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iiiResumenTal y omo queda esbozado en el título, esta tesis resume los trabajos llevados a abo dentrodel proyeto EMIR, y está ompuesta por una parte de orte más ientí�o y otra entradaen torno a labores instrumentales. Tal arreglo no es aprihoso, puesto que el proyeto ientí�oes lo que nos motiva a onstruir el instrumento que nos permitirá abordarlo y, a su vez, estadediaión instrumental nos permite dirigir el aprovehamiento ientí�o temprano de EMIRsegún nuestros propios interesesSiguiendo esta división, la tesis se ompone de dos partes bien difereniadas: una en laque se realiza un estudio espetrofotométrio del interior de nuestra galaxia (que omprende losapítulos 2 y 3) y otra en la que se detalla el trabajo de araterizaión del detetor de EMIR(apítulo 4).Ambas están prologadas por el apítulo 1, en el que se ofree una breve introduión a lamateria junto on la motivaión detrás del trabajo desrito en las seiones siguientes y susobjetivos generales, además de proporionar una primera desripión general de EMIR. En elapítulo 2 se detalla el trabajo llevado a abo on el telesopio TNG, uyo objetivo era laobtenión de un atálogo espetrosópio de gigantes tardías. Éstas fueron seleionadas sobrediagramas olor-magnitud de tal manera que la probabilidad de que perteneiesen a alguna de lasestruturas que oupan el interior galátio (prinipalmente la barra) sea alta. Este trabajo seráel germen de una propuesta que se llevará a abo on parte del tiempo garantizado de EMIR.Uniendo ambas, se está trabajando ya on datos similares obtenidos on LIRIS en el telesopioWHT, y en este apítulo también se introdue el método de trabajo que se utilizará on éstos.El apítulo 3 se entra en torno al estudio fotométrio, utilizando prinipalmente datos deGPS-UKIDSS, del interior galátio, tanto de su ontenido estelar omo de las propiedades delmedio interestelar a través de la extinión en el infrarrojo. Sobre los resultados de este estudiose realizará la seleión de fuentes on la que se trabajará en el futuro proyeto a desarrollar onEMIR. A pesar de que temátiamente este apítulo podría ser anterior al apítulo 2, ronológi-amente es posterior (los primeros datos del artogra�ado UKIDSS no se hiieron públios hasta2006) y debido a esto se ha optado por la presente ordenaión.Finalmente, el apítulo 4 resume la alibraión en laboratorio del elemento detetor quepermitirá la obtenión de datos en EMIR, un sistema de 2048× 2048 elementos de resoluión deHgCdTe optimizado para el infrarrojo y onstruido por la ahora extinta Rokwell.
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1IntroduiónDado que es una de las araterístias más llamativas del ielo de verano, la Vía Látea oCamino de Santiago, su naturaleza y origen fue un problema que preoupó a todas las ivi-lizaiones lásias, aunque no se estableió su omposiión hasta la llegada del primer telesopiode Galileo, on el que se omprobó que se trataba de un gran agrupamiento estelar. El estudio desu estrutura a gran esala requiere por lo general datos on su�iente obertura espaial y pro-fundidad para ofreernos una visión no sesgada loalmente, lo que presenta ierta ompliaiónténia.Los intentos iniiales de ubrir este niho se realizaron en el óptio; William Hershel, a �nalesdel s. XVIII fue el primero en realizar un estudio sistemátio de la distribuión espaial de lasestrellas visibles. Sobre la base de que todas tenían el mismo brillo intrínseo y sin onoimientode que el medio interestelar no era del todo transparente, Hershel fue el primero en darse uentade que la mayoría de los objetos visibles se distribuían a lo largo de una estrutura alargada yahatada, de forma similar a la de un diso, en el que el Sol ouparía un lugar erano al entro.La primera gran revoluión llegaría on la apliaión de las plaas fotográ�as a la astronomía,lo que permitía observar estrellas más débiles -ahora que era posible modi�ar el tiempo deexposiión- además de permitir nuevas ténias de análisis al tratarse de un medio no volátil.A partir de los datos de un artogra�ado del hemisferio sur, realizado desde el Observatorio deCiudad del Cabo utilizando esta tenología, Jaobus Kapteyn dedujo que la Vía Látea era unaestrutura lentiular rotatoria de unos 15 kpc de diámetro y uya dimensión vertial rondaba los
1.5 kpc. El Sol, de nuevo, se situaba era del entro, a penas a unos 500 pc del mismo.La extensión de nuestra galaxia animó en parte uno de los grandes debates de la historia dela astronomía, entre Harlow Shapley y Herber D. Curtis; el primero defendía que la Vía Láteaera muho mayor de lo que se reía (englobando, esenialmente, todo el universo onoido),onteniendo úmulos globulares y las por entones onoidas omo "nebulosas espirales", y onel Sol alejado de su entro. Curtis, en ambio, defendía un modelo galátio muho más pequeño,on el Sistema Solar era del entro y en el que atribuía a estas "nebulosas espirales" la mismaategoría que a la Vía Látea, siendo simplemente sistemas galátios muy alejados del nuestro.Aunque la ontienda se deantaría del lado de Curtis, Shapley había estimado de manera másorreta la posiión del Sol respeto al entro de la Galaxia a través del examen de la posiiónde los úmulos globulares visibles, que según su análisis se distribuían de manera uniforme entorno a Sagitario, lugar en el que debería estar el entro de masa de la Vía Látea. No obstante,



2 Introduión 1ambos desonoían también el efeto de la extinión interestelar (lo que, por ejemplo, da lugara que Shapley estime que el Sol esté a ∼ 15 kpc del entro de la Galaxia, y que los úmulosglobulares se distribuyesen en una estrutura de 100 kpc de radio en torno a la Vía Látea). Ésteno fue tenido en uenta hasta que Robert Trumpler, en 1930, a partir de la distribuión y lostamaños relativos de los úmulos abiertos visibles, se dió uenta de que el material interestelardebía absorber parialmente la radiaión estelar, y que por lo tanto era neesario replantearse laesala de distanias atribuida a la Galaxia.Esta extinión plantea además un nuevo problema ténio. Como se verá más adelante, suaráter es seletivo, siendo le medio interestelar más opao uanto menor es la longitud de onda.Así, en el rango óptio (en el que se desarrollaron todos estos estudios) sólo podemos estudiar los
3 kpc más eranos al sol del diso galátio, mientras que hemos visto que inluso los primerosmodelos atribuían a la Vía Látea una dimensión muho mayor.Este problema sólo ha podido ser resuelto on la ampliaión del rango de observaión asequiblea los astrónomos. En 1932 Karl Jansky fue el primero en omprobar de que la Galaxia emitíaabundantemente en radio, pero hubo que esperar hasta el �nal de la Segunda Guerra Mundialpara on�rmar una prediión de H. C. van de Hulst, la existenia de emisión de hidrógeno en lalínea de 21 cm. En torno a 1951, Ewan y Purell en Harvard, Christiansen en Australia y Oorty Muller en Holanda on�rmaron observaionalmente la existenia de esta emisión.Dado que se trata de una línea estreha y brillante, y además está asoiada al hidrógeno, elelemento más abundante en el universo, se onvirtió en una de las herramientas de estudio básiaspara entender la forma y dinámia de la Vía Látea. Combinando datos de ambos hemisferios,Oort, Kerr y Westerhout (1958) profundizaron en los estudios dinámios iniiados por Linblad en1927, ofreiendo el primer modelo dinámio ompleto de la Galaxia. Según ellos, el gas galátiose onentraba en un plano, mientras que su distribuion azimutal era relativamente uniforme yque además se movía en órbitas irulares en torno al entro galátio.Además, los autores se dieron uenta de que había iertas sobredensidades en la densidad degas asoiada el diso, que asoiaron a brazos espirales en el mismo (estruturas que ya habían sidodetetadas por Morgan, Sharpless y Osterbrok en 1951 reurriendo a estrellas de tipo temprano).Tampoo esapó a su análisis de que la irularidad del movimiento del gas se rompe a medidaque nos aeramos al entro galátio, partiularmente en los 3 kpc entrales. Identi�aron laexistenia de una estrutura gaseosa que, además del de rotaión, estaba dotada de un fuertemovimiento de expansión (on una veloidad de 53 km/s), y la bautizaron on el nada originalnombre de "brazo en expansión de 3 kpc (3 kp expanding arm). Los autores notan además quela desviaión de la irularidad es la norma en la dinámia interna de la Galaxia, llegándose amedir dispersiones de veloidad de hasta 200 km/s.Peters (1975) ofreió una expliaión para este omportamiento: al igual que la mayoría delas galaxias visibles, la Vía Látea ontenía una barra en su entro. El efeto del potenialtriaxial de esta estrutura induiría las desviaiones de la irularidad observadas; además elautor ofreía una primera estimaión para la orientaión de diha estrutura. Según él, el mejorajuste a las orbitas se produía on un modelo on φ = 135◦, equivalente a un ángulo on lalínea que une el Sol y el entro galátio de 45◦.Por primera vez se tenía un modelo ompleto y realista de nuestra Galaxia, que permitíaoloarla en su ontexto osmológio, además de abrir todo un abanio de nuevas ténias,omo la determinaión de distanias en funión de la veloidad de rotaión que permitirían a laomundidad ahondar, en las siguientes déadas, en el onoimiento de la Vía Látea.No obstante, faltaba agregar a este modelo la omponente estelar, que seguía osureida por



1.1 El porqué del infrarrojo: extinión interestelar 3la extinión, pues muy poas son las estrellas que presentan emisión en radio. Para ello seríaneesario, entones, reurrir al infrarrojo.1.1 El porqué del infrarrojo: extinión interestelarLa extinión interestelar está asoiada al efeto de absorión del medio, de omposiión variable,que se sitúa entre una determinada fuente de luz y el observador. En el aso del medio interestelar,se suele expresar esta antidad a través del parámetro Aλ; la magnitud aparente de una estrellamedida en una longitud de onda λ será:
m(λ) = M(λ) + µ (1.1)Donde M(λ) es la magnitud absoluta de la estrella a esa longitud de onda y µ es el módulode distania:

µ = m(λ) − M(λ) = −5 + 5log(d) + Aλ (1.2)Que nos die uál es la aída en brillo de una estrella debido a la distania (d) a la que seenuentra junto on la atenuaión debida al medio interestelar (Aλ). Si podemos estimar éstade manera independiente, es posible alular el módulo de distania orregido de extinión:
µe = −5 + 5log(d) (1.3)Cantidad que sólo re�eja el efeto de la distania on respeto al observador sobre el brillode una fuente.Caraterizar el funional que desribe ómo se omporta Aλ on λ es una tarea ompliada.Dado un espetro medido, es neesario onoer ómo es la distribuión espetral de energía origi-nal para poder estudiar la transformaión que el paso a través del medio interestelar ha induidoen ella. Esto se puede onseguir, por ejemplo, omparando el espetro de un determinado emisoron un modelo de distribuión de energía (omo en Fitzpatrik & Massa, 2009) o bien on elespetro de un objeto de similar tipo pero on una extinión muho menor (Cardelli et al. 1992).Ambos métodos presentan diferentes problemas, prinipalmente asoiados a las diferenias entreel patrón de omparaión esogido y la forma espetral original real del objeto, y además lasondiiones del medio interestelar en la Vía Látea pueder variar muho en funión de la líneade visión, por lo que la evoluión de la extinión on la longitud de onda no está estableidaon erteza (ofreer un valor absoluto de Aλ es todavía más ompliado, al ser neesaria unaestimaión de la distania). En líneas generales se veri�a que Aλ deree on ésta; es práti-amente nula para el radio, y ree de manera monótona, hasta alanzar un máximo loal entorno a 2175

◦A (probablemente asoiado on el tamaño típio de los granos de gra�to en el polvo,o al efeto de hidroarburos aromátios poliílios, PAH's), tras el ual reupera de nuevo suomportamiento reiente (ver �g. 1.1).Así que en prinipio, uanto mayor sea la longitud de onda, más transparente será el mediointerestelar. Este efeto se ompensa on el omportamiento de la emisión estelar. A grandesrasgos, podemos aproximar la emisión de una estrella omo la de un uerpo negro de temperaturaequivalente. Como se puede apreiar en el panel dereho de la �g. 1.1, esta emisión dereerápidamente para longitudes de onda grandes.Por esto, en el infrarrojo erano (la parte del espetro on 1µm < λ < 3µm) es posiblealanzar un ompromiso entre ambos efetos, de manera que los emisores mayoritarios sigan



4 Introduión 1.1

Figura 1.1: Izqda.: Variaión de Aλ/AV para diferentes líneas de visión (de Clayton et al. 2000). Dha.: Emisiónde uerpo negro para T = 105 K (línea negra), T = 104 K (línea verde) y T = 103 K (línea roja).siendo de naturaleza estelar mientras que se garantie ierta transparenia del medio interestelar.Aunque este número es en prinipio variable, la extinión en la banda K (en 2.2µm) es en tornoa un 10% de la presente en el óptio (en la banda V, a 5500 ◦A).Además, estas longitudes de ondas son las mayores (sin llegar a las radio ondas) para lasque la atmósfera terrestre es transparente, además de no estar demasiado ontaminada por laemisión de agua, aerosoles u otros elementos presentes en ella; todo esto simpli�a notablementelas ténias y los instrumentos de observaión.La radiaión infrarroja había sido desubierta ya por William Hershel en el siglo XIX, yla primera observaión astronómia en tal régimen fue llevada a abo por Charles Piazzi Smithdesde el pio de Guajara, lugar en el que omprobó que la Luna emitía en el infrarrojo erano,además de medir las diferenias en el �ujo detetado en funión de la altura on respeto al niveldel mar, siendo ésta la primera prueba de que la atmósfera terrestre no es transparente a estaslongitudes de onda.Aunque a prinipios del siglo XX se realizaron las primeras observaiones sistemátias deobjetos elestiales, no fue hasta el desarrollo de los detetores de sul�to de plomo (PbS) en los50 que la astronomía infrarroja nae omo disiplina. Utilizando fotómetros basados en esta



1.1 El porqué del infrarrojo: extinión interestelar 5tenología, Harold Johnson de�ne el primer sistema fotométrio, de�niendo ino bandas (R,I, J, K y L) que ubrían el espetro hasta4 µm. Con estos detetores también se realizó elprimer artogra�ado infrarrojo del ielo; en 1968, en el observatorio de Monte Wilson nae elTwo Miron Sky Survey, que ubre un 75% del ielo en 2.2 µm y deteta ∼ 20000 fuentes, dentroy fuera de nuestra galaxia. Es en este mismo observatorio en el que Eri Beklin artografía porprimera vez el entro galátio, invisible a otras longitudes de onda.No obstante, la gran revoluión de la astronomía infrarroja no llegaría hasta los años 80,momento en el que -de la mano de la investigaión militar- apareen los sistemas de detetores 2D,que darían lugar a las primeras ámaras infrarrojas, tenología que sigue en ontinuo desarrollo.En los siguientes años el esfuerzo observaional en este rango del espetro se multipliaría; sonlanzadas diversas misiones espaiales (IRAS, COBE, ISO...) uyo objetivo será mapear el ieloen diferentes longitudes de onda, desde unas poas miras hasta 240µm. Además, en tierrase omienzan programas similares: DENIS (DEep Near Infrared Survey of the Southern Sky)mapeará el hemisferio sur en 0.8, 1.25 y 2.12 µm, y 2MASS (2 Miron All Sky Survey) quehará lo propio on todo el ielo, en 1.25, 1.65 y 2.17 µm. Ambos programas terminarían en2001, teniendo un gran impato sobre la omunidad ientí�a (partiularmente 2MASS): laspubliaiones que haen uso de sus datos se uentan literalmente por miles.En la atualidad, la astronomía infrarroja se sigue desarrollando on intensidad. En lo que ala Vía Látea se re�ere, se están desarrollando o están en fase de desarrollo grandes programasobservaionales que, omo hiiera 2MASS en su momento, aspiran a onvertirse en el estándardorado de los estudios futuros además de ampliar grandemente lo que sabemos de nuestra galaxia.Grosso modo, abría destaar:- GLIMPSE (Galati Legay Infrared Mid-Plane Survey Extraordinaire, Benjamin et al.2003): Uno de los objetivos del satálite Spitzer era el de mapear el plano de la Galaxiaentre 3 y 8 µm. Los datos se hiieron públios en 2005.- UKIDSS (UKIRT, a su vez United Kingdom InfraRed telesope, Infrared Deep Sky Survey):Uno de sus programas, GPS (Galati Plane Survey, Luas et al. 2008) observará el planogalátio on un telesopio de 4 metros en el infrarrojo erano, mejorando en más de dosmagnitudes la obertura de 2MASS. En 2009 se ha heho públia la uarta entrega dedatos, que prátiamente ompleta el artogra�ado.- APOGEE (Apahe Point Observatory Galati Evolution Experiment, Allende Prieto etal. 2008): Al ontrario que los anteriores, se tratará de un atálogo espetrosópio, queobtendrá espetros de alta resoluión (R ∼ 20000) en la banda H para ∼ 100000 estrellasgigantes seleionadas sobre 2MASS on la intenión de ubrir todas las omponentes dela Vía Látea. Se llevará a abo entre 2011 y 2014.- VVV (VISTA Variables in the Via Latea, Minniti et al. 2006): La intenión de VVVes reonstruir la estrutura tridimensional de la Galaxia a partir de un enso de estrellasvariables en el infrarrojo. Cubrirá una zona on −10◦ < l < 10◦. Se espera que el telesopioVISTA (Visible and Infrared Survey Telesope for Astronomy) omiene sus operaionesientí�as en 2009.- JASMINE (Japan Astrometry Satellite Mission for INfrared Exploration, Gouda et al.2008): Aunque todavía en una fase muy temprana (el lanzamiento se planea para 2016)JASMINE pretende onvertirse en una ontrapartida infrarroja para GAIA. A través de



