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En el mismo momento en que el hombre descubrio la vastedad
del universo y se dio cuenta de que aun sus mas disparatadas
fantasias eran infimas comparadas con la verdadera dimen-
sion de la Via Ldctea, tomo medidas para asequrar que Sus
descendientes no pudiesen ver las estrellas en lo mads minimo.
(...) A medida que avanzaba la tecnologia y se contaminaban
los centros urbanos, las noches se fueron quedando sin estre-
llas. Nuevas generaciones alcanzaron la madurez ignorando
totalmente el firmamento que habia pasmado a sus mayores y
estimulando el advenimiento de la era moderna de la ciencia
y la tecnologia. Sin darse cuenta siquiera, justo cuando la as-
tronomia entraba en su edad de oro, la mayoria de la gente
se apartaba del cielo en un aislamiento cosmico que solo ter-

mindo con los albores de la exploracion espacial.

Carl Sagan (1934-1996)
Astronomo estadounidense.
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Summary of the thesis

The aim of this thesis is to design the photometric system for Gaia space mission
(ESA), to be launched at the end of 2011. This set of bands must allow the correct
classification of Gaia sources, parameterize them in terms of their physical properties
and, furthermore, permit the evaluation of the chromatic effects in the astrometric

measurements.

The considered payload design (Gaia-2), include broad and intermediate photo-
metric bands. The recent payload design changes (February 2006), substitutes the
filters by low resolution spectrophotometry. This change was produced, ensuring
the correct identification of the spectral regions covered by the photometric bands
proposed in this PhD, accepted previously to this change in the design. In this way,
Gaia-3 implements the same photometric system considered here but with prisms,

instead of filters.

The intermediate band filters are more effective to measure discrete spectral
features. But for the fainter stars without enough signal in intermediate bands, and
for the very crowded stellar fields, Gaia have also broad band photometry alocated

in the astrometric instrument, with higher angular resolution.

There are a lot of existing photometric systems, but none of them is optimum
for Gaia, due to wide kind of stars, the large amount of sources to be observed with

Gaia (10%) and due to the wide aparent luminosities to be observed by the satellite.

In photometric system design it was needed to have clear in mind the scientific
targets of the mission and, in particular, of photometry. A list of key scientific
targets (ST) was created, prioritizing them as function of their importance in the
global context of Gaia. The photometric system was then optimized according to this
priorities. In this way, we decided to optimize the system for isolate stars, without
multiplicities and, among these, the crucial stars to understand the Milky Way.
The used methodology was to look at the useful stars to study each of the galactic
populations, identifying the best tracers for each scientific goal and selecting the
representative stars at different directions, distances, interstellar absorption, etc.
The final ST list is formed by 9183 stars. There were also considered some non
prioritary sources and there were introduced “a posteriori” to produce some changes
in the photometric system without losing the ST characterization (for instance, the

optimization of the band centered on H, to detect the emission line stars.
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Along this thesis, we have developed a simulation tool of Gaia photometric ob-
servations. This simulator is flexible enough to adapt changes in the instrument and
in the passbands. The goal is to simulate the detected photon counts and the asso-
ciated error, considering both the end of the mission or a single transit. This errors
are useful to make an estimation of the astrophysical parameters determination and

their associated recovered uncertainties.

The different proposals to be the Gaia photometric system were evaluated objec-
tively using a mathematical entity, called Figure of Merit (FoM), to show how good
the results were for each photometric system, independently with the classification
and parameterization algorithms. Using this FoM, we could propose changes in the
passbands to increase the value of the FoM, and getting the optimum photometric
system for Gaia. The FoM concept is based on the characterization of the sensitivity
of the passbands to slight changes on the astrophysical parameters of the observed
source. Changes in the fluxes are compared with the observational errors, consid-
ering in some cases a certain a priori knowledge of the source (as for instance, the

knowledge of the parallax from astrometry).

The result of this study was the creation of C1M (medium band) and C1B (broad
band) systems, with 14 and 5 bands, respectively. As a brief summary, 3 of the C1B
bands are located at the left of Hg line, on H, line and at the right of the Paschen
jump. The other 2 passbands fill the gap between the other passbands. In C1M
system the passbands are located to measure the Balmer jump and Balmer series,
the Call H line, the Mgl+MgH bands, TiO bands for cold stars and CN bands for
R and N type stars. an extra passband is located to measure the flux at the spectral

range covered by the radial velocity spectrometer, wich measure the Ca triplet.

Once the Gaia photometric system is defined, the final chapter of the the-
sis deal with the inverse problem, trying to recover the astrophysical parameters
from C1M+C1B observations. This job is done by the classification working group
(ICAP), but in this thesis we give some guides to deal with this subject, using the
criteria to propose the set of bands. The color-color diagrams showed could be used

in the future to the creation of the classification algorithms.
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1 Introduccion

El propédsito de esta tesis es disenar el conjunto de filtros que constituyen el
sistema fotométrico de la mision espacial Gaia, de la Agencia Espacial Europea
(ESA, en su acrénimo inglés). Estos filtros deben permitir la clasificacién de los
objetos observados por Gaia (estrellas, cudsares, objetos del Sistema Solar, etc.),
parametrizarlos en términos de sus propiedades fisicas y ademas permitir la evalua-

cién de los efectos cromaticos en las medidas astrométricas.

Esta memoria se divide en cuatro grandes bloques. En el primero de ellos se
establecen los objetivos cientificos del sistema fotométrico. En el segundo bloque se
crean las herramientas necesarias para el disenio y evaluacion de los filtros. En el
tercer bloque, se disenan y describen los filtros y se procede a la seleccién de los
mismos. Finalmente, en el cuarto bloque se analiza su retorno cientifico. Siguen a
estos cuatro bloques, el capitulo de conclusiones y trabajo de futuro, el capitulo de

bibliografia y apéndices y le precede el presente capitulo introductorio.

1.1. La mision Gaza

La mision astrométrica Gaia fue aprobada en octubre de 2000 como piedra angu-
lar (cornerstone) del programa Horizon 2000+ de la ESA con fecha de lanzamiento
no posterior al ano 2012. Tras su lanzamiento, Gaia se situard en 6rbita de Lis-
sajous alrededor del segundo punto de Lagrange del sistema Sol-Tierra-Luna (L2)
(a 1.5 - 105 km de la Tierra). En febrero del anio 2006, el Science Programme Com-
mitte (SPC) de ESA aprob6 undnimemente la misién y su presupuesto y se entrd en
la fase B2 con el consorcio EADS-Astrium como primer contratante. El lanzamiento

esta previsto para diciembre de 2011.
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El objetivo principal de Gaia es clarificar la estructura, formacién y evolucién
de nuestra galaxia, la Via Lactea, a partir de un censo cuantitativo de las pobla-
ciones estelares que en ella se encuentran (Perryman et al. 2001; Mignard 2005).
Hard un barrido del cielo de forma similar a como lo hizo la misién Hipparcos (Per-
ryman et al. 1997; ESA 1997) también de la ESA, obteniendo astrometria (posicién,
movimiento propio y paralaje), fotometria (entre, aproximadamente, 300 y 1100 nm)
y espectros (entre 848-874 nm para determinar velocidades radiales) de més de mil
millones de estrellas, es decir, casi el 1% de nuestra galaxia, ademds de estrellas
de las galaxias del Grupo Local, otras galaxias, cudsares y objetos del Sistema So-
lar. Gaia observard, durante 5 anos, todos los objetos del cielo mas brillantes que,
aproximadamente, magnitud visual V' = 20 mag (25 segun el tipo espectral de la
estrella). La precision en la astrometria se espera que sea de unos 7 pas a V' = 10,
12-25 pas a V. = 15 y 100-300 pas a V' = 20 (dependiendo del tipo espectral).
En la Fig. 1.1 se puede observar el salto cuantitativo que representa la precision
de Gaia respecto a catdlogos anteriores. La fotometria alcanzard el mismo limite
de completitud. Las velocidades radiales se obtendran para unos 100-150 millones
de estrellas con magnitudes inferiores a V' = 17 mag con precisiones alrededor de
1-15 km s7!, dependiendo de la magnitud aparente y del tipo espectral de la estrella
y de la densidad en el cielo (Katz et al. 2004; Wilkinson et al. 2005). En la tabla 1.1
se muestra para qué distancia el error en la paralaje alcanza el 10 % para estrellas de
distintos tipos espectrales. En la Fig. 1.2 se puede ver qué implican estas precisiones

en el estudio de la Galaxia.

Para el estudio del origen y evolucion de la Galaxia no sdlo es necesario saber
las posiciones y velocidades de las estrellas (posiciones en el espacio de fases, de
seis dimensiones), sino también la informacién sobre las propiedades fisicas (edades
y abundancias quimicas) de las mismas. A diferencia de la misién Hipparcos (ESA
1997), en la que sdlo se observaron 120000 estrellas, con Gaia es impensable comple-
mentar la astrometria con campanas fotométricas y espectrométricas desde la Tierra
para los 10 objetos que se observaran hasta V = 20-25 mag. Por este motivo Gaia
incorpora en la carga 1til del satélite el instrumento fotométrico para clasificar los ob-
jetos y determinar los parametros fisicos basicos de cada tipo de objeto (por ejemplo,
para estrellas, estos parametros son la temperatura, la luminosidad, la composicién
quimica, etc.). Ademds, la fotometria es absolutamente necesaria para obtener una
astrometria precisa al nivel del microsegundo de arco, puesto que la correccién de
los efectos cromaticos requiere informacion de la distribucion espectral de energia

de cada objeto.
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Figura 1.1: Evolucién en el tiempo de la precisidn en los catdlogos astrométricos. Sin duda
la utilizacién de plataformas espaciales para realizar medidas astrométricas ha permitido
una gran mejora de precision en las posiciones de las estrellas y Gaia, a su vez, representa
un gran salto hacia adelante.

Las caracteristicas de la misién Gaia se resumen en las préximas secciones y se
pueden encontrar més extensamente explicadas en el 'Red Book’ de la misién (GAIA
Study Report, ESA (2000)). La documentacién mas actualizada sobre el satélite se
puede encontrar en http://www.rssd.esa.int/index.php?project=GAIA.

1.1.1. Objetivos cientificos

Como ya ha sido mencionado, el principal objetivo de Gaia es observar las carac-
teristicas fisicas, la cinematica y la distribucién de una gran fraccién del contenido
estelar de nuestra galaxia y, asi, esclarecer su dindmica y estructura y, consecuente-
mente, su formacion e historia evolutiva. Entender nuestra galaxia nos ayudara, por
supuesto, a entender las otras galaxias espirales similares a la nuestra, proporcio-

nando, por primera vez, tests cuantitativos para los modelos de formacion galactica.
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Figura 1.2: Distancia y precisiones esperadas con las que Gaia podra contribuir en nuestro
conocimiento de la Via Lactea. La imagen de fondo de esta figura es un mapa del cielo

obtenida en el observatorio de Lund en los afos 40 del siglo pasado.

Los ritmos de formacion estelar, o SFR en su acrénimo inglés, nos indican las
proporciones y el nimero cumulativo de estrellas formadas en cada poblacion galacti-
ca considerada: bulbo, disco interno, entorno solar, disco externo y halo de la Via
Lactea (ver sec. 2.1.1). Esta informacion, unida a la informacién cinemaética y de

abundancias quimicas, permitird determinar la historia evolutiva de la Galaxia.

El hecho de que Gaia determine distancias (y por tanto luminosidades) y los
parametros fisicos de las estrellas, de cualquier poblacién estelar, permitira avanzar
enormemente en el campo de la astrofisica estelar. Todas las partes del diagrama de
Hertzsprung-Russell (ver sec. 2.1.2) seran calibradas directamente; desde las estrellas
presecuencia principal a los estadios finales, pasando por las etapas intermedias de

evolucién y desde las enanas marrones a las estrellas O més masivas, ...

Se obtendran muestras de estrellas variables de practicamente todos los tipos,
incluyendo binarias eclipsantes, de contacto o semi-contacto, pulsantes, ... Dentro
del grupo de estrellas pulsantes debemos incluir los calibradores estandares de dis-

tancias, como son las Cefeidas, las RR-Lyrae y las variables de largo periodo (LPV
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Tabla 1.1: Distancias para errores relativos de las paralajes ~10 %: d,, V(d,) sin considerar
absorcién interestelar (corresponde aproximadamente a la direccién del polo galdctico), daps,
V(daps) cuando se considera una absorcién promedio del plano galdctico de 0.7 mag kpc 1.

Las precisiones de la paralaje estan extraidas de la tabla 8.4 de ESA (2000).

SP My do(pc) V(do) dans(pc) V(dabs)
B1vV —-32 20000 13.2 7000 15.7
AOV  0.65 8500 15.2 4500 16.8
A3V 1.5 7000 15.7 3800 17.1
A5V 1.95 6500 16.0 3500 17.3
F2V 3.6 4500 16.7 2700 17.8
F8 V 4.0 4000 17.0 2500 18.1
G2V 4.7 3500 17.2 2200 18.2
K3V 6.65 2400 18.4 1600 19.1
MO V 8.8 1200 19.7 1000 20.0
M8V 135 500 21.8 450 22.1

G8III 0.8 9000 156 4400 17.1
K3III 03 10000 15.3 4800 17.1
MO III —0.4 13000 15.2 5500 17.2
M7III —-0.3 17000 15.9 6300 18.1

BoIb —6.1 33000 11.5 9500 15.4

WD 8.0 1500  18.9 1200 19.2

en inglés). Se podran, asi, establecer sus relaciones periodo-luminosidad en funcién

de un amplio rango de parametros estelares, incluyendo la metalicidad.

Gaia también observara muchas estrellas binarias y maltiples con fracciones de
masa (¢ = %) muy pequenas (hasta ~ 0.1). Se estima que se podrén detectar
hasta unas 10 millones de binarias més cercanas que 250 pc, detectando incluso mas
hasta distancias superiores a 1 kpc. Algunas companeras pueden ser de naturaleza
subestelar, ya sean enanas marrones o planetas. Se podran distinguir entre estos dos
tipos de companera mediante la masa, el alineamiento y la forma de la érbita, siempre

y cuando se conozca los parametros orbitales del sistema. Aunque hay programas
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especificos para la deteccién de sistemas planetarios extrasolares, la astrometria
de Gaia con precision de ~ 10 pas contribuird enormemente en este campo de

investigacion.

El Sistema Solar también es un objetivo importante de la mision. El satélite
observaré los cuerpos menores de nuestro sistema planetario, y se estima en un millon
el niimero de nuevos objetos descubiertos por Gaia, incluyendo un gran nimero de

objetos con drbitas cercanas a la Tierra (NEOs, o Near Earth Objects).

Gaia también hara aportaciones en el campo de la astronomia extragaldctica. Por
ejemplo en lo referente a la estructura, dinamica y poblaciones estelares presentes en
el Grupo Local (especialmente en las nubes de Magallanes, M31 y M33), movimientos
espaciales del Grupo Local, barrido multicolor de galaxias y estudio de supernovas,
nucleos galacticos y cudsares. La observacion de cudsares permitird mejorar en uno
o dos drdenes de magnitud la materializacién del ICRS (International Celestial Re-
ference System, es decir el conjunto de prescripciones y convenciones que, junto con
el modelo requerido definen para cualquier tiempo la triada de ejes necesarios para

situar los objetos celestes).

Ademas de todos los campos anteriormente mencionados en los que Gaia hard una
importante contribuciéon, también debemos anadir el campo de la fisica fundamental,
ya que, a la precision de los microsegundos de arco los efectos relativistas, como por
ejemplo la curvatura gravitacional de la luz, son relevantes. Gaia determinara los
pardametros relativistas (7 y ) y el momento cuadrupolar solar (J2) con una pre-

cisién sin precedentes.

Como puede verse, con un censo preciso de posiciones, distancias, movimientos
espaciales (movimiento propio y velocidades radiales) y fotometria de aproximada-
mente mil millones de objetos completo hasta magnitud visual V' = 20-25 mag, la
lista de objetivos cientificos de Gaia es larguisima. A continuacién se presenta un

breve resumen de los objetos observados:

109 estrellas de la Via Lictea

105-107 galaxias resueltas

10° supernovas extragaldcticas

500000 cudsares
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» 10°-10° objetos nuevos del Sistema Solar
= Mas de 50000 enanas marrones

= 30000 planetas extrasolares

= 200000 enanas blancas del disco

= 200 casos de microlentes gravitatorias

» 107 binarias resueltas dentro de 250 pc

1.1.2. Principios

Una mision astrométrica como Gaia tiene la capacidad de proporcionar medidas
globales de las posiciones y sus cambios debido al movimiento propio y a la paralaje,
en relacion al ICRS a partir de un gran nimero de cudsares observados por la
propia misién. El satélite Hipparcos (1989-1993) demostré que se podia obtener
una precisién de milisegundos de arco (mas) con un barrido continuo del cielo,
observando en dos direcciones al mismo tiempo (ESA 1997). Con la tecnologia actual,
y siguiendo este mismo principio pero sustituyendo el detector fotométrico por un
conjunto de CCD y aumentando el tamano del campo de visiéon, podemos conseguir
una mejora de precisiéon de un factor 100 o superior, observar objetos 1000 veces

mas débiles y unos 10000 objetos mas que Hipparcos.

La astrometria nos proporciona sélo dos componentes del movimiento espacial.
Necesitamos medir también el movimiento en la direccién de la visual (velocidad
radial). Las velocidades radiales seran obtenidas en Gaia gracias a la correlacién
cruzada entre los espectros obtenidos por el propio satélite y espectros de compara-
cion. La velocidad radial de la estrella obtenida asi, nos ayudara a detectar sistemas

binarios.

La eleccién del rango del espectrégrafo [848-874 nm| (Munari 1999a) fue moti-
vada por un ntumero de consideraciones. Esta region es cercana a los maximos de
emision del tipo de estrellas observadas mayoritariamente por el instrumento: las
estrellas F, G y K. En el espectro de estas estrellas existen tres lineas intensas del
calcio en este rango que permiten medir las velocidades radiales, incluso a relaciones

1

senal-ruido muy bajas (obteniendo oy = 15 km - s™' a S/N~ 1 por pixel, para
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una estrella de tipo K1 V), asi como para las estrellas con bajo contenido metalico.
Para las estrellas mas calientes, en esta region espectral predominan las lineas del
hidrégeno de la serie de Paschen, las cuales son muy visibles en las estrellas con
rotacion réapida. Dicha regién contiene una banda interestelar difusa, localizada a
862 nm, que parece ser un trazador fiable del enrojecimiento interestelar. Ademas,
la extincion en el dominio del espectrografo de velocidades radiales es la mitad que
en la regién del filtro V. Por tultimo, este rango espectral se encuentra basicamente
libre de lineas teltricas de absorcion y, por lo tanto, se puede utilizar desde Tierra

incluso antes del lanzamiento del satélite.

La luminosidad, temperatura efectiva, masa, edad y composicion de las estrellas
nos las proporciona la fotometria multicolor. La fotometria de Gaia en el diseno
contemplado en esta memoria se puede dividir en fotometria de banda ancha o BBP
(Broad Band Photometry), y en fotometria de banda intermedia o MBP (Medium
Band Photometry). La BBP se usa para la correccién de la cromaticidad en el plano
astrométrico, junto con la determinacion de los parametros astrofisicos, tarea, ésta
ultima, que comparte con la MBP. Para poder reconstruir la historia de formacién de
la Galaxia, las abundancias deberian poder ser determinadas con una incertidumbre
menor que 0.2 dex, mientras que las temperaturas lo deberian ser con precisiones
mejores que el 5 % para estrellas calientes y mejores que el 2 % para las estrellas frias.
Ademas, se deberia poder determinar por separado las abundancias de elementos de

la familia del hierro y los elementos « (elementos multiples de la particula a: Mg,
Si, Ca, Ti, ...).

A diferencia de la fotometria desde la superficie terrestre, las observaciones desde
Gaia no se ven afectadas por la atmosfera. El sistema fotométrico puede sacar
partido de esta ventaja y potenciar esta capacidad, y que a la vez sea éptimo para

practicamente todo el diagrama Hertzsprung-Russell (HR).

1.1.3. Instrumentos

Siguiendo los principios mencionados en el apartado anterior, se ha propuesto

un diseno para la carga 1til del satélite (Fig. 1.3).

Durante las fases A y Bl de desarrollo de la misién, la carga ttil y la concep-

ciéon de los instrumentos ha sufrido diversas modificaciones, algunas para rebajar
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Figura 1.3: La carga dtil de Gaia consiste en dos telescopios dedicados a la astrometria
y a la fotometria de banda ancha (ASTRO-1 y ASTRO-2), separados por el llamado
angulo basico, del orden de 106°, y de un instrumento para hacer espectros para extraer
las velocidades radiales de los objetos y la fotometria de banda intermedia (SPECTRO)

costes en la medida de lo posible, y otras como consecuencia de diversas pruebas
tecnoldgicas. Esta tesis se ha desarrollado en paralelo a todos estos cambios y ha ido
adaptandose a los mismos. El instrumento que se describe en esta memoria de tesis
es el conocido como Gaia-2, propuesto en abril de 2002. Respecto al modelo anterior
de instrumento, la carga ttil fue redisenada para que cupiera en una lanzadora rusa
Soyuz-Fregat, en vez de en una lanzadora Ariane 5 pensada en un primer momento
para la misién. Recientemente, en febrero de 2006, el consorcio EADS-Astrium ha
propuesto una revision completa de la carga 1til con importantes implicaciones en
el instrumento fotométrico. Este concepto, Gaia-3, se describe al final de esta tesis
(sec. 7.2). A pesar de estos drésticos cambios, los principios y objetivos aqui des-
critos, asi como los métodos y las herramientas de evaluacién creados siguen siendo

validos.

La configuracién general de los instrumentos en el disenio de Gaia-2, se resume

rapidamente en:

1. La filosofia de la mision es la misma que la que se usé en Hipparcos, es decir, dos
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telescopios astrométricos (ASTRO) separados un éngulo, denominado dngulo
bdsico de unos 106°, que comparten un mismo plano focal. En dicho plano
focal se incluye un mapeador del cielo o ASM (Astrometric Sky Mapper) que se
dedica a la deteccion de objetos y seleccion a bordo del propio satélite para cada
direccién astrométrica. Ademas, en el plano focal astrométrico, se incluyen, por
supuesto, las CCD dedicadas propiamente a la astrometria (AF, Astrometric
Field) y también se incluyen en dicho plano focal las CCD dedicadas a la
fotometria de banda ancha (BBP, Broad Band Photometry).

2. Un telescopio (SPECTRO), en el que un dicroico divide parte de la luz hacia el
espectrégrafo de velocidades radiales (RVS en su acrénimo inglés), que observa
en la regién espectral comprendida en 848-874 nm a una resolucién nominal
de 11500, y en otro plano focal se realiza la fotometria de banda intermedia
(MBP, Medium Band Photometry). En este plano focal fotométrico, de forma
analoga a como se ha explicado para el caso del instrumento ASTRO, tam-
bién habrd mapeadores, (llamados en este caso SSM: SPECTRO Sky Mapper)

dedicados a la deteccién de los objetos.

3. La carcasa opto-mecanico-térmica, que comprende (i) la estructura toroidal
que soporta todos los espejos y planos focales, donde se alojan los instrumentos
ASTRO y SPECTRO, (ii) escudo solar para evitar la incidencia directa de
luz solar, (iii) control de la inyeccién de calor del médulo de servicio al de
carga 1til, (iv) mecanismo de aislamiento del espejo secundario para cada
instrumento astrométrico, y (v) sistema de monitorizacién del dngulo bésico,

aunque sin control activo.

Segin Hgg (2002a,b), el limite superior en la densidad de estrellas en el cielo
para que Gaia las pueda procesar se establece en 50000—100000 estrellas. En cambio,
estimaciones mds recientes (Evans 2004) muestran que el tratamiento de los datos
con el MBP es posible para densidades estelares de hasta 2-4 - 10° estrellas/grado
cuadrado a magnitud 20. Estas nuevas estimaciones amplian considerablemente la

region galdctica observada, tal y como se muestra en la Fig. 1.4.

1.1.3.1. ASTRO

El instrumento dedicado a la astrometria se compone de dos telescopios idénticos.

Cada uno de estos telescopios tiene una focal muy larga (50 m), formado por seis
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Figura 1.4: Figura 7 extraida de Evans (2004) en la que se muestra un mapa de las
densidades estelares utilizando el modelo de galaxia de Besancon por debajo de magnitud
20 en el filtro centrado en 585 nm del sistema 2F (ver sec. 5.1). Las lineas continuas se
dibujan para 50000 y 150000 estrellas por grado cuadrado y las discontinuas para 100000
y 200000 estrellas por grado cuadrado. Un limite de tan sélo 50000-100000 excluye un
diamante con vértices [ = £100° y b = +10°. En cambio, un limite de 200000 estrellas
por grado cuadrado excluiria una porcién menor situada cerca del centro galactico.

espejos anastigmaticos de superficies asféricas.

El sistema 6ptico resultante es bastante compacto. La pupila de entrada resul-

tante es de 1.7 x 0.7 m? con una forma rectangular.

El plano focal consiste en un conjunto de CCD funcionando en modo TDI ( Time-
Delayed Integration), trasladando la carga a la misma velocidad que los objetos
barren el plano focal debido al continuo escaneo del satélite (a un ritmo de 607 /s).
De esta forma se consigue integrar las imagenes de las estrellas directamente dentro
de cada CCD. Por diseno, la disposicion de CCD vy filtros en el plano focal asegura

la redundancia en caso de posibles fallos.

Se pretende determinar la zona del plano focal por donde pasan los objetos, ya
que la mayoria del cielo esta vacio. Utilizando esta predeteccion podremos bajar a
Tierra s6lo una pequena regién, llamada ventana, alrededor de cada objeto (que in-
cluya su disco de Airy de difraccién). Puesto que la precisién astrométrica depende
de la precision en la direccion de barrido y no en su direccién perpendicular, hacemos

una especie de degradado de la resolucién en esta direccion transversal, para asi dis-
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Figura 1.5: Plano focal del instrumento astrométrico. Las dos primeras columnas de CCD
corresponden al mapeador, ASM, para detectar las posiciones de los objetos. A conti-
nuacion el objeto atravesara el campo astrométrico, AF, propiamente dicho y finalmente
se obtendra fotometria de banda ancha, BBP, gracias a cuatro columnas de CCD.

minuir la telemetria de la misién, formando asi los llamados samples (conjuntos de

pixeles que sumamos).

El plano focal tiene tres funciones asignadas (Fig. 1.5): (i) el ASM (Astrometric
Sky Mapper), destinado a detectar los objetos que entran en el campo de vision;
(ii) campo astrométrico (AF, Astrometric Field), dedicado plenamente a las medi-
das astrométricas; y (iii) el campo fotométrico de banda ancha (BBP, Broad Band
Photometer).

= El Astrometric Sky Mapper (ASM) se compone de dos columnas de 10
CCD sin filtro, que permiten la deteccién auténoma de los objetos (una colum-
na para cada telescopio). Las probabilidades de deteccién dependen de la mag-
nitud y de la densidad de objetos en el campo de vision, siendo practicamente
la unidad para magnitudes por debajo de 20, cayendo rapidamente hacia cero
para objetos méas débiles (Arenou et al. 2005). La deteccién a bordo tiene
varias ventajas: i) se pueden desechar los pixeles que no contengan informa-
cién (Hgg 2005a), reduciendo asi el ruido de lectura de la CCD y la cantidad



1.1. La misién Gaia 15

2 =
e} «©
T T

=
N
T

Respuesta normalizada (energia)

Figura 1.6: Bandas anchas G y GS de Gaia correspondientes a la luz blanca de los planos
focales de ASTRO y SPECTRO, respectivamente.

de informacién que se debe bajar a la Tierra, reduciendo asi la telemetria; ii)
permite la deteccion no sesgada de todos los objetos hasta la magnitud limite;
y iii) se podréan asi detectar objetos no predecibles, como supernovas, objetos
del Sistema Solar, etc. Ademés la deteccién a bordo es totalmente necesaria,
pues no existe ningun catalogo de entrada tan completo como el que Gaia

proporcionara.

» El campo astrométrico (AF) estd formado por una matriz de 11 columnas
(AF01-AF11) de 10 CCD cada una. La confirmacién de los objetos detectados
en ASM se realiza con la primera columna de CCD (AF01). Esta confirmacion
es necesaria porque se deben rechazar aquellas falsas detecciones provocadas
por eventos de particulas esptreas (rayos césmicos, etc.) y ruido en el limite

de deteccion.

Puesto que la precision astrométrica crece con la senal recibida, las obser-
vaciones astrométricas se realizaran sin filtro. La transmisién de los espejos
convolucionada con la respuesta cuédntica (QE) de las CCD definen una banda

ancha de luz blanca llamada G (ver Fig. 1.6).

El tamano de los pixeles es de 10 x 30 um? (lo que representa una escala an-
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gular del pixel de 44.2 x 132.6 mas?), con ALxAC, siendo AL la direccién de
escaneo del cielo (Along Scan), y AC (Across Scan) la direccién transversal.
Como se puede comprobar, la direccion de mayor resolucién es la direccion de
escaneo y no la transversal, ya que la precision astrométrica depende principal-
mente de la resoluciéon en la direccién de barrido, como ya se ha mencionado.
Las 11 columnas de CCD son idénticas. Sin embargo, en la tultima colum-
na (AF11) se lee una regién mayor alrededor de cada estrella para obtener
un mapa del entorno de cada estrella al final de la misiéon. Esto puede ser
especialmente 1til para los objetos del Sistema Solar. Sin embargo esto atin

estd siendo considerado y ultimamente se ha propuesto trasladar esta funcion
a la CCD de ASM (Hgg 2005b).

= Por ultimo, en el plano focal de ASTRO encontramos también un niimero de
CCD dedicadas a la fotometria de banda ancha (BBP). Consisten en 4
columnas de 10 CCD cada una. Cada CCD tiene un tiempo de integracion de
unos 3 segundos. En principio, los filtros se pueden distribuir en las 40 CCD
en cualquier combinacion 6ptima desde el punto de vista astrofisico. Para el
estudio de las estrellas variables, por ejemplo, convendria situar un filtro por
columna de CCD. Asi se podrian obtener de forma cuasi-simultanea medidas
de la estrella en diferentes filtros. Ello implicaria restringir el niimero de filtros
de banda ancha al nimero de columnas de CCD (es decir, cuatro). Se de-
berd valorar si es conveniente restringir el nimero de filtros o, por el contrario,

anadir mas filtros que columnas de CCD optimiza el retorno astrofisico.

La fotometria de banda ancha se dedica, como ya hemos mencionado ante-
riormente, a proporcionar medidas multicolor y multiépoca de cada objeto
observado para permitir la correcciéon cromatica, deteccién de binariedades,
NEOs (Near Earth Objects), determinar la informacién astrofisica de los ob-

jetos extensos y estelares, etc.

1.1.3.2. SPECTRO

Este instrumento estd situado entre los dos ASTRO. SPECTRO esta compuesto
por un telescopio de 3 espejos anastigmaticos, con una focal menor (4.17 m frente
a los 50 m de ASTRO) puesto que la resolucién espacial no es esencial para la

fotometria. La pupila de entrada, rectangular también, es de 0.75 x 0.70 m?.
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Figura 1.7: Esquema del plano focal del instrumento SPECTRO-MBP. Los valores
MBP01-MBP20 indican las posiciones fisicas de las CCD en la direcciéon de escaneo,
independientemente de su funcionalidad (deteccién o fotometria) y de la asignacién de
filtros en ellas. EIl SPECTRO Sky Mapper (SSM), en la que no se situard ningtn filtro,
se sitda en las columnas MBPO01, 02, 06 y 07.

SPECTRO contiene un mapeador (SSM: SPECTRO Sky Mapper), el espec-
trometro de velocidades radiales (RVS) y el fotometro de banda intermedia (MBP).

Nuevamente se utiliza la tecnologia CCD con transferencia de carga (TDI) para
el disefio del plano focal, con pixeles de 10 x 10 ym? (500 x 500 mas) para el campo
fotométrico y de 20 x 20 um? para el espectrémetro. El disefio del plano focal de
SPECTRO también asegura la redundancia en caso de posibles fallos durante la

mision.

En la Fig. 1.7 se puede ver el esquema del plano focal del instrumento SPECTRO
y la distribucién de los filtros del MBP.

» El espectrémetro de velocidades radiales (RVS) obtiene espectros de
las fuentes brillantes (hasta V' ~ 15-17) y se basa en un espectrégrafo con
colimador, rejilla de transmision y un prisma. La direccién de dispersion es en
la direccién de escaneo. El plano focal consiste en dos columnas de tres CCD
operando en modo TDI, proporcionando un tiempo total de integraciéon de
unos 60 segundos. El espectrometro tiene una buena uniformidad de dispersién
en su rango de trabajo (848 nm < A < 874 nm). La resolucién espectral varia

entre 0.0754 y 0.0744 nm/pixel en todo el campo visual.
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1.2.

» La fotometria de banda intermedia (MBP) consiste también en 40 CCD

distribuidas en 20 columnas de 2 filas cada una. Las primeras 10 columnas se
iluminan directamente desde el telescopio SPECTRO. Estas CCD estan opti-
mizadas para longitudes de onda rojas (CCD-Red) y poseen un mayor grosor y
un recubrimiento antireflectante. Las otras 10 columnas reciben sélo la luz azul
que deja pasar el dicroico que desvia la luz roja hacia el espectrografo. Estas
otras CCD estdn optimizadas para las longitudes de onda azuladas (CCD-
Blue), teniendo el mismo grosor que una CCD “normal” pero anadiéndole

también un recubrimiento antireflectante.

En SSM se detectan estrellas de magnitud menor a 20. Las bandas espectrales
necesitaran filtros fijados directamente a la matriz de CCD. Cada filtro dispon-
dré de una o mas columnas de CCD con un tiempo de integracién por columna

de unos 12 segundos.

Ya hemos comentado que para el estudio de estrellas variables seria conveniente
la colocacion de un mismo filtro para todas las CCD de una columna. De las
20 columnas en total hay cuatro CCD-Red dedicadas a mapeadores en las que
no se alojan filtros fotométricos. A la banda efectiva de luz blanca en estas
CCD sin filtro lo llamaremos GS, ver Fig. 1.6, andlogamente a la magnitud G
definida para ASTRO.

De esta forma, restandole estas 4 CCD ocupadas por el SSM, quedan 16 colum-
nas disponibles para asignar filtros de banda intermedia. Uno de los filtros ‘ro-
jos’ debe cubrir la misma regién espectral que la del RVS, alrededor de 860 nm,
para poder calibrar el flujo del espectro obtenido. Esto deja, pues, 15 columnas

libres a la hora de definir el sistema fotométrico de banda intermedia.

Sistemas fotométricos

Existen multitud de sistemas fotométricos (una lista exhaustiva puede encon-

trarse en la base de datos de sistemas fotométricos en Asiago (ADPS) accesible

en la pagina web: http://ulisse.pd.astro.it/Astro/ADPS/ y un agradable re-

sumen en el que se explica la historia y utilidad de los sistemas fotométricos mas

relevantes se puede encontrar en Bessell (2005)). Pero ninguno de estos sistemas es

optimo para la implementacion en el espacio en una mision como Gaia. Los sis-

temas fotométricos creados para la observacion desde la Tierra se ven limitados por
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la absorcién por parte de la atmoésfera de ciertos intervalos espectrales, como por
ejemplo las bandas de O3 y HyO. Ademas, los sistemas fotométricos existentes sue-
len estar disenados para un cierto intervalo de tipos espectrales o tipos de objeto.
En cambio, el sistema fotométrico de Gaia debe asegurar la determinacién de los
parametros astrofisicos de cualquier tipo de estrella a lo largo de todo el diagrama
de Hertzsprung-Russell, pero, ademas, debe tener en cuenta que Gaia también ob-
servara cuasares, galaxias, objetos del Sistema Solar, etc, y que también deben ser

caracterizados correctamente.

Ademsds, Gaia permitira la extension de la fotometria estelar a regiones galacticas
donde los patrones de clasificacion clasicos ya no seran validos debido a variaciones
sistemédticas en las abundancias de elementos en las atmoésferas estelares y en la

materia interestelar.

Sumado a todo ello, Gaia debe caracterizar astrofisicamente tanto los obje-
tos muy brillantes como aquellos situados en el limite de deteccion del satélite

Por lo tanto, debido a la gran variedad de objetos y a su rango de luminosidades

aparentes, disenar un nuevo sistema fotométrico se convierte en una necesidad.

Ello no impide, sin embargo, aprovechar la experiencia adquirida hasta ahora
con el uso de los diversos sistemas fotométricos existentes para amoldarlos a nues-
tro proposito. Asi pues, en las secciones siguientes repasaremos algunos de los sis-
temas fotométricos existentes méas ampliamente utilizados en el rango 6ptico con el
propésito de ver cémo abordan ellos problemas similares a los que nos encontramos
para crear el sistema fotométrico de Gaia y a partir de los cudles se basaran algunas

de las propuestas creadas para Gaia (ver resumen en la tabla 1.2 de la pag. 24).

1.2.1. Sistema Johnson, o sistema de Arizona

Whitford (1940) fue el primer trabajo en el que se mostraron las ventajas de la
fotometria fotoeléctrica. Pero no fue hasta la introduccién del tubo fotomultiplicador
refrigerado 1P21, sensible sobre todo a las longitudes de onda azules, a mediados
de la década de 1940 y el desarrollo de las técnicas de amplificacion de bajo ruido
que se produjo un gran impulso a la fotometria de precisiéon. Utilizando esta nueva

técnica, Johnson & Morgan (1953) crearon el sistema UBV.
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Los filtros azul y amarillo originales fueron escogidos porque se utilizaron los
cristales disponibles en aquella época, de manera que al usarlos con el tubo fotomul-
tiplicador 1P21 se correspondian con las respuestas fotograficas del azul (A\,(B) ~
436 nm, Blue en inglés) y del visual (A,(V) ~ 545 nm). Un filtro més hacia el ul-
travioleta (A\,(U) ~ 367 nm), 1til para las estrellas muy calientes, se obtuvo al usar
un cristal violeta comin. Para las observaciones desde la Tierra, el limite hacia las
longitudes de onda cortas de este filtro U varia debido a que la absorcion atmosférica

en esta region espectral varia con el tiempo y con nuestra posicion en la Tierra.

El fototubo 1P21 mencionado dominé el desarrollo de sistemas fotométricos du-
rante 30 anos. Pero aunque en el rango azul este fotomultiplicador tenia una alta
sensibilidad, en el rojo no era tan éptima. Sin embargo, desde el mismo momento de
su introduccion, se intentd extender la fotometria hacia longitudes de onda mayores,
por ejemplo, en trabajos como Kron & Smith (1951). Pero los detectores creados
tenfan una ganancia muy baja y una corriente oscura muy alta, lo cual restringia
los estudios a las estrellas méds brillantes. Atun y asi se incorporaron los filtros R, 1
de Kron al sistema de Johnson & Morgan ademas de otros filtros més infrarrojos,
JKLMN (Johnson 1965, 1966) utilizando detectores y bolémetros de PbS (sulfuro
de plomo).

No fue hasta mediados de la década de 1970 que aparecieron nuevos materiales
de deteccién que permitieron mejorar sensiblemente la respuesta en el rango rojo
e infrarrojo del espectro (por ejemplo el GaAs, los fototubos multialcalinos o los
fotodiodos de InSb, ...). Aprovechando estos nuevos detectores, Cousins (1976)
definié una lista de estandares fotométricas extraordinariamente precisas para los

filtros de Johnson.

Por dltimo Glass (1973), con observaciones utilizando el detector de InSb anadié la
banda H (~ 1630 nm) entre las bandas I y J.

Asi, poco a poco, se conformd lo que ahora se conoce como sistema de Johnson
o de Arizona (ver Fig. 1.8, donde se muestran los filtros del sistema de Johnson que

caen dentro del rango espectral de Gaia).

Asi pues, la eleccién de estos filtros no se baso tanto en las propiedades astrofisicas
de los objetos observados como en la disponibilidad de cristales para construir dichos
filtros. Sin embargo, se han hecho muchos estudios utilizandolos y el peso de la

historia y el poder comparar con medidas a lo largo del tiempo ha provocado que
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este sistema perdure hasta nuestros dias. Para la misiéon que nos planteamos ahora
se deberfan utilizar los filtros que més retorno astrofisico prometan. Si conseguimos
el objetivo de crear un sistema fotométrico capaz de clasificar la gran variedad de
objetos de Gaia, y dado el elevado niimero de estrellas observadas, los filtros de Gaia
se convertiran en los que més objetos hayan observado y por ello podrian llegar a
convertirse en el sustituto natural del sistema Johnson como sistema fotométrico de

referencia.

1.2.2. Sistemas Stromgren y Vilnius

Con la aparicién del fotomultiplicador 1P21, ademas del sistema de Johnson
(sec. 1.2.1) surgieron otros sistemas fotométricos. Uno de estos sistemas fue el pre-
sentado por Stromgren (1956), que consiste en el conjunto de filtros uvby especifi-
camente pensado para caracterizar las estrellas B, A y F, y en particular la medida

de la discontinuidad de Balmer (ver capitulo 2), la metalicidad y la temperatura.

Para aislar las caracteristicas del espectro se requieren por lo general filtros
fotométricos con una transmision en un intervalo de longitudes de onda estrecho.
Esta restricciéon no permite utilizar los filtros basados en cristales coloreados con
tintes quimicos, donde la transicién entre transmisién maxima y bloqueo de fotones
es normalmente de decenas de nanémetros. Para hacer filtros estrechos, o filtros con

los limites m&s abruptos, se deben usar filtros interferométricos.

Los filtros interferométricos se componen de varias capas de material parcial-
mente transmisor separadas cierta distancia. Esta separacion es la que, mediante
fenémenos de interferencia, selecciona las longitudes de onda de nuestro interés.
Combinando diversas capas se pueden crear filtros con una respuesta de transmisién

mas o menos compleja.

A diferencia de los filtros de Johnson, los filtros de Stromgren no se solapan. El
filtro u (A, ~ 350 nm) se halla situado enteramente en longitudes de onda menores
al salto de Balmer y el filtro v (A, ~ 400 nm) en longitudes de onda mayores,
situado en una regiéon con mucha absorcién debido a lineas metalicas. El filtro b
esta centrado en una regién mucho menos afectada por los elementos metalicos de la
estrella que el B de Johnson. El filtro y estd centrado como el filtro V' de Johnson,

pero es mas estrecho. A estos cuatro filtros Crawford & Mander (1966) anadieron
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dos mas, centrados en la linea Hpg, para extraer luminosidades de las estrellas B y

poder estimar temperaturas de las estrellas A tardias, F y G tempranas.

Paralelamente, Straizys & Zdanavicius (1965) desarrollaron el sistema fotométri-
co de Vilnius con 7 filtros (UPXYZVYS), algunos practicamente equivalentes a los
del sistema de Stromgren (uvby). El sistema de Vilnius extiende las capacidades del
sistema de Stromgren a tipos espectrales mas frios y permite la deteccion de estrellas
peculiares. Més recientemente, Straizys et al. (1996) proponen el sistema combinado
de Stromvil (Fig. 1.9) que consiste en anadir al sistema de Strémgren los 3 filtros
de Vilnius que no tienen analogo en Stromgren, éstos son los filtros P, Z y S con

longitudes de onda centrales iguales a 374, 516 y 656 nm, respectivamente.

1.2.3. Sistema de Ginebra

Un sistema fotométrico a medio camino entre un sistema de banda ancha co-
mo el de Johnson y uno de banda intermedia como el Stromvil se desarroll6 en el
Observatorio de Ginebra en la primera mitad de la década de 1960 (Golay 1962).
Tres de sus filtros son muy similares a los filtros UBV de Johnson (ver sec. 1.2.1 y la
tabla 1.2) y se les designé con el mismo nombre. El sistema de Ginebra anade cuatro
filtros més (By, By, V1 v G) solapados con estos tres filtros mas anchos (Fig. 1.10),
para medir mejor las trazas espectrales que dan informacién sobre la metalicidad
o luminosidad de las estrellas observadas. El hecho de que estos filtros sean mas

anchos que los de Stromvil permite estudiar objetos mas débiles.

1.3. Objetivo de la tesis

Hemos visto en la sec. 1.2 algunos de los sistemas fotométricos disponibles en
el momento en que se planteé la misién Gaia. Dado que Gaia observara del orden
de 10° objetos, debemos escoger el sistema de filtros que mejor asegure una recu-
peracién de las propiedades fisicas de la mayoria de los objetos (o al menos de los
més importantes para estudiar el origen y evolucion de la Via Lactea, ya que éste
es el objetivo primordial de la misién, ver sec. 1.1). Este es el objetivo de esta tesis:
disenar el sistema fotométrico de Gaia de acuerdo con los objetivos cientificos y las

restricciones instrumentales.
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Figura 1.8: Filtros del sistema de Johnson-Cousins (Johnson 1965; Cousins 1976) que
caen dentro del intervalo espectral observable con Gaia
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Figura 1.9: Sistema de Stromvil (StraiZys et al. 1996) resultado de substituir U, X, Yy
V del sistema de Vilnius (filtros en rojo) por los filtros u, v, b e y de Stromgren (filtros

en negro) respectivamente. El sistema de Stromvil estd formado finalmente por u, P, v,
b, Z vy, S
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Figura 1.10: Sistema de Ginebra (Golay 1962). La informacién que en Johnson se en-
globaba en un filtro ancho similar a B de este sistema, ahora se separa en By y Bs. La

misma estrategia se lleva a cabo separando V en Vi y G.

Tabla 1.2: Longitud de onda central y anchura equivalente de los filtros de los sistemas

explicados en el texto: Johnson, Stromvil, Ginebra.

Johnson-Cousins Ginebra

Band U B \Y R I u B B B Vi V G
Ao (nm) | 360 440 550 700 900 346 402 424 448 540 550 580
AN (nm) | 40 100 80 210 220 46 40 81 42 46 72 44
Stromvil

Band u P % b Z y S Hpy Hgy

Ao (nm) | 350 374 411 467 516 547 656 486 489

AX (nm) | 30 26 19 18 21 23 20 3 15

Ao: longitud de onda central

AM: Anchura a altura-mitad (FWHM)
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Como hemos visto, los sistemas fotométricos descritos hasta aqui no se adeciian
demasiado bien a nuestro proposito. Un sistema tan utilizado como el de Johnson
no es 6ptimo para la determinacién de composiciones quimicas, por ejemplo, y por
otro lado, los filtros tan estrechos como el de Hg limitan el estudio inicamente a las

estrellas mas brillantes.

Existen, sin embargo, para los sistemas fotométricos expuestos en la sec. 1.2 mu-
chos estudios y se han analizado formas de extraer la informacién fisica subyacente.
Las propiedades de los filtros utilizadas para extraer la informacién astrofisica en los
sistemas existentes se deberia tener presente en el momento de crear cualquier nue-
vo sistema de filtros (capitulo 5). De la misma forma, si en alguno de los sistemas
mencionados, hay algin filtro que ha demostrado una gran utilidad para nuestro

proposito, no debemos dudar en incluirlo en nuestro sistema fotométrico final.

Como ya hemos mencionado (sec. 1.1.3), Gaia contempla tanto fotometria de
banda ancha como de banda intermedia. Los filtros de banda intermedia seran mas
efectivos a la hora de medir en detalle ciertas trazas espectrales que permitan ex-
traer, por ejemplo, abundancias quimicas. Pero para aquellas estrellas demasiado
débiles para proporcionar suficiente senal en los filtros estrechos o pertenecientes a
campos estelares demasiado densos para la resolucion angular de SPECTRO, atn
dispondremos de los filtros de banda ancha situados en el instrumento astrométrico
y, aunque la extraccién de datos astrofisicos no sea tan precisa, ya que el propésito
de incluir filtros de banda ancha se debe mas a la necesidad de corregir la cromatici-
dad y serd este objetivo el que prime en la definicion del sistema, se deberia también

asegurar la posibilidad de hacer astrofisica con ellos.

Durante las fases A y Bl de desarrollo de la misién, la comunidad cientifica
involucrada ha estado organizada en grupos de trabajo. En particular, esta tesis se
enmarca en el Photometry Working Group (PWG) compuesto por unas 20 personas

activas de diferentes instituciones europeas.

1.4. Estructura del trabajo

Para crear el sistema fotométrico que mejor se adapte a los objetivos cientificos de

Gaia, antes de nada debemos definir y concretar muy bien cudles son estos objetivos.
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En la parte I de esta memoria de tesis, tras revisar someramente en el capitu-
lo 2 cudl es la informacion de las estrellas, definiremos cudles son los objetos que
deberemos asegurar que el sistema sepa analizar y extraer su informacion astrofisica
y con qué precisién (capitulo 3). Los objetos deberdn ser priorizados de acuerdo a

su importancia respecto de los objetivos cientificos.

Puesto que las observaciones de Gaia todavia no existen, debemos crear una
herramienta que nos permita simular las observaciones. Esto lo haremos en la parte I1
(capitulo 4) de la memoria. Esta herramienta de simulacion ha de ser suficientemente

flexible para acomodar cambios del instrumento y de los filtros.

Una vez hecho esto ya estaremos en condiciones (en la parte III) de proponer

sistemas fotométricos para la misién (capitulo 5).

Una vez definido el sistema fotométrico de la misién, tanto el de banda ancha
como el de banda intermedia, llega el momento, en la parte IV, de confirmar o no la
bondad de este sistema a la hora de recuperar los parametros astrofisicos (capitulo 6)

definidos en la parte I.

Finalmente, en el capitulo V, tras presentar las conclusiones del trabajo, analizare-

mos cémo encaramos el trabajo futuro de la fotometria de Gaia.
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”Lo mucho se vuelve poco con desear otro poco mas”

Francisco de Quevedo (1580-1645)

Escritor espanol






2 La informacion astrofisica

La parte I de esta memoria de tesis esta dedicada a definir qué esperamos que

nos proporcione el sistema fotométrico de Gaia.

Como hemos mencionado en el capitulo 1, la misién Gaia es una misién clave
para entender la dindamica y estructura de la Via Lactea, y consecuentemente, su
formacion e historia. El sistema fotométrico de la misién tiene que caracterizar los
objetos observados en término de sus parametros astrofisicos (es decir, tempera-
tura, luminosidad, composicién quimica y edad), con una precisién suficiente para
describir cuantitativamente la evolucién quimica y dindmica de la Galaxia a lo largo
de todas las distancias al centro galactico. La fotometria también es necesaria para
corregir las aberraciones cromaticas del plano focal astrométrico para alcanzar el

nivel de precisién del microsegundo de arco deseado.

Asi, en este capitulo, que puede considerarse ain como parte de la introduccién
de la tesis, recordaremos cémo son las estrellas de la Via Lactea que observaremos
con Gaia (sec. 2.1), cémo son sus espectros (sec. 2.2) y cdmo recuperar la infor-
macion astrofisica que contienen (sec. 2.3). No tratamos aqui de revisar los tltimos
conocimientos sobre estas materias, sino simplemente recordar al lector el escenario
bésico en el que nos moveremos a lo largo de esta tesis. Para conocer mas detalla-
damente la contribuciéon de Gaia en cada uno de los campos mencionados aqui re-
mitimos al lector a leer el libro de definicién de la misién (ESA 2000), en el que se
compilan los problemas abiertos en el conocimiento de la Galaxia (su composicién,

historia, forma, ...), la astrofisica estelar, etc.
Mas adelante, ya en el siguiente capitulo (cap. 3), nos preocuparemos de definir

un conjunto de estrellas representativas de la Via Lactea y que permitan desenmas-

carar como fue, es y sera nuestra Galaxia.

