 26.1 | 16.8 0.48 1.50

97 | 03 56 19.07 | 53 51 26.6 | 16.0 0.71 1.97

98 | 03 56 16.64 | 53 51 31.0 | 124 1.42 3.38 ex IR

99 | 03568.14 | 5351314 | 17.7 1.07

100 | 03 56 24.11 | 53 51 31.8 | 14.8 0.74 2.12

101 | 03 56 26.38 | 53 51 32.3 | 17.0 0.93 2.54

102 | 03 56 16.93 | 53 51 32.5 | 16.8 0.69 1.63 ex IR

103 | 0356 5.62 | 53 51 32.7 | 15.4 0.71 1.93

104 | 0356 2.13 | 53 51 32.7 | 15.4 0.27 0.99

105 | 03 56 14.58 | 53 51 32.8 | 16.8 0.64 1.87

106 | 03 56 19.69 | 53 51 33.3 | 16.0 0.79 2.07

107 | 03 56 24.89 | 53 51 33.7 | 16.1 0.80 2.12

108 | 03 56 25.10 | 53 51 34.4 | 15.6 0.68 2.04

109 | 03 56 14.82 | 53 51 34.6 | 16.5 0.34 1.16

110 | 03 56 10.46 | 53 51 34.8 | 15.1 0.22 0.91

111 | 0356 1.53 | 53 51 34.9 | 17.0 0.05

112 | 03 56 11.72 | 53 51 35.1 | 14.0 0.75 1.95

113 | 03 56 15.38 | 53 51 36.2 | 17.6 0.91

114 | 03 56 12.15 | 53 51 36.2 | 15.3 0.79 2.02 ex IR

115 | 03 56 19.24 | 53 51 37.1 | 14.9 0.63 1.72

116 | 03 56 18.55 | 53 51 37.2 | 17.0 0.64 1.86

117 | 03 56 15.50 | 53 51 37.7 | 18.2 0.10
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Tabla B.1: Continuacion.