6 Introduión 1.2la obtenión de movimientos propios en la banda K, la misión pretende profundizar en ladinámia y estrutura del bulbo galátio.Aunque entre sus prinipales objetivos no inluyen la estrutura a gran esala de nuestragalaxia, existen también otras misiones espaiales ya en funionamiento o planeadas para elfuturo erano, omo Hershel (Poglitsh et al. 2006), AKARI (Murakami et al. 2007) o SPICA(Swinyard et al. 2009) que sí se entrarán en algunos aspetos de la físia de la Vía Látea (omopor ejemplo la formaión estelar, el estado del material interestelar, et.) y por lo tanto nospermitirán ompletar la imagen que tenemos de la Galaxia.En España, graias a la partiular bonanza de los ielos anarios en estas longitudes de onda,también hemos ontribuido de manera notable en ese área de la astronomía, liderando esfuerzosobservaionales omo:- TMGS (Garzón et al. 1993): El Two Miron Galati Survey fue en su momento elatálogo más profundo disponible. Llevado a abo en el telesopio Carlos Sánhez on uninstrumento infrarrojo de 7 anales, ubriendo un área total de 255 grados uadrados entre
−5◦ < l < 30◦, |b| < 15◦ y 30◦ < l < 180◦, |b| < 5◦, alanzando una magnitud límite
mK = 9.8.- TCS-CAIN (Cabrera-Lavers et al. 2006): Utilizando el telesopio Carlos Sánhez (1.52m)y la ámara CAIN (un array infrarrojo on 256x256 elementos de 1" de resoluión), seobservaron unos 500 ampos de 0.07 grados uadrados en el hemisferio norte, entrándosela obertura en el plano galátio. A pesar de que la super�ie total era muho menor quela de 2MASS, debido a usar un mayor telesopio y tiempos de integraión más grandes, elatálogo alanzaba mayor profundidad que éste, partiularmente en las zonas en las que ladensidad estelar es mayor.A lo largo de este trabajo se utilizarán los datos de algunos de estos programas para inferirpropiedades estruturales de la Vía Látea, además de sentar las bases para GALEP (Hammersleyet al. 2007), un artogafriado espetrosópio del interior galátio en la banda K, que se llevaráa abo on EMIR en GTC. Además de las ventajas inherentes a utilizar un telesopio de estalase y un instrumento de alto rendimiento omo EMIR (que por tener apaidades multiobjetopermite optimizar el tiempo de observaión en programas omo éste), GALEP se adelanta aprogramas más ambiiosos omo APOGEE en que, al estar basado en datos de UKIDSS-GPS,ubrirá de manera más homogénea las estruturas galátias de interés (omo la barra), graiasa la mayor profundidad de este último artogra�ado.Tal y omo se desribirá en seiones posteriores, la partiipaión en el desarrollo instrumen-tal de EMIR nos dará un onoimiento profundo de todos los aspetos del mismo, heho queredundará en una preparaión óptima de las observaiones, además de proporionarnos aesoal tiempo garantizado del instrumento, on el que se podrá llevar a abo, al menos parialmente,el programa. 1.2 Estrutura de la Vía LáteaGraias a la disponibilidad de datos omo los desritos en la seión anterior, a partir de losaños 70 nuestro onoimiento de la Vía Látea ambió radialmente. Aquí se pretende ofreerun somero resumen de la imagen estándar atual.



1.2 Estrutura de la Vía Látea 71.2.1 El disoLa más evidente de las omponentes de la Galaxia, por estar el Sol embebido en ella, presentaestrutura transversal (diso �no y grueso) y radial (alabeo, ensanhamiento y brazos espirales).Se trata de un uerpo lentiular ompuesto por estrellas y gas uyo radio es, aproximadamente,de 15 kpc (Ruphy et al. 1996) para la omponente estelar y muho mayor para la gaseosa, quepuede llegar a los 25 kpc (Dikey et al. 2009). Su altura de esala, en torno al Sol, es de ∼ 1061 pc(Cabrera-Lavers, 2005). El Sol se enuentra embebido en él, situado a unos ∼ 8 kpc de su entro,y ligeramente fuera de su plano, a unos 15 pc por enima (Hammersley et al. 1995).Diso �no y diso gruesoEn prinipio abría esperar que la densidad estelar deaiga de manera monótona a medida quenos desplazamos a alturas z reientes sobre el plano de lo galaxia; aunque esto es así, lo queGilmore y Reid (1983) veri�aron es que tanto esta variaión omo la distribuión �sioquímiade las estrellas sólo se podía expliar subdividiendo el diso en dos estruturas:- Diso �no: está ompuesto por estrellas jóvenes (on una edad media en torno a 8 Ga,del Peloso et al. 2005), abundantes en metales ([Fe/H] ∼ 0, Taylor & Croxall, 2005) ybrillantes; es la omponente que domina en densidad en la veindad solar, y su variaión onla altura se puede desribir on una exponenial que tenga una altura de esala hz ∼ 300 pc,aunque la formaión estelar reiente se onstriñe en una región de altura ∼ 100 pc.- Diso grueso: onformado por estrellas más viejas (su edad media está en torno a 40
Ga, Feltzing, & Bensby, 2009) y débiles, que además presentan menos ontenido metálio([Fe/H] ∼ −0.5, Bensby et al. 2007). Aunque era del plano sólo da uenta de unos poosperentiles de la totalidad de las estrellas, a medida que nos alejamos de éste se onvierteen la omponente que domina la distribuión estelar. Se orresponde on una exponenialon hz ∼ 1000 pc, aunque la determinaión de este último parámetro paree estar sesgadapor el dominio de medida (el tipo de fuente seleionado y la zona de la Galaxia elegida),y en la bibliografía se pueden enontrar valores que van desde 650 a 1400 pc.Alabeo y ensanhamientoAl igual que ourre on otras galaxias, si fuesemos apaes de alejarnos lo su�iente de la VíaLátea omo para verla por ompleto de anto, nos daríamos uenta de que su diso no esperfetamente plano, sino que sufre dos deformaiones que dependen de la distania a su entro:- Alabeo: El alabeo o warp no es más que una modi�aión de la posiión del plano entraldel diso on la distania a su entro. Así, visto de lado, adquiere la aparienia del alade un sombrero. Los primeros indiios de este fenómeno se enontraron estudiando ladistribuión de hidrógeno (Burke 1957), y posteriormente se omprobó que la distribuiónestelar seguía la misma forma (Djorgovski & Sosin 1989), al igual que el polvo interestelar(Freudenreih et al. 1994).Tal y omo se desribe en López-Corredoira et al. (2002), este efeto se hae notar en ladistribuión estelar de una manera muy evidente: si omparamos el número de estrellaspor enima y por debajo del plano teório de la Galaxia (el que veri�a en todo punto que
b = 0◦), omprobamos que on l < 180◦ la densidad para valores de z positivos es mayor



8 Introduión 1.2que on z < 0, mientras que l > 180◦ el resultado es inverso. La altura del entro de masasde la distribuión estelar, zW (medida en parses), umple:
zW = (2.1 × 10−19) · R5.25 · sin(φ + 5) + 15 (1.4)Donde φ es el ángulo galatoéntrio, la separaión angula de una determinada direiónon la línea que une el Sol y el entro de la Galaxia, y R el radio galatoéntrio medidoen parses.- Ensanhamiento: El ensanhamiento o �are onsiste en la variaión de la altura de esaladel diso on el radio galatoéntrio; a medida que nos alejamos del entro dela VíaLátea, las estrellas de su diso se enuentran ada vez más difundidas en la direiónvertial, dándole a este la aparienia de ser más anho en las regiones externas que en lasinternas. Así, según López-Corredoira et al. (2002) la altura de esala del diso umple:

hz(R) = hz(R⊙) · e
R−R⊙

12−0.6R (1.5)Siendo R· el radio galatoéntrio del Sol en kiloparses, y hz(R⊙) la altura de esala deldiso en esa posiión.Brazos espiralesYa detetados en los primeros estudios en radio de la distribuión de hidrógeno, los brazosespirales son sobredensidades en el diso asoiadas a su movimiento rotatorio, de manera que-vistos de ara- apareen omo trazos longitudinales enrollados siguiendo un patrón espiral, desdeel entro a las zonas más exteriores del plano.Asoiadas a éstos hay regiones de formaión estelar intensa, además de un inremento de laextinión interestelar asoiado a la mayor presenia de gas y polvo. Es posible detetar entoneslos brazos atendiendo a estos riterios, pero aún así la determinaión de su número es ompliado;mientras que algunos autores (p. ej. Vallee 1995, Englmaier et al. 2008) abogan por un modelode 4 brazos, el más aeptado tradiionalmente, una antidad reiente de evidenias apuntan aque las observaiones pueden ser expliadas igualmente utilizando un modelo de sólo 2 brazos(p. ej. Hammersley et al. 1994, Drimmel 2000, Benjamin 2008).1.2.2 El bulboA pesar de que en los mapas de luz integrada de 2MASS o DIRBE (ver �g. 1.3) aparee demanera onspiua, debido a que gas y polvo están prinipalmente ontenidos en el plano y a laextinión presente en direión a esta estrutura, el bulbo no se ha podido detetar de maneradireta (aunque su in�uenia dinámia se puede medir en el gas del plano) hasta la llegada delos mapeados infrarrojos. La primera de estas deteiones fue llevada a abo por Matsumoto etal. (1982), utilizando un telesopio dotado de 4 detetores de InSb y observando en 2.4 y 3.4
µm. Los autores enuentran que la distribuión de luz proyetada se orresponde on un uerpoelipsoidal uya relaión entre ejes es de ∼ 0.75.Posteriores re�namientos fueron llevados a abo on datos de DIRBE (Dwek et al. 1995)y a partir de la fotometría de gigantes rojas (Stanek et al. 1994). El modelo que emerge deestos estudios es el de un uerpo triaxial uyos ejes umplen la proporión 1:0.35:0.26, y que estáinlinado unos 25◦ on respeto a la línea que une el Sol y el entro de la Galaxia, y un semieje
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Figura 1.2: Visiones onvergentes de la Vía Látea: Izqda.: Modelo basado en los datos de Hammersley et al.(1994); Dha.: Versión artístia del aspeto de la Galaxia (Credit: NASA/JPL-Calteh/R. Hurt) en base a losdatos obtenidos por Spitzer (Benjamin et al. 2008). Ambos modelos ontemplan dos brazos espirales y una barralarga difereniada del bulbo, on un ángulo erano a 45◦.mayor de ∼ 2 kpc. Debido a su forma, estos autores omienzan a referirse al bulbo omo barra(por la similitud morfológia on algunas de estas estruturas en otras galaxias), lo que muevea que se genere una nomenlatura un tanto onfusa, en la que onviven un bulbo/barra y unabarra larga, omo se verá en seiones posteriores.De la dinámia surge un modelo similar, aunque on unas proporiones diferentes, 1:0.7:0.4y un ángulo también más pequeño, de ∼ 16◦ (Vietri 1986), y ambas visiones omenzarán aonverger a medida que la alidad de los datos mejora. Utilizando uentas estelar de TMGS,
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Figura 1.3: Imagen en falso olor on los tres anales en el infrarrojo erano de COBE-DIRBE. Se puede apreiarde manera evidente el abultamiento entral que supone el bulbo.López-Corredoira et al. (2000) enuentran un bulbo on relaiones 1:0.54:0.33 y un ángulo de
∼ 12◦, y re�nando posteriormente el álulo on datos de 2MASS los autores llegan a 1:0.5:0.4y un ángulo entre 20◦ y 35◦ (López-Corredoira et al. 2005).En uanto a su ontenido estelar, el bulbo está ompuesto por estrellas on una edad promediode ∼ 10 Ga, que provienen un sólo estallido de formaión estelar rápido e intenso, que sólo duróen torno a 1 Ga, tal y omo demuestran sus abundanias de elementos α (Rih & Origlia 2005).Químiamente, se trata de estrellas rias en metales (ver �g. 1.4), on una metaliidad mediaen torno a la solar. Además, parte de los úmulos globulares presentes en las zonas más internasde la Galaxia omparten su misma químia y dinámia, y por lo tanto muy probablemente seanparte también del bulbo (Bia et al. 2006).

Figura 1.4: Distribuión de metaliidades en el bulbo, obtenida sobre 409 estrellas en la ventana de Baade (Minniti& Zoali 2007).El estudio del bulbo omparte la misma problemátia que la mayoría de las zonas internas dela Vía Látea: la gran extinión interestelar hae que las estrellas aparezan muy débiles. Esto espartiularmente relevante a la hora de realizar estudios espetrosópios, aunque por fortuna eneste aso existen líneas de visión en las que el ontenido en polvo es muy bajo (omo por ejemplola ventana de Baade, un área de 1◦ de anho situada en (l, b) = (1◦,−3.8◦) y en la que la extinión
AV es dos magnitudes menor que en sus alrededores), ofreiendo ventanas de observaión diretasal bulbo que permiten, entre otras osas, el aeso espetrosópio a su poblaión estelar, datosa partir de los que se pueden derivar de manera preisa edades, metaliidades, et.