31



32 Capitulo 2. La informacion astrofisica

2.1. ;Cbémo es la Via Lactea y sus estrellas?

2.1.1. Poblaciones galacticas

Nuestra Galaxia contiene una variada poblacion de estrellas, de diferentes tipos,
edades, abundancias quimicas, cinemaética, etc, ademas de cierta cantidad de gas
y polvo. Para entender la Via Lactea, los astronomos han clasificado las estrellas
en diferentes poblaciones en base a las propiedades cinematicas y las edades de las

estrellas.

El satélite Hipparcos (ESA 1997) hizo una muy importante contribucién al estu-
dio de nuestra galaxia, dada la calidad sin precedentes de sus paralajes y movimientos
propios. Utilizando datos de Hipparcos se pudo, por ejemplo, determinar con ma-
yor precision la rotacion galactica a partir de la cinematica de las estrellas cefeidas
(Feast et al. 1998), se estudio el sistema local de asociaciones OB (de Zeuuw et al.
1999), se obtuvieron nuevos e interesantes resultados acerca del Cinturén de Gould
(Torra et al. 1997) y se determinaron los pardmetros cinematicos de la estructura
espiral de la Galaxia a partir de diferentes poblaciones estelares (Mishurov & Zenina
1999).

Someramente, podemos identificar en la Galaxia una estructura denominada de
disco, que a su vez se puede dividir en disco delgado y disco grueso, un bulbo en el
centro del disco, y un gran halo que rodea las otras estructuras mencionadas (ver
Fig. 2.1).

Halo: El halo de la Via Lactea contiene unas 10? estrellas viejas y pobres en metales,
asi como unos 140 ciimulos globulares conocidos. Asi pues, las estrellas del halo
representan solo una centésima parte de las estrellas de la Galaxia, pero son las
estrellas mas deficientes en metales y, a su vez, objetos muy viejos. El modelo
de formacion de galaxias grandes contempla las fusiones de galaxias pequenas
o bloques pequenos. Este proceso en la formacion de la Via Lactea deja huellas
en las distribuciones cinematicas de las estrellas y pueden ser contempladas en
la actualidad en forma de las denominadas corrientes del halo. Es por ello que
las estrellas del halo més externo pueden utilizarse para desvelar los procesos
de formacién. Las metalicidades y cinematica encontradas en el halo apuntan

a la existencia de subpoblaciones dentro del mismo: el halo interno y el halo



2.1. ;Coémo es la Via Lactea y sus estrellas? 33

The Two Micron All S

Figura 2.1: Estructura de una galaxia espiral barrada como la Via Lactea. El hecho
caracteristico de las galaxias espirales son los brazos con forma espiral que forman las
estrellas jévenes de su disco. En el centro se encuentra el bulbo y envolviéndolo todo el
halo. En amarillo se muestran las coordenadas galdcticas (longitud y latitud galactica)

siempre con el Sol en el centro del sistema de referencia.
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externo, aunque esto se podra y se investigara mas gracias a Gaia.

Bulbo: Las estrellas del bulbo se cree que son viejas, aunque no tanto como las
del halo, y poseen un momento angular muy bajo, situadas en la regién mas
interna de la Galaxia. Su metalicidad varia ampliamente en un rango centra-
do en la abundancia del Sol. Las estrellas del bulbo comparten propiedades
fisicas y dinamicas tanto con las estrellas del halo como con las del disco. Hay
muchas preguntas atn sin responder sobre el bulbo, principalmente debido a la
dificultad de observacién dada su lejania del Sol y la gran cantidad de materia
interestelar que hay en el disco que bloquea la radiacion optica de las estrellas
del bulbo en su camino a nosotros. En cambio, observando en el rango infrar-
rojo del espectro, podemos observar mejor la regién central de la Galaxia y

asi se puede derivar més informacién del bulbo (Picaud & Robin 2004).

Disco delgado: El disco galactico es la estructura mas evidente de la Via Lactea
y la que contiene la mayor parte de las estrellas de la Galaxia. Sabemos que
nuestra galaxia es una galaxia espiral, pero ain no se conoce a ciencia cierta
de cuantos brazos esta compuesta, ni su ondulacién, ... El disco galactico
siempre se ha simplificado como una estructura muy fina y de simetria axial.
Pero esto puede no ser completamente cierto. Se ha observado en otras galaxias
la presencia de una deformacién y asimetria y hay evidencias que muestran
que estas dos propiedades también estan presentes en la Via Léctea (Fig. 2.2).

Esto se podra esclarecer al analizar los datos proporcionados por Gaia.

Disco grueso: Existe en nuestra Galaxia una componente de disco diferente del
disco delgado que acabamos de mencionar. Se trata de un disco también pero
de un grosor algo mayor que el disco delgado. Se han planteado al menos dos
mecanismos que permitirian explicar la formacién de este disco grueso: i) las
estrellas del disco delgado se dispersan, debido probablemente a choques en-
tre ellas, elevandose a mayor altura del plano de la Galaxia (Gilmore & Wise
1989; Burkert et al. 1992; Morrison 1993), o, ii) estrellas viejas provenientes de
pequenas galaxias satélite que fueron engullidas por la nuestra (Carney 2000;
Quinn & Goodman 1986; Quinn et al. 1993). Para distinguir entre estos dos
escenarios de formacion Gaia jugara un papel fundamental a la hora de estu-
diar las distribuciones cinematicas y de abundancias quimicas de las estrellas

de este disco grueso.
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Figura 2.2: El disco de la Galaxia basado en observaciones en HI (Smart et al. 1998).
El eje vertical esta exagerado un factor 10. Las flechas indican el movimiento del Sol
y de una estrella externa sobre sus drbitas en la Galaxia. La estrella externa tiene un
movimiento hacia arriba respecto al Sol. Las direcciones en el cielo, tal y como se ven
desde la Tierra, se indican por los nombres de las constelaciones. La linea indica el lugar

de desplazamiento vertical nulo para el disco ondulado.
2.1.2. Clasificacion y evolucién estelar

Recordamos en esta seccidén brevemente el sistema de clasificacion de las estrellas

y sus fases de evolucién.

Fueron astrénomos del Harvard Observatory (Cannon & Pickering 1918) los que
clasificaron las estrellas segtin caracteristicas comunes de su espectro, especialmente
segtin la forma del continuo, las lineas de absorcién presentes y su intensidad (ver
sec. 2.2). De ello resultaron los tipos espectrales, O, B, A, F, G, K, M (de mayor a
menor temperatura), que actualmente se han extendido con los tipos L y T para los
objetos subestelares. Dentro de cada tipo, se crearon también subtipos, de manera
que una estrella de tipo B0 sigue a una O9, y una A0 a una B9. La presencia de
peculiaridades, lineas de emision o presencia andémala de lineas metalicas se indica

(SRR 4

anadiendo las letras ‘p’, ‘€’ y ‘m’, respectivamente.

W.W. Morgan y P.C. Keenan del Observatorio de Yerkes (Morgan et al 1943),

introdujeron la clase de luminosidad para distinguir estrellas de igual temperatura
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Figura 2.3: Diagrama HR. [zquierda: Las estrellas van evolucionando recorriendo dife-
rentes posiciones en este diagrama en funcién de la masa de la estrella, partiendo de la
secuencia principal, pasando por las etapas de gigante para, algunas de ellas, acabar en
forma de enana blanca. Derecha: Diagrama HR obtenido gracias a las observaciones del
satélite Hipparcos (ESA) a partir de un catélogo de 41453 estrellas con o, /m < 0.2y
oy_r < 0.05 mag. La escala de colores indica el nimero de estrellas en una celda de
0.01 magen V — 1y 0.05 mag en Mg,

pero diferente gravedad en la superficie, lo que implica diferente anchura de las lineas
espectrales. La clase de luminosidad se indica con un nimero romano al final del
tipo espectral (de I a VII | ver Fig. 2.3).

Las estrellas no son inmutables sino que a medida que van consumiendo el com-
bustible termonuclear de su ntcleo sufren variaciones en composiciéon, temperatura
y presion en el interior que provocan cambios en el color y temperatura de sus capas
externas y en su tamano y luminosidad. Todo esto queda en evidencia cuando se
estudia el diagrama HR (ver Fig. 2.3).

Las estrellas pasan la mayor parte de su vida en la secuencia principal (quemando
unicamente hidrégeno en su nicleo). Cuando las estrellas de baja masa, o intermedia,

abandonan la secuencia principal sufren un incremento de su luminosidad y a veces
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una disminucion de su temperatura efectiva, subiendo asi por el diagrama HR por
la rama de las gigantes rojas (Red Giant Branch en inglés, o RGB) hasta que se
inicia la combustion helio en el ntcleo, volviendo a disminuir su luminosidad. En
esta region del diagrama HR se observa una acumulacion de estrellas, denominada
en inglés Red Clump. La luminosidad en el “red clump” depende muy poco de la
composicién quimica y de la edad, por lo que pueden servir como calibradores de
distancia. Finalmente, cuando el helio se acaba, suben de nuevo en el diagrama HR
por la rama asintética de las gigantes (Assimptotic Giant Branch, o AGB). Algunas
estrellas AGB en sus ultimos estadios evolutivos se convierten en estrellas variables
de largo periodo (con periodos de entre 100 y 500 dias). Tal y como se explica
en Chiosi et al. (1992), tras el flash del helio, las estrellas de masa intermedia de
la poblacién II sufren una elevacion del carbono producido en el nicleo hacia las
capas mas externas de la estrella. Esto la lleva a situarse en el diagrama HR en la
rama horizontal (Horizontal Branch o HB). La posicién final en la HB dependerd de
diversos factores, como por ejemplo la masa y la metalicidad de la estrella. Las
estrellas pobres en metales evolucionan hasta abarcar una posicion mas azulada de
esta rama horizontal (Blue Horizontal Branch, o BHB) y las ricas en metales tendrén
colores mas rojizos (Red Horizontal Branch o RHB). En esta HB existe una banda

de inestabilidad donde las estrellas alli alojadas (llamadas de tipo RR-Lyrae) pulsan.

Las estrellas mucho mas masivas que el Sol evolucionan rapidamente a partir
de la secuencia principal hacia luminosidades muy elevadas (unos 5 érdenes mas
luminosas que las gigantes rojas (Humphreys & Davidson 1979)) dando lugar a las
supergigantes. Algunas de las estrellas mas masivas y evolucionadas muestran la
fase de Wolf-Rayet, o WR, con altos vientos estelares. Esta fase es relativamente
corta. Por este motivo su observacién es poco frecuente. Entre las estrellas masivas
y evolucionadas encontramos las variables de tipo Cefeida, cuya relacién entre el
brillo intrinseco y el periodo permite determinar la distancia a la fuente. A partir del
periodo de variabilidad de la Cefeida se deduce su brillo intrinseco y comparandolo
con el observado se puede calcular la dilucién geométrica debida a la distancia a la

fuente. Por ello se utilizan como calibradores de distancia.

Finalmente, cuando la masa de las estrellas no muy masivas ya no permite méas
etapas de combustién en el nicleo estelar para formar elementos mas pesados las
estrellas van perdiendo tamano (y por tanto brillo) hasta convertirse en enanas
blancas (WD o White Dwarfs). Las enanas blancas se pueden dividir en dos grandes

tipos, con hidrégeno en sus capas externas (DA) o sin hidrégeno (DB, DO, DC, DQ
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o DZ).

Las estrellas con masas mayores pueden colapsar en objetos mas compactos,
provocando la creacion de estrellas de neutrones y hasta de agujeros negros. Algu-
nas estrellas, antes de formar estos objetos, sufren fases explosivas, conocidas como
supernovas. Los tipos de supernova y su efecto en el enriquecemiento en elementos

quimicos del medio interestelar se analizan en la sec. 2.3.3.

2.2. ;Cbémo es el espectro de una estrella?

La clasificacion de las estrellas estd basada principalmente en su andlisis es-
pectral. Por ello es conveniente recordar y describir brevemente en esta seccion
qué trazas conforman el espectro de una estrella para luego intentar, mediante la
fotometria, analizar la informacién que estas trazas nos puedan proporcionar. Tener
esto en mente serd muy util y necesario cuando decidamos emplazar nuestros filtros

a lo largo del espectro para recuperar las caracteristicas fisicas del objeto emisor.

En el nucleo de las estrellas se producen las reacciones de fusién nuclear. La
energia liberada es absorbida por el gas y se reemite en todas las longitudes de
onda, generando un continuo de radiaciéon de forma muy similar a como lo harfa un

cuerpo negro ideal (Fig. 2.4).

En las capas més externas de la estrella (atmdsfera estelar), la absorcién y
reemisiéon se produce a longitudes de onda diferentes, dando lugar a la presencia

de lineas de absorcion y a la modificacion del continuo blanketing.

Al conjunto de lineas espectrales muy cercanas que bloquean la radiacién de un

ancho intervalo de longitudes de onda se las llama banda espectral.

La acumulaciéon de lineas debidas al atomo de hidrégeno en la zona del espectro
visible provoca las bien conocidas depresiones del salto de Balmer y el salto de
Paschen (Fig. 2.5).
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Figura 2.4: El espectro que emite un cuerpo negro sigue la ley de Plank con un maximo
que varia en funcién de la temperatura segtn la ley de Wien.

2.2.1. Regiones espectrales con informacion

La recuperacion de los parametros fisicos de las estrellas se basa en el analisis de
las regiones espectrales donde estos parametros provocan mayores cambios siguiendo

los procesos descritos en las secciones precedentes.

Zdanavicius (2005) analiza con detalle las posiciones y rangos en los que los
modelos sintéticos de atmdsferas estelares de Kurucz (1979) son mads sensibles a
cambios en la temperatura, gravedad o metalicidad. A continuacién hacemos un

breve resumen:

» Los cambios de gravedad en las estrellas calientes (estrellas de tipos espectrales
B-A-F) repercuten basicamente en cuatro regiones espectrales marcadas por el
hidrégeno, elemento dominante en el espectro de este tipo de estrellas (consul-
tar tabla 2.1 para ver los elementos que dominan el espectro de las estrellas en
los diferentes rangos de temperatura superficial): i) en el continuo de Balmer
(A < 360 nm), con un méaximo de variacién alrededor de los 330 nm, ii) en
la zona del salto de Balmer (370 nm < A < 400 nm), con un méaximo en
390 nm, iii) en una regién amplia entre 400 y 830 nm que podriamos denomi-

nar continuo de Paschen; y iv) finalmente en el salto de Paschen (A < 850 nm).

Para las estrellas mas frias (G-K-M), en cambio, aunque atin se aprecian cam-
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Figura 2.5: Salto de Balmer para una estrella como Vega segtin los modelos de Kurucz

(Kurucz 1979). Se pueden apreciar las diferencias entre el continuo de la estrella y el

espectro de cuerpo negro (linea roja).

bios en la zona del salto de Balmer los grandes cambios debidos a la gravedad
se extienden a longitudes de onda algo mayores (A < 410-480 nm), y se apre-
cian grandes cambios en el triplete de Mgl (515 nm) (estrellas G5-K5) y en
las bandas de MgH, CN, CH y TiO.

En lo relativo a la metalicidad, las regiones mas sensibles se hallan de nuevo
alrededor de los 515 nm (en la banda de MgH y el triplete de Mgl) para las
estrellas K. Para las estrellas M, la intensidad de las bandas del TiO mues-
tra depende del contenido metdlico. Para las estrellas de tipo A, F y G el

blanketing empieza a longitudes de onda menores que 380 nm.

La temperatura modifica la forma del continuo, tanto la pendiente como la
posicién del maximo. La intensidad de las lineas y bandas de absorcién (H,,, Hg
... ), por ejemplo, para las estrellas entre aproximadamente 5000 y 8500 K, TiO
para las estrellas mas frias que K5) es también un indicador de la temperatura
de la atmoésfera estelar. Como se comenta en la sec. 2.3.1, sera la absorcién
interestelar el factor que basicamente nos enmascarara la temperatura efectiva

de la atmosfera estelar.
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En este rdpido resumen se puede apreciar que en ciertas regiones espectrales se
deja notar el efecto de mas de un parametro estelar, provocando asi incertidumbres
a la hora de saber si un cambio en la susodicha region se debe al cambio de uno u

otro parametro. Cuando esto pasa decimos que los parametros estan degenerados.

2.3. Determinacion de los parametros astrofisicos

En la sec. 2.2 hemos visto cémo el espectro de una estrella es basicamente un
continuo de cuerpo negro afectado por la presencia de lineas y bandas de absorcién

debidas a los elementos quimicos presentes en las atmosferas estelares.

Nos interesa conocer de una estrella su edad y composicién. Para desentranar
la edad de una estrella debemos conocer lo caliente o fria que es (su temperatura,
sec. 2.3.1), su tamafo, y por tanto, su luminosidad intrinseca (sec. 2.3.2) y su com-
posicién quimica. Para conocer la composicién nos tenemos que fijar, por supuesto,
en cémo son las lineas y bandas de los elementos quimicos presentes (sec. 2.3.3),
porque como ya se ha mencionado las abundancias de elementos nos pueden dar

una idea de cémo se ha enriquecido el medio interestelar en su lugar de nacimiento.

Pero para llegar a saber todo esto antes debemos conocer como corregir otros
efectos que modifican el espectro en su camino desde la estrella hasta nosotros, como

por ejemplo la absorcién producida por el medio interestelar (sec. 2.3.1).

2.3.1. Temperatura y extinciéon

El espectro emitido por la estrella se ve modificado en su camino al observador
debido a la materia que se encuentra en el espacio que hay entre la estrella y nosotros.
Esta materia estd compuesta principalmente de gas y polvo. El polvo (més bien
parecido a humo de tamano micrométrico) produce dispersion de la luz y absorcién
y reemision a otras longitudes de onda. Esta dispersion depende de la longitud de
onda, de manera que los fotones con longitudes de onda rojas se desvian menos de
su direccién original, puesto que el tamano de las particulas dispersoras es del orden
o inferior al tamano de la longitud de onda de la radiacién, que los de longitudes
de onda mas cortas y azuladas. Por ello, la absorcion interestelar se suele llamar

también enrojecimiento, ya que la estrella aparenta ser mas roja de lo que es en
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Tabla 2.1: Principales rasgos espectrales distinguibles en los espectros de las estrellas de la
secuencia principal. Fuente: Jaschek & Jaschek (1987) y FAST Stellar Spectral Atlas.

Tipo

Tef(K)

Rasgos espectrales

Ejemplos

WR

Enana

Marrén

> 40000

2800040000

10000-28000

8000-10000

6000-8000

4900-6000

3500-4900

2000-3500

1500-2000

< 1000

Emisién ancha de He II (454.1 nm). Las estre-
llas WC muestran emisién C III (569.6 nm) y
C IV (580.8 nm), mientras que las WN mues-
tran N III (464 nm) de forma prominente. Las
WO son raras y muestran C/O< 1.

Lineas de He II aumentando con T y de He I
disminuyendo con Ty¢. Lineas de H débiles.
Méximo en las lineas de He I. Lineas H I de
Balmer en los tipos mas frios. Puede haber
fuertes lineas de la serie de Balmer del H en
emision (Be).

Linea H I de Balmer méxima en A0. Ca II au-
mentado hacia los tipos mas frios. Otros metales
ionizados. Presencia de Na.

Ca II mas fuerte (la linea K mdas pronunciada
que la H). H mas débil, aunque H, en su maximo
de absorcién. Lineas de metal ionizado apare-
ciendo.

Ca II fuerte. Fe y otros metales fuertes, con
lineas de metales neutros apareciendo (Na). H
cada vez mas débil. Ausencia de CN.

Fuertes lineas metalicas neutras. bandas de CH,
CN y MgH desarrollandose. TiO débil en las K
mas frias. Hs presente per débil.

Muchas lineas. TiO y otras bandas moleculares
(VO). Ca prominente. Las estrellas S muestran
bandas de ZrO y las estrellas N lineas Cy con
elementos del proceso s (Ba, Sr), cosa que no
se ve en las estrellas R. Las estrellas C poseen
C/O> 1, C3, CN, CH, SiCq, Call y la NaD
fuerte.

Lineas moleculares de hibridos metélicos (FeH,
CaH, CrH, VO). No poseen TiO ni ZrO. Tienen
Li, Cs, Rb, K, Na, CHy.

Baja luminosidad. Li (670.8 nm), CH4. No posee
las lineas de las estrellas M ni L (TiO, ZrO, VO,
FeH, CrH, ...).

WR124

10 Lacertra

Rigel, Spica

Sirius, Vega

Canopus,

Procyon
Sol(G3V),
Capella

Arcturus,
Aldebaran

Betelgeuse,

Antares

GD 165B

Gliese229B,
Teidel,
PPL1
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realidad debido a la deficiencia de luz azulada y este efecto puede confundir las
estrellas calientes y azules con estrellas mas frias y rojas si nos fijamos tinicamente
en el continuo de la radiacién. Este efecto es la principal limitacién, pues, a la hora
de obtener la temperatura de las estrellas. Para Gaia esto es cierto sobre todo para
las estrellas suficientemente brillantes (V' < 17-18), ya que para las estrellas mas

débiles, el factor limitante es mas bien la insuficiente estadistica de fotones recibidos.

Sabiendo el exceso en el color, por ejemplo E(B—V), se puede saber la absorcién

en la magnitud V mediante la ley de absorcién que proporcione la relacién entre
ambas (Ry):

Ay =Ry -E(B-V) (2.1)

Para el promedio galactico Ry = 3.1, pero su valor puede variar mucho en funcién
del tipo espectral y la direccién galdctica (Sudzius et al. 1996) debido a diferentes
composiciones quimicas, diferentes distribuciones del tamano del polvo (Fitzpatrick

1999; Draine 2003). En la sec. 4.3 se indican dos posibles leyes de extincion.

En la ley de extincién en el infrarrojo cercano dominan las variaciones debidas
a las composiciones quimicas, pero éstas son pequenas en comparacion con las del
6ptico. Ak (la absorcion en el filtro K') es més facil de conocer que Ay ayuddndonos
de la paralaje que obtendra el satélite (Knude & Fabricius 2003b). Mediante una
ley de extincion estandar podriamos transformar Ax en Ay . Esto seria util para las

estrellas de la secuencia principal.

Para estrellas més evolucionadas existen otros métodos. La anchura equivalente
del triplete del calcio en el infrarrojo (observada con el espectrégrafo de Gaia)
combinada con algtin indice de color libre de enrojecimiento (resultado de restar la
magnitud encontrada en un filtro ancho y otro mas estrecho situado en la misma
longitud de onda central) permite en principio tener una aproximacién al valor de
la extincién y separar las gigantes de las estrellas de secuencia principal. Una vez
sabido esto ya se pueden saber el resto de parametros y determinar univocamente y
de forma maés precisa el enrojecimiento de la estrella. Este método ha sido probado
empiricamente y parece ser util para enanas de tipos espectrales entre A0 y K3
(Kaltcheva et al. 2003).

Ay y T estdn degeneradas (lo que quiere decir que el efecto de una influye en
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la determinacion de la otra). Debido a esto hay una degeneracién global entre todos
los parametros y esta degeneracion sélo se puede romper si podemos determinar Ay
sin necesidad de conocer los otros parametros fisicos de la estrella. Teniendo esto en
cuenta Knude (2002) revisa el polvo galdctico en diversas escalas utilizando varias
aproximaciones para reencontrar la extincion interestelar usando fotometria optica
e infrarroja, cuentas del nimero de estrellas, paralajes, datos de otras misiones
espaciales, etc. Con todo ello, el autor muestra que el enrojecimiento puede ser
determinado con una precision de ogp—y) ~ 0.03 mag. Esta imprecision se traduce
en un error en la determinacion de la temperatura de alrededor de 150 K para una
estrella G2 V (o sea, un 2.6 % de incertidumbre) y de 50 K para una estrella MO V
(un 1.4 %).

Cuando los datos de Gaia estén disponibles, habra también diversos barridos
(conocidos en inglés como surveys) profundos del plano galdctico en el infrarrojo

que podran ser considerados para complementar las observaciones obtenidas en el
rango 6ptico de Gaia (UKIDSS, VISTA, OmegaCAM/VST, ...).

El barrido de cielo producido por VISTA en JHK del hemisferio sur permite
observar el plano sur de la Galaxia y el bulbo que no cubre UKIDSS. Tanto Omega-
CAM/VST como VISTA incluyen una banda alrededor de los 1000 nm que puede

ser util para determinar el enrojecimiento comparandolo con un filtro azul.

UKIDSS barrera el plano norte para latitudes galacticas en £5° con una exten-
sion hacia el centro galdctico de £2°, explorando el bulbo en una banda muy es-
trecha de latitudes positivas sobre el centro galactico. Las bandas fotométricas JHK
han probado ser excelentes indicadores de extincién (NICE en Lada et al. (1999)
y NICER en Lombardi & Alves (2001)). Como se muestra en Knude & Fabricius
(2003a), la fotometria JHK puede utilizarse también con las estrellas de la secuencia
principal de tipos espectrales comprendidos entre AQ y G5 con Ay inferiores a 3 mag
para extraer las absorciones en V' individuales utilizando diagramas color-magnitud
absoluta. En el articulo se utilizaron las magnitudes absolutas extraidas de Hippar-
cos (ESA 1997). Con las paralajes de Gaia, la precisién en las magnitudes absolutas

mejorara significativamente.

Durante las calibraciones de luminosidad de la fotometria 2MASS para estrellas
de secuencia principal A9-K5 (Knude & Fabricius 2003b) utilizando las paralajes
obtenidas con la misién Hipparcos (ESA 1997), pudieron determinar vectores de en-

rojecimiento empiricos. Esta misma técnica se podria usar con la fotometria de Gaia
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combinada con 2MASS, UKIDSS o VISTA para identificar regiones de extincién con
valores alejados del promedio galéctico.

2.3.2. Luminosidades absolutas

La fotometria serd crucial para determinar las luminosidades absolutas de las
estrellas para las que el error en la paralaje sea elevado (2 10-20 %). Se pueden
establecer calibraciones de magnitud absoluta con las estrellas con buenas paralajes
y aplicarlo del modo tradicional a distancias mas grandes, es decir, asumiendo que
las estrellas lejanas son intrinsecamente similares a las estrellas con buenas paralajes.
Una precisién en paralaje de ~ 10-20 % es equivalente a una oy, ~ 0.2-0.4, es decir,

Ologg ~ 0.1-0.2. Esta es, pues, la precisién que deberfamos obtener con la fotometria.

El libro de definicién de la misién, ESA (2000), en su pag. 269, lista las precisiones
estimadas en las paralajes en funcion del tipo espectral, la absorciéon interestelar y las
magnitudes aparentes V. Las distancias en las que el error relativo de la paralaje es
~ 10 % se mostraron en la tabla 1.1 en funcién del tipo espectral, tanto para estrellas

no enrojecidas como suponiendo una absorcién promedio de 0.7 mag kpe ™.

2.3.3. Composiciéon quimica

Ya se ha mencionado que las estrellas producen elementos mas pesados que el
hidrégeno. En la combustion producida en el nicleo de la estrella no se forman
elementos mas pesados que el atomo de hierro. Las estrellas masivas, al morir, li-
beran los elementos quimicos producidos en las capas mas externas de la estrella
en el momento de la combustién en forma de supernova, enriqueciendo el medio
interestelar con los metales producidos (y ademds en el proceso de la explosién de
supernova se generan elementos mas pesados que los del pico del hierro). Estos ele-
mentos quimicos estan disponibles en el medio interestelar y pasan a formar parte
del contenido de una posterior generacién de estrellas que tendra mas proporcién de
metales que su estrella progenitora, tanta mas cuantas més explosiones de supernova

hayan contribuido a enriquecer la nube de material interestelar donde se genera.

Por eso se define el indice de metalicidad ([Fe/H]) en el que se compara la pro-

porcién de hierro respecto a hidrégeno de la estrella (*) con la del Sol (®):
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Npe Npe
[Fe/H] = loga (N—;) ~ logio ( S ) (2.2)

siendo Np. y Ny la abundancia de hierro e hidrogeno, respectivamente.

No en todos los trabajos se entiende [Fe/H] de la misma forma y esto puede
llevar a confusion. A veces se usa, en vez del hierro inicamente, la suma de todos los
elementos de la familia del hierro, variando éstas de forma més o menos importante
dentro del grupo (Cr, Mn, Fe, Co, Ni y a veces se anaden también Sc y V). Otras
veces se incluyen también todos aquellos elementos diferentes del hidrégeno o el helio

hablando entonces de metalicidad global e indicdndolo también como [M/H].

Las estrellas que son muy masivas (M, > 7-8 M) acaban “explotando” en lo que
se conoce como supernovas de tipo IT (SNII). En esta explosién se libera mucha ener-
gfa y, parte de ella, sirve para generar elementos multiples de la particula «(*He).
Estos elementos son el Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca y Ti y se suelen llamar también

elementos a.

Puesto que las estrellas mas masivas evolucionan mas rapido que las estrellas
menos masivas, en el origen de la Galaxia, este tipo de supernovas fueron las que
enriquecieron el medio interestelar, aumentando asi la proporcion de los elementos

a en las siguientes generaciones estelares.

Las estrellas menos masivas evolucionan mas lentamente, llegando al estadio que
se conoce como enana blanca. Cuando una enana blanca de carbono-oxigeno forma
parte de un sistema binario y la companera vierte materia sobre la enana blanca, se
acaba produciendo una explosién en deflagracién nuclear de carbono (conocida como
supernova de tipo Ia, SNIa). Los elementos que se generan en este tipo de explosién
son mayoritariamente los del pico del hierro, muy por encima de los elementos .
Asi, a medida que las estrellas ya han tenido tiempo suficiente para evolucionar a
enana blanca, ya pueden ocurrir estas SNIa y enriquecer el medio interestelar con
los elementos del pico del hierro y compensar la sobreabundancia de elementos «

respecto a elementos de la familia del hierro.

Edvardsson (1993) define [a/Fe] teniendo en cuenta sélo las abundancias de Mg,
Si, Ca y Ti:
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l/Fe] = i - (Mg Fe] +[Si/Fe+ [Ca/Fe] +[Ti /Fe] ) (2.3)

Asi pues las poblaciones estelares con una proporcién de elementos « en relacion
con los de la familia del hierro mayor que en el Sol (es decir, con [o/Fe] > 0) se
formaron en una época de evolucién de la Galaxia mucho més temprana, cuan-
do dominaban el enriquecimiento del medio interestelar por supernovas de tipo II.
Este escenario ha sido probado con observaciones de [a/Fe] comparadas con [Fe/H]

(Pagel & Tautvaisiené 1995) y se encuentra en acuerdo con los modelos tedricos (ver
Fig. 2.6).

Los cdlculos hechos por Maeder (1999) muestran que la abundancia de elementos
a empieza a decrecer para valores de [Fe/H] altos, en la época de la historia galdctica
en la que el ritmo de formacion estelar aumenté. Esto estd de acuerdo con Nissen
(1999) donde se argumenta que las estrellas del disco grueso tuvieron un ritmo rapido
de formacién estelar aumentando rapidamente la metalicidad ([Fe/H] ~ —0.4) antes
de que [a/Fe] pudiera decrecer (Fig. 2.6). En cambio, para el disco grueso Nissen
(1999) comenta que el ritmo de formacién estelar fue menor y empez6 a decrecer
[a/Fe] cuando [Fe/H] ~ —0.6. Para el halo este ritmo de formacién fue todavia mas
lento y este efecto se produjo cuando [Fe/H] ~ —1.2. Este escenario, sin embargo,
aunque estd muy aceptado por la comunidad cientifica, no explica completamente
el valor de [Fe/H]| en el cual empieza a decrecer [a/Fe] y es necesario disponer de

mas observaciones para refinar estos valores de caida.

La metalicidad de las estrellas poco metalicas son mas dificiles de determinar
debido a que los cambios de metalicidad en estas estrellas provocan cambios muy
ténues en el espectro. Cayrel de Strobel et al. (2001) compila medidas espectroscépi-
cas de [M/H] para estrellas F, G y K logrando op/m) ~ 0.10-0.15 dex. Si, en cambio,
se utiliza fotometria calibrada con medidas espectroscopicas, estos errores pueden
ser de 0.20-0.30 dex. Por ello, las estrellas con [M/H] < —3.0 deben observarse espec-
troscopicamente desde Tierra para obtener la precisién suficiente para caracterizar

los objetos mas interesantes.

Ademas, las binarias frias no resueltas tienden a confundirse con estrellas aisladas
menos metdlicas (a modo de ejemplo, una estrella G 6 K de la secuencia principal

con una compaifiera de 1.5-2 magnitudes més débil tiende a dar un A[M/H| ~ —0.4).

Las medidas fotométricas de la metalicidad se hacen utilizando filtros estrechos
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Figura 2.6: Figura 3 de Pagel & TautvaiSiené (1995) en la que se proporcionan los
cocientes de los elementos « en funcién de [Fe/H] para las estrellas del disco delgado,
el halo y las estrellas del disco grueso pobres en metales. Los simbolos indican datos
obtenidos por diferentes trabajos: cuadrados blancos Nissen et al. (1994); cuadrados
con cruces Primas et al. (1994); circulos blancos Edvardsson (1993); circulos con el
signo + Francois (1986); signo + King (1993); cruces Barbuy & Erdelyi-Mendez (1989);
asteriscos Barbuy (1988); rombos blancos Bessell et al. (1991); rombos negros Gratton
& Sneden (1988); tridngulos blancos Magain (1987); tridangulos negros Magain (1989);
estrellas de seis puntas blancas Hartmann & Gehren (1988); estrellas de seis puntas
negras Norris et al. (1993); estrellas blancas de cinco puntas TautvaiSiené & Straizys

(1989) y estrellas negras de cinco puntas Kyrdldinen et al. (1986).
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Figura 2.7: Detalle de la regidn espectral donde se localizan las bandas de titanio en dos
espectros estelares extraidos de la librerfa de Hauschildt et al. (2003) (ver sec. 4.2), de Tf =
3500 K y log g = 4.5 con diferentes abundancias quimicas. Se puede observar cémo una
estrella con bajo contenido en hierro y alto contenido en elementos « puede confundirse

con una estrella con menos elementos o y mayor proporcién de hierro.

o intermedios, aunque Kotoneva et al. (2002) introduce formas de determinarla
con fotometria BVI y paralajes, con dispersiones de tan sélo 0.1 dex respecto a
los valores espectroscépicos). En el caso de las gigantes se anade el problema de
que al ser mas brillantes, se llegan a ver gigantes mas lejanas y, por tanto, mas
afectadas de extincion interestelar, lo que puede empeorar la relacién senal-ruido de

la observacion.

El espectro de las estrellas de tipo M esta dominado por las bandas de absorcién
del TiO y sélo se podrd medir [Ti/H] (con precisiones ligeramente mejores que las
de las gigantes G-K de poblacién I mencionadas). Asi, con el valor de [Ti/H], no
se puede practicamente distinguir las estrellas del disco grueso ricas en elementos
a de las estrellas pobres en metales del disco delgado con composicion normal en
elementos « (ver Fig. 2.7). Por otro lado, las abundancias de los tipos espectrales

tempranos (anteriores a ~ A3) no se pueden conseguir mediante la fotometria.

Tautvaisiené & Edvardsson (2002) hacen una estimacién somera de las preci-
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Figura 2.8: Arriba-izquierda: Espectro de (Kurucz 1979) para una gigante K con diversas me-
talicidades [M/H] = —5,—4,—3,—2,—1.5 y [a/Fe|] = +0.0. Arriba-derecha y abajo-izquierda:
detalle del espectro para los rangos de longitud de onda mds sensibles a cambios en la meta-
licidad. Las estrellas muy pobres en metales ([M/H]= —4, —5) sélo se pueden distinguir en la

banda G. Abajo-Derecha: Comparacién de los espectros donde cambian [M/H], [a/Fe] y log g.

siones que se pueden obtener en las determinaciones de [o/Fe] con Gaia resultan
de alrededor de 0.2 dex para gigantes G y K de V' ~ 18 y enanas de V' ~ 16.5 del
disco grueso si se observan las lineas del Ca II y las de Mgl con un filtro colocado
en ellas de anchuras de 810 nm. La Fig. 2.8 muestra el espectro de una gigante K
con varias metalicidades tipicas de las estrellas mas pobres en metales. A partir de
una inspeccién de los flujos relativos, se puede suponer que las incertidumbres de
[a/Fe] seran mayores que en el caso de estrellas del disco grueso, pero esto debe ser

confirmado en el futuro.

Asi, es improbable que la fotometria pueda proveer abundancias de elementos
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« para las gigantes mas débiles y para las enanas. Por ejemplo, el flujo del triplete
de Cal (610-620 nm) y Mgl (~ 520 nm) representan sélo el 1-3 % del flujo. Esta
variacion tan pequena del flujo es muy dificil de detectar con filtros fotométricos
demasiado anchos, pero si utilizaramos filtros mas estrechos se disminuiria la mag-
nitud limite. Ademas, la banda de Mgl varia también bajo cambios en la gravedad
superficial, lo cual confunde el andlisis de la abundancia de elementos «. Por su

parte, Call sufre efectos debido a actividad estelar.

Por ello, quizds debamos pensar si incluimos la determinacién de [«/Fe] como
objetivo de la fotometria o lo dejamos como labor para el espectrometro de veloci-
dades radiales y la fotometria se dedica solo a aproximar su valor. De todas formas,
las propuestas de sistema fotométrico deberian considerar la posibilidad de deter-
minar tanto [M/H] como [«a/Fe], o al menos cémo un valor de [a/Fe] # 0 puede
confundir la determinacién de [M/H]. De acuerdo con C. Soubiran (Soubiran 2002)
el espectrégrafo de velocidades radiales de Gaia (en su versién Gaia-2) podra pro-
porcionar o7, ~ 160 K, 0105y ~ 0.3 y opyym ~ 0.2 a V' ~ 15 para estrellas mas
frias que ~ 6000 K. Segin Katz & Munari (2002), para poder determinar abundan-
cias individuales (por ejemplo, Mg, Si,...) se necesitaria una resolucién minima de
R = 10000 (con la posible excepcién del Ca, el cudl tiene lineas muy saturadas para
los tltimos tipos espectrales). Como el diseno de RVS (en Gaia-2) es de R = 11500

podemos esperar, pues, medidas individuales de las abundancias de los elementos a.

2.3.4. Edades

Saber la luminosidad y la temperatura de una estrella (es decir, saber su loca-
lizacién en el diagrama HR) no implica conocer su edad (ver discusién en Binney
& Merrifield (1998)) debido a que existen diversas combinaciones de [M/H], [a/Fe]
y edad posibles. Para obtener edades precisas se necesita conocer de manera muy

fiable la temperatura, el enrojecimiento y la composicién quimica.

En el caso de los cumulos, es viable conocer sus edades una vez determinada la
distancia y la metalicidad. Para ello se aprovecha que todas las estrellas del ciimulo se
formaron a la vez y que, por tanto, tienen la misma edad y la metalicidad de la nube
a partir de la que se formaron. En el diagrama HR las estrellas del ctimulo dibujaran
lo que se conoce como isocrona, es decir, estrellas de la misma edad en diferentes

estadios de evolucién. Los modelos tedricos de evolucién estelar (ver por ejemplo
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Bergbusch & VandenBerg (2001) o Schaller et al. (1992)) proporcionan isocronas
para diferentes edades y composiciones quimicas. Comparando estos modelos con las
observaciones del ciimulo se puede, asi, determinar su edad. Ademas, debemos anadir
el factor estadistico: la gran muestra de estrellas de las que disponemos en cada
cumulo permite determinar mejor la edad, proporcionando unas precisiones mejores
que las obtenidas para cada miembro individualmente. Este factor estadistico se
aplica a todo tipo de agrupaciones estelares, tanto a los cimulos globulares, como a
los cimulos abiertos, asociaciones OB, corrientes del halo, grupos méviles, ...). La

Fig. 2.9 muestra isocronas representativas de las estrellas del halo y disco grueso.

El “turn-off” de la isocrona (marcado por las estrellas que estdn abandonando
la secuencia principal) es clave para la determinacién de edades. Analizando nueva-
mente el halo y el disco grueso a modo de ejemplo, la Fig. 2.9 (abajo) muestra cémo,
para una composicién quimica dada, una variacién en la edad de 2 Gyr (siendo 1
Gyr = 10° afios) provoca un desplazamiento del “turn-off” de 0.01 dex en logTs.
Por ello, es necesario que la temperatura se conozca con precisiones mejores que
centenares de grados kelvin (es decir, 0jo4 1, ~ 1.5-2%). A partir de la misma figu-
ra podemos ver que un error en log Ty de 0.01 dex equivale a una incertidumbre
en [Fe/H] de 0.3 dex, y, para la [a/Fe], una incertidumbre de 0.3 dex provoca una
variacién de —0.006 dex en la temperatura del “turn-oftf”, provocando un error en la
determinacion de la edad de 1 Gyr. Asi pues, [«/Fe] tiene un impacto menor sobre

la determinacion de la edad que [Fe/H].

Asi pues, para el caso de Guaia, se esperan unas incertidumbres de 4-5 Gyr a
V ~ 18-19 para la determinacion de edades individuales de las estrellas del “turn-

oftf” del halo, disco grueso y componente vieja del disco delgado.

La determinacion de la edad para las estrellas subgigantes F-G es bastante in-
sensible a las incertidumbres en la temperatura efectiva, ya que las isocronas son
casi horizontales. Un error en My de 0.15 mag se traduce en una incertidumbre en
la edad de 2 Gyr. Si asumimos un error en [M/H] y en [a/Fe] de 0.3 dex, la precision

final para estas subgigantes es de unos 3—4 Gyr.

Kucinskas et al. (2003) muestra que las estrellas AGB tempranas pueden pro-
porcionar edades tan precisas como las del “turn-off” para [M/H] > —1.5 cuando
OlogTy ~ 0.01, 01659 ~ 0.2, opmm ~ 0.2 y 0g, ,, ~ 0.03, permitiendo, asi, una
determinacion de la edad para distancias mas grandes que las de las estrellas del

“turn-oft” y las subgigantes.
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Figura 2.9: Arriba y centro: Isocronas de 12 y 14 Gyr para varias [M/H] y [a/Fe] represen-
tativas de las estrellas del halo y disco grueso extraidas de Bergbusch & VandenBerg (2001).
La rama horizontal de edad cero se ha extraido de VandenBerg et al. (2000). Las gigantes
rojas y AGB se vuelven mds rojas a mayor contenido metdlico. Abajo: Detalle de la regidn del

“turn-off” de las isocronas mostradas en el panel central.
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3 Estrellas clave de Gazia

En el diseno de un sistema fotométrico debemos tener presente en todo momento
cuales son sus objetivos cientificos. El grupo de fotometria de la mision decidié crear
la lista de objetos observables por Gaia, priorizarlos por orden de importancia en el
contexto global de la misién y optimizar el sistema fotométrico de acuerdo a dichas
prioridades. Asimismo, se decidié optimizar el sistema fotométrico para estrellas
aisladas, sin multiplicidades; y entre éstas, las estrellas cruciales para entender la
Via Lactea. A estos objetos para los que disenaremos el sistema fotométrico les
llamaremos ‘objetos clave’ fotométricos (Scientific Photometric Targets en inglés, o
abreviado como ST). Se consideraran también los objetos que no sean ST y, en la
medida de lo posible, se podran anadir posteriormente algunos cambios en el sistema

fotométrico sin degradar la caracterizacion de los ST.

En este capitulo definiremos los ST basandonos siempre en los objetivos cientifi-
cos descritos en el documento de definicién de la misiéon, ESA (2000), y teniendo
en cuenta los tipos de poblacién que componen la Galaxia, la factibilidad de que
estos objetos puedan ser observados por el satélite en un nimero suficiente como
para proporcionar una estadistica fiable, etc. Este trabajo de creacién de los ST
estéd reflejado en dos informes internos de nuestro grupo (Jordi et al. 2004a,c) y la

lista final de estrellas se presenté en Jordi & Carrasco (2004e).

En la sec. 3.1 se definen los rangos de abundancias en los que se mueven las
estrellas de las distintas poblaciones galacticas. La sec. 3.2 estd dedicada a describir
esquematicamente el contenido estelar que ayuda a entender las poblaciones y es-
tructura de la Galaxia. Ademds, en esa misma seccion, se asignan prioridades a estos
objetos en funcion de la importancia que tengan para conseguir los objetivos cientifi-
cos de Gaia. En la sec. 3.3 definimos las precisiones que queremos. Finalmente, en la

sec. 3.4, se crea la lista de objetos representativos de estos ST dada su distribucién

95



56 Capitulo 3. Estrellas clave de Gazia

en la Galaxia y la magnitud limite de Gaia.

3.1. Abundancias y edades de las poblaciones es-

telares

La lista de objetos prioritarios para definir el sistema fotométrico, o sea, la lista
de ST, se debe elegir de tal manera que permita entender en profundidad la Via
Léctea, teniendo en cuenta qué poblaciones la componen (discos grueso y delgado,
bulbo, halo), la viabilidad de observacién (fijandonos, por ejemplo, en el brillo con
el que se observan nuestros trazadores de poblacion, ya que si son demasiado débiles

no podréan ser detectados, etc).

Las diferentes poblaciones galacticas (ver sec. 2.1.1) tienen diferentes rangos

tipicos de abundancias quimicas y edades. A continuacion definiremos estos rangos:

Halo: Hanson et al. (1998) analiza 68 gigantes del halo extraidas del catédlogo
Hipparcos (ESA 1997) y extrae sus metalicidades. Esta muestra posee un ran-
go que varia entre —2.93 < [M/H] < —0.91. Cohen et al. (2002), Beers et al.
(2002) y N. Christlieb (comunicacién privada), entre otros, apuntan hacia la
deteccion de estrellas extremadamente pobres en metales ([M/H]~ —5). Las
estrellas pobres en metales como las del halo, se sitian en un valor promedio
de [a/Fe| de 0.4 dex (con una dispersion de valores de 0.2 dex), ver Jordi et
al. (2002¢c) y Fig. 2.6.

Bulbo: En ESA (2000), el rango de abundancias definido para el bulbo es —0.6 <
[M/H] < 0.6, con un valor promedio cercano al del Sol. Pero en McWilliam
& Rich (1994) se determinan las metalicidades de 11 gigantes K del bulbo si-
tuadas en la ventana de Baade (direccion galdctica cercana al nicleo galactico
en la que la materia interestelar es poco abundante pudiendo penetrar has-
ta distancias mayores). Los valores de las abundancias halladas varian entre
—1.0 < [M/H] < 0.45, ampliando, pues, el rango definido en ESA (2000) hacia
metalicidades negativas, a pesar de que el proceso de formacién del bulbo no
es aun lo suficientemente conocido y no podemos descartar metalicidades fuera

de este rango.
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No hay un consenso claro sobre la edad de las estrellas del bulbo (Rich 1992;
Wyse et al. 1997). Sin embargo, todos los estudios estan de acuerdo en que las
edades de las estrellas del bulbo deben ser mayores que 5—8 Gyr. Muchas son las
causas que dificultan la determinacién de edades precisas mediante diagramas
color-magnitud y funciones de luminosidad para el intervalo 15 < V < 17.
Entre ellas se hallan la degeneracién edad-metalicidad, los errores fotométricos
en las magnitudes y la presencia de estrellas multiples desdibujando el “turn-
off”, la contaminacién de estrellas del disco y los errores en la determinacién
del enrojecimiento de la estrella. Ademas, las estimaciones para la edad del
bulbo asumen que su forma es esférica y que todas las estrellas se encuentran
a la misma distancia. La magnitud del “turn-off”, en cambio, depende de la
forma del bulbo, ver tabla 1.2 de ESA (2000). Una poblacién de ~ 12 Gyr

sitia la magnitud del “turn-off” unas 0.35 mag mas débil que para 7-10 Gyr.

Disco grueso: Nissen (1999) determina las abundancias para las estrellas del disco
grueso y concluye que para bajas metalicidades el rango de elementos « es
mayor que 0.15 dex pero cae a cero cuando las metalicidades se sittian alrededor
del valor solar. Beers et al. (2002), ademads, encuentra metalicidades del disco
grueso por debajo de [M/H] = —1.2. Por ello decidimos ampliar el rango

posible de metalicidades hasta —2.5, tal y como se indica en la tabla 3.1.

Disco delgado: En Nissen (1999) también se analizan las abundancias del disco
delgado, encontrando —1.3 < [M/H|] < 0.2 y —0.05 < [a/Fe| < 0.3. Pero, de
acuerdo con Alibés et al. (2001), decidimos ampliar el rango de abundancias
hasta los definidos en la tabla 3.1.

En nuestra galaxia podemos determinar edades precisas, metalicidades y la cine-
matica de estrellas individuales del disco grueso y delgado y construir una distribu-
cién multivariada. Estas observaciones son muy dificiles de hacer desde la Tierra,
dado que solo se pueden obtener edades precisas y velocidades para estrellas mas
cercanas que uno pocos cientos de parsecs. Edvardsson (1993) muestra cémo de
complicada es nuestra vecindad solar. La poblacion del disco delgado mas cercana
al Sol muestra una dispersién en abundancia quimica de casi un factor 10, con poco
cambio en el rango de edades (3-10 Gyr). El disco grueso es una poblacién més vieja
(> 10 Gyr), con una dispersién vertical de velocidades de unos 40 km-s~', el doble
que el de las estrellas mas viejas del disco delgado, y con abundancias quimicas sig-

nificativamente menores. Sin embargo, las ~ 200 estrellas que conforman la muestra
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Tabla 3.1: Rangos de abundancias quimicas y edades representativas de las cuatro principales

poblaciones galdcticas

Halo!? —6.0 <[M/H|]< —1.0 +0.2 < [@/Fe] < +0.6  10-14 Gyr
Bulbo? —1.2 <[M/H]< 1.0 —0.1 < [a/Fe] < +0.5 5-8<t <12 Gyr
Disco grueso! —2.5 <[M/H|< 40.0 +0.0 < [a/Fe] < 40.3 10-14 Gyr
Disco delgado —1.5 <[M/H|]< +0.5 —0.2 < [a/Fe] < 40.3 < 12 Gyr

1 Cohen et al. (2002), Beers et al. (2002) y N. Christlieb (comunicacién privada) apuntan a la
existencia de estrellas con [M/H] ~ —5.

2 E1 25% de estrellas con [M/H] < —2.5 son carbonadas ([C/Fe]> 1.0) (Beers et al. 2002).

3 El bulbo no se conoce lo suficiente como para descartar completamente valores fuera de este

rango.

de Edvardsson (1993) no es completo y no proporciona la distribucién de edad de
las estrellas, ni tan siquiera en la vecindad solar. Sélo proporciona una indicacién

de cémo las propiedades del disco cambian con la edad de las estrellas.

Con toda esta informacion definimos unos rangos de abundancias, que se pueden
consultar en la tabla 3.1. Estos rangos se han escogido lo suficientemente amplios
para tener en cuenta resultados mas recientes y para posibles descubrimientos con

la propia misién Gaia.

3.2. Objetivos cientificos y prioridades

En esta seccion detallaremos las estrellas que nos permitirdn deducir cémo es
la Via Lactea. Esta informacion es la que usara la misién para desentranar las

incégnitas de nuestra galaxia tal y como se explica en ESA (2000).