# R.A. Dec mg, | (H—Kg) | (J— Kg) | Comentarios
(2000) (2000)

118 | 03 56 8.80 | 5351378 | 17.1 0.73 1.75 ex IR

119 | 03 56 18.88 | 53 51 38.0 | 15.5 0.55 1.53

120 | 03 56 11.93 | 53 51 39.1 | 15.5 0.30 1.09

121 | 03 56 8.19 | 53 51 39.1 | 16.0 0.77 2.43

122 | 03 56 2.47 | 53 51 39.6 | 16.7 0.64

123 | 03 56 23.74 | 53 51 40.5 | 17.4 0.43 1.24

124 | 03 56 10.73 | 53 51 40.5 | 14.7 0.48 1.72

125 | 03 56 8.09 | 53 51 40.5 | 15.7 0.75 2.30

126 | 03 56 19.43 | 53 51 42.1 | 16.5 1.03 2.65 ex IR

127 | 03 56 17.68 | 53 51 42.6 | 17.4 0.59 1.31 ex IR

128 | 03 56 1.61 | 53 51 42.7 | 15.6 1.28 3.53

129 | 03 56 16.09 | 53 51 43.9 | 18.0 0.20

130 | 03 56 9.44 | 53 51 44.2 | 16.5 0.77 1.94 ex IR

131 | 0356 3.72 | 53 51 44.1 | 15.8 1.23 3.17 ex IR

132 | 03 56 18.29 | 53 51 44.5 | 16.4 0.93 2.48

133 | 03 56 18.05 | 53 51 44.6 | 17.9 1.15

134 | 03 56 16.74 | 53 51 45.1 | 13.9 0.88 2.20 ex IR

135 | 03 56 6.22 | 53 51 45.1 | 13.8 0.48 1.50

136 | 03 56 10.92 | 53 51 45.4 | 17.7 0.67 2.14

137 | 03 56 21.89 | 53 51 45.8 | 16.0 1.13 3.47

138 | 03 56 12.29 | 53 51 45.7 | 13.9 0.97 2.33 ex IR

139 | 03 56 17.47 | 53 51 46.1 | 16.9 1.30

140 | 03 56 15.99 | 53 51 46.1 | 16.3 1.58

141 | 03 56 3.47 | 53 51 46.3 | 16.6 0.58 1.70

142 | 03 56 15.93 | 53 51 47.4 | 16.5 1.57

143 | 03 56 6.61 | 53 51 47.4 | 16.6 0.76 2.15

144 | 03 56 17.84 | 53 51 47.7 | 17.0 1.30

145 | 03 56 23.22 | 53 51479 | 17.5 0.88

146 | 03 56 5.14 | 53 51 479 | 16.9 1.40

147 | 03 56 12.78 | 53 51 48.3 | 13.5 0.76 2.09

148 | 03 56 6.40 | 53 51 48.5 | 17.5 0.73 2.49

149 | 03 56 18.00 | 53 51 48.8 | 16.9 1.29

150 | 03 56 13.04 | 53 51 48.7 | 17.2 0.53 1.31 ex IR

151 | 03 56 17.39 | 53 51 49.2 | 13.9 0.25 1.01

152 | 03 56 10.88 | 53 51 49.3 | 13.9 0.79 2.16

153 | 03 56 10.37 | 53 51 49.1 | 18.1 0.32

154 | 0356 9.31 | 5351494 | 16.3 0.58 1.79

155 | 03 56 13.57 | 53 51 50.3 | 15.9 0.68 1.73 ex IR

156 | 03 56 16.42 | 53 51 51.0 | 13.2 1.15 3.27

157 | 03 56 18.87 | 53 51 51.2 | 12.4 1.42 3.90

158 | 03 56 8.08 | 53 51 51.1 | 16.5 0.82 2.27

159 | 03 56 17.18 | 53 51 51.3 | 16.9 0.40 1.34

160 | 03 56 13.07 | 53 51 51.9 | 16.0 0.38 1.22

161 | 03 56 16.09 | 53 51 52.4 | 15.9 0.66 2.18

162 | 03 56 20.52 | 53 51 52.5 | 16.9 1.67

163 | 03 56 23.45 | 53 51 52.9 | 17.1 0.57

164 | 03 56 15.06 | 53 51 52.7 | 14.9 1.45 3.40 ex IR
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Tabla B.1: Continuacion.

# R.A. Dec mg, | (H—Kg) | (J— Kg) | Comentarios
(2000) (2000)

165 | 03 56 13.44 | 53 51 53.5 | 13.9 0.75 2.13

166 | 03 56 5.50 | 53 51 53.7 | 15.0 0.58 1.82

167 | 0356 4.92 | 5351539 | 17.8 1.81

168 | 03 56 13.72 | 53 51 54.2 | 16.1 0.60 1.64

169 | 03 56 19.56 | 53 51 55.0 | 13.7 0.76 2.22

170 | 03 56 10.64 | 53 51 54.9 | 12.9 1.04 2.74

171 | 03 56 4.27 | 53 51 55.0 | 15.6 0.49 1.68

172 | 03 56 20.43 | 53 51 55.4 | 15.1 0.86 2.27

173 | 0356 1.93 | 53 51554 | 15.8 1.11 2.90 ex IR
174 | 03 56 13.63 | 53 51 56.3 | 15.1 0.61 1.86

175 | 03 56 22.32 | 53 51 56.5 | 14.7 1.12 3.08

176 | 0356 3.42 | 53 51 56.6 | 14.6 0.48 1.53

177 | 0356 1.91 | 53 5156.6 | 15.8 0.81 1.86 ex IR
178 | 03 56 18.00 | 53 51 57.1 | 16.4 1.17 3.15

