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Resumen

Las asociaciones y cimulos de estrellas jovenes (de formacién reciente, con ~10 Myr) son,
por lo regular facilmente detectables cuando atin se encuentran embebidas en el gas del cual
se formaron, ya que los grupos de estrellas jévenes son relativamente compactos y atin se en-
cuentran asociados, tanto espacial como cinematicamente, a la nube de la cual se formaron.
Pero una vez que el gas es removido y el cimulo se dispersa, su deteccion se complica ya que
las estrellas pertenecientes al cimulo se confunden rapidamente con las estrellas del disco
galactico. Entonces, una vez disipado el gas y los discos, estas estrellas jovenes se confunden
con las estrellas del campo. Por lo anterior, se requiere implementar otros métodos para su
deteccion. Por ejemplo, podemos implementar técnicas que involucren la traza cinematica de
los ciimulos de dispersion reciente, porque podemos suponer que estos deberian de conservar
una firma cinematica diferente al resto de las estrellas del fondo galactico. Esto debido a que
se forman juntas y aun no tienen la suficiente interaccion con las demas componentes del
disco galactico y conservan esa peculiaridad. Al identificar estos grupos de estrellas, pode-
mos deducir, incluso, la cinematica de la nube de la cual nacieron antes de incorporarse a la
poblacién del disco galactico.

En este trabajo se presenta un andlisis cinematico de una muestra de estrellas cromosféri-
camente activas en el catdlogo RAVE (Kunder et al., 2017). RAVE (RAdial Velocity Expe-
riment) es un sondeo espectroscépico creado para la medicién de velocidades radiales y la
obtencién de pardmetros estelares de mas de medio millén de estrellas de tipo solar (FGK)
en el Hemisferio Sur, con brillos en el intervalo 8 < I/mag < 12 (la longitud de onda central
para la banda I es 806 nm). Para nuestro estudio se calcul la cinemética de la muestra de
estrellas cromosféricamente activas del catdlogo RAVE y se desarrollé un método puramente
cinematico que permitio la identificacién exitosa de grupos moviles jovenes. Este método, que

llamamos Método del Cono consiste en usar una apertura conica en el espacio de velocidades,
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Resumen 5

la cual es construida a partir del vector de velocidades peculiares v = (U, V, W) de las estre-
llas, un vector de referencia unitario, el dngulo sélido que define la apertura y dos angulos
que definen la orientaciéon del cono en este espacio de parametros. Una vez definido el cono,
se utiliza para hacer un sondeo en el cielo, comparando la direcciéon del vector velocidad de
las estrellas y la del cono, agrupando aquellos vectores que tienen orientacién similar.
Aplicando este método, se llegd a la deteccion de un conjunto de regiones con densidad sig-
nificativa en este espacio, que representan grupos de estrellas cuya magnitud de su vector
velocidad es muy similar entre si y que por lo tanto podrian tratarse de grupos moviles.
Después de hacer esta deteccion, se exploraron las distribuciones de las propiedades de di-
chas regiones, los resultados sugieren la deteccion de al menos 3 grupos méviles. Para la
determinacion de la significancia estadistica de las sobredensidades, se construyd una mues-
tra artificial para posteriormente compararla con la muestra real y se encontré que dichos
grupos son significativos respecto al promedio y desviacién de la muestra ficticia, dandole
suficiente significancia estadistica (1.5 o). Posteriormente estos grupos se compararon con
grupos madviles ya reportados en la literatura, dando como resultado la deteccion de al menos
77 miembros de grupos moéviles conocidos y de mas de 600 estrellas candidatas a miembros
de grupos méviles.

Estos resultados sugieren que el Método del Cono es una herramienta poderosa para la de-

teccion de candidatos a miembros de grupos méviles e inclusive de nuevos grupos.
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Introduccion

La motivacion inicial de este trabajo de tesis es encontrar grupos de estrellas jévenes en
el disco de la Galaxia a partir de su firma cinematica.
Los cimulos de estrellas recién formadas se encuentran en nubes moleculares y en regiones
de formacién estelar donde estdn ain embebidos en el gas (son brillantes en IR debido a
que muchas de ellas cuentan con discos circunestelares formados a partir de gas y polvo, el
cual absorbe en el dptico y re-emite en IR), teniendo una nebulosidad asociada lo cual es un
indicativo claro de juventud. Cuando el cimulo ya no tiene gas, su deteccién se complica,
esto debido a que después de 10 Myr los cumulos y los discos tienden a dispersarse (Lada
& Lada, 2003), entonces ya no es facil asociarlo a la nube molecular de la cual se formo.
Después de estos 10 Myr, se requiere aplicar otros indicadores de juventud, tales como la
linea Li 6707AA o emisién en rayos X, pero estos son dificiles de implementar en muestras
grandes. Asi las estrellas de un grupo joven termina confundiéndose con el fondo galactico,
conforme el cimulo pierde densidad espacial como consecuencia de la dispersién. Ademas si
el cimulo se encuentra a poca distancia, no se observa como una agrupacion obvia de estrellas
en el cielo porque abarca un area muy grande.
De esta manera, la caracteristica que puede ayudar a identificar un cumulo disperso es la
cinemética que aun tienen impresa las estrellas que lo componen. Estos grupos atin cuando ya
no se encuentran embebidos en el gas, conservan la cinematica de la nube progenitora durante
un cierto tiempo (mayor a 150 Myr, e.g, el grupo de AB Doradus). Este tiempo depende de
las interacciones que tengan estos con los componentes del disco de la Galaxia. El estudio
de estas asociaciones parcialmente dispersas de estrellas jévenes es muy interesante, ya que a
partir de su caracterizacion se puede reconstruir la historia de formacion estelar y evolucion

en el entorno solar.



Capitulo 1

Marco teorico

En este capitulo introducimos el marco historico obtenido de la literatura y en el que
basamos nuestro trabajo. Se describen los métodos utilizados tanto por otros autores, como
los realizados especialmente para este trabajo de tesis. En la primera seccién daremos una
definicién de los grupos moviles, asi como su contexto histérico. En la segunda seccion se
aborda la cinematica estelar, definiendo el marco en el cual se trabajara a lo largo de este
trabajo y en la definicion de los vectores de velocidad de las estrellas, asi como también el
contexto histérico. La tercera seccién se dedica exclusivamente a las estrellas cromosférica-
mente activas, primero se da una breve descripcion de una atmosfera estelar y sus principales
capas, hasta llegar a la cromosfera. En la cuarta seccién se dan detalles del catalogo del cual
se eligio la muestra, asi como de sus publicaciones hechas hasta el dia presente. La quinta
seccién describe los métodos utilizados por otros autores para la estimacion de las distancias
utilizadas en este trabajo. Por tltimo se presenta un método desarrollado especialmente para
este trabajo de tesis, el Método del Cono. El Método del Cono es la herramienta principal que
utilizaremos en este trabajo y que constituye una herramienta inédita. Ademas esta seccion
incluye un apartado donde se define una prueba de significancia estadistica, herramienta que

se emplea para verificar la veracidad de los resultados obtenidos.

1.1. Grupos moéviles

En el universo existen tres tipos principales de galaxias: espirales, elipticas e irregulares,

siendo las primeras dos las mas abundantes (Simmons et al., 2017). Las galaxias de tipo espi-
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ral como la Via Lactea, poseen una estructura que consta de varios componentes, usualmente
un bulbo central con o sin barra, un disco (disco delgado y disco grueso) y un halo externo. La
mayor concentraciéon de materia (gas, polvo y estrellas) se encuentra casi siempre en el disco,
el cual cuenta tipicamente con una estructura de densidad en forma de brazos espirales, y en
el bulbo central (con adicién de una barra, en el caso de algunas galaxias). El gas molecular
se concentra en esas estructuras y es por eso que la mayor actividad de formacion estelar se
da mayormente en esas componentes.

Dentro de la subestructura del disco de nuestra Galaxia existen diversas agrupaciones de
estrellas, desde pequenas asociaciones de unas pocas fuentes, hasta los cimulos abiertos que
pueden contener poblaciones de cientos de miles de estrellas. Casi todas las estrellas del disco
galactico se formaron en algtin tipo de ciimulo o asociacién. El tiempo de vida de los ctimulos
estelares suele no exceder los 10 millones de anos (Lada & Lada, 2003), debido a que casi
siempre su tiempo de relajacién es muy corto, por ello la escala de tiempo en el cual estos
grupos de estrellas se dispersan y se incorporan al movimiento de las demés estrellas del dis-
co, es relativamente pequena. Al ser este tiempo muy corto, muchos ciimulos no pueden ser
observados (e identificados) antes de dispersarse. Es por eso que cualquier asociacién joven,
aun después de pasar su periodo de dispersion, conserva una cinematica peculiar respecto
al resto del disco. Esto suele ser muy interesante, ya que de estos grupos puede extraerse
informacion sobre su origen. Estos grupos de estrellas con movimiento comtun y peculiar,
reciben el nombre de grupos moviles.

Los grupos moviles son grupos de estrellas que ademas de la cinemética, tienen otras ca-
racteristicas comunes como la edad, distancia y composiciéon quimica. En el caso de grupos
moviles cercanos a la vecindad solar (~100 pc alrededor del sol, Zuckerman et al., 2004), al
estar tan dispersos no se observan como acumulaciones espaciales obvias de estrellas, sino
que pueden abarcar grandes areas del cielo. Por ejemplo, Binks & Jeffries (2014) reportan
grupos méviles jévenes en regiones de 120, 130 y 140 pc? en el cielo. El método més certero
para su identificacién es entonces analizar su cinematica, ya que los vectores de velocidad de
las estrellas en estos grupos seran similares por haberse formado juntas.

El origen de los grupos moéviles cercanos se puede deber a la evaporacion de un cimulo estelar
o puede tratarse de remanentes de formacién estelar. Para el primer caso, la hipdtesis fue
dada por Eggen en 1996. De acuerdo a este autor, las estrellas que conforman a un ctiimulo

estelar son sometidas a fuerzas internas y externas que causan perturbaciones en las compo-
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nentes de su velocidad. Estas perturbaciones provocan la formaciéon de un halo de estrellas
alrededor del cumulo. Si las perturbaciones son lo suficientemente fuertes, las érbitas de las
estrellas que se encuentran en el halo crecen, provocando eventualmente la disociacién del
cumulo.

En el segundo caso, Kalnajs (1991) propuso un origen dindmico. En este escenario la forma-
cién de los grupos méviles se debe a efectos dindmicos de la barra en el centro de la Galaxia.
El pudo identificar el grupo de las Hyadas y el grupo de Sirio; asocié a las Hyadas con orbitas
mas cercanas con respecto al Sol y al grupo de Sirio con érbitas mas lejanas. En particular
encontrd que el grupo de las Hyadas tenia una orientaciéon perpendicular a la barra y el
grupo de Sirio era en cambio paralelo a ésta. Asi pudo estimar la orientacion y la velocidad
de rotacion de la barra en nuestra Galaxia. Ademas Eggen en 1961 ya habia identificado gru-
pos de estrellas relativamentes jévenes (aproximadamente 100 Myr) utilizando la cinematica
con la que se contaba. Estos grupos de estrellas comparten movimientos similares y fueron
nombrados como La Asociacién Local. Esta asociacion incluia a estrellas pertenecientes a las
Pléyades y objetos en la asociacién de Escorpién-Centauro.

La llegada de la era del satélite Hipparcos marco un antes y un después en el estudio de la
cinemética estelar y trajo consigo la necesidad de implementar nuevos y mejores métodos
estadisticos para el andlisis de los grupos méviles. El catalogo de Hipparcos proporciond po-
siciones, distancias y movimientos propios precisos para una muestra muy grande (118218
estrellas, Perryman et al., 1997), de forma que se pudieron desarrollar métodos que permi-
tieron el estudio de los grupos en movimiento atin sin contar con las velocidades radiales de
las estrellas.