A la par que definimos cudles son estas estrellas también asignaremos prioridades,
separandolas en cuatro categorias (alta prioridad, prioridad intermedia, baja y nula).
Estas prioridades se asignan de acuerdo con los objetivos de la mision y seran usadas

para evaluar los sistemas propuestos (ver sec. 5.3).

La cuantificacion de estas prioridades es la que sigue:

= Prioridad alta: 5/9
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» Prioridad intermedia: 3/9
» Prioridad baja: 1/9

s Prioridad nula: 0

3.2.1. Entendiendo la Via Lactea

El estudio de la estructura a gran escala de la Via Léctea sélo se puede llevar a
cabo si observamos la maxima extensién de la Galaxia posible, desde el entorno solar
hasta los objetos mas alejados de nosotros, situados en las estructuras galacticas
lejanas (es decir, bulbo, halo externo e incluso los brazos del disco més lejanos).
Pero los objetos alejados son dificiles de observar debido a la presencia de absorcién
interestelar (ver sec. 2.3.1) y a la atenuacién de su luminosidad aparente por la
distancia. Por ello seran sélo los objetos mas brillantes los que podamos observar
desde tan lejos (objetos evolucionados, como las AGB, las gigantes y estrellas de
la rama horizontal (tanto las RHB como las BHB), objetos de la alta secuencia

principal, ...).

La discriminacién entre las diferentes componentes galdcticas se puede realizar
combinando las abundancias quimicas con las caracteristicas cinematicas. Los me-
jores trazadores cinematicos de la Galaxia son las enanas K, las gigantes K y M, las
variables Mira, Cefeidas y las RR-Lyrae, que también son tutiles como indicadores
de distancia por su relacién periodo-luminosidad (Storm 2006). En el caso de las
RR-Lyrae, en cambio, se aprovecha que la magnitud absoluta de estas estrellas se
supone constante. Sin embargo, las variables de tipo Mira, a pesar de que también
se observan a grandes distancias, no son tan ttiles para determinar distancias extra-
galacticas debido a la gran variedad de tipos y al pobre conocimiento que se tiene de
su relacién periodo-luminosidad, aunque se han utilizado en diversos estudios (Feast
et al. (2006) entre otros). Otro tipo de estrellas ttiles para determinar distancias
extragalacticas son las supergigantes azules mediante la relacién entre el momento
del viento estelar y la luminosidad intrinseca (Bresolin 2003). Pero esta relacién
debe ser muy bien calibrada primero con las supergigantes azules méas cercanas, las
de nuestra propia Galaxia, cosa que puede y debera hacerse con los propios datos

de Gaia, proporcionando asi una gran contribucién en este campo.

Aunque las estrellas de tipo M y las enanas marrones no representen una gran
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fraccion de los objetos observables por Gaia, su observacién sera de gran utilidad
ya que ésta serd la primera vez que se tenga un censo completo de esta clase de
objetos en un volumen que se extiende hasta los 100 pc. A pesar de que las enanas
marrones son muy débiles, su proximidad asegura una determinacién precisa de su
paralaje. Para la optimizacion del sistema fotométrico hemos decidido, en cambio,
que no tiene sentido incluir las enanas marrones en la lista de objetivos clave del
sistema fotométrico debido a la poca cantidad de estos objetos que observara la
misién comparada con los objetos de tipo estelar y a que el maximo de emision de
estos objetos se encuentran en el infrarrojo fuera del rango de deteccién de Gaia.
Gaia intentara definir las luminosidades de las enanas M a partir de las paralajes y

una relacion entre la luminosidad y la metalicidad global.

3.2.2. Objetivos en el halo

Las abundancias y cinematica encontradas en el halo apuntan a la existencia de
dos poblaciones distintas (el halo interno y el halo externo). Seria muy til saber
el nimero de estrellas en los diferentes rangos de metalicidad (es decir, producir
histogramas) en funcién de la distancia al centro galdctico, a fin de desarrollar un
modelo de formacién del halo. Para este propdsito las gigantes G y K, al formarse
en todos los tipos de poblaciones viejas, son particularmente utiles. Ademads, a las
gigantes G y K se les puede medir facilmente las velocidades radiales y han sido

histéricamente bien estudiadas, al ser facilmente accesibles en los ciimulos globulares.

Las estrellas de la rama horizontal han sido los tipos estelares preferidos para
trazar el halo externo. La ventaja de las BHB respecto a las gigantes G y K se halla
en que son faciles de reconocer, ya que se trata de objetos débiles (14 < V' < 19 mag)
y azules (0.0 < B —V < 0.2), Sommer-Larsen et al. (1997). Sin embargo, las BHB
no siempre se forman en las poblaciones viejas pobres en metales y esto puede
producir sesgos importantes. Ademas, las estrellas de la rama horizontal poseen
nicleos convectivos y esto puede producir errores sistematicos en la determinacion

de las luminosidades y edades al utilizar modelos tedricos poco apropiados.

Las gigantes G y K del halo externo y del disco trazaran las poblaciones “anor-
males”, con alto momento angular y 6rbitas muy excéntricas, las cudles nunca pe-
netran a una distancia al centro galactico menor a 15 kpc, estando, asi, demasiado

alejadas de la vecindad solar.
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Tabla 3.2: Poblacién del halo observable por Gaia.
(1,]b])=(todas,< 10°) (1,]b])=(todas,> 10°)
d(kpc) M, A, \% d(kpc) M, A, \%
Sec. Ppal.() | <4,<1 4512 0.1-3,01-1 <23| <15 <15 4512 0105 <23
Turn-off <5 ~ 3.5 0.14 <21 < 30 ~35 0.1-05 <21
RGB <15 —-3-2 0.1-10 < 23 < 30 -3-2 0.1-05 <19
HB <8 0.5 0.1-6 <21 < 30 0.5 0.1-0.5 <18
AGB <15 —3-0.5 0.1-10 < 23 < 30 —-3-0.5 0.1-0.5 <18
WD <15 > 8 0.1-1 < 20 < 2.5 > 8 0.1-0.5 <20

I También se incluyen las estrellas A de la secuencia principal con cineméticas tipicas del disco

grueso y halo

La tabla 3.2 describe la poblacion estelar del halo observable por Gaia, con-

siderando la distancia y la magnitud limite de la misién. En dicha tabla, las estrellas

del halo se separan en dos grupos de latitudes galacticas, debido a que las distan-

cias limite y magnitudes aparentes difieren a causa de las diferentes condiciones de

extincion interestelar.

Los objetivos cientificos y sus trazadores se listan a continuacién asignandoles

también prioridades:

Alta prioridad :

1. Estrellas con errores en las paralajes mejores que el 10 % (ver correspon-

dencias en la tabla 1.1):

Distribucién galactocéntrica de abundancias quimicas: gigantes G y

K.

Gradientes de edad galactocéntricos, ritmo de formacién estelar: es-

trellas HB, AGB tempranas y “turn-off” de la secuencia principal.

Ruptura de la degeneracion entre edad y metalicidad: “turn-off” de

la secuencia principal y subgigantes.

Historia de la formacion estelar: estrellas de la secuencia principal

mas tempranas que G5 y subgigantes.

Conocimiento detallado de la funcién de luminosidad: baja secuencia

principal.
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» Escala de distancias: RR-Lyrae.
2. Estructura a gran escala mediante estrellas brillantes a [b] > 10°.

= Distribucién galactocéntrica de abundancias quimicas: gigantes G y
K.

= Gradientes de edad galactocéntricos, ritmo de formacion estelar: es-

trellas HB, AGB tempranas y “turn-off” de la secuencia principal.

» Corrientes peculiares del halo, determinacién de edades y abundan-
cias quimicas: gigantes G y K.

» Halo externo (R > 20 kpc), acrecién y fusion: gigantes G y K y
estrellas HB.

» Escala de distancias: RR-Lyrae.
Prioridad intermedia :

1. Todas las latitudes:

» Fusiones y/o difusiones: estrellas A de alta velocidad.

» Estructura a gran escala: estrellas AGB (incluyendo variables Mira

de carbono y oxigeno).

» Fases tempranas de evolucion de la Galaxia: estrellas de baja meta-

licidad, enanas y subgigantes carbonadas cercanas al “turn-off”.
Prioridad baja :
1. Estructura a gran escala a |b| < 10°, por tanto, estrellas altamente enro-
jecidas: gigantes G y K y estrellas HB.
2. Estrellas de la secuencia principal y del “turn-oft” con |b] < 10° y errores

en las paralajes mayores que el 10 %.

Prioridad nula :

1. Enanas blancas (se debe enfatizar en este punto que considerar las enanas
blancas como objetivos sin prioridad no significa que el estudio de la
funcién inicial de masa y la edad del halo no sea una prioridad cientifica,
sino que las enanas blancas no imponen condiciones al conjunto de filtros

y que, por tanto, el disenio de los mismos no tienen que basarse en ellas).

2. Estrellas multiples.
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3. Estrellas con [M/H] < —4 (poblacién II extrema con espectros con trazas
metalicas muy débiles). Estas estrellas serdan, probablemente, muy dificiles
de distinguir mediante fotometria de las metalicidades [M/H] = —3.
Christlieb et al. (2002) muestra el hallazgo de una estrella de incluso
[M/H] = —5.3.

4. Cumulos globulares: las estrellas pertenecientes a cimulos globulares son
fisicamente muy similares a las de campo del halo y no necesitan ser

priorizadas separadamente.

3.2.3. Objetivos en el bulbo

El bulbo tiene propiedades tanto del halo como del disco y ain existen muchas
incognitas en el conocimiento de esta regién galactica. Las gigantes M y las estrellas
HB son, de nuevo, los mejores trazadores debido a su brillo intrinseco. Las gigantes

M son las mejores trazadoras de la componente rica en metales del bulbo.

Para entender la historia y forma del bulbo, es necesario observar las estrellas
del “turn-off” de la secuencia principal. La magnitud y punto de inflexion de este
“turn-oft”, ligados a la edad y a la composiciéon quimica, depende de la forma del
bulbo. Esta caracteristica permite, pues, delimitar algunos parametros de la forma
del bulbo.

Para las gigantes y las AGB con magnitud absoluta My < 3 se deberan deter-
minar también las abundancias de titanio, pues no sera posible determinar aislada-
mente la temperatura efectiva y la metalicidad global debido a la gran influencia del

titanio y otros elementos « en la determinacién de [M/H].

Se han calculado diagramas HR para simular el contenido estelar del bulbo asu-
miendo la superposicién de diferentes poblaciones con distintos valores de edad y
metalicidad. La tabla 3.3 describe la poblacion del bulbo observable por Gaia.

Siguiendo la discusién de Vallenari & Bertelli (2004) sobre las estrellas del bulbo
y su retorno cientifico, los objetivos se listan a continuacion con sus prioridades

asignadas:

Alta prioridad :
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Tabla 3.3: Poblacién estelar del bulbo observable por Gaia.

(11],]6))=(< 10°,< 10°) Ventanas con bajo enrojecimiento

d(kpc) M, AWM V| dkpe) M, A, 1%
RGB 8,< 7 —-3-2  2-8,2-7 14-22 7-10 —-3-2 152 14-19
HB, RC® 8 0.5 2-5 1821 | 7-10 0.5 1.5-2  16-18
AGB 8§,<7 —=3-0.5 2-8,2-7 14-23 7-10 -3-0.5 1.5-2 14-18
Turn-off 7-10 ~35 152 18-21

L A, depende fuertemente de (I,b)
2 Dos ctimulos intrigantes (NGC 6388 y NGC 6441) muestran una BHB muy extendida a pesar de
su metalicidad ([M/H] ~ —0.6).

1. Ventanas de bajo enrojecimiento:

» Forma, orientacion, barra: RGB, AGB, “red clump” (RC), estrellas
del “turn-off”.

= Distribucién de masa y metalicidad: RGB, AGB.
= Ritmo de formacion estelar: RGB, AGB.

2. Ventanas de alto enrojecimiento:

» Forma, orientacién, barra: RGB, AGB, RC.
= Distribucién de masa y metalicidad: RGB, AGB.
= Ritmo de formacion estelar: RGB, AGB.

Prioridad intermedia :

1. Ventanas de bajo enrojecimiento:

= Deteminacién de la edad: estrellas del “turn-oft”, subgigantes.
Prioridad baja :

1. Escala de distancias: RC (la escala de distancias no se considera una
alta prioridad debido al error en la paralaje asociado a estas estrellas.

Las estrellas mas cercanas son mas idéneas para este propdsito que las
estrellas del bulbo).

Prioridad nula :

1. Estrellas multiples.
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Tabla 3.4: Poblacién estelar del disco grueso accesible por Gaia

(1,1b])=(0°,< 10°) (,|b])=(todas,> 10°)
d(kpc) M, Ay Vv d(kpc) M, Ay 14
Sec. Ppal.®M | <4,<1 4512 013,011 <23|<6® <1 4512 0105 <23
Turn-off <5 ~ 3.5 0.1-4 <21 <6 ~35 0.1-05 <18
RGB <8 —3-2 0.1-8 <23 <6 -32 0105 <17
HB <6 0.5 0.1-6 <21 <6 05 0105 <15
AGB <8 -3-0.5 0.1-8 <23 <6 -305 0105 <15
WD <15 > 8 0.1-1 <20 <25 >8  0.1-05 <20

(L,[b])=(180°,< 10°)
Sec. Ppal.®M | <4,<1 4512 013,011 <23

Turn-off <5 ~ 3.5 0.14 <21
RGB <15 —3-2 0.1-5 <23
HB < 10 0.5 0.1-5 <21
AGB <15 —-3-0.5 0.1-5 <21
WD <15 > 8 0.1-1 <20

! Las estrellas A de secuencia principal con cinemética tipica del disco grueso/halo son también
conocidas.

2 Distancia a una estrella con |b| = 10° y 1 kpc por encima del plano.

3.2.4. Objetivos en el disco grueso

La incégnita méas importante sobre esta estructura es su proceso de formacién.
En la sec. 2.1.1 ya hemos mencionado las dos posibles teorfas de formacién de esta
componente del disco. La cinemética y distribucion de abundancias quimicas no es
simple y debe ser estudiada. Las gigantes K son las estrellas que permitiran trazar
las poblaciones més alejadas del disco y las estrellas de tipo Mira las indicadoras de
distancia mas idoneas a anadir a la determinacion de la distancia proveida por la

paralaje.

La tabla 3.4 describe la poblaciéon del disco grueso observable por Gaia con-
siderando la distancia y la magnitud limite de la misién. De igual manera a como se
definio en el halo, las estrellas del disco grueso se separan en dos grupos de latitudes
galacticas, debido a las distancias limites y magnitudes aparentes cambiantes bajos

diferentes condiciones de extincion interestelar.

A continuacién se mencionan los objetivos cientificos y sus trazadores separados
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por nivel de prioridad:

Alta prioridad :

1. Estrellas con errores en las paralajes mejores que el 10 % (ver correspon-

dencias en la tabla 1.1):
= Ruptura de la degeneracién entre edad y metalicidad: “turn-oft” de
la secuencia principal y subgigantes.

= Distribucion galactocéntrica de abundancias quimicas: gigantes G y
K.

= Gradientes de edad galactocéntricos, ritmo de formacion estelar: es-

trellas HB, AGB tempranas y “turn-off” de la secuencia principal.

» Historia de la formacion estelar: estrellas de la secuencia principal

mas tempranas que G5 y subgigantes.

s Mecanismo de formacién (previo o posterior al disco delgado): gi-
gantes G y K, estrellas HB.

= Conocimiento detallado de la funcién de luminosidad: secuencia prin-

cipal tardia.

» Escala de distancias: RR-Lyrae.
2. Estrellas con |b| > 10°

= Potencial gravitatorio ‘in situ’, acceleracién gravitacional perpendi-

cular al plano galdctico (K z), relacién edad-velocidad: enanas F-G-K.

» Acrecién y fusion: estrellas A de alta velocidad (debido a su brillo,

las enanas A-K también poseen paralajes mejores que el 10 %).
Prioridad intermedia :

1. Todas las latitudes
» Estructura a gran escala: estrellas AGB (incluyendo variables Mira
de carbono y oxigeno).
Prioridad baja :
1. Estructura a gran escala a |[b| < 10°, por tanto, estrellas fuertemente
enrojecidas: gigantes G y K y estrellas HB.

2. Estrellas de la secuencia principal y del “turn-oft” con |b| < 10° y errores

en las paralajes mayores al 10 %.
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Prioridad nula :

1. Enanas blancas (ver comentario en el halo).

2. Estrellas multiples.

3.2.5. Objetivos en el disco delgado

La informacion de los brazos espirales se puede obtener tanto mediante la com-
ponente estelar como la gaseosa. La componente de gas traza la historia més reciente
de estos brazos y puede estudiarse con estrellas O-B, y estrellas jovenes que atn se

muevan con la dinamica del gas.

Por otro lado, la componente estelar puede darnos informacién sobre campos
gravitacionales del disco mas promediados en el tiempo si observamos las estrellas

viejas, como estrellas K y M de campo.

La determinacion del ritmo de formacion estelar requiere de la observacién de

estrellas masivas, principalmente estrellas B, A, F y G tardias.

Para expandir nuestro conocimiento sobre las relaciones entre la edad, la meta-
licidad y el lugar de nacimiento, debemos investigar el disco galactico al menos a
distancias galactocéntricas superiores a 610 kpc, donde un importante aumento en
la formacién estelar ocurrié en esa regién hace unos 3.2 Gyr. Para ello se deberan

observar las estrellas F y G de esa zona.

Para estudiar la posible asimetria y ondulacion del disco galactico deberemos
recurrir de nuevo a las estrellas més brillantes para muestrear las regiones mas
alejadas a nosotros. Asi pues, las gigantes M y las estrellas O-B son las mas ttiles

para este proposito.

En la tabla 3.5 se muestran las estrellas del disco delgado observables con Gaia,
nuevamente separadas en dos grupos de latitudes galacticas. A continuacion se listan

los trazadores del disco delgado y sus prioridades asignadas:

Alta prioridad :

1. Estrellas con errores en las paralajes mejores que el 10 % (ver correspon-

dencias en la tabla 1.1):
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Tabla 3.5: Poblacién del disco delgado accesible con Gaia (V.
(1,]b))=(0° < 10°) (1,]b])=(todas,> 10°)
d(kpc) M, Ay 14 d(kpc) M, Ay 14
B-M 1 <8 —8—3 0-10 <21
Cefeidas <8 —4 0-10 <21
OBV <8,<1 —5-0 0-10 <21
A-KV <6,<1 08 0801 <21 <3.52) 0-8 0105 <21
M-LV® | <1,<05 816 0-1 <25|<35<05 816 0105 <25
RGB <6 —3-2 0-8 <21 < 3.5 -3-2 0.1-05 <16
RC <6 0.5 0-8 < 21 < 3.5 0.5 0.1-0.5 <13
AGB <6 —3-0.5 0-8 < 23 < 3.5 —-3-0.5 0.1-0.5 <13
WD <15 > 8 0-1 < 20 <3 > 8 0.1-0.5 <20
(1,|b])=(180°,< 10°)
B-M 1 <15 —8—-3 0-3 <16
Cefeidas <15 —4 0-3 <15
OBV <15 —5-0 0-3 <19
AKV <15,< 3 0-8 0-3,0-1 <21
M-L V® | <3,<05 816 01 <25
RGB <15 —3-2 0-3 <21
RC <15 0.5 0-3 < 20
AGB <15 —3-0.5 0-3 < 20
WD <15 > 8 0-1 < 20

! Las estrellas estdn agrupadas en |[b| < 10° y [b| > 10° para simplificar, a pesar que diferentes
g

subpoblaciones pueden tener diferente altura patron.

2 Distancia de una estrella con |b| = 10° a 600 pc por encima del plano.

3 S6lo las enanas marrones més cercanas y jévenes, con edades < 1 Gyr y My ~ 10-16, serdn

observables con Gaia.

= Distribucion galactocéntrica de abundancias quimicas: gigantes G y

K.

» Gradientes de edad galactocéntricos, ritmo de formacién estelar: gi-

gantes y AGB tempranas.

= Ruptura de la degeneracién entre edad y metalicidad: “turn-off” de

la secuencia principal y subgigantes.
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Ritmo de la formacién estelar, relacion entre la metalicidad y el lugar

de nacimiento: F2-G5 de la secuencia principal.

Estructura a gran escala (brazos espirales, regiones de formacién es-
telar): estrellas O-B y supergigantes.

Conocimiento detallado de la funcion de luminosidad “in situ”: se-

cuencia principal fria.

Potencial gravitatori “in situ”, K, relacion edad-velocidad: estrellas

F-G-K de la secuencia principal.
Estructura a gran escala (ondulacién y asimetria): gigantes K y M.
Distribucién del medio interestelar: enanas O-F.

Escala de distancias: RR-Lyrae y Cefeidas.

2. Estrellas con o, /m > 10% a |b| < 10-20°.

Estructura a gran escala (brazos espirales, regiones de formacién es-
telar): estrellas O-B y supergigantes.

Estructura a gran escala (asimetria y ondulacién): gigantes K y M.

Distribucién del medio interestelar: enanas O-F.

Prioridad intermedia :

1. Estrellas con o,/m > 10% a |b] < 10-20°.

Escala de distancias: cefeidas.

Prioridad baja :

1. Estrellas de la secuencia principal y del “turn-off” a |b| < 10° con errores

relativos en la paralaje mayores al 10 %.

Prioridad nula :

1. Regiones de formacién estelar: WR, estrellas B de emisién, T-Tau, etc. En

ESA (2000) se considero esencial distinguir emisién en H,. La mayoria de

las WR, Be y T-Tau, etc, estan cercanas al plano galactico, en regiones de

densidades estelares elevadas y, por tanto, no siempre seran observables

con MBP. Al mismo tiempo, no es realista querer detectar emision en

H, con BBP y a menudo la traza de emisién no es lo suficientemente

pronunciada y requiere de confirmacién espectroscépica. Asi pues, y a

pesar de que el 20% de las estrellas B1-B3 tienen H, en emision, el
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equipo de fotometria no prioriza su deteccién. Sin embargo, si un sistema
fotométrico es capaz de detectar la emision, esto serd considerado como

un mérito extra del sistema.
2. Deteccién de peculiaridades (Bp-Ap, Am, ...).
3. Enanas blancas (ver comentario del halo).

4. Enanas marrones M y L; funcion de masa inicial. Muy pocas enanas
marrones son observables por Gaia debido a que se trata de objetos muy
frios, y por tanto poco brillantes en el rango 6ptico del espectro. Por este

motivo se les asigna prioridad nula a este tipo de objetos.
5.  Estrellas multiples.

6. Cumulos abiertos (las estrellas de los ctimulos abiertos son fisicamente
similares a las estrellas de campo del disco y no necesitan priorizarse

separadamente).

3.2.6. Estrellas extragalacticas

Las estrellas de las galaxias cercanas (LMC, SMC, M31, ...) pueden tener com-
posiciones quimicas diferentes que las de la Via Lactea (se sabe, por ejemplo, que las
estrellas de LMC son pobres en metales y que el halo de M31 es aparentemente rico
en metales con [M/H] ~ —0.6 como 47 Tuc, ver Pagel (2003)). Sin embargo, consi-
deramos que este hecho no introduce requisitos adicionales en el diseno del sistema

fotométrico, y asi pues, no se asigna prioridad a estas estrellas.

3.2.7. Objetos no estelares

Esta seccién muestra los aspectos de los objetos no estelares que pueden influir
en el diseno del sistema fotométrico:

1. Cuésares:

Priorizaremos la deteccién de los cudsares (QSO, quasi-stellar objects) por

encima de la determinacién del corrimiento al rojo (o redshift en inglés).

Prioridad intermedia :
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» Deteccién de QSO (combinando astrometria y fotometria).
Prioridad baja :

= Determinacion fotométrica del corrimiento al rojo.

2. Objetos del Sistema Solar:

Prioridad baja :

» Clasificacién taxondmica.

3.2.8. Prioridades de los parametros astrofisicos

Distintos sistemas fotométricos pueden recuperar con mayor o menor bondad
los parametros astrofisicos. A la hora de juzgar qué sistema fotométrico es mas
adecuado para Gaia es necesario, tal y como ya hemos hecho con los objetos a
observar, definir qué pardmetros estelares son mas importantes y asignarles una
prioridad cuantificada. Esta priorizacion depende en gran medida de lo expuesto
en las secciones precedentes (por ejemplo, en lo referente a la divisién en paralajes

precisas y menos precisas, o de tipos espectrales).

Las prioridades normalizadas de los parametros astrofisicos se muestran en la
tabla 3.6. Como se puede comprobar, en aquellos casos donde la paralaje es lo
suficientemente precisa se disminuye a cero la prioridad de la determinacion de
log g. La determinacion de las abundancias quimicas de las estrellas més calientes
(O-B y supergigantes) tiene prioridad nula en la elaboracién del sistema fotométrico
porque para este tipo de estrellas la fotometria no puede aportar medidas precisas de
[M/H]. Por otro lado, las abundancias de elementos a posee menor peso que [M/H]

en las estrellas del halo.

A pesar de que seria deseable, no se plantea determinar la ley de extincion a
partir de la propia fotometria de Gaia y se deberia usar la fotometria infrarroja

para este proposito. Unicamente priorizaremos la determinacion de Ay .
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Tabla 3.6: Prioridades asignadas a los parametros astrofisicos para diferentes estrellas.

Halo Disco grueso Disco delgado Bulbo
O-B + supergigantes A-M + gigantes
o/ | <10% >10% | <10% >10% | <10% >10% <10% >10%

Tet 5/18  5/23 1/4 1/5 1/2 1/3 1/4 1/5 1/5
Ay 5/18  5/23 1/4 1/5 1/2 1/3 1/4 1/5 1/5
log g 0 5/23 0 1/5 0 1/3 0 1/5 1/5
IM/H] | 5/18  5/23 1/4 1/5 0 0 1/4 1/5 1/5
[a/Fe] | 3/18  3/23 1/4 1/5 0 0 1/4 1/5 1/5

3.3. Precisiones esperadas

3.3.1. Precision en las paralajes

Sabemos que para ayudarnos en la determinacién de los pardmetros astrofisicos
poseemos toda la informacién que proporcionan los instrumentos de Gaia (astrome-
tria y espectrografia) . En este sentido, para ayudarnos a determinar las luminosi-

dades estelares poseemos la informacién de las paralajes.

En de Bruijne (2005a) se presenta un resumen de las convenciones y la formu-
lacién para el calculo de la precision en las paralajes. Utilizando la ec. (1) de este
documento y la ec. (15) en Lindegren (2003b) para el error de la determinacién del
centroide en la direccion de escaneo del satélite, tenemos la ecuacion del error en la

paralaje como funcién de la magnitud del objeto observado:

or = 0.0639 x V2700 + 530u + 0.05u2;, u = 10%4CE-10) (3.1)

En la Fig. 3.1, extraida de de Bruijne (2005a), se muestran las precisiones, pro-
mediadas en el cielo, con las que se recuperan las posiciones, los movimientos propios
y las paralajes de los objetos observados por Gaia segun el diseno Gaia-2 de marzo
de 2005. En la tabla 1.1 se mostraban las distancias y magnitudes estelares a las

que conseguiamos hasta un 10 % de precision en la paralaje.
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Figura 3.1: Figura 1 extraida de de Bruijne (2005a) en la que se muestra la precisién
astrométrica al final de la misién para V' = 15 mag en funcién del color V' — I. La linea
continua se muestra la precision de las paralajes, en linea punteada la precisién en la

determinacién de las posiciones y en linea discontinua, en los movimientos propios.
3.3.2. Precisiones a partir de la fotometria

Los parametros fisicos que debe proporcionar la fotometria para comprender la
Galaxia son, basicamente, la edad y la composiciéon quimica de las estrellas men-
cionadas en la sec. 3.2. Para determinar estos parametros se deben conocer: My (o
log g en caso de que no se disponga de paralajes precisas), Ter v Ay . La determinacién
de estos parametros en las regiones de alta densidad estelar (principalmente el bulbo
y algunas dreas a latitudes galdcticas muy bajas) se deberd basar solamente en la
fotometria de banda ancha. En cambio, fuera de estas regiones, se podran combinar

las fotometrias de banda ancha e intermedia.

Teniendo en cuenta las precisiones en la edad discutidas en la sec. 2.3.4, las

precisiones de los parametros astrofisicos necesarias se listan a continuacion:

Temperatura de las estrellas A-M : o1, /Ty =1 —-2% a 'V =18, o, /T =
2 — 3% a la magnitud limite.

Temperatura de las estrellas O-B : o7, /T =2 —-5% a V. = 18, o7, /T =
5 — 8% a la magnitud limite.

Absorcidn interestelar : 04, = 0.1 a Ay < 3.0 mag, 04, = 0.5 para Ay >
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3.0 mag (Ay se puede considerar conocido para latitudes galacticas elevadas).

Gravedad superficial : 01,5y = 0.2 a V = 18, 0154 = 0.4 a la magnitud limite
(s6lo nos deberemos preocupar de determinar log g cuando el error en la pa-

ralaje determinada por la astrometria del satélite sea mayor al 10 %).

Metalicidad global : o/ = 0.1 aV = 18, o/ = 0.3 a la magnitud limite (las

abundancias quimicas no se priorizan para las estrellas OB y las supergigantes).

Abundancia de los elementos a : o[,/ < 0.3 (las abundancias quimicas no se

priorizan para las estrellas OB y las supergigantes).

Rama asintética de las gigantes : Se deberd poder classificar entre las AGB de

Carbono y las de Oxigeno (tinicamente en las regiones donde se pueda utilizar
el MBP).

Estrellas de emisiéon : Como por e¢jemplo, las WR, Be y T-Tau (como se menciona
en la sec. 3.2.5, no se asigna prioridad a la deteccion de emision en estos objetos

pero se consideran como un mérito extra del sistema fotométrico).

Enanas blancas : o7, /T =1—2% a V =18, o1, /Tt = 2 — 3% a la magnitud
limite. También se deberia poder distinguir entre las enanas blancas de tipo
DA y DB. Como el espectro de las enanas blancas es bastante similar al de un
cuerpo negro, se espera que cualquier sistema fotométrico pueda cumplir este

requisito.
Enanas marrones My L : o1, /Ts = 2 — 3% a la magnitud limite.

Estrellas peculiares : La identificacion de peculiaridades (Bp, Ap, Am, ...) se
considera tinicamente un mérito extra, y se le asigna prioridad nula para op-

timizar el sistema fotométrico.

Como se mencioné en la sec. 2.3.4, para los conjuntos de estrellas en los que se
compartan propiedades astrofisicas (como por ejemplo ciimulos globulares, ciimu-
los abiertos, asociaciones OB, corrientes del halo, fusiones identificadas de galaxias
enanas dentro de la Via Léctea, etc.), el andlisis estadistico de las propiedades de
sus miembros proporcionara mejores precisiones de la edad y de las abundancias del

conjunto que las que se obtienen para las estrellas individuales.
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Figura 3.2: Lugar en el diagrama HR, en forma de gravedad en funcién de la temperatura,

donde se hallan los ST definidos en este capitulo.

3.4. Construccion de la lista de ST

En la sec. 3.2 se han definido los objetos prioritarios (y en qué grado de priori-
dad) para la optimizacién del sistema fotométrico. Una vez hecho esto sélo queda
confeccionar una lista representativa de estos objetos, indicando sus parametros
astrofisicos, que serd utilizada como conjunto de prueba para el diseno del sistema

fotomeétrico.

Para ello deberemos cuantificar los parametros astrofisicos de los diferentes tipos
de estrellas descritos (ver Fig. 3.2), asigndndoles rangos de absorcién interestelar
segln su posicion en la Galaxia. La combinaciéon de magnitud absoluta, distancia
y extinciéon da la magnitud aparente G, y la precisién de la determinacion de la

paralaje, segun la ec. (3.1).

El criterio de construccion de esta muestra de ST se basa en el conocimiento
de la Galaxia que se posee actualmente, incluyendo estrellas de cada una de las
poblaciones galacticas. Para ello se han definido diferentes direcciones de estudio

para cada poblacién y, en cada direccion, diferentes distancias, con su consecuente



76 Capitulo 3. Estrellas clave de Gazia

variacién en la absorcién. Para el halo y el disco grueso se toman tres lineas de
vision diferentes, correspondientes al centro galdctico (I = 10°, b = 0°), al anticentro
(I =180° b =0°) y en direccién perpendicular al plano galactico (I = 90°, b = 0°).
Para el disco delgado y grueso substituimos la direccion perpedicular al plano por
una direccién dentro del plano entre el centro y el anticentro (a I = 90°, b = 10°).
Para el caso del bulbo, en cambio, se han considerado dos casos de observacion, el
correspondiente a una direccién con alto enrojecimiento, y otro caso en el que se
supone una ventana de observacion con baja absorcién interestelar (ver tablas 3.7—

3.10 para las absorciones asociadas a cada direccién y poblacién considerada).

A la hora de asignar a estos ST valores representativos de sus parametros as-
trofisicos se han tenido que consultar diversas fuentes bibliograficas que asignaran
correspondencias entre tipos espectrales y clases de luminosidad con temperaturas y
gravedades superficiales, respectivamente. En los tltimos 50 anos se han producido
diversos estudios de este tipo, sobretodo en lo referente a las estrellas de la secuencia
principal y las gigantes, pero para otros tipos de estrella, la determinacion de los

parametros fisicos no es tan conocida o varia mucho para un mismo tipo de estrella.

Empezando por el caso de las estrellas de la secuencia principal existe un ejemplo
clasico de asignacién paramétrica, la realizada en Johnson (1966). Gray & Corbally
(1994) estudian de nuevo los tipos espectrales, encontrando una tendencia a valores
més elevados de la temperatura que los que encuentra Johnson (1966). Las tempe-
raturas efectivas de las estrellas de tipo O se pueden extraer también del articulo
Fitzpatrick (1999). Sinnerstad (1980) deriva las temperaturas y gravedades superfi-
ciales de 75 estrellas B2-B6 de la secuencia principal.

Los parametros fisicos hallados para las gigantes se suelen presentar separadas
por tipos espectrales. Johnson (1965) ya hizo una primera calibracién también para
las gigantes. Tal y como se ha mencionado para el caso de las estrellas de la secuencia
principal, la calibracién de Johnson (1965) tiende a subestimar las temperaturas por
lo que recurrimos a comparar sus valores con otros articulos de interés. Houdashelt
et al. (2000) calibra las temperaturas y gravedades de las gigantes M, y de algunas
K, con el objetivo de modelar los espectros integrados de galaxias elipticas. Lazaro
et al. (1991) estudia 70 gigantes M brillantes, sus gravedades y sus abundancias de
carbono. Las gigantes M sabemos que son tutiles para estudiar el halo, el bulbo y el
disco delgado. Asi pues, serdn las abundancias de estas estructuras de la tabla 3.1

las que tengamos que usar. Berdyugina & Savanov (1994), a partir de las anchuras
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equivalentes de las lineas de MgH para 47 gigantes y subgigantes G0-K5, los autores
extraen las gravedades superficiales. Estas gigantes K deberan tomar los rangos de

abundancias definidos en la tabla 3.1 para el disco, bulbo y el halo.

Existen varias estimaciones de las temperaturas de las variables de tipo Mira,
pero, no asi, de su gravedad superficial. Feast (1996) deriva la temperatura loga-
ritmica para algunas variables Mira. Alvarez & Mennessier (1997) se analizan 165
Miras ricas en oxigeno, en la que se incluyen algunas con temperaturas algo mayores
que las utilizadas en Feast (1996).

El rango de abundancias para las estrellas de la rama horizontal seran las que
corresponda al halo, bulbo y disco grueso. En Heber et al. (1997) se menciona el
rango de parametros que separa cada tipo de estrella en la rama horizontal (sobre
todo los de la parte azul de este diagrama, BHB y sdB). Hayes & Philip (1988)
recuperan las temperaturas y gravedades de las estrellas A de campo y de cumulos
globulares de la rama horizontal. Para las RHB, Tautvaisiene (1997) obtiene el
espectro de 10 RHB derivando sus parametros fisicos; abundancias, temperaturas y

gravedades superficiales.

En cuanto a las RR-Lyrae, Clementini et al. (1995) derivan los pardmetros de 10
RR-Lyrae de campo. Johnson (1966) también menciona las temperaturas de las su-
pergigantes. Fitzpatrick (1999) rehace esta calibracién. En relacién a sus gravedades
superficiales, Arellano & Mendoza (1993) las determinan para supergigantes ama-
rillas de tipo A0-G2. Las supergigantes nos serviran sobretodo para trazar los brazos
espirales de la Via Lactea. Las supergigantes variables de tipo cefeida se estudian en
Fry & Carney (1997) y en Andrievsky et al. (2002) entre otros. En el primero de ellos,
los autores obtienen las abundancias y temperaturas de 23 cefeidas galacticas. En
el segundo se analizan 77 cefeidas galdcticas, encontrando también sus gravedades

superficiales.

Basédndonos en toda esta informacion, las tablas 3.7-3.10 listan las posiciones
y los parametros astrofisicos representativos de los ST para el halo, bulbo, disco

grueso y delgado, respectivamente.

La lista completa de ST (9183 estrellas) separadas poblacién por poblacién
esta disponible en http://gaia.am.ub.es/PWG/targets/set_ST/. En la Fig. 3.3

se puede comprobar la muestra de ST.
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Figura 3.3: Diagramas log g-logT.s y My -logT.s con la combinacién de valores de Tt y
log g con diversas abundancias quimicas y situando las estrellas a diferentes distancias y
direcciones en la Galaxia, proporciona un total de 9183 estrellas que forman la lista de
ST creadas para el disefio del sistema fotométrico.



3.4. Construccién de la lista de ST

79




80 Capitulo 3. Estrellas clave de Gazia

Tabla 3.7: Posiciones galdcticas representativas y parametros fisicos para las estrellas del
halo consideradas como ST. Se asume |v;aq| < 300 km s™! La prioridades son las que

se detallan en la sec. 3.2.2.

Direccién ortogonal Centro galactico Anticentro galactico
I b dlpc) Ay | L b dpc) Ay | I b dpc) Ay
0 90 500 0.10 10 O 500 0.30 |18 O 500 0.30
0 90 1000 0.30 |10 O 1000 1.00 180 O 1000 0.70
0 90 2000 0.30 |10 O 2000 2.00|180 0 2000 1.40
0 90 5000 0.30 |10 0 5000 5.00| 180 0 5000 3.50
0 90 10000 0.30 |10 0 10000 &.00 | 180 O 10000 3.50
0 90 30000 0.30
My, Ter(K) log g Comentarios
[M/H]= —4.0,—3.0, 2.0, —1.5, —1.0; [a/Fe]= +0.2, +0.4

Red clump

G III 1.0 5500 2.5

K III 0.0 4500,4000 2.0,1.5

RR-Lyrae 0.5 6000 2.8

Rama horizontal

BHB 0.5 15 000 4.0

BHB 0.5 10 000 3.5

HB A 0.5 8500 3.0

Turn-off

F IV 2.5 7000,6000 3.0,4.0

G IV 3.0 5750,5500 3.0,4.0

Sec. ppal. tardia

FV 2.7,4.0 7000,6000 4.5

GV 4.7,5.5  5750,5500 4.5

KV 6.0,7.0  4500,4000 4.5,5.0

MV 8.8,12.0 3700,3000 4.5

Sec. ppal. temprana

AV 1.0 8500 4.5 [M/H]= —1.,—0.5,0.0,40.5

AGB/RGB

AGB M 0.0,—1.0 3500,3000 0.5,1.5

AGB C -2.0 2500 0.5,1.5 [C/H]= —1.5,-1.0,—0.5

FEstrellas de carbono
Enanas C 5.5 6000,5000 4.5 [C/Fe]= +0.0,40.5, +1.0, +1.5
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Tabla 3.8: Posiciones galacticas representativas y pardmetros fisicos para las estrellas del
bulbo consideradas como ST. Se asume |v;.q| < 100 km s™! Las prioridades son las que
se detallan en la sec. 3.2.3.

d(pc) Ay
Bajo enrojecimiento 8000  1.50
10000 2.00
Alto enrojecimiento 8000  2.50
9000 5.00
10000 8.00
My, Tt (K) log g Comentarios
[M/H]= —1.0, —0.5,+0.0,40.5; [a/Fe]= 0.0, +0.4
Red clump
G III 1.0 5500 2.5
K III 0.0 4500,4000 2.0,1.5
RR-Lyrae 0.5 6000 2.8
Turn-off
F IV 2.5 7000,6000 3.0,4.0
GIV 3.0 5750,5500 3.0,4.0
AGB/RGB

AGBM  0.0,—1.0 3500,3000 0.5,1.5
AGB C —2.0 2500  0.5,1.5 [C/H]= —1.5,—1.0,—0.5
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Tabla 3.9: Posiciones galacticas representativas y pardmetros fisicos para las estrellas del

disco grueso consideradas como ST. Se asume |v;aq| < 300 km s™!. Las prioridades son

las que se detallan en la sec. 3.2.4.

Direccién ortogonal Centro galactico Anticentro galactico
[ b dpc) Ay | I b dpc) Ay [ b dpc) Ay
0 90 500 0.10|10 O 500 0.30|180 0 500 0.30
0 90 1000 0.30 |10 O 1000 1.00 | 180 0 1000 0.70
0 90 2000 0.30 |10 0 2000 2.00|180 0 2000 1.40
0 90 5000 0.30 |10 0 5000 5.00| 180 0 5000 3.50
10 0 10000 8.00 | 180 0 10000 3.50
My, Ter(K) log g Comentarios
[M/H]= —2.0, —1.0, —0.5,40.0; [a/Fe]= 40.0, +0.2
Red clump
G III 1.0 5500 2.5
K III 0.0 4500,4000 2.0,1.5
RR-Lyrae 0.5 6000 2.8
Rama horizontal
BHB 0.5 10 000 3.5
HB A 0.5 8500 3.0
Turn-off
F IV 2.5 7000,6000 3.0,4.0
G IV 3.0 5750,5500 3.0,4.0
Sec. ppal. tardia
FV 2.7,4.0 7000,6000 4.5
GV 4.7,5.5  5750,5500 4.5
KV 6.0,7.0  4500,4000 4.5,5.0
MV 8.8,12.0 3700,3000 4.5
Sec. ppal. temprana
AV 1.0 8500 45  [M/H]= —1.,-0.5,0.0,40.5
AGB/RGB
AGB M 0.0,—1.0 3500,3000 0.5,1.5
AGB C -2.0 2500 0.5,1.5 [C/H]=—1.5,-1.0,-0.5
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Tabla 3.10: Posiciones galdacticas representativas y parametros fisicos para las estrellas

del disco delgado consideradas como ST. Se asume |v,.4| < 50 km s™! Las prioridades

son las que se detallan en la sec. 3.2.5.

Direccién ortogonal Centro galactico Anticentro galactico
[l b dlpc) Ay | I b d(pc) Ay [ b d(pc) Ay
90 10 500 0.10 10 O 500 0.30 |18 O 500 0.30
90 10 1000 0.30 |10 O 1000 1.00 |18 O 1000 0.70
90 10 2000 0.60 |10 O 2000 2.00 |18 0O 2000 1.40
90 10 3000 0.60 |10 O 5000 5.00 | 180 0O 5000 3.50
10 0 10000 8.00 | 180 0O 10000 3.50
10 0 10000 10.00
My, Tet (K) log g Comentarios
[M/H]= —1.0, —0.5,40.0,40.5; [a/Fe]= —0.2,+0.0
Red clump
G III 1.0 5500 2.5
K III 0.0 4500,4000  2.0,1.5
Sec. ppal. temprana
O V,III —6.0 40000 4.5
B V.III -3.2,—1.2 25000,15000 4.0
AV 1.0,2.2 9000,8000 4.5
Turn-off
A1V 0.7,1.7 9000,8000 3.0
F IV 2.5 7000,6000  3.0,4.0
G IV 3.0 5750,5500  3.0,4.0
Sec. ppal. tardia
FV 2.7,4.0 7000,6000 4.5
GV 4.7,5.5 5750,5500 4.5
KV 6.0,7.0 4500,4000  4.5,5.0
MV 8.8,12.0 3700,3000 4.5
Supergigantes
B Ia -7.0 15000 2.5
F Ia, Cefeidas —8.0 6000,5000 1.5
M Ia —8.0 3500 0.0
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”Las ciencias no tratan de explicar, incluso apenas

tratan de interpretar, construyen modelos principalmente.
Por modelo, se entiende una construccion matematica que,
con la adicion de ciertas interpretaciones verbales,
describe los fenomenos observados.

La justificacion de tal construccion matematica es

sélo y precisamente que se espera que funcione.”

John von Neumann (1903-1957)

Matematico hiingaro






4 Fotometria sintética

En los capitulos anteriores hemos definido con cierto nivel de detalle los objetivos
que debera cumplir el sistema fotométrico y qué objetos deberemos asegurar que
sean correctamente tratados y clasificados para asegurar el éxito de la misién. Una
vez establecidos estos pasos previos, es necesario crear una herramienta que permita
simular las observaciones fotométricas que Gaia realizara. El objetivo es simular las
observaciones fotométricas con el niimero de cuentas detectadas y el error asociado
a estas cuentas, tanto para un solo transito como para el final de la misién. Estos
errores permitiran estimar las precisiones en la determinacién de los parametros
fisicos. Esta herramienta de simulacion se presenta en la sec. 4.1 y los elementos que
en ella figuran se presentan en las secciones posteriores. En la sec. 4.2 se presenta las
librerias de espectros sintéticos utilizadas para modelar los objetos a observar. En la
sec. 4.3 afectaremos estos espectros de enrojecimiento debido al medio interestelar
y en la sec. 4.4 le anadiremos el efecto producido por el brillo del fondo de cielo,
para hacer entrar finalmente esta luz en los instrumentos del satélite (sec. 4.5). Las
observaciones fotométricas asi calculadas deberan escalarse mediante un punto cero
de las magnitudes (sec. 4.6) y la estimacién de los errores de esta observacion se

realiza en la sec. 4.7.

4.1. El simulador

El simulador fotométrico descrito aqui pretende ser una herramienta ttil y versatil
para que, con los minimos cambios posibles en su cédigo FORTRAN, sea adaptable
a cambios instrumentales y se le puedan anadir nuevos elementos de calculo (ver por
ejemplo la sec. 5.3). Este simulador nacié como una herramienta de nuestro grupo

en Barcelona, pero pronto se extendié su uso a todo el PWG y se convirtié en el

89
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simulador fotométrico “oficial” de Gaia.

Existian diversos grupos de trabajo interesados en la creacion de una herramienta
como ésta para llevar a cabo sus estudios ya que es la tinica manera de poder saber
qué serd lo que Gaia podra proporcionar con su instrumentacion antes de que sea
construida. Un claro ejemplo de esto lo encontramos en el grupo de clasificacién de
Gaia que, como se explicara en la sec. 5.2, utilizé de nuestras simulaciones para pro-
seguir los trabajos de optimizacién de sus rutinas de clasificacion y parametrizacion
de objetos. Y, por supuesto, estd nuestro propio interés de, con este simulador,
poder ir iterando las propuestas de sistema fotométrico para la mision y elegir fi-
nalmente la éptima para la recuperacion de los pardametros astrofisicos y que sea
util para todo el rango de objetos observado por la mision. Una version interactiva
de este simulador esta disponible via web en la direccién del “Photometry Working
Group” (http://gaia.am.ub.es/PWG/). En la Fig. 4.1 se muestra un esquema del

funcionamiento del simulador de fotometria.

4.1.1. Datos de entrada

El proceso de simulacion trata basicamente de seguir la radiacién de la estrella
desde su origen hasta su deteccién en el plano focal e ir anadiéndole por el camino

todos aquellos efectos que modifican su espectro.

Eleccién del objeto :

El espectro de un objeto estelar depende (capitulo 2) principalmente de sus
pardmetros astrofisicos (T, logg, [M/H], [a/Fe], [C/Fe], ...). Asi pues, los
parametros astrofisicos y la libreria de espectros que se quiere utilizar son los
primeros datos de entrada del simulador. Si el conjunto de espectros sintéticos
elegido no contempla los parametros escogidos se interpola si es posible entre
los valores mas cercanos del parametro en cuestiéon asumiendo que el espaciado
de la libreria de espectros es tal que permite que esta interpolacién tenga

validez fisica.

De forma alternativa, el usuario del simulador también puede introducir direc-

tamente su propio fichero de espectro para simular su fotometria con Gaia.

Una vez seleccionada la estrella a simular, se debe introducir otras caracteristi-

cas de esta estrellas, como por ejemplo la magnitud aparente Gaia (G), que
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nos determinarda como debemos escalar el espectro en funcién del brillo que

recibamos de la estrella.

Otra caracteristica a escoger del espectro es la presencia o no de efecto Doppler,

escogiendo una cierta velocidad radial del objeto observado.

El simulador incorpora la posibilidad de considerar sistemas multiples. Al ob-
servar una estrella multiple no resuelta, cada componente del sistema (con
parametros fisicos que normalmente diferirdn entre ellas) contribuye sumando

fotones a la medida fotométrica total.

El medio interestelar :

Una vez la radiacién electromagnética abandona la estrella empieza su largo
viaje hacia el observador. En su camino se encontrara con la materia inter-
estelar mencionada en la sec. 2.3.1. Asi pues, el simulador de fotometria debe
incluir el grado de enrojecimiento que sufrira el espectro del objeto considera-
do. Para ello, un dato adicional de entrada es la absorcién a A = 550 nm que,
por simplicidad, identificaremos, abusando del lenguaje, con la absorcién en
el filtro visible de Johnson o Ay. Ademas, también se pide como entrada el
parametro Ry de la ec. 2.1. Como es posible que el usuario desconozca estos
valores pero no en cambio la direccion galactica y distancia a la que se encuen-
tra el objeto que se quiere simular, en la interficie del programa se permite
también la alternativa de introducir las coordenadas (galdcticas, ecuatoriales
o eclipticas) del objeto y la distancia a nosotros para que, mediante un modelo
de absorcién de la Galaxia, se pueda derivar la Ay . En la sec. 4.3 se explica
cual es el modelo de absorcién usado en el simulador y, una vez derivada la

Ay como se modifica el espectro por la ley de absorcion.

Brillo del fondo de cielo :

Las particulas que hay entre los planetas de nuestro Sistema Solar también
juegan un papel a la hora de simular las observaciones de Gaia. Estas particulas
reflejan la luz del Sol, anadiendo un cierto niimero de cuentas a las medidas
fotométricas, afectando asi al contraste de la estrella respecto al fondo de cielo
y aumentando el error en la medida. Esta luz de fondo se conoce como luz
zodiacal debido a que es predominante en el plano de la ecliptica, donde la
densidad de particulas es mayor. Un efecto similar a éste es el que provocan
las estrellas débiles no resueltas y que tienen un efecto aditivo al fondo de cielo

de la luz zodiacal. En el simulador se permite introducir un valor para el fondo
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de cielo en el filtro V. En la sec. 4.4 se especifica el valor adoptado por defecto

para el fondo de cielo y como modifica la medida fotométrica.