179 | 03 56 18.19 | 53 51 57.8 | 14.3 0.98 2.73

180 | 03 56 22.55 | 53 51 58.0 | 17.5 0.86 2.55

181 | 03 56 19.80 | 53 51 58.0 | 15.3 0.43 1.27

182 | 03 56 16.01 | 53 51 58.0 | 16.1 0.42 1.52

183 | 03 56 14.50 | 53 51 58.2 | 16.4 1.08 2.69 ex IR
184 | 03 56 10.57 | 53 51 59.2 | 16.1 0.78 1.99 ex IR
185 | 03 56 24.46 | 53 51 59.2 | 16.0 0.96 2.42 ex IR
186 | 03 56 14.34 | 53 51 60.0 | 16.5 0.65 1.90

187 | 03 56 15.45 | 53 52 0.8 | 16.0 0.74 2.25

188 | 03 56 9.60 53 52 0.7 | 13.7 1.13 2.83 ex IR
189 | 03 56 14.44 | 5352 1.8 | 16.1 0.73 2.00

190 | 03 56 13.21 | 53 52 2.7 | 17.3 1.27

191 | 03 56 6.06 535225 | 15.8 0.58 1.88

192 | 03 56 19.88 | 5352 3.1 | 13.1 0.55 1.74

193 | 03 56 15.76 | 5352 3.1 | 154 1.02 2.77

194 | 03 56 14.77 | 53 52 3.7 | 14.8 0.66 1.89

195 | 03 56 16.61 | 53 52 4.1 | 16.0 1.28 3.45

196 | 03 56 15.89 | 53 52 4.8 | 13.3 1.43 3.63 ex IR
197 | 03 56 16.26 | 53 52 5.0 | 17.3 1.05 2.54 ex IR
198 | 03 56 15.10 | 53 525.1 | 13.9 1.02 2.63 ex IR
199 | 03 56 6.30 53 524.8 | 16.9 0.83 2.38

200 | 03 56 22.66 | 53 5254 | 17.6 0.74

201 | 03 56 25.25 | 53525.8 | 154 0.86 2.34

202 | 03 56 14.47 | 53525.9 | 13.2 0.43 1.06 ex IR
203 | 0356 21.21 | 5352 7.2 | 15.5 1.00 2.67

204 | 03 56 5.96 53526.9 | 15.5 0.67 1.90

205 | 0356 22.85 | 535279 | 16.6 0.90 2.63

206 | 03 56 18.51 | 53 528.2 | 17.7 1.03

207 | 03 56 13.55 | 53 52 8.5 | 16.1 0.80 2.02 ex IR
208 | 03 56 6.14 53 52 8.3 | 16.8 1.02 2.46 ex IR
209 | 03 56 16.70 | 53 52 8.8 | 13.8 1.50 3.61 ex IR
210 | 03 56 15.19 | 53 528.9 | 14.7 0.86 2.33

211 | 03 56 9.97 5352 9.7 | 13.9 0.87 2.32
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Tabla B.1: Continuacion.

