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Capitulo 1

Introduccion

RESUMEN: En este capitulo se presentan las motivaciones y el con-
texto cientifico de este trabajo de tesis y un paneo general del mismo.

1.1. Introduccién

Las estrellas masivas, aunque pocas en namero, son objetos de funda-
mental importancia ya que dominan el comportamiento energético, quimico
y dindmico de las regiones donde habitan. Sus altas luminosidades dominan
la radiacién ionizante UV, sus poderosos vientos y sus muertes explosivas en-
riquecen quimicamente y alteran dindmicamente el medio interestelar hasta
escalas galacticas. Sin embargo, el conocimiento que tenemos sobre sus pa-
rametros fundamentales (masa, temperatura, radio, composicién quimica,
pérdida de masa, rotacion) y su evolucion ain no es completo. Existe una
fuerte necesidad de mejorar nuestro entendimiento sobre estas estrellas lo
cual puede ser logrado en buena parte a través del andlisis de nuevas obser-
vaciones.

La taxonomia espectral es una fuente de informacién astrofisica muy
valiosa en las estrellas. En particular en las estrellas masivas, el andlisis
morfologico de las lineas espectrales ha permitido relacionar ciertas caracte-
risticas con fenémenos fisicos, p. €. rotacién en estrellas gigantes
[2011)), campos magnéticos (Walborn et al] R010)), estrellas de juven-
tud extrema (Arias et al] P016)), etc. La importancia de identificar pequefias
diferencias espectrales (anomalias, etc.) es muy relevante entre las estrellas
masivas debido al amplio rango de valores que pueden tomar sus paradmetros.
Por ejemplo, la temperatura efectiva varia entre 20000 K (para una tipo B3)
y 45000 K (una O3), segtin [Martins et al] (2005]). Esta variacién es mayor
a la existente entre todo el resto de los tipos espectrales (entre B4 y MS).
Esto es, la informacion espectral de las estrellas masivas esta “cuantificada”
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entre 11 subtipos, mientras todo el resto de las estrellas, entre mas de 45 tal
como se explicita en el Galactic O-Stars Spectroscopic Survey (GOSSS;
et al} 2011} [2014] |Arias et al] [2016]). Este ambicioso proyecto observacio-
nal pretende observar todas las estrellas tipo O conocidas (o candidatas) de
nuestra Via Lactea, a la vez que genera una grilla de estrellas estandares de
clasificaciéon espectral y define los criterios correspondientes. Alli se adopto
como criterio primario de clasificacién espectral la presencia de lineas de He
y sus razones de ionizacién, e.g. la razon entre las lineas He 11 A4542 v He 1
AM471 debe ser mayor que la unidad para estrellas mas tempranas que O7.
La clasificacién en luminosidad para estrellas O tempranas se baso en las
lineas de emisién selectiva, es decir, lineas de un mismo ion que aparecen en
emisién para una dada clase de luminosidad pero se muestran en absorcién
en otra clase. De esta manera se gener6 la grilla de espectros estandar con-
tabilizando 130 estrellas que “sobrevivieron” a examinaciones profundas y se
las considera representativas de su tipo.

Como ya es sabido las estrellas masivas viven poco tiempo (pocos millones
de anos) y durante su juventud estan embebidas en su medio polvoriento
natal, invisibles en el rango visible pero brillantes en el infrarrojo. Mientras
que otras estrellas estaran siempre altamente extinguidas detrés del medio
interestelar del plano galactico. Conscientes de esta limitacién en el rango
6ptico, algunos trabajos han sido realizados en el infrarrojo. Describimos los
mas importantes a continuacion.

El primer atlas espectral en infrarrojo fue realizado por [Lancon & Rocca]
[Volmerange| (1992). En este atlas se observaron 56 espectros estelares cu-
briendo el rango espectral 1,428-2,500 pum con un poder resolvente (R) de
~ 500. Las estrellas fueron elegidas de tal manera que se muestre6 el dia-
grama Hertzprung-Russell cubriendo las principales clases de luminosidad,
enanas, gigantes y supergigantes, y una temperatura efectiva que va desde
los 2000 K a los 45000 K. Este trabajo incluyé sélo dos estrellas tipo-O.
Luego en [Hanson et al] (1996) se realiz6 una compilacién de 180 estrellas
luminosas en el rango 2,04-2,20 pym (banda K) incluyendo en su mayoria
tipo OB y cubriendo todas las clases de luminosidad. Los espectros fueron
obtenidos con cuatro espectrémetros diferentes con un R de hasta ~3200 y
una relacion sefial a ruido S/N hasta ~100. En los espectros que conforman
este atlas no encontraron suficientes lineas para poder distinguir enanas de
gigantes. Aunque mediante lineas de He 11 y la tinica de H en el rango (Brac-
kett ) definieron una clasificacion en temperatura. La linea de H se tomo
como el trazador principal de temperatura en ausencia de lineas metélicas
o de He 11. Las supergigantes las distinguieron analizando el comportamien-
to de las lineas He 1 A2,058 um y Brvy. Otro antecedente de importancia
es el trabajo publicado por [Conti & Howarth| (1999)), quienes realizaron un
reconocimiento de lineas en el rango 0,98-1,10 um en una muestra de 70
estrellas normales OB en las clases de luminosidad I, III y V. Los datos
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fueron obtenidos en diversos programas de distintos observatorios con un R
méaximo de ~ 3400 en parte de los datos. La S/N y resolucion conseguida no
les permiti6 encontrar un gran nimero de lineas. Por esta razén solamente
pudieron establecer algunos criterios poco precisos de clasificacion espectral.
Mediante el estado de He T AA1,003, 1,0310 pym y He 11 A1,012 ym diferen-
ciaron entre O luminosas tempranas (He 11 en emision y He I ausente); O
tempranas de secuencia principal (He 11 en absorcion y He I indetectable);
O tardias pero con dificultades en diferenciar entre enanas y gigantes (He I
y He 11 en absorcion); B supergigantes (He 1 en absorcién y He 11 ausente).
Igualmente estos criterios se pudieron considerar de gran utilidad en regiones
6pticamente oscuras donde no se tenfa ninguna informacioén.

Algunos otros atlas fueron publicados desde entonces (ver
y referencias alli citadas). Sin embargo, como ha mostrado la compi-
lacion bibliografica de [Torres Robledo et al| (2011)), el catalogo mas com-
pleto existente es el de [Hanson et al] (2005)), el cual incluye estrellas tipo
O y B tempranas, pero cubre solo algunos subtipos en las bandas H y K,
con alta resolucion (R ~ 8000-12000) y alta S/N ~ 100-300. Se establecen
como criterio principal de clasificacién de temperatura al comportamiento
de las lineas de He 1 y He 1I. Su intensidad es funcién de la temperatura
(Hanson et al] (T996))) siendo He 11 A2,188 um, la linea mds intensa pues
la encontraron en todas las estrellas O de la muestra, independientemente
de la clase de luminosidad. Para clasificar en luminosidad las lineas de H
de la serie de Brackett resultaron ser los mejores indicadores, especialmente
Br11l A1,680 pm y Br10 A\1,736 pm.

Ninguno de los trabajos encontrados tienen observadas todas las estrellas
estandares de clasificacion espectral, y en muchos casos son de baja resolu-
cion y S/N. Es necesario, entonces, replicar el esfuerzo del GOSSS hacia las
longitudes de onda infrarrojas, i.e. generar una grilla homogénea de todos los
espectros de las estrellas estandares (recientemente definidas) en alta reso-
lucién y S/N que sean utiles para realizar estudios morfologicos y modelado
de espectros sintéticos.

Teniendo esto en cuenta, los astronomos G. Ferrero, R. Gamen, N. Mo-
rrell y R. Barb4 han comenzado hace algunos anos la obtencién de espectros
infrarrojos en alta resolucién de todas las estrellas estdndares definidas en
los trabajos de [Sota et al| (2011)), [Sota et al| (2014) y [Arias et al| (2016)
para compilar un nuevo atlas espectral de estrellas masivas en dicho rango.
Para eso estan utilizando los instrumentos GNIRS (Gemini Near Infrared
Spectrograph) del Observatorio Gemini Norte y FIRE (Folded port Infrared
FEchellette) del Observatorio Las Campanas.

En este trabajo, procesamos y analizamos los espectros IR, obtenidos
con GNIRS en el marco del atlas infrarrojo antes mencionado, de dos de las
estdndares mas tempranas y extremas de la muestra: HD 46223 y HD 15570.
HD 46223 es una de las estandares del subtipo espectral O4 V y HD 15570
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pertenece al mismo subtipo pero de clase de luminosidad I. Estas dos estrellas
fueron elegidas para comenzar el procesamiento ya que revisten gran interés
por pertenecer al subtipo espectral mas caliente de la muestra observada.

A continuacion presentamos el trabajo realizado. En el Capitulo 2 descri-
bimos brevemente la instrumentacién utilizada y detalladamente el procesa-
miento de los datos. Esto no fue una tarea trivial, ya que los datos obtenidos
en el rango infrarrojo del espectro electromagnético tienen sus particularida-
des y el trabajo con este tipo de observaciones excede el contenido habitual
de los cursos de pregrado. Fue necesario aprender técnicas nuevas de re-
duccion de espectros estelares las cuales se detallan en la seccion 3]y sus
correspondientes subsecciones. A continuacién, en el Cap. [3] se analizan las
lineas espectrales observadas y su relevancia al momento de conformar cri-
terios de clasificacion espectral con ellas. Finalmente, en el Cap. [4] se discute
todo lo aprendido de este tipo de espectros y su importancia a la hora de
conformar un atlas espectral de estrellas masivas en este rango del espectro
electromagnético.



Capitulo 2

Descripcion de los datos
observacionales y del proceso
de reducciéon

RESUMEN: En este capitulo se brinda una breve descripciéon del ins-
trumento con el que se obtuvieron los espectros y de la configuracién
instrumental utilizada. También se encuentran de manera secuencial
las secciones que describen en detalle el proceso de reduccion y extrac-
cion de los espectros: correcciones bésicas del dato crudo, proceso de
reduccién y extraccién, calibracién en longitud de onda y limpieza de
lineas teldricas.