El instrumento y los filtros :

La luz del objeto en este punto ya ha llegado al satélite Gaia. Pero antes
de ser registrada en el detector ain debe pasar por toda la instrumentacion:
debe reflejarse en los espejos del telescopio, perdiéndose parte de la luz en
esta reflexion, limitarse a la luz recogida por el area colectora del instrumento,
atravesar el dicroico en el caso en que esto sea necesario, convolucionar la luz
con la respuesta espectral de las bandas fotométricas (la concrecién de estos
filtros es el objetivo del capitulo 5) y ser detectado por la CCD durante un
determinado tiempo de exposicion, anadir el ruido de lectura de la CCD y

agrupar los pixeles en ‘samples’ y ‘patches’; ...

Aunque cada uno de los filtros tienen una propuesta de utilizacién del instru-
mento y la CCD, el simulador fotométrico permite la opcién de que el usuario
cambie la configuracién, modificando el tipo de CCD, el ntimero de CCD de-
dicadas a cada filtro y los instrumentos en los que se implementa (ASTRO
o SPECTRO), pudiendo asi seleccionar opciones diferentes a las establecidas
para el diseno del sistema fotométrico, manteniendo, sin embargo, estas op-
ciones como las escogidas por defecto si no se indica lo contrario. Estas opciones

por defecto se detallan en la sec. 4.5.

Ntimero de observaciones :

El proceso explicado hasta aqui es el necesario para simular una observacién
con Gaia. Pero la misién durara cinco anos y durante todo este tiempo se
observa un mismo objeto varias veces, lo que mejora la estadistica de fotones
y reduce el error asociado a la medida final. En la sec. 4.7.1 se detalla cuantas
observaciones son posibles de un mismo objeto en funciéon de su posicién en el

cielo.

4.1.2. Datos de salida

Con todos los ingredientes de la seccién anterior estamos en condiciones de calcu-
lar cudl es el nimero de fotones, y por tanto la magnitud, en cada filtro fotométrico

seleccionado, asi como el error asociado a esta medida, para cada objeto.
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Para hacer este cdlculo hace falta establecer antes un punto cero de magnitudes
(sec. 4.6) y reescalar a la magnitud G. El punto cero de la magnitud G lo fijamos

de forma que G =V para estrellas de tipo A0 V.

El resultado, pues, es el cdlculo de la magnitud en G, mqg, GS, mgs y en cada uno

de los filtros j deseados, m;, asi como las precisiones asociadas a estas magnitudes

0G, 0Gs Y 0j-

4.2. Libreria de espectros

A pesar de que el modelado de determinados tipos de estrellas aiin no reproduce
fielmente la realidad (éste es el caso de las estrellas de baja temperatura, las estrellas
peculiares, de emisiéon, WR, ...) hemos preferido elegir la opcién de usar espectros
sintéticos ademas de empiricos u observados ya que no se poseen observaciones que
recubran homogéneamente todos y cada uno de los rangos paramétricos posibles para
el estudio de la Galaxia. Los espectros sintéticos, en cambio, si permiten estudiar los
efectos diferenciales (por ejemplo, cémo afectan en el espectro los pequenos cambios
de temperatura, gravedad, ...) y ademds permiten simular estrellas no observadas

hasta ahora.

El propésito de los préximos apartados es el de confeccionar una lista de librerias

de espectros sintéticos para disenar el sistema fotométrico.

La informacién mostrada aqui estd disponible para toda la comunidad cientifi-
ca en la pagina web: http://www.am.ub.es/~carrasco/models/synthetic.html.
El propdsito de este enlace no es, sin embargo, proporcionar un indice exhaustivo
de los recursos espectrales disponibles en la bibliografia, para ello ya existen otros
enlaces como el creado por el equipo de la Universidad Complutense de Madrid
(http://www.ucm.es/info/Astrof/invest/actividad/spectra.html), sino que
nos limitamos a mencionar las librerias espectrales que pueden utilizarse para nues-

tros propésitos en Gaia.

La velocidad de rotacion de la estrella puede modificar el espectro de las estrellas,
ensanchando las lineas espectrales y disminuyendo su profundidad. Pero debido a
que este efecto no es relevante para el diseno del sistema fotométrico, el simulador

no modifica los espectros de las librerias para la rotacién estelar.
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4.2.1. Requisitos

Para que un espectro sea ttil para nuestros propdsitos es necesario que posea

unas determinadas caracteristicas:

= Necesitamos cubrir el rango espectral de Gaia, es decir, la region entre 250 y

1100 nm aproximadamente.

= No es necesaria una alta resolucion, ya que su propésito es simular la fotometria
y acabaremos degradando su resolucion. Una resolucién de 0.1-0.2 nm es su-
ficiente.

= Por el hecho de estar simulando fotometria para, finalmente, hacer una clasi-
ficacién estelar, sélo nos interesan los efectos diferenciales entre espectros. El
valor absoluto de los flujos no es tan importante como la diferencia entre ban-
das espectrales, ya que serd esto tltimo con lo que finalmente trabajaremos.

Por ello, los espectros sintéticos son ttiles.

= Los espectros sintéticos seleccionados deberan cubrir un amplio rango de valo-
res de los pardmetros fisicos de las estrellas (temperatura, gravedad, composi-
cién quimica ...) y deben formar un conjunto homogéneo, en términos de los
ingredientes fisicos incluidos, con los que se encuentren representados todas

las estrellas definidas como ST (capitulo 3).

4.2.2. Espectros sintéticos de estrellas

De las que se citan a continuacion, las tres librerias mas utilizadas de espec-
tros sintéticos son Kurucz, MARCS (aqui presentadas en una versién més actual,
NMARCS) y PHOENIX. NMARCS y PHOENIX se presentan como mejor opcién
que Kurucz para el rango mas frio de temperaturas. Finalmente, otros autores se han
ocupado de modelar rangos no tan amplios de temperaturas, gravedades y metalici-
dades, y sélo cubren pequenas regiones del diagrama HR. Sin embargo, las hipotesis
y modelos fisicos utilizados son mas apropiados a cada caso. Este es el caso de las

librerias de gigantes, WR, enanas blancas, ...

Kurucz :
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Se trata de una malla extensa de espectros sintéticos de baja resolucién con un
amplio abanico de parametros estelares que cubren gran parte del diagrama HR
modelando un rango extenso de parametros estelares. Existen muchas versiones
de esta malla desde su primera version dada su gran acogida por la comunidad
de astrofisicos. Aunque la libreria de espectros inicial fue publicada con anterio-
ridad, aqui citamos Kurucz (1979) como referencia. Para este trabajo hemos
utilizado la ultima version disponible en http://kurucz.harvard.edu. Los

parametros que abarca son:

3500 K< Ty < 50000 K

0.0 dex < logg < +5.0 dex
—5.0 dex < [M/H] < +1.0 dex
[a/Fe] = 0.0 dex
Veeh = 2 km - s71

L/H (= Long. mezcla / escala altura presién) = 1.25
9.1 nm < A < 160000 nm

n° de puntos = 1221

Para calcular estos modelos se asumié una estructura de capas planoparalelas,
equilibrio hidrostatico, equilibrio termodindmico local (LTE), posibilidad de
contemplar overshooting (penetracién de materia estelar mas alla de la zona

convectiva de la estrella) y transporte tanto convectivo como radiativo.

Los espectros de Kurucz no reflejan fielmente la realidad para las estrellas muy
calientes al alejarse estas estrellas del comportamiento de LTE vy, sobretodo,
para las muy frias debido a inexactitudes en las opacidades consideradas, ya
que no contempla ciertas lineas moleculares, como por ejemplo la del agua,
que estan muy presentes para temperaturas bajas y, finalmente, para las gi-
gantes frias por no ser apropiada la aproximacion planoparalela. Esto quiere
decir que por debajo de ~ 4000 K los espectros empiezan a no ser demasiado
fiables. Este problema se esta solucionando, recalculando estos espectros con
opacidades mejoradas por parte de F. Castelli (comunicacién privada), a la
vez que incorpora modelos con [a/Fe] # 0.0 sin overshooting (de los que ya
existen los modelos con [M/H] = —1,—1.5, -2 y algunas combinaciones de

temperatura y gravedad y [a/Fe| para [M/H] = =3 y —4).

NMARCS :

Con el articulo Gustafsson et al. (1975) se presentaron unos modelos de at-

mosferas estelares llamados MARCS. Desde entonces, para mejorar estos mo-
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delos y el tratamiento de las lineas atémicas y moleculares junto con un mejor
tratamiento de la semiconveccién a temperaturas intermedias se han creado
nuevas versiones de estos espectros, los denominados NMARCS. Esta libre-
ria ha sido tradicionalmente dividida en SOSMARCS (versién con simetria
esférica) y POSMARCS (geometria planoparalela). Son espectros de gigantes
y enanas de tipo K y M. Comparado con Kurucz, NMARCS incorpora unas

opacidades mejoradas en este rango de temperaturas.

2000 K< Ty < 4750 K

—0.5 dex < logg < +3.5 dex
—0.6 dex < [M/H] < 40.6 dex
M/M, =1,2,5

99.4 nm < A < 12500 nm

n° de puntos = 10911

Recientemente (Gustafsson et al. 2003) han calculado nuevos modelos que

extienden el rango de validez a:

2500 K< Ty < 8000 K

—1.0 dex < log g < +5.0 dex
—5.0 dex < [M/H] < +1.0 dex
n° de puntos = 10000

Se consideran también diversas composiciones de estrellas carbonadas y con
abundancias de elementos « distintas a la solar. Estos modelos se siguen actua-
lizando constantemente y en breve se publicardn mas distribuciones espectrales
de energia con opacidades mejoradas y mas combinaciones de parametros as-

trofisicos.

Bessell et al. (gigantes M)

Se trata de modelos de fotosferas estaticas de gigantes M. Fueron creados en
Bessell et al. (1989a,b) y ampliados en Bessell et al. (1991). Intentan mode-
lar correctamente y simular las observaciones que existen de gigantes M para
obtener asi temperaturas y abundancias precisas de las estrellas AGB. Tam-
bién calcularon modelos de fotosferas de variables de largo periodo cercanas al
méximo y al minimo. Los espectros fueron calculados como en Scholz (1985),
pero con diferencias en el tratamiento de moléculas y de las mezclas de abun-

dancias.
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2500 K< Ty < 3800 K

—1.0 dex < logg < +1.0 dex
—1.0 dex < [M/H] < +0.5 dex
491 nm < A < 4090 nm

n° de puntos = 705

Fluks et al. (gigantes M) :

Para ajustar el continuo de 97 estrellas gigantes M muy brillantes de la vecin-
dad solar, en Fluks et al. (1994) se cre6 una librerfa, basada en POSMARCS
y SOSMARCS, pero con una lista de lineas y moléculas mejorada. El rango

de parametros que cubren es:

2500 K< Ty < 3900 K

—2.5 < logg[m/s?] < —0.4 = —0.5dex < log glem/s?] < +1.6 dex
[M/H] = 40.0 dex

Vturbulencia = 2000 m/s

99 nm < A < 12500 nm

n° de puntos = 10912

Brown et al. (gigantes Ky M) :

También con el propdsito de ayudar a la interpretacion de gigantes K y M,
Brown et al. (1989) calcularon un conjunto de modelos de atmdsferas que

cubren los rangos:

3000 K< Ty < 4000 K
40.0 dex < log g < +2.0 dex

Estos espectros estan calculados asumiendo equilibrio hidrostético, flujo total
(radiativo mas convectivo) constante, y LTE con geometria planoparalela y
homogénea. Los autores anaden un tratamiento de la absorcién por vapor de
agua, que es dominante a las temperaturas mas bajas. Los espectros se basan
en el cédigo de Kurucz (1970). Algunas de estas suposiciones no son correctas
para las gigantes K y M. Por ejemplo, estos modelos ignoran el calentamiento
mecanico al suponer equilibrio hidrostatico. Asumir LTE no describe bien la
ionizacion de los metales. Hay evidencia que la suposicion de homogeneidad
estd lejos de ser valida para las supergigantes rojas. Y para las temperaturas
mas bajas, algunas opacidades que no estan incluidas (por ejemplo, las debidas

a la molécula de VO) comienzan a ser importantes.
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Norbert Christlieb (Estrellas C) :
Uno de los miembros del PWG, Norbert Christlieb, se encargd de elaborar

espectros sintéticos de un tipo particular de estrellas carbonadas. Se trata
de estrellas de la secuencia principal cuyas atmosferas estdn enriquecidas de
carbono por transferencia de materia de una estrella gigante compatiera. N.

Christlieb calcul6 los espectros para los siguientes rangos de parametros:

5000 K< Ty < 6500 K

2.5 <logg <45

—3.0 dex < [M/H] < —1.0 dex
+0.0 dex < [C/Fe] < +2.0 dex
250 nm < A < 1050 nm

El autor afirma que para calcular estos modelos tuvo que tener en cuenta abun-
dancias de los elementos « diferentes a la del Sol (aunque no indica qué valores
de [a/Fe] utilizo).

Jorgensen et al. (Estrellas C) :

Modelos esféricos de estrellas de carbono, creados para estudiar los efectos de
la esfericidad en la region entre la fotosfera externa y la cromosfera de las

estrellas de carbono (Jorgensen et al. 1992). Los rangos cubiertos son:

[C/O]= +1.02,+1.35,+2.0
Z/Zs =+0.1,40.5,41.0

T = 2500, 2800, 3100, 3400 K
logg = —1.0,—0.5,40.5
M/Mg = 0.7,1.5,3.0, 10, 100
125 nm < A < 25000 nm

n° de puntos = 5365

Estos modelos esféricos son mas frios (100 K) y tienen presiones més altas
(un factor 3) en las capas superficiales que las correspondientes a los modelos
planoparalelos. En cuanto a las bandas moleculares estudiadas, sélo HCN y
las lineas intensas de CO muestran una dependencia con la esfericidad, debido
a que son formadas en las capas mas externas de la atmédsfera. Los modelos
tienen luminosidad constante, basados en LTE y equilibrio hidrostéatico. Estan
basados en una mejora del programa MARCS de Gustafsson et al. (1975), con

rutinas para la geometria esférica de Nordlund (1984).
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Johnson & Yorka (Estrellas R) :

Modelos de atmdsferas de estrellas R (estrellas de carbono tempranas) presen-
tadas en Johnson & Yorka (1986):

4000 K< Ty < 5400 K
logg = +2.0,+3.0
[C/O] > 1

n° de puntos = 1010

Asumen equilibrio hidrostatico, flujo total de energia (radiativo mas convecti-
vo) constante y geometria planoparalela y homogénea. Los flujos que predicen
estos espectros comparados con observaciones en los filtros definidos en White
& Wing (1978) muestran una buena correlacién con los filtros rojos e infrarro-
jos, pero en cambio, predicen mas flujo en el visible que en las observaciones
y también en las regiones violetas, probablemente debido a una insuficiente

opacidad en esta regién, tal y como admiten los propios autores.

O’Donoghue et al. (Rama Horizontal extrema, sdB) :

Para entender el comportamiento de un tipo de estrellas pulsantes, las que
son como EC 14026, O’Donoghue et al. (1997) crearon espectros de estrellas
extremas de la rama horizontal (las sdB o EHB), que en sistemas binarios con
estrellas F-G permitian explicar estas pulsaciones. El resultado es la produc-
cién de una libreria de espectros con las siguientes caracteristicas:

20000 K< Ty < 40000 K ATy = 2000 K

5.0 <logg < 7.0 Alogg =0.5

0< N(He)/N(H)<3  A(nge) =0.1

Koester (Enanas Blancas) :

D. Koester (comunicacién privada) nos proporcioné espectros sintéticos de

enanas blancas. Los rangos que abarcan son:

Enanas blancas de tipo DA (con hidrégeno):

6000 K< T, < 100000 K
7.0 <logg < 9.0

Enanas blancas de tipo DB (sin hidrégeno):

10000 K< Ty < 40000 K
7.0 <logg < 9.0
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Las enanas blancas pueden migrar del tipo DA al tipo DB y viceversa mediante

procesos de conveccion de hidrogeno entre las capas interna y externa.

Hamann & Koesterke (WR) :

Espectros de estrellas WR nitrogenadas introducidos en Hamann & Koesterke
(1998). Debido a los grandes vientos de las estrellas de tipo WR, para estas
estrellas no es valida la hipotesis de LTE y, por tanto, se debe asumir NLTE,
es decir, comportamiento fuera del equilibrio termodinamico local. También
es necesario asumir geometria esférica y no planoparalela. Ademas, los fuertes
vientos estelares provocan una pérdida de masa que se debe tener en cuenta.
Por ello, se define lo que se denomina radio transformado, R;, que depende

inversamente del ritmo de expulsién de la masa (dM/dt):

Voo /2500 km - 57"
R, = R*(M/10_4M : r_l) (4.1)
di oY

siendo R, el radio estelar y v, la velocidad terminal.

Segun esta ecuacion, si la expulsién de materia en forma de vientos aumenta

(dM /dt aumenta) el radio transformado asi definido, debe disminuir.

Los modelos de esta libreria cubren los siguientes rangos de parametros:

Z=+0.0

28200 K < T < 200000K
0.4 < Ry/Rs < 100

Vs = 1600, 2500 km/s
log L/Le = 5.3

Schmutz (WR) :

Malla de espectros fuera del LTE para estrellas con fuertes vientos, como por
ejemplo las WR, presentadas en Schmutz (1996). Reproducen bien los perfiles
de lineas y distribuciones de energia del continuo para estas estrellas. Las
distribuciones de flujo de los modelos de estrellas WR estan divididas en tres
mallas diferentes. Las dos primeras intentan modelar las estrellas libres de
hidrégeno (la primera malla para estrellas con T< 90000 K y la segunda
para temperaturas mas altas). La tercera malla tiene lineas metdlicas y, en
cambio, las dos primeras son modelos de helio puro.
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Figura 4.2: Figura 3.2 una vez se le anaden las diferentes librerias de espectros sintéticos

mencionadas en esta seccion.

28200 K < Ty < 86600 K
0.6 < R;/Rs <80
27700 K < T, < 79300 K T, = Temperatura caracteristica

BaSel-2.2 :

En Lejeune et al. (1997, 1998) se presenta una compilaciéon de algunos de
los conjuntos de espectros mencionados hasta ahora. Los espectros que se
compilan son (i) Kurucz (1979), en su version ATLAS 9, (ii) los espectros
Allard & Hauschildt (1995) (ver modelos de PHOENIX) para enanas M, (iii)
Bessell et al. (1989a) y posteriores actualizaciones para gigantes M y (iv) Fluks
et al. (1994) para gigantes M.

Todos los espectros fueron muestreados a las mismas longitudes de onda de
los espectros de Kurucz (9.1 — 160000 nm).

Los rangos de parametros que cubre esta compilacién de espectros son los

siguientes:
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Tabla 4.1: Resumen de los rangos de pardmetros astrofisicos que abarcan las diferentes librerias

de espectros sintéticos.

Kurucz NMARCS Bessell et al. Fluks et al. Brown et al.
Ter (K) 3500 — 50000 2000 — 4750 2500 — 3800 2500 — 3800 3000 — 4000
log g +0.0 - +5.0 —0.5 - +3.5 —1.0 - +1.0 —0.5-+1.6 +0.0 - +2.0
[M/H] —5.0 - +1.0 —0.6 — +0.6 —1.0 - +0.5 +0.0
A (nm) 9.1 — 160000 99.4 — 12500 491 — 4090 99 — 12500
Npuntos 1221 10912 705 10912
M/Mg 1, 1.5, 2.25, 5, 10, 15
Koester N.Christlieb Jorgensen et al. Johnson & Yorka | O’Donoghue et al.
Ter(K) 6000 — 100000 | 5000 — 6500 2500 — 3400 4000 — 5400 20000 — 40000
logg +7.0 - +9.0 +2.5 - +4.5 —1-+40.5 2.0, 3.0 5.0-17.0
[M/H] -3, =2, —1
A (nm) 250 — 1050 125 — 25000
Npuntos 5365 5365 1010
M/Mg 0.7,1.5,3,10,100
Otros 0 <[C/Fe]< 2 1.02 <C/O< 2 C/O >1 He/H< 3
Hamann & Koesterke Schmutz

Tt (K) 28200 — 200000 28200 — 86600

R: 0.4 — 100 0.6 — 80

Voo 1600, 2500

log L/L¢ 5.3

To(K) 27700 — 79300

2000 K< Ty < 50000 K

—1.02 < logg < +5.5

—5.0 dex < [M/H] < +1.0 dex
9.1 nm < A < 160000 nm

n° de puntos = 1221

Los espectros de BaSel.-2.2 han sido, ademaés, calibrados para reproducir los
colores observados de estrellas reales, de manera que se modifique la forma del
continuo pero no la intensidad de las lineas metélicas. A traves de la “BaSelL
library interactive server” (http://tangerine.astro.mat.uc.pt/BaSeL/) se

pueden obtener los espectros de esta libreria interactivamente.

Esta libreria es similar a la que nosotros necesitariamos para simular la fo-
tometria de Gaia, pero BaSel.-2.2 no cumple algunos de los requisitos para
Gaia: en primer lugar, BaSel.-2.2 no posee modelos con abundancias de ele-
mentos « diferentes del valor solar. Ademas, los modelos para estrellas frias
que utilizan son los de Kurucz que, como hemos mencionado no posee una

fisica totalmente adecuada para las estrellas mas frias.



104

Capitulo 4. Fotometria sintética

Tabla 4.2: Caracteristicas de las librerias de espectros creadas por el equipo PHOENIX en los

diferentes articulos: NG-dwarfs en Hauschildt et al. (1999a), NG-giants en Hauschildt et al.
(1999b) y el resto en Allard et al. (2001)

NG-dwarfs NG-giants STARdusty1999 | BDdusty1999 | BDdusty2000 | BDcond2000
T.s (K) | 1000 — 10000 2000 — 7400 1000 — 5000 500 — 4000 1500 — 2500 100 — 3000
logg +3.5 - 4+6.0 0.0 - +3.5 +3.5 - 4+6.0 +3.5 - 4+6.0 +2.5 - 46.0
[M/H] —4.0 - +0.0 —0.7 - 40.0 +0.0 —1.5-40.0 +0.0 +0.0
A (nm) 10 — 1000000 10 — 1000000 10 — 500000 10 — 500000 10 — 500000 10 — 500000
Npuntos 27400 21312 48490 48490 48490 48490
M/Mg 2.5, 5.0, 7.5, 40.5

PHOENIX :

El equipo PHOENIX creé una libreria de distribuciones sintéticas espectrales
de energia (Allard & Hauschildt 1995; Hauschildt et al. 1999a,b) que mejora
y amplia el rango mas frio de Kurucz hasta temperaturas mucho mas frias,
cubriendo el rango de los tipos espectrales mas tardios, de enanas y gigantes y
hasta las enanas marrones. Nos referiremos a este conjunto de librerias con el
nombre de NextGen. Asumen también LTE y utilizan geometria planoparale-
la, aunque también existen algunos modelos con geometria esférica. También
disponen de modelos con polvo, adecuados para tratar las enanas marrones.
De estos modelos también han surgido diferentes articulos ampliando los para-
metros estelares y mejorando el tratamiento de las estrellas en nuevas librerias
(Allard et al. 2001). La tabla 4.2 muestra los rangos que cubren las diferentes

librerias de espectros.

Mediante una consulta a F. Allard pudimos saber cudl es la secuencia 6ptima
para combinar los diferentes modelos con polvo de PHOENIX, para extender

el rango de validez desde las estrellas mas frias hasta las enanas marrones:

100K < Ty < 1800 K - BDcond2000
1900 K < Ty < 2400 K - BDdusty2000
200 K < Ty < 2900 K - BDdusty1999
3000 K < Ty < 5000 K == STARdusty1999

Mas recientemente, en Hauschildt et al. (2003), estos modelos han sido amplia-
dos para considerar abundancia de elementos « diferentes a la del Sol, bajo
peticién del equipo de cientificos que trabajan en la optimizacién de Gaia.

Estos modelos han sido bautizados como NextGen?2 y comprenden el rango:
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2600 K< Ty < 10000 K

—0.5 dex < logg < +5.5 dex
—2.0 dex < [M/H] < 40.0 dex
—0.2 dex < [a/Fe] < +0.8 dex

Como se puede comprobar, los modelos de PHOENIX no abarcan temperatu-

ras mayores que 10000 K.

Entre todas las librerias espectrales analizadas no hay ninguna que se ajuste
completamente a nuestro proposito. Sin embargo, BaSel.-2.2 y NextGen2 son las que
mayor rango paramétrico cubren y que nos permitirian simular con mayor grado de
satisfaccion la mayoria de los objetivos de Gaza con los que juzgaremos y disenaremos
el sistema fotométrico. BaSel.-2.2 es la libreria que mejor recubre las regiones del
diagrama HR de los ST, aunque no posee abundancias de elementos « diferentes de
la solar, cosa que hace que para el estudio de la determinacién de [a/Fe| debamos
recurrir a los modelos de NextGen2, a pesar de que el rango de parametros estelares
considerados no sea el mismo para las dos librerias de espectros. La determinacion
de abundancias no se plantea para estrellas calientes, por lo que el hecho de que la
libreria de NextGen2 no se extienda a temperaturas demasiado elevadas no plantea

un gran problema para poder utilizarla para la optimizacién del sistema fotométrico.

4.3. Ley de absorcion

Tal y como se ha mencionado en la sec. 2.3.1, la ley de absorcién (ec. 2.1)
marca cémo afecta la absorcién en cada region espectral considerada. Esta relacion
viene marcada por las propiedades del medio material que se interponga entre la
fuente emisora y el detector. El pardmetro Ry depende bastante de la direccién
galactica considerada, aunque se suele considerar un valor promedio de 3.1 para la
Via Lactea. En cambio para regiones de nubes moleculares el valor de Ry puede
cambiar considerablemente hasta un valor de 5 o superior. Este es un parametro a
tener en cuenta y que debe conocerse, ya que afecta de forma apreciable a la ley
de extincién. Dos de las posibles leyes de absorcion que podemos utilizar son las de
Cardelli et al. (1989) y la de Fitzpatrick (1999), representadas en la Fig. 4.3.

En nuestro caso, debido a la sencillez de implementacion y, dado que la diferencia

entre estas dos leyes no es demasiado grande en el rango espectral utilizado (de 300
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Figura 4.3: Ley de absorcién de Cardelli et al. (1989) comparada con la de Fitzpatrick
(1999)

a 1050 nm, es decir 0.9 yum~! < A7 < 3.3 yum™'), hemos escogido la ley de absorcién
propuesta en Cardelli et al. (1989).

En el simulador de fotometria, permitimos la posibilidad de introducir un va-
lor determinado para la absorcién a 550 nm (lo que identificamos con Ay ) y del
parametro Ry . También se implementa la posibilidad de introducir unas coorde-
nadas celestes para el objeto observado y, mediante un modelo de medio interestelar
para la Via Lactea (Drimmel & Spergel 2001) determinar Ay de forma automaética,

aunque Ry debe seguir siendo elegida por el usuario.

El modelo de Drimmel & Spergel (2001) separa la contribucién del medio in-
terestelar en dos: una debida a la estructura a gran escala de la Galaxia, y otra a
escala local, en el entorno solar. Una vez introducidas las coordenadas galacticas
(1,b) y la distancia d, éstas se transforman a coordenadas cartesianas. Si esta triada
de coordenadas (X, Y, Z) se encuentra dentro de la regién comprendida a (1 kpc,
+2 kpe, £0.5 kpe) respecto al Sol, se utiliza la malla local. Fuera de esta regién, y
con un limite externo de (£15 kpc, 15 kpc, +0.5 kpc), esta vez respecto al centro

galactico, se utiliza la malla a larga escala.
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Con Ay y Ry introducidas, la ley de absorcién de Cardelli et al. (1989) permite
calcular la absorcién (Ay) a cualquier longitud de onda \. Para extraer este valor,

esta ley se divide en cuatro regiones espectrales de la siguiente forma:

A, B
A—V—a(flf)—i-— r =

(4.2)
REGION INFRARROJA: (0.3 ym ™ < 2 < 1.1 ym™)

REGION VISIBLE/IR CERCANO: (1.1 yum~! < 2z < 3.3 um™!)

REGION ULTRAVIOLETA: (3.3 yum™' < z < 8 yum™?)

REGION ULTRAVIOLETA LEJANO: (8 um™' <2 <10 pm™)

Remitimos al articulo original (Cardelli et al. 1989) para los valores de a(z) y

b(x) para cada region.

Con A, conocida podremos calcular el flujo observado una vez atravesado el
medio interestelar. De esta manera, dado un flujo de la estrella sin absorber (F,),
calcular el flujo observado, es decir, una vez atravesado el medio interestelar (F’)

sera tan facil como multiplicarlo por el factor siguiente:

_FY) o eaa,
factor = ) 10 (4.3)

4.4. Fondo de cielo

El telescopio espacial Hubble ha medido, a latitudes eclipticas elevadas, un valor
en la magnitud del fondo de cielo de V' ~ G = 23.3 mag/arcsec? (Windhorst et al.
1994), aunque puede variar entre V = 21-23 mag/arcsec?. En cambio, en la eclipti-
ca, a mas de 60 grados del Sol, este fondo de cielo puede ser una o dos magnitudes
mas brillante debido a la luz zodiacal. La mayoria del cielo, sin embargo, es mu-
cho mas oscuro y las simulaciones fotométricas para este trabajo se pueden basar
perfectamente en un fondo de cielo menos brillante, de V' = 22.5 mag/arcsec?. Este

fondo de cielo se debe a la luz zodiacal, como ya se ha mencionado, y a los objetos
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débiles no resueltos, sean objetos de nuestra propia galaxia, regiones de formacion

estelar u objetos extragalacticos.

En nuestro simulador asumimos un fondo de cielo de una cierta magnitud (con
un valor por defecto igual a 22.5 mag/arcsec?, tal y como se menciona en el parrafo
anterior). Se asume también una distribucién espectral de tipo solar (menosprecian-
do, pues, el efecto espectral que puedan introducir las estrellas no resueltas diferentes
al Sol que contribuyan al fondo de cielo). El espectro solar se extrae de la libreria
de Kurucz para un modelo con Tir = 5750 K, logg = 4.5 y [M/H] = 0.0 de donde se
pueden derivar Fi, y mg. siempre con Vega como flujo de referencia para el calculo

de la magnitud.

Una vez fijada la magnitud del fondo del cielo (7 fonao), encontrar la contribucién

de este fondo de cielo al flujo total se puede conseguir utilizando el siguiente factor:

F onao — . —
factor = —L240 — 1()=0-4(m ondo—mo) (4.4)

©

El flujo del fondo de cielo se anade al flujo en cada pixel de la CCD y contribuye
a aumentar los errores de medida del flujo estelar (ver sec. 4.7). La contribucién del
fondo de cielo asi calculado es de unos pocos electrones por segundo y segundo de
arco cuadrado para los filtros de banda ancha y de algunas décimas de electrones

por segundo y segundo de arco cuadrado para los de banda intermedia.

4.5. Instrumentos

Los parametros del instrumento utilizados por defecto en la tltima version del
simulador de fotometria se indican en la tabla 4.3 y son los que corresponden al

diseno instrumental conocido como Gaia-2.

El instrumento ASTRO posee una drea efectiva del telescopio mayor, pudiendo
asi captar mas luz. Esta luz se refleja en mas espejos que en SPECTRO (6 espe-
jos frente a 3). Estas reflexiones merman la cantidad de luz recibida, ya que su
reflectividad no es del 100 %. Eligiendo el tipo de recubrimiento del espejo se puede
variar esta reflectividad intentando optimizar la combinacion para cada instrumen-

to. El propio simulador que construimos, sirvié para cuantificar las diferencias en
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Tabla 4.3: Valores numéricos para las caracteristicas instrumentales de Gaia utilizadas en el

simulador de fotometria.

AF1-AF10 AF11 BBP MBP
Area colectora(m x m) 14x0.5 14x0.5 1.4x0.5 0.56 x 0.45
Nudm. espejos 6 6 6 3
Recubr. espejo Ag Ag Ag Al
Tipo CCD CCD-AF CCD-AF CCD-AF | 10 CCD-Blue/fila

6 CCD-Red/fila
Transmisién dicroico No No No 0.8 (si CCD-Blue)
Tiempo exposicién (s) 3.31 3.31 3.31 11.95
Ruido (e~ /sample) 35.3 (AF1) 6.6 6.6 7.3
5.8 (AF2-10)

Ndm. observ. 2 x (41 x 10) 2x41 2x41 92
Pixel (pm x pm) 10 x 30 10 x 30 10 x 30 10x 15
Pixel (mas x mas) 442 x 132.6 | 44.2 x 132.6 | 44.2 x 132.6 897 x 1346
Sample (pixel x pixel) 1x12 1x12 1x12 1x4
Ventana (pixel x pixel) 6 x 12 66 x 12 16 x 12 10x 4

las medidas fotométricas considerando el caso en el que recubriéramos los espejos
con aluminio o con plata (ver Fig. 4.4). Finalmente se decidi6 que, a pesar de que el
espejo con recubrimiento de plata proporciona una mejor transmision en la mayoria
de las longitudes de onda detectadas, su baja transmision en las longitudes de onda
mas cortas provocaba un gran impacto en el rango ultravioleta. El impacto cientifico
que ello suponia hizo que se desestimara la idea de recubrir los espejos de SPECTRO
con plata, y finalmente se adopté recubrirlos de aluminio, que, aunque més baja,

posee una respuesta mas homogénea en todo el rango de longitudes de onda.

Se decidié utilizar tres tipos de CCD para Gaia en funcién del rango espectral
que se observa. Como se muestra en la Fig. 1.7 y se menciona en la sec. 1.1.3, 10 de
las columnas de CCD de SPECTRO dedicadas a la fotometria de banda intermedia
estan dedicadas a los filtros azules del sistema fotométrico, ya que la luz roja no les
llega, debido a la presencia de un dicroico que la desvia hacia el espectrémetro de
velocidades radiales (RVS). El paso de la luz a través de este dicroico atenua la luz
azul que reciben finalmente las CCD. Para intentar simular este efecto, se le aplica

un factor de atenuacién de 0.8 a aquellos filtros situados frente a las CCD-Blue.
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Figura 4.4: Transmision déptica de cada uno de los espejos de Ag y Al considerados para
la mision.

Para los filtros situados en longitudes de onda rojas, se utilizaran las CCD del tipo
CCD-Red (ver sec. 1.1.3), con un maximo de eficiencia cuédntica en la regién roja del
espectro, y para los azules la CCD-Blue, con mayor eficiencia cuantica a longitudes
de onda cortas. En el instrumento astrométrico, donde la informacion espectral no es
importante y no se quiere dotar de importancia a unas longitudes de onda mas que
a otras, se ha disenado las CCD-AF, centrada su eficiencia cuantica las longitudes
de onda centrales del rango visible. Se puede ver la QE de los tres tipos de CCD en
la Fig. 4.5 (izquierda). En la misma figura (derecha) se puede observar la respuesta
total del instrumento cuando se considera la transmision del dicroico y se tiene en

cuenta ademds todas las reflexiones pertinentes en los espejos de plata o de aluminio.

El efecto de vineteo varia entre el 0 y el 10 % en ASTRO y entre el 0y el 25 % en
SPECTRO. Esta pérdida de luz en los extremos del plano focal no lo hemos tenido
en cuenta al incorporar las propuestas de sistema fotométrico, puesto que afecta a

todos en la misma medida.

La eficiencia cuantica de la CCD-AF convolucionada con la transmisién de los
espejos define el filtro G' que proporciona el filtro de Gaia con la mejor relacion

senal-ruido. Cubre el rango entre 400 y 1000 nm, con un maximo de transmisién a
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Figura 4.5: Izquierda: Eficiencia cuadntica de los tres tipos de CCD de Gaia. CCD-Red
y CCD-Blue se situaran en el instrumento SPECTRO y CCD-AF en ASTRO. Derecha:
Respuesta total de cada instrumento al tener en cuenta las diversas reflexiones en los
espejos del telescopio, el paso de la luz a través del dicroico para la CCD-Blue y la

eficiencia cuantica de las CCD. La curva AF define el filtro G y la curva MBP (rojo) el
filtro GS.

los ~ 715 nm y una altura a anchura mitad de 408 nm (ver tabla 5.14). La magnitud
limite de Gaia, Gy;,, ~ 20 se traduce a Vj;,, ~ 20-25, dependiendo del tipo espectral.
Esta magnitud G para relacionarla con magnitudes conocidas se ha calibrado con

relacién al filtro V' e I obteniéndose (ver también Fig. 4.6):

G —V = —0.00922 — 0.20460(V — I) — 0.13721(V — I)2 4+ 0.00668(V — I)* (4.5)

De la misma forma, se define la magnitud G'S para el instrumento SPECTRO
como la luz recibida por los mapeadores SSM, donde no hay ningun filtro alojado
y la luz recibida estd unicamente influida por la transmisién éptica de los espejos
del telescopio y por la respuesta cuantica de CCD-Red. El rango espectral cubierto
comprende el intervalo entre 350 y 1025 nm con un maximo de transmision de energia
situado en ~ 765 nm y una anchura a altura mitad igual a 456 nm (ver tabla 5.14).

Esta magnitud GS se puede relacionar con el filtro V' (Fig. 4.6) mediante:

GS —V = —0.06724 4 0.00946(V — I) — 0.30490(V — I)? +
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Figura 4.6: Relacién entre G — V y GS — V y V — Io para las magnitudes de luz
blanca de los planos focales ASTRO y SPECTRO. Cada estrella de Pickles (1998)
estd representada por un simbolo relleno. Los simbolos vacios representan las mismas
estrellas con Ay, = 5 mag. Los vectores de enrojecimiento van paralelos a la relacién entre
los colores. Se ha escogido la libreria de Pickles (1998) para esta representacién porque
se extiende a objetos muy rojos. No existen diferencias apreciables para las estrellas con

Ty > 4000 K cuando se utilizan distribuciones espectrales de energia de otras librerias.

40.04185(V — I)* — 0.00239(V — I)* (4.6)

Puesto que el instrumento SPECTRO posee una menor longitud focal, su plano
focal abarca més regién del cielo (consultar el tamarno de cada pizel en milisegundos
de arco de la tabla 4.3 y comparar con el de ASTRO). Por ello, cada estrella tarda
mas en recorrer el plano focal y, asi, el tiempo de exposicion disponible en cada
barrido del cielo es mayor (unos 12 segundos tarda en cruzar un objeto el plano
focal de SPECTRO, comparado con los 3.3 segundos que tarda en ASTRO), a pesar
de tener un menor nimero de pixeles en la CCD. Los pixeles se agrupan en los
llamados samples, que son leidos y enviados a tierra para el tratamiento de los
datos.
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El tamano de la ventana (del conjunto de pixeles leido alrededor de la estrella)
debe ser tan pequeno como sea posible para evitar problemas de solapamiento de
estrellas y para minimizar el ruido de lectura, pero lo suficientemente grande para
permitir la determinacion y substraccion del fondo de cielo y capturar la mayoria
del flujo incidente. Asi pues, el tamano de la ventana leida se ha elegido de manera
que se asegure que no se pierda mas de un 1.3 % en los filtros azules de MBP y de un
2.6 % en los filtros rojos (de Bruijne et al 2004) de la luz incidente en el telescopio
debido a la extensiéon de la PSF. La PSF, acrénimo de Point Spread Function, es
una combinacién de la funcién de transmisién éptica (OTF), que describe cémo los
fotones llegan al detector, y de la funcién de transmision de modulacién (MTF), que
describe cualquier efecto de emborronamiento debido a la coleccién de carga. En el
caso de Gaia, la MTF incluye el ruido de lectura y los defectos de la CCD, asi como

el movimiento de la fuente durante la integracion debido a la ley de escaneo.

Las curvas de transmision de los filtros siguen las especificaciones de Hgg & Jordi
(2003) y Lindegren (2004a) respecto al maximo de transmisién, los limites azul y
rojo de los filtros extremos, las pendientes de los filtros, los requisitos para derivar la
cromaticidad del sistema, etc. Estos pardametros han sido seleccionados de acuerdo

a estimaciones de factibilidad por parte de la industria.

Una vez muestreadas todas las funciones a las mismas longitudes de onda, para
calcular el flujo del objeto s;, medido en un filtro fotométrico j y recogido tras
un transito por la CCD, se necesita incluir: la distribucién espectral del obje-
to, con los efectos de la absorcién interestelar incluidos, N(\) en unidades de fo-
tones m—? s7! nm™ 1), el perfil de transmisién del filtro, T;(\), la transmisién del
telescopio, T'(\), la respuesta del detector, es decir, la eficiencia cudntica, Q(\), el
area A de la pupila y, finalmente, el tiempo de integracién 7. De esta forma, el flujo
detectado debe integrarse para todas las longitudes de onda para dar finalmente el

flujo total recibido en el filtro considerado segin de Bruijne (2005b):

Amazx,j
Y [e*]:A.T-/A a Ny TO) T @ (@.7)

Este flujo total puede sufrir atin algin tipo de vineteo o de pérdida de flujo en
la lectura de las ventanas. Esto se contempla anadiendo un factor multiplicativo al

flujo convirtiéndolo en s; = fuper - 85, donde foper < 1.
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4.6. Punto cero de las magnitudes

La transformacién a magnitudes fotométricas la realizamos tomando Vega como

referencia.

Mégessier (1995) proporciona un flujo medido para Vega de 3.46:10~1* Wm ~2 nm !

a 555.6 nm, equivalente a 3.56-10~"* Wm ~2 nm~! a 550 nm, siendo V' = 0.03 mag su
magnitud visual aparente. Asi pues, para una estrella con magnitud nula a 550 nm,
mediremos un flujo de 3.66- 107" W m ~2 nm~'. Bessell et al. (1998) afirma que el
flujo de Vega (s, vegq) se modela adecuadamente si lo extraemos a partir de los espec-
tros de la librerfa de Kurucz (escogiendo Tir = 9550 K, log g = 3.95, [M/H] = —0.5
Y Umicro = 2 km s71). Para cada filtro creado asumimos una magnitud para Vega

igual a 0.03 mag, de tal forma que todos los colores sean cero para Vega.

Con este punto cero definido, la magnitud de nuestra estrella (m,) en un filtro

cualquiera sera:

m; = M;jvega — 2.5 IOglo
Sj,Vega

4.7. Evaluacion de errores

La férmula para estimar los errores fue propuesta por Hog et al. (1999) y corres-

ponde a un tratamiento de fotometria de sintesis de apertura.

Supongamos que los s; electrones de la sec. 4.5 correspondientes al flujo estelar
se distribuyen en ng samples (ns = 6 en ASTRO e igual a 4 en SPECTRO) alrededor
del centroide de la estrella. Entonces, A es la suma de las cuentas que provienen del
flujo estelar mds las que provienen de la contribucién del fondo de cielo (b) para

todos y cada uno de los ng samples:

A=s;+ns-b (4.9)

La varianza de A obtenida, suponiendo que A tiene basicamente distribucién

poissoniana con la varianza del término s; + ns - b, que por ser poissoniana esta
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varianza corresponde al propio término, mas la contribuciéon del ruido de lectura

gausiano de los n, samples (n, - r?), siendo r el ruido de lectura de cada sample:

oAl =s;+ns- (b+1r?) (4.10)

Para obtener s;, a partir del valor A medido, hace falta conocer el fondo de cielo,
que se determinard a partir del flujo medido en n;, samples cercanos a la estrella. Este
ny, deberfa ser igual o mayor que n; (los valores considerados son n, = 6 para ASTRO
y 4 para SPECTRO, es decir, iguales a ny). La medida de b nos proporcionara, de
hecho, un valor promedio (< b >) y un error estandard (o). Como el fondo de cielo

es aditivo:

<sp>=<A>-ngs<b> (4.11)

y tiene una varianza:

Us-2 — UA2 + nS20b2 = Sj + U (b + rz) + n320b2 (412>

J

Si consideramos que b tiene tinicamente el error poissoniano y el ruido de lectura

(r) de los n;, samples, entonces:

2 _ b+r?
g

o (4.13)

Introduciendo la ec. (4.13) en la ec. (4.12) tenemos ya la manera de calcular el

error en el numero de electrones medidos:

02 =5;+n,- (b+12)- (1 + ”—) (4.14)
T

Para contemplar fuentes de error adicionales no conocidas anadimos un 20 %

extra de error, como margen de seguridad (z = 1.2). As{ pues:
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.. 25zl ng(b+7r2)(1+ 2=
aml,j:(2.5m10ge)-&: T8 1+ ( X )

S Vi S

(4.15)

Al error asi obtenido se debe anadir el error de calibracién (o.4) asociado a cada
observacién elemental. Como ain no existe ningiin modelo de calibraciéon detallado
para el procesado de datos fotométricos, preferimos ser muy conservadores y asumir
un error de 30 milimagnitudes por observacién (lo que supone un error de calibracién

aproximado de unas 3 milimagnitudes al final de la misién).

Los errores al final de la misién, tras n., transitos (ver sec. 4.7.1), a partir del
error en una observaciéon mostrado en la ec. (4.15), se calculan segun la ec. (4.15),
teniendo en cuenta que algunos filtros tienen mas de una CCD dedicada, noop (ver

sec. 4.7.1). Asi pues nes = ngps - Neep-

Con todo ello, la ecuacion final para calcular el error queda:

: Uca12 +

\ Nef Sj

: @loge) (), ROTTME W)Yy g

Om.i =

4.7.1. Numero de observaciones

Para calcular el error al final de la mision, es necesario conocer el nimero total
de observaciones del objeto en cuestion. Por ello, el simulador permite indicar las
coordenadas del objeto (pudiendo introducir éstas en forma de coordenadas galdcti-
cas, ecuatoriales o eclipticas) para estimar el niimero de observaciones dada la ley

de escaneo del satélite.

El nidmero de observaciones dependerd del instrumento (ASTRO o SPECTRO).
Por ejemplo SPECTRO, al tener una focal mas corta posee un campo mas amplio
y, por lo tanto, observa més objetos en cada barrido. Esto se reflejara en el niimero
total de observaciones para cada objeto al final de la misién. Sin embargo, como
hay dos telescopios ASTRO y tan sélo uno SPECTRO, el niimero total de veces que
se observa cada objeto se equipara aproximadamente en ambos instrumentos. En

promedio el telescopio SPECTRO observa 92 veces a lo largo de toda la misién una
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Figura 4.7: Ley de escaneo del cielo de Gaia. El satélite rota lentamente alrededor de
su eje de rotacion, realizando un circulo maximo cada 6 horas. El dngulo entre el eje de
rotacién que precesiona lentamente y el Sol es de 45°. El dngulo bésico entre las dos

lineas de vision es de 106.5°.

misma posicién en el cielo. Cada telescopio ASTRO, en cambio, transita 41 veces
en promedio, es decir que sumando las observaciones de los dos telescopios ASTRO

resultan un total de 82 observaciones en promedio.

Hay que tener en cuenta que los nimeros promedios de transitos pueden variar
bastante respecto a valores concretos en una posicion del cielo debido a la ley de
escaneo del satélite. El satélite rota sobre si mismo a una velocidad de 60” /s a la
vez que precesiona sobre un eje situado a unos 45° del Sol (ver Fig. 4.7), es por ello
que el nimero maximo de transitos se sittia alrededor de los 45° del plano de la
ecliptica. Pero lejos de estas posiciones del cielo, el niimero de transitos puede ser
muy diferente. Por ejemplo, el nimero de transitos de ASTRO en unas coordenadas
celestes puede variar entre 18 y 113 veces, y el ntimero de transitos en SPECTRO
entre 54 y 183 veces. Por ello, el simulador de fotometria permite también escoger
las coordenadas de observacion para calcular el niimero de transitos de la estrella en
vez de escoger los valores promedio del ntimero de observaciones, opcion disponible
por defecto.
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Figura 4.8: Mapa del nimero de observaciones al final de la misién para ASTRO. La
frecuencia de las observaciones se debe al barrido del satélite. Esta grafica en coordenadas

eclipticas presenta simetria respecto a los ejes de coordenadas.

La estimacion del niimero de observaciones al final de la misién se ha llevado
a cabo por miembros del Simulation Working Group (SWG) y facilitada al PWG
para su utilizacién en la construcciéon de este simulador. En la Fig. 4.8 podemos ver
un mapa del nimero de observaciones en las diferentes posiciones del cielo para el

telescopio astrométrico.

Por 1ltimo, el simulador de fotometria también considera la probabilidad de
deteccion, confirmacion y asignacion de ventanas para calcular el nimero de transitos
al final de la misién. A modo de ejemplo, en el caso de SPECTRO, la probabilidad de
deteccién de un objeto es funcion de su magnitud GS. De acuerdo con F. Arenou,
comunicacién privada, la probabilidad de deteccién y confirmacién es nula para
objetos mas débiles que GS = 20.6 e igual a 1 para objetos mas brillantes que

GS = 14. Para los objetos con magnitudes intermedias es de:

b B 1 1.14(GS — 14)
deteccion — V1 +F e 069-89+11.33(GS—14) N 100

(4.17)

La probabilidad de asignar una ventana a un objeto confirmado es, en el peor de

los casos, de 0.91 para estrellas més débiles que GS = 18 e igual a 1 para estrellas
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més brillantes.
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”La gota horada la piedra, no por su fuerza,

sino por su constancia”

Ovidio (43 a.C - 17 d.C.)
Escrito italiano






5 Sistemas fotomeétricos

Construir un sistema fotométrico para Gaia es en realidad un gran reto, debido
basicamente al caracter global de la misién. A lo largo de la historia de la fotometria
se han ideado diversos sistemas fotométricos (ver sec. 1.2), cada uno adaptado a
los tipos de estrella que se querian estudiar. Pero ninguno de estos sistemas es
6ptimo para todos y cada uno de los tipos de estrellas de la Galaxia (de cualquier
tipo espectral, clase de luminosidad, metalicidad, ...) hasta magnitud 20. Ademas,
debemos tener en cuenta que Gaia es una mision espacial y que, por lo tanto, no
tendra limitaciones observacionales causadas por la atmosfera terrestre. Este es un

hecho nuevo en una mision de barrido del cielo.

Un sistema fotométrico se debe escoger convenientemente para que sus filtros
reflejen adecuadamente los rasgos que queremos averiguar de las estrellas. Para
optimizar la medida, la anchura y la posicién de los filtros deberan adaptarse a
la caracteristica espectral a observar. Para estudiar, por ejemplo, el continuo se
suelen emplear filtros bastante anchos, para difuminar el efecto de las lineas y ver
el comportamiento global del espectro. Este tipo de filtros anchos forman parte de
lo que se llama fotometria de banda ancha. Si, en cambio, queremos apreciar las
bandas moleculares se debera utilizar la fotometria de banda intermedia o, incluso,

la de banda estrecha para el caso del estudio de lineas discretas.

Como ya hemos visto, Gaia permite la incorporacion de filtros de banda ancha e
intermedia-estrecha. En su concepcion original, los filtros de banda intermedia se en-
cargan de la extraccion de los parametros estelares y los de banda ancha se encargan
de proporcionar colores para la correccién cromatica, la identificacién de sistemas
binarios, etc ... Sin embargo, la determinacion de los parametros astrofisicos con
los filtros de banda ancha es absolutamente necesaria en los campos estelares muy
poblados, dada la mayor resolucién angular de ASTRO respecto a SPECTRO. Por

125
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ello, en nuestro proceso de diseno del sistema de banda ancha, consideraremos tam-
bién la obtencion de los parametros astrofisicos como un objetivo mas del sistema

de banda ancha.