# R.A. Dec mg, | (H—Kg) | (J— Kg) | Comentarios
(2000) (2000)

212 | 03 56 14.74 | 53 52 10.0 | 15.8 1.26 3.33 ex IR

213 | 03 56 16.43 | 53 52 10.2 | 13.6 0.95 2.37 ex IR

214 | 03 56 15.22 | 53 52 10.7 | 13.9 1.75 4.34 ex IR

215 | 03 56 13.26 | 53 52 10.7 | 16.4 1.21 2.83 ex IR

216 | 03 56 16.15 | 53 52 11.0 | 13.6 2.28

217 | 03 56 24.12 | 53 52 12.1 | 14.8 0.90 2.17 ex IR

218 | 03 56 13.30 | 53 52 12.1 | 16.8 1.92

219 | 03 56 18.85 | 53 52 12.5 | 15.9 0.79 2.03 ex IR

220 | 03 56 18.50 | 53 52 12.5 | 14.9 0.84 2.14 ex IR

221 | 03 56 14.36 | 53 52 12.5 | 16.6 1.09 2.94

222 | 03 56 16.80 | 53 52 12.8 | 16.4 1.39

223 | 0356 16.37 | 5352 13.0 | 154 0.69 1.94

224 | 03 56 15.38 | 53 52 13.2 | 11.1 3.38 6.21 ex IR

225 | 03 56 10.70 | 53 52 13.2 | 12.1 0.45 1.25

226 | 03 56 11.00 | 53 52 13.4 | 14.7 0.80 2.35

227 | 03 56 13.95 | 53 52 13.7 | 14.8 2.65

228 | 03 56 16.87 | 53 52 14.0 | 15.5 0.58 1.81

229 | 0356 6.91 | 535213.8 | 13.3 0.59 1.61

230 | 03 56 11.31 | 53 52 14.9 | 15.2 0.92 2.73

231 | 03 56 10.94 | 53 52 15.1 | 15.0 0.98 2.47 ex IR

232 | 03 56 10.55 | 53 52 14.9 | 13.3 1.25 291 ex IR

233 | 03 56 15.80 | 53 52 15.4 | 16.4 0.85 2.75

234 | 03 56 12.23 | 53 52 15.9 | 16.0 1.41

235 | 03 56 15.04 | 53 52 16.1 | 14.7 2.20

236 | 03 56 19.18 | 53 52 16.4 | 14.9 0.69 2.03

237 | 03 56 15.69 | 53 52 16.3 | 15.3 1.02 2.88

238 | 03 56 25.04 | 53 52 17.5 | 14.7 1.03 2.66 ex IR

239 | 03 56 22.34 | 53 52 17.5 | 14.8 0.72 2.00

240 | 03 56 22.85 | 53 52 18.0 | 17.0 1.21

241 | 03 56 13.09 | 53 52 18.0 | 15.4 2.88

242 | 03 56 11.73 | 53 52 18.3 | 17.6 0.72 1.70 ex IR

243 | 03 56 11.93 | 53 52 18.4 | 16.1 1.96

244 | 0356 1.13 | 535219.9 | 17.2 0.69 2.34

245 | 03 56 14.94 | 53 52 20.2 | 15.5 1.16 3.32

246 | 03 56 7.20 | 53 52 20.5 | 16.2 0.97 2.43 ex IR

247 | 03 56 23.46 | 53 52 21.0 | 17.3 0.86

248 | 03 56 15.56 | 53 52 21.2 | 15.4 1.40 3.75

249 | 03 56 14.46 | 53 52 21.2 | 17.0 2.68

250 | 0356 6.12 | 53 52 21.2 | 16.5 0.71 2.01

251 | 0356 7.06 | 53 52 21.6 | 14.7 0.71 2.24

252 | 03 56 13.79 | 53 52 22.6 | 16.6 0.90 2.34 ex IR

253 | 0356 4.32 | 53 5224.8 | 12.9 0.16 0.77

254 | 0356 3.42 | 5352 25.0 | 15.9 1.38 3.65 ex IR

255 | 03 56 23.43 | 5352252 | 174 1.03

256 | 03 56 8.97 | 5352 25.1 | 15.9 0.86 2.28

257 | 03 56 14.69 | 53 52 25.2 | 13.8 1.80 4.32 ex IR

258 | 03 56 12.99 | 53 52 27.7 | 17.3 1.73
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Tabla B.1: Continuacion.