Como ejemplo de esto dltimo, Dehnen & Binney (1998) utilizando los datos de Hipparcos,
obtuvieron las distribuciones de velocidad para 14369 estrellas por medio de la implemen-
tacién de un método de maxima verosimilitud, en donde a partir de las velocidades 2D de
Hipparcos, pudieron obtener las distribuciones 3D de velocidades. En este escenario, aquellas
estrellas cuya velocidad se observaba como méaximos sobre la distribucién de velocidad del
resto de las estrellas eran interpretados como grupos en movimiento. En su estudio también
pudo comprobar que al analizar la componente azimutal de la velocidad no existian maximos,
es decir, que en esta componente perpendicular al disco, no se observa de manera significa-
tiva esta cualidad peculiar de los grupos moviles de compartir velocidades similares, lo cual

podria indicar que la mayoria de estos grupos se encuentran en el disco galactico.
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La velocidad juega un papel crucial para la caracterizacion de los grupos moviles, pero no
es el Unico pardmetro que puede brindarnos informacién adicional sobre su origen y evo-
lucion. El estudio de la edad de estos grupos también es vital para su analisis. Nordstrom
et al. (2004) publicaron una base de datos para estrellas de tipos espectrales FGK que in-
cluia edades para 14139 estrellas de campo. Anadiendo a estos datos velocidades radiales
disponibles, Famaey et al. (2005) analizaron las dispersiones de velocidad para 6000 estrellas.
Al construir un diagrama Hertzprung-Rusell fotométrico para estas fuentes, notaron que, al
compararlos con curvas isocronas tedricas las estrellas tenian una gran dispersién de edad,
lo cual fue respaldado por estudios posteriores hechos por ellos mismos en 2008. Asi llegaron
a la conclusion de que, debido a las distribuciones de edad, metalicidad y masa, el origen
de algunos grupos méviles no podia ser debido a la evaporacién de un cimulo estelar. Los
autores propusieron entonces un escenario donde la interaccion con lo brazos espirales de la
Galaxia jugaba un papel importante en la formacién de grupos en movimiento. Hoy en dia se
plantea un escenario distinto, donde la interaccion con las componentes de la Galaxia puede
dar lugar a subestructuras en el espacio de velocidades del disco. Por ejemplo, De Simone
et al. (2004), por medio de simulaciones de N-cuerpos, mostré que ondas de densidad pro-
ducidas por los brazos espirales pueden generar estructuras con cierta cinematica impresa,
pero, cabe mencionar que las simulaciones con N-cuerpos no tienen la resolucion suficiente
para ser definitivos con este escenario de formacion.

Otros estudios recientes sobre el disco de la Galaxia sugieren que el posible origen de ciertos
grupos méviles se debe a eventos relacionados a la acreciéon de galaxias satelites, donde las
colas de marea pueden traducirse como grupos en movimiento; como ejemplo de esto pode-
mos citar el trabajo de Quillen et al. (2009), donde por medio de simulaciones de colisiones
entre una galaxia espiral y una galaxia satélite mostraron que en un evento de este tipo
se forman estructuras en el disco a velocidades bajas (aproximadamente 40 km s™'). Cabe
mencionar que en este tipo de grupos no podriamos esperar una edad y evolucién quimica
comun, como en el caso de los grupos méviles que tuvieran un origen en ctimulos jovenes,
donde si estarfamos hablando de una poblacién coetanea con una evolucién quimica comtn,
reflejada por ejemplo en su metalicidad.

Ademas existen trabajos recientes, los cuales demuestran que los brazos espirales si producen
estructuras en la vecindad solar tal es el caso de los trabajos de Antoja et al. (2009), Antoja
et al. (2015) y Pérez-Villegas et al. (2015) (lo atribuye a la barra central de la Galaxia).
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Como vemos, atiin no se cuenta con una explicacion definitiva para la formacion de los grupos
moviles. Con el paso del tiempo y el desarrollo de nuevas técnicas y observaciones cada vez
mas precisas, se plantean escenarios cada vez mas realistas que dan lugar a teorias cada vez

méas completas, aunque el origen de estos grupos peculiares sigue siendo tema de investigacion.

1.2. Cinematica estelar

Como se menciond en la seccién anterior, la informacién cinemética de los grupos méviles
es primordial para su deteccion e indentificacion. Por ello, en esta seccion discutiremos y
abordaremos el problema de obtener y construir el vector velocidad de una estrella.
Para la determinacién del movimiento en tres dimensiones de una estrella se requiere tener
informacién de movimiento propio (en algin sistema de referencia), la velocidad radial y la
distancia. En concreto, el vector velocidad de una estrella esta determinado por la velocidad
radial v, ademds de dos componentes para la velocidad tangencial (que también puede verse
como las componentes esféricas de la velocidad). La velocidad radial es la componente de
la velocidad en la linea de visién del observador, se obtiene de la medicién del corrimiento
Doppler que sufre un objeto en las lineas de su espectro, de modo que, en general, para

cualquier velocidad en un marco de referencia inercial:

Up =V, 4 Vg + g, (1.1)

donde v,. es la velocidad radial relativa a un observador en la Tierra en ese marco, v, es la
componente de la velocidad orbital de la Tierra en direccion a la estrella y vy es la compo-
nente de la velocidad del observador por la rotacién de la Tierra.

Las componentes tangenciales de la velocidad (v, y v,) se obtienen multiplicando las compo-
nentes del movimiento propio (u; v 1), la distancia a la fuente y una constante de propor-

cionalidad (A) que cambia con la época,

vy =A-1r-pucosb (1.2)
vp = A1 iy, (1.3)
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ambas componentes tienen unidades de km - s~! y el valor de la constante A = 4.74 km - s '

{1y iy son las componentes de movimiento propio con respecto al Sol con unidades de mas/yr.
b v [ representa la latitud y longitud galantica .

Para el estudio de la cineméatica estelar es mas conveniente trabajar con coordenadas en el
sistema galactico y en el espacio de velocidades. En el espacio de velocidades, la caracteriza-
ciéon de una estrella estd definida por seis parametros: py, pp, w, U, V,W. U, V y W son las
componentes de la velocidad peculiar, w el paralaje y las componentes del movimiento propio
v pp. U se define como positiva en direccion al centro galdctico, V' es positiva en direccion
de la rotacién galactica y W es positiva en direccién del polo norte galactico.

El sistema galactocéntrico es un sistema de referencia inercial cuyo centro coincide con el
centro de la Galaxia. Este marco no rota con la Galaxia. Para conocer la distancia galac-

tocéntrica 7y, a un punto, la transformacién es la siguiente:

Tgx =TO T The, (1.4)

donde 7 es la posicién del Sol en el marco galactocéntrico y 74, es la posicién de la estrella en
el sistema heliocéntrico (anclado en el Sol). De este modo, en el sistema galactocéntrico, la po-

sicién (ver Figura 1.1) en el espacio de una estrella esta dado por las coordenadas cartesianas:

X =1 —rgecoslcosb (1.5)
Y = —rgesinlcosb (1.6)
Z =g sinb. (1.7)

Los valores que se tomaron para este trabajo de tesis fueron ro, = 8.5 kpc y vg = 220 km - s,

De igual manera, debe existir la transformacion para el espacio de velocidades, de modo que
Ug* = 17@ + ﬁh*, (18)

donde U es el vector velocidad del Sol en el sistema galactocéntrico y ¥, es el vector
velocidad de la estrella en el sistema heliocéntrico. De este modo, con las ecuaciones anteriores,

la velocidad radial y las velocidades tangenciales, las velocidades peculiares para una estrella
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Polo N. Gal.

Figura 1.1: Orientacién de una estrella con la configuracion 1.9, 1.10 y 1.11.

en el sistema galactocéntrico:

Uge = v,(coslcosb) — v (sinl) — vp(sinbcos!) (1.9)
Ve = v, (sinl cos b) + vy(cosl) — vp(sinbsinl) (1.10)
Wye = v.(sinb) + vp(cos b). (1.11)

Tomando los valores promedio de cada una de las cantidades anteriores, obtenemos los va-
lores para velocidad peculiar solar. Podemos encontrar estimaciones recientes en el trabajo
de Schonrich & Binney (2009), donde (U,V,W)q = (11.1,12.2,7.25 km - s7"). La mayor in-
certidumbre en la determinacion de las velocidades peculiares es la distancia a la fuente. La
mayoria de las distancias son derivadas a partir de un paralaje, el cual, por medirse en fuentes
que se encuentran a varios de cientos de parsecs, poseen errores de medicién importantes.
Estos errores se reduciran de manera significativa conforme avance la remesa de datos del
satélite GAIA (Gaia Collaboration et al., 2016).
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1.3. Estrellas cromosféricamente activas

En esta seccién se abordaran las estrellas cromosféricamente activas, ya que son el objeto
de estudio de esta tesis. Se establecera ademas una conexién entre estrellas jovenes y actividad
cromosférica.

Comenzaremos por describir las capas de las cuales estd constituida una estrella, para después
definir el concepto de actividad cromosférica.

Las estrellas cuentan con una atmosfera, la cual se divide en capas o secciones. La capa
mas externa es la corona, la capa inmediata inferior es la cromosfera y por debajo esta
la fotosfera. La corona no es homogénea y se observa como un halo tenue alrededor de la
estrella. La fotosfera, en cambio, es una de las capas mas frias de la estrella y es por eso que
en ella el gas no se encuentra totalmente ionizado. Es ademas una de las partes mas densas
de la atmésfera y es en donde se producen las manchas estelares las cuales involucran gran
actividad magnética. Tiene un espesor de ~300 km (Rutten et al., 2011) para una estrella
de tipo solar. Por encima de la fotosfera la temperatura aumenta a través de la cromosfera,
en donde puede alcanzar hasta los 10* K. El principal mecanismo de calentamiento es por
disipacion de energia por medio de ondas magnetohidrodinamicas y de reconexion de lineas
de campo magnético. La fotosfera al ser una capa fria genera lineas de absorcion en el espectro
energético. En la siguiente capa, el material se calienta en la cromosfera y ocurre una inversion
de temperatura. Al ocurrir esto el plasma empieza a emitir en la linea de absorcion que
habia presentado antes. Asi, una caracteristica de un espectro de una estrella con actividad
cromosférica es la presencia de lineas que son tanto de emisién como de absorcién (Figura

1.2), es decir, absorcién menor a la esperada.

La cromosfera, se encuentra por encima de la fotosfera (capa que se puede asumir en
equilibrio termodindmico local) y se caracteriza ademds por ser una regién no homogénea
y presenta un enfriamiento por radiacién en lineas de resonancia tales como Mg II y Ca
II. La cromosfera no se encuentra en equilibrio radiativo, es por eso que los procesos de
transporte de energia en esta capa deben ser mecanismos no-térmicos los cuales involucren
a su vez presencia de campos magnéticos, debido a la intensa actividad en la cromosfera
(Hall 2008). La estructura de la cromosfera depende de la estructura interna de la estrella

asi como de sus caracteristicas fundamentales como masa, radio, temperatura superficial, etc.
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Figura 1.2: Espectro tipico en el triplete de Ca de una estrella que presenta actividad cro-
mosférica. Las tres lineas del triplete, que se indican entre barras verticales, se espera que
sean mas profundas de acuerdo a un modelo de una estrella sin actividad. Sin embargo, vemos
que el espectro observado tiene lineas poco profundas, que indican emisién adicional, que se

muestra en la parte superior en el espectro sustraido del modelo. Imagen tomada de Zerjal
et al. (2013)

Al hablar de actividad cromosférica, se engloban, procesos que producen emisién en ex-
ceso (lo esperado serfa observar solo lineas de emisién en las capas mds superficiales de la
estrella: la fotosfera y cromosfera) y que provocan que esta zona no se encuentre en equilibrio
radiativo. En 1948, Biermann y Schwarzchild propusieron a la granulacion estelar como la
generadora de un flujo continuo de ondas acusticas las cuales se propagan por el plasma
calentandolo, haciendo que la disipacién de estas ondas sea una fuente de calentamiento pro-
vocando la actividad en la cromosfera.

Uno de los primeros modelos propuestos para una cromosfera estelar fue el de Vernazza et al.
(1981). En este modelo, la temperatura desciende hacia la fotosfera a una altura aproxima-
da de 500 km y aumenta hacia los 2000 km a 7000 K, para después aumentar de manera
abrupta. A partir de esta descripcion de la cromosfera, entonces definieron a esta capa como
las regiones de las atmosfera estelar en donde se observa emisién en exceso (comparada con
una zona en equilibrio radiativo) y en donde los procesos de enfriamiento se da por radiacién

en lineas de resonancia de elementos tales como Mg II y Ca II.