El principio basico que debera incluir el diseno del sistema fotométrico es el de
considerar Gaia como un instrumento completo, de manera que la informacion que
proporciona la espectroscopia y la astrometria es informacién utilizable también
junto con la fotometria para la determinacion de los parametros astrofisicos. Por
ejemplo, segin este principio, la determinaciéon de luminosidades se beneficia de
conocer la paralaje, o la determinacién de [M/H] de la informacién aportada por la

espectroscopia.

Diferentes grupos de investigacion europeos involucrados en la preparacion de la
misién han contribuido a la definicién de los filtros fotométricos utilizando diferentes
aproximaciones. En Brown et al. (2004) se establecié el protocolo para valorar y elegir

entre las diferentes propuestas.

El método clasico de diseno de filtros es el del anélisis del espectro de los objetos
a observar y fijar la posiciéon y anchura de los filtros basandose en las regiones
espectrales que proporcionan un cambio mas pronunciado y menos degenerado con
los parametros astrofisicos. Este método fue el primero en considerarse para el diseno
de filtros de Gaia, ya que, ademas, este método permite al astrofisico interpretar

facilmente qué significan los colores definidos por el conjunto de filtros.

Pero este método presenta un problema para una mision como Gaia. La gran
cantidad y diversidad de objetos a estudiar hace muy ardua la tarea del astrofisico
a la hora de identificar y analizar el espectro. Por ello, algunos equipos plantearon
métodos mas automaticos y que proporcionaran el conjunto de filtros mas idéneo
para parametrizar los objetos a estudiar definidos en el capitulo 3. Estos métodos,
sin embargo, pueden proporcionar sistemas de filtros que el astrofisico que los utiliza

no tenga una idea clara de qué pardametro fisico provee cada filtro (ver sec. 5.1.3).

Los primeros sistemas fotométricos propuestos para (Gaia se mencionan en la
sec. 5.1. La eleccion del conjunto de filtros para Gaia debe basarse en criterios
astrofisicos con la mayor imparcialidad posible para poder estar convencidos de la
opcién escogida finalmente. Para ello se analizaron los objetivos de la mision vy, si-
guiendo estos objetivos, se cred la lista de estrellas clave, ademas de definir cuales

eran las tareas que se le debfan exigir a la fotometria de Gaia (por ejemplo, si se
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debia determinar la abundancia de elementos « o no, etc...), tal y como se detalla

en el capitulo 3.

Una vez definido lo que se debia exigir al sistema fotométrico surgié la necesidad
de crear algiin método o herramienta que permitiera determinar objetiva y univo-
camente cudl debia ser la opcion escogida. En las sec. 5.2 y 5.3 se detallan las dos

metodologias empleadas para tal cometido.

Una vez creadas estas herramientas, se pudieron comparar objetivamente los
sistemas propuestos y como consecuencia, optimizarlos, incrementando la funcién de
bondad generada en la sec. 5.3, llamada figura de mérito, FoM, y obtener finalmente
el sistema para Gaia. El incremento de la actividad durante 2004 que se muestra en
la Fig. 5.1 responde a la iteracion propuestas-evaluacion-propuestas-evaluacion que

permitié optimizar las propuestas iniciales hasta culminar en la eleccién del sistema.

Finalmente, en la sec. 5.4 se detalla el sistema fotométrico finalmente aceptado

para la mision.

5.1. Las propuestas previas a la figura de mérito

En junio de 2000, la Agencia Espacial Europea publico el Gaia Study Report,
ESA (2000), donde se definian los propédsitos de la misién. En ese informe se incluia
como sistema fotométrico de referencia para los anos venideros el sistema fotométrico
(lamado 1F) propuesto por nuestro equipo en colaboracién con Michel Grenon, del
Observatorio de Ginebra (Grenon et al. 1999a,c), ver Figs. 5.3 y 5.4.

El equipo cientifico de Gaia considerd que el sistema de Barcelona-Ginebra era
el que mejores expectativas ofrecia para la misién, ya que, a diferencia de las otras
dos propuestas presentadas, sistemas 3G (Hog et al. 2000), y 2A (Munari 1999b),
el sistema 1F permitia obtener magnitudes precisas, manteniendo la capacidad de
determinar los parametros fisicos hasta magnitudes elevadas, ya que los filtros de
este sistema son suficientemente anchos para proporcionar una estadistica de fotones

adecuada para las estrellas débiles.

Los otros dos sistemas fotométricos propuestos poseian filosofias diferentes. El

sistema 2A partia de la base de que siempre se podrian combinar los sistemas de
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Figura 5.1: Nimero de sistemas fotométricos propuestos a lo largo del tiempo desde
la publicacién de ESA (2000) para la fotometria de banda intermedia (arriba) y para
la de banda ancha (abajo). Los distintos colores indican diferentes familias de filtros
propuestos por diferentes grupos de investigacidn. Los sistemas propuestos por el equipo
de Barcelona son los F (de color rojo) y los S (color verde).
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Figura 5.2: Sistemas de banda ancha e intermedia del sistema 2A (Munari 1999b).

banda ancha y estrecha y el espectro de alta resolucion. Esto, en cambio, no siempre
se cumple, dado que la fotometria de banda ancha e intermedia poseen diferente
resolucion angular y la espectroscopia tiene una magnitud limite de ~ 17 y también
distinta resolucion angular. Por ello, los filtros de banda intermedia del sistema de
2A son bastante estrechos (ver Fig. 5.2), llegando a un limite de magnitudes mas
brillante. El sistema 3G (ver sec. 5.1.2 y Fig. 5.5 arriba) intenta adaptar el sistema
de Stromvil (ver sec. 1.2.2) para ser utilizado sin restricciones atmosféricas, aunque

su limite de magnitud también es demasiado brillante respecto a las necesidades de

Gaia.

El sistema 1F, sin embargo, aun no se podia considerar 6ptimo para Gaia. Por
ejemplo, no se disend para intentar determinar gravedades estelares, puesto que se
supuso que dicho parametro vendria dado por la paralaje astrométrica de Gaia,
aunque se incluyé el filtro 510 nm para facilitar esta labor. Tras estas tres propues-
tas y siguiendo la evolucion del diseno de la carga ttil, se planteé un proceso de

optimizacién del sistema fotométrica de Gaia.

En las siguientes secciones se explican brevemente los diferentes sistemas pro-
puestos previos a la aplicacién de la FoM, que forman la base de las posteriores

propuestas, que analizaremos en la sec. 5.3.2 y 5.3.3.

Tras las primeras evaluaciones con la figura de mérito se hizo un llamamiento
a la comunidad cientifica para que todo aquel que quisiera presentar propuestas de

sistemas fotométricos lo hiciera antes de empezar de forma sistematica el anélisis
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Figura 5.3: Sistema de banda ancha propuesto por nuestro equipo (Grenon et al. 1999c)
aceptado como sistema de base para Gaia en ESA (2000).

de las figuras de mérito. Fruto de este llamamiento son los sistemas fotométricos de
Uppsala (sec. 5.1.5), Straizys (sec. 5.1.6) y Kgbenhavn (sec. 5.1.7).

5.1.1. Sistema de Barcelona-Ginebra

El sistema de Barcelona-Ginebra ha sido el sistema que nuestro equipo ha es-
tado desarrollando estos anos. Parte de una colaboracién con Michel Grenon, del
Observatorio de Ginebra en el ano 1999, en la que se cred el sistema fotométrico
1F (Grenon et al. 1999a,c), que después serfa aceptado para constar en ESA (2000)
como sistema fotométrico base de la misién tras haberse publicado en Grenon (1999)

los principios del sistema fotométrico a bordo de Gaia.

El mencionado sistema fotométrico 1F incluia 11 filtros de banda intermedia y 4
de banda ancha y se muestran en las Fig. 5.3 y 5.4. En Grenon et al. (1999b) se ex-
plica detalladamente como el conjunto de filtros definido recupera las caracteristicas
fisicas de las estrellas. Nos detendremos un poco en explicar los filtros del sistema

1F, a partir del cual, los sucesivos sistemas fotométricos propuestos se inspiraron en
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Figura 5.4: Primeras versiones del sistema de banda intermedia propuesto por nuestro
equipo (Grenon et al. 1999a; Jordi et al. 2003, 2004c), antes de realizar el estudio con
la FoM.
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gran medida:

El filtro ultravioleta, F33: La region espectral ultravioleta es la que contiene la
informacion mas ttil sobre la gravedad de las estrellas calientes y sobre la
metalicidad de las estrellas F, G y K. El filtro F33 del sistema 1F se encuentra
en la parte ultravioleta del salto de Balmer, intentando no solapar en el limite
rojo del filtro, pues esto supondria una pérdida de sensibilidad a la gravedad
de las estrellas B y A. En la fotometria desde la Tierra, los filtros en la regién
ultravioleta vienen limitados de forma natural por la absorcion provocada por
la bandas saturadas debidas al O3 de la atmésfera terrestre. En el espacio, en
cambio, no hay razoén para limitar la fotometria a A > 300 nm y, por tanto,
podemos extender el filtro hasta 280 nm, y no mas debido a la aparicién de
lineas de absorcién debidas a la metalicidad en las estrellas de tipo A. Esta
extension en longitudes de onda permite mejorar la determinacién de [M/H]
para las estrellas G y K debido a la presencia de diversas lineas atémicas,

ionizadas o de alta excitacion.

El filtro F41: Diseniado para medir las lineas de Balmer por encima de H,, de las
estrellas A y B tardias. Para las estrellas de tipo F y mas frias, este filtro mide
la alta concentracion de lineas moleculares y atomicas, la mayoria de ellas
debidas a elementos del pico del hierro, en el intervalo entre 375 y 435 nm.
Ademas, F41 contiene bandas de CN con maximos en 388 y 422 nm, fuertes
lineas de Call a 393 y 397 nm, las ramas Q y R del radical CH, desde 419 a
431 nm. La rama P, menos intensa, se extiende entre 432 y 441 nm, quedando

parcialmente fuera del limite rojo del filtro, situado a 435 nm.

El filtro F47: El filtro F47 mide el dominio donde la absorcién por lineas molecula-
res y atémicas es minimo, de manera que proporciona un pseudocontinuo, que
se puede utilizar junto con F75 para derivar la temperatura. Con su limite rojo
situado a 487 nm, su influencia por Hg a 481 nm es pequena. Ademads, tampoco
se ve demasiado afectado por la banda MgH en 484 a 521 nm, en particular para
las estrellas K de secuencia principal. Al ser un filtro de pseudocontinuo tan
cercano a F41, su combinaciéon permite utilizarlo como indice de metalicidad
casi independiente de Ay . Existe un balance parcial de la absorcién por CH
en los filtros F41 y F47, minimizando asi el efecto de las anomalias en las
abundancias de carbono. La sensibilidad a la metalicidad del color F41—F47 en

las estrellas de la secuencia principal empieza para las F0, alcanza un méaximo
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alrededor de las KO para acabar disminuyendo hacia cero alrededor de las K7.
Para las gigantes, el maximo de sensibilidad se encuentra en las K5. Para las
estrellas evolucionadas de los ultimos tipos, este indice es el mejor indicador de
metalicidad y la [M/H] obtenida estd intimamente relacionada con [Fe/H]. En
cambio, para las estrellas mas frias, el filtro F47 esta contaminado por bandas
de TiO y el indice F41—F47 ya no es til para extraer [M/H].

Los filtros F51 y F57: El complejo MgH+Mg b es el mejor indicador de gravedad

para las estrellas G y M, con un maximo en las K7V ya que la intensidad
de la banda de MgH es independiente de la abundancia de [Mg/H]. El flujo
en F51 se mide en comparacién con los pseudocontinuos de F47 y F57. F57
también es un pseudocontinuo con muy pocas lineas metélicas, exceptuando
Na D, que se vuelve muy intensa para las estrellas con elevado contenido
metalico. Los limites de F57 los imponen las bandas de MgH en las longitudes
de onda azules, y hacia el rojo una importante banda de TiO, aunque de todas
formas, esta banda de TiO empieza a contaminar F57 en las estrellas K4 y
mas frias. Para estas estrellas, como F47 también estd contaminado por TiO,
el indice FA47—F57 sigue siendo 1til como parametro de temperatura, ademas
de F57—F75.

Los filtros F67, F75, F78, F82 y F89: Este conjunto de filtros permite medir la

temperatura, las abundancias de TiO y CN para las estrellas rojas, con Ty <
4200 K. F75 se encuentra en una region espectral donde la absorcién por TiO
es minima, todo lo contrario que F78. El segundo punto de pseudocontinuo,
F89, se definié para evitar la fuerte absorcién a A > 915 nm en las estrellas
carbonadas. En las estrellas B,A F, en cambio, el filtro F89 mide el salto y las
lineas de Paschen, por lo que el continuo para estas estrellas se mide en F75,
F78 y F82. También existen bandas de TiO en las estrellas M de secuencia
principal entre 620 y 720 nm. Estas bandas se miden con F67. El filtro F82
mide una region del espectro con poca influencia por TiO comportandose,
pues, como un filtro de pseudocontinuo, pero que, en cambio, para las estrellas
R, N y C, aparece una fuerte banda de CN, por lo que el filtro F82 sirve para
caracterizar las estrellas carbonadas. La distincién entre estrellas M y C se
hace utilizando F75, F78, F82 y F89. Para una temperatura dada, los flujos en
F78 y F89 son similares para las estrellas ricas en oxigeno (la secuencia M) y
para las estrellas ricas en carbono (la secuencia C), pero muy distintas en los
filtros F75 y F82 debido a las bandas de CN a longitudes de onda menores de

787 nm. Esta distincion entre estrellas M y C es posible incluso para estrellas
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altamente enrojecidas por el medio interestelar.

Como se puede comprobar, el sistema 1F posee varios filtros que se dedican a
medir el pseudocontinuo. La intencién es obtener una medida del continuo cerca
de la banda espectral dependiente de la gravedad o la metalicidad, de forma que
el color derivado sea poco sensible al enrojecimiento interestelar. Esta redundancia
de medidas del continuo abre la posibilidad de futuras modificaciones del sistema
substituyendo alguno de estos filtros de continuo por otros filtros, sin perder en la
caracterizacién fisica de los objetos (ver sec. 5.3.3). En Jordi et al. (2002a,b) se
analiza la precisiéon que se puede conseguir con estos filtros utilizando el modelo
de instrumento valido en 2002, conocido como Gaia-2. Posteriormente se anadi6 el
filtro centrado en 656 nm (F65) para medir la linea H, y asi distinguir la posible

existencia de lineas de emisién en las estrellas.

Mas adelante, y a la vista de las expectativas industriales en la confeccién de
los filtros, en Jordi et al. (2003) se actualiza este sistema fotométrico, haciendo
los perfiles de los filtros mas bruscos para proporcionar medidas mas claras de las
trazas espectrales deseadas. Con el mismo propdsito se revisan también las anchuras
equivalentes para evitar contaminaciones indeseadas de rasgos espectrales contiguos
y para considerar el corrimiento Doppler debido a la velocidad radial de los objetos.
En este nuevo sistema fotométrico, llamado 2F (Fig. 5.4), se incorpora un nuevo
filtro, centrado en 386 nm, justo en el salto de Balmer con el que se intenta mejorar
la determinacion de la metalicidad para las estrellas F, y tipos espectrales mas frios,
analizando la banda CN alojada en esta region. Para ello, fue necesario suprimir
una de las bandas de 1F que servia para medir el continuo en la medida de TiO,
el filtro centrado en 674 nm. Esta supresién no afecté a la ciencia, ya que el filtro
suprimido tenia una labor de redundancia en el sistema, con el filtro centrado en
778 nm. Otro reajuste producido fue la de redefinir el limite azul del filtro centrado
en 467 nm para evitar contaminacion por CH, el filtro de 570 nm fue limitado en el
limite azul a 555 nm para evitar las lineas metalicas. Finalmente, el filtro a 656 nm

fue estrechado para medir la linea de H, de forma més aislada.

Jordi et al. (2004d) actualizé la propuesta 2F para adaptarlo al nuevo diseno de
la carga util de Gaia y para que cumpliera los requisitos comunes que debian tener
todas las propuestas de sistema fotométrico que se propusieran a partir de entonces,
segin el documento Lindegren (2004a), para poder compararlas entre si. Entre estos

requisitos se encuentra el de que uno de los filtros del sistema fotométrico de banda



5.1. Las propuestas previas a la figura de mérito 135

intermedia correspondiera al rango espectral del espectrografo de velocidades radia-
les. Con este nuevo filtro, centrado en 861 nm, el sistema fotométro de Barcelona

paso de tener 11 filtros a tener 12, y denominarse 3F (Fig. 5.4).

5.1.2. Sistemas de Vilnius

El sistema fotométrico 3G (Fig. 5.5, arriba) consiste basicamente en una mejora
del sistema fotométrico de Stromvil (ver sec. 1.2.2). Fue propuesto en Hgg et al.
(2000) y contiene los filtros u, v, b de Stromgren (los filtros centrados en 345, 405 y
460 nm respectivamente), los P, Z, S de Vilnius (375, 515 y 655 nm) y finalmente p1,
p2, p3 anadidos por Straizys (1999). Estos tltimos tienen el propésito de determinar
la temperatura y la gravedad de las estrellas B-A-F con enrojecimiento interestelar

y de identificar las estrellas ricas en oxigeno y carbono.

Los filtros de banda ancha del sistema 3G son muy parecidos a los cinco del
sistema de Johnson-Cousins (ver sec. 1.2.1). La medida del continuo se hace con el
filtro de banda ancha centrado a 550 nm. La separacion entre los filtros centrados
a 330 y 450 nm pretendia hacer las bandas astrofisicamente mas ttiles, al excluir
el salto de Balmer. Esta separacion, sin embargo, no es permisible en el sistema
fotométrico de banda ancha de Gaia ya que, como se vera en la sec. 5.1.4, los filtros
de banda ancha necesitan no tener separaciones entre ellos para poder asi determinar

convenientemente los efectos de la cromaticidad en el telescopio astrométrico.

Al considerar que este sistema no era suficientemente 6ptimo para Gaia, los
autores crearon otro sistema, llamado 1X (Vansevicius & Bridzius 2002). Estd basado
en un método de parametrizacién estelar en cuatro dimensiones creado por Bridzius
& Vansevicius (2002). El sistema 1X fue también adaptado en febrero de 2004 a
los requisitos que imponia el redisenio de la carga 1til del satélite y a los requisitos
descritos en Lindegren (2004a). El resultado fue el sistema denominado como X2
(Vansevicius 2004) que se muestra en la Fig. 5.5 (abajo). Los filtros se mantienen
practicamente igual que en 1X, por lo que no se representan en la Fig. 5.5. La tinica
diferencia es la inclusién de un nuevo filtro centrado en 428 nm.
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Figura 5.5: Sistemas de banda ancha e intermedia del sistema 3G de Hgg et al. (2000)
(arriba) y del sistema X2M de VanseviCius (2004) (abajo).

5.1.3. Sistemas de Bailer-Jones

Bailer-Jones (2003) desarrollé un algoritmo para disefiar filtros automaticamente.
A este método lo bautizé como Heuristic Filter Design, o HFD. El algoritmo con-
sidera los filtros como un conjunto de parametros libres a ajustar (longitudes de
onda centrales, anchuras, tiempo de integracién, etc ...) y el método actia de for-
ma evolutiva, andlogamente a cémo lo harian las poblaciones de animales o plantas
a lo largo de progresivas generaciones. Es decir, el método empieza con un ntimero
aleatorio de filtros. Se simula la fotometria de Gaia en estos filtros para las estrellas
que se quieren estudiar (que puede ser una lista como la creada en el capitulo 3 de
esta memoria de tesis) y se calcula lo que el autor denomina fitness function, una

funcién que indica cémo de bien recupera el sistema los parametros astrofisicos de
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Figura 5.6: Método de generacién de los sistemas fotométricos utilizando el algoritmo
evolutivo de Bailer-Jones (2003)

los objetos considerados. Esta fitness function debe considerar como idéneos unos
filtros que sean los més sensibles a cambios en los parametros astrofisicos (que maxi-
micen la distancia con sus vecinos) y que, a ser posible, la informacién de los filtros
no se encuentre mezclada, es decir, que cada filtro sea sensible a un solo parametro

astrofisico (condicién de ortogonalidad).

Una vez calculada esta funcién para el conjunto de filtros considerado se gene-
ran nuevos filtros a partir de éstos mediante recombinacién (mezcla de individuos
para producir filtros con combinaciones de sus parametros) y/o mutacién (pequenas
variaciones aleatorias de alguno de los parametros de cada sujeto). Luego se selec-
ciona el grupo de filtros que proporcione una fitness function mayor y se vuelve
a iterar hasta encontrar una generacion estable, seleccionada como la 6ptima. El

proceso se muestra en forma de esquema en la Fig. 5.6 y el resultado en la Fig. 5.7.

En febrero de 2004 también se pidié que estos sistemas fotométricos se adaptaran
al disefio Gaia-2 y a las convenciones adoptadas en Lindegren (2004a). Fruto de
esto fue el documento de Bailer-Jones (2004a) donde se presentan los filtros de los
sistemas HIM y H1B. Pero lo correcto hubiese sido recalcularlos creando los éptimos
para el nuevo disefio, cosa que se hizo en Bailer-Jones (2004b) proponiéndose asi dos
nuevos sistemas de banda ancha (H2B, H3B) y dos méas para banda intermedia
(H2M, H3M), ver Fig. 5.7.
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Figura 5.7: Sistemas fotométricos obtenidos, para la banda ancha y para la banda intermedia,

por Bailer-Jones (2004a,b) con el método heuristico de disefio de filtros. HIM y H1B son las

propuestas de la primera iteracién considerando el disefio instrumental definido en el primer
diseno de Gaia (Gaia-1) y H2M, H2B, H3M y H3B, propuestas obtenidas con el disefio de
Gaia-2.
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Aunque, en principio, el método heuristico de diseno de los sistemas fotométricos
es bastante atractivo y parece prometedor, pues supone un método objetivo de
creacién de filtros y, en teoria, el méas idéneo para los objetivos marcados, dicho
método obtiene soluciones (conjuntos de filtros) muy diferentes con la misma fitness
function, lo cual ocasiona que el algoritmo no converja a una tnica solucion, sino
que proponga una gran variedad de disenos validos. La tendencia de los sistemas
fotométricos obtenidos con este método es la de conjuntos de filtros muy anchos,

muy solapados y, a su vez, con grandes huecos entre filtros.

5.1.4. Sistemas de Lindegren y la correccion cromatica

En presencia de aberraciones cromaticas, la posicién del centroide de la imagen
de difraccion depende de la longitud de onda. El centroide policromatico, estd, pues,
desplazado de tal forma que depende tanto de las aberraciones (que varfan a lo largo
del plano astrométrico) como de la distribucién de energia espectral (que varfa con
la fuente). Para conseguir la precisién astrométrica de pocos microsegundos de arco,

se debe calibrar muy bien este desplazamiento.

Lindegren (2001) aborda el problema de los efectos de la cromaticidad y cémo
podrian ser evaluados por la fotometria de banda ancha. Con este propésito, el autor
explora sistematicamente el niimero éptimo de filtros, sus anchuras y formas y la

separacion en longitudes de onda entre ellos.

Del conjunto de sistemas fotométricos evaluados, cinco de ellos eran ligeramente
superiores al resto: USLOG, S5LOG, S4LOG, S4LIN y USLIN. Estos nombres res-

ponden a la siguiente nomenclatura:

» Primera letra: tipo de filtros (S = sistema de tipo Shannon, filtro coseno
cuadrado con intervalos iguales a un medio de la altura que tiene el filtro a
altura-mitad. U = filtros triangulares con un espacio entre ellos igual a la

altura del filtro a altura-mitad).
= El nimero corresponde al niimero de filtros del sistema.

» Escala, que puede ser LIN (con longitudes de onda centrales equidistantes en
escala lineal de longitudes de onda) o LOG (equidistantes en escala logaritmi-

ca).
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Figura 5.8: Sistemas fotométricos creados por Lindegren (2001) para investigar el efecto
de la forma y posicién de los filtros en la calibracién de la cromaticidad. Estas cinco

propuestas son las mejores de todas las pruebas que propone el autor y, entre ellas, las
dos mejores son USLOG y S5LOG.

Las curvas de transmision de estos sistemas de filtros, convolucionadas con la
respuesta de la CCD utilizadas en el instrumento astrométrico, se muestran en la
Fig. 5.8.

La conclusién general del autor se puede resumir en que los filtros deben ser:

anchos,

se deben solapar entre ellos,

su forma debe ser acampanada,

la anchura debe aumentar con la longitud de onda,
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» las longitudes de onda extremas (sobretodo las mas azules) de los filtros deben

estar bien muestreadas,

= con cuatro filtros ya se obtiene la precision en la correccién cromatica deseada,

aunque cinco filtros proporcionan mejores resultados.

Posteriormente, cuando se empezd a considerar la opcion de que el sistema fo-
tométrico de banda ancha también sirviera para ajustar los parametros astrofisicos
de los objetos, L. Lindegren propuso nuevos sistemas de filtros (Lindegren 2002,
2003d) més adecuados a este propdsito. Los sistemas propuestos se representan en
la Fig. 5.9.

5.1.5. Sistema de Uppsala

El sistema de Uppsala (Heiter 2004; Heiter et al. 2004) fue creado a partir de
un analisis en componentes principales realizado por el equipo de la Universidad de
Uppsala gracias a unas simulaciones que realizamos en la Universidad de Barcelona
de estrellas frias (3000 K < T¢ < 5000 K) con las librerfas de BaSeL-2.2 y los
nuevos modelos de NMARCS (Gustafsson et al. 2003). Siendo un sistema disefiado
para estrellas frias, esto hace que el sistema de Uppsala, en principio no sea el mejor
para una misién global como Gaia, que debe considerar cualquier tipo de estrellas
y no puede despreciar las estrellas calientes en su definicion. Aun asi, se incluye en
este estudio para ver si su comportamiento con las estrellas rojas nos puede indicar
cémo adaptar el resto de propuestas para mejorar la clasificacién de estos objetos.
El sistema fotométrico propuesto fruto de este estudio se encuentra representado en
la Fig. 5.10

5.1.6. Sistemas de Straizys

En julio de 2004 (Straizys, comunicacién privada) se presenté un sistema fo-
tométrico (V1IM) basado en los sistemas 3F de Barcelona y 3G de Vilnius en el que
no se priorizaba tanto la determinacién de [ /Fe], puesto que los autores conside-
raron que dicha determinacion se debia proporcionar desde el espectrografo. Una
versién mejorada de este sistema (V2M) se presentd en Straizys et al. (2004a). En

la Fig. 5.11 se representan los sistemas V1B y V2M.
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Figura 5.9: Sistemas fotométricos 2B y 3B (Lindegren 2002) (panel superior y central) y 4B
y 5B (Lindegren 2003d) (panel inferior) para la determinacién de los pardmetros astrofisicos
y de la determinacién de la cromaticidad al mismo tiempo. El sistema 5B es idéntico al 4B

anadiéndole un filtro de banda intermedia en 510 nm.
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la determinacién de los pardmetros de las estrellas mas frias del diagrama HR.
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Figura 5.11: Sistemas fotométricos de banda ancha e intermedia del sistema, creado por
Straizys (2004b) y StraiZys et al. (2004a), previos al estudio con la figura de mérito.
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Figura 5.12: Sistema fotométrico K1M, creado por el equipo de Copenhague (Kgbenhavn en
danés) (Knude & Hgg 2004) previo al estudio con la figura de mérito.

En lo que a banda ancha se refiere, Straizys (2004b) presenté un sistema de banda
ancha (V1B) basado en 4B y en 3G con unos filtros trapezoidales mejor adaptados
a la nueva forma de la eficiencia cuantica de la CCD, que fue modificada posterior-
mente ese mismo ano 2004. Los limites de los filtros son idénticos a los definidos
por 4B, pero el sistema V1B explora la posibilidad de desplazar el filtro més azul
hacia longitudes de onda atiin mas cortas puesto que la nueva eficiencia cuantica de
la CCD presentada por la industria mostraba una respuesta mayor de la esperada
a la que se consideré al disenar el sistema 4B. El limite rojo de este filtro el autor

lo hace coincidir con la forma que tiene el filtro B de Johnson.

5.1.7. Sistema de Kgbenhavn

También basado en el sistema 3F de Barcelona y en el VIM de Straizys, el equipo
de Copenhague creé el sistema KIM (Knude & Hgg 2004) para intentar mejorar la

clasificacion de las estrellas calientes. Esta propuesta se puede ver en la Fig. 5.12.
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5.2. Blindtesting

Anélogamente a la creacion del grupo de fotometria de Gaia, también se crearon
otros grupos de trabajo. Uno de ellos tenia como propédsito la elaboracién de algo-
ritmos para la clasificacién y parametrizacién de los objetos observados. Se trata
del Working Group on Identification, Classification € Astrophysical Parametriza-
tion, o ICAP. Es facil adivinar que en estas etapas de definicién del instrumento,
los propositos y necesidades de estos dos grupos de trabajo confluyen bastante ya
que, de hecho, el propésito del equipo de fotometria no es otro que el de definir el
sistema que mejor clasifica y parametriza los objetos, y ésto ultimo debe ponerlo en

practica el equipo de clasificacion.

Asi pues, el equipo de clasificacién creé una metodologia para intentar valo-
rar cudl de los algoritmos de clasificacién propuestos era el éptimo. A la vez, es-
ta metodologia podia servir al grupo de fotometria para tener una primera esti-
macion sobre qué propuesta de sistema fotométrico ofrecia mejor determinacion de

los parametros fisicos. Esta metodologia se conocié como blindtesting.

El método de blindtesting consiste en separar las labores de simulacién, evalua-
cién y valoracion en distintas personas de manera independiente para que un proceso
no se vea influido por otro y la eleccién final sea lo mas objetiva posible. Este método
pretende tanto comparar los métodos de clasificacion y su precisién como comparar

las diferentes propuestas de sistema de filtros.

Definicién y simulacién de la muestra de estrellas (Equipo 1):

Esta es la labor que de forma natural, dado el caracter de las investigaciones y
herramientas que habiamos estado desarrollando hasta la fecha (ver capitulos
precedentes de esta memoria de tesis), se adjudicé al grupo de Barcelona (Jordi
et al. 2004b). Consistia en la elaboracién de dos muestras de simulaciones
fotométricas de cada uno de los sistemas propuestos para evaluacién (1X, 2F,
2B y 3B). En ambas muestras se debian incluir estrellas simples ademds de
binarias y cudsares (como elementos contaminantes, ademds de intentar su

identificacién con los métodos de clasificacion propuestos).

La primera de las dos muestras se denomina “conjunto A” y sirve para en-
trenar los métodos de clasificacién. La muestra de estrellas consiste en 20000

estrellas seleccionadas de forma aleatoria dentro de la malla de BaSel.-2.2 (ver
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Figura 5.13: Muestra de estrellas utilizadas en el segundo ciclo del blindtesting. Los

puntos negros representa la muestra de estrellas del conjunto A, o de entrenamiento.

Los circulos rojos son los ST que formaron parte del conjunto B de validacién de los

métodos de clasificacién.

sec. 4.2.2), con absorciones en el visible debidas al medio interestelar, Ay,

generadas también aleatoriamente entre 0 y 9 mag.

El segundo conjunto, denominado “conjunto B”, consiste en el conjunto de
estrellas que queremos clasificar con los algoritmos una vez hayan sido conve-
nientemente entrenados. Por ello, parece logico que este conjunto B se base en
la lista de estrellas propuestas en el capitulo 3 de esta memoria de tesis con
parametros ligeramente movidos para evitar que dicha estrella se encuentre
representada en el conjunto A. Se consideraron 5 posibles valores de Ay (0.02,
0.95, 2.54, 3.9 y 8.1). Con todo ello se obtuvieron 2070 estrellas para formar
parte de este conjunto B (ver Fig. 5.13).

Las estrellas binarias de ambos conjuntos (A y B) fueron generadas a partir
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de una lista proporcionada por O.Y. Malkov. 1000 pares 6pticos (hablamos de
pares 6pticos y no de sistemas dobles debido a que las abundancias quimicas y
las absorciones se escogieron aleatoriamente para cada una de las componentes

del sistema) se incluyeron en el conjunto A y 312 pares en el conjunto B.

En lo que a cudsares se refiere, se simularon 4000 cudsares para ser incluidos en
el conjunto A y 2000 més para el conjunto B. Los espectros se extrajeron de los
proporcionados por A. Smette y J-F. Claeskens (ver sec. 6.2) de forma aleatoria
en sus parametros astrofisicos. En la muestra Unicamente se enrojecieron un
10 % de los cuésares debido a que la mayoria de ellos seréan observados a altas

latitudes galacticas.

Se proporcionaron las cuentas de fotones y el error asociado a las magnitudes
de todos los objetos para cuatro magnitudes diferentes (G = 15, 18, 19 y 20).
Este ntimero de fotones se movié segun el error de la medida proporcionando

20 observaciones aleatorias del mismo objeto para poder hacer una estadistica.

No se han incluido cuasares de magnitud G = 15, dado que estos objetos son
en general mas débiles.

El ntiimero de simulaciones total fue:

CONJUNTO A:

Para G = 15, 18, 19 y 20 mag;:
(20000 estr. 4+ 1000 bin. 4+ 4000 QSO) x 20 observ. = 500000 fuentes

CONJUNTO B:

Para G = 15 mag;:
(2070 estr. 4+ 312 bin.) x 20 observ. = 47640 fuentes

Para G = 18, 19 y 20 mag:
(2070 estr. 4+ 312 bin. + 2000 QSO) x 20 observ. = 87640 fuentes

Aplicacién de los modelos de clasificacién/parametrizacién (Equipos 2a, 2b,
)

Los datos simulados se entregaron a los miembros del ICAP, creadores de los
diferentes algoritmos de clasificacion, y ellos, sin conocer los pardmetros reales
de los objetos del conjunto B, debieron retornar los pardmetros astrofisicos que
determinaban sus algoritmos. Se utilizaron dos tipos diferentes de métodos de

clasificacion y parametrizacion: basados en clasificadores de distancia minima
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(estos fueron los utilizados por C. Hennig, R. Korakitis, O. Malkov, V. Ma-
lyuto & T. Shvelidze y V. Straizis & R. Lazauskaite) y los basados en redes
neuronales (J-F. Claeskens & A. Smette, T.A. Kaempf & P.G. Willemsen).

Evaluacién de los resultados (Equipo 3):

Los resultados obtenidos por todos los métodos propuestos se entrega a un
tercer equipo independiente de todo el proceso llevado a cabo hasta este punto
para que objetivamente analice los resultados de cada sistema fotométrico y
método de clasificacién propuesto. El encargado de esta labor fue A. Brown y el
procedimiento y los resultados de su analisis se encuentran detallados en Brown
(2003b). Baséndose en las tablas 4 y 5 de aquel informe, A. Brown propone,
de entre los sistemas fotométricos estudiados con el blindtesting, los sistemas

2B y 2F como los sistemas que mejor recuperan los parametros astrofisicos.

Los resultados obtenidos con el blindtesting dependen de los algoritmos de clasifi-
cacion utilizados y de su optimizacion con respecto al sistema fotométrico estudiado,
lo cual no permite discernir claramente si los sistemas obtenidos son realmente los
mejores para la mision. Por ello, las conclusiones obtenidas se tomaron con precau-
cion intentando crear nuevos métodos de evaluacion independientes de los algoritmos

de clasificacién (sec. 5.3).

5.3. La figura de mérito

Lindegren (2003a) defini6 un ente matematico, llamado “figura de mérito” (FoM),
para indicar cuan buenos eran los resultados obtenidos con los algoritmos de clasi-
ficacion en relacion a lo esperado. El PWG se propuso aplicar esta figura de mérito,
independiente de los métodos de clasificacién, para dar informacion de las carac-

teristicas intrinsecas a cada sistema fotométrico.

5.3.1. Principios de la figura de mérito

Para un sistema fotométrico dado, la FoM se obtiene calculando para cada ob-
jetivo estelar (ST) ¢ definido en el capitulo 3 y para cada pardmetro astrofisico
(AP), pr (Av, [M/H], log g, Te, [a/Fe], ...), el cuociente (0ik post / Tikgoal) €ntre la
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estimacién del error a partir de un determinado sistema fotométrico (PS) para el

pardmetro py, Oikpost; ¥ €l error deseado para cada pj en cada ST, 0k goal-

La figura de mérito, ();, para cada ST i se define, pues, como:

Qz’ = Z wkf(aik,post/aik,goal) ) (51)
k

donde wy, indica el peso relativo de cada pardmetro py (con > , wy = 1)y f(x) es

una funcién no lineal de & = 0k post/Tik,goar- La funcién que utilizamos nosotros es:

f(@) = (14227, (5.2)

El valor de n en la funcién f(x) de la ec. (5.2) determina cudnto pesa el buen
rendimiento (x < 1) en la FoM en relacién al mal rendimiento (z > 1). Buscamos
un sistema fotométrico que proporcione los errores deseados para todo el espacio de
parametros fisicos y queremos evitar dar una alta FoM a un sistema que dé resultados
extremadamente buenos inicamente para un pequeno intervalo de parametros y muy
malos para el resto. Este tltimo caso tendria una alta FoM para n = 1 pero no para
n mayores. Sin embargo, para grandes valores de n (para los cuales f(z) se aproxima
a la funcién escalén con f(x) = 0 para > 1) no serfamos capaces de distinguir
diferencias entre dos sistemas fotométricos que son igualmente malos para = > 1
pero con uno de ellos mejor que los otros para x < 1. Por ello escogemos el valor

n = 3 como un buen compromiso entre estos dos casos extremos.

La figura de mérito global (sumando para todos los ST) es la suma pesada y

normalizada:

Zi w;Q;

Q= Sw (5.3)

donde los pesos w; indican la prioridad de cada ST 7. El valor de @ indica como de
cercano esta nuestro sistema fotométrico de ser ideal (cuando @) = 1). Esta figura de
mérito global se calcula, pues, para cada sistema fotométrico utilizando los errores

deseados (0ik.goal), 10s pesos en los pardmetros (wy) y las prioridades de los objetos
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(w;) definidas en Jordi et al. (2004c) y descritos en las sec. 3.2. Falta, pues, tan sélo

poder estimar ;g post-

El procedimiento para calcular o post s€ definié en Lindegren (2003a) y consiste
en utilizar la sensibilidad de cada filtro a cada parametro p, ya que los filtros mas
convenientes seran los que vean su flujo méas modificado frente a pequenos cambios

en los pardametros, asi como los errores en las medidas de cada filtro.

Sea ¢;; el flujo medido para el ST 7 en el filtro j = 1, n, de un sistema fotométrico
dado. Entonces, los elementos de la matriz de sensibilidad para el ST i (S;) se com-
ponen de las derivadas parciales de estos flujos (0¢;;/0py) respecto a cada pardmetro

pr v describen cémo cambia cada filtro en respuesta a un cambio en el parametro

DPk-

Si consideramos la determinacion de los parametros astrofisicos como una esti-
maciéon por minimos cuadrados de un cambio en el vector de pardmetros, entonces
la ecuacion de observacién para un ST ¢ dado a partir del flujo medido en el filtro 5

queda:

a%’j
Op1

¢
Apl + ...+ ﬂA])K = A(bm + €ij , (54)
Opx

donde Ag;; = ¢ijobs — ¢i;(P) es la diferencia entre el flujo observado y el predicho y

€;; indica la incertidumbre del flujo.

La linealizacion de las ecuaciones se hace respecto al vector de parametros reales

p, de tal manera que Ap tenga un valor esperado igual a cero.

Entonces, sea la matriz de varianzas-covarianzas C, = diag(e?j) de los flujos
observados, la matriz de covarianzas para el vector de pardmetros estimado, Ppost,

viene dado por la inversa de la matriz de ecuaciones normalizadas (divididas por

Eij)Z

Cppost = (STC,'S)™" (5.5)

donde las matrices Cp post, Cg, ¥ S se definen para cada ST 4 independientemente.
Los elementos diagonales [Cp post|ik = Tikpost de esta matriz son la estimacién de

los errores que un sistema fotométrico dado proporcionaria.
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Pero en realidad la degeneracién entre parametros hard que muchas veces la
matriz (STC;lS)_1 sea singular o casi-singular, dando un resultado para o post
infinito, o muy grande, si la calculamos mediante la ec. (5.5). Esto se puede evitar si
anadimos a la ecuacion una matriz definida positiva que haga que la parte derecha

de la igualdad sea definida positiva. Asi:

Cppost = (B+STC,18)7L. (5.6)

B es la matriz de informacién a priori de los parametros fisicos. En ausencia de
cualquier otra informacion sobre los pardametros fisicos tenemos B = diag(aik’mior”)
donde o, prior €5 la incertidumbre que se puede asociar al pardmetro en cuestién antes

de ser analizado con los filtros fotométricos.

Cuando los datos fotométricos no proporcionen ninguna informacién relevante
sobre un determinado py (sea debido tanto a que las varianzas de los flujos en
C, son muy grandes como a que los elementos de la matriz de sensibilidad S
son muy pequenios), entonces Ok post = ik prior- LN €se caso, sabemos al menos
que la estrella que buscamos se encuentra dentro del rango de pardmetros este-
lares conocido. Por ello, una primera estimacion de oy prior seria AAP/ v/12 donde
AAP es el rango de variacién de los posibles valores del parametro considerado.
Esta forma de calcular oy prior corresponde a la incertidumbre de una distribucién
aleatoria con igual probabilidad de valores. Calculados asi, sin anadir mas informa-
cién, los valores considerados para la libreria de BaSel-2.2 serian AT, = 40000 K,
Alogg = 6.5 dex, A[M/H] = 6.0 dex, AAy = 9.0 mag (ver sec. 4.2.2). De es-
tos valores se derivan o7, prior = 11547 K, Ologgprior = 1.88, opn/m)prior = 1.73,

O Ay, prior — 2.60 Y Ola/Fe],prior = 0.3.

Pero esta matriz B juega un papel muy importante y puede usarse para incor-
porar toda la informacién que conocemos de antemano sobre los parametros fisicos
de los objetos observados. Por ejemplo, para incorporar informacién proveniente de
las medidas de paralaje proporcionadas por el propio satélite, tal y como se de-
talla en Lindegren (2004b). Segin este informe, para incorporar la informacién de

la paralaje, basta con sumar a B un término b,by, siendo:

(0.21n10) oM

b pr—
" /(Z)2+ (0.5 10)% Ipr

(5.7)
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donde

M (py) = const + Ay — 10log T + 2.5log g — BC(p) — 2.5log M (5.8)

siendo BC' = My, — My la correccion bolométrica, M la masa y € la incertidumbre

en la prediccion a priori de M, que Lindegren (2004b) asume igual a 0.3 dex.

También se puede incorporar otra informacién conocida que sea 1til para saber de
antemano como puede ser la estrella, como por ejemplo, si sabemos que pertenece
a una cierta localizacion galactica a veces podemos tener cierto conocimiento del
enrojecimiento de la estrella (entonces una vez estimada la Ay definirfamos su
Oy prior = 0.1 +0.15Ay) o de la abundancia quimica si pertenece a una u otra
poblacién galdctica (y en ese caso reduciriamos el intervalo de variaciéon de [M/H]),
y en el caso que conociéramos que una estrella es cefeida, supergigante o de tipos
OB, también podriamos considerar la metalicidad como conocida, reduciendo el

valor o/ prior = 1.73 dex a un valor menor, por ejemplo, 0.5 dex.

A la practica, las derivadas 0¢;;/0py se calculan numéricamente a partir de los
datos fotométricos simulados. Para estas simulaciones se requieren SED representa-
tivas de las estrellas (ver sec. 4.2) que consideramos ST (capitulo 3) y un modelo de

ruido para los instrumentos fotométricos (sec. 4.1).

Para evaluar la FoM de los sistemas fotométricos propuestos se realizaron simu-
laciones utilizando las librerias espectrales de BaSeL-2.2, y NextGen2 y NMARCS

para incluir el efecto de las abundancias de elementos « diferentes a la solar.

Las columnas de S; son los vectores gradientes que describen los cambios de los
flujos respecto a cambios en un parametro. Asi, S; contiene toda la informacion
necesaria para caracterizar el comportamiento del sistema fotométrico en el espacio
de datos (o espacio del flujo de los filtros) cercano al ST 7. En el caso ideal, los
vectores gradientes estarian alineados con los ejes de coordenadas en el espacio de
datos. Este serfa el caso en el que cada uno de los filtros medidos ¢;; es sensible
a uno, y sélo uno, de los parametros astrofisicos. En realidad, el vector gradiente
no esta alineado con los ejes de coordenadas, por lo que cada pardametro astrofisico
afecta a una cierta combinacion de flujos. Esto significa que, incluso en el caso de

que todos los vectores gradientes sean ortogonales, los errores en los parametros
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podrian estar correlacionados debido a que cualquier error en el flujo medido ¢;;
puede afectar a la determinacion de multiples parametros. Estas correlaciones se
incluyen correctamente en el célculo de la matriz de covarianza (C,) de los vectores
de pardametros estimados y se reflejan en los elementos no diagonales diferentes de

cero.

Otra complicacién més que surge a la practica es que los vectores gradiente
no seran ortogonales entre ellos. Esto significa que habra degeneraciones entre los
parametros cuando intentemos estimarlos. Un ejemplo bien conocido es la degenera-
cién entre Ty y Ay si sélo se mide el continuo del espectro. El comportamiento del
sistema fotométrico depende del error en las magnitudes y deberiamos considerarlo
pesando los vectores de gradiente (1/€;; X 0¢;;/0py). Cuando se define la ortogona-
lidad respecto a los vectores gradiente pesados por el ruido, los vectores gradiente
no ortogonales produciran mayores correlaciones entre los errores en el parametro

estimado y provocaran también incrementos en los oy post-

Esto significa que un sistema fotométrico con mucha degeneracion producira una
FoM menor debido al incremento en oy post. Sin embargo, la utilizada asi es una
medida de cémo de bueno es un sistema fotométrico dado para estrellas separadas
localmente, con diferentes parametros a lo largo de las direcciones ortogonales. La
FoM no tiene en cuenta degeneraciones globales donde zonas muy diferentes del

espacio de parametros tienen flujos similares.

Por 1ltimo querria hacer unos breves comentarios sobre la interpretacion de los
Oik post Obtenidos y la FoM. Los valores de o, post N0 deberian ser interpretados como
las precisiones que se podran obtener con Gaia, sino que representan la precision al-
canzable si los espectros sintéticos representaran las estrellas reales y si el modelo de
ruido fuera correcto. No es un método para determinar los valores de p;. y, por tanto,

en la préactica, tendra que incluir las imprecisiones de los métodos de clasificacién.

Sin embargo, el estudio con la FoM permite comparar objetivamente diferentes
sistemas fotométricos y ademas estudiar detalladamente los puntos fuertes y débiles
de cada sistema examinando la FoM de cada ST y por grupos de objetivos (tipos de
estrellas, poblaciones, brillantes respecto a las débiles, enrojecidas o no, etc). Esta
aproximacion objetiva utilizando la FoM no ha sido utilizada anteriormente en el
diseno de ningun sistema fotométrico. En Gaia, sin embargo, se procedié al cémputo
de esta figura de mérito de forma metddica, para las propuestas de banda ancha

(sec. 5.3.2) e intermedia (sec. 5.3.3). Los célculos de estas figuras de mérito se hicieron
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publicos para toda la comunidad cientifica de Gaia en diversas notas técnicas (Jordi
& Carrasco 2004f,g,h,i,j,l,mr s,t). La evaluacién de todas las propuestas se realiza
en Jordi et al. (2004p) y Jordi et al. (2004q), y en términos de la degeneracién entre

pardmetros en Brown (2005a,b,c)

5.3.2. Evaluacién de las propuestas BBP

Los sistemas de banda ancha se evaluaron con la FoM (Jordi et al. 2004p) sin
combinarlos con los sistemas de banda intermedia, viendo cémo determinaban por
ellos mismos los parametros fisicos requeridos, y también de forma combinada con
los sistemas de banda intermedia. Esta tltima situacion es la que se tendra con Gaia
en la mayoria de los casos, aunque en los campos muy densos, sélo se dispondra de la
banda ancha. Analizando los resultados vemos que cuando un sistema fotométrico de
banda ancha provee buenos resultados astrofisicos por si sélo ese sistema es también

el que da mejores resultados cuando se combina con los filtros de banda intermedia.

Los resultados de la FoM de los sistemas de banda ancha los compararemos
segun el nimero de filtros que posean (4 6 5). Entre los sistemas de cuatro filtros
considerados para calcular su FoM encontramos X2B, H3B y P1B. Las propuestas

evaluadas con cinco filtros son 4B y V1B.

Empezando por el andlisis de los sistemas de cuatro filtros (ver Fig. 5.14 y

la tabla 5.1), encontramos :

= Jos valores de la FoM para X2B son mayores que los de H3B para la mayoria
de direcciones de las estrellas del halo, del disco grueso y del bulbo. Para las
estrellas del disco delgado, ambos sistemas se comportan de manera similar,
siendo X2B ligeramente mejor para la direccién ortogonal al plano galactico,

donde el enrojecimiento es menor.

= el sistema P1B se comporta mejor que X2B y H3B para las estrellas altamente
enrojecidas (bulbo y distancias en el plano superiores a 5 kpc). Sin embargo,
P1B es significativamente peor que X2B y H3B para el halo y el disco delgado

cercano, y similar a H3B para el disco grueso.

= P1B es mejor que los otros dos sistemas de cuatro filtros para todas las AGB

y estrellas del “red clump”, asi como para las enanas M y K tardias del disco
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Figura 5.14: Figura de mérito en diferentes direcciones galacticas (los cuatro paneles superio-
res, donde el eje x superior muestra la distancia al Sol en kpc) y agrupados por tipos estelares

(cuatro paneles inferiores) para los tres sistemas BBP de cuatro filtros evaluados.
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grueso y delgado. Comparando X2B y H3B, éste ultimo se muestra superior

Unicamente para las estrellas de tipo OB y de la rama horizontal.

Tal y como se explica en la sec. 5.1.5, el sistema P1B se disendé teniendo en cuenta
unicamente las estrellas méas frias. Esto podria explicar su buen comportamiento
con las estrellas del bulbo y de distancias grandes, ya que estas zonas galacticas se
componen basicamente de gigantes rojas y AGB. Nosotros, junto al resto del equipo
de fotometria, convenimos que el alto valor de la FoM del sistema P1B para las
estrellas de bulbo no compensa la pérdida en el resto de poblaciones y, por ello,

entre los sistemas de cuatro filtros recomendamos el sistema X2B.

Proseguimos ahora analizando los sistemas de cinco filtros:

= Baésicamente lo que diferencia las propuestas 4B y V1B es el filtro ultravioleta.
Al analizar la FoM de estas dos propuestas (ver tabla 5.1) se aprecia que el
sistema V1B posee valores mas elevados de la FoM, excepto para el caso de
las estrellas A y las de la rama horizontal, por lo que V1B se erigié como el

sistema recomendado a este nivel de iteracion con la FoM.

= Los sistemas fotométricos con cinco bandas proporcionan una FoM mas elevada
(ver la tabla 5.1), pudiéndose recuperar la informacién astrofisica de forma
mas precisa, excepto cuando analizamos las estrellas fuertemente enrojecidas,
debido a la diferencia de anchura de los filtros. Dado que el estudio del halo
y el disco grueso puede hacerse evitando las regiones de alto enrojecimiento

estelar, recomendamos la opcién de 5 filtros.