# R.A. Dec mg, | (H—Kg) | (J— Kg) | Comentarios
(2000) (2000)

259 | 03 56 10.09 | 53 52 28.7 | 13.6 0.23 0.78

260 | 03 56 16.99 | 53 52 29.6 | 14.2 0.94 2.48

261 | 03 56 13.20 | 53 52 29.6 | 15.5 1.40 3.82

262 | 03 56 14.72 | 53 52 30.2 | 16.9 1.07

263 | 03 56 11.15 | 53 52 30.6 | 17.6 1.27

264 | 03 56 14.90 | 53 52 31.6 | 16.3 1.91

265 | 03 56 19.51 | 53 52 32.0 | 16.1 0.86 2.35

266 | 03 56 13.67 | 53 52 31.7 | 14.8 0.84 2.30

267 | 03 56 11.22 | 53 52 32.0 | 14.2 1.42 3.86

268 | 0356 7.22 | 5352334 | 16.2 0.76 2.29

269 | 03 56 13.01 | 53 52 34.3 | 17.5 1.29 2.87 ex IR

270 | 03 56 15.21 | 53 52 34.8 | 16.1 0.87 2.42

271 | 03 56 17.42 | 53 52 34.8 | 15.7 2.53

272 | 0356 6.54 | 5352351 | 17.1 0.94 2.86

273 | 03 56 23.13 | 5352354 | 154 1.07 2.90

274 | 03 56 18.40 | 53 52 35.7 | 14.8 1.46 3.46 ex IR

275 | 0356 3.36 | 535235.7 | 9.9 1.91 4.41 ex IR

276 | 03 56 13.77 | 53 52 36.0 | 16.2 0.77 1.98 ex IR

277 | 03 56 10.10 | 53 52 36.4 | 17.3 1.39 2.84 ex IR

278 | 03 56 15.97 | 53 52 37.2 | 16.1 1.18 3.28

279 | 03 56 18.34 | 53 52 37.3 | 16.2 1.50

280 | 03 56 18.64 | 53 52 37.6 | 17.3 1.81

281 | 03 56 19.92 | 53 52 38.1 | 13.9 0.31 0.94

282 | 0356 1.26 | 53 52 38.1 | 17.2 0.17 1.00

283 | 03 56 23.99 | 53 52 38.5 | 17.8 0.43 1.37

284 | 03 56 14.42 | 53 52 38.8 | 16.7 1.02 2.61 ex IR

285 | 03 56 17.50 | 53 52 40.2 | 16.1 0.77 2.04

286 | 03 56 20.34 | 53 52 40.3 | 15.9 1.06 2.76 ex IR

287 | 03 56 18.18 | 53 52 40.4 | 16.9 0.76 2.29

288 | 03 56 20.60 | 53 52 41.1 | 15.6 0.92 2.50

289 | 03 56 12.90 | 53 52 41.0 | 17.0 1.33

290 | 03 56 11.96 | 53 52 41.4 | 14.2 1.40 3.35 ex IR

291 | 03 56 11.53 | 53 52 41.4 | 15.2 1.27 3.86

292 | 03 56 13.15 | 53 5243.3 | 17.5 1.14

293 | 03 56 27.03 | 53 52 43.4 | 15.3 0.76 1.96 ex IR

294 | 03 56 10.29 | 53 5244.4 | 17.1 1.79

295 | 0356 6.97 | 535244.4 | 17.0 0.36 1.46

296 | 03 56 19.61 | 53 52 44.6 | 17.5 0.73 2.25

297 | 0356 1.17 | 53 52444 | 134 1.08 3.01

298 | 03 56 22.05 | 53 52 44.9 | 13.5 0.73 2.11

299 | 03 56 13.17 | 53 52 45.0 | 17.8 1.29

300 | 03 56 20.59 | 53 52 45.3 | 16.2 0.89 2.70

301 | 0356 7.73 | 5352479 | 14.8 0.27 1.09

302 | 03 56 23.28 | 53 52 48.0 | 17.2 1.66

303 | 03 56 12.46 | 53 52 48.2 | 13.7 1.15 2.92 ex IR

304 | 0356 3.53 | 535248.1 | 16.1 1.35 3.60

305 | 03 56 20.36 | 53 52 49.1 | 16.4 1.47 3.71 ex IR
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Tabla B.1: Continuacion.

