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Resumen

Durante los dltimos afios se ha incrementado el estudio de grupos estelares jovenes (edades menores
que 100 millones de afios), moviles y cercanos (menos de 200 parsecs) al Sol: los Nearby Young Moving
Groups (NYMG). Estos grupos son ideales para estudiar diversos escenarios astrofisicos dada su juventud y
proximidad. Para determinar si una estrella es miembro de un dado NYMG son necesarias dos cantidades:
velocidades (membresia cinemadtica, para lo que es necesaria la velocidad radial) y abundancias de L: en

atmosferas con lo que determinamos su juventud.

En este trabajo se obtuvieron las cantidades necesarias para la elaboracién de una propuesta de obser-
vacion con el objetivo de determinar las dos cantidades mencionadas anteriormente, especificamente: (i) se
analizaron los sondeos espectroscépicos de GAIA, GALAH, APOGEE-II y LAMOST, (ii) se consideraron
4 observatorios (San Pedro Martir y Kitt Peak en el hemisferio norte, y El Leoncito y Cerro Pachon en el
hemisferio sur) donde poder realizar las observaciones, (iii) se desarrollaron dos programas, uno para el
calculo de anchos equivalentes en espectros como funcién de la sefial a ruido y otro para la determinacién
de la observabilidad de las estrellas desde cada observatorio, (iv) se calculd el nimero de estrellas que

carecen de velocidades radiales y abundancias quimicas que son el objetivo principal de las observaciones.

Se encontré que: (7) los sondeos presentan incompletitudes, (i¢) desde los observatorios considerados
se pueden observar 643 estrellas de una muestra de 1221 en las que el proceso de decaimiento de Li es
observable y 2202 estrellas de una muestra de 5015 que carecen de velocidades radiales, (iii) la sefal a
ruido minima necesaria para medir anchos equivalentes es SNR ~ 30, (iv) solamente una estrella de la
muestra de 1221 tiene informacién quimica relativa al litio en el sondeo GALAH, (v) hay 1187, 225 y 262
(banda B) y 275 (banda R) estrellas en APOGE-II, GALAH y LAMOST respectivamente, que pertenecen

a nuestro catalogo de 7994 estrellas y que tienen medidas de velocidades radiales.
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Capitulo 1

Completitud de los sondeos de grupos estelares

jovenes y moviles del entorno solar

1.1. ;Qué son los grupos estelares moviles, jovenes y cercanos al sol?

Los grupos de estrellas co-mdviles, jovenes y cercanos al sol (de ahora en mas NYMG por sus siglas
en inglés), son agrupaciones de estrellas que poseen posiciones y velocidades similares, se ubican tipica-
mente a menos de ~ 200 pc de distancia del Sol y tienen edades menores a ~ 100 Myrs (1 Myrs = 10°
afnos) (Torres et al., 2008)).

Debido a su juventud y proximadad han sido objeto de estudio para la bisqueda de expolanetas (e.g.
Marois et al., 2008), estrellas de baja masa y enanas marrones (e.g.|Gizis, 2002). A su vez, los NYMG nos
pueden ayudar a comprender como es la formacién y evolucion estelar en entornos poco densos (e.g Lee
& Song, |2019), a entender la formacién planetaria en discos circumestelares (e.g Drazkowska et al., 2022)
a caracterizar la estructura y dindmica del disco galdctico en el entorno solar y determinar su historia de

formacion estelar (e.g Sahlholdt et al., [2022).

Se conocen muy pocas poblaciones con edades entre 5y 100 Myr. Por esa razén la edad de los NYMG
es importante pues son de las pocas agrupaciones que permiten estudiar la evolucion de una dada propiedad

a edades tempranas pero posteriores al proceso de formacion estelar.
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Figura 1.1: Imagenes directas del disco circumestelar en torno a la estrella 3 Pictoris perteneciente al NYMG del mismo nombre.
Créditos: ESO / Lagrange / SPHERE consortium.

La proximidad de los NYMG ofrece como ventaja observacional importante el mayor brillo aparente
de sus estrellas pero, por otra parte, produce las siguientes dificultades para su observacién (Bertolotto,
2021):

= Se proyectan en el cielo en areas de centenares de grados cuadrados por lo que es inviable la obser-

vacion simultdnea de varias estrellas principalmente para estudios espectroscopicos.

= Para un estudio completo en niimero de los NYMG son necesarios sondeos fotométricos y astrométri-

cos de todo el cielo.

= Sus estrellas masivas y brillantes generan la saturaciéon de las imagenes en muchos instrumentos

incluso cuando se emplean breves tiempos de integracion.

= Los NYMG estan mezcladas con las estrellas del campo del entorno solar y no se les puede distin-
guir claramente empleando solo informacion fotométrica. Es necesario emplear también informacién

sobre su cinemadtica, abundancias y edades.
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1.2. Motivaciones cientificas para su estudio

Los estudios de los NYMG son cientificamente relevantes pues son poblaciones estelares ideales para

establecer restricciones observacionales a los siguientes fendmenos astrofisicos:

= Disipacion de discos circumestelares: la idea principal es comprender cémo evoluciona el material del
disco, cudles son las causas de su disipacién y cémo ello podria afectar la formacién de los planetas
(Sousa et al., 2021)). Dado que los NYMG son jovenes y sus miembros se encuentran transitando la
etapa evolutiva pre secuencia principal (PSP), es muy probable que éstos presenten discos en donde

puedan estudiarse estos fendmenos.

= Formacién de sistemas planetarios: diferentes estudios en esta drea se han dedicado a obtener las tasas
de acrecion de los protoplanetas asi como sus tiempos caracteristicos en los procesos de formacién
(Grewal et al., [2021). Debido a la probable presencia de discos circumestelares en torno a los miem-

bros de los NYMG, existe la posibilidad de encontrar planetas en formacion (como se observa en la
Figura[I.1).

= Evolucion estelar temprana: este tipo de poblaciones constituyen una pieza clave para el estudio de las
fases evolutivas tempranas en estrellas debido a sus bajas edades. Durante la etapa PSP las estrellas
pertenecientes a los NYMG sufren fuertes cambios estructurales internos por lo que su estudio en

esta etapa evolutiva permitird analizar los modelos de evolucion y estrucutra estelar disponibles.

= Estudio del entorno solar: los NYMG parecen ser trazadores de como las estrellas jovenes pueblan
el disco galdctico. Esto nos lleva a suponer que estrellas viejas del disco pueden haber atravesado
procesos similares. Estudiar la historia de formacidn estelar de estos grupos nos permitird comprender
su contribucién al entorno solar actual asi como la estructura del disco galdctico y el proceso de

dispersion de grupos estelares jovenes.

En la actualidad los sondeos realizados presentan incompletitudes (Bertolotto, 2021) ya que supo-
niendo que estas poblaciones siguen una distribuciéon de masa dada por una funcién inicial de masa (IMF)
estdndar, deberiamos observar un mayor nimero de estrellas que el que se observa. Ademds muchas mem-
bresias de los candidatos a miembros de estos grupos no han sido establecidas todavia mediante un anélisis

de indicadores espectroscopicos de juventud.
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Enla Figura@ se muestran los resultados de Bertolotto| (2021)), en donde se ha estudiado en detalle
la incompletitud en la agrupacion de S-Pictoris. En este trabajo se dice que la observacién en un dado bin de
magnitudes es incompleta si el residuo es positivo, y contaminada si el residuo es negativo. La Figura[I.24]
nos muestra que ambas funciones de luminosidad (FL) son consistentes por lo que nos llevaria a concluir
que la muestra es completa y poco contaminada, salvo por la incompletitud en la region de las estrellas mas
masivas donde 0 < Mg/mag < 2.5. Aun asi, en la Figura volvemos a observar la incompletitud de
la poblacion en el mismo rango de magnitudes y en la region de estrellas menos masivas (Mg > 10). A su

vez, vemos también zonas del grafico que evidencian la presencia de estrellas contaminantes.

En dicho trabajo se han encontrado resultados similares para las agrupaciones THA, COL, OCT y
CAR. En conlcusién, vemos que varios de los NYMG presentan incompletitudes y contaminacion. Por mas
informacion acerca de los algoritmos empleados para alcanzar estos resultados referirse a Bertolotto (2021)),

“Busqueda y caracterizacion de nuevos grupos estelares moviles y jovenes en el entorno solar”.
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Figura 1.2: Resultados de los analisis desarrollados por|Bertolotto|(2021) para la agrupacién de 3-Pictoris presente en el catalogo
disponible. Izquierda: Funciones de Luminosidad observada (azul) y simulada (roja). Derecha: Residuos entre la FL sintética y
observada. N, y N, corresponden al nimero de estrellas en cada bin en la FL sintética y observada respectivamente. Las lineas
verticales roja y verde indican el valor de M de la estrella de menor masa predicha por los modelos de Marigo et al.|(2017) a la

edad de la poblacion.
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Por otra parte, la contaminacidn tiene un peso importante en las observaciones, siendo nuestro objeti-
vo obtener muestras completas con la menor contaminacién posible. De esta manera se descartan aquellas
estrellas cuya membresia es poco probable volcando el trabajo exclusivamente en estrellas que presentan
alta probabilidad de membresia. En conclusion, vemos que un trabajo observacional resulta indispensable
para poder confirmar nuevos miembros en estas poblaciones y en consecuencia obtener resultados cientifi-

cos concretos acerca de las mismas, como por ejemplo: su edad, la IMF, etc.

1.3. Muestras disponibles de candidatos y miembros

¢ Qué entendemos por candidato y miembro de una poblacion estelar?

Es importante entender a qué nos referimos con candidato y miembro. Si bien estas definiciones
dependerdn del contexto en el que se esté trabajando, podemos referirnos a éstos desde un enfoque mas

general para luego enfocarnos en nuestra area de trabajo.

El uso de ambos términos es muchas veces ambiguo en la literatura pues distintos trabajos clasifican
estrellas como candidatos o miembros a partir de diferentes conjuntos de propiedades. En general, se dice
que una estrella es miembro de una dada poblacidn si los observables disponibles nos brindan seguridad
de su membresia y que una estrella es candidato a miembro si los observables disponibles resultan en una
membresia incierta o, lo que es lo mismo, existe una probabilidad no nula de que la estrella sea un con-
taminante de la muestra en estudio. Ambas son definiciones claramente ambiguas pues no cuantifican los
niveles de seguridad en el caso de los miembros y de incertidumbre en el caso de los candidatos. En la
practica ambas definiciones y la cuantificacion de las probabilidades asociadas dependeran de los observa-
bles y métodos empleados que cambian de un trabajo a otro. A continuacion daremos ejemplos tipicos de
candidaturas y membresias provenientes de la literatura y luego daremos una definicion especifica de lo que

en este trabajo llamaremos miembro y candidato.

1.3.1. Candidatos y miembros en el presente trabajo

En el presente trabajo, separaremos la muestra total en tres grupos:
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» Candidatos fotométricos: serdn aquellas estrellas cuya distribuciéon en diagramas color-magnitud
(CMD) se asemejen a las de una poblacion jéven < 100 Myr a distancias < 200 pc (ver Figura
[1.3a). La magnitud requerida es entonces la absoluta puesto que la magnitud aparente en nuestro ca-
so, en el que las estrellas de un mismo grupo se encuentran a distancias diferentes, nos conduciria a

errores de interpretacion.