2.1. Observando en el infrarrojo cercano

Se define al infrarrojo cercano (NIR, Near Infrared) como el rango del es-
pectro electromagnético comprendido entre las longitudes de onda 1 y 5 pm.
En este intervalo, la atmoésfera absorbe la radiacion que nos llega de las estre-
llas, principalmente debido a las moléculas de HoO y COs9 que la componen.
Estas moléculas son capaces de absorber completamente la luz o producir li-
neas v bandas en los espectros llamadas lineas teluricas. Evitando las bandas
de absorcién total se definen ventanas de observaciéon tales como las utiliza-
das en el programa de observaciéon que originé los datos objeto de esta tesis.
Las ventanas (o bandas) utilizadas en nuestro programa son Y, X J, H 'y
K. En la tabla 2.] se indican los rangos espectrales de cada banda IR, se-
gun estan definidos en el sistema fotométrico de los observatorios de Mauna
Kea. En la Fig. ] se muestra la ubicacion de dicho sistema respecto a las
ventanas de mejor transmision.
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Figura 2.1: Aqui se muestran las ventanas de transmision en Mauna Kea,
Hawaii, con los rangos del sistema fotométrico superpuestos (ver tabla ;
las abscisas corresponden a la longitud de onda en pmy las ordenadas a la
transmision normalizada. Figura tomada de [Tokunagal (2000).
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Figura 2.2: Espectro observado de OH; la escala de longitud de onda esta en
micrones y el flujo, en escala arbitraria. Las posiciones de las bandas de OH
estan indicadas. Extraido del trabajo de|Oliva & Origlial (1992).

Por otro lado, en el IR la emisién de fondo es otro de los factores de
relevancia que afecta las observaciones; en particular para el NIR la emisi6n
es dominada por la dispersion Rayleigh y el airglow (lineas de emision de OH,
ver Fig. . Por lo tanto para poder resolver estos problemas se ejecutan
estrategias distintas a las utilizadas en la observacién en el rango visual.

2.2. El espectrografo de infrarrojo cercano de Ge-
mini Norte: GNIRS

Los espectros fueron obtenidos con el instrumento Gemini Near Infra-
red Spectrograph (GNIRS) en su modo echelle, el cual esta instalado en el



2.2. Fl espectrografo de infrarrojo cercano de Gemini Norte: GNIRS 7

Tabla 2.1: Ventanas utilizadas del Sistema fotométrico de Mauna Kea.

Filtro Rango de longitud de onda [pm]

Y 0,97-1,07
X 1,03-1,17
J 1,17-1,33
b1 1,49-1,80
K 2,03-2,37

telescopio Gemini Norte (8,1 m) situado en Mauna Kea, Hawaii. Este ins-
trumento trabaja en el infrarrojo cercano (NIR: 1 — 5 pm) como su nombre
lo indica. Su detector tiene un tamano de 1024 x 1022 pixeles, donde cada
pixel mide 27 x 27 pum?. El espectrografo ofrece una amplia capacidad para
obtener datos espectroscopicos ya sea en dispersion simple con ranura larga
(long slit) cubriendo el rango de 1 pym a 54 pm con un poder resolvente
espectral (R) en 2 pixeleles de 1700, 5000 y 18000; o en dispersion cruzada
(modo XD) cubriendo de manera completa el rango de 0,9 ym a 2,5 um
con R =~ 1700 y con cobertura parcial a R ~ 5000. En la tabla se listan
algunos detalles técnicos del detector del espectrografo.

Ademas, GNIRS ofrece una variedad de ranuras que van desde 0,10” a
1,0” de ancho. Se pueden obtener diferentes escalas “de placa” utilizando
las camaras de larga (L) o corta (S) distancia focal, las cuales estan opti-
mizadas para las longitudes de onda “azul” (B: 0,9 — 2,5 um) y “roja” (R:
2,8 — 5,4 ym). En [Elias et al| (2006a] p. 62694C), [Elias et al.| (2006b} p.
626914), [Cooke & Rodgers| (2005), [Cho et al] [1998) se detalla el disefio y

desarrollo del instrumento.

GNIRS tiene a disposicion dos dispersores cruzados (SXD y LXD), que
en combinacién con las cAmaras antes mencionadas, en modo echelle, logran
una cobertura espectral de 0,9 yum a 2,5 pm. En la tabla se listan las
configuraciones disponibles en la actualidad.

2.2.1. Observaciones

Nuestros espectros se obtuvieron en el modo dispersién cruzada, también
conocido como echelle, con los programas observacionales GN-2013A-Q-71 y
GN-2013B-Q-84 donde el Dr. Gabriel Ferrero fue el investigador principal.
En el programa GN-2013A-Q-71 se observo HD 46223 (estandar del tipo
O4V((f)) y magnitudes V = 7,28, K = 6,24) y su respectiva estandar
telarica HD 52913 (tipo A3 Vs; V = 5,95; K = 5,57). Luego, con el programa
GN-2013B-Q-84 se observo HD 15570 (tipo O4 If; V = 8,11; K = 6,68) y
su correspondiente estdndar telurica HD 23383 (tipo B9 Vnn; V' = 6,08;
K = 5,98). Las estrellas llamadas estandares teltricas se las observa con la
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Tabla 2.2: Caracteristicas bésicas del detector de GNIRS.

Detector

Formato de pixel

Tamaifio del pixel

Corriente de oscuridad

Ganancia,

Pozo de potencial, 0,3V bias (NIR)

Pozo de potencial, 0,6V bias (IR-
térmico)

Eficiencia cuantica

Diferencia de respuesta entre las fi-
las pares e impares

Retencion de imagen residual

Aladdin IIT InSb (Hughes SBRC)
1024 x 1022 px

27 x 27 pm?
0,15 e s tpx~!
13,5 e~ ADU!

7000 ADU, respuesta no lineal so-
bre los 5000 ADU

14000 ADU, respuesta no lineal so-
bre los 5000 ADU

cerca del 90 %

7%

Impacto minimo en ciencia

Tabla 2.3: Configuraciones de dispersion cruzada ofrecidas en GNIRS

Configuracion Longitud Ordenes Cobertura | Resolucién

camara-+prisma | de la ranura | observa- espectral espectral
(arcsec) dos (pm) con ranura

de 2 px

SB (0,15” px~1) [ 7,0 3-8 0,9-2,5 2,0 px

+ SXD

LB (0,05” px~ 1) | 5,0 3-8 0,9-2)5 2,3 px

+ LXD

LB (0,05" px~1) [ 7,0 3-5 1,2-2.5 2.5 px

+ SXD

intencién de poder identificar las lineas producidas por la atmésfera terrestre,
ya que se supone que su espectro es conocido.

Para los espectros objeto de esta Tesis se utiliz6 una configuraciéon poco
usual, pero recomendada por el Dr. Tom Geballe, cientifico a cargo del ins-
trumento al formular la primera propuesta de observacion. Asi se logré un
poder resolvente R entre ~ 17000 y ~ 17800. Se utiliz6 para ello una red de
110,5 1 mm~! con la camara azul larga y el dispersor LXD (configuracion
LB+LXD) y una ranura de 0,10” de ancho. Actualmente esta configuracion
se encuentra a disposicion de la comunidad (ver tabla.

Para lograr una cobertura completa de cada banda se utilizaron varias
longitudes de onda centrales de la red: 1,942, 2,002, 2,062, 2,122, 2,182, 2,242,
2,302, 2,362, 2,422 y 2,482 pum. En cada uno de estos angulos se obtenia un
espectro echelle donde unos cinco 6rdenes resultaron tutiles. La cobertura
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espectral de cada orden no es igual, el orden de menor longitud de onda
abarca ~25 pmy el de mayor ~62 ym. Asi con una 6ptima combinacién de
diez diferentes angulos de la red (nueve para HD 46223) se pudieron obtener
~100 espectros (~50 por cada objeto de ciencia y la misma cantidad por
cada estandar telarica), por cada programa de observacion, que cubren todo
el rango entre 0,9 y 2,45 pum (unos pocos o6rdenes resultaron redundantes
inevitablemente, en la Fig. se muestra la distribucion). Los tiempos de
exposicién por cuadro utilizados variaron entre 25 y 135 segundos, de acuerdo
al brillo del objeto y a la longitud de onda central. Dichos tiempos fueron
escogidos de tal modo que aseguraran una relacién S/N comprendida entre
100 y 300 en todos los espectros.

Se utilizo6 una secuencia de nodding tipo ABBA para la substraccion de
la emision del cielo. Esta técnica consiste en observar la estrella (observacion
A) y luego el “cielo” posicionado donde antes estaba la estrella (observacion
B), donde se integra dos veces para finalmente volver a integrar en la posicion
A. En nuestras observaciones se pudo mantener al objeto dentro de la ranura
de manera que se duplico el flujo del mismo.

La secuencia de observacién de ambos programas consistié en adquirir el
espectro estelar (primero el de ciencia en este caso) y los flats en cada lon-
gitud de onda central. Luego se repitié con la estandar teltarica y finalmente
durante el dia se adquirieron los arcos y los pinholesEl En el apéndice se en-
cuentran las tablas [AT] [A-2] [A-3] y [A4] con parte del registro de observacion
de cada estrella.

2.3. Datos crudos: correcciones basicas

Para el procesado de los espectros se utilizé6 en parte la secuencia de
pasos sugeridos por Gemini disponible en sus péginas web. No se realizé
la reduccién siguiendo exactamente dichos pasos pues en algunas etapas se
producian errores que, por ejemplo, impedian una correcta extracciéon de
ordenes espectrales, o introducfan problemas en la calibracién en longitud
de onda. Estos errores se debian a la configuracién instrumental atipica con
la cual se obtuvieron los datos. Por lo tanto, se describird un procesado
hibrido utilizando las tareas IRAF especificamente disenadas para estos datos
(paquete Gemini-IRAF) y tareas IRAF “tradicionales” para completar la
extraccién del espectro.

2.3.1. Conjunto de paquetes y tareas utilizados

Se carga inicialmente el paquete gemini y luego el subpaquete especifico
para estos datos: gnirs. Las tareas utilizadas en el procesamiento fueron:

! Calibraciones para corregir la distorsion espacial, en este trabajo no se utilizaron pues
este efecto es despreciable en objetos puntuales
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Figura 2.3: Esquema de la distribucion de los diferentes 6rdenes resultantes
de las diez longitudes de onda centrales empleadas. Se puede ver que por
cada objeto observado se obtienen ~ 50 espectros, por lo tanto para este
trabajo se redujeron y analizaron ~ 200 espectros.

nsheaders: configura las keywordsﬂ del headeTEl (de cada archivo FITS)
que se utilizaran en el procesado de los datos.

nsprepare: agrega extensiones a cada FITS, la MDF (por sus siglas en
inglés Mask Definition File) y el plano DQ (por sus siglas en inglés
Data Quality). También ejecuta una subtarea, nsoffset que determina
la posicion de cada orden sobre el detector usando una condicién inicial
prefijada.

nsflat: genera el flats final a partir de los diez flat por cada longitud de
onda central, previamente cortados con nsreduce.

nsreduce: sustrae el cielo, divide por flat, corta y emplaza los érdenes en
distintas extensiones dentro del correspondiente FITS.

gemcombine: combina las imigenes extension por extension.

gemexitn: permite ver la estructura del archivo MEF (acronimo de Multiple
FExtensions FITS).