Thomas (1957) demostré que la funcién fuente (S, emisividad por unidad de profundi-
dad 6ptica) en cromosferas como la del Sol, en metales ionizados son dominados por procesos
colisionales, mientras que para metales neutros lo son los procesos radiativos. Las lineas co-
lisionales como Ca II, H y K dan informacién del plasma, las cuales dependen directamente

de la temperatura de los electrones.

Como indicadores o trazadores de actividad cromosférica podemos encontrar:
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= Lineas de Ca IT H y K: son los indicadores més comunmente utilizados al ser sus fun-
ciones fuente dominadas por las transiciones colisionales siendo asi un mecanismo muy
efectivo de enfriamiento. Estas lineas se forman a diferentes alturas de la cromosfera
y dan informacién de diferentes propiedades estelares. Algunas de estas lineas estan
presentes solo en procesos que involucran altas energias como los procesos llamados
llamaradas o “flares”, en idioma inglés, los cuales son expulsiones de radiacion electro-

magnéticas abruptas y rapidas (Vida et al., 2017).

» Lineas del triplete de Ca II infrarrojo (0.8-0.9 micras): sus lineas comparten los niveles
superiores de energia con las lineas de Ca II H; estas lineas son formadas en la parte
mas baja de la cromosfera. También pueden dar una idea acerca de la estructura de la
cromosfera que produce la emisién observada al medir su radio de exceso de emision

equivalente. Esto lo podemos ver en el rango de longitudes de onda que estudia RAVE.

» Ha y otras lineas de Balmer: estas lineas se forman en la parte media de la cromosfe-

ra, pero se encuentran solo en emisién por encima del continuo en estrellas muy activas .

= Nal D1, D2y el triplete Mg I b: las lineas del doblete de Na I son dominados por pro-
cesos colisionales y son indicadores de cambios en la parte mas externa de la fotosfera
y la parte mas baja de la cromosfera. El triplete de Mg I b se originan en la misma re-

gion. Las lineas de Na I y Mg I son solo detectadas durante los fenémenos de llamaradas.

» Linea de He I D3: esta linea se origina en la parte mas externa de la cromosfera y es

trazadora de eventos de llamaradas.

Como se menciond anteriormente, la actividad cromosférica no es sinénimo de juventud, ya
9 )

que existen estrellas evolucionadas las cuales presentan actividad en su cromosfera. Esto se

puede deber a que son rotadoras rapidas o se puede tratar de un estrella que se encuentra

en un sistema binario donde los fenémenos de acrecién provocan esta caracteristica (Frasca
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et al., 2015). Como en este trabajo de tesis nos interesan las estrellas jovenes que presentan
actividad cromosférica, a continuacién trataremos la conexién entre esta y juventud. Como
ejemplo, las estrellas T Tauri clasicas son estrellas jovenes de baja masa ( < 2Mg) las cuales
se encuentran en pre-secuencia principal. Sus espectros son los de una estrella que se puede
considerar “normal” pero a su vez presentan lineas de emisién en ciertas longitudes de onda.
Esta emision se superpone a la emisién cromosférica.

Otra conexion entre juventud y actividad cromosférica puede deberse a que la estrella joven
en cuestion se puede encontrar en un sistema binario, donde el material de la companera
cae hacia ella. Una firma de acrecién de material es la emisién en el perfil de emisién Ha.
Esta acrecion provoca que los espectros de las estrellas se vean como los de una estrella cro-
mosféricamente activa.

La muestra con la que trabajamos en esta tesis son estrellas cromosféricamente activas en el
catalogo espectroscépico RAVE, del cual se daran detalles en la Seccion 1.4. En el catalogo
del que se extrajo la muestra hay un nimero grande de fuentes con actividad cromosférica
notoria. En un alto porcentaje de casos, la actividad cromosférica coincide con la deteccion
de estrellas jévenes. Sabemos esto porque Zwitter et al. (2016) notaron que ~ 14000 de las
estrellas observadas en RAVE, presentaban fuerte emisién cromosférica en las lineas del triple
de Calcio (Ca II). La Figura 1.3 muestra un histograma de las candidatas a estrellas cro-
mosféricamente activas encontradas en RAVE usando como estimador el ancho equivalente
de las componentes del triplete de Ca II. Ademas se utiliza un estimador de probabilidad
Diog, €l cual es una medida de la probabilidad de que una estrella con dicho espectro difiera
de una con un espectro inactivo en una escala logaritmica. Aquellas estrellas que presentan

un pry > 1 son aproximadamente 14,000.

Asi vemos que una estrella que presenta fuerte emision en el triplete de Ca II y que
ademads cumple con la condicién pj,, sugiere una fase de pre-secuencia principal. Esto es con-
sistente con los resultados obtenidos por Traven et al. (2015), donde analizando los espectros
para ~ 22000 estrellas pertenecientes a cimulos abiertos jévenes en el catalogo GAIA-ESO,
encontraron que aproximadamente el 38 % de la muestra presentaba emisiéon en Ha (que
puede indicar fendmenos tanto de acrecién por la presencia de material circunestelar como

de actividad cromosférica), indicando también juventud.
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Figura 1.3: Histograma que muestra a las estrellas candidatas a activas en el catdlogo RAVE.
La linea en gris indica la distribucién de los anchos equivalentes del tripete de Ca para
estrellas activas en RAVE. El histograma en linea sélida indica estrellas que se asume son
inactivas y el histograma en linea punteada a las estrellas clasificadas como pre-secuencia
principal. Imagen tomada de Zerjal et al. (2013)

1.4. EIl sondeo RAVE.

Se eligié trabajar con RAVE ya que su objetivo son estrellas frias de tipo solar (tipo

espectral F, G y K). Dentro de la muestra se encuentran estrellas con espectros en emision
los cuales indican actividad cromosférica, pero aun asi no se puede asegurar que la muestra
sea de estrellas jovenes. Pero, como se mencioné anteriormente, Zwitter et al. (2016) notaron
que un porcentaje significativo de las estrellas de RAVE (38 %) coincidian con estrellas del
catalogo GAIA-ESO, el cual cuenta con mediciones de Ha, es decir, son emisoras en Ha,
lo cual indica juventud. Otra motivacion para trabajar con este catalogo es que, al necesitar
buenas mediciones de velocidad radial para la construccion del vector velocidad de las estre-
llas, RAVE tiene errores en velocidad radial < 2 km-s™* .
RAVE, por sus siglas en inglés, Radial Velocity Experiment (Kunder et al., 2017) es un estu-
dio espectroscrépico creado para la medicién de velocidades radiales y parametros estelares
para mas de medio millon de estrellas en el hemisferio sur. RAVE usa el telescopio UK Sch-
midt de 1.2 metros del Observatorio Anglo-Australiano (AAO) y observé estrellas en el rango
8 < I/mag < 12. En su ultima publicacién se incluyen espectros para 520630 estrellas con
una resolucién de R ~ 7500 en el rango de longitudes de onda de 8410-8794 A, dentro del
cual estan incluidas las lineas del triplete de Ca II.

El programa inicié operaciones en 2003 y actualmente cuenta con cinco remesas de datos.
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La quinta publicacién (DR5, Kunder et al. (2017)) es la més reciente y es la que estd
incluida en este trabajo. Incluye velocidades radiales extraidas de 520781 espectros para
457588 estrellas tnicas, de las cuales 255922 cuentan con paralajes y movimientos propios en
el catélogo astrométrico Tycho-GAIA (TGAS) de la primera remesa de datos de GAIA (Gaia
Collaboration et al., 2016). La quinta publicacién es ademads la primera en incluir errores en
los espectros para cada observacion y anade una recalibraciéon de metalicidades para estrellas
con metalicidades super solares.

En esta publicacion, 1800 estrellas de RAVE coinciden con estrellas en el catdlogo GALAH
(Martell et al., 2017). GALAH (The Galactic Arqueology with HERMES) es un estudio es-
pectroscépico de alta resolucién (R ~ 28000) el cual usa el espectrografo HERMES en el
telescopio de 3.9 metros del AAO. En su primera publicacién, GALAH proporciona parame-
tros como temperatura efectiva, gravedad, etc. para 9000 estrellas de Tycho-2. Asi, en su
ultima publicaciéon, RAVE también incluye los parametros proporcionados por GALAH para
las estrellas que no cuentan con esos parametros estelares.

También, en la nueva publicacién de RAVE, se incluyen estimaciones de distancia con un
nuevo método, parecido al presentado por Binney et al. (2014), el cual es derivado por in-
ferencia Bayesiana para la obtencion de las funciones de distribucién de probabilidad para
los paralajes fotométricos (Astraatmadja & Bailer-Jones, 2016). La astrometria y paralajes
obtenidos de GAIA combinados con velocidades radiales de la tltima publicacion de RAVE
proporcionan incertidumbres de 10 km s~ en el espacio de velocidades para el 70 % de las
estrellas RAVE-TGAS.

1.5. Distancias: método de Binney y catalogo GAIA-
DR1

Un parametro crucial para la determinacién de los vectores de velocidad es la distancia a
la fuente, ya que las velocidades tangenciales dependen directamente de ella. Es por eso que
es necesario tener una buena estimacion de las distancias.

En este trabajo de tesis utilizamos dos estimaciones para la distancia correspondientes a
dos métodos reportados en la literatura, de los cuales se hara la referencia mas adelante. Se

usaron dos estimaciones, ya que no todas las estrellas de la muestra contaban con distancias
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definidas en uno de los métodos.

El método de Binney (Binney et al., 2014) involucra la inferencia de la distancia a partir de
su magnitud aparente en caso de que no se cuenten con paralajes. Para esto, se requiere la
deduccién de la luminosidad de la estrella a partir de su fotometria y metalicidad.

El método consiste en proyectar los parametros atmosféricos en isocronas tedricas para asi
obtener un valor aproximado de la magnitud absoluta. Los autores utilizaron estadistica Ba-
yesiana la cual consiste en verificar que una hipétesis pueda ser cierta a partir de los datos
con lo que se cuenta. Entonces, a partir de las distribuciones de masa, edad y extincién (los
cuales son inferidos a partir de un valor esperado apropiado) obtuvieron la distribucién de
probabilidad para cada estrella. Para una descripciéon mas extensa de la Inferencia Bayesiana,
ver apéndice 3.

Con esta probabilidad obtuvieron el valor esperado de la medicién y con este valor y la dis-
persién del mismo obtuvieron también el paralaje (y su reciproco: la distancia) integrando
la probabilidad inicial en los pardmetros iniciales como la temperatura, masa y metalicidad.
Entonces Binney et al. (2014) calcularon los valores esperados con la ecuacién 4.21 del apéndi-
ce 1 para cada uno de los parametros estelares como metalicidad, edad y fotometria.

La metalicidad y las distribuciones de edad corresponden a los modelos de Aumer & Binney
(2009) y de Carollo et al. (2010). Ellos obtuvieron la fotometria de las isécronas tedricas
dadas por Bertelli et al. (2008) para 16 valores de metalicidad.

Posteriormente obtuvieron una primera aproximacién para la distancia derivada de la mag-

nitud aparente. También estimaron la magnitud absoluta y por tltimo la distancia.

La ultima remesa de datos de RAVE incluye también un porcentaje de distancias calcula-
das por medio de un método desarrollado por Bailer-Jones (2015). El método se basa también
en inferencia Bayesiana, utilizando los paralajes proporcionados por la primera liberacién de
datos de GAIA.

GAIA midi6 astrometria y fotometria de mil millones de estrellas més brillantes que 20.7
magnitudes en la banda fotométrica G. Uno de los problemas es que no mide directamente
distancias, por lo que es necesario hacer una estimacion de la distancia a partir del paralaje
medido. Hacer esta estimacién no es trivial si consideramos que el 80 % de las estrellas medi-
das con GAIA (Gaia collaboration, 2016) tienen errores fraccionales en su paralaje del 20 %

y que este error aumenta con la distancia. Entonces el problema de estimacién de distancias
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Figura 1.4: La imagen muestra como es la relacién entre la distancia calculada por el método
de Binney y el método de Bailer-Jones. Podemos notar que ambos catdlogos son mas o menos
consistentes para distancias menores a 100 pc. La mayoria de las estrellas jévenes en nuestra
muestra son cercanas, lo cual nos permite combinar distancias de ambos catalogos.

se convierte en un problema de inferencia estadistica.