1.2 Estrutura de la Vía Látea 111.2.3 La barraComo ya hemos visto, las primeras evidenias de la existenia de una barra en la Vía Láteasurgen al estudiar la dinámia del gas, tanto hidrógeno omo CO. El primero en intentar expliarlas aráterístias de ésta -omo por ejemplo los movimientos no irulares para R < 4 kpc- enfunión de una barra fue De Vauouleurs (1964). Peters (1975), para modelar la distribuiónde HI en un diagrama (l, v) para los 4 kpc más internos de la Galaxia reurrió, omo soluiónóptima, a una estrutura que formaba un ángulo de 45◦ on la línea que une el Sol y el entrode la Galaxia.De nuevo, hasta la llegada de los artogra�ados en el infrarrojo erano, el ontenido estelarde esta estrutura ha permaneido oulto a los observadores, y dado que al igual que el bulbo, lamayoría de su masa se debe a esta omponente y no al gas, sólo a través de estos datos se puedeobtener un onoimiento profundo de su naturaleza. La primera evidenia en este sentido fuepresentada por Hammersley et al. (1994). Sobre datos de TMGS, los autores enuentran quepara expliar las uentas estelares observadas en el interior de la Galaxia era neesario reurrira una barra de radio 4 kpc y que se extendía desde l = 27◦ hasta l = −22◦, lo que daría lugar aun ángulo de 75◦. Este resultado sería depurado después, y en Hammersley et al. (2000), en elque se onluye que la barra realmente se une on el diso en l = −12◦ y que por lo tanto formaun ángulo de 43◦.Las gigantes del grumo rojo son estrellas que -omo se verá en seiones posteriores- tienenuna funión de luminosidad muy de�nida y onstante, lo que las onvierte en andelas estándar,ideales para estudios de estrutura galátia. Utilizándolas, se llega a similares onlusionessobre el tamaño y orientaión de la barra (Cabrera-Lavers et al. 2007, 2009; López-Corredoiraet al. 2007). Cabrera-Lavers et al. (2007) determina, además, la altura de esala de ésta, de
∼ 100 pc. Es, por lo tanto, del orden -si no más estreha aún- que el diso �no, lo que haeque su estudio sea partiularmente ompliado, debido a la alta onentraión de gas y polvopresente en el plano galátio. Estos resultados han sido también on�rmados en el infrarrojomedio; Benjamin et al. (2005) onluye que la expliaión más senilla de las uentas estelaresobservadas on GLIMPSE en el interior galátio es una barra de radio 4.4 kpc y ámgulo 44◦.Habing et al. (2006) utilizó máseres de SiO y estrellas de tipo OH/IR (poblaiones que,aunque muho menos abundantes que las gigantes del grumo rojo presentan emisión en radio,lo que permite determinar sus veloidades a lo largo de la línea de visión) para invertir modelosdinámios de la Galaxia, y omprobó que la distribuión (l, v) de sus medidas respondía al efetoque el potenial de una barra de radio 3.5 kpc tendría sobre las estrellas presentes en el interiorgalátio.Además de en las estrellas y el gas, la barra también es apreiable en la distribuión delpolvo. Así, Calbet et al. (1996), para expliar las diferenias en los mapas de brillo super�ialde DIRBE entre longitudes galátias positivas y negativas, postula la existenia de un anal depolvo (o dust lane) que preede a la barra en el lado negativo de la Vía Látea, on una extiniónasoiada de hasta 2.6 mag en K. Este tipo de sobredensidades en la distribuión de polvo sonmuy típias de las barras visibles en otras galaxias, y están asoiadas al régimen de veloidadesque reina en este tipo de estruturas (ver �g. 1.5).Algunos autores (además de los itados, Babusiaux & Gilmore 2005, por ejemplo) expliantanto la dinámia del gas omo la distribuión estelar reurriendo a una estrutura muho másorta y anha que la aquí desrita, formando un ángulo on la línea Sol-entro galátio muhomás pequeño y que se identi�a on el bulbo (a pesar de que muhas vees se re�eren a él omo
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Figura 1.5: Imagen de NGC1300 en la que resultan evidentes los anales de polvo preediendo a la barra, muysimilares a los que presenta la Vía Látea.barra). Más allá de onsiderar qué modelo para la galaxia (bulbo anho y barra �na frente a sólobulbo) es apaz de expliar mejor los datos disponibles, para poder onsiderar a la barra omouna estrutura independiente, es neesario analizar su omponente estelar.Como hemos visto, su esala de altura es ligeramente menor que la del diso, por lo queestá muy afetada de extinión estelar, y por lo tanto es una zona de difíil aeso inluso parala instrumentaión infrarroja moderna. Por esto, los estudios poblaionales de la misma (através de, por ejemplo, artogra�ados espetrosópios) esasean. No obstante, Ng et al. (1996),utilizando diagramas olor-magnitud de OGLE (Pazynski & Udalski 1994) en diferentes regionesen torno al entro de la Galaxia (inluyendo la ventana de Baade), enuentran la existenia deuna poblaión relativamente joven (∼ 8 Ga) y on menor ontenido en metales que el bulbo(−0.4 < [Fe/H] < 0.3). A pesar de que el estudio se entra en regiones relativamente alejadasdel plano (|b| = 2◦ − 4◦), la barra paree seguir teniendo in�uenia en estas zonas. Resultadossimilares han sido enontrados por Clarkson et al. (2008) que, utilizando fotometría obtenidaon el telesopio Hubble, onluye que en el bulbo hay trazas de una poblaión asoiada a unaformaión estelar reiente. Clarkson et al. (2008), analizando los datos de movimientos propiosdel atálogo BRAVA (), onluyen que hay una transiión brusa en la dinámia galátia en
|l| = 10◦; fuera de esa zona, el bulbo es sustituido por una estrutura más fría (es deir, onmenor extensión vertial), on una rotaión más rápida y ompuesta mayoritariamente por unapoblaión similar a la del diso, aunque los autores llaman la atenión sobre la arenia de datosen la zona de 10◦ < |l| < 30◦.En uanto a su edad, utilizando datos de 2MASS, Cole & Weinberg (2002) onluyen que on



1.2 Estrutura de la Vía Látea 13toda probabilidad la barra se debe haber formado hae menos de 3 Ga, y que obligatoriamenteha de ser más joven que 6 Ga. Cualquiera de los dos valores plantea un esenario de formaióndiferente al del bulbo.Como hemos visto, la barra se on�gura omo una estrutura difereniada dentro de la VíaLátea, pero existe un arenia de datos espetrosópios diretos que nos permitan estudiar ondetalle su ontenido estelar.1.2.4 El haloAl igual que muhas otras galaxias, la Vía Látea está rodeada por una estrutura esferoide quese extiende más allá de su diso (se han medido estrellas individuales a distanias de 50 kpc,Ciardullo et al. 1989, y úmulos globulares hasta a 120 kpc, Hesser 1992), ompuesta prinipal-mente por úmulos globulares y estrellas de ampo. El primero en sugerirlo fue Kinman (1959),que se dió uenta de que mientras los úmulos más rios en metales se onentraban en torno alplano, los más pobres estaban distribuidos de manera uniforme.Posteriormente Zinn (1984) estableería la división en [Fe/H] = −0.8, y se referiría ya alos que quedaban por debajo de ese valor omo úmulos del halo. Las estrellas que perteneena esta estrutura son igualmente pobres en metales, y en promedio la metaliidad del halo es
[Fe/H] ∼ −1.7 (Hesser 1992). Se trata también de uerpos muy viejos, y de heho la edad de laGalaxia se aota en base a la de las estrellas del halo. Se estima que los uerpos más antiguosde éste podrían llegar a los 14.5 Ga (Dauphas 2005).A pesar de que a grandes rasgos se trata de una estrutura esferoidal, su distribuión distade ser homogénea. En el halo se enuentran los rastros de las interaiones de la Vía Láteaon otras galaxias, en forma de orrientes estelares. Éstas son ligeras sobredensidades que seextienden desde el halo a la fuente de la interaión. En nuestra galaxia podemos al menosidenti�ar una haia Virgo y otra haia la galaxia enana de Sagitario (Du�au et al. 2006).1.2.5 Otras estruturas- Anillo estelar: Newberg et al. (2002) loalizaron diversas sobredensidades en el halo galá-tio que pareían trazar una nueva estrutura en el exterior de la Galaxia. Posterioresobservaiones (Conn et al. 2005) on�rmaron lo que pareía ser un anillo exterior a nue-stro diso, on un radio de unos 35 kpc y que se extendía vertialmente unos 5 kpc porenima y por debajo del plano galátio. La naturaleza de esta estrutura todavía no estálara, pudiendo tratarse de estrellas expulsadas del diso o bien de los restos de una galaxiaenana destruida por la interaión on la Vía Látea.- Anillo moleular: La distribuión del gas moleular en la Galaxia di�ere de la de hidrógeno.Soville & Solomon (1975) detetaron que la distribuión radial de nubes moleulares teníaun pio laro en torno a 5 kpc, lo que se dió en llamar el anillo de 5 kpc. Esta estruturaontiene la mayoría del gas moleular de la Vía Látea (Clemens & Barvainis 1988). Eneste anillo, además, podría onentrarse la mayoría de la formaión estelar galátia y, deheho, para un observador que viese nuestra galaxia desde el exterior sería la estruturamás brillante (Jakson et al. 2006).- Halo de materia osura: Vera Rubin y Kent Ford se dieron uenta de que en las galaxiasespirales, a medida que nos alejamos del núleo, llega un punto en el que la veloidad de



14 Introduión 1.3rotaión, en lugar de dereer (omo se orrespondería on el potenial gravitatorio gener-ado por la materia visible) se mantiene onstante. Este omportamiento se orresponderíaon una distribuión de masa que se mantiene onstante on el radio, y on�rmaba la ex-istenia de los halos de materia osura, postulada por Zwiky en 1933 al estudiar úmulosde galaxias.La Vía Látea no es una exepión, y está rodeada por un halo de materia osura que,habida uenta de su urva de rotaión, ontiene aproximadamente el 95% de la masa totalde la Galaxia, que tendría en torno a 9 × 1010 masas solares de materia visible frente a
6 × 1011 − 3 × 1012 masas solares de materia osura (Battaglia et al. 2005).1.3 EMIR: Espetrógrafo Multiobjeto Infra-RojoComo se ha esbozado a lo largo de este apítulo, existen uestiones abiertas en el estudio denuestra galaxia; estruturas omo la barra no están bien araterizadas y se desonoe ómointeraiona on el resto de la Vía Látea. Por lo general, los grandes avanes en el onoimientode la Galaxia van de la mano on la apariión de nueva instrumentaión, apaz a la vez de penetrarel velo de la extinión interestelar y de ofreer datos para un gran número de fuentes. Atendiendoa estos dos fatores, uno de los posibles desarrollos es el de un espetrógrafo multiobjeto en elinfrarrojo, lo que nos permitiría estudiar on más detalle el interior galátio, heho que expliala impliaión en el desarrollo de EMIR.Además, en su "Infrastruture roadmap: A strategi plan for European Astronomy", una hojade ruta para las infraestruturas neesarias por la astronomía europea durante los próximos 20años, ASTRONET identi�a omo una de las prinipales prioridades a orto plazo la onstru-ión de "espetrógrafos multiplexados de ampo amplio para telesopios de apertura mayor de 4metros".EMIR (Espetrógrafo Multiobjeto Infra-Rojo) viene a ubrir este hueo en GTC, el telesopiode 10m español ya en pleno funionamiento en el observatorio de El Roque de los Muhahos.La tabla 1.1 detalla las prinipales araterístias del instrumento.La explotaión ientí�a iniial de EMIR estará a argo de dos grupos. Por un lado estáGOYA (Galaxy Origins and Young Assembly, Guzmán 2003), un atálogo espetrofotométriode galaxias on 1<z<3 que pretende estudiar la époa en la que estos uerpos formaron la mayoríade sus estrellas y adquirieron la dinámia y la estrutura que presentan en la atualidad; porotro está EAST (EMIR Assoiated Siente Team, Vallbé et al. 2007), que agrupa el restode los intereses ientí�os: formaión estelar, poblaiones estelares en galaxias, sistema solar,et. A ambio de la impliaión de ambos grupos en el diseño, optimizaión y veri�aióndel instrumento (además de de�nir los requerimientos ientí�os del mismo), tendrán aeso altiempo garantizado del mismo.Una de las líneas maestras de EAST es el estudio de la estrutura de las zonas internasde la Vía Látea. Como hemos visto, este estudio requiere, por un lado, un muestreo estelarsu�ientemente representativo omo para poder inferir de él propiedades generales de la Galaxia,y por otro ha de superar la intensa extinión interestelar presente en estas zonas, partiularmentehaia estruturas omo la barra, embebidas en el plano. Por lo tanto, supone un ampo de trabajoóptimo para un instrumento multiobjeto infrarrojo omo EMIR, situado en un telesopio onuna gran área oletora (y resoluión espaial) omo es GTC.A pesar de que en un instrumento de esta envergadura ualquier subsistema puede om-



1.3 EMIR: Espetrógrafo Multiobjeto Infra-Rojo 15Tabla 1.1: Caraterístias prinipales de EMIR.GeneralRango espetral 0.9 − 2.5µmResol. espetral 5000 (J), 4250 (H), 4000 (K)Detetor HAWAII2 2048x2048Resol. espaial 0.2 arcsec/pxCalidad de imagen θ80 < 0.3 arcsecModo imagenCampo de visión 6.7 × 6.7 arcminSensibilidad (texp = 1h) K ∼ 22.8 on S/N=5 y una apertura de 0.6 arcsec.Modo multiobjetoCampo de visión 6.7 × 4 arcminRendijas 55Sensibilidad (texp = 2h) Continuo: K ∼ 20.1 on S/N=5Línea: 1.4 × 10−18 erg · s−1 · cm−1· ◦A−1 on S/N=6prometer el rendimiento global del onjunto (y por lo tanto ha de ser desarrollado e integradoon el mayor de los uidados), y muy partiularmente todos los omponentes óptios, tres sonlos elementos que, por las apaidades que ofreen, más in�uenia tienen sobre las prestaiones�nales de EMIR:Unidad de másarasEs el sistema que le da sus apaidades multiobjeto a EMIR. Dado que se trata de un instrumentoinfrarrojo, y por lo tanto se ha de enontrar durante las observaiones en ondiiones de riogenia,resulta inviable -por su tamaño- reurrir a un sistema de másaras interambiables para oloarmúltiples rendijas en el amino óptio del instrumento.La soluión adoptada por EMIR para esta CSU o Cold Slit Unit se basa en un robot quedesplaza 110 barras móviles, que opuestas una a una permiten formar una abertura de anhovariable (ver �g. 1.6). Con esta unidad es posible generar ualquier disposiión de rendijas,desde 55 unidades diferentes distribuidas por el ampo de visión hasta una sóla que lo rue porompleto, que no neesariamente ha de ser reta.Elemento dispersorCuando EMIR funiona en modo espetrosópio, el elemento enargadado de dispersar la luz enlongitud de onda es un "pseudo-grisma" (o prisma esalonado), una ombinaión de dos prismasde ZnSe y una red holográ�a de dispersión de muy alta alidad de siliio, omo se ve en eldiagrama superior de la �g. 1.7. Estos elementos proporionan un funionamiento desde elpunto de vista geométrio idéntio al de los grismas, en los que es posible elegir una longitudde onda resultante de la dispersión que no se desvía angularmente respeto al haz inidente. Deesta forma, el diseño optomeánio de los instrumentos, en partiular de los de gran tamañoomo EMIR, se simpli�a notablemente al eliminar un doblado del haz óptio impuesto por
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Figura 1.6: Detalle del prototipo de 6 barras de la CSU en el que se puede apreiar ómo se on�guran las rendijas.el elemento dispersor, quedando la posibilidad del doblado a riterio del diseñador. El uso degrismas onvenionales, en los que una ara del prisma se raya diretamente o se imprime elrayado en una resina superpuesta al sustrato del prisma, no ofree las mismas prestaiones quela soluión adoptada ya que ualquiera de las dos opiones lásias para onstruir el grismapresentan inonvenientes en EMIR.Si se optara por rayar diretamente una ara del prisma, hay que tener en uenta que elrango espetral de trabajo (1 a 2.5 miras) junto on las resoluiones espetrales de EMIR (entre4000 y 5000) prátiamente limitan la eleión del material para el prisma al ZnSe, por su altoíndie de refraión (2.4) neesario para onseguir la dispersión requerida, su transparenia enNIR y su buen omportamiento meánio en riogenia. Pero la dureza de este material impliala apariión de miro�suras en su interior produidas por el rayado que degradan su transmisiónhasta valores relativamente pequeños, por debajo del 30%.De otro lado, no es posible el uso de resinas para imprimir el rayado ya que el índie derefraión de las resinas disponibles para riogenia se aleja en exeso del del ZnSe (es posibleonseguir resinas on n del orden 1.8, pero no mayor), lo que también onlleva pérdidas detransmisión en la super�ie de ontato entre el material del prisma y la resina.Por ello, hemos optado en EMIR por la soluión del "pseudo-grisma", en la que ombinamosel uso de primas de ZnSe on redes de transmisión talladas mediante métodos fotoresistivos sobresiilio, que produen una muy alta alidad de rayado. El onjunto de ambos ofree transmisionespor enima del 70% en la bandas de interés.Unidad de traslaión del detetorEl detetor de EMIR se sitúa sobre una plataforma móvil, la DTU o Detetor Traslation Unit,on libertad de movimiento en las tres direiones del espaio (�g. 1.8). El objetivo primordial deesta unidad es el de permitir enfoar el instrumento, pero dado que su preisión de movimientopermitirá desplazamientos sub-píxel (dado que la DTU tendrá repetibilidades del orden de unaspoas miras y los píxeles del detetor son uadrados de 18 µm).Esto permitirá la implementaión de modos de observaión exótios en los que, graias adesplazamientos del detetor de menos de un píxel, se sobremuestreará la PSF del instrumento.
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Figura 1.7: Esquema de uno de los elementos dispersores de EMIR, ompuesto por dos prismas (panel inferiordereho) envolviendo una red de dispersión en transmisión (panel inferior izquierdo).Así, a priori, y deonvoluionando las imágenes de la misma, será posible aumentar la resoluión-tanto espaial omo espetral- del sistema.DetetorEn el orazón de EMIR se enuentra un detetor Rokwell HAWAII2, ompuesto por 2048×2048píxeles de 18 µm de lado, sensibles a la radiaión infrarroja, de 0.9 a 2.5 µm a la temperatura detrabajo de 77 K. Éste quizá sea el subsistema que más puede in�ueniar el rendimiento globalde EMIR, pues parámetros omo la rapidez de letura o la e�ienia uántia se trasladarándiretamente a las espei�aiones globales del instrumento.Por lo tanto, es impresindible realizar una buena alibraión en laboratorio previa a la
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Figura 1.8: Unidad de traslaión del detetor.integraión del instrumento, que garantie el funionamiento óptimo del detetor antes de queéste pueda ser enmasarado por otros subsistemas de EMIR.La parte instrumental del trabajo desarrollado en esta tesis se entra en esta alibraión.Esta impliaión, además de ayudar a garantizar el orreto funionamiento del instrumento y aque éste umpla los requisitos ientí�os, tiene omo ontrapartida parte del tiempo garantizadoreservado para EAST, que será invertido en GALEP (se. 3.4).
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Figura 1.9: Fotografía del detetor de EMIR sobre su plaa de ontrol.