# R.A. Dec mg, | (H—Kg) | (J— Kg) | Comentarios
(2000) (2000)

306 | 03 56 17.53 | 53 52 49.3 | 16.5 1.06 2.78

307 | 03 56 14.08 | 53 52 49.5 | 15.7 1.07 3.11

308 | 0356 848 | 535249.9 | 17.5 0.71 1.76 ex IR

309 | 03 56 10.98 | 53 52 50.3 | 17.0 0.38 1.31

310 | 03 56 21.18 | 53 52 50.4 | 15.4 0.74 2.13

311 | 03 56 10.78 | 53 52 50.5 | 14.4 0.31 1.02

312 | 03 56 16.09 | 53 52 51.8 | 15.9 0.97 2.42 ex IR

313 | 0356 9.20 | 5352 52.2 | 17.3 0.31 1.21

314 | 03 56 16.82 | 53 52 52.8 | 16.1 1.40 4.17

315 | 03 56 24.93 | 53 52 53.0 | 15.1 1.28 3.48

316 | 03 56 22.62 | 53 52 53.1 | 15.0 0.78 2.05

317 | 03 56 23.56 | 53 52 53.7 | 16.5 1.76

318 | 0356 1.69 | 53 52 53.8 | 154 2.21

319 | 03 56 12.57 | 53 52 54.2 | 13.1 1.45 3.39 ex IR

320 | 03 56 13.83 | 53 52 54.5 | 14.5 1.09 2.86 ex IR

321 | 03 56 19.06 | 53 52 54.8 | 16.5 0.52 1.47

322 | 03 56 11.94 | 53 52 56.0 | 16.1 1.04 2.86

323 | 03 56 20.28 | 5353 0.1 | 14.1 0.74 2.06

324 | 03 56 15.46 | 535304 | 16.8 0.93 2.50

325 | 03 56 4.01 5353 1.1 | 17.8 0.44 1.32

326 | 03 56 16.28 | 5353 2.6 | 11.7 0.78 1.92 ex IR

327 | 03 56 10.40 | 535334 | 17.3 0.96

328 | 03 56 4.70 535342 | 17.8 1.14

329 | 0356 19.24 | 5353 4.0 | 18.0 0.76 1.87 ex IR

330 | 03 56 21.18 | 5353 4.4 | 13.6 0.75 2.26

331 | 0356 11.15 | 5353 4.6 | 17.5 1.22

332 | 03 56 25.48 | 5353 5.0 | 17.5 0.60 1.48 ex IR

333 | 0356 16.19 | 535348 | 16.3 0.99

334 | 0356 19.38 | 535364 | 158 0.73 2.18

335 | 0356 19.97 | 535388 | 13.7 0.75 2.09

336 | 03 56 22.98 | 5353 9.8 | 15.6 0.93 2.74

337 | 03 56 21.55 | 53 53 10.1 | 154 1.92

338 | 03 56 25.54 | 53 53 10.9 | 16.2 0.49 1.23 ex IR

339 | 03 56 17.29 | 53 53 11.8 | 16.6 1.40 3.75

340 | 03 56 24.26 | 53 b3 12.1 | 17.7 0.68 1.75 ex IR

341 | 03 56 13.36 | 53 53 12.8 | 15.5 0.40 1.30

342 | 0356 17.13 | 53 53 13.3 | 16.9 2.01

343 | 03 56 14.13 | 53 53 13.4 | 14.0 0.35 1.00

344 | 03 56 26.53 | 53 53 14.1 | 16.3 1.06 2.82

345 | 03 56 19.11 | 53 53 14.2 | 18.0 0.04

346 | 03 56 15.15 | 53 53 14.9 | 15.3 0.82 2.36

347 | 03 56 13.57 | 5353 17.1 | 15.8 0.74 2.21

348 | 03 56 10.52 | 53 53 20.0 | 15.5 0.96 2.64

349 | 03 56 26.69 | 53 53 22.6 | 17.1 1.36 2.78 ex IR

350 | 03 56 18.45 | 53 53 24.0 | 16.6 0.70 2.03

351 | 03 56 17.88 | 53 53 25.2 | 16.2 0.99 2.71

352 | 03 56 10.43 | 53 53 25.4 | 16.9 1.21
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Tabla B.1: Continuacion.