A una estrella que se encuentra a una cierta distancia d, podria asociarsele, en primera apro-
ximacion, un paralaje que va como el inverso de la distancia. Esta aproximacion puede llegar
a ser no del todo cierta para el caso de distancias muy grandes, entonces solo estaria contri-
buyendo al error en el calculo del movimiento aparente de la estrella. Para la estimacion de
la distancia los autores utilizaron una distribucién con cierta media y desviacién estandar,
modeldndola como una funcion Gaussiana en el espacio de paralaje, mas no en el espacio de
distancia.

Esta funcién Gaussiana representa el modelo medido o modelo de maxima verosimilitud y
proporciond la funcién de densidad de probabilidad por unidad del paralaje.

En este trabajo se utilizan las distancias calculadas por ambos autores. Esto se puede llevar
a cabo ya que la dispersion en las distancias entre ambas muestras es menor a 100 pc, como

lo muestra la Figura 1.4.
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1.6. Mapas de conteos: método del cono

Con el objetivo de hacer la localizacion de los grupos moviles en el espacio cinematico
o espacio de velocidades, se disendé un método en donde el espacio de velocidades fuera el
protagonista. El método se basa en la idea de que los grupos en movimiento, al ser jovenes
y tener impresa ain informacion cinematica de la nube progenitora, deben tener vectores de
velocidad muy similares. Si tomamos en cuenta que cada estrella cuenta con un vector de
velocidad, cuyos componentes son las velocidades peculiares U, V' y W, la magnitud y direc-
cién de dicho vector debe ser similar. Ahora, si en dicho espacio queremos agrupar aquellas
estrellas que compartan esta cualidad bajo la suposiciéon anterior, éstas deberian aparecer
muy juntas o cercanas entre si en el espacio UVIV.
Dentro del espacio de velocidades, se construye un cono con dos vectores: el vector de velo-
cidad para las estrellas ¥ y un vector unitario de referencia al cual llamaremos E, los cuales

se definen a continuacion:

U= [Uge, Vgu, Wil (1.12)
L = [cos (8) cos (¢), cos (A) sin (¢), sin (6)]. (1.13)

Aqui 0 y ¢ son los angulos de orientacién del cono, el primero toma valores 0 < 6 < 360 y el
segundo —90 < ¢ < 90 (Figura 1.5), y ademas se considera un angulo maximo aceptable de
separacién entre ambos vectores denotado por a. Todos los dngulos son medidos en grados.
Con estos parametros se construye una malla esférica uniformemente poblada, donde 6 corre
a lo largo de la longitud y ¢ a lo largo de la latitud galactica. Debe cuidarse de seguir el
mismo espaciamiento entre los nodos de la malla a lo largo de la longitud conforme se llegue a
los polos, para evitar un problema de proyeccién (Figura 1.7), el cual se soluciona corrigiendo

por el coseno de la latitud o en este caso del dngulo ¢ (Figura 1.8):

¢step

" cos(0)

(1.14)

A continuaciéon se impone una restriccién, la cual es que el producto punto entre ambos
vectores sea menor a un cierto valor de « (la apertura del cono en el espacio). Dicha restriccién
se debe a que queremos hacer la deteccion por medio de la orientacién del vector de velocidad

y si la apertura del cono es grande, detectara vectores que no necesariamente son similares.
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Entonces se busca: .
L-v
V]

()

< cos (), (1.15)

donde la maginutd del vector velocidad es

0] = VU2 + V2 + W2, (1.16)

Vv

Figura 1.5: Imagen ilustrativa de la construccion del método del cono. En la imagen se muestra
como es la configuracion de los vectores principales, asi como la definicion de los angulos de
orientacion (0 y ¢) y apertura («) (imagen proporcionada por L. Aguilar, comunicacién
personal 2017).



26

Capitulo 1. Marco tedrico

Figura 1.6: Imagen ilustrativa de la construccién del método del cono. En la imagen se
muestra la direccion de los vectores de velocidad y la direccién del cono. En verde se pinta
el cono con cierto dngulo de apertura y cierta direccién. Aquellos vectores que no coinciden
con la direccién del cono, se indican en color rojo. Aquellos vectores que si coinciden con
la direccién de cono se indican en color morado (imagen proporcionada por L. Aguilar,

comunicacion personal 2017).
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Figura 1.7: La imagen muestra como existe un problema en la proyecciéon al momento de
poblar la malla. Vemos como los conos proyectados se superponen unos a otros en los polos
(imagen proporcionada por L. Aguilar, comunicacién personal 2017).

Figura 1.8: La imagen muestra como es la proyeccién una vez que se ha hecho la correccion
por la funcién coseno de la latitud (imagen proporcionada por L. Aguilar, comunicacién
personal 2017).

De esta manera, al ir variando los angulos 6 y ¢ se esta haciendo un sondeo de las es-

trellas que cumplen con esta condicién. El paso siguiente es poner un indicador (su posicién
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en el espacio de configuracién del cono) para cada estrella y asi poder hacer su andlisis pos-
teriormente. Al guardar la informacién de los dngulos para cada estrella, podemos hacer un
mapa de densidad en el espacio (6, ¢), para después aplicar las herramientas que nos puedan
permitir hacer una identificacion precisa de los grupos que apareceran como sobredensidades

en dicho espacio.

En conclusién, el llamado “método del cono” (MC) busca identificar estrellas que com-
parten una misma cinematica en una muestra de estrellas. Para ello, identifica grupos de
estrellas cuyos vectores de velocidad tienen direcciones muy similares. Utiliza un cono cuya
direccién estd dada por los angulos 6 y ¢ , y con un angulo de apertura «. Se calcula el angulo
entre el vector de velocidad de cada estrella de la muestra y el vector L y se selecciona todas
las estrellas cuyo vector de velocidad cae dentro del cono asociado a E, independientemente
de su posicion espacial, como se indica en la Figura 1.6. El siguiente paso es escoger ahora
varias direcciones en el cielo y repetir el procedimiento anterior con nuevos conos repartidos

en toda la esfera celeste.

1.6.1. Prueba de significancia estadistica

Analizar los datos por medio de técnicas estadisticas es una herramienta poderosa, que
ayuda a comprobar si los resultados obtenidos son significativos o no. Estas técnicas estadisti-
cas ayudan, partiendo de una hipétesis inicial, a rechazar o reafirmar los resultados obtenidos.
Una de ellas es la prueba de significancia estadistica.

Una prueba de significancia estadistica consiste de una hipotesis inicial o hipdtesis nula. La
hipétesis nula es una teoria la cual se cree cierta o se tienen argumentos que la avalan, pero
que no ha sido probada. A partir de esta teoria se construyen muestras ficticias o muestras
“clon”, las cuales son un conjunto de datos con N repeticiones que se crean a partir de una
media y desviacion estandar proveniente de la muestra real. Las muestras “clon” cumplen
con lo dicho en la hipoétesis nula. Una vez hecho el andlisis, se compara con los resultados de
las observaciones. Si los resultados se encuentran por encima de los promedios de las realiza-
ciones de hipdtesis nula un cierto nivel establecido, entonces se puede confiar que el resultado
tiene respaldo estadistico y es significativo.

En este trabajo de tesis queremos comprobar si los grupos encontrados en la seccién de

resultados son significativos o no y para ello se llevé a cabo una prueba de significancia es-
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tadistica. La hipdtesis nula se tomd como la teoria de que en una distribuciéon con media y
desviacién estandar obtenidos a partir del andlisis con PCA (Principal Component Analysis,
ver apéndice 2) de los datos observados, no encontraremos grupos méviles. De esta manera,
se generd una distribucion normal para UV W en donde ninguna de las variables se encuen-
tran correlacionadas, es decir, se modela un elipsoide de velocidades sin desviaciones con una
distribucién uniforme y que se supone Gaussiana en las tres direcciones ortogonales.

Se llevaron a cabo 2000 repeticiones de la hipotesis nula para hacer la prueba, los resultados

obtenidos se muestran en la Seccién 2.4.



Capitulo 2
Analisis y Resultados

En este capitulo se presentan los resultados obtenidos a partir de las herramientas que se
describieron en el capitulo anterior. En la primera seccién se comienza a hacer una descripcion
de la muestra con la que se trabajo, asi como del sistema de clasificacion utilizado para elegir
las estrellas que nos interesan. La segunda seccién presenta los resultados del calculo de la
cinemética de la muestra descrita en la seccion anterior asi como un estudio posterior para su
comprobacion. La tercera secciéon muestra los resultados de aplicar el Método del Cono a la
muestra con cinematica calculada anteriormente. En esta seccion se presentan dos métodos
de separacion de regiones con alta densidad de puntos o conteos resultantes del MC, ambos
arrojando resultados importantes. En la cuarta seccion se hace un estudio estadistico para la
muestra obtenida con los métodos anteriores, para comprobar su veracidad. Por tltimo, en
la quinta seccién se hace una comparacién de la muestra significativa obtenida con grupos

moviles existentes reportados en la literatura.

2.1. Muestra

La muestra de RAVE cuenta con espectros individuales de 520,630 estrellas (DR5) del
Hemisferio Sur, los cuales se encuentran clasificados en indices mediante un sistema de ban-
deras (Matijevic et al., 2012) para su anélisis.

El método de clasificacion se llama LLE (Local Linear Embedding) el cual hace una reduccién
dimensional no lineal (Roweis & Saul, 2000). Esto consiste en analizar un conjunto de pun-

tos de dimension D, encontrar y preservar la relacién de distancia entre los puntos cercanos

30
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por medio del analisis de sus pesos estadisticos y hacer una proyeccién de los mismos a una

vecindad con dimensién d, donde d < D.

La clasificacién de Matijevic et al. (2012) consiste en utilizar este método para clasificar
los espectros de las estrellas, reduciendo de manera automatizada la dimensién del ntimero
de parametros total que se necesitan para hacer la clasificacién de una estrella. Esta clasi-
ficacién, a su vez, se hace comparando y ajustando el espectro observado con una red de
espectros sintéticos (templetes). El primer paso consiste en definir una submuestra uniforme-
mente poblada (es decir, que todas las caracteristicas espectrales usadas en la clasificaciéon
de los espectros sean incluidos) en la cual los espectros originales puedan ser proyectados.
La submuestra se genera por medio de un proceso iterativo en el cual inicialmente se eligen
5000 espectros de la muestra original. Se elige este niimero ya que se espera abarcar todos
los tipos de espectros pero que se mantenga pequena para que el proceso sea rapido.

Una vez obtenida la submuestra, se hace el calculo de reduccion de dimensién con el méto-
do LLE. Esta reduccién se lleva a cabo comparando los espectros obtenidos con espectros
sintéticos.

Si el espectro observado presenta, con un cierto nivel de contundencia, caracteristicas o di-
mensiones similares a otros espectros clasificados, se le asigna una bandera (Matijevic et al.,
2010) dependiendo del nimero de dimensiones o del peso estadistico que tiene con respecto
al espectro sintético. La clasificacion se llevo acabo usando el DR4 de RAVE. Ellos solamen-
te analizaron aquellos espectros cuya senal a ruido S/N > 20 y eliminaron de la muestra
espectros que por tener baja calidad pudieran considerarse como contaminantes. Todos los
espectros fueron analizados de manera individual y se descartaron mediciones repetidas.

En la mayoria de los casos, para el estudio de los espectros de las estrellas en la muestra
generada, las primeras tres banderas (cuadro 2.1) son las que tienen el mayor peso (Matijevic
et al., 2012).

Con el método anterior se logrd clasificar los espectros en 14 clases. Dentro de esas clases
encontramos a las estrellas con actividad cromosférica, las cuales presentan una componente
de emision en la parte central de las lineas de triplete de Ca II (Andretta et al., 2005). Estas
estrellas son clasificadas con la bandera “e”, la cual representa el espectro de una estrella con
emisién cromosférica. Zwitter et al. (2016) notaron que el nimero de estrellas en el total de

la muestra, que presentan esta bandera es ~ 14200 (aproximadamente el 3% de la muestra
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total de RAVE).