2Espetrosopía de fuentes seletas en elinterior de la Vía LáteaA lo largo de este apítulo, nos entraremos en un aspeto partiular del estudio de la es-trutura de las zonas internas de nuestra galaxia, y la herramienta elegida para ello serála espetrosopía en el infrarrojo. Utilizando espetros de baja resoluión obtenidos on instru-mentos de una sola rendija indagaremos sobre la naturaleza de las estrellas que omponen elomplejo bulbo+barra; parte de estos resultados están reogidos en González-Fernández et al.(2008). Además, en base a ellos desarrollaremos las ténias neesarias para extender este trabajoa los datos que se obtendrán on EMIR.2.1 IntroduiónDado que nuestro objetivo es el de araterizar la omponente estelar de las diferentes estruturasinternas de la Vía Látea, estamos interesados entones en que nuestra muestra sea lo másnumerosa posible, y por lo tanto representativa de nuestro objeto de estudio. La neesidad deun instrumento que permita realizar espetrosopía multiobjeto para un gran número de amposde manera e�iente es entones natural. Los espetrógrafos a nuestro alane que ofreen estasapaidades, omo LIRIS en el WHT, están limitados por el número de másaras que deidenlos objetos para los que se obtendrán espetros, puesto que éstas se instalan ada semestreen una rueda de másaras a la que no se tiene aeso posterior, al ser neesario para ello elalentado de todo el instrumento. De esta forma, al estar limitados a unas poas másaras,nos deberíamos onentrar en una serie de apuntados onretos. A pesar de que on ada unade éstas sería posible obtener un buen número de espetros, todos estos se onentran en unaregión muy pequeña de la Vía Látea, lo que presenta un riesgo a la hora de inferir sobre elloslas propiedades generales de una estrutura muy extensa omo puede ser la barra o el bulbo.Optaremos entones por realizar espetrosopía de rendija larga. Aunque el rendimiento deltiempo de exposiión es muho menor, utilizando baja resoluión (para un tiempo de exposiión�jo, la señal a ruido on la que medimos un objeto ree on resoluiones más bajas) pode-mos obtener una muestra amplia, tanto en número omo en obertura espaial, en un tiemporazonable. Utilizaremos para ello el Teleso Nazionale Galileo (3.76m, La Palma), que on suinstrumento NICS (Near Infrared Camera Spetrometer) nos permitirá obtener espetros de baja



22 Espetrosopía del interior galátio 2.2resoluión (R∼ 500) en las bandas H y K (aproximadamente entre 1.5 y 2.5µm), que ubren lasneesidades de nuestro proyeto.Analizaremos los datos utilizando los métodos desarrollados por Ramírez et al. (1997) y Fro-gel et al. (2001). En sus respetivos trabajos, los autores estableen unas esalas de temperatura,tipo espetral y metaliidad a partir de las anhuras equivalentes de iertas bandas espetrales(que en realidad son la onvoluión de varias líneas atómias on nuestro per�l instrumental)que se enuentran en torno a 2µm. Éstas están alibradas para estrellas gigantes, por lo quehabremos de realizar una seleión previa de este tipo de fuentes para que sean el objetivo denuestra muestra espetrosópia.2.2 Seleión de fuentesLa posiión de una estrella en el espaio (mK ,J-K) o (mK ,H-K) de un diagrama olor-magnitudno está del todo alibrada en el infrarrojo, y además de sus propiedades físias dependerá de ladistania a la que se enuentre y del enrojeimiento interestelar presente a lo largo de la línea devisión. Dado que nuestra muestra está restringida en el tipo espetral (estudiaremos sólo gigantestardías de tipo K y M), es posible delimitar la región -es deir, su magnitud aparente- que estasestrellas oupan en funión de la distania. Pero para ello es neesario onoer el enrojeimientoal que está sometida la luz que emiten. Dado que en su mayoría están situadas en el plano yera del entro de la Galaxia, este enrojeimiento es un fator importante a tener en uenta.De nuevo a partir del diagrama olor-magnitud (DCM) podremos haer una estimaión desu valor. Para ello usaremos las gigantes rojas. Como se disute en profundidad en López-Corredoira et al. (2002), la poblaión del grumo rojo (red lump) de las gigantes está dominadapor estrellas de tipo K2III, para las que se se puede asumir una magnitud absoluta Mk=-1.54y un olor intrínseo (J-K)0=0.75 (Bonatto et al. 2004; las propiedades de estas estrellas sedisuten más a fondo en el ap. 3). Si sobre un diagrama olor magnitud realizamos suesivosortes horizontales, ada uno entrado en un valor de mk, el máximo de la distribuión de olores(J-K) se orresponderá on el olor de la poblaión mayoritaria, las estrellas K2III. Dado queonoemos su magnitud absoluta y su olor intrínseo, podemos traduir los diferentes valoresde mk en distanias y del olor (J-K) del máximo derivar la extinión interestelar Ak presenteen esa direión (Fig. 2.1)1.Una vez estimado el enrojeimiento interestelar presente a lo largo de una determinada líneade visión, dado que onoemos las magnitudes absolutas de nuestros tipos estelares de interés,para una distania dada es posible onoer la región del DCM en la que la probabilidad deenontrar una estrella de uno de estos tipos es máxima. Así podremos onstruir una muestra deobjetos situados -mayoritariamente- sobre estruturas de interés, omo la barra o el bulbo, delas que onoemos a qué distania se enuentran en funión de la longitud galátia.Dado que nuestro estudio se entra sobre el omplejo bulbo+barra, seleionaremos estrellassituadas a lo largo de l=5◦, 7◦, 12◦, 15◦, 20◦, 26◦, 27◦, 32◦ b=0◦ (ver Fig. 2.2). Los amposon l< 10◦ nos darán informaión del ontenido estelar del bulbo, on 10◦ ≤ l ≤ 15◦ estaremosobservando las dos estruturas, apuntados entre 15◦ < l< 30◦ nos darán informaión sobre1En el apítulo 3 se profundiza en este análisis, y se demuestra que los oientes de extinión aquí utilizadosno son los idóneos. Esto se justi�a en base a que la publiaión de los datos sobre los que se hae diho análisis,UKIDSS, es posterior a lo aquí desrito, y además los ambios en la extinión no modi�an nuestra seleión defuentes, siempre y uando el valor de AJ/AK utilizado para alular la urva (r,AK) de la �g. 2.1 y la que se usepara determinar uál es la magnitud y el olor de los objetos de interes sean onsistentes.



2.3 Obtenión y proesado de datos 23

Figura 2.1: Ejemplo de álulo de extinión. Izqda.: Las trazas rojas (que orresponden al lugar en el DCM deestrellas de tipo K0III y M0III a diferentes distanias) delimitan la zona que oupan las gigantes (mayoritariamenteK2III); La línea de írulos denota la posiión del máximo de la distribuión para ada intervalo de magnitudmK. Dha.: Estimaiones de la extinión a lo largo de la línea de visión en l=20◦ a partir de la posiión sobre elDCM del máximo de densidad para las gigantes rojas.la barra y el ampo a l=32◦ debería estar dominado por estrellas del diso y nos servirá deontraste.Además del uerpo de la muestra, que estará ompuesto de objetos seleionados sobre losDCM de estos ampos, esogeremos también un pequeño grupo de ontrol, ompuesto por es-trellas del atálogo Hipparos uyo tipo espetral es onoido (esogemos objetos entre K0III yM7III) y on las que omprobaremos el funionamiento de los métodos de análisis que usaremos.2.3 Obtenión y proesado de datos2.3.1 ObservaionesLas observaiones se realizaron en tres ampañas (en Junio/Julio de 2004, 2006 y 2007), oupandoun total de 8 nohes de telesopio en el TNG (Telesopio Nazionale Galileo, 3.6m), equipadoon NICS (Near Infrared Camera Spetrometer). Dado que tratamos de realizar un estudioestadístio, obtener una muestra lo más amplia posible es una de las prioridades. Dado queNICS es un instrumento de rendija larga, la estrategia observaional se basa en seleionarfuentes relativamente brillantes (mk <10), que observadas on uan rendija de 1” y un grisma debaja resoluión en la banda HK (ombinados nos ofreen R∼ 500) permiten realizar integradosrápidos (t≤240s), lo que maximiza el número de espetros obtenidos por nohe.Como se apreia en la tabla 2.1, dada la alta densidad estelar presente en el interior de la VíaLátea, sobre la rendija es habitual que aparezan -de forma aleatoria- estrellas de ampo (verFig. 2.4, dereha) que también usaremos para nuestro estudio, además de existir la posibilidadoasional de observar simultáneamente dos o más estrellas objeto.De todos los objetos seleionados en funión de su posiión en el DCM, hemos obtenido elsiguiente muestreo iniial de espetros:Estos 297 espetros no serán utilizados en su totalidad para los análisis posteriores. Dadoque el tiempo de integraión (siempre entre 30 segundos y 2 minutos) está alulado para laestrella objetivo, si las deteiones seundarias di�eren muho en magnitud, la señal a ruido
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Figura 2.2: Los diferentes apuntados de nuestro estudio espetrosópio. Con trazo rojo resaltadas las estruturasque intentamos estudiar.no será lo su�ientemente alta omo para poder realizar una medida satisfatoria de anhurasequivalentes; también es posible que no se trate de estrellas gigantes, bien porque se trate deuna enana erana intrínseamente roja y que por lo tanto pueda apareer en la zona del DCMoupada por nuestros objetivos o bien por tratarse de una estrella de ampo, uyo tipo espetrales a priori desonoido.2.3.2 Reduión de imágenesLa reduión se realizará de manera estándar. Como trabajaremos siempre on parejas de imá-genes, a partir de uya diferenia obtendremos los espetros de interés, no será neesario teneren uenta efetos de bias y orriente de osuridad, lo que simpli�a el proeso.A lo largo de las diferentes nohes de observaión se han prourado tomar imágenes deampo plano en el ielo, on las que, una vez ombinadas y normalizadas, se pueden minimizarlas inhomogeneidades en la respuesta del sistema, que pueden ser introduidas por la diferentesensibilidad de los píxeles del detetor, defetos en el sistema óptio, et. Como nuestro programaestá ompuesto por observaiones separadas varios años entre sí, el omportamiento del telesopiovaría entre ada una de las ampañas y por lo tanto será neesario realizar esta orreión demanera independiente para ada una de ellas.Dado que estamos realizando un estudio espetrosópio en el infrarrojo, es siempre neesario



2.3 Obtenión y proesado de datos 25Tabla 2.1: Número de apuntados y objetos obtenidos por nohe de observaión.Feha N. Apuntados N. Objetos Multiplexado25/06/04 20 37 1.8526/06/04 23 51 2.2227/06/04 17 36 2.1205/07/06 17 46 2.7106/07/06 16 49 3.0629/06/07 18 28 1.5630/06/07 13 26 2.0001/07/07 17 33 1.94Tabla 2.2: Distribuión de estrellas observadas en ada uno de los amposl(grados) N. est. objetivo N. est. ampo5 17 197 13 712 16 2115 16 1920 23 2426 29 1627 24 1832 22 23

Figura 2.3: Arriba: Ejemplo de espetro sin reduir. Nótese la ontribuión de la emisión (trazas vertiales) yabsorión (osureimiento entral) atmosférias. Abajo: El mismo espetro, totalmente reduido.tener en uenta la in�uenia de la emisión y absorión atmosféria sobre nuestros datos. Con el�n de minimizar el efeto de las líneas de emisión del ielo, se adopta una estrategia observaionalllamada abeeo (Fig. 2.4, panel izquierdo) que onsiste en realizar dos apuntados para adaobjeto, moviendo el telesopio una pequeña distania entre dos posiiones A y B a lo largo de ladireión marada por la rendija en un esquema ABBA (de ahí el nombre de abeeo).Si para ada uno de estos grupos de apuntados restamos las imágenes dos a dos (A-B y B-A),
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Figura 2.4: Izqda.: Esquema de una observaión on abeeo. Dha.: Resultado de realizar la resta de losdos apuntados de un esquema ABBA. Nótese ómo además de la estrella objetivo (los espetros más brillantes)apareen objetos de fondo.minimizaremos la señal del ielo, dado que éste oupa toda la rendija y está por tanto presentepor igual en ambas imágenes (que tienen el mismo tiempo de exposiión), mientras que los objetosse han desplazado aparentemente a lo largo de la rendija, de manera que sus espetros oupanposiiones diferentes sobre el detetor. Al realizar esta diferenia, obtendremos una traza positivay otra negativa (Fig. 2.4, panel dereho) para los objetos, mientras que la emisión atmosféria hadesapareido prátiamente en su totalidad. Además de las lineas de emisión, también se orrigela omponente difusa, que por lo general (al menos en nuestras esalas de tiempo) dependerádel azimut de la observaión, y por lo tanto su gradiente se orregirá al ombinar lo uatroapuntados.El último proeso de reduión que llevaremos a abo sobre la imagen 2D será la alibraión enlongitud de onda. A partir de los espetros de lámparas de alibraión (de argón en nuestro aso),para las que onoemos de manera muy preisa la longitud de onda de ada una de sus líneasespetrales, podemos derivar una funión que transforme los píxeles en la direión espetraldel detetor (en nuestro aso las olumnas) en su equivalente en angstroms. Dado que nuestrosistema tiene un grisma (la ombinaión de un prisma y una red de difraión en transmisión)omo elemento dispersor, su omportamiento es estable a lo largo de la nohe, por lo que onimaginar las lámparas al prinipio de la nohe sreá su�iente. Para el sistema TNG+NICS, lafunión de alibraión es de la forma:
λ = A + B · X + C · X2 + D · X3 (2.1)Donde X es la posiión en píxeles sobre la direión espetral y λ la longitud de onda resul-tante.Como se puede ver en la Fig. 2.5, a pesar de que en un sistema ideal la dispersión es onstantesobre todo el detetor, y por lo tanto una longitud de onda dada se proyetaría siempre sobrela misma olumna, en nuestro sistema hay una pequeña dependenia on la direión espaial(vertial), lo que se re�eja en el heho de que las líneas espetrales de la lámpara apareen omotrazas ligeramente urvadas. Por lo tanto, nuestra alibraión en longitud de onda ha de ser unafunión 2D que dé uenta de estos efetos; en nuestro aso se tratará de un polinomio de grado3 en la direión espetral y de grado dos en la espaial (ver Fig. 2.6).
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Figura 2.5: Espetro de una lámpara de alibraión.

Figura 2.6: Variaión de los dos primeros oe�ientes de alibraión (la longitud de onda mínima y la dispersiónespetral) a lo largo de la direión espaial. En rojo el mejor ajuste.Podemos usar las propias imágenes de la lámpara de Ar para omprobar la e�ienia de



28 Espetrosopía del interior galátio 2.3nuestra alibraión. Dado que onoemos la longitud de onda a la que se produe ada una delas líneas, alibrando la imagen y omparando el valor alulado on el teório obtenemos ladistribuión de diferenias de la Fig. 2.7. Como puede apreiarse en ella, la diferenia típia estápor debajo de los 3 angstrom, que equivalen a algo menos de un terio de píxel.

Figura 2.7: Histograma de la diferenia entre la longitud de onda alibrada y la telúria para las líneas espetralesde una lámpara de Ar. Aproximadamente, un píxel en la direión espetral equivale a 10 angstrom.2.3.3 Extraión de espetrosDebido a que trabajamos on fuentes puntuales, no estamos interesados en la informaión es-paial; podremos entones transformar nuestros espetros 2D en funiones unidimensionales,omprimiéndolos (realizando un promedio, por ejemplo) en la direión espaial. De esta man-era, a osta de perder informaión (que a nosotros no nos es útil), se onsigue mejorar la señala ruido de los datos resultantes.Para realizar este proeso, es impresindible por un lado estimar el anho de los espetrossobre la imagen, de manera que se pierda la menor señal posible a la vez que se evita introduiren el álulo ruido inneesario. También es ruial determinar de manera preisa la posiióndel espetro; en ondiiones ideales se trataría de una traza reta perpendiular a la direiónespetral, pero tal y ómo ya hemos visto, en el sistema real existen desviaiones de esta situaiónque han de ser uanti�adas.Para ambos álulos utilizaremos el mismo método: realizaremos suesivos ortes sobre laimagen a lo largo de la direión espetral, y en ada uno de ellos ajustaremos el per�l delespetro a una gaussiana (ver Fig. 2.8, panel superior). A partir de este ajuste obtendremosel anho aproximado del espetro (a partir de la σ de la gaussiana) y la posiión del entro delespetro (de la µ), que modelaremos on un polinomio de grado 2. Tal y omo se puede ver en



2.3 Obtenión y proesado de datos 29la Fig. 2.8, panel inferior, el ombado del espetro es pequeño (aprox. un píxel a lo largo de unamira). Siempre que trabajemos en las zonas entrales del detetor -en las que enontraremospor norma las estrellas objetivo del programa- esto es así, pero también estamos interesados endeteiones aleatorias, y muhas vees éstas se produirán era de los bordes del ampo, en losque los efetos de distorsión son muho mayores, y el álulo de la traza del espetro presentauna utilidad muho mayor.