2Las keywords (palabras clave) contienen los metadatos concernientes a la observacion,
es decir, fecha y hora de la toma de datos, coordenadas del objeto, tiempo de exposicidén,
etc. Posteriormente habra keywords agregados durante el proceso de reduccion; se en-
cuentran en el encabezado (header) del archivo FITS

3Parte del archivo FITS donde se ubican las keywords
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nxdisplay: despliega las extensiones de ciencia una vez cortada la imagen.

Las tareas nsprepare y nsreduce permiten agregar un prefijo a los datos de
salida para no sobreescribir los datos de entrada y diferenciarlos de estos.

Por otro lado se utilizaron las siguientes tareas para completar el proce-
sado:

apall: extrae los espectros a partir de identificar la apertura y la traza.

identify: mediante un espectro de referencia se marcan lineas para obtener
una calibracién en longitud de onda.

telluric: elimina las lineas teldricas.

splot: permite visualizar el espectro, normalizarlo (mediante la tecla “t”)
ajustando una funcién polinémica al continuo, superponer perfiles, etc.

specplot: permite visualizar més de un espectro a la vez.

Estas tareas estan disponibles al momento de cargar gnirs.

2.3.2. Establecimiento del entorno

Los espectros GNIRS estan almacenados en archivos MEF. Es decir que
los archivos de datos generados durante la observacién poseen méas de una
unidad de informacion FITS, siendo la unidad “0” la que contiene la unidad
primaria del encabezado (PHU por Primary Unit Header) de un archivo
FITS y la “17 los datos obtenidos con el detector.

Las tareas necesarias para gestionar los datos obtenidos con los telesco-
pios Gemini estdn almacenadas en el paquete gemini de IRAF y especifica-
mente, las necesarias para esta Tesis, en el paquete gnirs como se menciond
en la seccién Una vez dentro de este entorno se debe ejecutar la tarea
nsheaders aplicada a gnirs:

gnirs> nsheaders gnirs

setting header keywords

clearing nscut.section

clearing nsreduce.section

setting nsflat.statsec and fitsec

setting nswavelength.dispaxies

setting nswavelength.coordlist, nswavelength.threshold, and
nswavelength.fl_median

setting the default logfile

De este modo se han configurado las keywords de los headers que seran
utilizadas por las tareas siguientes, asi como las secciones de las imagenes
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del detector que se utilizaran para calcular las estadisticas, la direccién apro-
ximada del eje de dispersion de los espectros, pardmetros necesarios para el
ajuste de la solucién en longitud de onda, etc. La tarea nsheaders tiene que
ser ejecutada cada vez que se inicializa el entorno gnirs, de otro modo se
obtendran mensajes de error y las tareas no funcionarin correctamente.

2.3.3. Preparado del MEF

Con el entorno listo ahora se procede a “preparar” los datos para continuar
el procesado. La tarea nsprepare se encargard de agregar varias extensiones
que contienen el archivo de definicion de mascara (MDF; Mask definition
file), asi como informacién sobre la calidad de los datos, al archivo crudo.
El archivo MDF es de suma importancia pues contiene la posicién fisica
original de los 6rdenes sobre el detector. Estas coordenadas fueron definidas
cuando GNIRS fue puesto a disposicién de la comunidad para su utilizacion
y ya estan integradas al paquete gemini de IRAF de manera que se pueda
examinar sin problemas el archivo.

La importancia de esta informacién radica en la imposibilidad practica de
mantener fija la posicién de los érdenes debido a las diferentes recalibraciones
y a las flexiones que sufre el instrumento. Luego, la posicién de los 6rdenes
se determinard a partir de la primera imagen dada a nsprepare pues esta
tarea se encarga de llamar a la tarea nsoffset para que calcule la posicion de
los 6rdenes. Gemini aconseja que sea un flat, pues un espectro de ciencia no
centrado en la apertura puede generar una mala determinacién de la posicion
de la misma en el detector.

La tarea nsoffset, utilizando una correlacién cruzada, compara la posicién
de los érdenes en el flat con la informacién contenida en el MDF y asi
determina los desplazamientos (offsets) necesarios para ubicar correctamente
los 6rdenes. Luego asigna dichos offsets a las deméas imégenes, ya sean de
ciencia, comparacién teltrica o calibraciones. Los parametros que indican
que los corrimientos deben determinarse y que se utiliza un flat para ello
son:

shiftx=INDEF
shifty=INDEF
obstype=FLAT

Por otro lado, se agregan varias keywords al PHU de las cuales son de gran
relevancia:

» RDNOISE = 35,
que es el ruido de lectura, medido en e™, y

s GAIN =135,
la ganancia, es decir, la cantidad de electrones que producen un ADU.
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También se modifican las keywords correspondientes al WCS ( World Coor-
dinate System, Sistema Mundial de Coordenadas) pues el valor escrito al
momento de la generacién del FITS es incorrecto. Mediante nsprepare se
fuerza la correccién de manera que utilice la ascensién recta, declinacién y
escala de pixel para corregir el valor de las keywords.

Siguiendo los consejos de Gemini, a los espectros tomados con GNIRS no
se les aplica la correccion por la respuesta no lineal del detector. Las flagsﬂ
utilizadas para esto son:

f1_forcewcs=yes
fl_correct=no

Finalmente se indica la localizaciéon del archivo que describe al detector:
arraytable="gnirs$data/array.fits"
Resumiendo la linea de comando deberia tener el siguiente aspecto:

nsprepare @flat24220.1is,v@obj24220.1is,v@teluric24220.11is,
vQarc24220.1is,v0pinh24220.1is shiftx=INDEF shifty=INDEF
obstype=FLAT fl_correct=no fl_forcewcs=yes
arraytable="gnirs$data/array.fits"

Donde los nombres terminados con “.lis” son las listas de los archivos a pro-
cesar.

2.4. Reduccién y corte

2.4.1. Corte de las calibraciones

En este momento del proceso de reduccién de los datos es necesario reali-
zar una distincién entre los mismos pues aunque se apliquen casi las mismas
tareas, parte de los datos tendran utilidades distintas. Por un lado esta el
grupo de espectros que servirdn como calibraciones, siendo estos los flats,
los arcos y los pinholes; y por otro lado los espectros de ciencia, incluyendo
las estandares telaricas pues se procesan de manera idéntica a las estrellas
objetivo de la propuesta.

La tarea nsreduce tiene la capacidad de sustraer el cielo y dividir por flat
a los datos espectroscépicos; ademas se encarga de llamar a la tarea nscut,
la cual cortaré los 6rdenes y los guardaréd dentro de distintas extensiones del
MEF de manera que se pueda acceder a cada orden de manera independiente.
Segin a qué grupo de datos se aplique la tarea se deberan usar las flags
correspondientes.

Se utilizd nsreduce de la siguiente manera:

*son parametros de la tarea que activan alguna opcion o capacidad de la tarea
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nsreduce n@cals.lis fl_sky=no fl_cut=yes section=""
fl_flat=no fl_dark=no fl_nsappwave=no fl_corner=yes

La tarea se aplicé a todas las imagenes de calibracion, arcos y flats, de
manera que no se sustrajo el cielo pues no correspondia (£f1_sky=no). Se
cortaron los o6rdenes (f1_cut=yes y section="") utilizando la posicién cal-
culada a partir del MDF. No se dividi6 por flats (f1_flat=no) ni se restaron
darks (fl_dark=no). No se agregd informacion al PHU sobre la calibra-
ciéon en longitud de onda pues no es necesario en este tipo de imagenes
(f1_nsappwave=no). Ademas se “blanquearon”; es decir que se dio valor cero
a los datos fuera de la zona iluminada de cada orden. Se eliminaron los bordes
superpuestos en las esquinas de las extensiones de ciencia siempre y cuando
en el MDF se indique la posicién, de tal manera que en cada extension soélo
qued6 informacién espectral.

2.4.2. Creacit6n del Flat

En estos programas se tomaron 10 flats con la lampara halégena de
cuarzo (QH) para cada longitud de onda central. El paso siguiente fue la
generacion del flat final (master flat) a partir de la combinacion de los diez

flats:

nsflat rn@flat.lis flatfile="qhflat.fits" fl_corner=yes
process="fit" order=5 lthresh=50. thr_f1lo=0.35
thr_fup=4.0 fl_inter=yes

El proceso de normalizado del flat se hizo de manera interactiva, controlando
el orden de la funcién utilizada y los pixeles que se descartaban.

2.4.3. Correccion de los datos de ciencia por eventos de ra-
diaci6én

Este paso consistié en “limpiar” los eventos de radiacién presentes en los
espectros, esto es, tanto los rayos césmicos como las huellas de la desintegra-
cion radioactiva de algunas peliculas de recubrimiento. Para esto, en primer
lugar se gener6 una imagen limpia de estos eventos para cada par de imagenes
crudas. Eso se hizo aprovechando que las imagenes se obtuvieron usando una
secuencia de nodding ABBA. Esta técnica, llamada nodding, implica tomar
una serie de espectros moviendo el telescopio unos pocos segundos de arco
en el sentido del largo de la ranura. De esta forma, en una misma region del
detector tendremos espectro estelar (por ejemplo en la posicion A), y cielo
en la posicion B. En la Fig. 2.4] (panel superior izquierdo) se puede ver como
se registra el espectro estelar (banda oscura) y a la derecha de este el cielo
en cada orden (zona mas clara) y de manera inversa en el cuadro B (panel
superior derecho de la Fig. [2.4]).
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Figura 2.4: Arriba izquierda: imagen espectral obtenida con la estrella en la
posicion A. Arriba derecha: idem, en la posicion B. Ambas desplegadas con
la tarea display. Abajo izquierda: resultado de la resta A—B y a la derecha
el resultado de la resta B—A. Ambas desplegadas con la tarea nzdisplay. Es
necesario hacer notar que en los paneles inferiores, la escala es ligeramente
distinta a la de los superiores porque estas imagenes ya fueron cortadas segin
los 6rdenes encontrados. La escala de grises esté invertida.

La imagen limpia para la posicion A es la que contiene en cada pixel el
valor minimo de ese pixel entre las dos imégenes tomadas en A. Lo mismo
vale para la posicién B. Para ello se utilizaron los siguientes comandos:

gemcombine nN20130419S0198,nN2013041950201 output=minA\\
combine=median reject=minmax nhigh=1 nlow=0

gemcombine nN20130419S0199,nN2013041950200 output=minB\\
combine=median reject=minmax nhigh=1 nlow=0

donde la tarea gemcombine combina imagenes MEF, extension por extension,
utilizando imcombine, de manera que se respeta el namero de extensién y si
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el archivo de entrada tiene el plano DQ (calidad de los datos, por sus siglas
en inglés), estos se combinan con los de ciencia usandolos como mascara de
pixeles malos.