= Candidatos fotométricos y cineméticos: estos candidatos corresponderan a las estrellas que, ademas
de cumplir con la candidatura fotométrica, también satisfacen los requisitos cineméticos, es decir sus

posiciones y, principalmente, sus velocidades son similares (Figura[1.3D)).

= Miembros espectroscopicos por presencia de Litio (L7) u otro indicador de juventud: este grupo lo
integraran aquellos candidatos de baja masa que muestran L: en sus atmosferas lo cual indica su

juventud. La importancia de esta caracterisitca serd discutida en la siguiente seccion.
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Figura 1.3: Ejemplos de candidatos fotométricos y cinematicos obtenidos de |Gagné & Faherty| (2018)). Izquierda: CMD con
fotometria de Gaia (Gaia Collaboration et al., 2018)) de miembros conocidos (violetas) y candidatos fotométricos y cineméticos
a miembros (circulos azules) pertenecientes a 5 Pictoris comparados con nuevos candidatos fotométricos y cinematicos (circu-
los rojos). Con cruces naranjas aparecen los candidatos que no mostraron consistencias con la asociacion estelar en cuestion.
Derecha: Posiciones galdcticas (X, Y") de miembros conocidos en Columbia (tridngulos rojos) comparados con los nuevos can-
didatos (circulos negros). Los contornos naranjas representan las distintas desviaciones estandar de los modelos estadisticos de

BANYAN. Los candidatos con baja probabilidad de pertenencia aparecen como circulos azules.
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Informacion disponible

Particularmente en este trabajo estamos interesados en estrellas que pertenecen a los NYMG. El pro-
blema de determinar cudles estrellas pertenecen a dichas poblaciones radica en la contaminacion presente
en las muestras, es decir la presencia de estrellas que comparten determinadas caracteristicas especificas de
la poblacion pero que no pertenecen a la misma. Esto sucede por ejemplo, cuando ciertas estrellas presentan
similitudes fotométrics y cinematicas con estrellas miembros de la poblacién pero no asi en su edad, o a la
inversa. Es por este motivo que resulta importante destacar los observables con los que contamos: () las
posiciones (X, Y, Z) y velocidades (U, V, W) en el sistema referencia cartesiano galactico heliocéntrico, y
(1) fotometria Optica e infrarroja, que nos permite hacer CMDs y estudiar si su distribucidn es consistente
con la de una poblacion joven. Por otra parte, otro observable muy util y del que solo una pequefia porcion
de estrellas tiene informacion es (iii) espectroscopia, la cual nos brinda informacién acerca de la juventud

de las estrellas independientemente de la fotometria.

1.3.2. Determinacion de candidaturas y membresias

Necesitaremos determinar velocidades radiales (VR) y abundancias de L:. La primera para determinar

la cinematica 3D de los miembros, y la segunda para determinar su juventud.

Determinacion cinematica

Como mencionamos en la Seccion los NYMG comparten posiciones (X, Y, 7) y velocidades
(U,V, W) en el espacio de posiciones cartesianas galdcticas heliocéntricas. Las posiciones (X,Y, Z) se
pueden obtener a partir de las coordenadas ecuatoriales («, d) y del paralaje 7 o la distancia d como can-
tidad equivalente. Escribiremos el vector posicidon en coordenadas rectangulares galacticas como }?é =
(X,Y, Z), el cual podemos escribir de la forma: }?5 = }?g + }?;:, siendo }?Z = d(cosbcosl,cosbsinl, sinb)
el vector posicidn cartesiano heliocéntrico, d la distancia, [ y b la longitud y latitud galactica y 1_%2 =

(—8.178,0,0.208) kpc (kiloparsecs) la posicion cartesiana galactocéntrica del Sol. Para la obtencion de las
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coordenadas galdcticas [ y b podemos utilizar las ecuaciones de |Binney & Merrifield (1998):

sin (b) = cos(0)cos (dngp)cos (o — aygp) + sin (9) sin (Ingp)
sin(lycp —l) cos (b) = cos(d)sin(a — angp) (1.1)
cos(Iycp — 1) cos (b) = sin(d)cos (dngp) — cos (d)sin (dngp) cos (v — anap)

Siendo angp = 192° 85948 1a ascension recta del Polo Norte Galactico, dygp = +27° 12825 la
declinacién del Polo Norte Galéctico y [yop = 122° 93192 la longitud galéctica del Polo Norte Celeste en
J2000.0 (Hip, 1997).

Las componentes de la velocidad (U, V, W) quedan determinadas por la distancia, los movimientos
propios y la VR. Se define la VR de un objeto como aquella componente del vector velocidad que es colineal
con la linea de vision objeto-observador. De esta manera, la VR nos dice si la fuente se esta alejando o acer-
cando y se obtienen a partir del estudio del corrimiento Doppler de las lineas espectrales. Para determinar las
componentes de la velocidad debemos calcular previamente otras cantidades, como por ejemplo el vector

velocidad cartesiano heliocéntrico 'u_>h = (Up, Vi, W},) para el cual se utilizan las siguientes ecuaciones:

U, = VR(cosbcosl) — v(sinl) — vp(sinbcos!)
Vi, = VR(cosbsinl) + v;(cosl) — vy(sinbsinl) (1.2)
Wy, = VR(sinb) + vp(cosb)

Siendo v; = A,dy; la velocidad tangencial proyectada en [ y v, = A,duy la velocidad tangencial
proyectada en b, donde A, = 4.74047 (km/s)/kpc/(mas/yr) es un factor de conversion de unidades y (y;,

1) los movimientos propios galacticos (Hip, |1997).

Para obtener finalmente las componentes de la velocidad galactocéntrica (U, V, W) debemos sumar
dos contribuciones a la velocidad: (i) velocidad peculiar del Sol o3 = (11.1,12.24,7.25) km/s, la cual se
mide con respecto al Local Standard of Rest (LSR), un sistema de referencia que se mueve junto con el Sol
en torno al centro galdctico, y (ii) velocidad del LSR g7 = (0,236, 0) km/s.

En pocas palabras, la obtencién de las posiciones y velocidades se logra a partir de las siguientes

cantidades observables: ascension recta, declinacidn, paralaje o distancia, y VR. De estas cantidades es la
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VR la que esta disponible para el menor niimero de estrellas por lo que su determinacidn resulta de gran

relevancia para nuestro trabajo.

Determinacion de juventud

Las observaciones de lineas de L permiten determinar la abundancia fotosférica de L: en candidatos
y concluir si en realidad se trata de estrellas jovenes. ;Por qué es relevante este elemento y de qué nos sirve
para determinar membresias? Para responder estas preguntas debemos definir el llamado decaimiento de

Litio.

Si bien es cierto que las reacciones termonucleares de H en estrellas comienzan a suceder de forma
estable al momento en que estas llegan a la Secuencia Principal (SP), también suceden otras reacciones en
su etapa PSP. En su trayecto hacia la SP la estrella colapsa debido a la falta de una presion lo suficiente-
mente alta para contrarrestar su autogravedad. Durante este colapso la temperatura interna aumenta a tal
punto en que comienzan a suceder reacciones de manera inestable que incluyen la quema de D, Li y Be
(Carroll & Ostlie, 2014). Aquellas estrellas cuyas masas sean < 0.5 M, tendrdn una estructura completa-
mente convectiva durante la PSP (Bildsten et al., 1997) de modo que las diferentes parcelas de material se
remueven internamente desde el centro hasta la superficie de forma ciclica y a través de toda la estructura.
De esta manera, estos elementos se irdn consumiendo progresivamente al pasar por el centro de la estrella

lo que conduce a un decaimiento de la abundancia de estos elementos que podra observarse en la fotdsfera.

Como consecuencia de este proceso, el Li primigenio de la estrella tendra un tiempo de vida determi-
nado antes de que se consuma completamente entre unos ~ 10 — 100 Myr; esto dependerd de la temperatura
que puedan alcanzar en su interior (Bildsten et al.,|1997). Segutn Jeffries et al.|(2006)), el L: comienza a que-
marse cuando la temperatura nuclear es de 3 x 10° K. La edad a la que el Li es consumido completamente
serd mayor para estrellas de menor masa (temperaturas para quemar el Lz nunca se alcanzan para estrellas
de masas < 0.06 M). De acuerdo con Bildsten et al.| (1997), la masa de una estrella que agoté el 99 % del
Li es aproximadamente 1.4 veces la masa de aquella que lo agoté en un 50 %. Algunos datos numéricos se
muestran en la Tabla[1.1} en donde vemos por ejemplo que una estrella de 0.3 My, agotara el 50 % de su Li
en unos 16 Myr cuando tenga una 7¢;¢ ~ 3300 K, mientras que para una estrella de 0.06 M, solamente el

14 % de la abundancia inicial de Li sobrevive luego de unos 2600 Myr.
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MASA (M) | TIEMPO (afios) | DECAIMIENTO DE L: ( %)
0.6 6.7 x 107 100
0.3 1.6 x 107 50
0.08 1.2 x 108
0.06 2.6 x 10° 86

Tabla 1.1: Tiempo en el que culmina la quema del Li (salvo para la de 0.3) y su remanente porcentual en estrellas dentro de un
determinado rango de masas. (Pozio, |1991)), (Nelson et al., |[1993), (Palla & Baraffe, [2005)), (Bildsten et al., |1997)

De forma general podemos hacer uso de la expresion analitica para el cdlculo del tiempo de de-
caimiento de Li segin Bildsten et al.| (1997) bajo las siguientes suposiciones: 2000 < T.;r/K < 4000,
0.075 < M/Mg < 0.5y 0.65 < X < 0.75, con X la fraccion de masa del hidrégeno. Entonces para un

valor W de agotamiento, se tiene que:

0.1 M@ 0.663 3000 K 3.50 0.6 2.09 W 0.124
taept = 90.7 — — M 1.3
depl ( M ) Teff % In2 yr ( )

Siendo y el peso molecular medio. El valor W de agotamiento de L: es una cantidad porcentual y se mide

como log(fo/f) con flarazén Li — H y f, la abundancia inicial.

En la Figura [1.4] se muestra graficamente una comparacion entre los datos que se obtienen a partir
de la ecuacién [1.3] y los que provienen de los modelos de estructura estelar de Baraffe et al| (2015) para
estrellas de distintas masas. Vemos claramente que para muchas de las masas que escogimos (de forma
que los datos contemplen la mayor parte del rango en torno a la masa limite para la estructura enteramente
convectiva ~ 0.5 M) los datos no coinciden, motivo que podria explicarse dado que la ecuacién solo

aplica para masas entre 0.75 M y 0.5 M.