Figura 2.8: Superior: Corte transversal a 1.67 µm de una de las imágenes, en el que se puede ver los per�les delas dos trazas. En rojo, el mejor ajuste gaussiano a ellas, del que obtendremos la anhura a media altura y elentro. Inferior: Variaión de la posiión del entro de la traza espetral positiva en funión de la longitud deonda. En rojo el mejor ajuste a un polinomio de grado 2.Realizaremos estos álulos para la traza positiva y negativa. Una vez que sabemos en quépunto de la imagen se sitúa el entro de ada una de ellas en funión de la longitud de onda,podemos extraer todo el �ujo del objeto, que onsideraremos que es el que se sitúa a ±4 · σ delmáximo. Restamos la traza negativa de la traza positiva y promediamos el resultado, obteniendoasí un valor de �ujo para ada longitud de onda.Realizando la ombinaión de las trazas positivas y negativas dentro de una misma imagen,obtenemos un bene�io adiional. El �ujo emitido por el ielo varía on el tiempo, e inlusoentre los apuntados onseutivos de una serie ABBA puede haber variaiones apreiables. Deesta forma, en la imagen difereniada (A-B) todavía habrá restos de la emisión atmosféria,que pueden presentarse omo uentas positivas o negativas dependiendo de en uál de las dosimágenes el �ujo era mayor (Fig. 2.9). Al difereniar de nuevo las trazas negativa y positiva deesta imagen, los residuos del ielo presentes en ambas se anelan, reduiendo la ontribuiónatmosféria al �ujo �nal.Además, nuestro estudio se entrará en las anhuras equivalentes de determinadas ara-terístias espetrales, dado que para una línea en absorión ualquiera la anhura equivalente se
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Figura 2.9: Histograma de la diferenia de dos apuntados en una serie ABBA. Como puede verse, todavía existeemisión atmosféria residual.de�ne omo:
EW =

∫ λ1

λ0

C(λ) − I(λ)

C(λ)
· dλ (2.2)Donde λ0 y λ1 son los límites que de�nen la línea espetral, C(λ) es la intensidad del ontinuointerpolada a la línea e I(λ) la intensidad de la línea. Esta funión es independiente de ualquierfator de esala para el �ujo, y por lo tanto no dependerá de las unidades que usamos. Porlo tanto no será neesaria una alibraión en �ujo absoluta y además podremos trabajar onespetros normalizados, lo que failitará el posterior proesado de los datos.Calularemos el fator de normalizaión reurriendo a una zona del espetro lo más libre delíneas posible, de manera que el valor del �ujo en ese punto no dependa de la omposiión dela estrella, por ejemplo, y sólo de su ontinuo, que estará relaionado on su magnitud/tiempode integraión. Para nuestros propósitos, seleionamos la región omprendida entre 2.10 y 2.12

µm.2.3.4 Correión de la absorión atmosfériaAdemás de la emisión, tanto difusa omo en líneas espetrales, que ya hemos orregido, en laatmósfera terrestre también se produen fenómenos de absorión, de nuevo difusa y en líneasespetrales, que hay que tener en uenta a la hora de analizar un espetro astronómio.Para alibrar esta absorión tenemos que reurrir a objetos seundarios, en nuestro aso es-trellas de tipo A0V, uya distribuión espetral de energía es onoida. Comparando su espetroobservado on el teório esperado, podemos estimar qué fraión de la radiaión, en funión de



2.3 Obtenión y proesado de datos 31la longitud de onda y la masa de aire, ha absorbido nuestra atmósfera, y orregir de estos efetosel resto de los espetros.Sabemos además que, para ualquier estrella se umplirá que:
Fi(λ) = F0(λ) · e−k(λ)·X (2.3)Donde Fi es el �ujo medido on nuesro instrumento, y F0 es el mismo �ujo antes de atravesarla atmósfera. De esta manera, para ada uno de los espetros de estrellas A0V, alulamos:

Corr(λ,X) = ln

(

Fn
V (λ)

Fn
A0V (λ,X)

) (2.4)Donde Fn
V es el �ujo normalizado de Vega (que usaremos omo patrón de estrella A0V) y

Fn
A0V el �ujo normalizado de una de las estrellas A0V. Para ada longitud de onda Corr(λ,X)varía de manera lineal de la masa de aire X, por lo que mediante un ajuste por mínimos uadradospodremos obtener un funional para ualquier masa de aire y longitud de onda, que nos permitiráorregir nuestros espetros de la absorión atmosféria.Para poder realizar el álulo anterior omparando las estrellas observadas on el espetrode Vega, es neesario previamente degradar su espetro a nuestra resoluión espetral. Además,a pesar de que se trata de estrellas del mismo tipo espetral, las líneas de absorión intrínseaspresentes en ada uno de los espetros (prinipalmente de hidrógeno) no han de ser iguales, ytambién existe un ligero desplazamiento relativo en longitud de onda, puesto que ada una deellas se moverá on veloidad diferente respeto al observador. Por fortuna, a nuestra resoluiónde trabajo y para espetros de tipo temprano (omo los de las enanas A0) estos dos últimosfatores son poo relevantes.De esta manera, y al no estar interesados en los valores absolutos de �ujo, nuestro métodosimplemente ompensa la absorión atmosféria diferenial a lo largo del rango de longitudes deonda, de manera que las zonas en las que la atmósfera es más opaa (la región en torno a 1.6µm)tienen una orreión mayor que aquellas en las que es más transparente (omo a 2.2 µm), queprátiamente no sufren ambio alguno (ver Fig. 2.10).Una vez que hemos alulado una expresión para Corr(λ,X) podemos omprobar la alidadde la orreión que se deriva de él. Para ello nos valemos de nuevo de las estrellas A0V, y paraada una de ellas alulamos su espetro orregido, que omparamos on Vega. La difereniapromedio entre ambos está representada en la Fig. 2.11. Podemos ver que hay regiones del rangoen las que la absorión atmosféria es muy fuerte, por lo que pequeñas variaiones de densidad,temperatura, et. dan lugar a ambios apreiables en la transmitania, y por lo tanto apareeun omportamiento fuertemente no lineal y de difíil alibraión. En el resto del espetro, sepuede observar que Corr(λ,X) mantiene las diferenias por debajo del 5%2, tal y omo se puedeapreiar también en el panel inferior de la �g. 2.12.
2En esta omprobaión no está inluido el error que puede introduir la posible diferenia que pueda existirentre la distribuión espetral de energía de nuestras estrellas de alibraión y Vega. En ualquier aso, omohemos disutido en seiones anteriores, la forma general del espetro no afetará a nuestros álulos de anhuraequivalente.
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Figura 2.10: Correión promediada (para todas las masas de aire) de la absorión atmosféria. En trazo dison-tinuo la región esogida para alular el fator de normalizaión, y que por lo tanto tiene una orreión 1. Contrazo rojo las zonas donde el omportamiento atmosfério es no lineal y en las que la orreión de los efetos deabsorión es más ompliada. 2.4 Resultados2.4.1 Cálulo de temperaturas, tipos espetrales y metaliidadesBasaremos nuestro estudio en el trabajo de Ramírez et al. (1997) y Frogel et al. (2001), artíulosque se entran en el estudio de tres araterístias espetrales muy prominentes en el infrarrojo,y de los uales se ofree aquí un resumen para introduir al letor las ténias que serán utilizadasposteriormente en el análisis de nuestros datos. Según estos autores, a partir de las bandas atómi-as de NaI y CaI y la moleular de 12CO(2,0), de�nidas según la Tabla 2.3, es posible estableeruna alibraión empíria para estrellas gigantes on la que podremos alular temperaturas, tiposespetrales y metaliidades.Estas tres bandas -puesto a la resoluión del estudio (en torno a R=1500) son el resultado dela mezla de líneas de diferentes elementos- tienen una fuerte dependenia on el estado físio-químio de la estrella que las produe. Así, en Ramírez et al. (1997) se onluye que es posiblede�nir una funión de las anhuras equivalentes de esas bandas, que nosotros por omodidadllamaremos lg, tal que:
lg = log

(

AE(CO)

AE(Ca) + AE(Na)

) (2.5)Y que es apaz de disriminar entre enanas y gigantes; para las primeras se umple que
−0.22 < lg < 0.06 y para las segundas 0.37 < lg < 0.61 (ver Fig. 2.13).En Ramírez et al. (1997) también se establee una relaión entre la anhura equivalente de la
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Figura 2.11: Diferenia promedio entre los espetros orregidos de absorión y el espetro de Vega. En las zonasde interés para nuestro estudio (ver Tabla 2.3), siempre estamos por debajo del 5%.

Figura 2.12: Resultado de la apliaión de la orreión al espetro de una estrella estándar, medido a 1.02 (trazonegro), 1.45 (trazo azul) y 1.99 (trazo rojo) masas de aire. En el panel superior se muestran las distribuionesoriginales, y en el inferior las orregidas.



34 Espetrosopía del interior galátio 2.4Tabla 2.3: De�niión de las bandas espetrales y sus zonas de ontinuo.Región λ0 (µm) λ1 (µm)Continuo Na (1) 2.191 2.197Continuo Na (2) 2.213 2.217Banda Na I 2.204 2.211Continuo Ca (1) 2.245 2.256Continuo Ca (2) 2.270 2.272Banda Na I 2.258 2.269Continuo 12CO(2,0) (1) 2.270 2.272Continuo 12CO(2,0) (2) 2.275 2.278Continuo 12CO(2,0) (3) 2.282 2.286Continuo 12CO(2,0) (4) 2.288 2.289Banda 12CO(2,0) 2.289 2.302

Figura 2.13: Variaión del parámetro lg on la temperatura para gigantes y enanas. Nótese omo ambas lasesde luminosidad presentan valores diferentes del parámetro (de Ramírez et al. 1997).banda de 12CO(2,0), el tipo espetral y la temperatura super�ial. Se veri�a que para estrellasgigantes (ver Fig. 2.14):
Teff = (5019 ± 79) − (68 ± 4) × AE (CO) (2.6)Si ahora denotamos el tipo espetral de una estrella según un entero G tal que G = 0 para lalase K0, G = 1 para K1, et., es posible relaionarlo on la temperatura efetiva de la estrella,puesto que para gigantes se umple (Ramírez et al. 1997):

Teff = 4565.3 − 142.8 × G + 3.8 × G2 (2.7)Así, a partir de las anhuras equivalentes de las bandas de NaI, CaI y 12CO(2,0) podemosdisriminar entre enanas y gigantes, y para estas últimas es posible derivar la temperatura efetiva
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Figura 2.14: Variaión de la temperatura efetiva on la anhura equivalente de la banda de 12CO(2,0) paragigantes y enanas (de Ramírez et al. 1997).y el tipo espetral.Frogel et al. (2001), realizando espetrosopia infrarroja on R∼1500 de estrellas gigantesesogidas en úmulos globulares de metaliidad onoida (del atálogo de W. E. Harris de 1996),alibró la relaión entre las anhuras equivalentes de NaI, CaI y 12CO(2,0) y la metaliidad.Para ada uno de los úmulos de la muestra (15 en total) se analizan los espetros de las gigantesmás brillantes (entre 6 y 10 por úmulo). La metaliidad promedio de las gigantes ha de serla del úmulo, por lo que es posible relaionar las tres anhuras equivalentes on el valor de[Fe/H℄. En Frogel et al. (2001) se ofreen 5 soluiones, en funión del grado del polinomio (1 ó2) y del número de parámetros utilizados: una dependenia pura on la anhura equivalente de
12CO(2,0), on las anhuras de las tres bandas o on las anhuras de las tres bandas además deel olor intrínseo y la magnitud absoluta de las estrellas.Como es de esperar, a medida que ree la omplejidad del funional, los residuos son adavez menores. A pesar de que para nuestras estrellas objetivo es posible derivar la extinión ya partir de ella las magnitudes absolutas y los olores intrínseos, nos limitaremos a usar lasoluión QQ3 (ver Fig. 2.15 y Tabla 2.4) propuesta en Frogel et al. (2006), en la que se deriva lametaliidad a partir de un polinomio de grado 2 que sólo depende de las anhuras equivalentesde las bandas de NaI, CaI y 12CO(2,0). Esto es así porque a pesar de que la soluión QQA9 (queusa además de estas tres entradas el olor y la magnitud) es más preisa (la diferenia promediode la metaliidad media derivada para los úmulos respeto a la medida por otros medios -segúnHarris 1996- es de 0.10 dex para QQA9 y de 0.11 dex para QQ3), la ganania en preisiónsería engullida por los errores introduidos en la derivaión de las anhuras equivalentes y en laestimaión de las extiniones a partir de los diagramas olor-magnitud.2.4.2 Medida de las anhuras equivalentesNuestros espetros están medidos on R∼500, mientras que las relaiones entre las anhurasequivalentes, temperaturas, tipos espetrales y metaliidades (Ramírez et al. 1997; Frogel et al.2001) están alibradas para espetros on R∼1500. Dado que estamos trabajando on estrellasgigantes de tipo tardío, que tienen temperaturas efetivas y gravedades super�iales bajas, y que
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Figura 2.15: Relaión entre la metaliidad obtenida a partir de los tres índies espetrales y las derivadas por Zinn& West (Harris 1996) para los úmulos globulares de Frogel et al. (2001). La línea de trazo ontinuo representa laidentidad, y las disontinuas denotan el intervalo de on�anza del 95%. Las barras de error muestran la dispersióna la hora de derivar la metaliidad promedio de ada úmulo a partir de los espetros de sus gigantes.nuestras bandas espetrales están en zonas del espetro muy pobladas, un ambio en la resoluióndel espetro puede afetar a la medida de las anhuras equivalentes; por un lado puede ensanharlas bandas de interés al ser imposible difereniarlas de otras líneas espetrales adyaentes y porotro el nivel general de ontinuo y la forma del mismo se verán afetados debido a que en el sedisolverán las líneas más débiles (ver Fig. 2.16).Primero será neesario determinar de manera preisa la resoluión de nuestro instrumento.Es de esperar que la resoluión de un espetrógrafo sea una funión de la longitud de onda, porlo que dependerá del régimen de trabajo. Para evaluar esta dependenia, utilizaremos en nuestroaso las líneas de emisión atmosférias, que omo se puede ver en la Fig. 2.8 están distribuidasa lo largo de todo nuestro rango espetral. Si realizamos suesivos ortes transversales sobreuna imagen y ajustamos ada una de las líneas de emisión omo a una gaussiana, del anhode éstas obtendremos una estimaión del elemento de resoluión ∆λ en diferentes longitudes deonda (Fig. 2.17).Si onsideramos que podemos resolver dos líneas siempre y uando estén separadas más de
2σ, del panel dereho de la Fig. 2.17 deduimos que NICS tiene un poder resolutivo medio enel rango de (1.4, 2.4)µm de 615, variando en el intervalo R⋐ (552, 663). Adoptaremos este valormedio omo nuestra resoluión de trabajo (on la que se realizan todos los álulos), a pesarde que por simpliidad, a lo largo del texto nos referiremos a estos espetros omo resoluiónR=500, dado que es la nominal del instrumento on el que fueron tomados.Para evaluar ómo afeta la resoluión a nuestras medidas, nos valemos de espetros sintétios(omo los de la seión 2.6.1); podemos degradarlos a R=1500 y a nuestra resoluión de trabajoy ver ómo este ambio afeta a las anhuras derivadas.