Tipo | Descripcion

a estrella gigante roja

b estrella binaria

¢ estrella con problemas en el continuo

d enana café

e estrella con emision cromosférica

g estrella gigante fria

h estrella gigante caliente

n estrella normal (més fria que 7000 K)

0 estrella caliente (por encima de los 7000 K)
p espectro peculiar

t espectro con bandas de TiO

u espectro sin clasificar

w espectro con problemas en calibracién en longitud de onda
X no aplicable

Cuadro 2.1: Descripcion de la clasificacion de los espectros.

En este trabajo de tesis nos interesan las estrellas jovenes y por eso se usaron los espectros
de estrellas con emision cromosférica.
En el catédlogo, cada estrella cuenta con 20 columnas (se pueden traducir como didgnosti-
cos de confiabilidad), las cuales pueden incluir varias de las 14 banderas mencionadas en
el Cuadro 2.1, donde no necesariamente todos los tipos son iguales. Para la seleccion de la
muestra se tomaron aquellas estrellas cuyas 3 primeras banderas coincidieran en el tipo “e”
respetando lo que Matijevic et al. (2012) recomiendan para asegurar que una estrella tiene
una clasificacion segura en la tabla de banderas. El que presente las primeras tres banderas
es mas confiable en terminos de los diagnésticos de dimensionalidad.
Al tomar este criterio se obtuvo una muestra de 2103 estrellas, las cuales presentaban las
primeras tres banderas.
Tomando este criterio se puede esperar con gran confianza que el espectro tomado es el de una

estrella con emision cromosférica. A su vez se hizo una submuestra con estrellas que contaran
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con sus primeras 5 banderas del tipo e, asegurando que fueran estrellas cromosféricamente
activas. Para la submuestra de 5 banderas existen 940 estrellas.

Nuestra muestra difiere en gran cantidad de las 14,000 estrellas reportadas inicialmente, pero
cabe mencionar que la muestra reportada en RAVE tomé como criterio que la estrella cuente
con por lo menos una bandera de la clase e, repartida a lo largo de las 20 columnas. En
el caso de que se tomara este criterio de al menos una bandera, tendriamos una muestra
contaminada con estrellas evolucionadas o estrellas que no son jovenes. Nuestro analisis se
hizo para los grupos de 3 y 5 banderas, siendo el de tres banderas el que se presenta mas
adelante. Solo se presenta el estudio realizado a una de las muestras, ya que los resultados
generales de este trabajo no difieren usando una muestra o la otra. Dicho de otra manera,
los resultados del andlisis en la muestra de 3 o 5 banderas es equivalente, lo que nos permitio

usar la muestra amplia con confianza.

2.2. Cinematica.

El catalogo RAVE aporta gran cantidad de informacién para las estrellas en él, como se
mencioné en el Seccién 1.4. Ahora bien, el objeto de estudio de esta tesis no son las propie-
dades espectrales, sino la cinematica de las estrellas, informacion con la cual no contamos,
pero que podemos calcular en parte con informacién de velocidad radial provista por RAVE.
La informacién que se requiere es: posiciones (en ascensién recta y declinacién), movimientos
propios, velocidad radial y distancia y/o paralaje.

Para poder calcular las ecuaciones 1.3, se necesita hacer la transformacién del sistema ecua-
torial a galdctico. Para esto se desarrolld un cédigo en lenguaje python basidndose en la
formulacién de Poleski (2013). Primero, los movimientos propios en coordenadas galacticas,

se calculan a partir de los reportados en coordenadas ecuatoriales (o, ¢) como:

VAE+ A3
_Cl'/,Lﬁ_CQ‘/,La (22)

,LLb_ )
A+

donde las constantes c¢; y ¢y corresponden a
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¢1 = sin (27.128°) - cos (§) — cos (27.128°) - sin (0) - cos (o — 192.859°)
¢y = €08 (27.128°) - sin (o — 192.859°).

Una vez teniendo los movimientos propios en el sistema galactico y aplicando las ecuaciones
1.9, 1.10 y 1.11 obtenemos mapas con las proyecciones de las velocidades peculiares. Estos
mapas representan proyecciones del llamado elipsoide de velocidad de la muestra y a menu-
do se usan para encontrar sobredensidades que puedan representar grupos en movimiento
(Antoja et al., 2012, 2009).

Principalmente se buscaba algtin indicio de mayor concentracién de estrellas dentro de
éste espacio, en especifico de sobredensidades, mediante las cuales pudiera darse una prime-
ra pista para la identificacion de grupos en movimiento. Se hicieron las proyecciones en el
espacio UVW para corroborar lo anterior. El criterio que se tomé fue considerar aquellas
estrellas cuyas velocidades peculiares U, V y W fueran menores a 600 km - s™! (esto debido
que las velocidades tipicas de las estrellas pertenecientes a grupos moviles son menores de
200 km - s7! Torres et al. (2006)).

En la Figura 2.1 observamos que hay una sobredensidad en aproximadamente el centro de
la imagen (en el origen) y una divisién aparente en dos posibles grumos. Sin embargo la
resolucion de la imagen no es suficiente para confirmarlo, es por eso que a partir de éstas no
se puede confirmar la presencia de grupos méviles. Lo que si podemos notar de la imagen es
la desviacién del vértice de dispersién (vértex) y un bien formado elipsoide de velocidades.
Lo mismo sucede con las proyecciones de las Figura 2.2 y la Figura 2.3 donde no podemos

apreciar a simple vista acumulacion clara en grumos.

De la misma manera se presentan las proyecciones en el espacio de configuracién de la
muestra. En estas proyecciones podemos ver la distribucion de las estrellas en el espacio
cartesiano galdctico XY Z. El criterio que se tomé fue considerar aquellas estrellas que se
localizaran a menos de 1 kpc por encima del plano de la Galaxia. En la Figura 2.4 se presen-
ta la proyeccion XY, donde podemos notar la falta de datos para valores de Y < —1 kpc.
Esto debido a que segin se mostrd anteriormente la configuracion que se asigné corresponde
a mediciones hacia el centro de la Galaxia y debido a las limitaciones observacionales de

RAVE, esta area cae fuera de sus limites.
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La Figura 2.5 muestra la proyecciéon X Z, aqui notamos una division para Z = 0, donde la
distribucién de estrellas se parte en dos grandes l6bulos, que se notan mejor en la Figura 2.6,
donde los isocontornos marcan claramente la subdivision. Sabemos que la distribucion de los
grupos moviles suele ser muy dispersa en el cielo (Antoja et al., 2015), més ain cuando la
mayoria de estrellas de la muestra se encuentra en un radio menor de 200 pc de la vecindad
solar por lo cual seria muy dificil identificar grupos en movimiento en estas proyecciones y
entonces es necesario hacer la identificacién con otros métodos mas refinados.

La Figura 2.8 muestra un estudio posterior el cual se hizo para resaltar e identificar estruc-
turas dentro del espacio UVW. Este estudio es un filtrado por wavelets. La filtracién por
wavelets es una técnica que se usa a menudo para la extraccién de regiones significativas en
un mapa en 2-D. Se trata de una herramienta de procesamiento de imagenes.

La rutina de wavelet esta basada en MVM (Multi-scale Vision Model, Rué & Bijaoui (1997)).
La rutina se implementa de manera que aisla regiones que se encuentren por encima de un
cierto nivel de o (7 o para nuestro caso) en el espacio de transformacion en diferentes escalas
espaciales, segiin como se le indique. Los pixeles con valores que se encuentren por encima
de ese valor de ¢ son identificados y guardados para que después la rutina haga las cone-
xiones entre ellos en las diferentes escalas y por medio de ellas se haga la reconstrucciéon de
la imagen. Ya que solo se seleccionan los pixeles con ciertos valores significativos, la imagen
resultante tiene poco o casi nulo ruido de fondo, lo cual facilita la delimitacion de regiones
con sobredensidades. Para nuestro caso, se utilizé la transformada de wavelet para filtrar
el mapa de densidad en el plano UV. De esta manera solamente aquellas regiones con so-
bredensidades significativas se resaltaron, como se puede apreciar en la Figura 2.8. En ella
podemos apreciar que después del filtrado por wavelet, tenemos tres agrupaciones, siendo
dos de ellas més notorias. Aun asi después de hacer el procesamiento de la imagen con esta
técnica, podemos ver que ya se distingue mejor algo de subestructura en la proyeccién del
elipsoide, pero atn la resolucién no es suficiente para ser contundente en decir que existen
estructuras significativas en el mapa ni para separar estas densidades como posibles grupos

en movimiento.
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Figura 2.1: Mapa UV del mapa de velocidades con histogramas marginalizados para cada
componente. En esta figura podemos notar como existe una evidente desviacion del vértice,
lo cual indica que existe una correlacion entre las componentes de la velocidad.
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Figura 2.2: Mapa UW del mapa de velocidades con histogramas marginalizados para cada

componente.
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Figura 2.3: Mapa VW del mapa de velocidades con histogramas marginalizados para cada

componente.
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Figura 2.4: Proyeccién XY del mapa de configuraciéon de la muestra. La barra de color indica
las cuentas por bin en el mapa, siendo el color rojo el indicativo de mayor concentracion.
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Figura 2.5: Proyeccién X Z del mapa de configuracion de la muestra. La barra de color indica
las cuentas por bin en el mapa, siendo el color rojo el indicativo de mayor concentracion.
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Figura 2.6: Proyeccién Y Z del mapa de configuracién de la muestra. La barra de color indica
las cuentas por bin en el mapa, siendo el color rojo el indicativo de mayor concentracion.
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Figura 2.7: Proyeccién del plano meridional de la muestra. La barra de color indica las cuentas
por bin en el mapa, siendo el color rojo el indicativo de mayor concentracion.
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Figura 2.8: Mapa de wavelet. La figura muestra el mapa obtenido después de hacer la filtra-
cién por wavelet del elipsoide de velocidad. Aunque podemos distinguir mayor subestructura,
la resolucién no es suficiente para llevar a cabo una separacién satisfactoria de grupos indi-
viduales.

2.3. Meétodo del cono: separacién de sobredensidades

Al aplicar el método que se describi6 en la seccién 1.6 se obtiene la distribucién de es-
trellas que cumplen con la condicién del producto punto, para este caso y al tratarse de un
radio angular los puntos se encuentran distribuidos sobre una esfera uniformemente poblada.
En este caso el radio angular que se eligié por convencién fue o = 3 grados y el espacia-
miento entre nodos de la malla en longitud (muestreo) fue de 6 grados. Posteriormente se
utilizé un muestreo tipo Nyquist, reduciendo el espaciamiento entre nodos por la mitad (3
grados). Se decidi6 hacer lo anterior para evitar perder fuentes que se encontraran en las
areas intermedias entre nodos de la malla y cono. En esta seccion se presentan los resultados

para la separaciéon de sobredensidades en el mapa de conteos obtenido con el Método del Cono.
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Figura 2.9: Imagen ilustrativa del algoritmo de clumpfind, tomada de (Williams et al., 1994).
Podemos ver como se definen los contornos de nivel y las fronteras entre maximos.

2.3.1. ClumpFind: contornos de densidad.

Una vez teniendo la muestra de estrellas detectadas con el Método del Cono, se utilizé un
programa en lenguaje IDL llamado “ClumpFind” (Williams et al., 1994), el cual busca picos de
emision de mayor a menor intensidad en un mapa 2-D como el que construimos. El resultado
final es la descomposicion por pixeles de los datos en unidades estructurales en los cuales los
maximos o picos se definen como grumos. El algoritmo funciona primero analizando los datos
como un arreglo 2-D para después definir contornos de nivel, dependiendo del nivel de fondo
que se le indique. Después busca picos o maximos para comenzar a definir el grumo. Después
traza estructuras conectando pixeles en cada contorno de nivel asociandolos a un maximo
local cercano. La conexién se hace analizando la resolucion entre ellos. Esta resolucion se
define como la distancia entre un pixel a su vecino mas inmediato en el mismo contorno de
nivel.