El decaimiento de L: define también regiones en el diagrama de T¢sf vs. edad como se ve en la Fi-
gura tomada de Basri| (1998) para el caso de estrellas de muy baja masa cercanas al limite subestelar.
La temperatura de la enana marrén mas masiva que elimina todo su L: determina un méaximo por debajo
del cual siempre se observa Li, el objeto serd automdticamente subestelar. El limite subestelar de 75 M ;
implica una temperatura de 2700 K, que corresponde a un tipo espectral M6. Por ende, cualquier objeto M7

o superior que presente L: debe ser subestelar, independientemente de la luminosidad o edad.
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Decaimiento de Litio en funcion del tiempo
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Figura 1.4: Grafico de las abundancias de Litio en funcién del tiempo utilizando p = 0.8 y T,.yy = 3200K. Los puntos
representan los valores arrojados por la ecuacién tomada de Bildsten et al.| (1997) y las lineas los datos provenientes de

modelos de estructura estelar de Baratfe et al. (2015).

Ahora, ;cémo podemos observar el L: en un espectro? La linea de L7 es claramente observable en
estrellas de temperaturas entre 2000 — 3000 K y es mas facil de observar en la transicion
6ptica de Lil a los 6708 A. Por otra parte, podriamos interesarnos también por el Be, cuya abundancia se
infiere al medir la dupla de Bell cerca del UV entre 3130 A y 3131 A, ademids de la transicién del Bel a
los 3429 A . Una cantidad considerable de agotamiento de Be sucede para masas en torno

a 0.6 M, segin modelos (Smiljanic et al.,|2011). Aun asi, como el Be es mas pesado que el Li, se espera

que sobreviva mds tiempo y por ende no lo consideraremos en nuestro andlisis para determinar edades (e.g.
Basri, [1993).

De acuerdo con Soderblom et al.| (2014) existen otros métodos para la determinacion de edades. La

cinemdtica de los grupos jovenes es una y nos permite estimar sus edades al vincular la cinematica de los
mismos con la de la regién de la galaxia a la que pertenecen; se toma como edad la edad de la region.
Por otra parte, la gravedad superficial de estrellas de una misma temperatura distribuidas en un dado rango
de edades puede variar (comparese una enana y una gigante roja). Esto trae aparejado diferencias en el

espectro y en el color, lo cual influye sobre las isocronas utilizadas para determinar las edades. También
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Lithium—-Temperature Constraint
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Figura 1.5: Variacién de la temperatura efectiva con la edad para diferentes masas. La region del decaimiento del L: (donde el
litio se reduce al 1 % de su valor inicial) aparece en la zona a rayas, mientras que la regién en donde la deteccién de Le garantiza
que el objeto es subestelar independientemente de su edad aparece punteada. La masa para el limite subestelar figura en la linea

gruesa y corresponde a 75 M ; (Masas de Jupiter).

comenta sobre la utilizacién de otros métodos tanto empiricos como modelo dependientes, como es el caso

de rotacidn estelar, acrecion y discos circumestelares, pulsaciones y sismologia, etc.

1.3.3. Compendio de catalogos disponibles

A la fecha contamos con un catdlogo de 7994 estrellas cuya membresia a un NYMG es muy probable

y que resulta de la compilacion hecha por J. J. Downes, (comunicacién privada) de los siguientes trabajos:

\Gagné & Faherty| (2018); [Torres et al.| (2006); Viana Almeida et al. (2009); [da Silva et al. (2009)); De Sil-|
va et al| (2013); [Elliott et al.| (2014); Malo et al] (2013, 2014); Malo et al| (2014); [Gagné et al| (2015);
(Cruz et al.| (2009); Dawson et al. (2013)); Kraus et al.| (2014); Murphy & Lawson| (2015)); [Ducourant et al |
(2014);|Galvez-Ortiz et al.| (2010, 2014)); Makarov & Urban! (2000); Moor et al.| (2013)); Riedel et al.| (2014);
'Shkolnik et al.| (2012); Zuckerman & Song| (2004).
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Trataremos este catdlogo de 7994 estrellas en el Capitulo 2 A modo general e ilustrativo podemos

ver la distribucién espacial de las estrellas que componen este catalogo en el gréafico de la Figura[2.2¢]

1.4. Efectos de la incompletitud y contaminacion en las muestras

A continuaciéon comentaremos sobre los posibles sesgos que afiaden cierto grado de incompletitud
y contaminacidn sobre las muestras y como sus efectos pueden afectar los resultados esperados. Existen
diferentes tipos de sesgos los cuales categorizaremos de la siguiente forma: (i) Intrinsecos a la poblacion y
ubicacion en la galaxia, (i) Observacionales debido a la sensibilidad instrumental y la técnica de observa-

cion, y (7iz) Tedricos.

Algunos de los sesgos intrinsecos a la poblacion son la extincion, excesos IR debidos a discos, dis-
tancia, error de conteo y multiplicidad. Los sesgos observacionales estdn dados por la funcién de seleccion,
una herramienta que suele utilizarse a la hora de seleccionar subconjuntos en las muestras, la sensibilidad
del instrumental que genera incompletitud en flujo, y la cobertura y la resolucién espacial que generan
incompletitud en ndmero. Por tdltimo, los sesgos tedricos estan asociados a incertidumbres en la relacion

Masa/Luminosidad y modelos estructurales y de evolucion estelar.

La incompletitud en flujo se debe a limitaciones observacionales y/o instrumentales. Sucede debido
a la técnica observacional empleada cuya cobertura no abarca la totalidad de la poblacién de interés, por
ejemplo observar determinado cumulo hasta cierta magnitud, atn sabiendo que el mismo posee estrellas
de magnitud superior. Por otro lado, la incompletitud en niimero ocurre cuando no es posible observar

espacialmente la poblacién completa ya sea por cuestion de tiempo o por limitaciones instrumentales.

El problema de la incompletitud y contaminaciéon no debe tomarse a la ligera ya que pueden afectar
los resultados y las conclusiones cientificas sobre los temas que hemos comentado en la Seccién |1.2] En
particular, aquellos sesgos que puedan generar incompletitudes en flujo deben ser tratados cuidadosamente
ya que, como veremos mas adelante, muchas de las estrellas con las que trabajaremos corresponden a la
region menos masiva y mds débil de sus respectivas poblaciones. Por otra parte, la incompletitud en nimero
(y también en flujo) impacta directamente en el estudio de la IMF la cual juega un rol fundamental a la hora

de comprender la historia de formacion estelar en el entorno solar. Los sesgos asociados a extincion, exceso
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de IR y distancias pueden afectar las observaciones para el estudio de discos circumestelares y formacion
planetaria. A su vez, los sesgos tedricos mencionados anteriormente determinaran que tan acertados son los

modelos evolutivos estelares a edades tempranas adoptados para el estudio de las estrellas durante su etapa
PSP.

1.5. Situacion actual y objetivos de este trabajo

1.5.1. Situacion actual

El andlisis de los catdlogos disponibles indica claramente la incompletitud y contaminacién de las
muestras disponibles de candidatos y miembros de los NYMG lo cual puede sesgar las conclusiones sobre
varios aspectos cientificos relevantes. Asi, es necesario confirmar y/o descartar espectroscopicamente la
membresia de los candidatos fotométricos y/o cinemadticos disponibles o, al menos, elevar la probabilidad

de membresia de los candidatos netamente fotométricos mediante la adicién de su candidatura cinematica.

Algunos sondeos espectroscopicos (RAVE, LAMOST, APOGEE y GALAH) han realizado o reali-
zardn algunas de las observaciones necesarias pero s6lo para un subconjunto de los candidatos disponibles
y por lo tanto la incompletitud de las muestras persistird, por lo que el desarrollo de nuevas observaciones

es imprescindible para obtener muestras completas.

1.5.2. Objetivos

El objetivo general del presente trabajo es disefiar y justificar un protocolo de observacion eficiente
para confirmar espectroscopicamente la membresia de los candidatos disponibles a miembros de los NYMG

asi como determinar la candidatura cinematica de aquellos candidatos que todavia no poseen VR.

1. Justificar las motivaciones cientificas para contar con muestras completas de NYMG

2. Actualizar el compendio de catdlogos de candidatos y miembros de los NYMG
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3. Emplear un software ya existente para detectar nuevos candidatos y miembros empleando VR de
APOGEE-II y GAIA

4. Evaluar como el nimero de objetos del catdlogo resultante con VR cambiard con las futuras publica-
ciones de datos del sondeo GAIA

5. Identificar estrellas presentes en sondeos actuales de abundancias quimicas

6. Escribir un protocolo eficiente para determinar VR y abundancia de L: en candidatos y miembros



Capitulo 2

Diseno del protocolo de observacion

2.1. Elementos basicos de espectroscopia

La espectroscopia astrondmica es una técnica instrumental con la que la luz policromética proveniente
de un objeto observado es dispersada para medir la intensidad de su emisién como funcién de la longitud
de onda de la radiacion. Esa dispersion permite entre otras cosas detectar bandas de absorcion o lineas de
absorcion o emision cuya longitud de onda nos permite asociarlas a procesos atomicos o moleculares de
emision y absorcion de fotones en un dado medio gaseoso. Igualmente el desplazamiento de una dada linea
respecto de su posicion esperada cuando la fuente se encuentra en reposo, permite calcular la velocidad

relativa entre el observador y el objeto observado empleando el efecto Doppler.

Como mencionamos, las medidas de VR y ancho equivalente de L: requieren de observaciones es-
pectroscopicas. En esta seccion veremos de forma general los principios bésicos de funcionamiento del tipo
de espectrografo con el que se deben llevar a cabo nuestras observaciones, como se calcula el ancho equi-

valente para medir la intensidad de las lineas y cudles son las principales fuentes de ruido en los espectros.

16
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2.1.1. Funcionamiento elemental de un espectrografo

Un espectrégrafo (o espectrometro) es un instrumento empleado para registrar el espectro de frecuen-
cias de la emision de luz de una determinada fuente mediante la dispersion de las diferentes longitudes de
onda. Existen diferentes tipos de espectrografos entre los que se destacan los prisma objetivo, los de rendija

y los echelle.

Los prismas objetivo son los espectrografos mas sencillos. El elemento dispersor de la luz es un prisma
delgado pero de didmetro los suficientemente grande para cubrir todo el objetivo del telescopio. El prisma
es colocado en la boca del telescopio dispersando la luz que luego sigue el camino 6ptico del telescopio. La
ventaja de este tipo de espectrografo es que permiten obtener espectros simultineos de todas las estrellas
presentes en el campo del telescopio. La desventaja es que su resolucion espectral es muy baja por lo que
los espectros resultantes son ttiles siempre que no se necesite un andlisis espectral muy detallado. Este tipo
de instrumento no es el apropiado para nuestro trabajo pues los espectros tienen una dispersion muy baja,

se solapan entre si y ademads nuestras estrellas de interés estan distribuidas en todo el cielo.

El espectrografo de rendija es un sistema mdas complejo. Estd compuesto de los siguientes elementos:
rendija, colimador y dispersor. La luz entra en el espectrégrafo a través de la rendija y es colimada por una
lente o prisma que denominaremos colimador. Luego, es dirigido al elemento dispersor que difundira la luz
de las diversas longitudes de onda en diferentes direcciones. Tras ser dispersada, la luz serd nuevamente
enfocada por medio de un sistema Optico para finalmente ser recogida por un detector que generalmente es

una camara CCD. Un esquema del sistema se muestra en el panel izquierdo de la Figura 2.1

Los elementos dispersores suelen ser redes de difraccion debido a su mayor poder dispersivo y a que
no deforman el espectro del modo en que lo hace un prisma, produciendo una dispersion mas lineal con la
longitud de onda. El funcionamiento de las redes de difraccion se basa en las interferencias constructivas

que se producen cuando la luz atraviesa una sucesion de obstaculos lineales equiespaciados.