Luego se operd aritméticamente con estas imégenes limpias para generar
las mascaras, usando los comandos:

imexpr expr= "(a-b)>30*sqrt(35.0**2+2*b/13.50) 7 1 : O"
output=mask198.pl a=nN20130419S0198.fits[sci] b=minA.fits[sci]
imexpr expr= "(a-b)>30*sqrt(35.0%x2+2*%b/13.50) 7 1 : O"
output=mask201.pl a=nN20130419S0201.fits[sci] b=minA.fits[sci]
imexpr expr= "(a-b)>30*sqrt(35.0%x2+2*%b/13.50) 7 1 : O"
output=mask199.pl a=nN20130419S0199.fits[sci] b=minB.fits[sci]
imexpr expr= "(a-b)>30*sqrt(35.0%x2+2*%b/13.50) 7 1 : O"
output=mask200.pl a=nN20130419S0200.fits[sci] b=minB.fits[sci]

Alli se identificaron pixeles que se desvian por un valor de 30 con respecto
del ruido en el cuadro minimo. Los valores 35 y 13, 50 son el ruido de lectura
(RDNOISE) y la ganancia (GAIN) respectivamente. Luego se extendio la
indicacién de pixeles malos hasta 1,5 px de distancia de estos:

crgrow Omasks.lis g@masks.lis rad=1.5

Y por ultimo se reemplazaron los valores de los pixeles malos por el resultado
de una interpolacion de los pixeles buenos de alrededor:

copy nN2013041950198.fits clnN2013041950198.fits
proto.fixpix clnN2013041950198.fits[sci,1] mask=gmask198.pl

La tarea proto.fizpiz “arregla” los pixeles malos, identificados en la méscara,
interpolando a lo largo de lineas o columnas utilizando los pixeles buenos
mAas cercanos.

2.4.4. Corte de los espectros de ciencia y de la estandar te-
ldrica
Lo anterior se realiz6 con cada espectro de ciencia y teltrica con su
correspondiente mascara. Luego de estas operaciones, los espectros ya estan
listos para ser cortados, divididos por flat y para que se les extraiga el cielo.
Esto ultimo se realiza facilmente aprovechando la secuencia de nodding.
El comando

nsreduce cln@obj.lis fl_nsappwave=no fl_sky=yes skyrange=INDEF
fl_flat=yes flatimage="ghflat.fits" nodsize=2.5

se utilizo para restar el cielo (f1_sky=yes) y luego dividir por el flat creado
anteriormente (f1_flat=yes y flatimage="qhflat.fits"). Por otro lado, el
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pardmetro skyrange=INDEF hace que a cada cuadro se le reste el cuadro mas
cercano temporalmente que esté desplazado al menos 1,5” en la direccién de
la ranura. El corte de los 6rdenes esta implicito pues por defecto es positivo.
Se muestra el resultado de la sustraccién del cielo y division por flat en la
Fig. 2] abajo a la izquierda la resta A—B y a su derecha B—A.

El paso final para dejar listos los espectros para su extraccién fue la
combinacién de las cuatro imagenes de las cuatro posiciones de nodding, sin
hacer ningtin tipo de rechazo de pixeles o utilizar mascaras pues las imagenes
va estan limpias.

nscombine rcln@obj.lis rejtype=none masktype=none

El mismo procedimiento se realiza para la estandar teldrica.

2.4.5. Extraccion de los espectros de ciencia y de la estandar
teltrica

Una vez que los espectros estuvieron cortados, fueron almacenados dentro
del MEF en sus respectivas extensiones, las cuales se pueden utilizar como
dato de entrada de cualquier tarea como si fueran archivos independientes.

Para los espectros echelle que se obtienen habitualmente, con resolucio-
nes espectrales mas bajas, el Observatorio Gemini proporciona tareas de
IRAF capaces de realizar automaticamente la calibracién en longitud de on-
da, utilizando los espectros de las lamparas de arco. Dichas tareas computan
primero la calibracion en longitud de onda y luego extraen el espectro. Sin
embargo, esas tareas no fueron capaces de manejar nuestros espectros, de-
bido a su alta resolucién y a la escasez de lineas de la lampara en muchos
6rdenes.

Por ese motivo, optamos por extraer primero los espectros utilizando la
tarea apall y luego calibrarlos en longitud de onda tomando como referencia,
usualmente, las lineas de absorcién teliricas. Los érdenes se separaron por
tanto en archivos diferentes y se calibraron en longitud de onda uno por uno.

La tarea de extraccién se realizé de manera rutinaria utilizando un poli-
nomio de Legendre de orden lo mas bajo posible para determinar la traza y
excluyendo la resta del fondo, pues este ya fue restado en el proceso anterior.

Para extraer cada orden se utilizé6 como dato de entrada la extensién que
lo contenfa. Con la tarea gemextn se puede listar las extensiones del MEF:

gnirs>gemextn rclnN2013042150076.fits
rclnN20130421S0076.fits[0]
rclnN2013042150076.fits[1] [MDF]
rclnN2013042150076.fits[2] [SCI, 1]
rclnN2013042150076.fits[3] [VAR,1]
rclnN2013042150076.fits[4] [DQ,1]
rclnN2013042180076.fits[5] [SCI, 2]
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm®shogoki Wed 13:47:13 07-Feb-2018
Image=relnN2013042150076_comb[SCL2], Sum of lines 508-515
Define and Edit Apertures
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm®shogoki Wed 17:16:35 07-Feb-2018
Inage=relaN2013042150078_comb[SCL2], Sum of lines 488-535
Define and Edit Apertures
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Figura 2.5: Ejemplo de busqueda de la traza usando la tarea apall. En el
segundo orden desde la izquierda (cuadro de arriba), la posicion de la linea
perpendicular al eje de dispersion indicada al parametro line no fue correcta
(por defecto es el medio de la imagen a lo largo del eje de dispersion) para
detectar correctamente la traza (abajo izq.). En el mismo orden, indicando
la posicién de una linea sin absorcién ya permite ver claramente la traza

(abajo der.).

rclnN2013042150076.
rclnN2013042150076.

rclnN2013042150076

rclnN2013042150076
rclnN2013042150076

fits[6] [VAR,?2]
fits[7][DQ,2]

.fits[8] [SCI,3]
rclnN2013042150076.
rclnN2013042150076.
rclnN2013042150076.
rclnN2013042150076.

fits[9] [VAR,3]
fits[10][DQ,3]
fits[11]1[SCI,4]
fits[12] [VAR,4]

.fits[13]1[DQ,4]
.fits[14] [SCI,5]
rclnN2013042150076.

fits[15] [VAR,5]
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NOAO/IRAF VR2.16 fedengm@shogoki Wed 18:15:30 07-Feb-2018
[rnN20130419S0353-0rd4.0001.fits|: Ar INDEF ap:1 beam:1

3000 — —

2500 — —

2000 — —

1500 — —

1000 — —

500 — —

Figura 2.6: Ejemplo de un espectro de lampara de comparacién donde sélo
se puede ver una linea. Este orden estd comprendido desde 1,703 a 1,750 pm.

rclnN20130421S0076.fits[16] [DQ, 5]

donde se puede distinguir que las extensiones [SCI,1] a [SCI,5] son las que
contienen a los 6rdenes espectrales. Por lo tanto estas fueron los datos de
entrada de apall. Es necesario destacar que en algunos érdenes la senal se
encontraba muy absorbida por la atmésfera, por lo que fue necesario indicar
explicitamente la posiciéon de una linea perpendicular al eje de dispersién
para identificar la traza (ver Fig. 2.5).

2.4.6. Calibracién en longitud de onda

La calibracién en longitud de onda es otra de las etapas donde nuestro
procesamiento diverge del sugerido por Gemini, pues en muchos 6rdenes los
arcos no tienen suficientes lineas para realizar la calibracion (ver Fig. .
Esto ya se sabia desde un principio, de manera que estaba previsto realizar
la calibracién utilizando lineas teluricas. Sin embargo, tras una extensa biis-
queda bibliogréfica, no encontramos listados de lineas teltricas completos en
las longitudes de onda de nuestros datos. Probablemente, esto se deba a que
este rango ha sido muy poco explorado con una resolucién espectral tan alta.

Decidimos por tanto utilizar los espectros sintéticos de transmisién at-
mosférica en el infrarrojo generados con el codigo ATRAN (Atmospheric
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm@shogoki Wed 18:39:44 07-Feb-2018
identify tr_16_15 - Ap 1
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Figura 2.7: Fragmento del espectro de transmisién infrarroja sintético con
las lineas que conforman la lista.

TRAN smission; y proveidos por Gemini. Con dichos espec-
tros se elabor6 un listado con 2099 lineas teltricas. Este listado se pondra
a disposicion de la comunidad. En la Fig. 27] se muestra un fragmento del
espectro sintético donde se sefialan las lineas identificadas manualmente e
incluidas en la lista. Una vez que se tuvo la lista de lineas telaricas, median-
te la tarea identify se realizd la calibracién en longitud de onda para cada
orden de cada angulo. En la Fig. se ejemplifica este trabajo, en el panel
superior se muestra un segmento de un orden donde se marcaron las lineas
que aparentaban mayor parecido morfoldgico con la referencia confeccionada
con ATRAN (panel inferior). Finalmente, en la Fig. se puede ver que
luego con unas quince lineas marcadas y un polinomio de Legendre de orden
3 (abajo), el algoritmo de identificacion automética de identify pudo asociar
el resto de las lineas de la lista con una diferencia de 0,5 A (arriba).

En algunos 6rdenes las absorciones teldricas resultaron muy débiles o
inexistentes (como se puede ver en la Fig. . En esos casos se recurrié al
arco de comparacién para obtener una calibracién con las lineas disponibles
en ese rango (ver Fig.[2.11]). Teniendo en cuenta esta situacion, se puede con-
cluir que al momento de planificar un programa de observacion en este rango
del espectro electromagnético y esta resolucion, resulta util la adquisicion de
arcos de comparacion.
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2.4.7. Correccion de lineas telturicas

La atmésfera terrestre introduce una inmensa cantidad de lineas de ab-
sorcién que en muchos casos se mezclan con las lineas propias de la estrella.
Por esto es esencial observar una estrella de comparacion (también llama-
da estandar espectroscopica o estandar telurica) que tenga un espectro bien
conocido (es decir, donde sepamos cudles son las lineas estelares) y con po-
cas lineas, como el que muestran las estrellas tipo B tardias o A tempranas.
En estos programas las estdndares telaricas observadas fueron HIP 34002
(HD 52913), una estrella tipo A3Vs e HIP 17707 (HD 23383) de tipo espec-
tral BOVnn. Ambas presentan fundamentalmente lineas de hidrégeno, que
debieron ser removidas de sus espectros para lograr una buena correccién de
los espectros de ciencia.