Los grumos son localizados a partir de los picos de mayor emision o maximos locales en el
mapa. El algoritmo trabaja localizando contornos del nivel méas alto hacia los menores. Los
contornos que rodean a ese maximo, segin su cercania, son asignados al maximo inmediato
a él. Para el caso de contornos que se encuentren cerca de dos o mas maximos, se dividen
usando un algoritmo conocido como “amigos de amigos”, cuyo criterio es comparar distancia

entre los maximos y los pixeles que se encuentran dentro de los contornos, asocidndole el
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Figura 2.10: Mapa en proyeccién Mollweide de la muestra en el espacio ¢, después de aplicar
el método del cono. Aqui podemos ver la subestructura que se encontré con el método.

vecino mas cercano. Asi, eventualmente los pixeles en un contorno de nivel, son conectados
por medio de sus “amigos” a un grumo cercano. Para el caso en el cual haya pocos pixeles
entre pico y pico, estos pueden pertenecer a uno, dos, o mas picos, pero finalmente seran
asignados al pico mas cercano. El proceso se repite para el siguiente contorno de nivel.

Ya que éste programa necesita aplicar el método sobre una imagen rectangular con formato
FITS, que guarde el nimero de bins, se desarroll un programa en IDL que hace la proyeccion
de la esfera uniformemente poblada a un mapa rectangular en dos dimensiones con una
proyeccion tipo “Mollweide”, conservando la intensidad de flujo en cada pixel.

La figura 2.10 muestra la proyeccion de los datos Mollweide. Una vez hecha la proyeccién
se procedid a salvar la imagen del mapa en un archivo de formato FITS. En este caso en la
Figura 2.11 los ejes son ligeramente diferentes a los de la Figura 2.10, pero en ambos casos
vemos como hay cierta disposicion de los datos a conglomerarse en dos lobulos, los cuales

contienen estructura interna, segin indican los contornos.

Se aplicé el método ClumpFind donde, a partir de la estadistica de la Figura 2.11, se tomd
como fondo un valor por debajo de los 3.0 cuentas, con una desviacion estandar o = 0.4 y
los niveles fueron espaciados 7 o por encima de la media. De esta manera y utilizando
ClumpFind obtuvimos 5 grumos o grupos principales, los cuales se muestran en la Figura

2.12, cuya significancia se da en la Seccién 2.4.1.
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Figura 2.11: Mapa de conteos obtenido con el método del cono. Podemos observar la divisién
por lobulos o grumos del mapa. La barra de colores indica el nimero de cuentas por pixel,
siendo el color rojo indicativo de mayor concentracién o densidad.
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Figura 2.12: Numeracién de los grumos. La imagen muestra como es la numeracién que se le
asigno al mapa de conteos después de analizarlo con ClumpFind.
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Si bien los resultados obtenidos con este método de aislamiento de sobredensidades son
validos, queremos hacer notar que al momento de hacer la tranformacién de los datos para
su proyeccion tipo Mollweide, debe aplicarse una interpolacion. Esta interpolacion hace que
la proyeccién no sea del todo fiel al flujo de datos inicial, porque la interpolacién remueve los
conteos por pixel de enteros a fraccionales, provocando que la separacion entre los grumos se
desvanezca ligeramente y se pierda informacién.

Para reducir en la mayor medida estos errores, se llegd a la implementacion de un método
de deteccién de estos grumos por medio tnicamente de la significancia estadistica en cada

punto de la malla, el cual se explicara en la siguiente seccion.

2.3.2. Separacion estadistica

Con el fin de obtener un método mas certero para la identificacion de grupos a partir
del Método del Cono, se desarrollé e implementé una herramienta que permite identificar
estructuras dentro del mapa de conteos a partir inicamente de la significancia estadistica sin
pérdidas de informacion, como sucede con el método ClumpFind.

Para este propdsito nuevamente se parte de los datos obtenidos a partir del Método del Cono.
El espaciamiento entre los nodos de la malla se llevé a cabo trasladando el centro del cono a
la mitad del radio de apertura en cada muestreo, logrando asi muestreo tipo Nyquist. Esto
permite medir estrellas que se perdian con el método anterior y se obtuvo el mapa de conteos
(Figura 2.13).

Guardamos en un arreglo toda aquella informacién referente a la direccién de los conos y los
conteos de estrellas en ellos. Aqui es muy importante mencionar que cada punto (pixel) en
el mapa resultante es independiente y no contiene informacion alguna de su cono vecino. El
siguiente paso consiste en comparar pixel a pixel la imagen de los datos observados o “real”
con las NV repeticiones de hipdtesis nula. Para llevar a cabo esta comparaciéon se calculan la
mediana (Figura 2.14) y desviacion estandar de la hipdtesis nula en cada pixel. Se calcula la
mediana y no la media ya que la mediana es un indicador estadistico mas robusto y divide

la distribucién justo por la mitad.

La desviacién estandar (Figura 2.15) se calcula a partir de un histograma acumulativo de
los conteos en las simulaciones en donde se determina el valor debajo del cual se encuentra el

90 % de los datos. De esta manera, la desviaciéon queda definida como el valor absoluto de la
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Figura 2.13: La figura muestra el mapa de conteos obtenido a partir del Método del Cono de
los datos reales. La imagen se muestra sobre el espacio de configuracién del cono.
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,_.
(=]
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Figura 2.14: Imagen que muestra como es la mediana de la distribucién. Vemos en don-
de se encuentran mayor concentrados los datos. La imagen se muestra sobre el espacio de
configuracion del cono.
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Figura 2.15: Imagen que muestra como es la desviacion estandar de la distribucién. La imagen
se muestra sobre el espacio de configuracién del cono.

diferencia entre este punto y la mediana de la distribucién. Después se calcula la significancia

para cada cono de manera que:

_datos observados — mediana (hipdtesis nula) (2.3)
B dispersion (hipdtesis nula) ‘
Asi, después de obtener la significancia (Figura 2.16) para cada cono, se procede a su andlisis

el cual mostraremos en la Seccién 2.4.

2.3.3. Cono de error

Con el fin de corroborar que la apertura del cono que se utilizé fuera coherente para la
deteccion del vector de velocidad similar, se construyé un cono a partir de los errores para
U,V y W cuyos célculos se muestran en el Apéndice 1.

Se parte de la tranformacion del espacio de velocidades al espacio de configuracién. Cuyas
ecuaciones son:

) (2.4)

[ = arctan (

w
N
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Figura 2.16: La imagen muestra el mapa para la significancia estadistica. La imagen se
muestra sobre el espacio de configuracién del cono.

b = arctan (g) (2.5)

Después se calculan los errores lineales para cada una de las ecuaciones anteriores. Con
lo anterior, definimos da, el cual corresponde a la apertura del cono formado con los errores
estimados a partir de las expresiones 2.4 y 2.5. Posteriormente se calcula el radio equivalente
del segmento anterior.

Al obtener da, si este es mas pequeno que la apertura a caracteristico del mapa (en nuestro
caso 3 grados), podemos confiar que la apertura utilizada es coherente en encontrar cinematica
parecida entre estrellas. Para nuestro caso, como vemos en las Figuras 2.17 y 2.18, méas del
90 % de las estrellas tienen una apertura del cono de error menor al « establecido para el
cono real. Esto nos indica que el valor de a que usamos es confiable y que incluso podria
reducirse. La ventaja de esto, seria que la deteccién seria més precisa en la agrupacion de las

estrellas que cuenten con los vectores de velocidad similarmente orientados.
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Figura 2.17: La imagen muestra el histograma de las aperturas del cono.
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Figura 2.18: La imagen muestra el histograma cumulativo de las aperturas del cono.
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Catdlogo RAVE Promedio de hipétesis nula Desviacién estandar hipdtesis nula

& [grados]

0 [grados] 0 [grados] 0 [grados]

Figura 2.19: Comparacién entre muestra real y muestra clon. La primera imagen es el mapa
de conteos obtenidos con el método del cono, la segunda imagen corresponde a la media de
las imagenes obtenidas por medio de las realizaciones azarosas de la muestra clon. La tercera
imagen corresponde al nivel de desviacién estandar para la muestra clon.

2.4. Significancia estadistica

2.4.1. ClumpFind

En la Figura 2.19 podemos ver la comparacion entre el mapa de conteos de nuestra
muestra, a la cual etiquetaremos como “real” y los mapas de media y desviacion estandar de
la muestra clon. Para el caso de la muestra clon, el mapa de media muestra un mapa con una
distribucién uniforme y suave, donde no hay picos, acumulaciones ni sobredensidades, justo
lo que se buscaba con la prueba de hipdtesis nula. El mapa de desviacion estandar arroja lo
mismo, ya que se mantiene un nivel bajo de conteos, indicando que no hay zonas preferentes de
significancia. Si lo comparamos con el mapa obtenido de la muestra real utilizando el método
del cono, vemos que en efecto los grumos encontrados estan arrojando regiones significativas
y no son solo ruido de fondo.

Después de definir a los grumos (ver Figura 2.12), se procedié a analizar sus caracteristi-
cas. En la Figura 2.20 se realizaron los histogramas para la magnitud del vector velocidad.

En ellos podemos notar maximos muy evidentes, caracteristicos de los grupos cinemaéticos

89
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59

44

29
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cuyos picos corresponden a velocidades congruentes con las velocidades caracteristicas de
grupos moviles ya reportados, entre 20 y 40 km/s. Este resultado es muy importante, ya que
muestra la efectividad del algoritmo del Método del Cono para la localizacion de grupos.
Las Figuras 2.21 y 2.22 muestran los histogramas para la distancia y paralaje de los grumos
encontrados, respectivamente. Los maximos indican que estos grupos se encuentran entre 100
y 200 pc de distancia, los cuales podrian indicar que estamos aislando asociaciones de estre-
llas jévenes cercanas (“Young Nearby Moving Groups”, Torres et al. (2008)). Este resultado
refuerza la hipotesis que se menciono en la seccion 1.1, la cual indica que si estos grupos son
cercanos, no se pueden observar como meras acumulaciones de estrellas en el cielo. También
explica el porque no se podian separar lo suficiente en el elipsoide de velocidad. Estas es-
trellas se encuentran muy cerca de la vecindad solar, pero como la magnitud de su vector
velocidad es muy similar, la identificacién con nuestro método el cual no involucra posiciones
ni distancias (el calculo de velocidades si lo necesita, el Método del Cono no directamente)
es muy efectivo.

La Figura 2.23 muestra los histogramas para la velocidad radial de los grupos, una firma
caracteristica de los grupos cinematicos. En ella podemos apreciar que existen picos muy
claramente en su velocidad radial.

En la Figura 2.24 podemos ver los histogramas marginalizados los cuales muestran la corre-
lacién que existe entre la distancia y la magnitud del vector velocidad. En algunos casos,
como la imagen (d), existe una ligera correlacién, indicando que existe una relacién entre la
velocidad con la que se mueven estos grupos y la distancia a la que se encuentran. En otros
casos esto no es tan evidente, como en la figura (f), ya que este grupo es el mas distorsionado

y al que se le puede asociar mayor ruido de fondo.

2.4.2. Significancia estadistica puntual.

Ya que el método de signficancia se basa en el cdlculo de ésta para cada cono siendo éstos
independientes entre si, la Figura 2.25 muestra el histograma que se hizo para todos los conos.
A partir de la Figura 2.16 se estim6 que un nivel de significancia por encima de 1.5 ¢ era
apropiado para el analisis de datos obteniendo una muestra de 938 estrellas. Tomando estos
datos tenemos que ahora uno de los grumos presentados en la Figura 2.11 desaparece, porque

coincide con la regién de mayor acumulacién de datos en el mapa de medianas (Figura 2.14).
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Figura 2.20: Histogramas para la magnitud del vector velocidad para cada grumo.
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Figura 2.21: Histogramas para la distancia para cada grumo.
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Figura 2.22: Histogramas para la paralaje para cada grumo.
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Figura 2.23: Histogramas para la velocidad radial para cada grumo.
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Figura 2.24: Histogramas marginalizados para la correlaciéon entre la magnitud del vector
velocidad y la distancia.
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Figura 2.25: Histograma que muestra la significancia para todos los conos creados con el
Método del Cono.
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A continuacién se muestran los histogramas para las estrellas encontradas con este método
(las cuales fueron 735 estrellas). La Figura 2.26 muestra el histograma marginalizado de
la correlacion entre la magnitud del vector velocidad y la distancia. Notamos que existe
casi un doble pico para la distancia, indicando que los grupos encontrados posiblemente se
encuentran a diferentes distancias. La Figura 2.27 muestra el histograma correspondiente a la
magnitud del vector velocidad para las 735 estrellas encontradas con el método. Vemos como
existe claramente un pico para velocidades de entre 20 y 30 km/s. La Figura 2.28 muestra
el histograma correspondiente a la velocidad radial para esta misma muestra, que de igual
manera muestra un pico muy prominente, caracteristico de los grupos moviles.