Resolucion de un espectrografo

La resolucion R de un espectrografo es una medida de la separacion minima en longitud de onda que

deben tener dos lineas espectrales en torno de una dada longitud de onda para ser distinguibles. Es decir,
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Figura 2.1: Esquemas elementales de un espectrografo de rendija (izquierda) y de un espectrégrafo echelle (derecha).

es una medida de la capacidad que tiene un espectrografo para distinguir entre dos longitudes de onda muy
préximas entre si. Se le puede definir como R = \/d\, donde \ es longitud de onda central de una linea y
0\ es la pureza espectral, es decir, el ancho de la linea (también llamado perfil instrumental) que dependera
del sistema 6ptico y de la calidad del elemento dispersor. Se dice, equivalentemente, que una linea esta
resuelta o que es posible distinguir dos lineas muy proximas, si se cumple que: 6\ < A\, donde A\ es la

distancia en longitud de onda entre los médximos de las lineas.

( Coémo podemos mejorar la resolucién? Modificando la rendija del instrumento y la red de difraccion.
Por ejemplo, una rendija ancha permitird un mayor pasaje de la luz, produciendo una imagen mas grande
y por ende una menor resolucion. Por el contrario, si la rendija es pequeiia, el pasaje de la luz se verd

disminuido y en consecuencia se producird una imagen de menor tamafio pero con mayor resolucion.

Funcionamiento del espectrografo echelle

Las observaciones propuestas con este trabajo deben ser de alta resolucién R < 10000 por lo que es
necesario emplear un tipo de espectrografo llamado echelle (del francés, échelle: escalera) que ofrece una
alta resolucion dada la red de difraccion que utiliza. La red de difraccion utilizada es una red echelle la cual

se encarga de difractar la luz por longitud de onda a diferentes 6rdenes. Luego, cada orden es dispersado por
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una nueva red de difraccién ortogonal a la anterior logrando una separacién ain mayor para evitar posibles
solapamientos. El resultado es un espectro compuesto por franjas aproximadamente paralelas, cada una
asociada a un rango diferente de longitudes de onda. La red de difraccion utilizada se caracteriza por tener
una densidad baja de surcos o escalones. Al igual que otras redes de difraccion, el ancho de los surcos o
escalones es cercano a la longitud de onda de la luz a difractar provocando que la longitud asociada a cada

escalon sea difractada. Un esquema del sistema echelle se muestra en el panel derecho de la Figura[2.1]

2.1.2. Fuentes de ruido y razon senal a ruido

La razén sefial a ruido (SN R del inglés signal to noise ratio) es el cociente entre la sefial S que
queremos medir y el ruido R en el que dicha sefial estd embebida: SN R = S/R. La seiial S es el nimero
de fotones detectados provenientes de la fuente y el ruido R es la suma de todas las contribuciones que

afectan la medicién de la sefial. Las principales fuente de ruido son:

1. Ruido de fotones: producto de la variacion estadistica inherente a la tasa de arribo de fotones al
detector que sucede a intervalos determinados por una estadistica de Poisson. Este tipo de ruido
afecta tanto a la fuente (asociado al nimero de fotones de la fuente misma) como al fondo del cielo

(asociado a la contribucion de fotones del cielo en la region ocupada por la fuente).

2. Ruido de lectura: generado por el propio sistema electronico (amplificadores y conversores A/D)

empleado para leer los detectores.

3. Ruido térmico: producido por los electrones liberados por efecto térmico en la estructura de silicio

del detector y que depende fuertemente de la temperatura del chip.

El el caso de la espectroscopia, la SN R de un espectro en el dado intervalo de longitudes de onda sera
entonces una medida de la relacion entre el flujo promedio del espectro en ese intervalo y el ruido promedio

presente en en el mismo intervalo.
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2.1.3. Ancho equivalente de una linea espectral

Definiremos el ancho equivalente (EW del inglés equivalent width) como el drea cubierta por una
linea espectral en un gréafico de flujo vs longitud de onda o frecuencia. Una linea espectral es una linea del
espectro que se corrresponde a un aumento (linea de emision) o disminucion (linea de absorcion) en el flujo.

El EW es una medida de la eficiencia de la absorcion o profundidad de la linea y puede escribirse como:

EW = /000[1 ()] dv @0

donde r(v) = I,/ con I, el flujo de la linea y I, el flujo de la parte continua del espectro.

Las absorciones como la de L¢ que nos interesa en este trabajo estan caracterizadas por KW > 0
y suceden debido a que la radiacion proveniente del centro de la estrella interactia con el material de la
fotosfera estelar el cual absorbe la radiacion de longitud de onda que es resonante con la composicion

quimica del gas produciendo [, < I,.

2.2. Actualizacion y caracterizacion del catalogo maestro

2.2.1. Informacion espectroscopica disponible

Hemos actualizado el catalogo maestro de 7994 estrellas candidatas y miembros de los NYMG pre-
sentado en la Seccidn|1.3.3| sumando informacién proveniente de los sondeos Gaia DR2(Gaia Collaboration
et al., 2018), GALAH (De Silva et al, 2015), LAMOST (Zhao et al., 2012) y APOGEE-II (Majewski et al.,
2017). Estos sondeos se han dedicado a realizar espectroscopia de muy alta y moderada resolucion (a ex-
cepcidn de Gaia cuya resolucion es baja) de grandes areas del cielo (a excepcion de Gaia que ha observado
todo el cielo) con el objetivo principal de estudiar la estructura de la Via Lactea. La Figura muestra
la cobertura espacial en coordenadas galicticas y ecuatoriales de los sondeos y del catdlogo maestro. Se
observa que las estrellas se encuentran distribuidas a lo largo de todo el cielo con una mayor concentracion

en el hemisferio Sur debido a que la mayoria de los sondeos se han dedicado a observar esa region.
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Figura 2.2: Paneles superiores y medios: Distribucion espacial en coordenadas galacticas para las estrellas del sondeo GALAH,
APOGEE, LAMOST vy las estrellas pertenecientes a nuestro catdlogo de NYMG. Paneles inferiores: Distribucién espacial en
coordenadas ecuatoriales de las estrellas pertenecientes a nuestro catdlogo de NYMG (izquierda) y de los candidatos a observar

por presencia de L: (derecha).

Estos sondeos nos brindan informacién muy importante no solo por su calidad sino porque contienen

datos sobre las cantidades que nos interesan en este trabajo: VR y/o deteccidn de la linea de Lil.

La Tabla[2.T|muestra el nimero de estrellas que hemos identificado como comunes al catdlogo maes-

tro y a los catdlogos de los sondeos mencionados. Nuestro objetivo con estas identificaciones fue doble:
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completar la informacién disponible sobre las estrellas del catdlogo maestro y explorar cudles de ellas ya

tienen observaciones disponibles para excluirlas de nuestro protocolo de observacion.

Catdlogos | N°de estrellas | G+D | Li | GAIA | GALAH | APOGEE | LAMOST
Total G+D 7994 1221 | 7408 273 1187 365
Lien G+D 1221 1221 1221 8 235 65

GAIA | 1.692.919.135 | 7408 | 1221 - - -
GALAH 588.571 273 8 - - -
APOGEE 629.234 1187 | 235 - - -

LAMOST | 14.096.967 365 65 - - -

Tabla 2.1: Numero de estrellas del catdlogo maestro y sus identificaciones en diferentes sondeos. Las casillas indicadas con “-”
sefalan que no se han realizado uniones entre los catdlogos correspondientes. La etiqueta L¢ indica el nimero de estrellas con

decaimiento de L: observable como se explica en la Secciéan_fZ} G+D indica el catdlogo maestro Gagne+Downes.

Encontramos que, dados los intereses del sondeo, GALAH ha observado en su mayoria estrellas con
masas (M > 0.5M). Recordemos que el decaimiento de Li solo es observable en estrellas con masas
0.06 < M /Mg < 0.5. De la muestra de 1221 estrellas en las que podemos determinar el decaimiento de Li
(que discutiremos en la Seccién[2.2.2)), GALAH ha observado sélo 8, de las cuales solo una (Gagne 1345)
tiene medidas de abundancias de Li. El espectro se muestra en la Figura[2.3] Las restantes 7 estrellas poseen

informacion de abundancias de otros elementos quimicos pero no de Lz.

Por otra parte, APOGEE-II contiene informacién de VR para 1187 estrellas del catdlogo maestro y
235 de las estrellas observadas por APOGEE-II pertenecen a nuestra seleccion de estrellas con decaimiento
de L observable. Sin embargo, no son utiles para la deteccion de L: pues las lineas atdmicas del L: ocurren

en el 6ptico y APOGEE-II es un espectrografo infrarrojo.

De las 7408 estrellas del catdlogo maestro observadas por Gaia, en el actual DR2 s6lo 2045 poseen
medidas de VR. Durante el desarrollo de este trabajo el consorcio Gaia publico las magnitudes limite esti-
madas para la medida de VR en el Data Release 3 que se publicard en junio de 2022. Se estima que ~ 6600

estrellas del catdlogo maestro tendran VR en Gaia DR3. Un resumen de estos resultados se muestran en la

Figura[2.4]
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Figura 2.3: Espectro del candidato Gagne 1345 de la agrupaciéon Upper Scorpius, obtenido por el sondeo GALAH en la banda

R. El panel inferior muestra un acercamiento de la linea Li].

Por su parte, LAMOST ha observado 365 de las estrallas de nuestro catdlogo dentro de las cuales 65

pertenecen a nuestra seleccion donde el decaimiento de Li es observable, 262 poseen medidas de VR en la

banda B y otras 275 en la banda R.

Esto justifica la importancia de un estudio observacional para determinar VR y abundancia de Li y

estimar la juventud y membresias de las candidatas pues la mayoria carece todavia de estas mediciones.
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Figura 2.4: Distribucién de magnitudes de las estrellas del catdlogo maestro que tendrdn VR en Gaia DR3. La magnitud Gry s es
la magnitud en la banda fotométrica en la que opera el espectrégrafé de Gaia con el que se mide la VR. El histograma anaranjado
solido indica los objetos con Grys > 14 que no tendran VR en Gaia DR3. Los histogramas vacios indican las distribuciones

correspondientes a la banda G.

2.2.2. Objetos con decaimiento de /.: observable

A partir del catidlogo de 7994 estrellas discutido en la Seccidn |1.3| se caracteriz6 la muestra de candi-
datos y miembros a partir de los modelos de evolucion y estructura estelar tomados de |Barafte et al.| (2015
para seleccionar aquellas estrellas cuya fotometria es consistente con una masa y edad en la que el decai-
miento de Li es observable. La Figura[2.5a muestra un CMD en donde se graficé el catdlogo completo de
GALAH (puntos grises), las estrellas de nuestro catdlogo que estdn en GALAH (puntos grandes de colores)
y aquellas estrellas donde el decaimiento del L7 es observable (puntos celestes). Notese que el limite inferior
de la distribucion de puntos celestes es diagonal respecto de las isocronas, lo cual refleja el comportamiento
discutido anteriormente segun el cual estrellas mas masivas consumen su Lz més rapido que las estrellas de

mas baja masa. Se obtuvo que un total de 1221 estrellas se ubican en esa region.