En la Fig. 2.12] se muestra lo dificultoso que resulta la remocion de estas
lineas, en el cuadro superior se ve el espectro de HD 52913 (HIP 34002)
con un perfil gausiano superpuesto con el que se modela la linea para luego
restarlo, en el panel inferior se muestra el resultado de esta resta. El espectro
fue desplegado con splot y con la letra k se marcé la posicién del continuo a
cada lado de la linea, luego se restd con la tecla — a cada lado del perfil.

Las estandar teltricas se observaron ademés a la misma masa de aire
que las estrellas de ciencia y con la menor diferencia horaria posible, para
evitar el cambio en la forma y profundidad de las absorciones teldricas, pues
el método de correccién depende fuertemente de lo parecidas que sean las
lineas teldricas formadas en el espectro de la estrella objetivo y en la estandar.

Previo a la correccién se normalizaron todos los 6rdenes de todos los
angulos con las herramientas que la tarea splot ofrece. Para esto se debi6
controlar el orden de polinomio de Legendre ajustado en cada orden de ma-
nera individual, el orden de los polinomios variaba entre 8 y 12 segtn la
absorciéon telurica. En general no fue necesario utilizar ventanas con la po-
sicion del continuo. Aunque por otro lado, en algunos érdenes fue imposible
determinar la posicién del continuo.

La tarea utilizada para eliminar estas lineas del espectro de ciencia se
llama telluric. Esta tarea bésicamente divide al espectro de ciencia por el
espectro de la estandar teltrica (también llamado espectro de referencia). Se
la puede emplear de manera automaética o interactiva, siendo lo dltimo lo
més recomendable.

La tarea tiene la capacidad de hacer una primera aproximacion a la co-
rrecciéon mediante un algoritmo de correlacién cruzada y una minimizacién
del RMS del cociente entre los espectros para estimar el corrimiento en lon-
gitud de onda relativo entre ellos y el factor de escala que es necesario aplicar
al espectro de la estdndar telarica. Utiliza como datos de entrada la masa
de aire de la estandar telurica y la estrella objetivo. El factor de escala se
aplica a la estandar telarica para que las lineas teldricas tengan la misma
intensidad en ambos espectros.
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Es necesario destacar que a pesar de tener el recaudo de observar ambos
espectros lo mas proximos posible (espacial y temporalmente), las lineas te-
liricas resultan de algtin modo “impredecibles” y no son exactamente iguales
en ambos espectros. Esto implica que no se pueda aplicar el mismo factor
de escala ni siquiera en un mismo orden espectral, es decir que un factor
que minimiza algunas absorciones, puede potenciar otras. Por lo tanto, la
remocion de las lineas teluricas en cada orden espectral resulta una de las
partes mas complejas de la reduccién y toma bastante tiempo.

En resumen, los pardmetros que se pueden modificar de manera interac-
tiva son:

» scale:
controla la intensidad de las lineas teltaricas en el espectro de referencia.

» dscale:
la interfaz grafica de telluric muestra simultaneamente al espectro de
ciencia dividido por el de la estandar telarica multiplicada por tres
factores de escala diferentes (scale, scale—dscale y scale+dscale). De
esta, manera, se puede elegir el factor que mejor minimiza las lineas
teldricas.

s shift:
controla el corrimiento en longitud de onda entre ambos espectros para
minimizar las posibles diferencias en la calibracién de longitud de onda
y su efecto en la division final (se comprobd que en nuestro proceso
este parametro fue practicamente cero).

La Fig. .13 muestra la interfaz de telluric luego de la aproximacion auto-
matica. Viendo el efecto de aumentar (arriba) el factor de escala o disminuirlo
(abajo) se decide cual sera la mejor correccion.

En la Fig. 214 se ve que el factor de escala 6ptimo seria ligeramente
distinto para cada parte del orden, por lo que se decide corregir mejor las
zonas donde hay lineas espectrales. Sin embargo, de ese modo se sobre—
corrige el final del orden, donde aparecen unos pequenos picos.

Los espectros resultantes de este proceso (normalizados) son los que se
analizan en todo lo que sigue. Es necesario aclarar que no se realizé cali-
bracién en flujo pues el objetivo de este trabajo es comparar los espectros
normalizados.
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm@shogoki Wed 20:39:40 07-Feb-2018
identify rclnNR0131030S04R3 _comb3.0001 - Ap 1
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Figura 2.8: Panel superior: orden 5 del angulo de longitud de onda central
2,422 pm, el eje de abscisas ain estd en pixeles pues no se ha calculado
la funcién de ajuste. Se observa el buen acuerdo con el espectro sintético
obtenido con ATRAN (panel inferior) que corresponde con el orden que esta
siendo calibrado.
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NOAQ/IRAF V2.16 fedengm@shogoki Wed 19:45:30 07-Feb-2018
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Figura 2.9: Arriba: Interfaz de la tarea identify aplicada al espectro de
HD 15570 donde se ve una calibracién en longitud de onda exitosa mediante
lineas telaricas en el orden 3 A, = 2,002 pm. Abajo: el ajuste obtenido con
la lista de lineas confeccionada con ATRAN.
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm@shogoki Fri 19:09:52 09-Feb-2018
[rcInN20130419S0142_comb4.0001.fits]: HD 46223 70. ap:1 beam:1
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Figura 2.10: En este orden la absorcién teldrica es casi nula. De manera que
se tuvo que realizar la calibracién usando las lineas disponibles en el arco
que se muestra en la Fig.
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm@shogoki Fri 19:04:48 09-Feb-2018
[rnN20130419S0349_4.0001.fits]: Ar INDEF ap:l beam:1
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Figura 2.11: Arco de comparacién utilizado para calibrar el orden ilustrado
en la Fig. 2.10] se usaron como referencia las figuras proveidas por Gemini y
por el Observatorio Keck.
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm@shogoki Tue 17:21:03 17-Apr-2018
[n0216-mejor_1.fits]: HIP 34002 40. ap:1 beam:1
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm@shogoki Tue 17:18:59 17-Apr-2018
[n0216-sinH_1.fits]: HIP 34002 40. ap:1 beam:1
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Figura 2.12: En el panel superior se muestra el espectro de HD 52913 en el
rango 1,910-1,980 pum con un perfil gausiano superpuesto; en el panel inferior
se ve el resultado de restar dicho perfil.
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm@shogoki Wed 10:57:19 07-Feb-2018
TELLURIC: spectrum = wrclnN20130421S0054_comb3.0001.fits, calibration = n007
scale = 0.94 +/- 0.05, shift = -0.01, offset = 0.5, rms = 0.0452
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Figura 2.13: Interfaz de trabajo de telluric. En el panel superior se muestra
el espectro de ciencia corregido segun el espectro telarico (panel inferior) con
tres factores de escala diferentes. Se puede ver como las lineas teldricas en
la zona azul son corregidas mejor con el factor mayor (espectro superior),
pero hacia el rojo surgen “lineas de emisién” debidas a una sobre—correccion.
El espectro del centro utiliza un factor intermedio y parece minimizar la
contribucién teltrica en el espectro de interés.
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NOAO/IRAF V2.16 fedengm@shogoki Wed 16:37:29 07-Feb-2018
Separation step = 4642.212
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Figura 2.14: Ejemplo de un espectro antes (abajo) y después (arriba) de
ser procesado con telluric. Se puede ver como la mayoria de las absorciones
teluricas fueron minimizadas o eliminadas por completo, incluso la banda de
absorcion en 2,2 ym. Orden 3 del angulo de long. de onda central 2,182 pym






Capitulo 3

Resultados

RESUMEN: En este capitulo se realiza el anélisis morfologico de los es-
pectros infrarrojos de las estrellas estandares del subtipo O4: HD 46223
y HD 15570. Se discuten sus caracteristicas y se exploran posibles cri-
terios para diferenciarlos.

3.1. Descripcién y anilisis de los espectros

3.1.1. HD 46223

HD 46223 es una estrella O4V((f)) (Sota et al] [2011]), la clasificacion
((f)) en el optico significa que el espectro presenta una emision débil de
N 111 AM634, 4640, 4642 y absorciéon fuerte de He 11 AM686. Sus coordenadas
ecuatoriales celestes (J2000) son a = 6" 32™ 9,307% y § = 4° 49" 24, 705".
Sus magnitudes en el visible y en las bandas infrarrojas estudiadas en este
trabajo son: V. = 7,28, J = 6,74, H = 6,70, K = 6,68. Esta estrella fue
designada como estandar espectral por [Sota et al.|(2011). Es la estrella mas
caliente que se puede comparar con otras clases de luminosidad y observable
con GNIRS. Ademads se encuentra entre las estrellas estudiadas por
quienes muestran y analizan su espectro en las bandas H y K.

Los espectros procesados para esta tesis comprenden el rango 0,9-2,5 ym
y una S/N tipica de 150. En las Figs. a mostramos el espectro IR de
HD 46223 en distintos rangos espectrales junto al de la estrella estandar te-
larica, HD 52913 (subtipo A3 Vs, “s” por tener lineas angostas segﬂn
), para visualizar las lineas y bandas atmosféricas en comun. A

la estandar teldrica no se le eliminaron las lineas de origen atmosférico.

Para identificar las lineas observadas en los espectros con el elemento que
las origina utilizamos la base de datos del National Institute of Standards and

Technology (NIST; [Kramida et al] R018].
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Claramente se identifican las lineas de hidrogeno presentes en este rango
de longitudes de onda, i.e. de Pal0 (0,901 um, transicion 3-10) a Pag (en
1,283 pm) y Brl2 (1,642 pm, transicion 4-12) a Bry (en 2,166 pm). En
algunos casos, los perfiles estan deformados por la resta de esta misma linea
en el espectro de la estrella telirica. Dicha resta, resulté muy compleja en
ciertas lineas por estar fuertemente afectadas por las absorciones teltricas
al punto que en algunos casos era sumamente dificil distinguirlas. FEn la
Fig. 212 se ejemplifica esta situacion.

Identificamos, ademés, lineas de helio tanto neutro como ionizado. Las
mas conspicuas son He T en 1,700 pm y He 11 en 1,012, 1,042, 1,693, v
2,188 um. Se pudieron identificar claramente lineas originadas por C, N,y O
tales como C 1 en 0,899, 0,906, 0,966 y 1,163 pm; N 111 en 0,934 y 2,115 pm
(en emision); O 11 en 0,899 y 1,070 pum.