Después de hacer el analisis con ambos métodos de separacién de sobredensidades, podemos
ver que el Método del Cono es efectivo al momento de hacer la identificacién de estrellas que
tienen similares vectores de velocidad, indicando que estamos encontrando posibles miembros

o nuevos candidatos a grupos méviles ya reportados en la literatura.
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Figura 2.26: Histograma marginalizado para la correlacién entre la magnitud del vector ve-
locidad y la distancia para la muestra de estrellas con significancia estadistica por encima de
los 1.5 0.
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Figura 2.27: Histograma para la magnitud del vector velocidad.
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Figura 2.28: Histograma para la velocidad radial.

2.5. Grupos moviles.

Después de hacer el andlisis de las regiones significativas con ambos métodos, se compa-
raron las estrellas dentro de ellas con miembros de grupos méviles reportados. Para ello se
utilizo el catdlogo de Rodriguez et al. (in prep) para la identificacién, el cual es un compen-
dio de la literatura. Este catdlogo contiene informacion de las posiciones de las estrellas en
a'y 0 asi como del grupo movil al que pertenecen. Dicho catalogo cuenta con 2002 estrellas
pertenecientes a asociaciones de estrellas jévenes cercanas (distancia menor ~ 200 pc). En
el Apéndice 4 se enlistan las referencias de las cuales los autores obtuvieron el compendio

utilizado.
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Figura 2.29: Mapa del cielo en coordenadas galacticas para las coincidencias encontradas con
el grumo 1.

Con el método de ClumpFind se encontraron en total 72 estrellas coincidentes con 11 grupos
moviles conocidos (ver Cuadro 2.2) para cada grupo las cuales son independientes entre si (es
decir, que no se repiten). El Cuadro 2.4 muestra las caracteristicas de estos grupos, obtenida
de Gagné et al. (2014).

Las Figuras 2.29 - 2.34 muestran las posiciones (en el sistema galactico) de nuestra muestra
y las estrellas coincidentes con los grupos méviles. Notamos que para un grumo encontramos
méas de dos grupos méviles. Esto llama bastante la atencién, ya que nos podria indicar que
estos grupos se encuentran muy cercanos entre si.

La Figura 2.35 muestra todas las coincidencias con los grupos moéviles, cuyo resultado es
motivante ya que previo al andlisis no sabiamos realmente cuantas coincidencias se podrian
encontrar. Esto tltimo refuerza también los resultados obtenidos con el método del cono:
se estan identificando grupos méviles genuinos. Este resultado sugiere fuertemente que una
fraccion de las estrellas cromosféricamente activas en RAVE son efectivamente estrellas jove-
nes, reforzando la hipétesis de Zerjal et al. (2013).

La Figura 2.36 muestra una comparacion entre los grumos obtenidos con el método del cono
y las coincidencias con grupos méviles para la velocidad radial. Aqui vemos como los picos

en velocidad radial coinciden con los grupos moviles, reforzando también lo anterior.
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Figura 2.30: Mapa del cielo en coordenadas galacticas para las coincidencias encontradas con
el grumo 2.
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Figura 2.31: Mapa del cielo en coordenadas galacticas para las coincidencias encontradas con
el grumo 3.
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Figura 2.32: Mapa del cielo en coordenadas galacticas para las coincidencias encontradas con
el grumo 4.
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Figura 2.33: Mapa del cielo en coordenadas galacticas para las coincidencias encontradas con
el grumo 5.
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Figura 2.34: Mapa del cielo en coordenadas galacticas para las coincidencias encontradas con
el grumo 6.
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Figura 2.35: Mapa del cielo en coordenadas galacticas, para todas las coincidencias encon-
tradas de los grupos méviles (método ClumpFind).
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Grumo | SPMG | CAR | COL | THA | ARG | nCh | ABD | LCC | OCT | Ambigous | Unknown
1 1 9 6 7 0 0 0 0 0 0 4
2 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0 3
3 1 0 0 0 7 1 0 0 0 0 3
4 3 0 1 0 0 3 8 1 0 2 6
5 0 0 0 0 1 0 0 0 1 0 2
6 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 1

Cuadro 2.2: Coincidencias con grupos moviles reportados en la literatura. El grupo marcado

como Unknown, se refiere a estrellas con membresia atin no establecida.

Grumo | Distancia [pc] | N | Edad [Myr] Referencia

BPMG 18-40 8| 1222 Gagné ot al. (2015)
CAR 11-42 23 20-40 Malo et al. (2013)
COL 26-63 44 20-40 Malo et al. (2013)
THA 3851 45| 2040 Kraus et al. (2014)
ARG 15-48 64 30-50 Viana Almeida et al. (2009)
nCh 97 18 8-10 Dawson et al. (2013)
ABD 19-50 92 70-120 Zuckerman et al. (2004)
OoCT 82-175 15 20-40 da Silva et al. (2009)

Cuadro 2.3: Caracteristicas de grupos moviles jovenes cercanos. Las referencias a esta tabla
se encuentran en el apéndice 4.
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Figura 2.36: Histogramas para la velocidad radial con grupos méviles (método ClumpFind).
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M¢étodo de significancia.

Con el método de separacién por significancia estadistica, se encontré en total 77 coincidencias
con 11 grupos méviles conocidos (ver Cuadro 2.4). Aqui podemos notar que al momento
de hacer el muestreo tipo Nyquist sobre la malla poblada, recuperamos estrellas que con el
método anterior se descartaban. Si bien con este método no estamos nombrando grumos, sino
regiones de sobredensidad, también encontramos estrellas pertenecientes a dichas regiones
que coinciden con miembros de grupos méviles conocidos. La Figura 2.37 muestra el mapa
del cielo en coordenadas galacticas de las estrellas encontradas coincidentes con los grupos
moviles ya mencionados.

La Figura 2.38 muestra los histogramas para la velocidad radial de las coincidencias con los
grupos moviles reportados, en donde vemos que los picos coinciden con los grupos méviles,

reafirmando lo obtenido con el método Clumpfind.
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Figura 2.37: Mapa del cielo en coordenadas galacticas para las coincidencias encontradas con
el catalogo de Rodriguez et al. (in prep) con el método de significancia.
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(a) Histograma de velocidad radial. (b) Zoom a los grupos méviles.

Figura 2.38: Histogramas para la velocidad radial con grupos méviles (método de significan-
cia).

Grupo | BPMG | CAR | COL | THA | ARG | nCh | ABD | LCC | OCT | Ambigous | Unknown

2 10 9 9 9 3 9 2 3 2

19

Cuadro 2.4: Coincidencias con grupos méviles reportados en la literatura.

También se compar6 con la literatura las aproximadamente 300 estrellas restantes (que
no coincidieron con algiin grupo mévil conocido), pero que coinciden con una regién signifi-
cativa usando el Método del Cono. Se tuvo la idea de hacer una tabla de confianza con tres
condiciones: extension del grupo, velocidad radial promedio y distancia promedio por grupo
movil, en la cual pudiéramos comparar con grupos ya conocidos estas estrellas restantes. Sin
embargo, debido a la falta de informacion completa en la literatura, solo se pudo hacer una
comparacién con el grupo de Beta Pictoris (distancia=18-40 pc, < v, >= 60km/s, extensién
= 40 pc), y encontramos que 80 estrellas en la muestra restante coinciden dentro de las in-
certidumbres con las caracteristicas de este grupo. Posteriormente se desea hacer un anélisis

detallado de este resultado muy promisorio.
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Con los cédigos generados se construyé un catdlogo cinematico para las estrellas de la
muestra de RAVE. Dichos catalogos se obtienen con informacién de movimientos propios,
velocidades radiales, posiciones y distancias, haciendo posible la implementaciéon para otros
catalogos que cuenten con la informacién anterior. Aunque la identificacién por medio de
los mapas de velocidad de la muestra de RAVE para grupos méviles no fue concluyente, es
posible que para estrellas mas lejanas a la vecindad solar este método pueda implementarse
con éxito y su elipsoide de velocidades pueda distinguir entre grupos con diferente firma
cinemética. Al no obtener resultados concisos con la proyeccion directa de las componentes
UVW en los planos del elipsoide de velocidades, se llegd a la construccién de un método
alternativo puramente cinemético, llamado Método del Cono, el cual analiza la orientacién
de los vectores de velocidad en el espacio UVW de las estrellas y agrupa aquellos muy si-
milares entre si. Este método no solamente identifica y agrupa estrellas con respecto a su
vector velocidad, sino que estd fundamentado en el hecho de que los grupos méviles no son
observados como acumulaciones de estrellas en el firmamento.

Aunque la idea del Método de Cono es muy simple, es bastante poderosa y hace la identifi-
cacion de estas estrellas de manera correcta.

La mayoria de los métodos para la identificacién de miembros de grupos méviles descansan en
la idea de hacer un estudio del movimiento propio de esas estrellas para después compararlos
entre si. Este procedimiento puede ser del todo no preciso, ya que los grupos maéviles no se
distinguen como acumulaciones en el firmamento. Es por esto tltimo que el Método del Cono

es mas certero, ya que en este, no le importan las posiciones de las estrellas en el cielo, ni

74



Capitulo 3. Conclusiones 75

contiene informacién de conos vecinos, la identificacién se hace con base a la caracteristica
que tienen en comun los grupos méviles: su vector de velocidad.

El inconveniente surge al momento de hacer la separacion por grumos o grupos de estas estre-
llas, ya que el primer método que se utilizé (ClumpFind) no hace una separacién muy precisa
teniendo como consecuencia el hacer que estos grupos de estrellas no estén bien acotados en
extension en el espacio del cono. Es por eso que el nimero de estrellas en cada grumo es muy
grande (méas de 100 estrellas por grumo), haciendo asi un poco dudoso el resultado posterior
al comparar las estrellas de cada grumo en la muestra con grupos moéviles ya reportados en
la literatura.

Esto puede deberse a que si existen pocos pixeles entre méaximos, el algoritmo de Clump-
Find traza la frontera mas facil: una linea recta, haciendo que la division entre grumo sea
muy burda. Otro punto importante es que ClumpFind no toma en cuenta la significancia
estadistica de cada conteo en la malla. Esto se intenta emular utilizando contornos de nivel
cuya separacion depende de un cierto valor de significancia, pero aun asi sigue siendo un
método que funciona con base en argumentos geométricos.

Es por esto mismo que se llegé a la implementacién de un segundo método de separacion
de sobredensidades, el cual descansa puramente sobre la estadistica de la muestra a partir
de la hipotesis nula. Esta optimizacién hace la separacién de regiones con sobredensidades,
esto por medio de una variacién del método en la que se agrupan pixeles con cierto nivel
de significancia en el espacio de parametros del cono utilizando directamente la prueba de
hipdtesis nula. Es decir, se hacen N nimero de realizaciones azarosas y se aplica el método
del cono a cada una para construir los mapas de conteos. Asi para cada pixel que conforma
el mapa de conteos, se cuenta con una distribucion de N valores que corresponden al pixel en
el mapa real. Entre mas realizaciones se hagan, menor sera el ruido. Entonces se compara el
pixel real con el valor medio del pixel correspondiente de las realizaciones. De esta manera,
entre mas pequena sea la probabilidad asociada a un pixel, mas significativo son los conteos
en ese mismo pixel.

Con este método se llegd a la identificacién de 77 miembros de grupos méviles reportados
en la literatura, haciendo que los resultados obtenidos con ambos métodos sea reafirmado.
Cabe mencionar que las estrellas no identificadas como miembros de grupos moviles no son
descartables, ya que al ser identificadas con el Método del Cono hace que posiblemente estas

estrellas sean miembros no reportados. Incluso, ya que el Método del Cono detecta una bue-
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na cantidad de estrellas (aproximadamente el 48 % de la muestra de 3 banderas), se podrian
estar encontrando nuevos grupos de estrellas que se mueven en comun.