2.2.3. Distribucion de brillos

La distribucién de brillos absolutos y aparentes en la banda G de Gaia se muestra en la Figura 2.6

Las magnitudes aparentes de los candidatos se encuentran en un amplio rango 9 < G < 20. Estos brillos
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Figura 2.5: Izquierda: Diagrama color-magnitud con fotometria de Gaia. Los puntos celestes corresponden a objetos cuya masa y
edad se combinan para que el decaimiento de Li sea observable. Se indican las isocronas para edades de entre 1 < ¢/Myr < 100
y trayectorias evolutivas para masas 0.06 < M /Mg < 0.5. Derecha: Histograma de abundancia de Li de la muestra completa
de 588.571 estrellas de GALAH (rojo), de las 273 estrellas del catdlogo maestro identificados en GALAH (azul) y de aquellas

que se ubican en la regién de Lt observable (gris) pero no estdn presentes en nuestro catilogo maestro.

son imprescindibles para estimar los tiempos de integracién necesarios para alcanzar la SN R requerida en

las nuevas observaciones.

Histograma en magnitud g aparente de candidatos a NYMG y candidatos por present  Histograma en magnitud G absoluta de candidatos a NYMG y candidatos por presencia de Li
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Figura 2.6: Histogramas de las magnitudes G aparentes (izquierda) y absolutas (derecha) con fotometria del sondeo Gaia de todos

las estrellas del catdlogo maestro (rojo) y aquellos con decaimiento de L¢ observable (azul).
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2.3. Protocolo de observacion de VR y Lil

2.3.1. ;Qué precisiones se necesitan?

Considerando las estrellas de nuestro catdlogo que son miembros confirmados de NYMG y cuentan
con VR medidas por Gaia vemos que el error promedio de su VR ronda los ~ 3km/s. Consideraremos

entonces esta como una precision como representativa de la necesaria para distinguir miembros de diferentes
NYMG.

El error en VR depende de varias propiedades instrumentales como la SN R y la resolucién R, y
propiedades fisicas del objeto observado como la profundidad de la linea empleada para la medicion. Las
dependencias mds importantes son que el error en VR es inversamente proporcional a la SNR y a la
resolucion R. Como dijimos la precision puede depender de otras propiedades instrumentales por lo que su
valor es propio de cada instrumento. Como veremos en la Seccion una precision del orden de 3 km/s
se alcanza para valores de R ~ 10000y SN R 2, 40.

En cuanto a los EW, como mencionamos anteriormente, debemos alcanzar cierto valor de SN R que
nos permita medirlo de forma precisa. Seglin nuestras estimaciones, creemos que a partir de una SN R ~
40 la linea de absorcidn resulta apreciable y el £V puede ser medido. En la siguiente seccion se explican

y discuten estos resultados.

2.3.2. EW como funcion de SNR

Debido a que SN R depende explicitamente de los tiempos de integraciéon, comprender cémo cambia
el EW con SN R resulta crucial a la hora de definir el tiempo de integracién de nuestras observaciones. En
otras palabras, nos interesa saber a partir de qué valores de SN R podremos distinguir la linea de L: en un

espectro observado para definir el tiempo de integracién apropiado.

Para comprender como varia £W como funcién de SN R hemos trabajado con el espectro de la
Figura[2.3|que muestra un espectro reducido de GALAH con SNR ~ 100, R ~ 28000 y en el que la linea
de Lil alos 6708A se distingue claramente.
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Agregamos ruido al espectro produciendo espectros sintéticos con diferentes SN . Los ruidos se
sumaron al flujo como valores aleatorios extraidos de una distribucién de probabilidad gaussiana centrada
en cero y cuya desviacién estdndar es consistente con el dado valor de SN R que definimos entre 5 y
100. Una seleccién de los espectros resultantes se muestra en la Figura[2.7} Cada uno de los espectros fue
generado 5 veces y se calcul6 el promedio de los TV de la linea de L¢ para cada uno. Los resultados
se muestran en la Figura [2.8] Para valores SNR < 20 el EW presenta alta dispersién mientras que para
SNR > 30el EW tiende a un valor constante al que consideramos la medida precisa del £V de la linea.

Estimamos asi en SN R ~ 30 el valor minimo de SN R para detectar la linea de Li/ a una R ~ 28000.

St Ruido aleatorio + Espectro Real con SNR: 5 S Ruido aleatorio + Espectro Real con SNR: 50
—— Continuo ) —— Continuo
175 —— Linea espectral 175 —— Linea espectral
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Figura 2.7: Espectros sintéticos generados a partir del espectro real de Gagne 1345 para distintos valores de SN R.
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Figura 2.8: Anchos equivalentes en funcién de la SNR para el espectro de Gagne 1345.
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El programa para la suma de ruido y el calculo de EW

Para generar el grafico de la Figura[2.8]es necesario calcular el £WW de una linea en un mismo espectro
para diferentes SNV R y repetir el proceso reiteradas veces. Para ello se desarrollé un programa escrito en el
lenguaje de programacion Python, utilizando la herramienta interactiva JupyterLab y los paquetes Pandas,
NumPy, Matplotlib y SciPy. El diagrama de flujo de la Figura [2.9] muestra de forma esquematizada los

procesos mds importantes desarrollados por el programa.

El programa le brinda la oportunidad al usuario de trabajar una linea espectral de un espectro real o
una linea gaussiana sintética. Si el usuario opta por la primera opcidn, se solicita que ingrese los datos del
espectro a tratar y se calcula, en primer lugar, el £'W sin agregar ruido adicional a los datos ingresados.
Si la eleccion es la segunda, se procede a generar un nimero determinado de puntos que representen la
longitud de onda que junto a la funcion gaussiana dan como resultado los flujos de linea correspondientes.
Las siguientes medidas de £V se realizan para distintos valores de SN R. Para el calculo de E'W se realiz6

el ajuste del continuo alrededor de la linea mediante un ajuste polinémico como se muestra en la Figura[2.7]

2.3.3. Telescopios y espectrografos adecuados

Dada la distribucion espacial de los candidatos a observar y sus magnitudes aparentes discutidas en la
Seccién[2.2] es necesario utilizar dos tipos de telescopio que posean espectrografos echelle y estén ubicados
en ambos hemisferios. Considerando las SN R requeridas (SN R < 30) y tiempos de integracién razonables
(digamos de no més de una hora por objeto), las observaciones se pueden realizar con espectrografos ins-
talados en telescopios de 2.0m para el caso de candidatos brillantes, y con telescopios de 3.5 — 4.0m en el

caso de las estrellas méas débiles.

Para este trabajo hemos considerado dos telescopios de 2m ubicados en México (San Pedro Martir) y
en Argentina (EI Leoncito). Ambos cuentan con espectrografos echelle y nos permiten realizar observacio-
nes de las estrellas mds brillantes con brillos entre 12 < G < 14.5. Por otra parte, para la observacion de las
estrellas mds débiles se consideraron dos telescopios, uno de 4.0m ubicado en Chile (Cerro Pachon) y otro
de 3.5m ubicado en Estados Unidos (Kitt Peak), los cuales también cuentan con espectroscopia echelle y

permiten observar estrellas de hasta magnitud G ~ 17.
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Figura 2.9: Diagrama de flujo del programa desarrollado para la generacién de espectros de distinta SN R y el calculo del EW
en funcién de la SN R.
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A estas conclusiones se llegé después de analizar varios observatorios y espectrografos y efectuando
los célculos de los tiempos de integracion necesarios para la SN R requerida, mediante los correspondientes
calculadores de tiempo de integracion. Como ejemplo, la Figura [2.10| muestra como luce el calculador de
tiempo de integracion del espectrografo NEID instalado en el telescopio WYIN de Kitt Peak. En particular,
este calculador estd configurado para los siguientes limites: 3000 < Trr;/K < 6000, 3 < Ve < 17y
10 < tesp/s < 3600 y asume un valor fijo de masa de aire y = 1.1. Para obtener el tiempo de integracion

se ingresa la 7.y y magnitud V' del candidato a observar y la SN R requerida a una dada longitud de onda.

NEID Exposure Time Calculator About RV Precision SNR Exposure Time (RY) [Exposure Time (SNR)]

Proposers to the NOAQ call for NEID should use this calculator to estimate the exposure times for their observations given a target SNR or RV
precision, and the inverse of those functions. This exposure time calculator was written by the NEID Science Team and is based on current best-
estimates for the total system throughput as a function of wavelength, precision from the defaulf data pipeline, and based on template stellar spectra
at vsini = 2 km/s and solar metallicity. All throughput estimates are deliberately conservative, and there is an additional 30% margin built-in on top of
this conservatism.

This calculator will be updated as better estimates of system performance become available, and as on-sky performance is measured during
commissioning.

Calculate Exposure Time

Effective Temperature (K):
(3800 |

V-mag:
[10 |

Desired SNR:
[100 |

Central Wavelength (nm):
[607.72 v

"' Calculate ‘

Figura 2.10: Calculador de tiempos de integracion del espectrégrafo NEID.

La Tabla [2.2) muestra la informacién de cada uno de los cuatro instrumentos y los tiempos de inte-
gracion para estrellas de diferentes magnitudes con distintas configuraciones instrumentales. Notese que
hemos decidido considerar para las observaciones dngulos cenitales maximos z;,,,, = 45° para evitar masas
de aire elevadas que afecten las observaciones por extincion atmosférica. A partir de la informacién de la
Tabla[2.2] decidimos que las observaciones por observatorio se restrinjan a determinados rangos de magni-
tud segtin las especificaciones intrumentales. Los rangos adoptados fueron los siguientes: 9 < G' < 13 para
CASLEO, 0 < G < 12 para SPM, 14.9 < G < 17.7 para SOAR y 0 < GG < 15 para KPNO.