Tras esta primera iteraciéon con la FoM, y una vez analizados los resultados
obtenidos nos planteabamos incrementar, si era posible, la FoM. Con este objeti-
vo propusimos (Jordi & Carrasco 2004n) cinco nuevos sistemas fotométricos (ver
Fig. 5.15) con cinco filtros cada uno. En la Fig. 5.15 se encuentran representadas las

respuestas normalizadas de los filtros de estas cinco propuestas:

F2B : Basiandonos en V1B, proponemos estrechar el filtro centrado a 650 nm (hasta
una anchura de 50 nm) para poder combinarlo con el filtro H,, del sistema de
banda intermedia generando un indice de color similar al Hy explicado en

la sec. 1.2.2. Como consecuencia de este estrechamiento, para que el sistema
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cumpla los requisitos necesarios para poder determinar la cromaticidad, los
filtros contiguos a éste se deben ensanchar hasta llegar a solapar con el filtro
que hemos estrechado. El filtro centrado en 550 nm también lo ensanchamos
por la banda azul para captar més fotones. Por ultimo, el limite entre los
filtros més rojos lo movemos hasta el salto de Paschen para conseguir asi un

indicador de luminosidad para las estrellas mas calientes.

F3B : El problema que podemos encontrar con F2B es que al estrechar tanto el
filtro de H, y el filtro més rojo centrado a 916 nm, las estrellas mas débiles
pueden sufrir un aumento del error asociado a estos filtros. Para investigar
este efecto, F3B sélo lo hacemos diferir de V1B en el filtro central de H,,

convirtiéndolo en el de F2B, pero sin cambiar el filtro centrado més rojo.

F4B : Basado también en F2B, volvemos a aumentar la anchura del filtro F2B655
hasta 70 nm para intentar mejorar el rendimiento para las estrellas méas débiles
colectando mas fotones. Como consecuencia de ello, los limites de los filtros

contiguos se desplazan para evitar un excesivo solapamiento de filtros.

F5B : El tinico cambio que sugerimos con F5B respecto a 4B y a V1B es en el filtro
mas azul. El filtro més azul de F5B coge su limite azul igual que el de V1B441
y su limite rojo al de 4B470, para intentar colectar mas fotones y comprobar
si el mejor comportamiento de V1B respecto a 4B se debe a la extensién hacia

longitudes de onda corta o también influye la forma asimétrica de este filtro.

F6B : Esta propuesta se basa en F4B y en ella se cambia el filtro azul por el
creado para F5B, adaptando la banda contigua para evitar solapamientos no

deseados.

Una vez calculadas las FoM de estas nuevas propuestas se procedié a compararlas

todas y determinar cual de ellas proveia los mejores resultados:

El filtro ultravioleta :

Habiamos visto que 4B y V1B s6lo diferian en sus filtros con longitudes de
onda centrales mas cortas. En la nueva iteracion de calculo de la FoM de los
sistemas fotométricos de banda intermedia incluimos F5B modificando este
filtro para ver si ensanchando mas la propuesta de V1B se obtiene alguna
mejora o es la forma asimétrica del filtro ultravioleta de V1B la que le otorga

la capacidad de clasificacién.
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Figura 5.15: Nuevas propuestas de sistemas fotométricos de banda ancha propuestos en
este trabajo. F2B y F4B tienen la separacion de los dos filtros mas rojos en el salto de
Pachen y se diferencian en la anchura de sus filtros centrales. El filtro azul es el mismo
que en V1B. F5B sélo se diferencia de V1B y 4B en su filtro mas azul. Por dltimo, los
sistemas F3B y F6B son hibridos de F2B y V1B, y de F4B y F5B respectivamente.

Efectivamente, al calcular las FoM (ver Fig. 5.16), F5B muestra un valor mayor
que el de 4B pero no tanto como el de V1B, aunque si que lo consigue para las
estrellas de la rama horizontal y las de tipo A, aunque no siendo tan bueno
como 4B para estos casos. Es decir, F5B se halla a medio camino entre los
sistemas 4B y V1B.

Los sistemas F4B y F6B difieren también tinicamente en su filtro mas azul.
F4B tiene el mismo filtro azul que V1B y F6B igual al de F5B. A pesar de
que las diferencias en la FoM para F4B y F6B son menores a las que hay entre

V1B y F5B, la Fig. 5.17 muestra que F6B es superior solo para las estrellas A
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Figura 5.16: Figura de mérito en diferentes direcciones galacticas (los cuatro paneles superio-

res) y agrupados por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para tres de las propuestas BBP

de 5 filtros que sélo difieren en la localizacién y anchura de su banda azul: 4B, V1B, F5B.
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mérito en diferentes direcciones galacticas (los cuatro paneles supe-

riores) y agrupados por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para dos de las propuestas

BBP de 5 filtros que sélo difieren en la localizacién y anchura de su banda azul: F4B, F6B.
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Ngr X2B H3B P1B
Halo 1560 0.3937 0.3669 0.3136
Disco grueso 1160 0.4221 0.3752 0.3777
Disco delgado 1394 0.3973 0.3868 0.3624

Bulbo 236 0.4613 0.4202 0.5158

Global 4350 0.4058 0.3792 0.3586

Ngr 4B V1B F2B F3B F4B F5B F6B
Halo 1560 0.4721 0.4871 0.5127 0.4877 0.5158 0.4659 0.4999

Disco grueso 1160 0.5008 0.5307 0.5606 0.5309 0.5626 0.5022 0.5525
Disco delgado 1394 0.4945 0.5239 0.5698 0.5286 0.5678 0.4990 0.5633
Bulbo 236 0.4902 0.5014 0.5025 0.4961 0.5146 0.4882 0.5130

Global 4350 0.4886 0.5124 0.5453 0.5141 0.5468 0.4885 0.5373

Tabla 5.1: Valores para la FoM de las propuestas de 4 y 5 filtros para el BBP. La columna
Ngt indica el niimero de estrellas consideradas para cada poblacién estelar.

y las de la rama horizontal. En el resto de casos, se comporta similar, o peor,
que F4B.

Fijandonos en los valores de ops vemos que un filtro azul como el de V1B
mejora las determinaciones de la metalicidad y de la absorcion interestelar,
a pesar de que disminuye ligeramente la precisiéon de las determinaciones de
la gravedad superficial. Para ilustrar este hecho, la Fig. 5.18 muestra las di-
ferencias en oo, M/H] Y Opost,a,, Para los sistemas 4B y V1B y para F5B y
V1B. Puede comprobarse que en promedio las diferencias son positivas, pro-
porcionando, pues, V1B una mejor determinacién global de los pardametros
astrofisicos. Las diferencias entre 4B y V1B (més grandes que el 25 % para un

porcién significativa de los ST) son mayores que las que hay entre F5B y V1B.

Asi, como primera conclusion de este estudio podemos decir que V1B > F5B
> 4B, excepto para la rama horizontal y las estrellas A, para las cuales estas
desigualdades se invierten. Un filtro azul como el de V1B mejora las oy de
las enanas y gigantes FGK, mientras que un filtro azul como el de F5B 0 4B es
preferible para las estrellas de tipo OB y de la rama horizontal. Dado que las
estrellas frias son mas numerosas y cruciales para la determinacién de edades,
recomendamos adoptar un filtro azul como el de V1B (que también poseen los
sistemas F2B, F3B y F4B).



162 Capitulo 5. Sistemas fotométricos

- 4B-V1B TR - 4B-V1B
- F5B-V1B oo - F5B-V1B

AcpOSL[M—H]IO.post,[MIH]V1B

.
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

cposl‘[M/H]VlB Upcst,AvV]'B
2
1 ‘
P o g
- F4B-V1B 15 e, ,

Aoposz,mr/ O‘posl‘TenV]‘ B
i
AGpGSt.A\/UpOSI,AVV 1 B

I I
1
4000 6000 8000 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1
g ViB V1B

post, Teff Opostav

Figura 5.18: Arriba: Cambios relativos en o s nvi/H] Y Tpost,A, Para los sistemas 4B y F5B
respecto al sistema V1B. Las diferencias entre 4B y V1B son mayores que las que hay entre
F5B y V1B, con una fraccién significativa de diferencias superiores al 25 % para las primeras.
Abajo: Cambios relativos en opost, T, Y Tpost, 4, de los sistemas F2B y F4AB respecto al sistema
V1B. Las diferencias F2B—V1B y F4B—V1B son muy similares, lo cual significa que F2B y
FAB se comportan de manera bastante parecida. Las diferencias no son tan grandes como en

la comparacién 4B—V1B mostrada en las graficas de arriba.

La separacién de los filtros mas rojos

Vamos a comparar ahora los sistemas con diferentes limites para los filtros mas
rojos. Como ya se ha mencionado, los sistemas F2B, F4B y F6B sittian este
limite en el salto de Paschen, mientras que los sistemas 4B, V1B, F3B y F5B
lo sitian a 815 nm. La Fig. 5.19 compara los valores de la FoM de los sistemas

F2B y F3B, los cuales sélo difieren en este rasgo.
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Figura 5.19: FoM en diferentes direcciones galdcticas (cuatro paneles superiores) y agrupa-

dos por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para F2B y F3B. El sistema F2B tiene la

separacion entre los dos filtros mas rojos en el salto de Paschen y F3B en 815 nm
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F2B proporciona valores de la FoM mayores que F3B en la mayoria de los
casos, exceptuando las estrellas AGB y las dreas altamente enrojecidas del
bulbo, asi como a 10 kpc en la direccion del centro galactico para el disco
grueso y el halo. Comparando los valores de oy, vemos que las diferencias
son mayores al 10 % para los cuatro parametros astrofisicos (T, log g, [M/H],

Ay) para una gran fraccién de los objetivos cientificos.

Asi, se puede extraer de ello una segunda conclusion: F2B > F3B, y por tanto,
colocar los filtros mas rojos separados en el salto de Paschen es la opcién

preferida, excepto para los casos previamente mencionados.

Anchura del filtro central :

La Fig. 5.20 compara los valores de la FoM en diferentes direcciones galdcticas
y agrupadas por tipos estelares para los sistemas F2B y F4B, que difieren
Unicamente en la anchura de los tres filtros centrales debido al cambio de
anchura producido en el filtro centrado a 655 nm. Estos dos sistemas tienen
un comportamiento muy similar. Unicamente difieren en las estrellas A, para
las cuales el sistema F2B (con un filtro a 655 nm més estrecho que el de F4B)
proporciona una FoM mayor. Un filtro més estrecho favorece, pues, las estrellas
de tipo A, pero perjudica a las estrellas AGB y a las estrellas del bulbo, halo

y disco grueso a una distancia mayor que 10 kpc.

Asi pues, la tercera conclusion es que estrechar el filtro en H, favorece la
caracterizacion de las estrellas A. Ademas, este filtro combinado con el filtro
de banda intermedia, aiin més estrecho, situado en la misma longitud de onda
central puede proveer un indicador de temperatura para las estrellas frias y de
gravedad para las calientes de forma casi independiente de la metalicidad y el

enrojecimiento.

Comparacién entre todos los sistemas :

Los sistemas F2B y F4B son los que tienen valores mayores de la FoM de
entre todas las propuestas consideradas. Analizando los valores de o s vemos
que la determinacién de los cuatro parametros astrofisicos (sobre todo Ty,
logg y Ay) mejoran en mas de un 10 % con F2B y F4B respecto a V1B (ver
Fig. 5.18). Hemos visto, en cambio, que F2B y F4B, al tener unos filtros mas
estrechos que V1B, pierden habilidades para las estrellas mas débiles (a grandes
distancias y en dreas altamente enrojecidas). La medida del salto de Paschen

por F2B compensa la diferencia en el valor de la FoM entre V1B y 4B para las
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Figura 5.20: FoM en diferentes direcciones galdcticas (cuatro paneles superiores) y agrupados

por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para F2B y F4B. El filtro de 655 nm de F4B es

10 nm mds ancho que el de F2B.
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estrellas A. Dado que las estrellas de la rama horizontal son menos numerosas
en la Galaxia, recomendamos adoptar F2B o FAB (Fig. 5.20). Entre estos dos
sistemas, escogemos finalmente el sistema F4B, dado que hemos comprobado
un mejor comportamiento que F2B cuando se combina la fotometria de banda

ancha e intermedia para determinar los parametros.

Una vez elegido el mejor sistema de cinco filtros podemos compararlo con
el mejor de los sistemas de cuatro filtros (Fig. 5.21). Comprobamos como,
realmente, un sistema de cinco filtros puede determinar mejor los parametros
astrofisicos que uno de cuatro, especialmente en el caso de las estrellas méas

débiles (a mayor distancia, o mas enrojecidas) y de las estrellas de tipo A.

5.3.3. Evaluacion de las propuestas MBP

En (Jordi et al. 2004q) se procede al célculo y evaluacién de los sistemas fo-

tométricos de banda intermedia (MBP) con la figura de mérito.

En la primera iteracion de cédlculo de la FoM analizaremos los sistemas fotométri-
cos de banda intermedia mencionados hasta ahora (sec. 5.1), es decir: 3F, H2M, H3M,
X2M, KIM y V2M. Para las regiones celestes con baja densidad estelar supondremos
que tendremos disponibles tanto la fotometria de banda ancha como la de banda
intermedia y que seran combinadas para determinar los parametros fisicos de los
objetos observados. Por ello, el célculo de la FoM y de los opeg lo realizaremos con
los sistemas MBP combinados con los BBP. Los analizaremos combinados con el
sistema fotométrico de banda ancha que mayor FoM mostraba en este primer fase,

es decir, el sistema X2B (ver sec. 5.3.2)

Los valores de la FoM para las propuestas de sistemas de banda intermedia cam-
bian muy poco al modificar los filtros de un sistema a otro, por lo que las conclusiones
respecto a los filtros no son tan evidentes como en el caso de banda ancha analizado
en la sec. 5.3.2. Un sistema fotométrico puede comportarse ligeramente mejor para
una poblacién estelar dada y peor para otra. Aun asi, la FoM provee informacién
util, pues para eso se ha definido, para dar un criterio global y analizar en detalle
cada una de las propuestas, facilitando asi la tarea de escoger entre sistemas con

comportamientos similares.

Asi pues, fijdndonos en los valores de la FoM (tabla 5.2), podemos ver que X2M
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Figura 5.21: FoM para diferentes direcciones galdcticas (cuatro paneles superiores) y agru-

pados por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para los sistemas recomendados para el

BBP. F4B, con 5 filtros proporciona un comportamiento mejor que X2B, con 4 filtros.
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Ngr 3F+X2B  H2M+X2B H3M+X2B X2M+X2B KIM+X2B  V2M+X2B
Halo 1560  0.8780 0.8756 0.8719 0.8844 0.8681 0.8759
Disco grueso 1160  0.9364 0.9340 0.9302 0.9411 0.9279 0.9302
Disco delgado 1394  0.9263 0.9231 0.9213 0.9308 0.9221 0.9225
Bulbo 236 0.7705 0.7453 0.7453 0.7753 0.7635 0.7651
Global 4350  0.9049 0.9010 0.8982 0.9101 0.8976 0.9009

Tabla 5.2: Valores de la FoM de los sistemas fotométricos de banda intermedia disponibles en
la primera iteracion de cdlculo de la FOM combinados con el sistema de banda ancha, X2B.
Nota: En esta primera iteracion, la FoM se calculd sin imponer el error minimo en la fotometria
de 3 milimagnitudes. Por ello, los valores mostrados en esta tabla son ligeramente superiores

a los mostrados en otras tablas y no son directamente comparables con el resto de tablas.

y 3F son los sistemas que tienen valores mas elevados de la FoM, aunque X2M se
comporta ligeramente mejor que el resto de los sistemas, proporcionando valores

mas altos.

Dados estos resultados, nuestro equipo se propuso determinar qué filtro del sis-
tema X2M le proveia de la caracteristica diferencial que hacia que mostrara un
comportamiento algo superior. Para ello, alteramos nuestro sistema 3F, creando

tres nuevas propuestas representadas en la Fig. 5.22 y descritas en Jordi & Carrasco
(2004k).

F4M : La propuesta denominada F4M ensancha el filtro de H,, de los 3.6 nm hasta
los 30 nm de X2M.

F5M : La segunda propuesta, F5M, se propone substituir el filtro de 3F centrado
en 747 nm, ya que este filtro de continuo es redundante, y anade el filtro mas
rojo de X2M, centrado a 965 nm, puesto que un filtro a longitudes de onda

largas puede mejorar en la determinaciéon de la extincion interestelar.

F6M : La tultima de estas propuestas, F6M, combina las dos modificaciones, es decir,
cambia tanto la anchura del filtro H, como substituye el filtro de 747 nm por
el de 965 nm.

Las conclusiones obtenidas al analizar estas tres nuevas propuestas se resumen

a continuacion:
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Figura 5.22: Izquierda: El sistema F4M difiere del sistema 3F en la anchura del filtro
centrado a 655 nm. Derecha: El sistema F5M lo hace eliminando el filtro de 747 nm
y afiadiendo un filtro a 965 nm. El sistema F6M (no representado) incorpora ambos
cambios, tanto la anchura del filtro a 655 nm, como la aiiadidura del filtro a 965 nm.

Ngr X2M+X2B 3F+X2B F4M+X2B F5M+X2B  F6M+X2B

Halo 1560 0.8494 0.8435 0.8401 0.8532 0.8505
Disco grueso 1160 0.9192 0.9140 0.9109 0.9215 0.9190
Disco delgado 1394 0.9195 0.9110 0.9084 0.9213 0.9196
Bulbo 236 0.7722 0.7678 0.7691 0.7832 0.7846
Global 4350 0.8888 0.8822 0.8795 0.8919 0.8899

Tabla 5.3: Valores de la FoM de los sistemas fotométricos de banda intermedia FAM-F6M
comparados con la versién previa (3F) y con el sistema fotométrico de banda intermedia
que mejor se comportd en la primera iteracién de célculo (X2M). Todos ellos combinados
con el sistema de banda ancha X2B. Estos célculos consideran un error minimo en la

fotometria igual a 3 milimagnitudes.

» El cdlculo de la FoM (tabla 5.3) para estos tres sistemas fotométricos (Jordi &
Carrasco 20041) revelé que incluir el filtro de 965 nm efectivamente comporta
un aumento de la FoM, al mejorar la determinacién de la absorcion, y asi el
resto de pardmetros. Se consigue una disminucién significativa de opest, 1, ¥
Opost, Ay (en més de un 10 % para més del 40 % de los ST) y, como consecuen-
cia, Opost,M/h] también disminuye, aunque no demasiado. opest,log ¢ PErManece
invariable con el cambio. Esta mejora tiene impacto principalmente en las

estrellas a distancias mayores que 5 kpc y en las enanas A-K (la extincién
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para las estrellas mas calientes se determina suficientemente bien con el filtro

ultravioleta).

= En cambio, al modificar el filtro H, a una anchura tan grande como 30 nm el

sistema fotométrico pierde capacidad de clasificacion.

Por ello, el sistema F5M, consiguiendo valores en la FoM superiores a los de

X2M, se convirtié en el sistema fotométrico con mayor FoM hasta el momento.

Tras esta primera iteracion, se abrié un turno de propuestas para intentar mejo-
rar si cabe el sistema MBP. Los equipos que siguieron proponiendo filtros fueron
los de Copenhague (sistemas K propuestos en Hog & Knude (2004a,b) y represen-
tados en la Fig. 5.24), Vilnius (sistema V3M propuesto en Straizys et al. (2004c),
Fig. 5.25) y nuestro equipo (sistemas F propuestos en Jordi & Carrasco (20040),
Fig. 5.23). Asi como los sistemas de Copenhague y Vilnius se centran mas a opti-
mizar los filtros de menores longitudes de onda, nuestros sistemas intentan mejorar

el comportamiento de los filtros a longitudes de onda mas rojas.

A continuacién explicamos brevemente los nuevos sistemas propuestos:

F7M y F8M : Con el analisis de F4M respecto a 3F ya hemos visto que para la
determinacion de los parametros fisicos no conviene un filtro en H,, demasiado
ancho. A pesar de ello, debido a restricciones a la hora de fabricar los filtros,
la industria considera que el filtro H,, de 3F (de tan sélo 3.6 nm de anchura) es
demasiado estrecho y por ello se pidi6 al equipo de fotometria que investigara

otras opciones con anchuras no inferiores a 6 nm.

Con este propésito, creamos dos alteraciones del sistema F5M con anchuras
de los filtros en H, de 6 (sistema F7M) y 9 nm (sistema F8M), no llegando
pues a ser tan ancho como el de 30 nm propuesto con anterioridad en F4M.
El aspecto de estos dos sistemas es muy similar al de F5M por lo que remito
nuevamente a la fig 5.22 para ver el aspecto y posicion de los filtros de estos

dos nuevos sistemas.

FIOM : Al comparar F5M con X2M vimos que X2M se comportaba ligeramente
mejor para las estrellas FGK del disco grueso y delgado. Una cuestién sin
resolver desde el momento de proponer el sistema 3F, y por tanto el resto

de sistemas F creados hasta aqui, era la conveniencia o no de solapar los
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filtros centrados en 406 y 386 nm. Tomando como referencia el sistema F7M,
con el sistema F9M evitamos este solapamiento para aislar asi las lineas de
Ca II H+K. Para hacer esto adoptamos la pendiente azul del filtro centrado
en 410 nm de X2M, manteniendo la pendiente roja de nuestro filtro centrado
en 406 nm. Con este cambio se espera un cambio en la determinacién de la

metalicidad.

F10M y F11M : Al crear F5M eliminamos el filtro de 747 nm para poder utilizar
la columna de CCD que deja libre para alojar el filtro de 965 nm. El motivo de
elegir la supresion de este filtro fue que la medida del continuo de titanio que
medira este filtro, también nos la proporcionaba el filtro de 891 nm. Quedaba,
en cambio, la duda de si no conseguiriamos un aumento mayor de la FoM
suprimiendo este filtro en vez del de 747 nm. Por ello, F10M lo construimos a
partir de FOIM pero suprimiendo el filtro de 891 nm para anadir de nuevo el de
747 nm. En el sistema F11M probamos incluso de eliminar estos dos filtros de
continuo a la vez y anadir la columna de CCD extra que queda libre al filtro

centrado en 965 nm.

F12M : En Wabhlgren et al. (2005) se propone medir la profundidad de la banda
del TiO para las estrellas de tipo M utilizando la banda de absorciéon a 712 nm
en vez del de 781 nm. Con este propdsito creamos F12M, el cual es idéntico a

F10M pero substituyendo el filtro en 781 nm por uno centrado en 716 nm.

K2M : Puesto que el sistema K1M no posefa ningun filtro en H, y, puesto que los
otros sistemas que si la poseen han proporcionado valores de la FoM mayores,
los autores proponen anadir a K1M un filtro en esta traza espectral de una

anchura de 20 nm, igual a la que tiene el sistema V2M.

K3M : Como se ha comprobado con F5M, la introduccién en el sistema fotométrico
del filtro centrado a 965 nm puede ayudar a aumentar el valor de la FoM. Por

ello, en K3M se incorpora este filtro al sistema K2M.

K4M : El sistema K4M propone un filtro H, mas estrecho que el de K3M, de
tan solo 10 nm, para facilitar su manufacturacién por parte de la industria.
Ademas, introducen un ligero desplazamiento (tan sélo 2 nm hacia longitudes
de onda azules) del filtro centrado en 406 nm siguiendo una recomendacién de

Tautvaisiené & Edvardsson (2002) para determinar los elementos o mediante
las lineas de Ca II H+K.
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Figura 5.23: Izquierda: Sistemas FOM, F10M y F11M. Estos Gnicamente difieren entre
si en los dos filtros sefialados. El sistema FOM posee el filtro a 891 nm pero no asi el
de 747 nm. Para el sistema F10M, en cambio, esto es justamente al revés. El sistema
F11M no posee ninguno de estos dos filtros fotométricos. Derecha: Sistema F12M, el

cual pretende observar la traza de TiO en la regién centrada en 716 nm en vez de en la
de 781 nm.

K5M : Con este sistema se pretende analizar la conveniencia o no de solapamientos
en la regién cercana a los 400 nm, tal y como también se hace en FOM. Asi pues,

partiendo de K4M se evita el solapamiento de dichos filtros.

K6M : Los siguientes sistemas fotométricos son muy similares a V2M. Partiendo
de éste, el sistema K6M substituye el filtro centrado a 515 nm por el utilizado
en los otros sistemas K, un poco més estrecho (pasando de los 30 nm de V2M

a sélo 18 nm).

K7M : Este sistema es idéntico a K6M exceptuando la supresién del filtro centrado
en 965 nm para alojar en las 2 CCD que quedan libres con ello otros filtros

como los centrados en 861 y 895 nm.

V3M : Por ultimo, partiendo de K7M, el sistema V3M introduce un nuevo filtro
estrecho centrado en 395 nm, cogiendo una de las columnas de CCD asociadas

al filtro en 410 nm, tal y como se hizo en KbM respecto a K4M.

Una vez calculadas las FoM de estas nuevas propuestas se procedié a compararlas
todas y determinar cudl de ellas proveia los mejores resultados, sin considerar la

determinacion de las abundancias en elementos « en esta etapa del estudio:
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Figura 5.24: Arriba-izquierda: El sistema K2M difiere de K1M en la inclusién del filtro centrado
a 656 nm. A su vez, el sistema K3M difiere de K2M en la inclusién del filtro centrado a
965 nm. Arriba-derecha: El sistema K4M reduce la anchura del filtro H, a sélo 10 nm vy
desplaza levemente el filtro centrado a 406 nm. Abajo-izquierda: K5M evita el solapamiento
que se producia en la regién del Ca Il H4-K. Abajo-derecha: La diferencia entre los sistemas
K6M y K7M se encuentra en el filtro centrado a 965 nm (el sistema K7M no lo posee). El
sistema K6M respecto a K5M ha incorporado un filtro centrado en 515 nm.

El filtro infrarrojo en 965 nm

Al incorporar este filtro en el sistema F5M vimos una considerable mejora en
la implementacién del sistema respecto a un sistema sin este filtro (3F). Esta

conclusién se confirma con las nuevas FoM calculadas (tabla 5.4).

La anchura del filtro H, :
Con los filtros de los sistemas F7M, F8M, K3M y K4M se proponen diver-

sas anchuras equivalentes para los filtros H, intentando averiguar cual es la
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Figura 5.25: De la misma forma como se introdujo el filtro en 395 nm de K5M respecto
a K4M, el sistema V3M introduce este mismo filtro en K7M para intentar determinar

mejor las abundancias de elementos «.

Ng7 | 3F+F4B  F5M+F4B | K2M+VIB K3M+VIB | KTM+F4B K6M+F4B
Halo 1560 | 0.8457 0.8508 0.8320 0.8407 0.8371 0.8446
Disco grueso 1160 | 0.9165 0.9195 0.9048 0.9135 0.9070 0.9144
Disco delgado | 1394 | 0.9142 0.9198 0.9038 0.9128 0.9040 0.9121
Bulbo 236 | 0.7655 0.7727 0.7517 0.7634 0.7523 0.7621
Global 4350 | 0.8846 0.8895 0.8726 0.8816 0.8749 0.8828

Tabla 5.4: Valores de la FoM para los sistemas sin (3F, K2M, K7M) y con (F5M, K3M, K6M)
filtro infrarrojo a 965 nm. Los sistemas con el filtro infrarrojo proporcionan valores de la FoM
mayores que los que no lo poseen. El sistema 3F debe ser comparado con F5M, K2M con K3M
(estos dos estdn combinados con el sistema fotométrico de banda ancha V1B, en vez de con
FAB como el resto) y K7TM con K6M.

anchura éptima mediante la FoM (tabla 5.5).

En la Fig. 5.26 se observa como el comportamiento de F5M, F7TM y F8M es
casi idéntico, tanto en términos de localizaciones galacticas como por grupos
de estrellas. Lo mismo puede verse en la Fig. 5.27 respecto a K3M y K4M. De

hecho, las diferencias son muy pequenas en promedio y sélo involucran, por
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Figura 5.26: FoM en diferentes localizaciones galdcticas (cuatro paneles superiores) y agru-
padas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores). F5M incluye un filtro en 965 nm en vez
del filtro en 747 nm de 3F. F7TM y F8M difieren de F5M en la anchura del filtro en H,,.
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Figura 5.27: FoM en diferentes localizaciones galdcticas (cuatro paneles superiores) y agru-
padas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para K3M y K4M. Estos sistemas difieren

en la anchura del filtro H,, con una anchura de 20 nm en K3M y de 10 nm en K4M.
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Ngr | F5M+F4B  F7M+F4B F8M+F4B | KSM+F4B K4M+F4B
Halo 1560 0.8508 0.8510 0.8505 0.8414 0.8426
Disco grueso 1160 0.9195 0.9198 0.9194 0.9141 0.9154
Disco delgado | 1394 0.9198 0.9200 0.9196 0.9136 0.9145
Bulbo 236 0.7727 0.7734 0.7739 0.7632 0.7626
Global 4350 0.8895 0.8898 0.8894 0.8823 0.8833

Tabla 5.5: Valores de la FoM para los sistemas que difieren en la anchura del filtro H,,. El

sistema F5M (3.6 nm) se debe comparar con F7M (6 nm) y con F8M (8 nm), mientras que

el sistema K3M (20 nm) debe ser comparado con K4M (10 nm).

supuesto, aquellas estrellas que tienen la linea H, (con tipos espectrales mas
calientes que ~ G3). Analizando los valores numéricos de la FoM y los valores
individuales de 0,05t podemos ver que: (1) F7M (6 nm) es ligeramente superior
a F5M (3.6 nm), a pesar de que todas las diferencias en o0 son inferiores al
10 %, (2) F8M (9 nm) es ligeramente inferior a F7M con un 10 % de los opest
difiriendo en mas del 10 % en los cuatro pardametros astrofisicos, y (3) K3M
(20 nm) es inferior a K4M (10 nm) en menos del 10 % de los op,0s difiriendo

en mas del 10 % en los cuatro pardmetros astrofisicos.

Asi pues, la anchura mas recomendable para el filtro H, estd entre 6 y 9 nm.
A medida que este filtro se hace méds y mas estrecho, la FoM global crece
pero el comportamiento a grandes distancias se ve mermado. Es por ello que
cuando consideramos las estrellas del bulbo se alcanza la conclusién opuesta,
que un filtro més ancho es preferible para estos casos. Sin embargo, dado que
la fotometria de banda intermedia no deberia ser optimizada para el bulbo, ya
que es un campo demasiado denso como para poder observarse en condiciones

favorables, recomendamos, pues, adoptar un filtro H, estrecho, como el de
F7M.

Solapamiento de los filtros en las lineas de Ca Il H+K :

El sistema 3F, y los que se basan en él, desde F4M hasta F8M, tiene dos
filtros que se superponen: los centrados en 386 y 406 nm. Los sistemas K
desde K1M hasta K4M también poseen dos filtros solapados en este rango (a
405 y 410 nm). En cambio, KhM y FOM evitan este solapamiento. Por tltimo,
V3M introduce de nuevo un filtro solapado en las lineas del Ca II H+K.

En la tabla 5.6 y las Figs. 5.28-5.30 se muestra que incluir un filtro estre-

cho en la lineas Ca II H4K incrementa los valores de la FoM para todas las
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Figura 5.28: FoM en diferentes localizaciones galdcticas (cuatro paneles superiores) y agru-
padas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para FTM y FOM. FOM evita el solapamien-

to de los filtros en 386 y 406 nm. FOM es ligeramente mejor para un 15 % de las estrellas.



5.3. La figura de mérito 179

halo thick
1oferdvdgiuradorawd ] W -rdwvd -~qdworawgo ]
OF 2 €82 27 S E 37 S 2 2
: : S 8y
‘mom ‘m : v | v :
09F e ® .8 i E 09F : E
: ] : : :
% L} . :
: : ] : : : : "
08F : : : E 08F ! : : E
= : e : = : L M : .
IE . . . a ucf . . .
0.7.3 E 0.7'3 [LE E
06F E L] 5 E 06F : E s
s 2 : 5 2
PHE- 3 : = 3
5B, 5 8 ; 058! 5 8 z
L L L L L L L
0 5 10 15 0 5 10
thin bulge
W E L G- aesdrdog 3 1wF T s " s J o 3
AR e 3 % ,
v ; 3 : Com ® KaMF4B
09F" : : E 09F : : = K5MF4B [}
08F : : : 3 08f . 3
= : : : " = . om :
& " &
07F E 0.7F . E
06F ] = _ 06F 8 g E
5] £ S 3
4 5] @ ® e =
£ g "8 3 z 5 "
0s 5 3 £ osp8 1§ g ]
1 1 1 1 1 1
0 5 10 15 0 2 4 6
halo thick
T T T T T T T T
10F 4 E 10w o . E
[ ]
]
L v .
]
L i L a i
0.8 - 0.8 [ ]
= =
2 2 .
3
06 gt 1 06 §- . 1
o ? g 5 ¢ @
o « o «
8835 2a3dsao g 835 2a3dsao g
< @©C - DO O uw X I 0 < @ o O w0 X I o
L L L L L L L L
0 2 4 6 8 0 2 4 6 8
thin bulge
1oF T T T ——] o T T
FHL]
L] -
[] . 0.8 -
L}
0.8 L] B
= = 0.6
[e) [e)
w w
041 1
06 gt 1 g. L]
5 % @ 0.2f 3 %5 a g
o g £ O < « o o ¢ O < ¢ a
¢Ecs5s502¢8 4 ¢f8erss2:22 3
0 2 4 6 8 0 2 4 6 8

Figura 5.29: FoM en diferentes localizaciones galdcticas (cuatro paneles superiores) y agru-
padas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para K4M y K5M. K5M evita el sola-

pamiento de los filtros centrados en 405 y 410 nm. K5M tiene FoM mayores que K4M.
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Figura 5.30: Valores de la FoM en diferentes localizaciones galacticas (cuatro paneles superio-
res) y agrupadas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para los sistemas K7TM y V3M.

V3M incluye un filtro a 395 nm proporcionando valores de la FoOM mayores que los de K7M.
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Ngr | FIM+F4B  F9M+F4B | KAM+F4B  K5M+F4B | KTM+F4B  V3M+F4B
Halo 1560 0.8510 0.8508 0.8426 0.8535 0.8371 0.8476

Disco grueso 1160 0.9198 0.9208 0.9154 0.9229 0.9070 0.9158
Disco delgado | 1394 0.9200 0.9215 0.9145 0.9218 0.9040 0.9127

filtros

Bulbo 236 0.7734 0.7728 0.7626 0.7618 0.7523 0.7514
Global 4350 0.8898 0.8904 0.8833 0.8914 0.8749 0.8838
Tabla 5.6: Valores de la FoM para los sistemas con filtros solapados (F7TM, K4M y K7M), y sin

solapados (FOM y K5M). Els sistema V3M incluye un filtro en las lineas de Ca Il H+K.

FOM debe ser comparado con F7M, K5M con K4M y V3M con K7M y K5M.

poblaciones, localizaciones galdcticas y grupos de estrellas. A grandes distan-
cias y/o estrellas altamente enrojecidas, los sistemas se comportan de forma
similar. En el caso del bulbo son preferibles los filtros anchos, pero como ya se
ha comentado éstas no son las estrellas de las que debamos preocuparnos prio-
ritariamente. Asi pues adoptamos la opcién de medir las lineas de Ca II H+K

de forma lo mas aislada posible.

Analizando los valores de 0,5 vemos que para alrededor del 40 % de los ST,
0T, posts TAy.post Y O[M/H],post IN€jOTa en mas de un 10 % al comparar K7TM y
V3M y al comparar K4M y K5M. Las Figs 5.29 y 5.30 muestran que la mejora
de V3M respecto a K7M (la inclusion del filtro en Call H4+K) es igual a la
mejora de KbHM respecto a K4M. Para el caso de F7TM y F9M, el incremento
es mucho menos importante y afecta principalmente a la determinacion de Tt
y Ay en un 15% de los ST, mientras que los valores de 0o g post ¥ O[M/H],post

permanecen invariables.

Comparando FOM, KbM y V3M vemos que medir las lineas de Call H+K de
forma aislada provee valores mayores de la FoM (este es el caso de FOM y
K5M), en comparacién con medirlo con filtros solapados (V3M). El sistema
FI9M se comporta mejor que K5HM en el caso de las estrellas de la secuencia
principal FGKM y viceversa para el caso de estrellas HB y de tipo A (ver
Fig. 5.31). Los valores de la FoM son mayores para FOM que para K5M para

distancias mayores a 5 kpc, debido a la diferencia en la anchura de los filtros.

Anchura del filtro centrado a 515 nm :

El sistema K6M es idéntico a V2M exceptuando un estrecho filtro situado

en la traza de Mg a 515 nm y con un filtro adicional en 965 nm. El sistema
K6M es preferible a V2M. Para més del 65 % de los ST, los valores de opost
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Figura 5.31: Valores de la FoM en diferentes localizaciones galdcticas (cuatro paneles supe-
riores) y agrupadas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para los sistemas FOM, K5M

y V3M, los tres mejores sistemas de la tabla 5.6.
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Ngr | KOM+F4B V2M+F4B || FIOM+F4B F12M+F4B
Halo 1560 0.8446 0.8372 0.8501 0.8507
Disco grueso | 1160 0.9144 0.9056 0.9219 0.9226
Disco delgado | 1394 0.9121 0.9032 0.9215 0.921
Bulbo 236 0.7621 0.7549 0.7712 0.7734
Global 4350 0.8828 0.8745 0.8904 0.8910

Tabla 5.7: Valores de la FoM para los sistemas K6M y V2M, que difieren en la anchura

del filtro centrado a 515 nm y de los sistemas F10M y F12M, los cuales difieren en el

lugar dénde se mide la banda de absorcién del TiO.

mejoran en mas del 10 % en todos los pardmetros astrofisicos, principalmente
Tet, Ay y [M/H]. Teniendo en cuenta que la inclusién del filtro de 965 nm
(K6M comparado con K7M) mejora la determinacién de Ty y Ay, podemos
concluir que el filtro estrecho a 515 nm proporciona una mejora adicional de
alrededor del 25% de las estrellas, principalmente en [M/H]. A pesar de lo
estrecho que es este filtro, el comportamiento de K6M a magnitudes débiles es
mejor que el de V2M. Los resultados se muestran en la tabla 5.7 y la Fig. 5.32.

El filtro de TiO :

El sistema F12M cambia el filtro de TiO en 781 nm por el de 712 nm para
probar cudl es mejor para medir esta traza (en F12M todos los filtros son como

los de F10M a excepcién del de 781 nm que se substituye por uno centrado a
716 nm).

La tabla 5.7 y la Fig. 5.33 muestran que, efectivamente, medir la banda de
TiO en la regién cercana a 712 nm proporciona mejores FoM. Analizando
los valores de las op0s, Vvemos que la determinaciéon de ciertos pardametros
astrofisicos mejoran en més de un 10 % para alrededor del 10 % de las estrellas

(basicamente [M/H] y Ty, tal y como era de suponer).

Pseudocontinuos en la parte roja del espectro :

Los sistemas fotométricos FOM, F10M y F11M permiten estudiar como afecta
la posiciéon de los filtros que miden el pseudocontinuo en la parte roja de la
distribucion espectral de energia. FOM posee filtros para medir el continuo
centrados a 825, 891 y 965 nm; F10M en 747, 825 y 965 nm; y finalmente
F11M en 825 y 965 nm. El filtro centrado a 825 nm se incluye para intentar
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Figura 5.32: Valores de la FoM en diferentes localizaciones galacticas (cuatro paneles superio-
res) y agrupadas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para los sistemas K6M y V2M.

K6M tiene un filtro a 515 nm mds estrecho que el de V2M y un filtro adicional a 965 nm.
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Figura 5.33: FoM en diferentes localizaciones galdcticas (cuatro paneles superiores) y agru-
padas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para F10M y F12M, que difieren en los

filtros sensibles a TiO. F12M tiene mayores FoM que F10M para las enanas Ky M .
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Ngr FIM+F4B FI10M+F4B F11M+F4B

Halo 1560 0.8508 0.8501 0.8513
Disco grueso 1160 0.9208 0.9219 0.9217
Disco delgado 1394 0.9215 0.9215 0.9213
Bulbo 236 0.7728 0.7712 0.7712
Global 4350 0.8904 0.8904 0.8907

Tabla 5.8: Valores de la FoM para los sistemas FOM, F10M y F11M, los cuales difieren
tinicamente en la posicién de los filtros que miden el pseudocontinuo en la regidén rojiza
del espectro.

identificar las estrellas de carbono, pero para las estrellas no carbonadas, este

filtro puede servir también para medir el continuo.

La tabla 5.8 y la Fig. 5.34 muestran que hay una diferencia muy pequena
entre los tres sistemas. F9M es ligeramente mejor a grandes distancias y para
estrellas altamente enrojecidas, mientras que F10M es ligeramente mejor para
las enanas M y K tardias, probablemente debido al hecho de medir el continuo
cerca de donde medimos la absorcién por TiO. F11M es ligeramente inferior
para todas las poblaciones, excepto para el halo. Las diferencias, sin embargo,
no son demasiado significativas y sélo para un 10 % de los objetivos cientificos

las diferencias en opes son mayores que un 10 %.

Comparacién entre sistemas :

A modo de resumen del andlisis llevado a cabo en los parrafos anteriores pode-

mos concluir que:

1. El filtro infrarrojo centrado en 965 nm es necesario.
2. La anchura mas adecuada para el filtro H, parece estar entre 6 y 9 nm.

3. El sistema debe incluir un filtro que mida las lineas Ca II H4-K, preferi-

blemente de forma aislada.
4. El filtro centrado en 515 nm debe ser mas estrecho que el de V2M.

5. La absorcién de TiO se mide de forma ligeramente mejor en la regién de
712 nm que en la de 781 nm.

No todos de los puntos anteriores producen el mismo efecto cuantitativo en
los valores de la FoM y dicho impacto depende del tipo de ST. Como se ha
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Figura 5.34: FoM en diferentes localizaciones galdcticas (cuatro paneles superiores) y agru-
padas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para FOM, F10M y F11M, que difieren en

los filtros de pseudocontinuo en la parte roja del espectro.
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demostrado, el primer y tercer punto de esta lista provocan una mejora mayor
que los demas. El tltimo punto afecta solo a las estrellas K y M de la secuencia

principal.

Entre los sistemas ‘F’ creados a partir de 3F (de FAM a F12M), nuestra eleccién
es el sistema F12M. Entre los sistemas basados en VIM (V2M, V3M y K6M,
K7M), el sistema V3M es el que mejor se comporta. Finalmente, de los sistemas
K2M-K5M, K5M es el que proporciona valores de la FoM mayores. La Fig. 5.35
muestra los valores de la FoM para los tres sistemas seleccionados, junto con
los del sistema X2M, que proporcionaba los valores mas elevados de la FoM

en la iteracién anterior.

El sistema V3M sélo es preferible frente a los demads sistemas por su mejora
en el caso de las estrellas de la rama horizontal para las que proporciona
un comportamiento muy similar al de K6M. X2M es ligeramente inferior a
F12M y K5M, y superior a V3M. Para las enanas M y K tardias, F12M es
claramente superior a cualquier otro sistema. K5M es ligeramente superior
para las estrellas de tipo A del disco delgado. A grandes distancias y para
estrellas altamente enrojecidas, F12M es superior a KbM y viceversa para las
estrellas brillantes. Esta es una consecuencia clara respecto a la anchura de los
filtros. KbM posee filtros mas estrechos que F12M y por ello los parametros
astrofisicos se determinan mejor, pero solo para los casos con relaciones senal-

ruido altas, es decir estrellas brillantes.

Como consecuencia de todo el anélisis previo, hemos desarrollado nuevas propues-
tas que compilan todo el conocimiento adquirido. Estas nuevas propuestas basica-
mente combinan los filtros azules del sistema K5M con los rojos de F12M, los dos
sistemas mejor clasificados segin sus valores de la FoM. Proponemos mas de un
sistema fotométrico debido a la falta de conclusiones claras en lo referente a la

conveniencia de los filtros del pseudocontinuo al comparar FOM y F11M.

En la Fig. 5.36 se muestran los nuevos sistemas fotométricos de banda intermedia
propuestos: S1M es simplemente la combinacién de los filtros azules de K5M y de los
rojos de F12M; en S2M, como en F7M, el filtro localizado a los 747 nm se sustituye
por el filtro a 891 nm; en S3M, también eliminamos este filtro a 891 nm y su CCD
se le adjudica al filtro infrarrojo de 965 nm (como se prové anteriormente en F11M);
S4M no contiene los filtros azules de K5M, sino los de K6M, y, finalmente, S5M es

idéntico a SIM pero con H, un poco mas ancho, con una anchura a altura mitad de
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res) y agrupadas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para los sistemas X2M, F12M,
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Figura 5.36: Nuevas propuestas MBP derivadas a partir del andlisis con la FoM. Arriba-
izquierda: SIM combina los filtros azules de K5M con los rojos de F12M. S5M tiene un filtro
H, un poco més ancho, con una anchura equivalente de 7 nm en vez de los 6 de F12M. Arriba-
derecha: S2M substituye el filtro en 747 nm de S1M por el centrado en 891 nm, como en F7M.
Abajo-izquierda: S3M elimina el filtro en 747 nm de S1IM. Abajo-derecha: S4M combina los
filtros azules de K6M con los rojos de F12M.

7 nm, en vez de 6, esto ultimo se hace debido a la conclusién anterior que indicaba

que la anchura idénea de este filtro se halla entre 6 y 9 nm.

Las FoM calculadas para estos sistemas se muestran en la tabla 5.9 y en la
Fig. 5.37 en comparacién con los sistemas KbM y F12M. El sistema F12M es el que
mejor se comporta para las estrellas M y K tardias de la secuencia principal, pero
es el peor para las estrellas A y las de la rama horizontal. El sistema S3M da los

valores de la FoM mas elevados pero, fijaindonos en las diferencias, vemos que no se
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Ngr K5M+F4B  F12M+F4B
Halo 1560  0.8535 0.8507
Disco grueso 1160  0.9229 0.9226
Disco delgado 1394  0.9218 0.9217

Bulbo 236 0.7618 0.7734

Global 4350  0.8914 0.8910

Ngt SIM+F4B  S2M+F4B  S3M+F4B  S4M+F4B  S5M+F4B
Halo 1560  0.8537 0.8540 0.8547 0.8446 0.8537

Disco grueso 1160  0.9262 0.9246 0.9259 0.9182 0.9262
Disco delgado 1394  0.9237 0.9235 0.9236 0.9148 0.9237
Bulbo 236 0.7669 0.7669 0.7648 0.7667 0.7671
Global 4350  0.8932 0.8929 0.8934 0.8850 0.8933

Tabla 5.9: Valores de la FoM para las nuevas propuestas de sistemas fotométricos de
banda intermedia en comparaciéon con KbM y F12M, combinados con el sistema de
banda ancha F4B.

comporta tan bien como los otros para grandes distancias y para estrellas altamente
enrojecidas. De hecho, su FoM sélo es mas grande para las estrellas del halo. S4M
se comporta significativamente peor que los otros y, por lo tanto, lo descartamos.
SIM, S2M y S5M muestran diferencias menores en su comportamiento. S2M es
ligeramente inferior, pero no de forma significativa, diferenciandose en las enanas M
y K tardias. Puesto que no posee medidas contiguas de la banda de TiO, la cual
provoca una mayor influencia de la absorcion interestelar en la medida del TiO,
descartamos S2M. Entre SIM y S5M (los cudles sélo difieren en la anchura de 1 nm
del filtro H,), escogemos S5M dado que es un buen compromiso entre todos los

sistemas probados.

Evaluacién incluyendo las abundancias de elementos « :

Todo el estudio anteriormente indicado, se ha hecho considerando tinicamente
cuatro parametros astrofisicos (T, logg, [M/H] y Ay). Esto se ha hecho
asi dado que las librerias disponibles de espectros en las que se consideran
abundancias de elementos « diferentes de la del Sol, restringen en alguna me-
dida los intervalos recubiertos de los demads pardmetros fisicos. Ademas, segin
F. Thévenin en su ponencia en una reunion del grupo de fotometria de la

mision celebrada en Atenas en noviembre de 2004, el sistema fotométrico no
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debiera renunciar a clasificar los mencionados cuatro parametros astrofisicos
para intentar determinar las abundancias de elementos «, puesto que esto es
extremadamente complicado de conseguir por diferentes motivos (entre ellos,
la influencia de la fisica fuera del equilibrio termodinamico local, estrechez de
las trazas a observar y dependencia de fendmenos como la actividad estelar en
los rasgos espectrales indicativos de las abundancias de elementos «, unido al
hecho de que mediante el espectro de velocidades radiales se podran determi-
nar mejor estas abundancias de elementos «). Por todo ello se decidié hacer

el andlisis general utilizando tan sélo cuatro parametros astrofisicos.

A pesar de ello, para averiguar cémo se comportan los sistemas fotométricos
propuestos con los elementos «, se ha realizado también un andlisis con la
libreria NextGen2 (ver sec. 4.2.2). Las distribuciones espectrales de energia
disponibles en esta libreria, tal y como se ha visto en la sec. 4.2.2, s6lo cubren
las temperaturas inferiores a 10000 K y las abundancias quimicas comprendi-
das en los siguientes intervalos: —2 < [M/H] < 0, —0.2 < [a/Fe] < +0.4. Asi,
pues, el conjunto de estrellas consideradas no sera el mismo que en secciones

precedentes, faltando las estrellas mas calientes y las mas pobres en metales.

En Jordi & Carrasco (2004j) se evalia la dependencia de la FoM con la libreria
de espectros empleada (NextGen2, BaSel.-2.2 o MARCS). Lo primero que se
constatd fue que el comportamiento relativo de los sistemas fotométricos se
mantenia al cambiar de libreria, lo que implica que las conclusiones obtenidas
hasta este punto se mantienen. Para los 889 objetivos estelares que tienen
en comun las librerias NextGen2 y MARCS (la otra libreria disponible con
diversos valores de las abundancias de elementos «), se observa que MARCS
provee valores més elevados de la FoM, pero con un comportamiento relativo

similar.

Cada una de las propuestas se ha evaluado nuevamente incluyendo abundan-
cias en elementos o como parametro adicional. No se presentan todos los re-
sultados, dado que las conclusiones de las pruebas realizadas sélo confirman
los resultados ya obtenidos con BaSel.-2.2. Por ello, en la tabla 5.10, tan sélo
se muestran los resultados de los sistemas MBP con los mejores resultados

obtenidos hasta ahora.

Como se ha mencionado, las conclusiones generales son iguales a las ya obteni-
das con BaSel.-2.2. Entre los sistemas de Barcelona, los valores de la FoM para
FIM y F12M son muy similares. F10M y F12M son los que mayor valor de la

FoM tienen para las enanas M y K tardias. F10M se comporta ligeramente peor
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Ngr FOM+F4B F10M+F4B F11M+F4B F12M+F4B

Halo 2061 0.8583 0.8584 0.8555 0.8600
Disco grueso 2164 0.8943 0.8971 0.8924 0.8990
Disco delgado 1630 0.9037 0.9051 0.9018 0.9068
Bulbo 319 0.6699 0.6677 0.6590 0.6741
Global 6174 0.8742 0.8754 0.8716 0.8774
Ngt K4M+F4B K5M+F4B  K6M+F4B  K7M+F4B
Halo 2061 0.8610 0.8715 0.8504 0.8466
Disco grueso 2164 0.8866 0.8941 0.8795 0.8743
Disco delgado 1630 0.8968 0.9008 0.8917 0.8872
Bulbo 319 0.6423 0.6446 0.6430 0.6337
Global 6174 0.8692 0.8763 0.8619 0.8571
Ngt V3M+F4B S1IM+F4B  S3M+F4B  S5M+F4B
Halo 2061 0.8708 0.8766 0.8738 0.8762
Disco grueso 2164 0.8925 0.9029 0.8975 0.9025
Disco delgado 1630 0.8990 0.9076 0.9039 0.9074
Bulbo 319 0.6377 0.6620 0.6504 0.6620
Global 6174 0.8747 0.8837 0.8794 0.8834

Tabla 5.10: Valores de la FoM calculadas con la libreria (Hauschildt et al. 2003) para
varias propuestas MBP combinadas con el sistema F4B.

a grandes distancias y, por ello, nuestra eleccién es F12M entre las propuestas
de Barcelona.