Como trabajo futuro se espera reportar los grupos o regiones de alta significancia los cuales
no coincidieron con grupos conocidos como candidatos a nuevos grupos méviles. Ademas,
de ser posible se desea investigar cada uno de estos grupos para buscar evidencia de que se
traten de estrellas jévenes por medio de pruebas de juventud, como es el la prueba de Agota-
miento de Litio (Binks et al., 2015). De igual manera, se espera hacer un andlisis de errores
para la obtencion de la cinematica posteriormente, cuya formulacién se puede encontrar en

el Apéndice 1.
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Apéndices

4.1. Apéndice 1: calculo de errores

Las velocidades (Cartesianas) se expresan como

U = v, cos(l) cos(b) — vy sin(l) — v, sin(b) cos(l)
Vi, = v, sin(l) cos(b) + v; cos(b) cos(l) — vy sin(b) sin(()
Wy, = v, sin(b) + v, cos(b),

donde

v = al cos(b) v, = @,
w w

entonces las ecuaciones (1), (2) y (3) quedan como:

Up, = v, cos(l) cos(b) + %cos(b) sin(l) — % sin(b) cos(l)

Vi, = v, sin(l) cos(b) — %cos(b) cos(l) + % sin(b) sin(7)

Wy, = v, sin(b) + % cos(b).
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Queremos calcular la incertidumbre en las ecuaciones anteriores, de tal modo que dependen

de los errores asociados a las cantidades pu,w, v,, de la forma:

oF OF
(&vl) (621)? + 2(629)* + ...

5 = (G

Entonces, la incertidumbre para la ecuacién (4):

GU = (500 + (G (08 + (50w + (G V(0 + 20 (5 (5 )s (A7)
donde s
T, = 37 Z(#z — ) (py — o)
P
Calculando las derivadas, tenemos que:
SZ — — cos(l) cos(b)
g—g - —% cos(b) sin(l) — % sin(b) cos(l)
g—g = %cos(b) sin({)
S—Z - %sin(b) cos(l).
Asf, la incertidumbre en (4) queda como:
5W=emwmm%m2@%mwmw—gm@mmWW+ém@mm%m2
(L sin(B) cos(0))2(611,)? Z s — i)~ cos(b) sin(l)~ sin(b) cos(l)
o o

w p—

1

SU = [(— cos(l) cos(b))?(6v,)* + (—ﬂ cos(b) sin(l) — ol sin(b) cos(1))?(6@)* + (= cos(b) sin(1))?(d;)*

w? 0?2 W

N

—i—(; sin(b) cos(1))?(dpp)? + Ni‘ﬂ Z(Ml — fi) (i — i) cos(b) sin(1) sin(b) cos(1)]"/>.

w -
=1

(4.8)
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Ahora, calculando la incertidumbre para (5):

N

ov ov ov ov 2 ov._, oV
2 _ 2 2 (V2502 (DY V205,24 (LY V205,024 2 - I AVARYIARY
oV (aur) (00)"+(5=)"(0w) +<0m> (6pur) +(8ub> (6p1p) +Nizl(m i) (140 “b)(am)(aub)
(4.9)
Calculando las derivadas:
gz‘j — _ sin(l) cos(b)
g—‘_/ = lf—é cos(b) cos(l) — % sin(b) sin(l)
o W
g_V = icos(b) cos(l)
n W
37‘/ = %sin(b) sin(l).
b

Sustituyendo las derivadas en (9), tenemos:

§V = [(—sin(l) cos(b))*(0v,)? + (—ﬂ cos(b) cos(l) — faid sin(b) sin(1))?(6@)? + (i cos(b) cos(1))?(6u)?

w2 w2 w
N
L. : _ _ : :
+(5 sin(b) sin(1))(6p)* + Nz ;(Ml — i) (g — fip) cos(b) cos(1) sin(b) sin(1)]*/2.
(4.10)
Calculando la incertidumbre para (6):
ow ow ow
2 _ 2 2 (OW oo va  OW o 2 411
W2 = (G0 + (G (0 + (5 (om) (a.11)
Calculando las derivadas:
g‘j: = sin(b)
ow _
= cos(b)
il = icos(b)
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Sustituyendo las derivadas en (11)
1
SW = [(sin(b))?(6v,.)* + (—% cos(b))?(6w)? + (5 cos(b))? ()% 2. (4.12)
Codificando lo anterior para obtener el valor de los errores:

oU =~ 2.46
0V ~ 252
oW =~ 2.50,

todas con unidades de km/s

» Errores para [ y iy

Los movimientos propios en |1 y b se obtienen a partir de:

_ Cipa + Copis

Hi B (4.13)
—Chpiq +C
[y = 2/ B+ 1#57 (4.14)

donde

C} = sin(27.12) cos(d) — cos(27.12) sin(6) cos(a — 192.85)
Cy = cos(27.12) sin(a — 192.85)

B =./C}+C3.

Al estar p; y pp correlacionados, entonces las incertidumbres quedan como:

Sut = (5L V(B + (500" + >0 — a)s = ) () (GE) (19

Su = (PG + (500" + 2 Do — )5 = 1) (L) G (1.16)
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Calculando las derivadas:

o _ G
oue B
e
8u5_B
o _ =C:
8ua_ B
el
8ug_B'

Asi las incertidumbres quedan como:

Sy = (S 0ma)? + (V605 + 55 Do = o) s — ) (417)

0,

oy 5pa) + (2)2(0ms)?

B

=1
9 N
g D e = o) (s — fig)ChCo] . (4.18)

i=1

o = [(

4.2. Apéndice 2: analisis de componentes principales

La técnica de Anélisis de Componentes Principales (PCA por sus siglas en inglés) es una
herramienta estadistica la cual hace la transformacién de datos correlacionados a variables
lineales no correlacionadas. Estas variables son llamadas componentes principales.

El objetivo de utilizar esta técnica para nuestro analisis, es que en el elipsoide de velocidades
de nuestra muestra, existe una clara desviacion de la dispersion de las velocidades respecto
al eje coordenado. Ademas también existe una obvia correlaciéon entre las variables, como
se presentd en el Capitulo 2. Para solucionar este problema de desviacién, se emplea esta
técnica, para alinear los ejes de dispersion con alguno de los ejes coordenados.

El primer paso consiste en obtener los valores promedio de cada variable (siendo las variables:

U,V y W), para después restar este valor obtenido:
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Up =U - Upromedio
‘/;9 =V - %rOmedio
Wp =W - Wpromedio

Ya que la muestra no es muy grande, el siguiente paso es generar mas datos tomando

los espejos en los 8 cuadrantes, es decir, estamos expandiendo la muestra 8 veces. De esta

manera, si las variables son las componentes de la velocidad peculiar [U,, V,,, W, ], los espejos

Se generan como:

U3 = [Upa =V, =Wy

donde ¥ = [vy, vg, U3, Vg, Us, Vg, V7, V).

El siguiente paso consiste en calcular la matriz de covarianza, la cual es una matriz de 3x3

de la forma:

Ul ,COV ‘/1 ,COV Wl ,COV
UQ,COU ‘/2,001) WQ,COU
U3,cov V:’ﬂ,cov W3,cov

(4.19)

Una vez calculada la matriz de covarianza, se deben calcular los eigenvalores con sus respec-

tivos eigenvectores. El siguiente paso consiste en multiplicar el eigenvector y su eigenvalor

por la matriz de datos originales .

Este tltimo paso es la tranformaciéon en si, entonces son a estos nuevos datos a los cuales se
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les calculara la desviacién estdndar y promedio para generar las gaussianas de la hipotesis
nula.

En nuestro caso, los nuevos valores de desviacién estandar y promedio no difieren en gran
cantidad de los valores originales. Esto quiere decir que la desviacién con respecto al eje coor-
denado no era muy grande. El tltimo paso consiste en regresar a la configuracion original
haciendo una transformaciéon inversa. Se calcula la transpuesta a la matriz de eigenvectores

con los datos originales y se le suma el promedio.

4.3. Apéndice 3: inferencia Bayesiana

Para entender la inferencia de Bayes, se muestra en forma grafica un ejemplo sencillo (L.
Aguilar, comunicacién personal). La Figura 4.1 representa una funcién de densidad de proba-
bilidad F' conjunta de dos variables x y y. Entonces, el volumen encerrado debajo de F'(z,y)
proporciona la probabilidad y el volumen total integrado del dominio de F' es unitario.
Ahora, supongamos que tenemos dos eventos: A y B. El evento A limita el valor de la variable
y a un intervalo pequeno y la probabilidad de que éste ocurra (el cual es denotado por P(A))
estd dado por el volumen bajo la region verde indicada en la siguiente figura la derecha.
Por otro lado, el evento B limita el valor de = y su probabilidad (denotada por P(B)) es el
volumen bajo la regién naranja (siguiente figura la derecha).

Finalmente, la probabilidad de que ocurran los eventos A y B simultdneamente (denotado por
P(A N B) es el volumen bajo el cuadro mostrado en la primera figura del segundo renglén. La
probabilidad de B, sabiendo que el evento A ha ocurrido, se llama probabilidad condicional
de B dado A (denotado por P(B—A)), es decir, es la probabilidad de encontrarse dentro del
area representada por A N B en el dominio de F', si se sabe que ya se esta dentro del area co-
rrespondiente al evento A. Tenemos entonces que P(B|A) = P(A N B)/P(A). Andlogamente:
P(A|B) = P(ANB)/P(B).

El dltimo paso (figura final) es eliminar A N B de las dos relaciones anteriores para concluir

que analogamente:

P(BJA)P(A)

P(AIB) = =5

(4.20)

Ahora, si el evento A representa una hipétesis (H) y el evento B representa un conjunto
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P(A|B)=P(B|A) P(A)/ P(B)

Figura 4.1: Diagrama que muestra como es la inferencia Bayesiana. Imagen proporcionada
por L. Aguilar, comunicacién personal 2017.

de datos (D) los cuales han sido medidos, la ecuacién anterior se puede escribir como:

P(DIH)P(H)

PHID) = =57

(4.21)

La probabilidad de que la hipétesis sea correcta, dado los datos medidos es lo que se desea
obtener y se escribe como P(H|D), la cual no se puede obtener de manera directa. Lo que se
puede obtener por medio de experimentos de Monte Carlo, es la probabilidad de que dada
la hipdtesis, se hayan obtenido los datos medidos P(D|H), para lo cual se hacen muestreos
aleatorios de H.

La probabiidad P(H) es la probabilidad a priori de la hipdtesis (llamada “prior” en Inferencia
Bayesiana). La verosimilitud es la probabilidad P(D|H) y la probabilidad P(D) es una nor-

malizacién para que la funcién resultante sea una funciéon de probabilidad. La probabilidad
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resultante P(H|D) es llamada probabilidad “posterior” de la hipdtesis y representa la nueva

funcién de probabilidad asociada a la hipdtesis H.

4.4. Apéndice 4: referencias a los grupos moéviles

» Viana Almeida et al. (2009)

ABDMG

ARG

SPIC

CAR

COL

nCHA

OoCT

» Cruz et al. (2009)
ABDMG
pPIC
TWA

» da Silva et al. (2009)

nCHA

TWA

SPIC

OoCT

THA

COL

CAR

ARG

ABDMG

» Dawson et al. (2013)
nCHA
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» Ducourant et al. (2014)
TWA

» Elliott et al. (2014)

ABDMG

ARG

BPIC

CAR

COL

nCHA

OCT

TWA

= Gagné et al. (2015)
ARG
COL
BPIC
ABDMG
CAR
TWA
THA

» Galvez-Ortiz et al. (2010)
CAS

» Galvez-Ortiz et al. (2014)
CAS

» Kraus et al. (2014)
THA

» Makarov & Urban (2000)
CAR

= Malo et al. (2013)
BPIC
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TWA
THA
COL
CAR
ARG
ADBMG

Malo et al. (2014)
TWA

BPIC

THA

COL

CAR

ARG

ABDMG

Malo et al. (2014)
TWA

pPIC

THA

COL

CAR

ARG

ABDMG

Moor et al. (2013) COL
CAR

ARG

ABDMG

BPIC

Riedel et al. (2014)
nCHA
TWA
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BPIC
OCT
THA
COL
CAR
ARG
ABDMG

» Shkolnik et al. (2012)

ABDMG

BPIC

CAR

CAS

nCHA

COL

THA

TWA

= Torres et al. (2006)
BPIC
COL
THA

» Zuckerman et al. (2004)
ABDMG
nCHA
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