2.3.4. Overheads y tiempos tipicos de observacion

Los tiempos de observacion son la suma de los tiempos de integracién mas el overhead o tiempo

muerto de telescopio. Con overhead nos referimos al tiempo de observacion durante el cual no se estan



CAPITULO 2. DISENO DEL PROTOCOLO DE OBSERVACION

Instrumento G Seeing z SNR | tint,tot | Red Resolucién | Binning | Rendija
[mag] | ["] [°] [s] [l/mm] | [A/px] ("]
CASLEO + REOSC | 9 1,1 45 | 30 435 400 rojo | 2,9 1x1 3
R ~12.500 50 850 400 rojo | 2,9 1x1 3
100 2035 400 azul | 2,9 1x1 3
10 <3 45 | 50 1800 1x1 3
11 45 | 30 3000 400 azul | 2.9 1x1 3
12 <3 45 | 50 1800 1x1 2
12.5 45 | 50 900 600 2 1x1
13 45 | 50 900 300 4 1x1
KPNO + NEID 9 1,1 45 | 100 796
R ~ 95.000 10 1,1 45 | 100 1938
11 1,1 45 | 60 1712
12 1,1 45 | 50 3224
13 1,1 45 | 30 2932
14 1,1 45 | 20 3252
15 1,1 45 | 10 1938
SOAR + Goodman 14,9 0,63 45 | 100 600 400 rojo | 3,6 2x2 1
R ~ 1.850 - 14.000 0,76 100 600 400 rojo | 3,6 2x2 1
16,7 0,52 45 | 63 600 400 rojo | 3,6 2x2 1
0,72 63 600 400 rojo | 3,6 2x2 1
17,7 1,07 45 | 30 600 400 rojo | 3,6 2x2 1
1,07 40 600 400 rojo | 3,6 2x2 1
SPM 9 45 3000
R ~ 18.000 10 45 3600
11 45 4000
12 45 3600

31

Tabla 2.2: Informacién instrumental para cada espectrografo y los tiempos de integracidn correspondientes con datos de Levato

(1997), NEID Exposure Time Calculator, Estimating Exposure Times with Goodman y Sudrez (2019).

recibiendo fotones de las estrellas de interés. Algunas tareas observacionales que involucran overheads

son las imdgenes de calibracion estandar (bias, darks y flats), IJdmparas para la calibracién en longitud de

onda (He, Ne, Ar, Th, Cu, entre otros), la observacion de las estrellas estdndares de VR, el apuntado del

telescopio, el posicionamiento de la estrella en la rendija del espectrografo y la lectura de los detectores.

Para los instrumentos considerados se han utilizado los siguientes tiempos de overhead por estrella

observada, suministrados por los correspondientes observatorios teniendo en cuenta las imdgenes de cali-

bracion, estdndares y ldmparas asi como el apuntado a los targets: 10 minutos para SPM, 2 minutos para

SOAR, 5 minutos para KPNO y 2 a 3 minutos para CASLEO. Como ejemplo, la Tabla [2.3] muestra los

tiempos de observacion requeridos para observar las estrellas visibles desde SPM.



CAPITULO 2. DISENO DEL PROTOCOLO DE OBSERVACION 32

NYMG Total de estrellas | Tiempo total de integracién [h] | Tiempo total de observacion [h]
BPMG 10 10.3 12.0
TAU 5 5.1 5.9
ARG 1 1.0 1.2
Field 1 1.0 1.2
COL 2 2.2 2.5
CAR 1 1.1 1.3
Unknown 2 2.2 2.5
TOTAL 22 22.8 26.6

Tabla 2.3: Tiempos de integracién y observacion totales para la observacién completa de las agrupaciones observables desde

SPM considerando overheads de 10 minutos.

2.3.5. Observabilidad desde cada observatorio

A partir de los rangos en magnitud observables desde cada observatorio, de las distribuciones espacia-
les y de la condicion de que las estrellas se deben observar a z < 45°, realizamos un analisis para establecer

cudantas y cudles estrellas pueden ser observadas desde cada observatorio. Los resultados se resumen en la
Figura[2.11]y en la Tabla[2.4]

Es importante notar que las estrellas del catdlogo maestro con magnitudes G > 17 no son observables
con ninguno de los cuatro intrumentos propuestos. Para estas estrellas son necesarios telescopios de mayor

tamafo y forman parte de un trabajo futuro.

Para cada observatorio no solo nos interesa conocer el nimero total de estrellas que podemos observar
sino también a qué agrupaciones son candidatas a pertenecer. De esta manera podremos tener fundamentos
sOlidos a la hora de definir las prioridades observacionales. Dado el gran nimero de NYMG presentes en
la muestra (~ 40), discutiremos los resultados en mayor profundidad para un solo observatorio (SPM) sin
pérdida alguna de generalidad. La eleccion de SPM se basa en su bajo nuimero de candidatos observables,
lo que nos permite una mejor comprension e interpretacion de los resultados. Luego, la informacion en las

tablas permite repetir andlogamente el mismo anélisis para los restantes observatorios.

La Figura muestra que desde SPM se pueden observar candidatos a miembros de solo 5 agrupa-

ciones y algunas estrellas jovenes de membresia desconocida.
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Figura 2.11: Distribucién espacial de los candidatos a ser observados desde los cuatro observatorios considerados.

En particular, vemos que algunas de las agrupaciones mas numerosas como PLE, LCC, UCL, y

ABDMG no tienen estrellas observables desde SPM ya sea por su brillo y/o posicion.

Por otro lado, desde SPM si es posible observar un pequefio nimero de estrellas de la agrupaciéon
[B-Pictoris que es de particular interés cientifico. La Tabla [2.5| muestra informacién mds detallada de las 10
estrellas pertenecientes a la agrupacién [3-Pictoris visibles desde SPM. Este puiiado de estrellas representa
el grupo mds numeroso a observar desde SPM y por tanto podrian ser considerados como de alta prioridad.
La Figura muestra los CMDs que nos aseguran que esas 10 estrellas candidatas a S-Pictoris son ob-
servables desde SPM. Se suman a los diagramas las trayectorias evolutivas e isocronas de los modelos de

estructura y evolucion estelar de Barafte et al. (2015) con los que podemos estimar su masa y edad.

De la Figura [2.14b] se observan algunas estrellas que por su ubicacion en el CMD parecerian no
pertenecer a la muestra de interés tal y como se mostrd anteriormente en la Figura En primer lugar

debemos notar que en este caso el gréfico se realiza considerando magnitudes absolutas puesto que es en
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NYMG [ Total | Li | SanPedro | CASLEO | 3.5-m/Kitt Peak | SOAR/ Cerro Pachén
118TAU 15 5 0 0 3 0
ABDMG | 640 35 0 5 16 5
ARG 127 18 1 11 10 0
BPMG 360 | 106 10 45 37 7
CAR 161 57 1 5 1 14
CARN 90 4 0 0 0 1
CBER 80 0 0 0 0 0
coL 253 64 2 3 4 16
CRA 39 16 0 3 0 2
Castor 12 1 0 0 1 0
ECh 2 0 0 0 0 0
EPSC 46 26 0 3 0 1
ETAC 26 14 0 0 0 0
Field 21 2 1 1 1 0
HYA 285 4 0 0 3 1
Hyades 33 2 0 0 1 1
1C2391 50 0 0 0 0 0
1C2602 60 0 0 0 0 0
LCC 537 95 0 13 0 33
LUP 126 48 0 3 0 17
OCT 163 23 0 0 0 13
Octans 1 0 0 0 0 0
PL8 32 0 0 0 0 0
PLE 1299 | 135 0 0 7 0
Pleiades 4 0 0 0 0 0
ROPH 180 44 0 6 0 13
TAU 487 | 160 5 0 110 0
THA 324 | 125 0 23 0 17
THOR 57 25 0 1 20 4
TWA 118 40 0 18 0 9
UCL 667 41 0 2 0 12
UCRA 20 0 2 0 0
UMA 17 0 0 0 0
UMa 8 0 0 0 0
US 114 31 0 0 0 30
USco 351 53 0 14 0 18
Unknown 362 10 2 3 5 0
VCA 85 6 0 0 0 6
XFOR 17 3 0 0 0 2
Uncertain 139 24 0 14 3 1
TOTAL | 7408 | 1221 22 175 222 223

Tabla 2.4: Numero total de estrellas del catdlogo maestro asociadas a cada NYMG,

nuimero de estrellas con decaimiento de L3

detectable y el nimero de estas ultimas que es observable desde cada uno de los cuatro observatorios considerados.
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Figura 2.12: Numero de candidatos por agrupacién que pueden observarse desde SPM.

ID RA DEC G VR Tepy R L D tint

[°] [°] | [mag] | [knm/s] | [K] | [Re] | [Lol | [pc] | [sec]

daSilva 14 | 83.0188 | -3.091 | 10.42 | 24.45 | 4073.0 | 0.62 | 0.096 | 34.56 | 3768

Gagne 174 | 23.8084 | -7.214 | 11.99 e 3688.0 | ... ... | 37.28 | 3605

Gagne 178 | 36.8673 | 30.978 | 11.44 | 5.31 | 3852.0 | 0.56 | 0.061 | 40.9 | 3826

Gagne 5263 | 42.9759 | 22458 | 11.9 . 3768.0 | ... ... | 27.08 | 3638
Gagne 5355 | 61.4122 | 5.745 | 11.8 o 38240 | ... ... | 36.73 | 3680
Gagne 6646 | 75.4862 | 1.145 | 11.48 . 3501.0 | ... ... | 25.28 | 3807
Gagne 6727 | 30.4452 | 1.288 | 11.96 . 3815.0 | 0.55 | 0.057 | 49.58 | 3616
Gagne 6728 | 30.4458 | 1.285 | 11.93 . 35520 | 0.7 | 0.07 | 49.38 | 3629
Gagne 6826 | 177.9862 | 7.524 | 11.4 . 3800.0 | 0.73 | 0.101 | 50.83 | 3841
Gagne 6871 | 334.678 | 33.354 | 11.92 | -16.14 | 3920.0 | 0.56 | 0.066 | 54.17 | 3633

Tabla 2.5: Informacién fisica proveniente de GAIA DR3 sobre los candidatos de la agrupacion [3-Pictoris observables desde
SPM.
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Figura 2.13: Diagrama color-magnitud de la muestra total (puntos grises), de las estrellas con decaimiento de L: observable

(puntos azules) de los NYMG PLE, LCC, UCL y ABDMG. La linea roja continua representa el limite mdximo en magnitud para

el telescopio y espectrografo de SPM. Aquellas estrellas ubicadas por debajo de esa linea no son observables.

esta unidad que los modelos de Baraffe et al.| (2015) presentan la informacidn, y las bandas B y G, en lugar

de utilizar la banda R como en el caso anteriormente mencionado. Por otra parte, la ubicaciéon anémala de

estas estrellas puede deberse a errores fotométricos en las bandas consideradas B y G. En dicho caso, las

estrellas en cuestion aparecen mds azules y se mueven horizontalmente hacia la zona izquierda del grafico,

alejandose del resto de la muestra.
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Es importante conocer en qué momento del aio son observables las estrellas de interés para poder
solicitar el tiempo de observacion. En la Tabla [2.6] se muestran los meses para los cuales son observables

las 22 estrellas que podemos observar desde SPM durante todo el afio.