[Conti & Howarth| (1999)) presentan un espectro entre 0,98 um y 1,05 um
de una estrella de tipo espectral similar O4V((f)), HD 229232, en el cual se
identifican las mismas lineas presentes en nuestra estrella salvo He 11 A1,042
pues no tienen espectro de este subtipo en esa region. [Hanson et al (2005)
presentan el espectro de HD 46223 pero en rangos muy acotados, i.e. 1,61—
1,75 pm y 2,07-2,2 pm, el cual coincide con lo obtenido por nosotros. Te-
nemos, sin embargo, algunas diferencias en la identificacién de lineas. Las
lineas en 1,042 pm, 1,693 um y 2,188 um son identificadas por
(2012)) y [Hanson et al|(2005)) como He 11 pero en la lista del NIST que utili-
zamos nosotros no estén, de hecho en el NIST so6lo hay transiciones de He 11
en 1,012 y 1,863 pum. NIST tampoco incluye la linea de N 111 A\2,115.

Ninguna de las lineas metdlicas identificadas por nosotros habfan sido
identificadas en la literatura consultada. Por lo contrario, en el espectro de
[Hanson et al] (2005) identifican una emision de C 1v A\2,078 la cual no esté
presente en nuestro propio espectro. Deberemos analizar mejor esta linea
para verificar si podria tratarse de una variacion intrinseca de la estrella.
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Figura 3.1: Espectros de HD 46223 (superior) y HD 52913 (inferior), estandar
teldrica, en el rango 0,9-1,16 pm.
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Figura 3.2: Idem figura pero ahora en el rango 1,16-1,4 ym. La linea
C 1 A1,167 se encuentra deformada posiblemente por residuos del proceso
de eliminacién de lineas telturicas. En la estdndar teltrica se ven emisiones
ficticias producto de un normalizado defectuoso. En la estrella de ciencia ese
mismo intervalo fue descartado porque presentaba mucha absorcién telirica.
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Figura 3.3: Idem ﬁgurapero ahora en el rango 1,4-1,68 um. En este rango
se observan multiples absorciones y emisiones residuales de la limpieza de las
lineas teluricas. Hacia los bordes se aprecia el efecto de la atmdsfera terrestre
y como el normalizado de ese orden fue defectuoso.
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Figura 3.4: Idem ﬁgura pero ahora en el rango 1,68-1,92 um. Se puede
apreciar la contaminacién teltarica insalvable del rango 1,82-1,91 pm
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Figura 3.5: Idem figura pero ahora en el rango 1,92-2,2 pym. Se pue-
den apreciar los grandes conglomerados de lineas teltiricas en el espectro de
HD 52913.
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Figura 3.6: Idem ﬁgurapero ahora en el rango 2,2-2,44 yum. En este rango
no se pudieron identificar lineas.
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3.1.2. HD 15570

HD 15570 es una estrella O4 If (Sota et al| [2011)), la clasificacion f en
el 6ptico se debe a que presenta fuerte emisién de N 111 A\4634, 4640, 4642
y emision de He 11 A\4686. Sus coordenadas ecuatoriales celestes (J2000) son
a =2"32M 49,421° y § = 61° 22’ 42,090”. Sus magnitudes en el visible y en
las bandas infrarrojas estudiadas en este trabajo son: V = 8,11, J = 6,52,
H = 6,23, K = 6,24. Esta estrella fue designada como estdndar espectral
por [Sota et al| ([2011). A diferencia de la clase V, la clase de luminosidad I
tiene estandares més calientes que HD 15570 pero estas estrellas no cuentan
con otras clases de luminosidad para comparar u observables con GNIRS.
También se encuentra entre las estrellas estudiadas por [Conti & Howarthl|
en la banda J y por [Hanson et al] (2003]) en las bandas H y K.

Para esta estrella también se obtuvieron espectros en el rango 0,9-2,5 ym
con S/N tipica de 150. En las Figs. a mostramos el espectro IR de
HD 15570 en distintos rangos espectrales junto al de la estrella estandar,
HD 23383 (subtipo B9 Vnn, nn por tener lineas muy ensanchadas debido a
alta velocidad de rotacion segtn [Sota et al| (2011])), para visualizar las lineas
y bandas teluricas. A la estdndar telarica no se le eliminaron las lineas de
origen atmosférico.

En esta estrella también se pudieron identificar lineas pertenecientes a las
series de Paschen y Brackett, aunque en algunos casos se las nota mas débiles
que en HD 46223. Como se verd més adelante, es probable que se deba a la
presencia de emisiones originadas por los vientos presentes en las estrellas
de esta clase. Esto se evidencia en Bry la cual tiene un perfil con forma
similar a un P-Cygni, aunque no podemos confirmarlo en esta instancia del
trabajo. Debemos analizar si durante la correccién por lineas telaricas no
hemos introducido un artefacto.

También se identificaron lineas de helio neutro e ionizado, He 1 en 1,279,
1,284, 1,700, 2,112—3, 2,164(7) pm; He 11 en 1,012, 1,042, 1,693 y 2,188 pum.
Las identificaciones pertinentes a los rangos explorados en [Conti & Howarth]
(1999); [Sana et al] (2012) y [Hanson et al] (2005 también coinciden con
nuestros datos.

Por el lado de los metales se encuentran representados C, N, O y Si.
Este altimo se observa en emisién en la mayoria de los casos. Las lineas
identificadas son C 1 en 1,163 y 1,167 pm (ambas en absorcion); C 1v en
2,070, 2,080 y 2,084 pm (en emision, la tercera algo marginal y por eso la
indicamos con un (7) en la Tabla; N 11 en 0,934 y 2,115 pm (la primera
en absorcion y la segunda en emision); O 11 en 1,070 pum (en absorciéon) y
Si v en 1,190 y 2,427 pm (en emision). La linea N 111 A2,115 y las tres
correspondientes al C 1v fueron, también, encontradas por
(2005)). Debemos hacer notar que las longitudes de onda en reposo de estas
lineas de C 1v publicadas en NIST difieren de las indicadas por [Hanson et al]

[@005).



40 CAPITULO 3. Resultados

©
——— ~—
= -
~ s
—
B = = 1%
o m -
| =, = |
(@] ™
~ ® >
r 0 ™ s
n op)] [l
— a2 —F
L p = ]
T s ©
- 49
— —
— —
r 0 1 £
o <+ 3
- 49
-3
L | g
[e]
—_ (0]
L $ | ko]
Ce) el
L E o] i 3
o, =
==
L 18 g
~— —
w ©
L o 18
oo |o
L ———— i
(]
I = = |
2+
= N
L o
©
Al [a¥)
r =4 @
(@)
o
L =
o
I B
|
(@) o
S ©
o

1.50

opezijew.rou olnyy

Figura 3.7: Espectros de HD 15570 (superior) y HD 23383 (inferior), estandar
teldrica, en el rango 0,9-1,16 pum.
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Figura 3.8: Idem ﬁgurapero ahora en el rango 1,16-1,4 pm. Hacia el final
del rango se ven emisiones ficticias producto de la gran absorcién atmosférica

v un normalizado defectuoso.
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Figura 3.9: Idem figura pero ahora en el rango 1,4-1,68 um. En este
rango no se observan lineas salvo las de H. Las absorciones y emisiones son
producto de un normalizado defectuoso debido a la influencia de las lineas
teltricas.
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Figura 3.10: Idem ﬁgurapero ahora en el rango 1,68-1,92 pym. Bre A\1,817
se encuentra entre las lineas teldricas. Se puede apreciar la contaminacion
insalvable del rango 1,84-1,91 um.
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Figura 3.11: Idem figura pero ahora en el rango 1,92-22 um. Se pue-
den apreciar los grandes conglomerados de lineas teltricas en el espectro de

HD 23383.
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Figura 3.12: Idem ﬁgurapero ahora en el rango 2,2-2.44 ym. Se observa
una linea en A2,202 pero la identificacién como O 1V no es segura.
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3.2. Comparaciéon entre ambos espectros

En la Tabla B] mostramos esqueméticamente todas las caracteristicas
espectrales identificadas en los espectros analizados. Indicamos su longitud
de onda, su identificacion (en ambos casos con signo de interrogacion cuando
no estamos seguros sobre su existencia o su identificacion respectivamente),
y la forma en que esta presente en cada espectro:

Tabla 3.1: Lineas espectrales identificadas en ambas estrellas.

A Identificacion Presencia
[m] [NIST] HD 46223 HD 15570
04V ((f)) O4lf
0,899 On abs. —
0,901 Pall abs. abs.
0,906 Ci1 abs. —
0,922 Pa9 (+ He I?) abs. abs.
0,925(7) N1v abs. —
0,926(7) O 1r? abs. —
0,934 N 111 abs. abs.
0,954 Pae abs. abs.
0,962 O 1r? abs. —
0,966 Ci1 abs. —
1,005 Pad abs. abs.
1,012 He 11 abs. em.
1,042 He 11* abs. abs.
1,070 Oon abs. abs.
1,093 Pary abs. abs.
1,163 Ci1 abs. abs.
1,167 C1 abs.(?) abs.
1,190 Siv — em.
1,279 He 1 — em.
1,281 Pap abs. abs.
1,284 He 1 — em.
1,317 N 11?7 — abs.
1,641 Brl2 abs. abs.
1,680 Brll abs. abs.
1,693 He 11* abs. abs.
1,700 He 1 abs. abs.
1,736 Br10 abs. abs.
1,817 Bre abs. —
1,945 Brd abs. abs.
2,070 Civ — em.

2,080 C1v — em.



3.2. Comparacién entre ambos espectros 47

A Identificacion Presencia
[pem] [NIST] HD 46223 HD 15570
04V ((f)) O41f
2,084(7) Cuv — em.
2,112—3 mezcla de He 1 — em.
2,115 N 1 em. em.
2,164(7) He1 abs abs.
2,166 Bry abs. em.
2,188 He 11* abs. abs.
2,202 O w? — abs.
2,401(7) Sim — abs.
2,427(7)  Siwv — em.

*: Esta identificacion no esta en la base de datos del NIST, pero si en|[Han|
fson et al (2005) y [Sana et al|(2012).

T: La identificamos como N 11T pero [Hanson et al| (2005) discute que
podria tratarse de C I1I.

De la Tabla se desprende que so6lo hay lineas relevantes (i.e. de He o
CNO) en unos pocos rangos. Dado que uno de los objetivos de este trabajo
es comenzar la construccién de un atlas espectral infrarrojo de estrellas ma-
sivas, nos concentramos en aquellos rangos espectrales donde se visualizan
las diferencias mas notables entre ambas estrellas. En las Figs.
y [B:I6] mostramos ambos espectros en algunos de estos rangos espectrales de
interés.

En la Fig. [BI3]se muestra el rango 1,0-1,3 um. Alli se observa claramente
como la linea de He 11 A\1,012 estd en absorcién en la estrella de secuencia
principal y en emision en la supergigante, ver Fig. [3.14] También se destaca
la linea de emision de Si 1vA 1,190 en la supergigante, pero aparentemente
ausente en la enana. Otras diferencias se pueden ver en el perfil compuesto de
Pag y He 1 AA1,279-1,284 um; en la supergigante, Paj esti evidentemente
distorsionada tal vez por el He 1 (presumiblemente en emision) o por efecto
de la pérdida de masa.