# R.A. Dec mg, | (H—Kg) | (J— Kg) | Comentarios
(2000) (2000)

353 | 03 56 11.08 | 53 53 29.2 | 15.0 1.18 2.87 ex IR

354 | 0356 5.64 | 53 53 29.3 | 17.8 0.66

355 | 03 56 10.76 | 53 53 30.0 | 16.9 0.88

356 | 0356 2.69 | 5353 30.1 | 17.2 0.40 1.48

357 | 03 56 25.13 | 53 53 32.1 | 15.2 0.39 1.17

358 | 0356 5.05 | 5353329 | 15.1 0.71 1.61 ex IR

359 | 0356 4.38 | 5353 33.3 | 15.6 0.75 1.81 ex IR

360 | 0356 6.51 | 5353 33.8 | 15.8 0.81 2.39

361 | 0356 3.95 | 53 53 34.3 | 13.8 0.33 0.87

362 | 03 56 13.60 | 53 53 37.2 | 17.3 1.07

363 | 03 56 19.53 | 53 53 39.6 | 17.0 0.62 1.94

364 | 03 56 23.25 | 53 53 40.9 | 16.7 1.47

365 | 03 56 24.66 | 53 53 44.2 | 17.6 0.43 1.37

366 | 03 56 20.55 | 53 53 44.9 | 15.3 0.37 1.07

367 | 0356 8.11 | 5353453 | 14.1 2.90

368 | 03 56 15.02 | 53 53 46.6 | 14.1 0.29 1.02

369 | 03 56 11.55 | 53 53 46.7 | 16.7 0.40 1.43

370 | 03 56 16.75 | 53 53 48.3 | 17.7 0.70 1.87

371 | 03 56 10.28 | 53 53 50.2 | 17.5 0.57 1.51

372 | 03 56 25.11 | 53 53 51.7 | 15.6 0.43 1.05 ex IR

373 | 0356 7.42 | 53 53 52.6 | 16.1 0.53 1.49

374 | 03 56 10.90 | 53 53 53.1 | 17.9 0.43 1.48

375 | 03 56 15.51 | 53 53 53.4 | 18.0 0.88 1.80 ex IR

376 | 03 56 13.26 | 53 53 56.8 | 15.6 0.78 1.96 ex IR

377 | 03 56 11.20 | 53 53 57.5 | 12.8 0.24 0.79

378 | 0356 540 | 53 53 58.9 | 16.3 1.55

379 | 03 56 13.57 | 53 53 58.9 | 15.9 0.69 2.13

380 | 0356 2.37 | 5353 59.1 | 14.1 0.51 1.52

381 | 03 56 3.33 5354 3.0 | 14.8 0.49 1.27

382 | 03 56 25.056 | 53543.2 | 17.2 0.32 1.15

383 | 03 56 7.42 535434 | 16.3 0.48 1.51

384 | 03 56 14.51 | 53546.9 | 16.6 0.84 2.62

385 | 03 56 8.17 53546.9 | 14.1 2.71

386 | 03 56 22.22 | 535489 | 15.3 0.50 1.51

387 | 03 56 18.22 | 535488 | 17.3 0.62 1.96

388 | 0356 15.14 | 535489 | 16.8 0.78 2.15

389 | 0356 4.09 | 53 54 10.4 | 15.7 0.88 2.44

390 | 03 56 21.25 | 53 54 11.0 | 16.7 0.46 1.34
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