K4M y K6M proporcionan valores menores de la FoM que los de KOM y
V3M. Estos dos ultimos muestran un comportamiento mas parecido al incluir
los elementos o que al no considerarlos, aunque K5M sigue siendo superior
principalmente para las estrellas de tipo A, las de la rama horizontal y a
grandes distancias. Asi pues, entre las propuestas de Copenhague y Vilnius,

escogemos el sistema K5M.

Las Figs. 5.38 y 5.39 comparan los errores encontrados para [M/H] y para
[a/Fe] de los dos sistemas elegidos. En algunos casos, K5M se comporta mejor

que F12M, en otros peor, a pesar de que en conjunto KHM es preferible.

cuenta que, como se ha comentado en la sec. 5.3, cuando un sistema fotométrico

no provee informacién alguna sobre [«/Fe| (tanto debido a que los errores de
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Figura 5.38: Precisiones estimadas de [M/H] y [a/Fe] en la direccién del polo galactico para
varios grupos estelares. Ay se asume que alcanza las 0.3 mag a 1 kpc y que sigue constante a
partir de esa distancia. Los colores negro y rojo corresponden a las combinaciones F12M-+F4B y
K5M+F4B, respectivamente. Un valor de o[, /rg ~ 0.3 dex significa que el sistema fotométrico

no es capaz de determinar las abundancias de [a/Fe].
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Figura 5.39: Precisiones estimadas de [M/H] y [a/Fe] en la direccién del centro (izquierda)
y de anticentro (derecha) galdctico para varios grupos estelares. Para el centro galactico, Ay
se asume que varia de 0.3 mag a 500 pc hasta 10 mag a 10 kpc, siendo constante a distancias
mayores. Para el anticentro, en cambio, parte también de 0.3 mag a 500 pc pero sélo alcanza
las 3.5 mag a 5 kpc. Los colores son como en la Fig. 5.38. Un valor de o[, /pg ~ 0.3 dex

significa que el sistema fotométrico no es capaz de determinar las abundancias de [a/Fe].
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las magnitudes sean muy elevados como a que el propio sistema fotométrico
no sea sensible a cambios en [o/Fe]), entonces oy pe)post ~ 0.3 (0 menor si
consideramos la informacién adicional proporcionada por la paralaje). Por ello,
un valor de 0.3 dex o similar en las Figs. 5.38 y 5.39 no significa que el sistema
fotométrico sea capaz de determinar [o/Fe] con una precision de 0.3 dex, sino

que no es capaz en absoluto de determinar [a/Fe].

Analizando la FoM, F12M es superior para el caso de las estrellas mas frias
de la secuencia principal, las regiones altamente enrojecidas y para distancias
superiores a 5 kpc. En cambio, es inferior a los otros en el caso de las estrellas
del halo, cosa que no ocurre cuando no consideramos los elementos a. KbHM se
comporta mal a grandes distancias, para areas altamente enrojecidas y para
enanas frias. Por ello, una mezcla de los dos sistemas parece recomendable y
por ello consideramos las nuevas propuestas “S” presentadas anteriormente.
Los sistemas F12M y K5M se comparan con las nuevas tres propuestas (S1M,
S3M y S5M) en la Fig. 5.40.

Igual que pasaba sin la inclusiéon de las abundancias de los elementos a, S3M
es ligeramente inferior a SIM y S5M para el caso de las enanas M y K tardias
y para el caso de las zonas altamente enrojecidas del bulbo. SIM y S5M son
los sistemas preferibles como buen compromiso entre los sistemas F12M y
K5M. Nuestra preferencia es el sistema S5M debido a que tiene una medida
del continuo cercana a la banda de absorcion del TiO, de igual forma a como

fue escogida sin considerar los elementos «.

Para finalizar este analisis, en la tabla 5.3.3 se muestran los valores de la
FoM para los sistemas F12M, K6M y S5M en funcién de rangos de magnitud
aparente (G. Como se ya se ha comentado anteriormente, los sistemas KbM
y SHM, al tener filtros mas estrechos, proporcionan mejor comportamiento
que F12M para las estrellas brillantes pero esta situacion se invierte para
las estrellas débiles. El cambio de comportamiento se produce alrededor de
G = 16 y las diferencias son maximas en el rango G = 16 — 18 (para G < 16,
S5M provee valores de la FoM maés elevados que F12M en un 0.5 — 2%, para
16 < G < 18, F12M proporciona valores mayores que S5M en un 0.3 — 3 %,
y para 18 < G < 20, F12M es la que proporciona valores mayores que S5M
en un 0.8 — 1.4%). Un valor de 0.25 significa que 0post/0goal = 2. Entonces,
para G = 16 — 18, 0post ~ Ogoal Para el disco delgado, y opost > 0goal Para el
halo, disco grueso y estrellas del bulbo. El conjunto de ST esta dominado por

estrellas brillantes, lo cual se refleja en los valores globales de la FoM.



5.3. La figura de mérito 197

halo thick
e T dST 3 ARy J = oy E
: : e :
: AT . « a v
09F S Ce u o : 3
v G : ‘ ‘ ‘
08F : : : E 08F : : E
: : : : : : ®
g . g ° :
07 ! s ' 07F E
: )
L ]
- = ] i- - = (o] i-
0.6 T W o 0.6 ] ~ o
c [} c Q
S, _ £ S, _ =
g o] 3 3 o} 3
£ f £ £ 5 £
05 S 3 H S 3 <
1 . . . 1 . .
0 5 10 15 0 5 10
thin bulge
™ = - T T T
1_0-3r3v—ngrzv—vac_>vc_§7—Nm9- 1.0F T c e =] = E
Uy g3 o B
. ] . e B
: : : : : ® F12F4B
09! : : E 09F : : = K5MF4B
: : : : : 4 STMF4B
: : : : D ¥ S3MF4B
08F ! : : E 08f : 4 S5MF4B
= ‘ ‘ ‘ = : :
S : 2 2 4
07F a7 orf E 3
. I o
" u ¥ > o
_ ¥ H H
0.6F ] 1 0.6F S § E
c o
5 £ 3 3
g & @ k] e <
- o Qo
05 £ -3 2 05F 2 H he] E
- o] S & < o] 3 T
1 1 1 1 1 1
0 5 10 15 0 2 4 6
halo thick
T T T T T T T T
1.0F E 1.0f b
@ [
] -
.
. . Q .
- . - L] -
0.8 H 0.8
= s
[e) [e)
w w L]
L] *
¥ ¥
06f g . ] 06f g . ]
o ? g 5 ¢ @
o « o «
8835 asdsao g 835238 zuo 58
< ©C - DO O uw X I 0 < @ o O 0w X I o
: 1 : : : 1 : A
0 2 4 6 8 0 2 4 6 8
thin bulge
1oF T T T T . 10F T T T
4 N
1]
. g 08f
]
-] ° g
L]
08f ° v 1
= M s 06
[e) [e)
w w
0.4 b
0.6 g . b g ]
5 ¢ 2 02f 5 % w 1
o g g O < x o @ s 0 < x o
R EEEREEREX ¢8erss58:z2 3
0 2 4 6 8 0 2 4 6 8

Figura 5.40: Valores de la FoM en diferentes localizaciones galacticas (cuatro paneles superio-
res) y agrupadas por tipos estelares (cuatro paneles inferiores) para F12M, K5M vy las nuevas
propuestas S1IM, S3M y S5M.
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G <16 Ngr  F12M+F4B K5M+F4B  S5M+-F4B
Halo 1376 0.9511 0.9707 0.9740
Disco grueso 1574 0.9663 0.9715 0.9762
Disco delgado 1208 0.9829 0.9852 0.9882
Bulbo 112 0.9276 0.8845 0.9165
16 <G <18 Ngr F12M+F4B K5M+F4B S5M+F4B
Halo 385 0.6883 0.6748 0.6851
Disco grueso 292 0.7568 0.6969 0.7261
Disco delgado 168 0.8212 0.7682 0.7946
Bulbo 7 0.6107 0.5799 0.5930
18<G <20 Ngr F12M+F4B K5M+F4B  S5M+-F4B
Halo 300 0.2962 0.2810 0.2873
Disco grueso 298 0.3504 0.3189 0.3365
Disco delgado 254 0.3388 0.3127 0.3291
Bulbo 130 0.2993 0.2950 0.2918

Tabla 5.11: Valores de la FoM para diferentes rangos de magnitudes aparentes GG para las
cuatro poblaciones estelares galacticas para F12M, K5M y S5M. Un valor de la FoM de 0.79
significa que opest (la precision lograda de los pardmetros astrofisicos) es igual a ogoa1 (la
precision requerida para el pardmetro en cuestién). Un valor de 0.25 significa que o post/0goal

es igual a 2.

La Fig. 5.41 muestra o(q/re] post ¥ O[M/H],post €1 funcién de la magnitud G para
las subgigantes de tipo F. Se ha escogido esta estrella como ejemplo debido a
que las subgigantes F y G son objetos clave para la determinacién de edades
y metalicidades de las poblaciones estelares. Como se puede ver, los cambios
en opest SOlo son relevantes para el caso de [a/Fe] (recordemos que el conjunto
de ST evaluados en NextGen2 no incluyen estrellas con [M/H] < —2). Como
tendencia general, para estrellas mas débiles que G ~ 15, [a/Fe] no se puede
determinar. Para estrellas mas brillantes, opost(F12M)—0p0st(S5M)~ 0.1 dex
para [M/H| = =2 y [a/Fe] = 0, con una diferencia que aumenta a medida que
la [M/H] y [o/Fe] aumentan.
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Figura 5.41: Estimacién de las precisiones astrofisicas para una subgigantes de tipo F en
funcién de la magnitud G. Un valor de o[, /rg ~ 0.3 dex significa que el sistema fotométrico

no es capaz de determinar [a/Fe].
5.4. El sistema fotométrico para Gazia

Tras analizar 34 sistemas de banda intermedia y 22 de banda ancha, finalmente
se han adoptado dos sistemas fotométricos (S5M y F4B) para formar parte de la
mision Gaia. Asi pues, el sistema de banda intermedia S5M se rebautizé como C1M
y el sistema de banda ancha F4B se conocié a partir de entonces como C1B. Estos
dos sistemas fotométricos se presentaron a la comunidad cientifica internacional en

Jordi et al. (2006a). En las siguientes secciones describiremos un poco més a fondo
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Filtro C1B431 C1B556 C1B655 C1B768 C1B916
Aazul (NM) 380 492 620 690 866
Arojo (D) 482 620 690 846 966
Ao (nm) 431 556 655 768 916
AN (nm) 102 128 70 156 100
OA (nm) 10,40 10,10 10,10 10,40 40,10
¢ (nm) 2,2 2,2 2,2 2,2 2,2
Tnax (%) 90 90 90 90 90
Tipo de CCD AF AF AF AF AF
Ntmero de CCD 1 0.5 1 0.5 1

Aazul, Arojo: longitud de onda con transmisién igual a la mitad del maximo

Ao: longitud de onda central

AM: Anchura (FWHM)

0A: Ancho del limite (azul, rojo)

e: intervalos de tolerancia de fabricacion centrados en Aazul ¥ Arojo

C1B431, C1B655 y C1B916: 82 observaciones

C1B556 y C1B768: 41 observaciones (ambos filtros comparten una columna de CCD)

Tabla 5.12: Especificaciones de los filtros del sistema C1B adoptado para el sistema BBP de

la misidn.

estas dos propuestas. El sistema C1M consta de 14 filtros y el sistema C1B de 5, por

lo que el sistema fotométrico total de Gaia posee 19 filtros en total, mas las bandas
GyGS.

54.1. C1B

El sistema C1B de Gaia tiene cinco filtros de banda ancha que recubre el rango de
longitudes de onda en G desde el azul hasta el rojo lejano (400-1000 nm). Las curvas
basicas de respuesta de los filtros en funcién de la longitud de onda tienen forma
cuasi-trapezoidal. Los filtros fueron escogidos para cumplir tanto las necesidades
astrofisicas como los requisitos de calibracion de la cromaticidad del instrumento
astrométrico. La especificacion de los filtros se puede encontrar en la tabla 5.12. La

Fig. 5.42 muestra la respuesta espectral de los filtros.

Las precisiones estimadas al final de la mision, calculadas como se indica en la
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Figura 5.42: Curvas de la respuesta de los filtros en C1B convolucionadas con la transmisién
Optica y la eficiencia cudntica de las CCD. Superpuestas en la grafica, con lineas punteadas
negras, se representan las distribuciones espectrales de energia a metalicidad solar para las
estrellas de tipo A0 V, G2 V y K7 V en unidades de W m—2 Hz !, extraidas de la libreria de
BaSel-2.2 (la escala vertical es arbitraria). Las lineas discontinuas (azul y violeta) corresponden
a estrellas de tipo G2 V y K7 V com [M/H] = —1 (al compararlas con las lineas punteadas
se desvela el efecto que produce un cambio en [M/H]). La linea roja discontinua muestra el
cambio del espectro de una estrella de tipo AO debido al cambio en luminosidad. La linea
naranja es AW Cyg, una estrella carbonada de tipo N, extraida de la libreria de espectros
estelares (Gunn & Stryker 1983).

sec. 4.7, se muestran en la Fig. 5.43.

El filtro C1B431 esta limitado a longitudes de onda cortas por el salto de Balmer
y su limite rojo se encuentra en la linea Hg. El filtro mas rojo del sistema, C1B916
estd disenado para medir la luz a longitudes de onda entre el salto de Paschen
y el limite rojo de la sensibilidad de la CCD en el plano focal ASTRO. El filtro
C1B655 esta centrado en la linea H, y su anchura ha sido optimizada junto con
la de C1IM656 en C1IM (ver sec. 5.4.2). Los limites de los dos filtros que quedan
por describir (C1B556 y C1B768) se han fijado para proporcionar un recubrimiento
completo del rango de longitudes de onda de G (evitando asi huecos entre filtros).

En principio, cuatro filtros son suficientes para la calibraciéon de la cromaticidad,
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Figura 5.43: Estimacién de las precisiones al final de la misién para los cinco filtros de C1B
en funcién de V, calculadas segtn la ec. (4.16), adoptando o, = 0 mag, aunque para la
evaluacién de los sistemas fotométricos se utilizé un error de calibracién al final de la misién de
3 milimagnitudes en cada filtro (linea horizontal). Los errores para C1B556 son practicamente
iguales para una magnitud V' dada, debido a que las longitudes de ond centrales de estos dos

filtros son muy similares.

pero con cinco filtros la clasificaciéon y parametrizacion de los objetos se puede
hacer mejor. A pesar de que tan sélo se dispone de cuatro columnas de CCD para
alojar filtros, los dos filtros més anchos del sistema (C1B556 y C1B768) comparten
columna, reduciéndose asi el nimero de observaciones al final de la misién en un

factor 2.

El sistema de banda ancha, al estar alojado en ASTRO, que posee una mejor
resolucion angular, sera el encargado de la clasificacién de los objetos de los campos
estelares mas densos, sin ayuda de la fotometria de banda intermedia. El limite de
densidades con el que ain podremos contar con la fotometria de banda intermedia
es de hasta unas 200000-400000 estrellas por grado cuadrado. Estas densidades

estelares se encuentran en algunas areas del bulbo y del disco (Robin et al. 2005;
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Drimmel et al. 2005) donde la absorcién es suficientemente baja como para poder
penetrar a distancias tan grandes. En las areas densas la paralaje trigonométrica y

el salto de Paschen proveeran la parametrizacion de la luminosidad.

La respuesta del filtro C1B431 a las longitudes de onda mas cortas es asimétrica,
con un limite rojo menos abrupto. Esto es asi para compensar el corrimiento del
maximo de la respuesta hacia longitudes de onda ma&s rojas provocado por la efi-
ciencia cuantica de la CCD vy las seis reflexiones en los espejos con recubrimiento de
plata del telescopio. Como consecuencia de esto, la respuesta de C1B431 se parece
a la del filtro B del sistema UBV. Las longitudes de onda promedio de ambos filtros
son similares: 445 nm para C1B431 y 442 nm para B.

La longitud de onda promedio y la anchura a media altura del filtro C1B556 es
muy similar a la del filtro V. Como resultado, el indice de color C1B431—-C1B556 es
facilmente transformable al color B — V' de Johnson, y viceversa. Esto facilitara la
comparacion de la gran cantidad de investigaciones desde la Tierra que se han hecho

con el sistema BV con la fotometria que obtendra Gaia.

Como se puede observar en la Fig. 5.42, C1B431—-C1B556, C1B431—-C1B768 y
C1B431—C1B916 pueden servir para medir el blanketing debido a las lineas metali-
cas, a pesar de ser mucho menos sensibles que un indice de color que contenga un fil-
tro en el ultravioleta. En un diagrama como C1B431—C1B556 vs. C1B556—C1B768
las desviaciones de las estrellas F-G de la secuencia principal y las gigantes G-K
deficientes en metales de las secuencias correspondientes a metalicidad solar son

superiores a 0.07 y 0.20 mag, respectivamente.

La combinacién de flujos medidos en C1B655 y en el filtro estrecho C1M656
del MBP forman un indice que mide la intensidad de la linea H,. Este indice
H, comparte el mismo comportamiento que el indice § del sistema fotométrico de
Stromgren-Crawford. Es un indicador de luminosidad para las estrellas mas calientes
que las A0 y de temperatura para estrellas mas frias que las de tipo A3. Este indi-
cador es casi independiente de la extincion interestelar y de la composicion quimica.

Este mismo indice puede utilizarse para identificar las estrellas con lineas de emisién.

Los dos filtros méas rojos (C1B768 y C1B916), proporcionan la altura del salto
de Paschen, el cual es funcién de la temperatura y de la gravedad. A pesar de que la
altura méaxima del salto de Paschen es de tan sélo 0.3 mag, y por tanto unas cuatro

veces menor que el del salto de Balmer, nos proporciona la informacion necesaria si
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su altura, C1B768—C1B916, se mide con alta precisién (mejor que un 1%). Esto se
puede obtener para las estrellas mas brillantes que V' ~ 17 — 18 (Fig. 5.43).

Los indices de color C1B556—C1B768 y C1B556—C1B916 para las estrellas sin
enrojecer de los tipos espectrales mas frios pueden utilizarse como indicadores de
temperatura. Estos indices de color (C1B768—C1B916) permiten también separar

las estrellas ricas en oxigeno (tipo M) y las ricas en carbono (tipo N).

El diagrama C1M326—C1B431 vs. C1B431—C1B556 tiene las mismas propie-
dades que el diagrama U — B vs. B — V del sistema de Johnson u otros similares
utilizados en otros sistemas (Straizys 1992). Asi, las supergigantes se separan bien
de las estrellas de la secuencia principal. Las enanas F-G pobres en metales y las
gigantes G-K muestran excesos ultravioleta de hasta 0.4 mag. Las estrellas de la
rama horizontal azul muestran deficiencias ultravioletas de hasta 0.3 mag, mientras
que las enanas blancas se situan alrededor de la linea de enrojecimiento interestelar

de las estrellas de tipo O.

Como se menciona en la sec. 5.1.4 y se detalla en Lindegren (2003c), para la
calibracién cromatica seria suficiente contar con filtros cuasi-rectangulares y la elec-
cién de la separacién entre filtros es mas importante que la anchura de los filtros. El
autor concluye que el uso de cuatro filtros anchos que cubran el rango de longitudes
de onda del filtro G astrométrico deberia ser suficiente para asegurar los requisitos
cromdticos (contribucién promedio a las paralajes menor que 1 microsegundo de

arco).

Una vez definido el sistema C1B, se realizé un analisis detallado del tratamiento
con el sistema C1B de los efectos cromaticos. Considerando el peor caso posible,
con gran cantidad de coma presente, se ha estimado que la contribucién cromatica
a los errores en la paralaje una vez promediado para todas las observaciones con la
CCD, es de unos 0.14-1.4 uas. Por lo tanto, los filtros C1B escogidos parecen proveer
suficiente informacién sobre la distribucion espectral de energia de los objetos para
nuestro propésito. La correccion de cromaticidad basada en calibraciones empiricas
utilizando los flujos BBP serda menos precisa en aquellos objetos con distribuciones
espectrales de energia fuertemente decantadas hacia una parte del espectro, sea a
longitudes de onda cortas o largas. Un ejemplo de ello son los cuasares, que pueden
mostrar fuertes lineas de emisién en cualquier longitud de onda dependiendo del
corrimiento al rojo. Sin embargo, se ha estimado que el efecto residual de la cromati-

cidad para este tipo de objetos es razonablemente pequeno (pocos microsegundos
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Figura 5.44: Figura andloga a la Fig. 5.42 pero con los filtros de banda intermedia del
sistema C1l. En los paneles izquierdo y derecho se muestran los filtros azules y rojos,

respectivamente.

de arco). Esto es aceptable ya que el error debido a la estadistica de fotones para
estos objetos es bastante mas elevado y domina debido a que se trata de objetos

muy débiles.

5.4.2. C1IM

El sistema C1M consiste en 14 filtros. La respuesta de los filtros (Fig. 5.44) en
funcién de la longitud de onda tiene forma cuasitrapezoidal simétrica. Los parame-
tros de los filtros se listan en la tabla 5.13. En la Fig. 5.45 se compara el sistema C1

con algunos de los sistemas clasicos mencionados en la sec. 1.2.

El sistema MBP posee seis columnas de CCD optimizadas para el rango rojo del
espectro, en las que se sitia un filtro diferente para cada columna (los seis filtros
con longitudes de onda centrales mayores). Para los filtros azules, se han propuesto
ocho filtros y deben ser alojados en diez columnas de CCD optimizadas para el azul.
Asi pues, se han asignado dos columnas a cada uno de los dos filtros ultravioletas

para incrementar la relacién senal-ruido de las medidas.

El filtro ultravioleta (C1M326) se puede considerar de banda ancha (con una

anchura de 82 nm) aunque esté implementado en el instrumento SPECTRO. Por
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Figura 5.45: Comparacién de los sistemas C1 con algunos de los sistemas fotométricos
mas utilizados (sec. 1.2). El rango de cada filtro se ha dibujando utilizando la longitud
central del filtro y afiadiendo a cada lado, de forma simétrica, la mitad de la anchura a

altura-mitad del filtro.

debajo de 280 nm no conviene extender mas el filtro debido a la presencia de fuertes
lineas de absorcién dependientes de la metalicidad, presentes para las estrellas de
tipos espectrales cercanos a las A. Ademads, la extincién interestelar aumenta rapi-
damente, alcanzando un méaximo a los 218 nm. En el espacio, el filtro UV se puede
extender hasta los 280 nm requeridos, lo cual mejora la determinacién de [M/H] para
las estrellas FGK debido a la presencia de varias lineas atomicas, ionizadas o de alta
excitacion. Para las enanas G tardias, la absorcién debida a las lineas metalicas en
el filtro UV es unas 2.7 veces mayor que en el dominio violeta (376-430 nm). El
limite rojo de C1M326 viene impuesto por el salto de Balmer. Los indices de color
C1M326—C1B431 o C1M326—C1M410 miden la altura del salto de Balmer, que es
funcién de Ty y logg en las estrellas BAF. En las estrellas FGK estos indices de
color miden las lineas metélicas del ultravioleta, que puede ser calibrado en términos
de [M/H].

El filtro C1M379 esta situado en el rango de longitudes de onda donde las lineas
correspondientes a los niveles mas altos de energia de la serie de Balmer se acumulan
para las estrellas de los tipos espectrales mas calientes. La absorcién integrada en
estas lineas es muy sensible a logg (o My ). Para las estrellas de los ultimos tipos
espectrales, la posicion de estos filtros coincide con el maximo de presencia de lineas
metalicas. Asi pues, el indice de color C1M379—C1M467 es un indicador sensible

a la metalicidad. Este filtro es equivalente a lo que en otros sistemas fotométricos
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Filtro C1M326 C1M379 C1M395 CIM410 C1M467 CI1M506 C1M515
Aazul (nm) 285 367 390 400 458 488 506
Arojo (nM) 367 391 400 420 478 524 524
Ao (nm) 326 379 395 410 468 506 515
AN (nm) 82 24 10 20 20 36 18
dA (nm) 5 5 5 5 5 5 5

€ (nm) 2,2 2,2 2,1 1,2 2,2 2,2 2,2
Tmax (%) 90 90 90 90 90 90 90
Tipo de CCD Blue Blue Blue Blue Blue Blue Blue
Nuimero de CCD 2 2 1 1 1 1 1
Filtro C1Mb549 C1M656 C1M716 CIM747 C1M825 C1M861 C1M965
Aazul (nm) 538 652.8 703 731 808 845 930
Arojo (nm) 560 659.8 729 763 842 877 1000
Ao (nm) 549 656.3 717 747 825 861 965
AN (nm) 22 7 26 32 34 32 70
dA (nm) 5 2 5 5 5 5 5

€ (nm) 2,2 1,1 2,2 2,2 2,2 2,2 2,2
Tmax (%) 90 90 90 90 90 90 90
Tipo de CCD Blue Red Red Red Red Red Red
Nuimero de CCD 1 1 1 1 1 1 1

Aazul, Arojo: Longitud de onda con transmisién igual a la mitad del méximo
Aot Longitud de onda central

AX: Anchura (FWHM)

dA: Ancho del limite (azul, rojo)

e: Intervalos de tolerancia de fabricacién centrados en Aazul ¥ Arojo

Tabla 5.13: Especificaciones de los filtros del sistema C1B recomendado como linea de base

para el sistema MBP de la misién.

representa el filtro P del sistema de Vilnius o el filtro L del sistema de Walraven.

El filtro C1M395 ha sido introducido principalmente para medir la linea Ca II
H+K. El indice C1M395—C1M410 muestra un fuerte correlacién con la anchura
equivalente del triplete del calcio, W(CaT*) (ver Fig. 6.9), que mide el espectrégrafo
de velocidades radiales, una vez se corrige de la influencia de las lineas de Paschen.
Asi; el diagrama C1M395—C1M410 vs. W(CaT*) es particulamente 1til para uti-
lizarlo como estimador de la gravedad superficial (Kaltcheva et al. 2003) ya que el
efecto de la absorcion interestelar es menor, debido a la pequena separacién que
existe entre los dos filtros. El filtro C1M395 también puede servir para mejorar la

determinacién de [«/Fe| para las estrellas muy pobres en metales.
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El filtro violeta C1M410 mide la intensidad del espectro en el lado rojo del salto
de Balmer. En combinacion con C1M326, da la altura del salto de Balmer. Para
estrellas KM es el filtro con longitudes de onda mas cortas que, combinado con
otros filtros a mayores longitudes de onda, puede proporcionar las temperaturas y
luminosidades para las estrellas con metalicidad solar en presencia de enrojecimiento
interestelar (es decir, cuando las estrellas son demasiado débiles en el ultravioleta).
Los analogos de este filtro en otros sistemas fotométricos existentes serian el filtro v

en el sistema de Stromgren, B; del sistema de Ginebra y X en els sistema de Vilnius.

El filtro verde, C1M515, esta situado sobre la depresion ancha observada en el
espectro de las estrellas de tipo G y K y formada debido a la presencia de numerosas
lineas metdlicas. Entre ellas, las mas evidentes son el triplete del Mg I y la banda
de MgH. La profundidad de esta depresion, la intesidad que alcanza su maximo
alrededor de las estrellas de tipo K7 V, es muy sensible a la gravedad, siendo mas
profunda en las enanas que en las gigantes. Este mismo filtro puede ser util también
para identificar las estrellas A peculiares de tipo Sr-Cr-Eu. C1Mb515 es equivalente

al filtro Z que se utiliza en el sistema fotométrico de Vilnius.

El filtro C1M506 es mucho mas ancho que C1M515 (de hecho lo incluye). La
combinaciéon de ambos filtros proporciona un indice casi independiente de la ab-
sorcién interestelar y su combinacién con los filtros de pseudocontinuo adyacentes
(C1IM467 y C1M549) resulta en un indice sensible a las abundancias de Mg y a la
gravedad. Si la luminosidad se conoce mediante la paralaje, las abundancias de Mg
pueden entonces ser determinadas. Los rasgos espectrales de Ca I y Mg I muestran
comportamiento inverso cuando [M/H] y [a/Fe] varfan (Tautvaisiené & Edvardsson
2002) y asi, los indices que utilicen C1M395 y C1M515 permiten desentranar el

proceso de de creacién de elementos « y de hierro.

El filtro mas estrecho del sistema C1, C1M656, estd situado sobre la linea H,.
Como ya se ha mencionado previamente, el indice H, = C1B655—C1M656 mide la
intesidad de la linea H,, ddndonos asi luminosidades para las estrellas mas calientes
que una AQ y temperaturas para estrellas mas frias que una A3. Este indice es

también muy util para la identificacién de estrellas con lineas de emisién (Be, Oe,
Of, T Tau, Herbig Ae/Be, etc.).

C1M716 coincide con una de las bandas de absorcion de TiO mas profundas,
centradas en 713 nm (Wahlgren et al. 2005) mientras que C1M747 mide la porcién

del espectro donde la absorcién por las bandas de TiO es minima. Asi pues, el
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indice CIM716—C1MT747 es un fuerte indicador de la presencia e intensidad de TiO,
que depende de la temperatura y de la abundancia de TiO para estrellas de tipo
M y K tardias. Para las estrellas mas calientes, ambos filtros miden tnicamente el
pseudocontinuo. Como ya se vié en la sec. 5.3.3, las primeras propuestas de sistemas

fotométricos para la mision median la banda de TiO en la banda de 781 nm.

El filtro C1M825 esta disenado para medir tanto el continuo de la parte azul del
salto de Paschen (de ahi su limitacién a 842 nm en su limite rojo) como la fuerte
banda de CN para las estrellas carbonadas de tipo R y N. Para las estrellas M,
C1M825 mide un dominio espectral con absorcion débil de TiO. La distincion entre
estrellas M y C se realiza con todos los filtros rojos. A una temperatura dada, los
flujos son similares en C1M747 y C1M861 para las estrellas ricas en oxigeno (secuen-
cia M) y para las ricas en carbono (secuencia C), pero muy diferentes en los filtros
C1M825 y C1M965, principalmente debido a fuertes bandas de CN producidas a
longitudes de onda a partir de 787 nm. La separacion entre estrellas M y C es posi-
ble incluso si estan fuertemente enrojecidas. Asi pues, los indices C1M825—C1M861
y C1M861—C1M965 conforman un criterio sensible para separar las estrellas de tipo
M, Ry N.

El filtro C1M861, situado entre C1M&25 y C1M965, viene determinado por el
rango de longitudes de onda del instrumento RVS (848-874 nm), incluyendo asi el
triplete infrarrojo del calcio. La medida del flujo de la estrella en este filtro ayu-
dard en la reduccién de datos del RVS. El indice C1M861—C1M965 mide la absorcién

sensible a la gravedad de las lineas de la serie de Paschen.

De forma similar, C1M965 mide el continuo a longitudes de onda mas rojas que
el salto de Paschen (y su combinacién con C1M825 proporciona la altura de dicho
salto) o las bandas fuertes de absorcién de las estrellas de tipo R y N (ver Fig. 5.44,
derecha). Situando un filtro a estas longitudes de onda tan largas al limite de la
eficiencia cuantica de la CCD se mejora la determinacion de la extincion interestelar,

tal y como confirman los calculos con la FoM.

En la Fig. 5.46 se pueden ver los errores fotométricos asociados a algunos colores

formados con los filtros del sistema C1M.
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Figura 5.46: Estimacién de las precisiones al final de la misién para los cinco filtros de C1M
en funcién de V, calculadas segin la ec. (4.16), adoptando o., = 0 mag, aunque para la
evaluacion de los sistemas fotométricos se utilizdé un error de calibracién al final de la misién
de 3 milimagnitudes en cada filtro (linea horizontal con el factor v/2 incluido). Vemos que los

errores de calibracién empiezan a predominar para las estrellas brillantes
5.4.3. Las bandas G y GS

Ya se ha mencionado que las magnitudes G y G\S corresponden a las observa-
ciones sin filtro obtenidas en ASTRO y SPECTRO, respectivamente (Fig. 1.6). En
la tabla 5.14 mostramos las caracteristicas de estas dos bandas de manera analoga

a c6mo hemos hecho con los filtros del sistema C1.

La relacion entre estas G y GS y la magnitud V' de Johnson se mostr6 en la
sec. 4.5. Los objetos muy rojos (ya sea intrinsecamente o debido al enrojecimiento
interestelar) son més brillantes en G y GS que en V. Esto implica que el limite de

magnitud definido para Gaia (G, ~ 20) se traduce a Vi, ~ 20-25, en funcién del
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color del objeto observado.

Las precisiones obtenidas para GG se muestran en la Fig. 5.47. Teniendo en cuenta
el ruido de fotones de la fuente, el fondo de cielo y el ruido de lectura, se pueden
obtener precisiones de ~ 10 y ~ 1 milimagnitudes para V' ~ 19 por transito y al
final de la misién, respectivamente. Esto implica que la precisién en G esta limitada

béasicamente por los errores de calibracion.

La magnitud G es, entre todas las de Gaia, el que provee mejor senal-ruido para
la deteccién de variabilidades. Gaia observara millones de estrellas variables de todo
tipo (binarias eclipsantes, cefeidas, RR Lyrae, Mira-LPV, ...). Eyer (2005) y Eyer
& Mignard (2005) proporcionan comparaciones con otros barridos de variables y dis-
cuten detalladamente los efectos del muestreo de tiempo y niimero de observaciones

proporcionado por la ley de escaneo del satélite.
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Magnitud: G GS
Aazul (NM) 400 350
Avojo (1) 1000 1025
Ao (nm) 715 765
AX (nm) 408 456
Tipo de CCD AF Red
Numero de CCD 12 2

Aazul, Arojo: longitud de onda con transmisiéon igual a la mitad del mdximo

Ao longitud de onda central

AMX: Anchura (FWHM)

Tabla 5.14: Especificaciones de las bandas G'y GS definidas por la respuesta cudntica de las
CCD v la reflectividad de los espejos de ASTRO y SPECTRO, respectivamente.
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Figura 5.47: Precisiones estimadas para la magnitud G para cada trdnsito y al final de la misién,

asumiendo un error de calibracion nulo. El error de calibracién en esta tesis la consideramos

de 3 milimagnitudes (linea horizontal), aunque se debe realizar un estudio mds detallado en el

futuro.



Parte 1V

EVALUANDO EL SISTEMA FINAL

213






”Cuando estas solucionando un problema, no te preocupes.

Ahora, después de que has resuelto el problema es el momento de preocuparse.”

Richard Phillips Feynman (1918-1988)
Fisico estadounidense






6 Rendimiento fotométrico

En el capitulo anterior hemos establecido los filtros fotométricos que se proponen
como mejor opcion para cumplir los objetivos cientificos de la misién. Esto se ha
hecho utilizando la figura de mérito, una herramienta que identifica el conjunto de

filtros mas sensibles a los parametros astrofisicos de las estrellas observadas.

Una vez fijados estos filtros, queda por realizar la tarea, nada trivial, de invertir el
proceso y recuperar los parametros astrofisicos partiendo de las observaciones en los
filtros del sistema C1 propuesto. Esta labor la lleva a cabo el grupo de clasificacion
(ICAP), por lo que no pretendemos aqui elaborar los algoritmos de clasificacién. En
este capitulo simplemente damos unas guias para llevar a cabo este proceso, asi co-
mo mostrar algunos resultados preliminares de dicha parametrizacion. Los diagra-
mas color-color aqui mostrados pretenden unicamente mostrar las capacidades del
sistema fotométrico. Estos indices pueden ser utilizados en el futuro para crear los
algoritmos de clasificaciéon. En Carrasco & Jordi (2005) se simula la fotometria pro-

porcionada por los filtros del sistema C1, fotometria que se utiliza en este capitulo.

Asf pues, en la sec. 6.1 analizamos los métodos (diagramas color-color, x?2, redes
neuronales) para recuperar la informacién de las estrellas. Ya en las sec. 6.2.1 y 6.2
comentamos cémo se comporta el sistema C1 al tratar estrellas de emision u objetos

no estelares, como por ejemplo los cudsares, respectivamente.

6.1. Recuperar la informacion astrofisica

Las medidas fotométricas de Gaia y demés observables de la misién (astrometria
e informacién de los espectros RVS) son la tunica informacién disponible para la

clasificacion y parametrizaciéon de los objetos. Por ello, como no conoceremos ‘a
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priori’ nada del objeto observado, al contrario de lo asumido en el diseno de los filtros,
se debe establecer una estrategia de recuperacion de parametros fisicos utilizando

solo dichos observables.

Existen diversas aproximaciones para extraer la informacién de las estrellas par-
tiendo de las observaciones fotométricas. Tradicionalmente se ha utilizado el calculo
de colores e indices fotométricos (sec. 6.1.1-6.1.3) que permitieran separar grupos
de estrellas con distintas propiedades fisicas. Mas recientemente, se han propuesto
métodos mas automaticos, sin demasiada supervision por parte del astrofisico pero
que permiten tratar grandes muestras de estrellas y que son matematicamente fia-
bles para encontrar el mejor resultado (sec. 6.1.4-6.1.5). Ambos métodos no son
excluyentes y, de hecho, se deberia utilizar todo aquello que facilite la correcta iden-
tificacion del objeto estudiado. Los diagramas fotométricos se pueden utilizar como

herramienta de preclasificacién de los métodos mas automaticos.

6.1.1. Indices de temperatura y extincién

Los indices de color sensibles a la temperatura son funciones cuasi-lineales de la
temperatura reciproca, = 5040/T¢. Por eso representaremos los indices respecto a
esta 6, en vez de respecto a T,¢. Para estrellas mas frias de 4000 K los efectos de la
metalicidad sobre los colores varian también en funcién de la temperatura y gravedad
consideradas. Los colores Css75 = C1Mb49—CIMT47, Cyrs5 = C1M467—C1M549 y
Cse02 = C1B556—C1B916, muestran poca dependencia con [M/H] para las estrellas
de la secuencia principal entre 3500 y 10000 K, tal y como se muestra en la Fig. 6.1.
Csgo2, color andlogo a V' — I del sistema de Johnson, tiene ademas poca dependencia
con la gravedad superficial de la estrella. Esta independencia con cualquier otro
parametro que no sea la temperatura permite que, conocido el valor de estos colores,

podamos tener una estimacién de la temperatura estelar.

El inconveniente de estos colores es que, al estar formados por dos filtros lejanos
entre si en longitudes de onda, se ven afectados de efectos de enrojecimiento. En
cambio, la combinacién de los filtros de banda ancha e intermedia centrados en la
linea H, del sistema C1 (Fig. 6.2) permite obviar esta contrariedad. Este color,
que llamaremos indice «, muestra cierta dependencia con la temperatura y/o la
gravedad (dependiendo del tipo espectral de la estrella considerada), y su valor casi

no depende de la absorcién, puesto que los dos filtros involucrados se encuentran
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Figura 6.1: Relacién de Cs575, Ca755 ¥ Cs692 con € = 5040/ Ts para estrellas con log g = 4.5,
[M/H] entre —2.0 y +0.0 y T, entre 50000 y 3500 K. Hay muy poca dependencia con [M/H]
para las estrellas con T¢ > 4000 K mostrando en este rango una relacién univoca con la
Ter. Csp92 presenta el mayor grado de independencia con la gravedad al representar también

gigantes con log g= 2.5 y [M/H]=0.
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centrados en la misma longitud de onda y, por lo tanto, cada uno de ellos se ve
afectado por el enrojecimiento de forma similar, anulandose dicho efecto, pues, al
restar las dos magnitudes para construir el color. El hecho de su casi independencia
con la absorcién interestelar es la que nos hace preferirlo a los arriba mencionados
indices de temperatura (ver Fig. 6.3) para ver los excesos del indice o comparados
con los de Csg92). El indice v, indicador de temperatura entre aproximadamente 4500
y 8500 K, y deja de tener sentido fisico para Tis < 4500 K (rango no representado en
la Fig. 6.2). Sin embargo, la estrechez del filtro C1M656 hace que para las estrellas
mas débiles este filtro capte pocos fotones, por lo que su error asociado aumenta.

En estos casos, cualquiera de los indices anteriores es preferible.

Podemos combinar el indice a con otro parametro también independiente de
la absorcién. De forma general podemos definir indices independientes (a los que

llamamos indices Q, Straizys (1992)) de la absorcién de la siguiente manera:

A — Ay

Q230 = (M1 —ma) — m(mg —my) (6.1)

siendo m; la magnitud del filtro ¢ y A; la absorcion en el filtro .

Un ejemplo de estos indices es:

A326 - A965

Q33068206 = (CIM326 — C1M965) — =22
A825 - A965

(C1M825 — C1IM965)  (6.2)

Si graficamos este indice respecto al indice a de la Fig. 6.2 obtenemos la Fig. 6.4.
Asi, segin sea nuestra observacion podemos tener una estimacién de la temperatura
de nuestra estrella sin que esta estimacién se vea afectada por la absorcién inter-

estelar.

Conocer la temperatura de la estrella mediante este diagrama u otros similares
nos puede permitir conocer la absorcién que ha sufrido la luz de la estrella de camino
a nosotros. Por ejemplo, lo podemos hacer mediante el diagrama de la Fig. 6.5. Dado
que el indice « no se ve afectado por la extincién interestelar, en este diagrama, tan
solo el indice Cygogs = C'1M 825 — C'1M965 cambia su valor por el enrojecimiento de
la luz al atravesar el polvo y gas interestelar. Para estimar la absorcién interestelar

debemos, sabiendo como afecta esta absorcion al color Cgags (linea C), retroceder
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Figura 6.2: El indice a = C1B655 — C1M656 es casi invariante a log g para T < 8500 K
y, en cambio, para T, mayores muestra una fuerte dependencia con log g. Esto permite usar
el indice a como indicador de luminosidad para estrellas mas calientes que las AO y para

determinar T, para estrellas mas frias que una A3 de forma similar al indice 3 de Strémgren.
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Figura 6.3: Excesos en @ = C1B655 — C1M656 y C590 = C1B556 — C1B916 en funcidén de
T, El efecto de Ay, sobre o es despreciable dado que los filtros que componen el indice
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2.5

« 10000K < T,
« 8500 K < T, < 10000 K
7000 K < T, < 8500 K
2+ « 5000 K < T,, < 7000 K

T, <5000 K

Q33968296
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a = C1B655 — CIM656

Figura 6.4: El plano Q33963206— permite separar las estrellas en diferentes regiones en fun-
cién de la temperatura efectiva. Los puntos de diferentes colores corresponden a distintos
intervalos de temperatura en los modelos de BaSel-2.2 (se presentan diversas gravedades
y metalicidades), delimitados por las lineas de color magenta. Tanto 33968296 COMO « son

independientes de la absorcién interestelar.

y recuperar el color que tendria la estrella si no estuviera enrojecida (hasta las
relaciones A o B, dependiendo de si estamos en el rango frio o caliente respectiva-
mente, cosa que sabremos por ejemplo situando nuestra observacién en la Fig. 6.4).
La diferencia con el color observado nos indica el enrojecimiento de la estrella (ver
Fig. 6.5).

Las relaciones ajustadas son:

A: C, = —0.0341+0.0181a, + 5.24 o>

(

B: C, = 0.1242 —2.7240 «, (
dC

C.CAV = CO—FEAV (

(

aa (Ea) ~
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Figura 6.5: Objetivos cientificos de la fotometria de Gaia definidos en la sec. 3 representados
en el diagrama Cgogg—ar mediante simulaciones con la libreria espectral de BaSel-2.2. En azul,
las estrellas tal y como se observarian si no estuvieran enrojecidas por el medio interestelar.
En cian las mismas estrellas se encuentran absorbidas 1 mag en V. Vemos que esta absorcidn
afecta principalmente al color Cga9s = C1IM825 — C1M965 pero que casi no afecta al indice
«. Sabiendo que las estrellas al enrojecer siguen una trayectoria como la de C, cuando, al
retroceder la observacién en cian intersectemos con la relacién estandar A (o B en el caso de

estrellas calientes) sabremos asf calcular un valor aproximado para Ay

donde % es igual a 0.1303 para estrellas frias e igual a 0.1306 para las estrellas

calientes.

A partir de las ec. (6.3-6.6) podemos encontrar el valor de la absorcién, tanto
para el caso de estrellas frias (ajuste de la pardbola A de la Fig. 6.5) como para las

calientes (ajuste lineal B). Asi obtenemos:

. 5.24a? + 0.0181a — 0.03407 — Cy
A frias — \% )
v —0.1306 (6.7)
. 0.1242 — 2.7240a — Cy
A calientes — \% 6.8
v —0.1303 (6:8)
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Figura 6.6: Salto de Paschen tal y como se mide con el color Cgagg en funcién de Ti¢. Se
muestran las variaciones debidas a log g para metalicidad solar. Las barras de error corresponden

a observaciones con G = 15.

6.1.2. Colores sensibles a la gravedad

El efecto de la gravedad medido por el salto de Paschen es, utilizando el color
Cgagg = C1M825 — C1M9I65 de unas 0.15 mag cuando se comparan las estrellas de la
secuencia principal y las gigantes luminosas, Fig. 6.6. El salto de Paschen es menor
que el de Balmer, por lo que sélo se puede utilizar para estrellas suficientemente

brillantes.

El salto de Balmer nos permite derivar la gravedad de las estrellas B, A y F. El
filtro C1M326 situado a longitudes de onda menores a la del salto de Balmer, tal
y como se ve en la Fig. 6.7, se ve mucho més afectado con cambios en la gravedad
superficial de las estrellas que los filtros situados a longitudes de onda mayores al
salto. Combinando estos filtros se podra obtener un color sensible a cambios en la

gravedad, tal y como se explicé en la sec. 5.4.

El salto de Balmer se mide de forma precisa, pues, con el indice Csz34; = C1M326
— C1IM410 (o por Cszyr = C1IM326 — C1M467, aunque mas afectado por efectos
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Figura 6.7: Variacién del salto de Balmer con la gravedad de las estrellas. El filtro CIM326
varia mas que el resto de filtros de la zona cuando cambia la gravedad de las estrellas de tipo
A (Ter ~ 8500 K) con log g = 4.5 (linea roja punteada) y con log g = 3.5 (linea negra). Para
representar esta grafica se han utilizado los modelos sintéticos de Kurucz (la escala vertical es

arbitraria).

de enrojecimiento) al graficarlo respecto a algtin indice de temperatura como los
mencionados en la sec. 6.1.1. En la Fig. 6.8 se grafica el color Cszs; respecto a Cyrss.
Aqui, la amplitud de un cambio de log g de 4.5 a 1.5 es de unas 0.8 mag, mayor que
en el caso del salto de Paschen.

Como ya se ha comentado en la sec. 6.1.1, el indice «, que nos servia como indi-
cador de temperatura para las estrellas frias, para las estrellas calientes se convierte

en un indice de gravedad (consultar de nuevo la Fig. 6.2).

Tanto el salto de Balmer como el de Paschen pierden presencia a medida que
disminuye la temperatura de la estrella hasta desaparecer completamente. Por ello, se
deben buscar otro tipo de indicadores de gravedad. Por ejemplo, también poseemos
la informacion de la paralaje que nos proveera la astrometria y que nos ayudard a

obtener la luminosidad de la estrella.

El filtro C1Mb506 posee también una gran dependencia con la gravedad para
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Figura 6.8: Salto de Balmer medido con Cgagg, en funcién de log g y Te¢ para [M/H]=0.

estrellas de tipo G y K, debido a la presencia de bandas asociadas con el mag-
nesio (Mg I y MgH). Para extraer la informacién de gravedad contenida en este
filtro se debe comparar la magnitud asociada con magnitudes cercanas asociadas a
pseudocontinuo (como por ejemplo C1M515, que incluye C1M506 y por tanto, la
combinacion de sus magnitudes nos provee informacion directa sobre como son las

bandas de Mg).

Pero la fotometria, con la ayuda de la informacion del instrumento espectroscépi-
co, también permite determinar log g debido al hecho de que la anchura equivalente
del triplete del calcio depende de dicho pardmetro (Cenarro et al. 2002). La anchura
equivalente se obtiene al restar el flujo medido en las tres lineas respecto al continuo

cercano a cada una de ellas.

Las lineas del triplete del calcio en la regién infrarroja del espectro se encuentran

representadas en la Fig. 6.9 y son:

AX(Cal): 849.6 nm — 850.8 nm
AX(Ca2): 853.7nm — 855.0 nm
AX(Ca3): 8659 nm — 867.1 nm
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De manera que:

(Al + Bl) — Cal (A2 + B2> — Ca2 (Ag + Bg) — Ca3

CaT = + +
& A+ B A, + B, A + Bs

(6.9)

siendo Cal, Ca2, Ca3 el flujo integrado en los intervalos de las lineas del triplete y
A; v B; los flujos integrados en los continuos cercanos al triplete graficados en la
Fig. 6.9.

Sin embargo, para calcular la anchura equivalente de este triplete del calcio es
preciso previamente extraer la contaminacién por lineas de Paschen (Pal, Pa2 y
Pa3) en el rango de longitudes de onda en las que se define el indice CaT (Cenarro
et al. 2002) donde:

AX(Pal): 846.1 nm — 847.4 nm
AX(Pa2): 857.7nm — 861.9 nm
AX(Pa3): 873.0 nm — 877.2nm

Calculando PaT de la misma forma que en la ec. (6.9), calcularemos la anchura

equivalente corregida del triplete del calcio como:

CaT* = CaT — PaT

Al combinar esta medida con un color fotométrico sensible también a la gravedad
estelar (por ejemplo, C1M395 — C1M410), se puede lograr un diagrama ttil para
separar las estrellas de mayor y menor gravedad, tal y como se muestra en la Fig. 6.10

(izquierda) y como ya indicaban Kaltcheva et al. (2003).

Calibrando este diagrama, podemos determinar la gravedad de nuestra estrella.
Con esta metodologia en mente, hemos realizado una primera clasificacion de los
ST (Fig. 6.10 derecha). El resultado conseguido es que el 6.3% de las estrellas se
clasifican como gravedades dudosas y que sélo el 11.8 % se clasifican erréneamente,
pero que el 81.9 % restante se clasifican correctamente, resultado bastante promete-
dor para aplicarlo en futuros estudios en los que se utilizaran todos los indices de

gravedad y la paralaje de forma simultanea.
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Figura 6.9: Triplete del calcio (Cal, Ca2y Ca3) y lineas de Paschen (Pal, Pa2 y Pa3) en la
region cubierta por el filtro C1M825. Las regiones A1, B1 son las regiones de continuo definidas
para Cal, A2 y B2 las de Ca2 y A3 y B3 las de Ca3. Para las lineas de Paschen utilizaremos

los mismos continuos que para el triplete del calcio.
6.1.3. Indices de abundancias quimicas

En lo relativo a la determinacion de las abundancias quimicas deberiamos uti-
lizar diagramas en los que se representen magnitudes que midan regiones espectrales
(Fig. 6.11) afectadas por las bandas y lineas metalicas (como por ejemplo los colores
C1M395—C1M467 o C1M395—C1M410) frente a algun color sensible a la tempera-
tura (el indice v o el andlogo a V' —1I (C1B556 — C1B916) si conocemos previamente

la absorcién, ver Fig. 6.12).