En el rango 1,5-1,8 um, Fig. [3.15] no se notan grandes diferencias.

Finalmente en el rango 2,05-2,35 um, se destaca la diferencia en la linea
Br, la cual estd en absorcion pura en la enana y en un pseudo P-Cygni en
la supergigante; ademés luce bastante diferente a lo mostrado por
. Dado que hay otras lineas de He 1 cerca (al igual que en Paf)
no descartamos que estas estén en emision deformando al H. Otra diferencia
notable, es la presencia de las lineas de emisién de C 1v en 2,068-78-84 um,
pero ausentes en HD 46223. También, la presencia en la supergigante de una
linea de absorcién notable, identificada como O 1v en 2,202 pm, la cual esta
ausente en la enana.
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3.2.1. Analisis particular de la banda J

El rango J del espectro result6é interesante en la comparacién de ambas
estrellas pues la diferencia vista en la linea He 11 A1.012 pym permite suponer
que es una regién apta para establecer criterios de clasificacién. Por este
motivo agregamos al andlisis los espectros de otras dos estrellas estandares
de clasificacion. Estas son:

» HD 93250 (04 I1I(fc)), supergigante con mismas caracteristicas que las
f (ver subsec. [3.1.2)) y ademas lineas de C 111 A\0,4647, 0,4650, 0,4651
en emision equivalentes a N 111 0,4634, lo que conforma la clasificacién

(fc).

» HD 96715 (04 V((f))z), enana con caracteristicas de una ((f)) (ver
subsec. [3.1.1]) pero la linea He 11 0,4686 es mucho més profunda que
las lineas He 10,4471 y He 11 A0,4542, lo que conforma la clasificacion

((f))z.

Ambas estrellas fueron observadas con el espectrografo infrarrojo FIRE, el
cual estd instalado en uno de los telescopios Magallanes, llamado Baade, del
Observatorio Las Campanas, Chile. Este espectrografo si bien es de resolu-
cion moderada (R ~ 5000), es 1til a nuestros propositos.

En la Fig. [3.18] mostramos los espectros de las cuatro estrellas en la
regién espectral ~ 1-1,35 pm. Identificamos lineas de H, He, C, N, O y
Si (ver Tabla [3.1). Notamos, especialmente, la linea de He 11 A1,012 pm,
la cual estd en emisiéon en la estrella supergigante, pero en absorcién en las
restantes. Medimos los anchos equivalentes (EW) en estos cuatro espectros y
obtuvimos —1,720, 1,478, 1,951 y 2,034 A en las clases de luminosidad I, I1I,
V y Vz respectivamente. Claramente se nota que presentan una progresion
similar a la observada en la linea o6ptica de He 11 en 0,4687 pm. Esta se
origina por la transicion electrénica entre el nivel principal 3 y el nivel 4 y
He 11 A1,012 pum se forma por la transicién del nivel 4 al 5. De manera que el
nivel superior de la primera es el inferior de la segunda. Lo cual sugiere que
estén relacionadas y se observen ambas en emision, ver Fig. [3.17 Esta linea
realmente surge como ideal para utilizarla como criterio de luminosidad en
estrellas O4.

Una progresion de anchos equivalentes similar ocurre con el blend (mez-
cla) entre PafS y He 1en 1,28 ym. Aunque en este caso no se ve tan claramente
pues la linea Paf podria estar afectando por los residuos del proceso de eli-
minacion de lineas teluricas, ya que esta linea también estd presente en la
estrella tipo-A utilizada (algo similar es esperable en otras lineas de la serie
de Paschen).

La linea de Si 1v A1,190 estd en emision en los espectros de las estrellas
de clase I, III y Vz pero ausente en la clase V. Esto nos hace considerar
la posibilidad de haber generado un artefacto durante la reduccion, lo cual
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deberé ser verificado en el futuro cuando trabajemos con una grilla mas
extensa.
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Figura 3.13: Espectros de HD 46223 y HD 15570 en el rango 1,00-1,35 pm.
Se nota como diferencia fundamental y mas conspicua el comportamiento de
la linea de He 11 A1,012. También se destacan las diferencias de intensidad
entre las lineas en el rango 1,16-1,17 pm: C 1 AA1,163—7; y Paf



3.2. Comparacién entre ambos espectros ol

1.20 ’ '

. HD15570 [04If] ]

Flujo normalizado
o
o

L HD46223 [04V((f))] 1

0.80 =

Pao Hell

\ \
1.00 1.01 1.02

longitud de onda [um]

Figura 3.14: Espectros de HD 46223 (abajo) y HD 15570 (arriba) en el rango
1,000-1,025 pum. La linea de He 11 A1,012 pasa de absorcién a emisién, por
otro lado, la linea Pad A1,005 es méas profunda en la enana.
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Figura 3.15: Espectros de HD 46223 y HD 15570 en el rango 1,5-1,8 pm.
Ambos espectros lucen parecidos, se ven las lineas Br11 A1,680, He 11 A1,693,
He 1 21,700, Br10 A1,736; Bre A1,817 s6lo pudo ser vista en la enana.
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Figura 3.16: Espectros de HD 46223 y HD 15570 en el rango 2,0-2,3 pm.
Notar las emisiones en 2,07 pum detectadas en la supergigante y no en la
enana y las lineas de absorcion en 2,19-2,20 pm. Las lineas de la enana son:
N 111 A2,115, He 1-++H A2,167, He 11 A2,188. Las lineas de la supergigante son:
C1v AX 2,070—80, N 111 A2,115, He 11 A2,188 y A2,202 pero la identificacion
como O 1V no es segura.
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Figura 3.17: Se muestra la progresion de la linea de He 11 \0,4686 p, se
la observa en emisién en la clase I luego en la clase III ya est4 levemente
en absorcién y en la clase V la absorcion es més profunda. Figura tomada

de |Sota et al.| (]2011[)
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Figura 3.18: Espectros obtenidos en GNIRS y en FIRE en el rango 1,0-1,3 pm






Capitulo 4

Conclusiones y trabajo futuro

RESUMEN: En este capitulo se describen las conclusiones obtenidas de
la comparacién entre los espectros infrarrojos de las estrellas masivas
HD 46223 y HD 15570 y se plantean algunas guias para continuar con
el trabajo.

4.1. Conclusiones

En este trabajo se realizé la reduccion y analisis de los espectros infra-
rrojos de alta resolucion de dos estrellas estandares O4, obtenidos con el
espectrografo GNIRS. Esto resulté parte de los pasos iniciales hacia la con-
feccién de un atlas de espectros infrarrojos que represente todos los subtipos
O y clases de luminosidad. En las Figs. a mostramos los espectros
obtenidos, cubriendo el rango espectral 0,89-2,46 pm. Alli se pueden ad-
vertir las lineas identificadas y listadas en la Tabla B.I} Estas lineas fueron
identificadas mediante NIST y la literatura existente.

Respecto al instrumento utilizado para obtener las observaciones, conclui-
mos que el espectrografo GNIRS de Gemini es un instrumento muy confiable
pues con los datos obtenidos fue posible reproducir lo observado por [Conti &]

[Howarth] (1999) y [Hanson et al] (2003]). Se pudo detectar las mismas lineas

publicadas por ellos y sumar nuevas.

Es importante destacar que el procesamiento de los espectros infrarrojos
es muy laborioso, implica que algunas etapas no pueden ser automatizadas.
La utilizacién de las lineas teliricas para la calibracion en longitud de onda
es muy importante, ya que permite una 6ptima eliminacién de las mismas
en los espectros de ciencia. Para esto se generé una lista de lineas telaricas
inédita a partir del espectro sintético generado por ATRAN pues no habia
listas disponibles acordes a nuestros datos. De manera que se pudo tener una
densidad de lineas acorde a lo observado con nuestra resolucion.

57
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Se pudo ver que pequenas diferencias en las soluciones obtenidas entre los
espectros de ciencia y teltricos originan problemas en la descontaminacién de
los primeros. Esto se quiso evitar al aplicar la misma solucién al espectro de
ciencia pero no siempre dio resultados satisfactorios pues las lineas teluricas
dependen exclusivamente del estado atmosférico que era obviamente ligera-
mente distinto durante cada integracién. Por otro lado, encontramos zonas
con muy baja absorcién teltrica tales como los rangos 0,800-1,050 pm, 1,52—
1,57 pm, 1,218-1,292 pm, 2,090-2,154 pm. Esto significa que no es posible
calibrar en longitud de onda tnicamente con lineas teltaricas. Sin embargo,
es necesario que las lamparas de comparacién tengan mas elementos ya que
so6lo Argén no fue suficiente.

Es muy importante identificar las lineas estelares de la estrella telurica
para evitar contaminaciones en el espectro de ciencia como emisiones espi-
reas o eliminacién de lineas de la estrella de ciencia luego de la “limpieza”
de lineas teluricas. En la literatura consultada se dice que sélo restaron las
lineas de hidrégeno que son las més prominentes en general.

Se tuvieron que descartar las regiones comprendidas en 1,36-1,410 pm
y 1,79-1,93 pum pues estaban muy contaminadas por absorcién teltrica, de
manera que las torna inservibles para extraer informacién. Esto nos sugiere
que al disenar las observaciones se pueden evitar estas zonas sin peligro de
perder datos.

Se pueden diferenciar claramente supergigantes de enanas observando en
el rango J el comportamiento de la linea He 11 A1,012 pues en la primera se
muestra en emisién y en la segunda en absorcion. Ademés se observa una
progresién del ancho equivalente con las clases de luminosidad I1I y Vz. Dicho
esto, se propone esta progresiéon como un criterio primario de clasificacién en
clase de luminosidad por lo menos para este subtipo. En contraparte la banda
H no mostré lineas que nos sugieran lo mismo de manera que nos permite
pensar que probablemente no es un buen rango para establecer algtn criterio.
Luego, en la banda K se presentan diferencias en la linea Brvy formando un
pseudo P-Cygni, ademas se pudieron observar las lineas de C 1v en 2,068 pm,
2,078 pm, 2,084 pm y, si la identificacién es correcta, O 1v en 2,202 um las
cuales estan ausentes en la enana. Aunque C 1v 2,078 habia sido detectada
en HD 46223 por [Hanson et al] (2003]).

Por todo esto, la banda J se erige como la més indicada para diferenciar
entre clases de luminosidad. Sin embargo, considerando que la banda K
suele ser la més apropiada para observar estrellas cuya luz se encuentra
muy absorbida por el gas y polvo que las envuelve, encontramos algunas
diferencias que podrian servir como criterios (secundarios) para ello.
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4.2. Trabajo futuro

Para avanzar con la confeccién del atlas infrarrojo serd necesario conti-
nuar con el procesamiento de las 12 estandares ya observadas con GNIRS.
Ademas resta observar y reducir las estrellas que faltan para obtener como
minimo una estandar por subtipo espectral. Con este objetivo también sera
necesario mejorar la identificacion de las lineas de las estrellas esténdares
teliricas para asi disminuir el peligro de eliminar lineas de la estrella de
ciencia.