2.4 Resultados 37Tabla 2.4: Soluiones para la alibraión entre las anhuras equivalentes de NaI, CaI y 12CO(2,0) y la metaliidadpropuesta por Frogel et al. (2001). SoluiónLin. (LL1) Lin. (LL3) Lin. (LLA9) Cuad. (QQ1) Cuad. (QQ3) Cuad. (QQA9)Variable Coef. σ Coef. σ Coef. σ Coef. σ Coef. σ Coef. σConst. -1.706 0.075 -1.663 0.057 -1.451 0.180 -1.935 0.110 -1.811 0.074 1.097 1.160EW(NaI) � � 0.182 0.029 0.202 0.036 � � 0.389 0.065 0.130 0.091EW(NaI)2 � � � � � � � � -0.047 0.013 0.016 0.020EW(Ca) � 0.057 0.025 0.025 0.026 � � -0.030 0.051 0.058 0.056EW(Ca)2 � � � � � � � � 0.024 0.012 -0.004 0.014EW(CO) 0.063 0.005 0.027 0.005 0.026 0.005 0.106 0.015 0.043 0.013 0.028 0.016EW(CO)2 � � � � � � -0.002 0.001 -0.001 0.000 0.000 0.001(J-K)0 � � � � 0.749 0.230 � � � � 5.240 1.840(J-K)20 � � � � � � � � � � -2.313 0.930Mk � � � � 0.151 0.033 � � � � 1.182 0.400M2
k � � � � � � � � � � 0.147 0.034R 0.81 0.91 0.95 0.82 0.94 0.96Disp. � 0.13 0.12 0.16 0.11 0.10

Figura 2.16: Efeto de la resoluión sobre el espetro sintétio de una gigante. Las regiones sombreadas maranlas bandas (verde) y el ontínuo (negro) de la tabla 2.3.Podemos ver en las Figs. 2.18 a 2.20 ómo las tres bandas se omportan de manera lineal onel ambio de resoluión, partiularmente en el aso de 12CO(2,0). No es de extrañar puesto queésta es la más prominente de las tres, por lo que estará muho menos afetada por los ambios
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Figura 2.17: Izqda: Histograma de la anhura de las líneas de emisión (la σ del ajuste gaussiano). La línea detrazos representa el mejor ajuste, on µ = 14.5
◦A. Dha: Dependenia de la anhura on la longitud de onda. Lalínea de trazos representa el máximo del histograma, mientras que la de trazos y puntos el mejor ajuste lineal,on una pendiente de 5.7 ◦A·µm−1.

Figura 2.18: Izqda.: Relaión entre la anhura equivalente de NaI derivada on R=1500 y R=500 para los espetrosde LIRIS. Dha.: Diferenia, en tantos por iento, de la anhura derivada a partir de los espetros on R=500 y lamedida diretamente sobre los de R=1500. La línea de trazos representa el mejor ajuste gaussiano, on σ = 5.9%.de resoluión.Teniendo esto en uenta, optamos por apliar a estas dos bandas una transformaión li-neal para onvertir nuestras anhuras aluladas sobre espetros on R=500 a su equivalente enR=1500, según:
NaI : AE(1500) = 0.065 + 1.117 × AE(500)

CaI : AE(1500) = −0.035 + 1.049 × AE(500)
12CO : AE(1500) = 0.439 + 1.032 × AE(500)

(2.8)Mientras que para el NaI y la banda 12CO(2,0) las diferenias entre las anhuras derivadas apartir de espetros de resoluión R=500 y las medidas sobre R=1500 son por lo general menores
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Figura 2.19: Igual que la Fig. 2.18 pero para CaI. La dispersión en este aso es muho mayor que para las Figs.2.18 y 2.20, on σ = 13.8%.

Figura 2.20: Igual que la Fig. 2.18 pero para 12CO(2,0). En este aso, σ = 2.3%.del 10%, en el aso del CaI (Fig. 2.19), las desviaiones de la linealidad son mayores, llegandoal 30%. No obstante, onviene tener en uenta que, a la vista de la Tabla 2.4, esta banda esla que menos in�uenia tiene sobre la metaliidad, lo ual implia por un lado que es la quepresenta un omportamiento más onstante ante ambios en las ondiiones físias de la estrellay por otro que errores en esta transformaión de en torno a 0.5 ◦A suponen un ambio en el valorobtenido para la metaliidad entre 0.02 y 0.03 dex, lo que equivale a una impreisión del 10%aproximadamente.A la hora de estimar el error en la medida de las anhuras equivalentes nos valemos de aquellosobjetos -generalmente los más débiles- para los que tenemos más de un mosaio ABBA. Paraada una de las parejas AB derivamos un juego de anhuras, y vemos ómo varían para un mismoobjeto. Es onveniente tener en uenta que esta medida pone una ota superior al error. Losespetros sobre los que se realizarán los álulos son siempre al menos resultado de ombinar dosparejas AB, por lo que su señal a ruido será en promedio mejor que los usados para derivar el



40 Espetrosopía del interior galátio 2.4error. Obtenemos las siguientes dispersiones, en angstroms:
σ (NaI) = 0.32

σ (CaI) = 0.53

σ
(

12CO
)

= 1.02

(2.9)Si omparamos estos resultados on la distribuión de anhuras obtenida (ver Figs. 2.18a 2.20) podemos omprobar que los errores totales derivados de la estimaión de la anhuraequivalente están por debajo del 15% (teniendo en uenta que los valores medianos de las anhuras
<AE(NaI)>=2.72 ◦A, <AE(CaI)>=4.32 ◦A y <AE(12CO)>=18.57 ◦A).2.4.3 Filtrado de la muestraUna vez que hemos orregido los efetos de la resoluión espetral, el primer paso en el análisis delos espetros será determinar la lase de luminosidad de nuestros objetos. Dado que los métodosde Ramírez et al. (1997) y Frogel et al. (2001) sólo funionan para estrellas gigantes, es neesariogarantizar que muestra está ompuesta exlusivamente de estos objetos.A pesar de que haber esogido las estrellas objeto por su posiión en el DCM, en zonas quedeberían oupar gigantes, existen una serie de fatores que pueden oloar objetos de otro tipoen las mimas áreas. Enanas on un fuerte enrojeimiento o supergigantes más lejanas puedenapareer en el diagrama omo gigantes a la distania que nos interesa estudiar. Además, queremosanalizar también las estrellas de fondo que aen de manera aleatoria en nuestra rendija. Por esto,será neesario estableer una serie de �ltros adiionales que garantien la limpieza de la muestra�nal.Tal y omo hemos visto en la Se. 2.4.1, el parámetro lg nos permitirá separar gigantes deenanas. Para poder disriminar otros tipos estelares, es neesario reurrir a otras araterístiasdel espetro.Según Blum et al. (1996, 2003) existe una relaión entre las anhuras de CO y H2O. Laprofundidad de las bandas de ambas espeies depende de la temperatura efetiva, la gravedadsuper�ial y la lase de luminosidad. Empiriamente los autores enuentran que gigantes, supergi-gantes y estrellas variables de periodo largo (VPL) oupan zonas bien de�nidas en un diagramade H2O ontra CO. Para medir la absorión de ambas espeies se reurre a la expresión:

M =

(

1 − FM

Fcont

)

· 100 (2.10)Donde FM es el �ujo de una región representativa de la espeie M y Fcont el de una región deontinuo. Para el CO, se onsidera una banda de 0.015 µm entrada en 2.302 µm, mientras quesu ontinuo se deriva en un intervalo idéntio entrado en 2.284 µm.Para el H2O el proeso esligeramente más ompliado: la medida del ontinuo se obtiene mediante un ajuste uadrátioa dos regiones del espetro (una de ellas en la banda H) , en (1.68,1.72) y (2.20,2.29) µm. Enuna banda de 0.015 µm entrada en 2.0675 µm se ompara el �ujo del ajuste, que arateriza elontinuo, on el �ujo medido. Es onveniente notar que no se trata de una medida de anhuraequivalente, y que por lo tanto sus unidades no son de longitud de onda, sino perentiles, ademásde que al tratarse del oiente de dos regiones on el mismo tamaño (en longitud de onda) lamedida no estará afetada por efetos de resoluión (más allá de la disminuión en la señal aruido al realizar el álulo sobre un menor número de puntos).



2.4 Resultados 41Todas las VPL presentan una absorión de H2O mayor del 15%, mientras que las supergi-gantes umplen que su absorión de CO era mayor del 20%, además de estar ligada on la deH2O de la forma:
H2O < −5 + 0.5 × CO

Figura 2.21: Diagrama de H2O ontra CO. Las líneas disontinuas maran las zonas que oupan las VPL (onH2O>15%) y las supergigantes, on CO>20%.Derivados de la misma manera que para las anhuras de NaI, CaI y 12CO(2,0), los erroresobtenidos para estas dos medidas son σ(CO)=0.6% y σ(H2O)=1.6%.Tal y omo se puede apreiar en la Fig. 2.21, en nuestra muestra de estrellas no hay ningunasupergigante; esto es esperable dado que esta lase de luminosidad tiene asoiada una magnitudmuy alta, de manera que una de estos uerpos entre el observador y el entro galátio seríademasiado brillante para entrar en nuestra seleión, mientras que debido a la alta extiniónpresente en las latitudes galátias en las que trabajamos es poo probable que inluso una deestas estrellas situadas más allá del entro de nuestra galaxia sea visible.En uanto a las VPL, entre nuestros objetos enontramos 24 andidatas, 12 de las uales sonestrellas objeto, mientras que la otra mitad son deteiones aleatorias. Esto supone que en tornoa un 10% de las estrellas seleionadas pueden ser variables de periodo largo.De entre las estrellas que han pasasdo este primer �ltro, podemos separar las enanas de lasgigantes. Para ello reurrimos al parámetro lg. Como se muestra en Ramírez et al. (1997), lasgigantes umplen 0.3 < lg < 0.7. Si haemos propagaión de errores on los valores obtenidosen la Se. 2.4.2, obtenemos ∆lg = 0.07. Como se puede apreiar en la Fig. 2.22, mientras que ladistribuión de las medidas de H2O y CO hae que los errores de medida tengan poa in�ueniasobre el resultado del �ltrado, para lg la situaión es diferente, y una variaión de 0.07 en losumbrales de �ltrado puede provoar un ambio apreiable en la muestra resultante.
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Figura 2.22: Distribuión de H2O y lg. Las líneas vertiales denotan los umbrales de los �ltros en ambas magni-tudes. Con trazo disontinuo, el efeto de los errores de medida sobre éstos.Para solventar este problema, tratamos de onvertir el �ltro monodimensional sugerido enRamírez et al. (1997) en uno bidimensional, en el espaio (lg, [Fe/H℄). Dado que el álulo demetaliidades sugerido sólo es válido para estrellas gigantes y que esperamos que la muestra tengaun omportamiento normal, es de esperar que las enanas, aún teniendo valores de lg próximosal umbral de orte, tengan un omportamiento anormal en [Fe/H℄ que permita distinguirlas delas gigantes.
2.4.4 Análisis de onglomeradosEl análisis de onglomerados (lustering) es una ténia estadístia que permite detetar agru-paiones en un onjunto de datos. A partir de una distania d en el espaio n-dimensional delos datos, llamada funión de enlae, se busa una partiión de los datos en la que éstos esténdivididos de manera óptima en k onjuntos.Utilizaremos para ello el método de Ward (Ward, 1963), en el que se utiliza omo distaniala variaión de la suma uadrátia de errores ESS. Sean dos onglomerados X e Y on NX y
NY elementos xi; la distania d(X,Y ) entre los mismos se de�ne omo:
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d(X,Y ) = ESS(XY ) − [ESS(X) + ESS(Y )]

(2.11)
Donde ESS(XY ) es la suma uadrátia onsiderando los onjuntos X e Y omo uno solo.Los xi pueden ser esalares (en uyo aso | · | es el valor absoluto) o vetores n-dimensionales (| · |será entones la norma del espaio vetorial).El método de Ward es un método jerárquio de agrupamiento; se omienza on una partiión

P0 en la que ada uno de los datos forma un onglomerado independiente, y en ada iteraiónse unen los dos onjuntos más eranos para formar un nuevo onglomerado, hasta alanzar unapartiión Pk en la que todos los datos estén en un sólo grupo. Para determinar qué Pi es laóptima se representa la evoluión de la suma total de ESS para los i onglomerados en adapaso; aunque esta suma es monótonamente dereiente on el número de grupos, el deaimientode la suma presenta un ambio bruso de pendiente (ver Fig. 2.23). A partir de ese punto, elderemento del total de ESS se debe simplemente a que los onglomerados son ada vez menores,no a que estén ompuestos por agrupaiones más signi�ativas.En un prinipio seleionaremos los objetos que umplan 0.16 < lg < 0.84, que orrespondenon los umbrales de Ramírez et al. (1997) on un margen de 2σ sobre nuestros datos. Sobre estaseleión apliaremos el método de Ward en el espaio (lg,[Fe/H℄); tal y omo se puede ver en laFig. 2.23, la partiión óptima ontiene 6 onglomerados3.Una vez identi�ados los grupos, proedemos a estudiar su distribuión de lg (ver Fig. 2.24).Sólo existe un onglomerado (el primero) fuera de los límites estableidos, mientras que se reu-peran objetos (prinipalmente en los onglomerados 2 y 4) que hubiesen quedado fuera usandoel �ltrado tradiional.2.4.5 Tipos espetralesA la vista de las Eqs. 2.6 y 2.7, resulta evidente que G = f
[

√

AE(CO)
], y que por lo tanto esposible derivar el tipo espetral de una gigante a partir de la anhura equivalente de 12CO(2,0).Es posible evaluar este funional dado que tenemos un onjunto de estrellas (seleionadas enel atálogo Hipparos) de tipo espetral onoido, y ehando mano de la librería de espetros enel infrarrojo erano de Pikles (1998), para los que también se onoe esta medida. A la vistade la Fig. 2.25 paree adeuado suponer que el tipo espetral y la anhura equivalente estánligados mediante un polinomio de primer orden. Aunque a partir de las euaiones anterioresse puede resolver esta dependenia a partir de los álulos de Ramírez et al. (1997), dado quedisponemos de nuevas observaiones de estrellas uyo tipo espetral es onoido, además de las3Este método está sujeto a ierta subjetividad. No obstante, en este aso, inrementar o disminuir en uno elnúmero de onglomerados sólo ondue a que se agrupen los onjuntos más similares de la �g. 2.24 (5 y 6 ó 3 y6) o que algún outlier (omo el del sexto onglomerado) onstituya un nuevo onjunto en sí mismo, por lo queualquiera de los dos ambios no in�uiría en los análisis posteriores.
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Figura 2.23: Deaimiento de la suma total de ESS en funión del número de onglomerados en los que se partiionala muestra.que extraemos de la bibliotea de Pikles, podemos depurar estos álulos, y apliando mínimosuadrados obtenemos:
G = −19.06 + 6.49 ·

√

AE(CO) (2.12)Conviene notar que, aunque segúna las euaiones 2.7 y 2.6 la relauón entre G y la anhuraequivalente debería ser de la forma G = A × AE(CO)2 + B × AE(CO) + C, pero on nuestrapreisión y nuestro rango de datos, la adiión del segundo término no produe un mejor ajuste,y por lo tanto adoptamos la expresión 2.12, más simple.La diferenia entre el grupo derivado a partir de la anhura equivalente y el valor de refereniasigue aproximadamente na distribuión gaussiana de σ = 1.8, tal y omo se puede ver en la Fig.2.262.4.6 TemperaturasTal y omo muestra la Fig. 2.14, existe una relaión entre la temperatura y la anhura equivalentede 12CO(2,0) (Eq. 2.6. Utilizando de nuevo nuestras medidas de estrellas de Hipparos y lalibrería de Pikles, para las que se puede derivar la temperatura efetiva utilizando la Eq. 2.7,además de los datos originales de Ramírez et al. (1997) obtenemos la Fig. 2.27, y el siguienteajuste:
Teff = 5425.5 − 91.2 · AE(CO) (2.13)La diferenia entre la temperatura derivada a partir de la anhura equivalente y el valor dereferenia sigue aproximadamente na distribuión gaussiana de σ = 148, tal y omo se puede ver
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Figura 2.24: Diagrama de ajas (o boxplot) para los onglomerados detetados on el análisis de Ward en(lg,[Fe/H℄). Cada una de los retángulos representa la distribuión de lg para un grupo. El lado inferior mara elprimer uartil, el superior el terero y el grazo grueso interior la mediana. Los puntos situados por enima y pordebajo de las barras de error (que reogen la totalidad de la distribuión) son valores estadístiamente atípios(outliers). Los trazos horizontales representan los umbrales de Ramírez et al. (1997) modi�ados según el errorde nuestra estimaión de lg.en el panel izquierdo de la Fig. 2.28.Las diferenias entre la expresión anterior y la Eq. 2.6 van muho más allá de lo que loserrores podrían expliar. A la vista de la Fig. 2.27 podría pareer que nuestro método paraderivar las anhuras equivalentes tiende a subestimar las de las estrellas más frías (a exepiónde los dos puntos que presentan un valor anormalmente alto de AE(CO)), que tendrían lasanhuras equivalentes mayores.Tal y omo se puede ver en el panel dereho de la Fig. 2.28,para Teff < 3800 las estimaiones de temperatura sobrestiman su valor, lo que estaría asoiadoon una medida de anhura equivalente demasiado pequeña. No obstante, no paree haber unadependenia lara de la diferenia en temperatura on respeto a la anhura equivalente (Fig.2.29). No obstante, tal y omo se apreia en el panel la Fig. 2.20, las diferenias en AE(CO) másgrandes esperables están en torno a ∼ 5
◦A, lo que supondría una deremento en la temperaturade ∼ 300K, su�iente para expliar la mayoría de la variaión visible.2.4.7 MetaliidadesSin duda el parámetro en el que estamos más interesados es la metaliidad, que nos dirá uánproesado está el material que ompone la estrella. Esto, entre otras osas, nos permitirá inferirinformaión sobre el entorno en el que ésta se ha formado, pues a medida que se sueden genera-iones de estrellas, el ontenido metálio del medio interestelar se irá inrementando, de maneraque a traves de este parámetro podemos disriminar entre poblaiones originadas en lugares on
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Figura 2.25: Relaión entre G y p

AE(CO) para el onjunto de estrellas de tipo espetral onoido. La líneareta mara el mejor ajuste (Eq. 2.12).