‘ Ene ‘ Feb ‘ Mar ‘ Abr ‘ May ‘ Jun ‘ Jul ‘ Ago ‘ Sep ‘ Oct ‘ Nov ‘ Dic

daSilva 14 . ° . . . ° . .
Gagne 174 . . . ° . ° . .
Gagne 178 . . . . . . ° . .
Gagne 3729 . ° ° . ° . ° ° ° °
Gagne 3758 . ) . . . ) . ° . .
Gagne 3817 . ° . . . ) . ° ° °
Gagne 3857 . ) . . . ) . ° . °
Gagne 3899 . ° . . ° . ° ° . °
Gagne 5263 . ) . . ) . ° . .
Gagne 5355 . . . ) . ° ° °
Gagne 6646 . ° . ° . ° . .
Gagne 6727 . ° . ° . ° . .
Gagne 6728 . ) . ) . ° . .
Gagne 6826 . . . ) ) ° . °
Gagne 6871 . . . . ° . ° . .
Malo 2013T5 146 . ° . . . . .
Riedel 2014 2 . ° . ° . . ° ° . °
Riedel 2014 28 . ) . . . ° . ° ° .
Shkolnik 2012 157 . ° . ° ° ° ° ° . °
Shkolnik 2012 23 . ° . ° . ) . ° . .
Shkolnik 2012 6 . ) . . . . ° . .
Shkolnik 2012 78 . ) . . . ) . ° ° .
TOTAL 2] [w] 7 [s[u]][w]w]2]2

Tabla 2.6: Observabilidad de cada estrella observable desde SPM a lo largo de un afio. El andlisis permite concluir que todas las

estrellas de la muestra son observables entre los meses de noviembre, diciembre o enero.

2.3.6. El programa para el calculo de observabilidad

En esta seccion se describe el programa que hemos desarrollado para obtener los resultados que mos-
tramos en secciones anteriores. El programa fue elaborado con la herramienta de desarrollo web interactiva
de JupyterLab utilizando Python como lenguaje de programacion y haciendo uso de Astropy y Astroplan
como bibliotecas principales. Estas librerias fueron desarrolladas con fines puramente astronémicos y po-
seen una amplia variedad de herramientas para planificar observaciones y realizar cdlculos astronémicos y

astrofisicos. En la Figura [2.T5]se muestra el diagrama de flujo del programa.
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Figura 2.14: Izquierda: Diagrama color-magnitud (con magnitud aparente) de la muestra total (puntos grises), estrellas con decai-
miento de Li observable (puntos azules) para la agrupacion 3-Pictoris. La linea roja indica el limite de observacién en magnitud
para SPM. Derecha: Diagrama color-magnitud (con magnitud absoluta) para los mismos objetos incluyendo las isocronas y

trayectorias evolutivas para distintas masas y edades.

El procedimiento realizado por el programa es el siguiente:

1. El programa parte de un catdlogo arbitrario que en este caso puede ser, por ejemplo, el catdlogo
maestro de 7994 estrellas o el catdlogo de 1221 estrellas con decaimiento de L: observable. Para cada

estrella el catdlogo debe incluir las coordenadas ecuatoriales y la magnitud G.

2. Se realizan los graficos de distribucién de magnitudes en la banda G y de distribucion espacial en

coordendas ecuatoriales.

3. Se inicializa la posicion del observatorio y el periodo de tiempo en el que se calcularé la observabili-
dad. En nuestro caso, como las estrellas estan distribuidas en todo el cielo, el periodo de observaciéon

es de un aflo y durante las 24h del dia.

4. Se definen un conjunto de restricciones observacionales, en este caso que z < 45°, que la observacién

se realice entre el atardecer y amanecer astronomicos y que el brillo de la estrella sea consistente con
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el rango de magnitudes observable desde el observatorio escogido. El programa brinda la posibili-
dad de escoger entre los 4 observatorios discutidos: CASLEO, KPNO, SOAR y SPM. El programa
se puede extender a otras ubicaciones ya que Astroplan permite ingresar manualmente la latitud y
longitud desde donde se desea observar. Andlogamente es posible modificar las demds restricciones

observacionales.

5. La primera salida es una tabla de observabilidad que nos dice la fraccién del periodo de tiempo

explorado (en este caso un afio) en el que cada estrella es observable.

6. A partir de la tabla de observabilidad mencionada en el punto anterior se obtienen los meses durante

los cuales son observables cada una de las estrellas.

7. Se clasifican las estrellas por su candidatura a miembros de cada NYMG y se generan los CMDs para
cada NYMG incluyendo el correspondiente limite de deteccion en magnitud del dado observatorio y

un conjunto de trayectorias evolutivas e isocronas de los modelos de Barafte et al.|(2015).

8. Para cada estrella se calcula el tiempo de integracién interpolando la magnitud G en la informacién de
la Tabla 2.2] Finalmente, a los tiempos de integracion se suman los overheads para obtener el tiempo

de observacion.

El software produce mas informacion sobre la observabilidad de los candidatos en una dada noche
como, por ejemplo, la evolucién de la masa de aire para un dado objeto, en una dada fecha y desde el dado
observatorio como se muestra en la Figura[2.16] A partir de este grafico podemos realizar un ordenamiento
de las fuentes de acuerdo al tiempo en el que las estrellas dejan de satisfacer la restriccion de masa de aire
y en consecuencia dejan de ser observables. Con esa informacion se puede definir el orden mas eficiente de

observacion de forma tal que nos permita observar el mayor nimero de estrellas posible.

Para cada observatorio obtuvimos la cantidad de estrellas observables por agrupacion. Esta manera
de almacenar la informacién (utilizamos como objetos diccionarios de Python) permite facilmente rea-
lizar graficos de forma eficiente al utilizar el nombre de la agrupacién como carta de filtrado. Por de-
talles especificos del programa puede acceder directamente al codigo visitando el siguiente repositorio:

https://github.com/matiaslopezz/scriptsTesis.git
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2.3.7. Resumen y esquema general del sondeo

En este capitulo hemos discutido una gran cantidad de resultados que tal vez puedan resultar abruma-
dores para el lector. Por ese motivo y dada la vasta informacion abarcada, resumiremos a continuacién los
resultados principales enfatizando en los nimeros de las cantidades mas importantes. Listaremos a conti-

nuacién los resultados obtenidos por observatorio:

\ SPM \ CASLEO \ SOAR \ KPNO

Estrellas observables 22 175 223 222
Estrellas sin VR 17 141 223 207
Tiempo total de observacién [h] 26.6 70.9 46.2 190.7
Estrellas observables pertenecientes a 8-Pictoris 10 45 7 37
Tiempo total para observar S-Pictoris [h] 12 22.3 1.5 31.6
Estrellas observables con candidatura incierta 0 14 1 3
Tiempo total para observar estrellas de candidatura incierta [h] 0 4.8 0.2 2.6
Estrellas observables de candidatura desconocida 2 3 0 5
Tiempo total para observar estrellas de candidatura desconocida [h] 2.5 0.8 0 3.5

Tabla 2.7: Numero de candidatos observables desde cada instrumento para la muestra de 1221 estrellas donde el decaimiento del
Li es detectable.

Obtuvimos que hay 5015 estrellas a las que no se les ha medido VR en ninguno de los sondeos
mencionados en la Seccién [2.2] Luego de haber aplicado el programa mencionado en la seccién anterior
a dicha muestra, obtuvimos los siguientes resultados por observatorio. La Tabla [2.§ resume los resultados.
Es importante subrayar que el ~ 90 % de los objetos tabulados tendra observaciones de VR en Gaia DR3
a partir de junio de 2022. Asi, los datos de Gaia representan un ahorro muy importante de tiempo de

observacion.

\ SPM \ CASLEO \ SOAR \ KPNO

Estrellas observables 252 651 679 620
Tiempo total de observacién [h] 227.9 315.5 140.3 4414
Estrellas observables pertenecientes a 8-Pictoris 25 70 48 76
Tiempo total para observar 3-Pictoris [h] 29.4 33.9 9.9 59.8
Estrellas observables con candidatura incierta 3 22 1 10
Tiempo total para observar estrellas de candidatura incierta [h] 3.5 9.6 0.2 7.6
Estrellas observables de candidatura desconocida 21 72 20 47
Tiempo total para observar estrellas de candidatura desconocida [h] 25.2 37.9 4.1 36.5

Tabla 2.8: Nimero de candidatos observables desde cada instrumento para la muestra de 5015 estrellas que no presentan VR.



CAPITULO 2. DISENO DEL PROTOCOLO DE OBSERVACION 41

/ Cargamos el catdlogo \\

\ _ principal /

Inicializamos
| resiricciones
observacionales

Inicializamos horario " Filtramos por
¥ ubicacion ._Observabilidad .

A

Para cada
observatorio
" Filtramos por Estrellas observables
[} l |— .
. magnitud . por agrupacion
h 4
L 4
] CMDs para
Tabla con cantidades agrupaciones
observables por ohservahles
observatorio
CMD + Isocronas + — —— o ——
Trayectorias para //Cargamos modelos d;\\ / _ “\ Interpolamos los
agrupaciones : - Cargamos los tiempos de tiempos de
) 1—( isocronas y trayectorias ) ( . - )—b ) "
importantes en un TR integracion por observatorio integracion con la
rango de edad y \\,H J,/ _ J,/ magnitud
masa — —
Tiempos de
integracion por
agrupacion
+ overheads
h 4
Tiempos de
observacion por
agrupacion

Figura 2.15: Diagrama de flujo del programa de observabilidad. En rojo aparecen las entradas principales del programa, y en azul

las salidas mds importantes.
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Masa de aire en funcién del tiempo para estrellas observables
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Figura 2.16: Evolucidén de la masa de aire en funcién del tiempo para la noche del 1° de Agosto de 2021 desde SPM. La linea

roja horizontal muestra el limite de masa de aire considerado.



Capitulo 3

Analisis de resultados y conclusiones

3.1. Contribuciones cientificas posibles y sus protocolos

A lo largo de este trabajo hemos discutido los motivos por los cuales los NYMG resultan ser tan
importantes para estudios en una amplia variedad de escenarios astrondmicos y la incompletitud de las

observaciones disponibles para establecer las membresias de las estrellas candidatas a miembros.

Hemos aprendido que la organizacion de un sondeo espectroscopico de miembros y candidatos de los
NYMG no es una tarea trivial. El nimero y distribucién espacial de las estrellas asi como el rango de brillo
obliga al uso de instrumentos diferentes en hemisferios distintos y en varias épocas del afio. Incluso en la
situacion idealista de acceso garantizado a los telescopios e instrumentos necesarios, la organizacion de las

observaciones no es trivial si se pretende observar toda la muestra de estrellas de manera eficiente.

Si a lo anterior anadimos que los objetivos especificos de un proyecto pueden implicar la definicion de
un protocolo de observacion particular con prioridades propias de los objetivos cientificos, podemos llegar
a la conclusién de que es realmente necesario contar con las herramientas y andlisis desarrollados en este
trabajo que ofrecen la informacion que se necesita para disefiar un protocolo flexible y eficiente. Ejemplos

de cémo los objetivos cientificos definen el protocolo podrian ser los siguientes:

43
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La determinacion de la funcion de masa inicial de un NYMG: para lo cual es necesario realizar un
sondeo completo de una dada poblacién, es decir el protocolo debe priorizar la observacién de todas las

estrellas de un mismo NYMG.

Deteccion de exoplanetas jovenes: para lo cual se debe realizar la busqueda en torno de estrellas
confirmadas como jovenes y en el rango de brillos adecuado para que los planetas sean detectables por el
método escogido. En este caso, la prioridad seria confirmar la juventud de varias estrellas en un dado rango

de masas o brillos independientemente de que pertenezcan a mas de un NYMG.

Caracterizacion de un NYMG: otro proyecto relevante podria ser la observacion de un NYMG ya co-
nocido como [-Pictoris, Tauro o las Pleiades, con el objetivo de afiadir informacion faltante y completar su

caracterizacion y complementarlo con la observacion de aquellas estrellas cuya membresia resulta incierta.