Para conocer de forma precisa la abundancia quimica de las estrellas es preciso
que tengamos una cierta idea del valor de [«/Fel, ya que este pardmetro esté cor-
relacionado con [M/H], tal y como se muestra en la Fig. 6.12, derecha. Para romper
esta correlacién se deberdn analizar el maximo nimero posible de lineas espectrales
asociadas a elementos o para comparar distintos comportamientos con [M/H] en

cada una de ellas.
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Figura 6.10: Izquierda: Color CIM395—C1M410 graficado contra el indice que mide la anchura
equivalente del triplete del calcio, CaT*. Se puede observar cémo los objetivos estelares del
sistema fotométrico con gravedades altas (tridngulos azules) se separan claramente de las
estrellas de gravedades mds bajas (circulos rojos y cuadrados verdes). Derecha: El mismo
diagrama que a la izquierda con las curvas de ajuste para la clasificacién de los objetos en
alta (triangulos grandes) y baja (circulos grandes) gravedad superficial. Los casos clasificados

como dudosos se indican con rectangulos grandes.

[a/Fe] puede ser estimada con el instrumento RVS, aprovechando el espectro
detallado que se obtendra del triplete del Ca. Wilkinson et al. (2005) menciona que
la linea del calcio situada en 854.2 nm se puede observar con RVS con una anchura
equivalente de 0.0482 nm cuando [Ca/H]= —3, y de 0.0245 nm cuando [Ca/H]= —4
para una estrella de T,y = 4500 K y log g = 1.5, lo cual permite distinguir estas dos
gigantes para relaciones senal-ruido mayores que 10 a V' = 15. Segtin este resultado,
serfa posible medir las abundancias de calcio de las gigantes con [Ca/H]< 3.5 en una

esfera de hasta 5-10 kpc (si suponemos 0 < My < 1).

En caso de que conozcamos [M/H| mediante la fotometria, se podrian también

medir [a/Fe] con diagramas como los de la Fig. 6.12.

Existen otros trazadores de abundancias quimicas, basados en el magnesio o en

el 6xido de titanio:

El indice de MgH-+Mg b: El indice de magnesio independiente de la absorcién
es Qarg = Quars155, definido segiin la ec. (6.1) con los filtros C1M467, CIM506 y

C1Mb549. El comportamiento de este indice se muestra en la Fig. 6.13 para las
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Figura 6.11: El filtro ultravioleta y el efecto de [M/H] para estrellas K2 V (Tt ~ 5000 K,
log g ~ 4.5, modelos de Kurucz con escala arbitraria). El "blocking” de las regiones UV es
mayor que en el dominio violeta. La diferencia entre los filtros C1M326 o C1M395 vy los filtros
C1M410 y C1M467 para las K2 V es un indicador de [M/H], como se muestra en la Fig. 6.12.

2

' 0.75 :
_ —~/ [MIH]=0, [a/Fe]=0
/ ~_ —— [MH]=-1, [o/Fel=0
N I[M/H]=-1, [o/Fe]=0.2
150 / 1 [MH]=-1, [a/Fe]=0.4
/ —— [M/H]=-2, [a/Fe]=0
~ /
g S ost
<
= =
=3 —
18) 1+ // o
! 1
[Te)
8 g
2 logg=4.5, [M/H]=0 s
O 05 - logg=4.5, [M/H]=-1 3 025
logg=4.5, [M/H]=-2
logg=4.5, [M/H]=-3
ol
/ R
0 0.5 1 15 2 2.5 % 05 1 15 2 25
C1B556 - C1B916 C1B556 - C1B916

Figura 6.12: Izquierda: C1M395—C1M467 respecto a C1B556—C1B916, andlogo a V' — I
de Johnson, para estrellas extraidas de BaSel-2.2. Derecha: C1M395—C1M410 respecto a
C1B556—C1B916, para estrellas con log g=4.5 extraidas de NextGen2. Se grafican también

[a/Fe] # 0 para mostrar cémo pueden influir en la determinacién de [M/H] de la estrella.
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Figura 6.13: El indice del magnesio independiente de la absorcién, Qu75155, representado

respecto a la temperatura reciproca () y estrellas F hasta M de la secuencia principal.

estrellas de la secuencia principal y [M/H] entre +0.5 y —2.0. Si el méximo de
intensidad de la banda de absorcion MgH+Mg b es practicamente invariante
con [M/H], la temperatura del méximo de Qs se desplaza a temperaturas
menores a medida que [M/H| disminuye. La banda de MgH+Mg b, sin em-
bargo, también depende de la gravedad, por lo que ésta se deberia conocer de

antemano, por ejemplo mediante el uso de la paralaje.

La medida del TiO: El sistema C1M tiene situado uno de sus filtros en la banda

de TiO alojada en 713 nm, medida con C1M716. Comparando este filtro con
los pseudocontinuos cercanos (Fig. 6.14) podemos tener una estimacién de la
profundidad de esta banda y de [Ti/H], ver Fig. 6.15.

Para las estrellas K y M de la secuencia principal, los indices de TiO asi de-
finidos muestran una fuerte dependencia con [M/H], permitiendo una deter-
minacién precisa de [Ti/HJ, una vez que la temperatura ha sido estimada
(sec. 6.1.1). La sensibilidad aumenta a medida que la temperatura va dis-
minuyendo (Fig. 6.15), aunque a temperaturas mucho menores empiezan a

desarrollarse bandas de VO que contaminan las bandas de titanio.
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Figura 6.14: El pseudocontinuo de las estrellas M para medir la depresién debida al TiO se
puede medir en el filtro C1IM747 y en C1M825. El filtro que menor efecto de la absorcién
tendra es C1IM747, al ser el mds cercano a CIM716. Las distribuciones espectrales de energia
(en unidades arbitrarias) representadas has sido extraidas de la libreria de espectros sintéticos
de BaSel-2.2.

6.1.4. Clasificacién por y?

Dado el gran ntimero de estrellas que observara Gaia se hace muy dificil estable-
cer un unico método de clasificacion optimizado para todos y cada uno de los tipos
de objetos observados. Por ello, seria conveniente utilizar algun método automatico
y util para el rango méas amplio de tipo de estrellas. Este es el proposito de ésta y
de la sec. 6.1.5. En el documento Brown (2003b) se citan los métodos que se estén

desarrollando para clasificar las estrellas con Gaia y sus resultados comparativos.

El ajuste por x?, o por distancia minima (Bevington & Robinson (1992) entre

otros) consiste en minimizar la siguiente funcién:

X2 = wi (m —mle (Toy, log g, [M/H], Ay, [a/Fe],...))? (6.10)
i=1
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Figura 6.15: Color sensible a la banda de TiO centrada en 713 nm representado para las
estrellas de la secuencia principal. La influencia en [M/H] de los modelos de BaSel-2.2 en
estos filtros se debe basicamente a cambios en la abundancia de titanio, por lo que podemos

extraer directamente [Ti/H].

lo que significa determinar qué conjunto de pardmetros fisicos (T, logg, [M/H],
Ay, |a/Fe],...) tiene la distribucién espectral de energia que mejor reproduce las
observaciones (m°*), donde n es el nimero de filtros considerados. Es necesario,
por tanto, poseer una malla de magnitudes tedricas observadas en funcién de los

parametros que queremos ajustar.

Los factores w; no son mas que pesos y los tomamos como el inverso del error
normalizado puesto que las observaciones con errores mas pequenos son mas fiables
que las de errores grandes. Dicho error dependera del filtro, del tipo de estrella y de

su magnitud aparente:

)
R (6.11)

Z?:1(Uz‘_2)

Para poder comparar diferentes problemas fisicos (diferente ntimero de filtros,

etc.) se utiliza la funcién y? dividida por el nimero de grados de libertad del sistema
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(que se calcula como la resta n — N, del nimero de filtros observados, n, y el numero

de pardmetros a ajustar, N).

Asi pues, calculamos esta funciéon para cada uno de los espectros en la malla
de comparacién, y aquél espectro que la minimice serd el que mejor reproduzca las

observaciones. Sus parametros seran los de la estrella.

La complicacién de esta funcién y? es que nos puede conducir a minimos se-
cundarios alejados del minimo absoluto que buscamos si trabajamos con un rango
de parametros de la malla de comparacién muy extenso. Para intentar restringir al
maximo el tipo de estrellas con las que comparamos nuestra observacion podemos
utilizar los métodos expuestos en las sec. 6.1.1 — 6.1.3 y acotar las posibilidades

utilizando la informacién conocida previamente al cdlculo y minimizacién de 2.

Los métodos de clasificacién propuestos por R. Korakitis, por O. Malkov (Makov
2003) y por V. Malyuto (Malyuto & Schvelidze 2005) utilizan la minimizacién de
la funcién x? como método de parametrizacién. Estos métodos son menos eficientes
que las redes neuronales, aunque éstas tltimas son menos transparentes y no se
puede entender tan bien el proceso de parametrizacién. En cambio, para clasificar
los objetos y separar los cuasares del resto de objetos, los métodos de distancia

minima muestran ventaja respecto a las redes neuronales.

En general, los resultados obtenidos por diferentes autores son bastante simi-
lares, tal y como senala Brown (2003a) con un estudio hecho para propuestas de
sistemas fotométricos anteriores a C1M y C1B (los sistema C1 poseen rendimientos
fotométricos mayores que los aqui mencionados). Para estrellas con Ay < 0.8 mag
los errores absolutos sistematicos en la temperatura efectiva determinada tiene un
valor medio de |ATy/Te| ~ 0.05, excepto para las estrellas de baja metalicidad.
Las estrellas con mayores Ay subestiman sistemdticamente las T, de la mayoria
de las estrellas, aunque existen también grupos de estrellas en las que se sobrees-
timan (principalmente para estrellas con 4000 K < Ty < 7000 K), mostrando que
estos métodos tienen claramente problemas cuando el enrojecimiento interestelar es
elevado. La determinacién de [M/H] presentaba errores sistematicos promedio no

menores que ~ 0.2 dex.



6.1. Recuperar la informacién astrofisica 235

6.1.5. Redes neuronales

El término red neuronal proviene del método inicialmente desarrollado para si-
mular de forma simple el comportamiento del cerebro humano, pero este mismo
método puede utilizarse para otros campos cientificos no relacionados con el cerebro.
El primer uso de este método para la astronomia fue la clasificacion espectral des-
crita en Weaver (1990); Torres-Dodgen & Weaver (1990) y explicada con un poco
mas de detalle en Weaver & Torres-Dodgen (1995). Las redes neuronales estan des-
critas en abundante bibliografia (por ejemplo, DARPA (1988); Hertz et al. (1991);
Zornetzer et al. (1990); Bailer-Jones et al. (1997); Vieira & Ponz (1998)) y los detalles

matematicos completos pueden buscarse alli.

Una red neuronal es un algoritmo que produce una parametrizacién no-lineal
entre un vector de entrada x y un vector de salida y. De manera andloga a las
neuronas organicas, se definen unos nodos o neuronas interconectados en una red
que produce la transformacién entre x e y. Diferentes tipos de red poseen geometrias

de interconexién distintas.

En nuestro caso, el vector x corresponderia a la observacién (magnitud en ca-
da filtro, indices de color o combinaciones de magnitudes y colores). La aplicacién
poseeria una o méas capas ocultas (los nodos que detectan los rasgos de las observa-

ciones) y el vector de salida serfa el conjunto de pardmetros fisicos (Tef, logg, ... ),
Fig. 6.16.

Una red neuronal debe ser entrenada mediante el uso de un conjunto de datos
donde tanto los vectores de entrada como los de salida se conocen. El propdsito
de este entrenamiento supervisado es desarrollar un conjunto de interconexiones
neuronales ponderadas que minimicen los errores al calcular los vectores de salida.
Durante el entrenamiento, los errores se propagan en modo inverso para proveer la

informacién necesaria para alterar los pesos conforme alguna funcién de propagacion.

Willemsen et al. (2004, 2005) utilizan las redes neuronales para aplicarlas en el
sistema C1 como método de clasificacion utilizando simulaciones de la fotometria

generadas por nuestro simulador de la sec. 4.1 (Carrasco & Jordi 2005).

Los resultados (Fig. 6.17) muestran que para las estrellas calientes (de tipo B
y A) los errores en [M/H| y Tif son mayores que para estrellas més frias (de tipo

G y K), mientras que los errores en log g y Ay son menores. Para estrellas de tipo
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Figura 6.16: Arriba: Geometria de una red neuronal completamente conectada con propa-
gacién inversa. Abajo: Composicién de una neurona individual. Figura extraida de Weaver &
Torres-Dodgen (1995).

G y mas calientes, la extincion se determina bastante bien. Por ejemplo, para las
estrellas A se recupera Ay con un error de entre 0.03 y 0.06 mag para G = 15 y de
entre 0.07 a 0.15 mag para G = 18. En cambio, para estrellas mas frias (K y M), la
determinacion de Ay no es tan buena, sobretodo para las estrellas frias altamente
enrojecidas.

La metalicidad se puede determinar para objetos frios (desde los tipos F a los
M) con precisiones que van desde los 0.1 a los 0.4 dex, incluso para metalicidades

menores a —2.0 dex. Para estas estrellas, [M/H] se puede determinar con 0.1-0.2 dex
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Figura 6.17: Errores en la parametrizacién para Tef, logg, [M/H] y Ay en funcién de la
temperatura efectiva de la estrella. Cada punto representa el promedio en un intervalo de
temperaturas representativo. Excepto para los errores en log g, los resultados se han promediado
también para el rango de gravedades de 3.5 < log g < 5.5 dex, aunque los resultados no difieren
significativamente para las gigantes. Para Ay y Ti, los resultados se muestran para —1.0 <
[M/H] < 0.0 dex. Para la metalicidad y la gravedad, la absorcién interestelar estd limitada a
0.0 < Ay < 0.5 mag. Los errores de T, son los errores relativos, es decir, divididos por el valor
de T,¢. Todos los resultados se han obtenido considerando los filtros de CIM a G = 15 mag

utilizando flujos de fotones simulados para el final de la misién. Willemsen et al. (2004, 2005)

de precision para estrellas con metalicidades mayores que —2.0 dex. Tal y como se
esperaba, la metalicidad de las estrellas se determina peor para las estrellas con
temperaturas altas (T, > 6300 K) y se vuelve practicamente imposible cuando la
magnitud de la estrella es muy grande. Por este motivo en la definicién de los ST
se eligio asignar prioridad nula a la determinacién de la metalicidad de las estrellas

calientes (ver cap. 3).

La precision en la determinacion de la gravedad depende de la temperatura, pero
es basicamente independiente de la metalicidad. Para las estrellas de G = 15 mag se
pueden encontrar errores en la gravedad de 0.08-0.4 dex, y para G = 18 mag de entre

0.2 y de ~ 0.1 dex. Para estrellas calientes (B y A) obtenemos errores de 0.1 dex, o
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incluso mejores para G = 18. Esto permite la discriminacién de las estrellas distantes
de la rama horizontal del halo respecto a las estrellas A de la secuencia principal

cercanas, donde la paralaje sea pobre para ayudar en la discriminacion.

Los resultados muestran que las precisiones en la parametrizacién permiten dis-
tinguir las gigantes K de las estrellas rojas de la rama horizontal, las estrellas F
de las G (aunque no una separacién entre gigantes y enanas F-G), y también per-
miten separar las estrellas A de las estrellas de la rama horizontal, al menos para
un numero estadisticamente significativo de estrellas. Al tratar estrellas altamente

enrojecidas, las temperaturas encontradas tienden a subestimarse.

Las temperaturas se pueden determinar con una precision a G = 15 que varia
entre el 1% y el 5 % para las estrellas de tipo M y A, respectivamente. Para G = 18,
estas precisiones aumentan hasta el 2% y el 11 %. La determinacién de la tem-
peratura depende de la extincion interestelar. Para valores bajos de la absorcion
interestelar, 0.0 < Ay < 0.5 mag, la determinacién de Ty es mejor que el 4% para

G = 15 y mejor que el 5% para G = 18.

En cuanto a la precisién en [«/Fe] que se obtiene utilizando las redes neuronales
(Willemsen et al. 2005) se ha podido encontrar errores de ~ 0.1 dex para temperatu-
ras bajas e intermedias a G = 15 mag y parece que se pueden encontrar precisiones

mejores a 0.2 dex para G' < 16.5 dex.

Todos los resultados con redes neuronales aqui mostrados no utilizan la paralaje
para mejorar la determinacion de las luminosidades absolutas. En cambio, con el
estudio utilizando la FoM este dato si era usado, La tabla 6.1 muestra la comparacién
de los valores 0,05 €n el capitulo 5 con los resultados de las redes neuronales. Cuando

la paralaje se incorpora a las redes neuronales los resultados mejoran para logg y
[M/H] (Willemsen et al. 2004).

6.2. Objetos no prioritarios

Hasta el momento no hemos considerado como se comporta el sistema fotométrico
de Gaia para objetos que no formen parte de la lista de objetos prioritarios para la
fotometria de Gaia definidos en el capitulo 3. Pero muchos de los objetos excluidos

de esta lista poseen una gran importancia en la ciencia que proporcionara Gaia,
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Tabla 6.1: Comparacién de las precisiones obtenidas con la FoM (Jordi et al. 2004q) con-
siderando la paralaje como un pardmetro conocido y las obtenidas con las redes neuronales sin

considerar la paralaje conocida. (Willemsen et al. 2005)
Jordi et al. (2004q) Willemsen et al. (2005)
(CIM+C1B+n) (C1M, no )

Ay M/H] logg o5, /T | Av [M/H] logg o, /T
Ter=15000 K, logg=4.0 | 0.031 1.64 0.14 0.055 0.01 1.12 0.10 0.017
Ay=0.3, G =18
Ter=9000 K, logg=4.5, | 0.12 0.91 0.32 0.059 0.16 1.43 0.52 0.11
Ay=5.0,G =18
Ter=6000 K, logg=4.0, | 0.21 0.32 0.41 0.055 0.19 093 0.52 0.068
Ay=3.5,G =18
Ter=4500 K, logg=4.5, | 0.16 0.31 0.30 0.024 033 038 0.72 0.029
Ay=2.0, G =18
Ter=4500 K, logg=2.0, | 0.031 0.049 0.092 0.0054 | 0.28 0.36 0.38 0.018
Ay=1.5,G =15

aunque no hayan sido determinantes en la definicién de los filtros. Es por ello que,
una vez fijado el sistema fotométrico, se debe valorar como extraer la mayor fisica

posible de estos objetos.

6.2.1. Estrellas con lineas de emision

Las estrellas con lineas de emisién comprenden una parte relativamente pequena
de todas las fuentes observadas por Gaia. Sin embargo, su peculiariedad debe ser
identificada y utilizada para distinguirlas de las fuentes ordinarias. Ademads, varios
tipos de estas estrellas de emisién (por ejemplo, las estrellas Wolf-Rayet, WR) son
estadios de evolucién estelar criticos y Gaia deberia ser capaz de descubrir nuevos

miembros de esta importante familia de estrellas.

Ya se han iniciado algunos estudios sobre la capacidad de los sistemas C1B
y C1M para separar y clasificar los diferentes tipos de estrellas de emision (WR,
Be y HAeBe). Cada uno de estos tipos se incluyé en una lista de estrellas reales
con variedad de subtipos espectrales y de intensidades en sus lineas de emisiéon. La
fotometria sintética y los errores asociados fueron calculados con el simulador de
fotometria del capitulo 4 y se pudieron identificar los indices fotométricos capaces

de clasificar este tipo de objetos, por parte de Kolka et al. (2005).
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La Fig. 6.18 demuestra que es posible construir indices fotométricos préactica-
mente libres de enrojecimiento interestelar para utilizarlos en la separacién y clasi-

ficacién de estos objetos.

6.2.2. Cuasares

Los cudsares (QSO) juegan un papel muy importante en la misién Gaia puesto
que seran los que se utilicen para materializar el sistema de referencia inercial.
Ademas, por supuesto, son objetos muy interesantes por ellos mismos. Sin embargo,
el nimero de cudsares representa tnicamente el 0.05 % del nimero de estrellas. Esto
hace que el algoritmo de identificacion de QSO sin contaminacion estelar deba ser
muy eficiente. A pesar de que el movimiento propio, la paralaje y la informacién de
variabilidad ayudara a la correcta identificacién de los cudsares, estos observables
sOlo estaran disponibles con la precision requerida al final de la misién. Por ello, es
importante que la fotometria sea capaz, por si sola, de distinguir los cuasares de la

poblacion estelar.

En el proceso de “blindtesting” explicado en la sec. 5.2, también se incluyé la
tarea de clasificacién de cuédsares a los algoritmos y filtros probados. Los modelos
que utilizamos para simular la fotometria de los QSO fueron los de Claeskens et al.
(2006). Los resultados obtenidos mostraron que, debidamente entrenados, las rutinas
de redes neuronales son capaces de rechazar todas las estrellas, incluyendo las enanas
blancas simuladas con los espectros proporcionados por D. Koester en comunicacion
privada. Sin embargo, en este proceso también se rechazan QSO (quedando sélo un
~ 20 % para G = 20 mag), aunque el nimero de QSO obtenido finalmente permite la
determinacion del sistema de referencia. Los métodos de distancia minima rechazan
un nimero menor de cudsares (quedando el ~ 60 % de ellos a G = 20 mag) pero, en

cambio, aumentan la contaminacién por estrellas.

El estudio de los QSO con los filtros del sistema C1 es posible, pudiendo deter-
minar el corrimiento al rojo (z) del objeto. Sin embargo, existe una degeneracién de
color en el espectro de estos objetos que limita la precision esperada con esta técnica
con |Az| 2~ 0.2 en el rango 0.5 < zgpee < 2. Més detalles de esta clasificaciéon pueden

encontrarse en Claeskens et al. (2006).
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Figura 6.18: Arriba: Estrellas de emisidon en un diagrama fotométricos practicamente
libre de enrojecimiento interestelar, el indice Q477506 = (C1M467 — C1M747) —2.285
(CIM747 — C1M965). Las estrellas de secuencia principal con metalicidad solar (T =
3500-34000 K) han sido representadas mediante los flujos sintéticos de la libreria de
BaSel-2.2. La cruz representa los errores tipicos al final de la misién para una estrella
con V = 19. Abajo: Color Cgyg9o = C1IM965 — C1B916, alojado en la regién de Clll a
971.1 nm, respecto al color Cy743 = C1IM467 — C1B431, que mide el Hell situado a
468.6 nm. Este diagrama permite separar las estrellas WR (las de carbono, WC, y las

de nitrégeno, WN) de les estrelles Be y HAeBe. (Kolka, comunicacién privada)
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7 Conclusiones y trabajo futuro

7.1. Conclusiones

Para alcanzar los objetivos cientificos de Gaia es imprescindible complemen-
tar las medidas astrométricas y de velocidades radiales con fotometria multicolor
de alta precision. Esto es necesario tanto para obtener una astrometria precisa al
microsegundo de arco como para tener la correcta interpretaciéon fisica del censo
estereoscopico de la Galaxia. Este ultimo objetivo impone que el sistema fotométri-
co sea capaz de parametrizar astrofisicamente 10° objetos en presencia de diversos
grados de enrojecimiento interestelar y para el rango completo de composiciones
quimicas y edades de las estrellas que pueblan la Via Lactea, asi como identificar

objetos peculiares y cudsares, objetos del Sistema Solar, etc.

No existia ningtun sistema fotométrico capaz de cumplir con unos requisitos tan
exigentes y por ello, este trabajo ha disenado un sistema fotométrico expresamente
para Gaia. Los filtros de banda ancha creados, y situados en el plano focal de los
telescopios ASTRO, cumplen los requisitos para la correccién cromatica durante
el procesado de datos de la astrometria, a la vez que permiten la caracterizacién
astrofisica de los objetos en las regiones con elevada densidad estelar. El sistema de
banda intermedia de SPECTRO asegura la clasificacion y parametrizacion astrofisica

precisa.

La principal contribucién de esta tesis es el propio sistema fotométrico propues-
to, asi como la metodologia utilizada para crear el sistema fotométrico. El sistema
C1B+C1M ha sido disefiado basdndonos en nuestro conocimiento astrofisico (capitu-
los 2 y 3), en la experiencia de sistemas fotométricos terrestres (capitulo 1) y en la
utilizacion del simulador de la fotometria de la misién (creado en el capitulo 4) y el

uso de la figura de mérito (FoM, capitulo 5), obteniendo un total de cinco y catorce
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filtros implementados en ASTRO y SPECTRO (capitulo 6), respectivamente. Este
numero de filtros refleja la gran variedad de objetos (todo tipo de estrellas, cudsares,
galaxias, objetos del Sistema Solar, ...) y de pardmetros astrofisicos a tratar y la
necesidad de romper las degeneraciones (o sea, los cambios en dos 0 mas pardmetros
que pueden traducirse en los mismos cambios en algunos rasgos espectrales, pero

diferentes en otros).

El desarrollo novedoso introducido en este estudio se halla en el uso de una FoM
objetiva para comparar diferentes propuestas de sistemas fotométricos. Esta FoM
se basa en la predicciéon de las precisiones de los parametros estelares en términos
de T, logg, [M/H], [a/Fe] y Ay. Dichas precisiones se han calculado utilizando
espectros sintéticos, recopilados a este propésito durante esta tesis (capitulo 4),
para evaluar la sensibilidad de cada uno de los filtros a cada parametro astrofisico.
La FoM también tiene en cuenta el grado de degeneracién local en el pardmetro.
Este método puede utilizarse en el futuro para la optimizacion de cualquier sistema
fotométrico con fines distintos a los de Gaia (estudio de galaxias, cudsares de alto

corrimiento al rojo, ...).

La FoM global para un sistema fotométrico se ha calculado teniendo en cuenta
las prioridades de las diversas estrellas consideradas como “objetivos cientificos” y de
sus parametros astrofisicos. Dicha priorizacién ha sido elaborada también a lo largo
de esta tesis (capitulo 3). De esta forma, la FoM nos permite escoger objetivamente
entre los sistemas fotométricos propuestos para asegurar la precisién que exige la

misién, teniendo al mismo tiempo el menor niimero de degeneraciones locales.

A modo de breve resumen, tres de los filtros de banda ancha de C1B estan
situados a la izquierda de la linea Hg, sobre la linea H,, y a la derecha del salto de
Paschen. Los otros dos filtros del sistema C1B rellenan los huecos entre los tres filtros
mencionados para cubrir completamente el rango espectral de ASTRO. Un filtro de
banda ancha de C1M, implementado en el instrumento SPECTRO, proporciona una
medida del flujo ultravioleta a longitudes de onda mas cortas que el salto de Balmer.
Siete filtros de banda intermedia estan situados sobre las series de Balmer de los tipos
estelares mas calientes, sobre la linea de Call H, sobre el triplete de Mg I y en la
banda de MgH, sobre la linea H,, sobre una de las bandas de absorcién debidas al
TiO en las estrellas frias, y sobre la banda profunda de CN para las estrellas de
tipo R y N. Un filtro adicional sirve para medir el flujo en el rango de longitudes de

onda cubierto por el espectrografo de velocidades radiales (RVS). Finalmente, cinco
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filtros intermedios se dedican a la determinacién del pseudocontinuo.

La luz sin filtrar de ASTRO proporciona datos fotométricos de un filtro muy
ancho (de 400 a 1000 nm). Esta magnitud, bautizada como G, proporciona la mag-
nitud Gaia con mayor relacién senal-ruido, y es, por tanto, la més idénea para el
analisis de variabilidades. Anélogamente, en SPECTRO se define la magnitud GS.

Las precisiones al final de la mision, calculadas segiin una aproximacion de fo-
tometria de apertura, son de 0.01 mag para V ~ 16 y 18 para los filtros C1M y C1B,
respectivamente. En el caso de G y para estrellas observadas con C1B y C1M mas
brillantes que V' ~ 16 y 14 respectivamente, la precisiéon fotométrica esta limitada
por los errores de calibracién (sec. 5.4.3). A pesar de que no existe ain un modelo
detallado de las calibraciones, una estimacion somera del nimero de parametros de
calibracion involucrados y del ntimero de estrellas disponible muestra que se pueden
conseguir precisiones fotométricas por debajo de la milimagnitud en GG y del orden
de la milimagnitud para magnitudes menores a las arriba mencionadas. El ajuste
de la PSF muestra que es posible conseguir observar con SPECTRO campos con
densidades estelares de alrededor 2-4 x 10° estrellas por grado cuadrado a magnitud

20, siempre y cuando se combine con la informacién astrométrica.

El comportamiento del sistema fotométrico de Gaia a la hora de determinar los
parametros astrofisicos ha sido evaluado utilizando los errores ‘a posteriori’ del for-
malismo de la FoM, asi como utilizando algoritmos de parametrizacion astrofisica
(basado en x? y redes neuronales). Las diferencias y limitaciones de estos métodos
ha sido discutida en esta tesis. Ambas aproximaciones demuestran que las preci-
siones deseadas se pueden alcanzar a G ~ 17-18 mag y que la precisiéon en cada
parametro depende de la temperatura, luminosidad, composicion quimica, extin-
cién interestelar, y de la magnitud aparente, tal y como era de esperar. Pueden
obtenerse incertidumbres de 0.5-1 dex en [M/H] incluso para estrellas muy poco
metdlicas ([M/H] = —4.0) y débiles. La determinacién de [a/Fe] con una precisién
de 0.1-0.2 dex es posible por debajo de G ~ 16-17 para estrellas con tempera-
turas bajas e intermedias. Suponiendo una ley de extincién estdndar, el sistema
C1B+C1M permite la determinacion de las extinciones individuales y, asi, la deter-
minacion de T.s es mas precisa, incluso bajo presencia de cantidades significativas
de extincion, por debajo de, al menos, G ~ 18. Segun las estimaciones hechas con
las redes neuronales, se pueden determinar las temperaturas con una precisién de
1-5% para las estrellas con Ty < 10000 de G = 15 y con precisiones de 2-11 %
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para G = 18.Combinando astrometria y fotometria, se puede hacer un mapa 3D de
la extincién galdctica. Gaia proporcionard paralajes con errores inferiores al 10 %
para unos 100-200 millones de estrellas, permitiendo la determinacion de las mag-
nitudes absolutas para todas las regiones del diagrama HR, siempre que se conozca
la extincién presente. El sistema C1B+C1M ha sido disenado para proporcionar
precisiones similares en la luminosidad de las gigantes y de las estrellas tempranas
lejanas (010g, = 0.1-0.2 dex), asegurando asi el estudio de la estructura galactica
a gran escala. Las edades individuales de las estrellas del “turn-off” del halo y del
disco grueso y delgado a distancias de hasta 2, 3 y 5 kpc hacia el centro galactico,
anticentro y en direcciones ortogonales, respectivamente, pueden determinarse con
una precisiéon de unos 4-5 Gyr (nétese que estas incertidumbres son las correspon-
dientes a las edades individuales. Para un grupo de estrellas, la edad promedio se
podra determinar con una precision mucho mejor). Precisiones similares se pueden
derivar para las estrellas AGB tempranas, permitiendo, asi, extender a distancias
mayores que las que proporcionan las estrellas del “turn-oft” y subgigantes. Para las

subgigantes, nuestras estimaciones proporcionan una precisiones mejores (3—4 Gyr).

Un mérito adicional del sistema fotométrico de Gaia es su capacidad de discrimi-
nar entre cuasares y estrellas y enanas blancas. Esto se traduce en la identificacion de
un numero suficiente de objetos para la definicién de un sistema inercial de referencia

utilizando fuentes extragalacticas.

Por 1ltimo, se ha evaluado también el comportamiento de los filtros C1B para
evaluar los residuos de cromaticidad. Las estimaciones muestran que la contribucién
cromatica a los errores de la paralaje es de 0.14-1.4 pas. Como estos valores estan
basados en los errores mas pesimistas del frente de ondas y en un modelo de cali-
bracion simplista, es de esperar que sea posible una contribuciéon residual de 1 pas

para estrellas y de unos pocos pas para los cudsares.

En resumen, el sistema C1B+C1M satisface los requisitos de la misién y, por
ello, fue adoptado como el sistema de Gaia en diciembre de 2004. Fue adoptado por
el equipo de proyecto de la ESA como base para los requisitos formales de la misién
a los equipos industriales que participaron en la ’Invitation to Tender’ de la ESA

para Gaia, en octubre de 2005.

La experiencia para el desarrollo del sistema fotométrico, incluyendo la seleccion
de los ST y la aproximacion de la FoM, nos situaron en una buena posicion para

optimizar rapidamente las nuevas propuestas para la carga util del satélite de la
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industria seleccionada, tal y como explicamos en la siguiente seccién.

7.2. Diseno actual de Gaza

El desarrollo de esta tesis ha sido paralelo a los intentos de la industria de
optimizar el diseno del instrumento para asegurar los requisitos cientificos de la
mision con el menor coste y complejidad posible. Esto ha provocado que el diseno
de la carga 1util se haya modificado en diversas ocasiones, y a veces incluso, gracias a
nuestra interaccién con la propia industria para garantizar los requisitos cientificos
de la mision, y de la fotometria en particular. En el capitulo 1 tinicamente se ha
descrito el instrumento tal y como se entendia en el momento de adoptar finalmente
el sistema fotométrico “definitivo”, C1B+C1M, a finales de 2004.

A principios de 2006 se hizo publica finalmente cual de las industrias candidatas
se encargarfa de la construccién del satélite (EADS-Astrium) y, su propuesta final
de instrumento. Dicha propuesta simplifica considerablemente la carga 1til y cambia

de forma radical la obtencién de la fotometria.

El principal cambio en este nuevo diseno es la eliminacién del telescopio SPEC-
TRO con el que se obtenian la fotometria de banda intermedia (MBP) y el espectro
de alta resolucion en la regién del triplete del calcio (RVS) para determinar veloci-
dades radiales. Ambos aspectos se han trasladado al mismo plano focal con el que
se obtendra la astrometria (ver Fig. 7.1 y comparar con las Figs. 1.5 y 1.7 para ver
los cambios de diseno), reduciendo asi el nimero de elementos a construir, la masa
y el coste econémico de la mision. Al estar ahora alojada la fotometria de banda
intermedia en el mismo telescopio que la astrometria, la resolucion angular de dicha
fotometria ha sido mejorada, evitando muchos de los problemas del anterior diseno
en las zonas densas de la Galaxia. Pero, al mismo tiempo, al trasladar la fotometria
a ASTRO, se reduce la deteccién del rango ultravioleta del espectro, pues el recu-
brimiento de plata de ASTRO posee una reflectividad menor a este rango espectral
que el que posefan los espejos de aluminio de SPECTRO. En (Jordi et al. 2005) se
analiza el efecto de la sustitucion de espejos en la determinacién de los parametros
fisicos, segin los valores obtenidos de la FoM, mostrando que efectivamente la FoM

se ve reducida.

Dado que ahora el espacio fisico en el plano focal es reducido, no se pueden alojar
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Figura 7.1: Plano focal comtin para los dos telescopios ASTRO en el disefio de EADS-Astrium
hecho ptiblico en febrero de 2006. La primera columna de CCD contiene sélo dos CCD para
monitorear el dngulo basico entre los dos telescopios (BAM) y una tercera que sirve de sensor
para el frente de ondas (WFS). A continuacién hay dos columnas de siete CCD cada una
(SM1 y SM2) que sirven para detectar dénde hay estrella, es decir, como sky mapper (siendo
SM1 la columna de CCD que ve sélo el primer telescopio, ASTRO1, y SM2 la que ve el
segundo, ASTRO?2). Las nueve columnas de siete CCD siguientes son las que se utilizan para
la astrometria de la misién y la fotometria en el filtro G. Las dos siguientes columnas obtienen
la espectrofotometria en la parte azul, BP, y roja, RP, del espectro. Por dltimo, el conjunto
de doce CCD que le siguen se encargan de registrar los espectros de alta resolucién para la

determinacién de la velocidad radial.

tantas CCD y filtros como habia en el disefio de SPECTRO. Por ello EADS-Astrium
sustituye la filosofia de filtros fotométricos por la de obtencion de espectrofotometria
de baja resolucién utilizando prismas de dispersién sin rendija (Fig. 7.2). Esta es-
pectrofotometria se divide en dos regiones, una situada a longitudes de onda cortas

("Blue Photometer”, BP) y otra a longitudes de onda mayores ("Red Photometer”,
RP).

La dispersion espectral de estos prismas (Fig. 7.3) se ha escogido con el fin de
asegurar que los filtros C1B4+C1M sean reproducidos adecuadamente a partir de los
espectros de baja resolucién obtenidos en BP/RP (Fig. 7.4).
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Figura 7.2: Trayectoria de los rayos de luz al entrar por los dos telescopios de Gaia hasta llegar
al plano focal donde se detectan tras, en el caso de RVS y BP/RP, haber sido dispersados en

diferentes longitudes de onda.
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Figura 7.3: Dispersién espectral (nm/pixel) en el espectrofotémetro azul (izquierda) y en el
rojo (derecha). En negro se dibuja la correspondencia entre pixeles de la ventana y las longitudes

de onda. Las lineas verticales marcan los limites de longitud de onda de cada espectrégrafo.

El hecho de capturar los fotones recibidos en cualquier rango de longitudes de
onda a lo largo del intervalo espectral de Gaia hace que, en principio, tengamos mas
informacion que con los 14 filtros propuestos para C1M y, por lo tanto, es de esperar
que los parametros astrofisicos se determinen con mayor fiabilidad. Ciertamente,
segtin Brown (2006a) con el espectrégrafo se poseen el andlogo a unos 18 filtros
independientes. Esto se refleja, ciertamente, en los valores de la o5 mostrados en
la Fig. 7.5, donde se comparan los valores de esta nueva propuesta (indicada como

nominal en la figura) y los obtenidos con C1M en el anterior diseno.

Desde febrero de 2006, nuestras herramientas han sido utilizadas para optimizar
la propuesta de EADS-Astrium. En Jordi et al. (2006b) se sugiere la modificacién
de la dispersiéon nominal propuesta por EADS-Astrium para el espectrofotometro
azul hasta un 125% (ver opcién “1.25” en la Fig. 7.5) y el aumento del tiempo
de exposicion en las CCD de RP. Dicha sugerencia ha sido aceptada en base a los

valores de la FoM presentados en la tabla 7.1.

Sin embargo esta posible mejora debe ser analizada con mayor rigor, puesto que
el proceso de calibraciéon se ha complicado sensiblemente con el nuevo diseno de
EADS-Astrium y es de esperar que en ciertos casos el error de calibracién se vea in-

crementado sensiblemente. En Brown (2006b) se describen las tareas que se deberén
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Figura 7.4: Im3genes bidimensionales de los espectros tipicos de una estrella B1V en BP
(arriba) y de una estrella M6V (abajo). Las flechas indican cémo se corresponden los diferentes

filtros de C1M con el espectro obtenido con el nuevo disefio de EADS-Astrium.
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Tabla 7.1: Valores de la FOM comparativos entre la propuesta nominal de EADS-Astrium y la
opcién recomendada en Jordi et al. (2006b) utilizando espectros extraidos de las librerias de
BaSel-2.2 y asumiendo oy = 0.

Libreria BaSel.2.2 (4 pardametros: Tef, log g, [M/H], Ay)
N | C1B4+CIM EADS-Astrium Opcién recomendada
Halo 1560 0.8753 0.8718 0.8804
Disco grueso | 1160 0.9361 0.9480 0.9529
Disco delgado | 1394 0.9272 0.9456 0.9499
Bulbo 236 0.7620 0.8342 0.8462
Global 4350 0.9038 0.9163 0.9226

abordar para establecer el método de calibracion de la fotometria de la mision. Los
aspectos més criticos son: (i) PSF y dispersién espectral variables a lo largo del
plano focal; (ii) movimiento de la imagen durante el trénsito, (iii) ineficiencia en
la transferencia de carga por los efectos de radiacién y (iv) dimension finita de la

ventana.

7.3. Trabajo futuro

Es precisamente el proceso de calibracién y tratamiento de datos el que se debe
plantear y estudiar en detalle en los proximos anos. Para ello la comunidad cientifica
ha creado una estructura acorde a la nueva fase de Gaia, organizada en unidades
de coordinacién (CU, coordination units) para el estudio de la implementacién del
procesado de datos (ver Fig. 7.6). Entre estas unidades de coordinacién, la deno-
minada CUb5 se encarga de disenar, desarrollar, probar e implementar el proceso
de reduccion de la fotometria de la misién, incluyendo el software del procesado
de datos fotométricos, las calibraciones relacionadas y las tareas asociadas (alertas

cientificas durante la misién, interaccién con la astrometria, ... ).

La estructura de esta CU5 se subdivide en unidades de desarrollo (DU, develop-

ment units) y cada una de éstas en paquetes de trabajo (WP, working packages). De
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Figura 7.5: Precisiones astrofisicas para estrellas A y K con BaSel2.2 en funcién de G. La
dispersién de op,ost para una Gy opcién de disefio dada (mismo simbolo), se debe a diferentes

parametros astrofisicos. opost([M/H]) crece a [M/H] menores No se incluye o.;.
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Figura 7.6: Unidades de coordinacién en el consorcio de anlisis y procesado de datos de Gaia

(DPAC, Data Processing and Analysis Consortium)

estas unidades de desarrollo el equipo de Barcelona se ha comprometido a desarrollar
y/o contribuir principalmente en cuatro: DU12 (Calibracién fotométrica, AF-+SM,
BP+RP), DU16 (Objetos de calibracién interna) y DU13/DU14 (Caracterizacién de
la respuesta absoluta del instrumento y observacién desde Tierra). Estos seran, pues,
los objetivos del grupo de Barcelona en los proximos anos: plantear e implementar el
proceso de calibracién interna del instrumento espectrofotométrico, elaborar crite-
rios par la seleccion de objetos que sirvan para calibrar el instrumento, ver cémo se
comporta a lo largo de la mision, proporcionar el software necesario, y por ultimo, en
una labor liderada por el grupo de Bolonia, seleccionar las estrellas que nos permi-
tiran transformar los flujos observados por el satélite en unidades fisicas ttiles para
la comunidad cientifica. Para ello estamos produciendo simulaciones de la relacion

senal-ruido y del niimero de transitos de Gaia ttiles para propositos de calibracion



7.4. Ultimas palabras 259

(Carrasco et al. 2006), utilizando espectros BP y RP simulados en Brown (2006a).

7.4. Ultimas palabras

Gaia es una mision que involucra gran cantidad de cientificos y produce ciencia de
primer nivel realmente prometedora y fascinante. Cuando Gaia se lance finalmente
y empiece a obtener la ciencia deseada, toda la sociedad podra oir hablar sobre la
gran cantidad de descubrimientos y estudios que se podran llevar a cabo. El hecho
de que la misién observe una cantidad tan grande de objetos con una precisién sin
precedente situard a Gaia como un gran referente en la comunidad astrondémica,
tal y como ya ha ocurrido con la misién Hipparcos (ESA 1997) 1. El catélogo que
resulte de los cinco anos de continuo escaneo del cielo, permitira, sin dudas, avanzar
en campos muy diversos y el conocimiento de nuestra galaxia podra dar un salto
gigantesco en pocos anos y por supuesto planteard nuevas incognitas que permitiran
al ser humano seguir avanzando en el conocimiento de su entorno, su historia y su

lugar en el universo.

Personalmente me siento muy afortunado de poder participar en el desarrollo de
una mision de tal envergadura a la vez que penetrar en el proceso que hace que todo
esto sea posible. El espiritu presente en la creacion de una mision espacial como
Gaia creo que difiere bastante de otros campos de investigacion astrofisica. En la
elaboracion de una mision espacial existe un propdsito comtun a todo el personal
involucrado, de forma que la colaboracion entre grupos se produce de forma natural

para generar la mejor ciencia posible con el instrumento disenado.

Ademas, por el hecho de que Gaia sea una misiéon tan ambiciosa, el disenio del
sistema fotométrico de la misién me ha permitido explorar campos muy diversos
de la astrofisica, quizas no con la profundidad deseada pero si hasta el punto de
poder conocer qué esperan dichos campos de la fotometria. Este deseo de avanzar
en el futuro se compagina con la necesidad de mirar al pasado al disenar los filtros
de Gaia. Crear un sistema fotométrico para Gaia requirié analizar el proceso con
el que los sistemas fotométricos del pasado fueron creados e intentar aprovechar al

maximo la experiencia obtenida a la vez que innovar utilizando herramientas ttiles

IExisten actualmente unos 1700 articulos con “referee” con la palabra Hipparcos en el “abs-
tract”
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hasta ahora no utilizadas.

La elaboracion de esta tesis me ha permitido también conocer cientificos de
primera linea a mano de los cuales no dudo que Gaia acabard siendo una misién

totalmente exitosa y de gran renombre en el futuro.

Asi pues, con estas palabras de animo a todos lo que hacen posible Gaia y a
todos los que duden en involucrarse en el disenio de una misién espacial, finalizo esta
memoria de tesis, con el deseo de que todos los proyectos en los que me vea envuelto

en el futuro sean tan apasionantes como el que ahora ocupa mi tiempo.

“En el fondo, los cientificos somos gente con suerte:

podemos jugar a lo que queramos durante toda la vida.”

Lee Smolin

Fisico estadounidense.
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9 Acrénimos y definiciones de

interés

m: Paralaje. Angulo formado por la direccién de dos visuales relativas a la obser-

vacion de un mismo objeto desde dos puntos distintos.

[a/Fe]: Relacion entre la abundancia de elementos « respecto al hierro comparada

con la del Sol.
A&A: Astronomy & Astrophysics.
A&A: Astronomy & Astrophysics Supplement Series.
ARA&A: Astronomy & Astrophysics.
ASPC: Astronomical Society of the Pacific Conference Proceedings.

AC: Across Scan. Direccién perpendicular a la direccién de barrido de las estrellas

por el plano focal de Gaia.

ADPS: Asiago Database Photometric Systems. Base de datos de sistemas fotométri-

cos en Asiago.
AF: Astrometric Field. Campo astrométrico.
AGB: Asssimptotic Giant Branch. Rama asintética de las gigantes.
AnHar: Annals of the Astronomical Observatory of Harvard College.
AJ: Astronomical Journal.

AL: Along Scan. Direccion de barrido de las estrellas por el plano focal de Gaia.
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ASM: ASTRO Sky Mapper. Mapeador del cielo en el plano focal astrométrico de

Gaia.
AstL: Astronomy Letters.
ASTRO: Plano focal astrométrico de Gaia.
AP: Astrophysical Parameter. Parametro astrofisico.
ApSS: Astrophysics and Space Science.
ApJ: Astrophysical Journal.
ApJS: Astrophysical Journal Supplement Series.
Ay: Absorcién interestelar en el filtro V' de Johnson.
BAAS: Bulletin of the American Astronomical Society.
BaltA: Baltic Astronomy.
BBP: Broad Broad Photometry. Fotometria de banda ancha.
BHB: Blue Horizontal Branch. Rama horizontal azul.
CCD: Charge Coupled Device. Dispositivo de carga acoplada.
CCD-AF: CCD con QE optimizada al verde.
CCD-Blue: CCD con QE optimizada al azul.
CCD-Red: CCD con QE optimizada al rojo.
CU: Coordination Unit. Unidad de coordinacién del procesado de datos.

DPAC: Data Processing and Analysis Consortium. Consorcio de andlisis y proce-

sado de datos.
DU: Development Unit. Unidad de desarrollo de cada CU.
ESA: Furopean Space Agency. Agencia espacial europea.
FoM: Figure of Merit. Figura de mérito.

FWHM: Full Width Half Mazimum. Anchura a altura-mitad.
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HB: Horizontal Branch. Rama horizontal.

HFD: Heuristic Filter Design. Diseno heuristico de filtros.
HI: Hidrogeno neutro.

HR: Hertzsprung-Russell.

TAUS: International Astronomical Union Symposium.

ICAP: Identification, Classification & Astrophysical Parameterization. Grupo de
trabajo de Gaia dedicado a la identificacion, clasificacién y parametrizacion

astrofisica.

ICRS: International Celestial Reference System. Sistema de referéncia celeste in-

ternacional.
IR: Infrared. Infrarrojo.

L2: Segundo punto de Lagrange del sistema Sol-Tierra-Luna situado a 1.5-10° km

de la Tierra.
log g: Logaritmo de la gravedad superficial.
LNP: Lecture Notes in Physics.
LPV: Long Period Variable. Estrella variable de largo periodo.
LTE: Local Termodinamic Equilibrium. Equilibrio termodinamico local.
LMC: Large Magellanic Cloud. Nube molecular grande de Magallanes.
MBP: Medium Broad Photometry. Fotometria de banda intermedia.

[IM/H]: Metalicidad global. Relacion entre la abundancia de hierro y la de hidrégeno

respecto a la del Sol.
MNRAS: Monthly Notices of the Royal Astronomical Society.
MmRAS: Memoirs of the Royal Astronomical Society.
MmSAI: Memorie della Societa Astronomica Italiana.

MK: Morgan Keenan. Sistema de clasificacion espectral definido por W.W. Morgan
y P.C. Keenan.
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M2 Magnitud absoluta en V.

NEO: Near FEarth Orbit. Familia de asteroides con orbita cercana a la Tierra.
Obs: The Observatory.

PASP: The Publications of the Astronomical Society of the Pacific.

PS: Photometric System. Sistema fotométrico.

PWG: Photometry Working Group. Grupo de fotometria de Gaia.

QE: Quantum Efficiency. Eficiencia Cuéntica.

QSO: Quasi Stellar Object. Objeto cuasi-estelar. Cuédsar.

RBG: Red Giant Branch. Rama de las gigantes rojas.

RC: Red Clump.

RHB: Red Horizontal Branch. Rama horizontal roja.

RVS: Radial Velocity Spectrometer. Espectrémetro de velocidades radiales.
SED: Spectral Energy Distribution. Distribucion espectral de energia.

SFR: Star Formation Rate. Ritmos de formacién estelar.

SIN: Supernova.

SMC: Small Magellanic Cloud. Nube molecular pequena de Magallanes.
SPC: Science Programme Committe. Comité del programa cientifico de Gaia.
SPECTRO: Plano focal espectrométrico de Gaia.

SSM: SPECTRO Sky Mapper. Mapeador del cielo en el plano focal espectrométrico
de Guaia.

ST: Scientific Photometric Target. Estrella considerada objetivo cientifico del sis-

tema. fotométrico de Gaia.

TDI: Time Delayed Integration. Modo de lectura de la CCD con retraso del tiempo

de integracion para cada columna de pixeles.

Ty: Temperatura efectiva.
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UV: Ultraviolet. Ultravioleta.

VA: Vistas in Astronomy.

VilOB: Vilnius Astronomijos Observatorijos Biuletenis.

WD: White Dwarf. Enana blanca.

WP: Work Package. Paquete de trabajo asignado dentro de cada DU.

WR: Wolf-Rayet. Estrella de tipo Wolf-Rayet.