Figura 2.26: Izqd.: Histograma de la diferenia entre el tipo espetral de referenia y el derivado a partir deAE(CO). La linea de trazos mara el mejor ajuste gaussiano (µ = −0.42, σ = 1.81). Dha.: Variaión de estadiferenia on respeto al tipo espetral de referenia.diferente historial de formaión estelar.Con la alibraión QQ3 de la tabla 2.4 podemos alular la metaliidad, expresada omo laabundania de hierro on respeto a la solar, [Fe/H]. Obtenemos los resultados de la �g. 2.30.A pesar de que no disponemos un juego de estrellas on metaliidad alibrada, podemosestimar la indeterminaión en este parámetro propagando las desviaiones de la expresión 2.9.Obtenemos que el error promedio:
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Figura 2.27: Relaión entre Teff y AE(CO). Los írulos representan las estrellas de nuestra muestra de están-dares, los asterisos las medidas de Ramírez et al. (1997) y los rombos las derivadas de la librería de Pikles.La línea sólida mara el ajuste de Ramírez et al. (1997) (Eq. 2.6), mientras que la de trazos el mejor ajuste alonjunto de todos los datos (Eq. 2.13).

Figura 2.28: Izqd.: Histograma de la diferenia entre la temperatura efetiva de referenia y la derivada a partirde AE(CO). La linea de trazos mara el mejor ajuste gaussiano (µ = −10.7, σ = 147.8). Dha.: Variaión de estadiferenia on respeto a la temperatura efetiva de referenia.
∆([Fe/H]) = 0.2 (2.14)Conviene notar que este valor sólo representa la inertidumbre asoiada al proeso de obten-ión de las anhuras equivalentes, y no tiene en uenta ualquier posible desviaión sistemátiapresente en la alibraión de la tabla 2.4.
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Figura 2.29: Diferenia entre la temperatura de referenia y la derivada on la anhura equivalente de 12CO(2,0)frente a ésta para nuestros datos y los de la librería de Pikles.

Figura 2.30: Histograma de metaliidad para la muestra �ltrada.2.5 Disusión2.5.1 Distribuión de metaliidad en el interior de la Vía LáteaEstamos interesados en estudiar ómo varía la metaliidad a lo largo de las estruturas que estu-diamos (barra y bulbo). El diagrama de ajas de la Fig. 2.31 muestra ómo varía la distribuión



2.5 Disusión 49de metaliidades en funión de la longitud galátia. Los ampos más eranos al entro (a ex-epión de l = 5◦) presentan una metaliidad media mayor que los más externos, lo que resultapartiularmente evidente en el aso de l = 32◦, que previsiblemente estaría situado en el diso.
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Figura 2.31: Variaión de la metaliidad on la longitud galátia. Las absisas se utilizan para etiquetar losdiferentes grupos y no están a esala.A pesar de que las diferenias entre ampos adyaentes en longitud galátia es muy pequeña,si tomamos omo valor pivotal l = 20◦ y omparamos las funiones de distribuión f([Fe/H]|l >
20◦) y f([Fe/H]|l < 20◦) obtenemos que ambas son diferentes; un test de Kolmogorov-Smirno�rehaza la hipótesis de que vengan de la misma distribuión padre on p = 0.88. Si exluimos
l = 5◦, entones la separaión es muho más lara, on p = 0.98, y si dejando fuera el ampode diso (l = 32◦) el p-valor se sitúa en 0.91. Existen motivos por lo tanto para a�rmar que laspoblaiones estelares subyaentes en ambas zonas son diferentes.Wozniak (2007) demuestra que las barras son meanismos de mezla muy efetivos. En sussimulaiones, estrellas situadas exlusivamente en los extremos de la barra apareen uniforme-mente distribuidas a lo largo de ésta en unos poos ientos de mega-años. Dado que los tiposestelares on los que trabajamos orresponden a estrellas de tipo tardío, uya edad ronda losgiga-años, sería de esperar que su distribuión fuese homogénea a lo largo de nuestras regionesde estudio, dominadas por estrellas perteneientes a la barra.La distribuión de metaliidades (Fig. 2.30, panel izquierdo), paree sugerir la existeniade ierta trimodalidad en ésta. Si repetimos el análisis llevado a abo en la Se. 2.4.4, peroexlusivamente sobre [Fe/H℄, obtenemos la distribuión de grupos de la Fig. 2.32, panel derehoy la tabla 2.5. Apareen uatro onglomerados; dos de ellos, entrados en [Fe/H℄= −0.15 y −0.40ontienen más de dos terios de la muestra, además de presentar una desviaión típia muho



50 Espetrosopía del interior galátio 2.5

1 2 3 4

−
1.

5
−

1.
0

−
0.

5
0.

0

Conglomerado

[F
e/

H
]

Figura 2.32: Análisis de onglomerados sobre la distribuión de metaliidades de la �g. 2.30, en el que apareenlos tres grupos sugeridos por el histograma, además de un uarto onglomerado que ontiene los valores másextremos de metaliidad, muy era de los límites de apliabilidad de la alibraión de Frogel et al. (2001) (verFig. 2.15).menor que los otros dos grupos (están por lo tanto más onentrados), que tienen un valor mediode metaliidad más bajo y una dispersión mayor. En partiular, el grupo 1 presenta valores muyeranos a los límites de apliabilidad de la relaión empíria de Frogel et al. (2001) (ver Fig.2.15) por lo que lo exluiremos de análisis posteriores.Además de en metaliidad, podemos araterizar estos grupos también en magnitud, olory tipo espetral (a través del parámetro G), además de omprobar qué fraión de estrellasde ampo y estrellas objetivo hay dentro de ada uno. Tal y omo vemos en la Fig. 2.33, elonglomerado 2 destaa por la alta fraión de estrellas de ampo que ontiene, además de quesus estrellas son por lo general de tipo más temprano que las de los otros dos onjuntos. Aunquees difíil asegurar que las distribuiones en magnitud de los tres sean diferentes, las estrellasdel primero también pareen ser ligeramente más brillantes. El uarto onglomerado, que seorrespondía on las estrellas más metálias de la Fig. 2.32 está ompuesto por elementos quetienden a ser de tipo más tardío y a estar más enrojeidos que el resto de la muestra.Dado que entones estos grupos representan a poblaiones estelares diferentes, podemosanalizar ómo están distribuidas en funión de la longitud galátia (Fig. 2.34). Vemos quepara los ampos interiores (exluyendo l= 5◦) la poblaión dominante es la del grupo 4 (el másmetálio), y a medida que nos vamos alejando del entro de la Galaxia, la fraión de estasestrellas deae (en l= 32◦ es prátiamente nula); en l= 15◦ su porentaje es ya igual al de miem-bros del onglomerado de metaliidad media (el número 3), que se onvierte en el dominante enlas zonas exteriores. Los objetos menos metálios de la muestra pareen estar distribuidos demanera más o menos uniforme a lo largo de todas las regiones estudiadas, aunque en l= 32◦ y



2.5 Disusión 51Tabla 2.5: Conglomerados sobre la dist. de metaliidad.Conglomerado <[Fe/H℄> σ([Fe/H℄) N1 -1.52 0.20 42 -0.79 0.17 493 -0.40 0.08 704 -0.15 0.07 48
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Figura 2.33: Fila superior: Distribuiones de magnitud y olor para ada uno de los tres onglomerados de la Fig.2.32. Fila inferior: Distribuión de tipo espetral y fraión de estrellas de ampo inluidas en el análisis.l= 5◦ su fraión aumenta de manera signi�ativa.Como hemos visto, el porentaje de objetivos y deteiones asuales es diferente en adauno de los onglomerados, efeto que podría afetar a las distribuiones de las Figs. 2.31 y2.34. Podemos dividir nuestra muestra en estrellas de ampo y estrellas objetivo y ver ómose distribuyen en magnitud y metaliidad on la longitud galátia (Fig. 2.35). Lo primeroque llama la atenión es el heho de que todas las medidas en l= 5◦ son signi�ativamente másbrillantes (partiularmente las objetivo) que en el resto de los ampos salvo l= 32◦. Podemos
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Figura 2.34: Fraión de estrellas perteneientes a ada uno de los agrupamientos de la Fig. 2.32 (indiadosentre paréntesis) en funión de la longitud galátia. Las barras de error están aluladas asumiendo que laprobabilidad de que una estrella a una determinada longitud galátia perteneza a un determinado onglomeradoes lo su�ientemente pequeña para que el onteo de asos siga una distribuión poissoniana.aeptar que, dado que el riterio de seleión ha sido el mismo para todos los ampos (y por lotanto los porentajes de los distintos tipos espetrales deberían ser similares en ada muestra),en promedio la magnitud puede servirnos omo una estimaión de la distania. Así vemos quea medida que nos movemos haia longitudes menores, la magnitud mediana de la muestra esada vez mayor, indiando que nuestras estrellas están más lejos, hasta que en l= 5◦ se rompe latendenia y tenemos un onjunto de medidas similar (en magnitud y metaliidad) al que tenemosen l= 32◦, que muestrea el diso interno.Aunque es muho menos evidente, se podría haer un razonamiento similar para la distribu-ión en olor. Suponiendo que la distribuión de poblaiones es más o menos igual en todoslos ampos, el enrojeimiento medio nos dará una idea de la extinión, y por lo tanto -grossomodo- la distania. Para las estrellas de ampo se apreia laramente (en el aso de las objetivotambién se puede ver que los valores más altos de enrojeimiento están siempre en las longitudesmenores) que los objetos en l= 12◦ y 15◦ son más rojos que en longitudes mayores. El ampo enl=5◦ presenta de nuevo un omportamiento anormal, y el heho de que en l= 7◦ sólo haya dosdeteiones fortuitas (Tabla 2.6) hae imposible extraer alguna onlusión de ellas. Comparandoademás on la distribuión de las estrellas objeto, vemos que para ada longitud galátia elequivalente de ampo es similar o más rojo.Resumiendo:
• A medida que nos desplazamos haia longitudes galátias menores, las estrellas son másdébiles y están más enrojeidas, por lo que en promedio estarán más lejos.



2.5 Disusión 53Tabla 2.6: Número de estrellas por longitud galátia.l (deg) Objetivo Campo Total5 6 6 127 10 2 1212 10 11 2115 13 9 2220 16 12 2826 22 8 3027 18 7 2532 12 5 17
• En l= 5◦ la muestra está ompuesta exlusivamente por estrellas de magnitud exepional-mente baja.
• En ada longitud galátia, las estrellas de ampo son tan o más rojas que las objetivo, ysus magnitudes tienden también a ser mayores.Esto último nos permite asegurar la integridad del análisis ombinado de las Figs. 2.31 y 2.34.Las estrellas de ampo muy probablemente estén en los alrededores de las objetivo, dado quenuestra muestra está libre de enanas (una enana partiularmente enrojeida sería indistinguiblede nuestras estrellas en un diagrama (mK , JK)), y es muy poo probable que una gigante deldiso galátio se pueda olar en las muestras del interior galátio, dado que la diferenia enmagnitud debería de ser muy grande para ompensar la diferenia de distania.El aso de l= 5◦ puede ser un ejemplo de esto. Dado que para optimizar el tiempo de tele-sopio, de entre la muestra se observaron primero las estrellas más brillantes -y que por lo tantorequieren un tiempo de exposiión menor- para posteriormente ir desendiendo en magnitud.En este ampo (Tabla 2.6) sólo hay 6 estrellas objetivo, por lo que el muestreo estará muy ses-gado haia las magnitudes más brillantes. Además, dado que la eleión de la estrella objetivoondiiona las posibles deteiones en un determinado apuntado (que han de tener una magnitudsimilar o menor para apareer on su�iente señal a ruido) este efeto se transporta también aéstas.2.5.2 Relaión on la estrutura interna de la Vía LáteaEn la Fig. 2.32, el onglomerado on las estrellas más metálias presenta un valor medio de [Fe/H℄de −0.15 dex, similar -dentro de los márgenes de error- a los valores medios de metaliidad parael bulbo galátio medidos por Molla et al. (2000) o Shultheis et al. 2003 (en torno a -0.25dex). Los miembros del grupo 3 tienen una metaliidad media de -0.4 dex, muy similar a laque Nordström et al. (2004) enuentran para el diso interno, -0.37 dex a 5.5 kp del entrogalátio. El grupo menos metálio de los tres es de más difíil lasi�aión; aunque Beers et al.(2005) enuentran que la distribuión de metaliidades del halo tiene dos máximos en torno a-2.0 dex (que quedaría fuera de nuestro rango de estudio) y -0.8 dex (frente a los -0.79 dex delonglomerado 2), la densidad de estrellas del halo que uno esperaría enontrar era del plano esdemasiado baja omo para justi�ar el tamaño de nuestra muestra. Juri¢ et al. (2008) alulan
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Figura 2.35: Distribuión de magnitud (superior), olor (medio) y metaliidad (inferior) para las estrellas objetivo(izqda.) y las de ampo (dha.). En l= 7◦ sólo hay dos estrellas de ampo.



2.5 Disusión 55un fator de normalizaión loal para el halo respeto al diso �no del 0.5%, lo que para nuestramuestra supondría en torno a una estrella.En ualquier aso, si identi�amos el grupo 4 on el bulbo y el grupo 3 on el diso, la Fig.2.34, dado que el primero tiene un eje mayor de 3 kp y forma un ángulo on la línea que une elSol y el entro galátio entre 20◦ y 35◦ (López-Corredoira et al. 2000, 2005), su límite estaríaentre l=11◦ y l=17◦, es neesaria la existenia de un meanismo que transporte estrellas desdeestas longitudes hasta l=27◦ y no más allá. La respuesta lógia a esta neesidad es una barralarga omo la desrita en Hammersley et al. (2000) y López-Corredoira et al. (2007), que onun semieje mayor de 4 kp y un ángulo de 43◦ satisfae estos requerimientos.Esta estrutura dominaría, en el plano, el interior de la Vía Látea (fuera de los 500 pentrales) y por lo tanto podemos asumir que la mayoría de nuestras estrellas perteneen a ella.Así podemos transformar la longitud galátia en radio galatoéntrio, tal y omo se puede veren la Fig. 2.36. Como ya hemos visto antes, las barras de este tipo son meanismos de mezlamuy efetivos, por lo que sería de esperar una distribuión homogénea de metaliidad a lo largode ualquiera de sus ejes. Pero dado que en funión de la longitud galátia domina una u otraomponente, y ada una tiene una diferente poblaión, surgen las variaiones apreiables en lasFigs. 2.32 y 2.36.