Una vez procesados estos espectros se identificaran todas las lineas espec-
trales posibles y se medirdn sus anchos equivalentes para intentar establecer
criterios cuantitativos de clasificacién, aunque sabemos que claramente el
estudio taxondémico de los espectros es la principal fuente generadora de co-
nocimiento.

Los espectros de alta resolucién se procesaran para convertirlos en baja
resolucion y de esa manera analizar si hay cambios significativos en los crite-
rios (a adoptar con las medidas obtenidas en los espectros de alta resolucion).
Con este conjunto de datos se podra generar una nueva grilla con criterios
de clasificacion en el IR.

Somos conscientes que el andlisis cualitativo es de méaxima importancia
pero un andlisis cuantitativo resulta tutil para determinar la capacidad de los
espectros en el NIR para derivar parametros estelares ya determinados en el
optico. Por lo tanto se intentara comparar los espectros observados con sin-
téticos (e.g. generados con el codigo FASTWIND ([Puls et al] R005) u otros)

para poder realizar una retroalimentacién entre modelos y observaciones.







Apéndice A

Registros de observacion

A.1. Tablas

61



62 APENDICE A. Registros de observacion

Tabla A.1: Datos de la observaciéon de HD 46223

Acentral  Desplazamiento en la ranura Tiempo Universal Tiempo de exposicion Masa de aire

[um] [arcsec] 19/04/13 [s]

1,942 -0,8 05:59:08,8 85 1,416
1,942 1,7 06:00:42,8 85 1,425
1,042 1,7 06:02:16,8 85 1,434
1,942 -0,8 06:03:51,3 85 1,443
2,002 -0,8 06:07:53,8 70 1,467
2,002 1,7 06:09:12,8 70 1,476
2,002 1,7 06:10:32,3 70 1,484
2,002 -0,8 06:11:51,3 70 1,493
2,062 -0.8 06:15:39,8 70 1,519
2,062 1.7 06:16:58,8 70 1,528
2,062 1.7 06:18:18,3 70 1,538
2,062 -0.8 06:19:37,3 70 1,547
2,122 -0,8 06:23:17,80 60 1,574
2,122 1,7 06:24:27,30 60 1,583
2,122 1,7 06:25:36,30 60 1,592
2,122 -0,8 06:26:45,80 60 1,602
2,182 -0,8 06:30:13,80 60 1,63
2,182 1,7 06:31:22,80 60 1,64
2,182 1,7 06:32:32,30 60 1,65
2,182 -0,8 06:33:41,80 60 1,66
2,242 -0,8 06:37:08,80 70 1,693
2,242 1,7 06:38:27,80 70 1,705
2,242 1,7 06:39:47,30 70 1,718
2,242 -0,8 06:41:06,30 70 1,731
2,302 -0,8 06:44:43,80 95 1,77
2,302 1,7 06:46:27,80 95 1,788
2,302 1,7 06:48:11,80 95 1,807
2,302 -0,8 06:49:56,30 95 1,827

21/04/13

2,362 -1,04 05:44:32,80 105 1,38
2,362 1,46 05:46:26,80 105 1,39
2,362 1,46 05:48:21,30 105 14

2,362 -1,04 05:50:15,30 105 1,411
2,4219 -1,04 05:54:33,80 135 1,437
2,4219 1,46 05:56:58,30 135 1,452
2,4219 1,46 05:59:22,30 135 1,467
2,4219 -1,04 06:01:46,80 135 1,482
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Tabla A.2: Datos de la observacién de HIP 34002

Acentral  Desplazamiento en la ranura Tiempo Universal Tiempo de exposicion Masa de aire

[pm] [arcsec] 19/04/13 [s]
1,942 0,5 07:08:27,30 40 1,637
1,942 22,02 07:09:16,80 40 1,644
1,942 -2,02 07:10:05,80 40 1,651
1,942 0,5 07:10:55,30 40 1,659
2,002 0,5 07:11:48,30 35 1,666
2,002 -2,02 07:12:32,80 35 1,673
2,002 -2,02 07:13:16,80 35 1,68
2,002 0,5 07:14:01,30 35 1,687
2,062 0,5 07:14:46,3 35 1,519
2,062 -2,02 07:15:30,8 35 1,528
2,062 -2,02 07:16:14,8 35 1,538
2,062 0,5 07:16:58,8 35 1,547
2,122 0,5 07:17:47,30 30 1,723
2,122 22,02 07:18:26,30 30 1,729
2,122 -2,02 07:19:05,80 30 1,736
2,122 0,5 07:19:44,80 30 1,742
2,182 0,5 07:20:24,80 30 1,749
2,182 -2,02 07:21:04,30 30 1,756
2,182 -2,02 07:21:43,30 30 1,763
2,182 0,5 07:22:22,80 30 1,769
2,242 0,5 07:23:05,80 35 1,777
2,242 -2,02 07:23:50,30 35 1,785
2,242 22,02 07:24:34,30 35 1,793
2,242 0,5 07:25:18,80 35 1,802
2,302 0,5 07:26:06,80 40 1,811
2,302 -2,02 07:26:56,30 40 1,82
2,302 -2,02 07:27:45,30 40 1,83
2,302 0,5 07:28:34,80 40 1,839
21/04/13
2,362 0,67 06:14:38,80 55 1,338
2,362 -1,82 06:15:43,30 59 1,343
2,362 -1,82 06:16:47,30 55 1,349
2,362 0,67 06:17:51,30 55 1,354
2,4219 0,67 06:18:59,30 75 1,361
2,4219 -1,82 06:20:23,80 75 1,368
2,4219 -1,82 06:21:47,80 75 1,375

2,4219 0,67 06:23:11,80 75 1,383
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Tabla A.3: Datos de la observacién de HD 15570

Acentral  Desplazamiento en la ranura Tiempo Universal Tiempo de exposicion Masa de aire

[pm] [arcsec] 30/10/13 [s]
1,942 -1,6 10:32:59,70 60 1,337
1,942 0,9 10:35:09,70 60 1,337
1,942 0,9 10:37:19,70 60 1,338
1,942 -1,6 10:39:29,70 60 1,339
2,002 -1,6 10:44:08,70 95 1,34
2,002 0,9 10:46:08,20 95 1,341
2,002 0,9 10:48:08,20 95 1,342
2,002 -1,67 10:50:08,70 95 1,343
2,062 -1,6 10:54:37,70 40 1,345
2,062 0,9 10:56:07,20 40 1,346
2,062 0,9 10:57:37,70 40 1,347
2,062 -1,6 10:59:07,70 40 1,348
2,122 1,6 11:02:59,70 30 1,35
9,122 0,9 11:04:09,70 30 1,351
2,122 0,9 11:05:19,20 30 1,352
2,122 -1,6 11:06:29,20 30 1,352
2,182 -1,6 11:09:58,70 25 1,355
2,182 0,9 11:10:58,20 25 1,356
2,182 0,9 11:11:58,20 25 1,357
2,182 -1,6 11:12:58,20 25 1,357
92,2419 1,6 11:16:17,70 30 1,36
2,2419 0,9 11:17:27,20 30 1,361
2,2419 0,9 11:18:37,20 30 1,362
2,2419 1,6 11:19:47,20 30 1,363
2,302 1,6 11:23:16,70 35 1,367
2,302 0,9 11:24:36,70 35 1,368
2,302 0,9 11:25:56,20 35 1,37
2,302 -1,6 11:27:16,20 35 1,371
2,362 -1,6 11:30:55,70 45 1,375
2,362 0,9 11:32:35,70 45 1,377
2,362 0,9 11:34:15,70 45 1,379
2,362 -1,6 11:35:55,70 45 1,381
2,4219 -1,6 11:39:59,70 60 1,387
2,4219 0,9 11:42:09,20 60 1,39
2,4219 0,9 11:44:19,20 60 1,393
2,4219 -1,6 11:46:29,20 60 1,396
2,482 1,6 11:51:08,70 85 1,403
9,482 0,9 11:54:08,20 85 1,408
2,482 0,9 12:17:13,20 85 1,449
2,482 -1,6 12:20:13,20 85 1,455
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Tabla A.4: Datos de la observacién de HD 23383

Acentral  Desplazamiento en la ranura Tiempo Universal Tiempo de exposicion Masa de aire

[pm] [arcsec] 30/10/13 [s]

1,942 0,5 12:37:02,70 55 1,268
1,942 2 12:38:07,20 55 1,269
1,042 -2 12:39:11,70 55 1,27
1,942 0,5 12:40:15,70 59 1,271
2,002 0,5 12:41:24,20 80 1,272
2,002 -2 12:42:53,70 80 1,274
2,002 -2 12:44:23,20 80 1,276
2,002 0,5 12:45:52,20 80 1,277
2,062 0,5 12:47:25,20 65 1,279
2,062 -2 12:48:39,70 65 1,281
2,062 -2 12:49:53,70 65 1,282
2,062 0,5 12:51:08,20 65 1,284
2,122 0,5 12:52:26,20 45 1,285
2,122 -2 12:53:20,70 45 1,286
2,122 -2 12:54:14,70 45 1,287
2,122 0,5 12:55:09,20 45 1,289
2,182 0,5 12:56:07,20 40 1,29
2,182 -2 12:56:56,70 40 1,291
2,182 -2 12:57:45,70 40 1,292
2,182 0,5 12:58:35,20 40 1,293
2,242 0,5 12:59:25,70 40 1,294
2,242 -2 13:00:14,70 40 1,295
2,242 -2 13:01:04,20 40 1,297
2,242 0,5 13:01:53,20 40 1,298
2,302 0,5 13:02:46,70 75 1,3

2,302 -2 13:04:10,70 75 1,302
2,302 -2 13:05:35,20 75 1,304
2,302 0,5 13:06:59,20 75 1,306
2,362 0,5 13:08:27,20 85 1,308
2,362 -2 13:10:01,70 85 1,311
2,362 -2 13:11:35,70 85 1,313
2,362 0,5 13:13:10,20 85 1,316
2,422 0,5 13:14:48.,70 110 1,319
2,422 -2 13:16:47,70 110 1,322
2,422 -2 13:18:46,70 110 1,326
2,422 0,5 13:39:48,70 110 1,368
2,482 0,5 13:41:52,20 75 1,372
2,482 2 13:43:16,20 75 1,376
2,482 -2 13:44:40,70 75 1,379

2,482 0,5 13:46:04,70 75 1,382
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