Cada uno de estos potenciales proyectos supone protocolos distintos, un nimero minimo de estre-
llas observadas diferentes y necesidades instrumentales particulares. Debido a que los grandes sondeos
espectroscOpicos modernos han observados solo una parte de la muestra de NYMG el avance en el estudio
de estas poblaciones dependerd del desarrollo de observaciones espectroscOpicas convencionales para las

cuales el disefio de protocolos eficientes es imprescindible.

3.2. Conclusiones

Identificaciones en los grandes sondeos espectroscopicos

Luego de analizar los tres sondeos espectroscopicos mds importantes (GALAH, APOGEE-II y LA-
MOST) junto a Gaia DR2, encontramos que éstos contienen algunas de las estrellas presentes en nuestro
catdlogo maestro de 7994 estrellas. Segiin los resultados presentados en la Tabla [2.1] vemos que GAIA es
el sondeo que contiene el mayor niimero de estrellas (7408), de las cuales 5363 carecen de medidas de VR.
El sondeo APOGEE-II contiene 1187 estrellas y todas tienen VR medidas. De este sondeo no podemos
obtener informacion relativa al Li ya que ha observado en la region infrarroja del espectro donde las lineas
de Lt no ocurren. Por su parte, GALAH posee 273 de nuestras estrellas de las cuales 48 no tienen VR y 8

pertenecen a nuestra seleccion de estrellas con decaimiento de Lz observable. De estas 8 estrellas, solo a
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una se le ha medido Li y muestra una abundancia de Ay;/Ap. = 2.67. Por su parte, el sondeo LAMOST,
contiene 365 estrellas de nuestro catdlogo de las cuales 262 tienen medidas de VR en la banda B y 275 en la
banda R. Este sondeo no reporta medidas de abundancias de L: pero contiene 65 de las estrellas que hemos

seleccionado como estrellas con decaimiento de L7 observable.

En pocas palabras, existe un total de 5015 estrellas sin determinaciones de VR y 1220 sin observacio-
nes de Li entre todos los sondeos mencionados. Esto corresponde al 62 % y 99.9 % de las muestras de 7994
y 1221 estrellas respectivamente. Nuevamente destacamos que el 90 % de las 5015 sin RV tendran VR del
DR3 de Gaia a ser publicado en junio de 2022.

Observabilidad de estrellas con decaimiento de L: observable

De las 1221 estrellas con decaimiento de L: observable solamente 643 pueden ser observadas en algun
momento del afio desde los 4 observatorios considerados. El tiempo de observacion requerido para observar
la totalidad de estas estrellas es de 334.4 horas. De las 643 estrellas observables, solamente 54 poseen VR

medidas, lo que da un nimero de 589 estas estrellas sin informacién cinemadtica.

Los NYMG que poseen una mayor cantidad de estrellas con decaimiento de L7 observable son TAU
(160), PLE (135), THA (125) y BPMG (106). Sin embargo, solo se pueden observar 115, 7, 40 y 99 estrellas
respectivamente con los instrumentos considerados. Es [3-Pictoris la agrupacién con el mayor nimero de
estas estrellas observables. El tiempo de observacion total requerido para observar estas 99 estrellas es de

67.4h pero desde telescopios diferentes.

Dentro del subconjunto de 1221 estrellas, algunas presentan ciertas peculiaridades: hay 24 estrellas
cuya candidatura es incierta, es decir no tenemos la certeza de su pertenencia a un dado NYMG y 10
estrellas poseen candidatura desconocida. De estos dos grupos de estrellas se puede observar 18 y 10 en

periodos de 7.6h y 6.8h respectivamente.

Deteccion de posibles nuevos miembros de NYMG

Encontramos que GALAH ha observado 40 de las estrellas con decaimiento de L: observable. De

éstas, 9 presentan medidas de abundancias de L: siendo 8 con abundancia positiva y 1 con abundancia
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negativa. Las restantes 31 estrellas no posee determinaciones de la abundancia de Ls.

Vemos asi que, dejando de lado aquella estrella con abundancia negativa, hay 8 estrellas candidatas
espectroscopicas que no pertenecen a nuestro catalogo y que pueden ser nuevos miembros de algin NYMG.
El andlisis de pertenencia a algtin grupo estd més alla del alcance de este trabajo y forma parte del trabajo

en desarrollo.

Observabilidad de estrellas sin medidas disponibles de VR

Encontramos que hay 5015 estrellas para las cuales no se han medido VR. De esta muestra, 2202
pueden ser observadas en algiin momento del afio desde los 4 observatorios considerados. El tiempo de

observacion necesario para observar la totalidad de la muestra es de 1125.1h.

Para esta muestra (3-Pictoris no representa la agrupacidon con mayor nimero de estrellas observables;
en este caso los nimeros dependen de cada ubicacion. Las agrupaciones con mds cantidad de estrellas
observables son HYA (58), UCL (115), ABDMG (146) y ABDMG (77) desde San Pedro, CASLEO, Cerro

Pachoén y Kitt Peak respectivamente.

Nuevamente destacamos aquellas estrellas cuyas membresias resultan inciertas (83) o desconocidas
(197) de las cuales se pueden observar 36 y 160 respectivamente. Sus tiempos de observacion son, en total,
20.9h y 103.7h.

Un andlisis detallado de cudles de estas estrellas quedardn sin medidas de VR incluso después de la

publicacién del Gaia DR3 se haré posterior a junio de 2022 cuando se publique el catdlogo.

Estimacion de la demora total del sondeo

Como ya mencionamos, no es posible observar la totalidad de las muestras de 5015 y 1221 estrellas
desde los observatorios considerados en este trabajo. La médxima cantidad de estrellas que podemos obser-
var se corresponden al 43.9 % y 52.6 % y requieren de tiempos observacionales de 1125.1h y 334.4h para

su observacion completa.
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Suponiendo condiciones atmosféricas e instrumentales ideales a la hora de realizar las observaciones
y aproximando la duracién de una noche de observaciéon entre 10h en verano y 14h en invierno, cada

muestra necesitara de entre 141 y 45 noches en verano, y cerca de ~ 80 y ~ 28 noches en invierno.

Asi, la disponibilidad de datos del Gaia DR3 nos permitird enfocarnos exclusivamente en la obtencién
de datos para la deteccién de Li para lo que serd necesario un nimero aproximado de 334.4 horas ~

28 noches.

Sobre las estrellas que no se pueden observar con los instrumentos escogidos

Las estrellas del catdlogo maestro con magnitudes G > 17 (1201) no son observables con ninguno
de los cuatro instrumentos propuestos. Para estas estrellas son necesarios telescopios de mayor tamafio
y forman parte de un trabajo futuro. Se trataria de la observacion con telescopios de 6.0m o de mayor
tamafio para los que obtener tiempo de observacion es mds dificil debido a su alta demanda. Nuestra idea
es solicitar tiempo de observacion en los telescopios propuestos en este trabajo y una vez obtenidos los

resultados justificar con ellos la solicitud de tiempo en telescopios mas grandes.

Senales a ruido
Estimamos que para la deteccion de Lz en los espectros y para obtener una medida precisa de su £W

se debe alcanzar valores de SN R > 30.

3.3. Trabajo en desarrollo

Redaccion de la propuesta de observacion

Con los resultados obtenidos contamos con toda la informacion técnica necesaria para presentar una
solida propuesta de observacion. Para la elaboracion de la propuesta debemos tener en cuenta el observatorio
al cual serd enviada. En primer lugar porque los requisitos pueden variar entre observatorios y ademas

porque los objetivos que se pretendan alcanzar con las observaciones dependerdn de la ubicacion escogida.



CAPITULO 3. ANALISIS DE RESULTADOS Y CONCLUSIONES 48

El espectrografo NEID ubicado en KPNO se caracteriza por su alta precision en VR (del orden de
cm/s) por lo que este observatorio es ideal para la medicién de VR. Dado que en el hemisferio norte

también consideramos SPM, podriamos utilizar su espectrografo para la medida del £EW de Lil.

En cuanto a los observatorios ubicados en el hemisferio sur, ninguna de las estrellas de la muestra
de las 1221 observables desde Cerro Pachén posee VR. Desde este observatorio podrian realizarse obser-
vaciones para medir tanto £/ como VR. Por otra parte, y para la misma muestra, desde CASLEO es
donde se puede observar el mayor nimero de estrellas pertenecientes a [-Pictoris con decaimiento de L
detectable. También, es el observatorio desde donde se puede observar el mayor nimero de estrellas con
agrupaciones desconocidas sin VR. Vemos asi que este telescopio podria escogerse para la observacion de

estos candidatos.

Deteccion de Li en los espectros de LAMOST y GALAH

LAMOST ha publicado los espectros de las estrellas observadas. En la Figura [3.1] se muestra el
espectro de una de las estrellas del catdlogo maestro perteneciente a la agrupaciéon Tauro. Aunque el catdlogo
LAMOST no incluye medidas de la abundancia o E'WW de Lz, el espectro muestra claramente la absorcion

de Li/. Ademas muestra una intensa emision de H « que soporta que se trata de una estrella joven.

De lo anterior, nos hemos propuesto realizar un andlisis de la presencia de L:] en los espectros de

LAMOST. Un trabajo andlogo se puede realizar con los espectros de GALAH.

Optimizacion del software para el calculo de EW'y A,

Uno de los trabajos mds importantes que debemos llevar adelante a futuro es la optimizacién del
software para el cdlculo de EW y A(Li) presentado en la Seccion Durante la biisqueda de datos e
informacion relativa al calculo de abundancias quimicas a partir de espectros encontramos que la transfor-
macion del observable £V a la cantidad fisica Ay ; /A, es un proceso muy complejo que involucra ajustes

sofisticados de los datos a modelos de atmodsferas estelares de abundancias variables.

Otra herramienta que nos seria de utilidad a la hora de optimizar nuestro programa es SPECUTILS,

un paquete del lenguaje de programacion Python utilizado para el analisis de datos espectroscopicos. Una
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Figura 3.1: Espectro de LAMOST de un miembro de la agrupacién de Tauro con una edad de ~ 1 Myr. El objeto muestra

claramente la linea de emisién en H,, en A6565 y la absorcién de Lil en A6708

ventaja de utilizar esta herramienta es que forma parte del proyecto AstroPy, libreria de Python que ya

utilizamos en otros programas.

Sobre la actualizacion del catalogo maestro

A partir de la Tabla podemos ver que los tres grandes sondeos espectroscopicos de todo el cie-
lo realizados en los dltimos anos contienen algunas de nuestras estrellas. Es importante sumar a nuestro
catdlogo la informacion de estos sondeos, principalmente las medidas de VR y abundancias quimicas, dos

de las cantidades que mas nos interesan y de las que menos informacion se tiene.

Por otra parte, se publican frecuentemente trabajos de deteccion y caracterizacion de los NYMG. Es
una tarea muy dificil realizar un compendio de toda esa informacion de una manera ordenada y facilmente

escalable. Nos proponemos actualizar el catdlogo maestro con la informacion publicada recientemente.
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