Figura 2.36: Variaión de la metaliidad mediana on el radio galatoéntrio, asumiendo una barra de 45◦. Lasbarras de error representan la desviaión típia de la muestra en ada longitud galátia. Los asterisos maranla metaliidad media para el diso según el atálogo Geneva-Copenhagen (Nordström et al. 2004) y los rombossegún Roha-Pinto et al. (2006).Tal y omo se puede apreiar en la Fig. 2.34 además de transportar estrellas del bulbo fuerade él, la barra también introdue material en las partes más internas de la Galaxia. Al menosun 30% de las estrellas on l< 12◦ tienen metaliidades similares a las del diso interno. Resultalógio pensar que parte de éstas serán apturadas por el bulbo, al igual que suede en el aso



56 Espetrosopía del interior galátio 2.6ontrario. La distribuión de metaliidad en el bulbo es una de las herramientas básias paraentender su historia de formaión (Minniti, D., & Zoali, M. 2008, por ejemplo), por lo que laposible ontaminaión de estrellas de la barra ha de ser tenida en uenta, partiularmente uandotienen historias de formaión tan dispares. Mientras que el esenario más aeptado postula quelos miembros del bulbo provienen de un únio brote rápido de formaión, la barra presenta unaformaión estelar más ontinua.Aunque el meanismo de formaión de esta última no esté laro, al estar onstreñida en elplano (López-Corredoira et al. 2007 presentan una altura de esala de ∼150 p) y dado que laextensión vertial de las barras es un indiador de su edad (Gadotti, D. A., & de Souza, R. E.2005) es una probable que se trate de una estrutura relativamente reiente formada a partirestrellas del diso �no (que se han ido generando a lo largo del tiempo de manera ontinua).En aso de no ser así, y tratarse de una omponente de la galaxia más antigua, su interaióndinámia on el anillo de material interestelar de R∼ 5kp que rodea el interior galátio disparala formaión estelar, tal y omo se puede apreiar a partir de la distribuión de máseres demetanol (que la trazan, Pestalozzi et al. 2007), o on la sobredensidad de estrellas jóvenes visibleen torno a l= 27◦ (Garzón et al. 1997).2.5.3 ConlusionesDel trabajo aquí desrito podemos extraer onlusiones tanto de aráter ientí�o omo ténio.Por un lado hemos iniiado la araterizaión de la omponente estelar de la barra, que se on-�gura omo un uerpo extenso, apaz de funionar omo un meanismo que transporta material,tanto estelar omo gaseoso, entre las partes más internas del diso hasta el entro mismo de laVía Látea.Pero además este estudio supone un ensayo y primer paso en una línea de trabajo queulminará on GALEP, el atálogo espetrosópio que será llevado a abo on EMIR y GTC.Hemos demostrado que los muestreos espetrosópios son apaes de aportar informaión sobrelas estruturas a gran esala de nuestra Galaxia, inluso a bajas resoluiones, además de ensayaralgunas de las ténias que apliaremos en posteriores fases del programa.También se hae patente que par profundizar en el estudio de las omponentes estelaresde bulbo y barra, es neesario, además de inrementar el tamaño de la muestra, inferir otrosparámetros físios. Uno de los que tiene mayor interés es la abundania de elementos alfa; éstosson inyetados en el medio interestelar por medio de diferentes proesos, y por lo tanto nospermitirán estudiar la historia de formaión estelar de estas estruturas. Esto será imposible sinreurrir a mayores resoluiones espetrales y a ténias de análisis más omplejas.2.6 Trabajo futuroComo hemos indiado antes, el primer paso para ello será trabajar sobre espetros de mayorresoluión; usaremos para ello LIRIS, un espetrosopio infrarrojo emplazado en el WilliamHershel Telesope, que es apaz de alanzar R=2500 en la banda K. Como hemos visto, esposible extraer gran antidad de informaión físia analizando las anhuras equivalentes de iertaslíneas -o en este aso bandas- espetrales. Mientras que el método resulta muy apropiado parael tipo de observaiones disponibles, en las que la mayoría de las líneas tienen un anho menordel elemento de resoluión (∼ 10
◦A), al utilizar instrumentos más �nos (omo LIRIS o EMIR), esneesario plantear otro método de análisis para optimizar el aprovehamiento de los datos.



2.6 Trabajo futuro 57Dado que el tipo de estrellas on el que trabajamos tienen una temperatura baja, su espetroinfrarrojo está poblado de líneas atómias y moleulares; el entrarse en unas uantas de ellassupone despreiar parte de la informaión ontenida en el rango de longitudes de onda de trabajo.Además, dado que nuestra resoluión (R=2500) sigue siendo baja, parte de estas líneas estarándifuminadas en el ontínuo, afetando a la forma de éste.Por todo esto, proponemos omo método de trabajo la omparaión direta de nuestros es-petros sobre todo el rango de λ on modelos sintétios (omputados on el algoritmo PHOENIXde Haushildt, 1992) degradados a la resoluión de nuestros datos. El álulo de ada uno deellos es un proeso gravoso en tiempo, por lo que a partir de una malla pre-existente de algo másde 40000 espetros (alulados para un determinado juego de valores de Teff , [Fe/H], [α/fe]y log(g)) onstruiremos un interpolador (usando PCA y redes neuronales) apaz de alular enpoo tiempo un modelo on unos parámetros arbitrarios (inluso extrapolando fuera de los va-lores del onjunto iniial), on el que onvertimos el espaio de parámetros iniial, disreto, enuno ontinuo.Sobre él realizaremos una inversión bayesiana, método on el que no sólo enontraremos elmodelo más aorde on nuestro espetro a analizar, sino que además nos permitirá estudiar lasdistribuiones de probabilidad de los parámetros iniiales; así podremos emitir juiios sobre lainformaión que se puede extraer de ada espetro, identi�ado por ejemplo degeneraiones enel espaio de parámetros, además de extraer de manera natural intervalos de on�anza indepen-dientes para ada uno de los resultados.2.6.1 PHOENIX: Código de síntesis espetralParar determinar los parámetros estelares de interés, ompararemos nuestras observaiones onlos modelos sintetizados on el ódigo Phoenix (Haushildt, 1992; 1993; Allard et al. 2001 yreferenias ontenidas). Brevemente, Phoenix es un ódigo para la generaión de atmósferasestelares multipropósito, apaz de sintetizar espetros para enanas de tipos A a T, gigantes,estrellas jóvenes de tipo O a B, supernovas, et.Se trata de un ódigo 1D plano-paralelo que asume simetría esféria, inluyendo varios mi-llones de líneas atómias y moleulares que pueden estar o no en equilibrio termodinámio loal.Phoenix es apaz de sintetizar espetros desde el ultravioleta al radio para ualquier resoluión.A pesar de tratarse de un ódigo paralelizado, los tiempos típios para generar un espetrosintétio son de varios segundos. Como hemos visto en la seión anterior, para esoger elespetro que mejor desribe nuestras observaiones será neesario omputar numerosos modelos(para integrar la distribuión posterior para ada uno de los parámetros libres), on lo ualutilizar diretamente el ódigo sería muy lento.Utilizaremos entones una malla de modelos preompilada, la sintetizada para GAIA (Brott& Haushildt 2005), que ubre ampliamente el espaio de parámetros esperado para nuestramuestra de estrellas. Se trata de un onjunto de más de 40000 modelos, que umplen:
2000 < Teff < 10000 K

−0.5 < log(g) < 5.5

−4.0 < [Z/H] < 0.5 dex

−0.2 < [α/H] < 0.8 dex

(2.15)



58 Espetrosopía del interior galátio 2.6Los modelos están omputados a intervalos de 100 K, 0.5 en gravedad super�ial y metalii-dad y 0.2 dex en inremento de elementos alfa. Este último parámetro (también onoido omoalpha enhanement) nos da la fraión de abundania de los prinipales elementos alfa (O, Ne,Mg, Si, S, Ca y Ti) on respeto a la solar. Además, están muestreados ada 2 ◦A; esta resoluión,aunque su�iente para generar fotometría sintétia realista, es demasiado baja para la ompara-ión on nuestros espetros o para el estudio del omportamiento de las anhuras equivalentes(Brott & Haushildt 2005). Aún así, nos permitirá haer una prueba de onepto sobre nuestrométodo de inversión y obtener algún resultado preliminar.La obertura en longitud de onda va desde el ultravioleta al infrarrojo medio (de la quenosotros sólo usaremos la fraión on 2 < λ < 2.5µm) y los modelos están sintetizados onun paso de 2 ◦A. En prinipio esta resoluión es demasiado grosera para realizar estudios deabundanias detallados, pero nos servirá omo prueba de onepto para el método a desarrollar(que no dependerá de los modelos) previa a la síntesis de una nueva malla adeuada a nuestrasneesidades, tanto en resoluión espetral omo en la obertura del espaio de parámetros.Por simpliidad, además, todas las atmósferas están aluladas para 1 M⊙; esto no es pre-oupante puesto que la mayoría de nuestras estrellas tendrán masas no demasiado diferentes, yademás, omo se detalla en Lançon et al. (2007) la diferenia en los espetros sintetizados onesta masa y on valores mayores (de 15 M⊙) sólo son importantes para log(g) < −1.0, valormuho menor del esperado para asi todas nuestras observaiones, que por estar seleionadassobre un diagrama olor magnitud serán en su mayoría gigantes on 0 < log(g) < 3.Aunque intentaremos reuperar los uatro parámetros, omo se puede apreiar en las �gs.2.37 y 2.38, no todos afetan de la misma manera a la forma general del espetro sintetizado.Mientras que la temperatura y la gravedad super�ial modi�an notablemente el aspeto delmodelo (pues la temperatura afetará la forma general del ontinuo y ambos ontribuirán alnúmero e intensidad de las líneas de absorión visibles) otros omo la metaliidad y la abundaniade elementos alfa provoan una variaión en los resultados muho más somera, de manera queel ruido de los espetros observados empezará por ompliar la inversión de estos dos últimos,mientras que será más ompliado que impida la determinaión de los anteriores.2.6.2 BIQUINI: Código de inversión e interpolaión en el infrarrojoComputar ada uno de los modelos de PHOENIX es ostoso en tiempo de proesador, y por lotanto la malla de modelos sólo muestrea los parámetros físios en determinados valores. Parapoder omparar nuestros espetros observados on estos modelos, neesitamos entones unamanera de interpolar de manera efetiva las síntesis espetrales.Para haer esto y a la vez inferir los valores de (Teff , [Fe/H], [α/fe], log(g)) que mejorreproduen nuestras observaiones, en olaboraión on A. Asensio Ramos hemos desarrolladoel ódigo BIQUINI (Bayesian Inferene and QUik Interpolator for the Near Infrared).Para invertir los valores de (Teff , log(g), [Fe/H], [α/H]) asoiados a una de nuestras observa-iones neesitamos ompararla on un gran número de espetros, que obtendremos interpolandoentre los modelos omputados on PHOENIX. Para ello usaremos una ombinaión de PCA yredes neuronales (ver apéndie B para una pequeña introduión).A pesar de que, omo se puede apreiar en la �g. 2.37, los espetros pueden llegar a serbastante diferentes entre sí, lo ierto es que la mayoría de ellos son bastante pareidos, al es-tar dominados por la variaión de temperatura -que ontrola la forma del ontinuo- y ser elresto de los parámetros perturbaiones sobre ésta. Por esto, si a nuestros modelos (original-



2.6 Trabajo futuro 59

Figura 2.37: Efeto de la variaión de los parámetros indiados en el sobretítulo de la grá�a. Todos los modelosomparten [Fe/H ] = 0.0 y [α/H ] = 0.0. En el superior se mantiene Teff = 4000 K mientras que en el inferior,
log(g) = 2.0. Los espetros han sido degradados a la resoluión de LIRIS.
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Figura 2.38: Efeto de la variaión de los parámetros indiados en el sobretítulo de la grá�a. Todos los modelosomparten Teff = 4000 K y log(g) = 2.0. En el superior se mantiene [Fe/H ] = 0.0 mientras que en el inferior,
[α/H ] = 0.0. Los espetros han sido degradados a la resoluión de LIRIS.mente un ubo de datos de aproximadamente 2000 × 1000 × 15 × 10 × 5, orrespondiente a
(f(λ), Teff , log(g), [Fe/H], [α/H])) le apliamos una reduión de dimensionalidad basada enPCA, es posible omprimir notablemente la base de datos. Como se puede ver en la �g. 2.39, ladiferenia promedio de los espetros sintetizados on PHOENIX y los reonstruidos usando PCAderee rápidamente on el número de autovetores utilizado para esta reonstruión, siendo 11un valor tal que garantiza que el error promedio en la reonstruión esté por debajo del 0.5%(y que por lo tanto sea menor que los errores observaionales), reduiendo entones toda la basede datos a una malla de dimensión 11 × 1000 × 15 × 10 × 5 y una base de 11 vetores que nospermitirán reonstruir ualquier espetro.Una vez generada la nueva base, entrenamos 11 redes neuronales que serán apaes de ligarada una de las 11 oordenadas on su orrespondiente juego de (Teff , log(g), [Fe/H], [α/H]).De esta manera, para alular un espetro interpolado, a partir de sus parámetros físios seobtienen las 11 oordenadas en el espaio de omponentes prinipales, y on los autovetoresorrespondientes se transforman al espaio vetorial original, en el que la primera dimensiónontenía el �ujo para ada longitud de onda.Dado que ahora tenemos un método e�iente de alular el espetro asoiado a unos deter-
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Figura 2.39: Diferenia promedio entre los espetros sintétios y los reonstruidos on BIQUINI en funión delnúmero de autovetores utilizado.minados parámetros físios, podemos haer inferenia ellos. Dado una determinada observaión
fi(λ), de�nimos una semejanza similar a la e. B.13, que nos permitirá evaluar la distribuiónposterior (e. B.9) sobre nuestro espaio de parámetros.Además de la variaión de metaliidad, temperatura, gravedad super�ial y abundania deelementos alfa, nuestras observaiones estarán ademas extinguidas por la materia interestelar.La modelaremos según la expresión de Fitzpatrik&Massa (2009), que será disutida on másdetalle en la se. 3.3.2, y que parametrizamos en funión de la extinión total en la banda K(AK). Los espetros observados estarán también desplazados en longitud de onda on respetoal modelo (bien por que se trate de un desplazamiento Doppler o por errores en la alibraiónen longitud de onda). Ambas inógnitas (AK y ∆λ) han de añadirse a la inversión, lo que nosdeja una distribuión posterior de seis dimensiones, uya integraión es ompliada.Para ello utilizaremos una implementaión de un método de muestreo anidado llamadaMultiNest (Feroz et al. 2008, trabajo que también ontiene una desripión más profundade la matemátia asoiada a estos métodos de integraión que la provista en el apéndie B.1.1).MultiNest (http://www.mrao.am.a.uk/software/multinest/) se distribuye de manera libre onuna lienia no omerial.2.6.3 Resultados preliminaresA la hora de derivar los parámetros físios de un espetro observado on BIQUINI, es neesariotener en uenta las fuentes de error propias del ódigo:- Síntesis: Los propios modelos de base no son más que una aproximaión omputaional ala realidad, y por lo tanto no neesariamente han de ser una representaión perfetamente



62 Espetrosopía del interior galátio 2.6�el de ésta.- Interpolado: Como se puede apreiar en la �g. 2.39, la reonstruión de los espetrosno es perfeta, aunque la diferenia promedio estará normalmente por debajo del errorobservaional.- Inferenia: La determinaión de los valores óptimos de (Teff , log(g), [Fe/H], [α/H]) no esperfeta; simpli�ando, podemos asumir que la distribuión posterior marginalizada paraualquiera de los parámetros será una gaussiana, uya anhura dependerá tanto de losinertidumbres desritas en los puntos anteriores omo de los errores observaionales.Los dos últimos son de tipo numério y pueden ser evaluados de manera senilla. Para validarla preisión de la síntesis, será neesario tener observaiones de estrellas uyos parámetros seanonoidos de manera absoluta, y omparar on ellos las prediiones basadas en los modelos.Esto es ompliado, puesto que los valores más preisos de [Fe/H], por ejemplo, disponibles enla literatura (a exepión, tal vez, del Sol), se obtienen a partir de la omparaión de iertas líneasmedidas en alta resoluión on las sintetizadas por algún ódigo (por ejemplo Castelli&Kuruz,2004), on lo que lo más que se podrá aseverar es la onsistenia de nuestro método on respetoa otros.Para alular entones la in�uenia del interpolado y la inferenia en la determinaión demetaliidades y demás, usaremos los espetros originales generados por PHOENIX, onvolu-ionados a la resoluión nominal que usaremos en LIRIS (R = 2500); a éstos les añadiremos unaestimaión del error observaional: primero onsiderando que este es homogéneo frente a λ, yon una amplitud del 1% y el 5%, representativos de señales a ruido entre 20 y 100, el rangoen el que se moverán nuestras observaiones. Posteriormente simularemos también las desvia-iones introduidas por el proeso de alibraión, que al igual que ne le aso del TNG, estarándominados por el error en la orreión de la absorión telúria (�g. 2.40).Dado que nuestro trabajo se entrará en gigantes de tipo tardío, de entre todos los modelosdisponibles, nos entraremos en aquellos más representativos de estos objetos, y ompararemosnuestras inferenias on las síntesis que veri�an Teff < 5000 y log(g) < 3. Los resultados deeste análisis están ontenidos en la �g. 2.41, que representa las diferenias en ada uno de losparámetros de las atmósferas estelares invertidos, para el modelo de error de la �g. 2.40 (losresultados para las otras dos estimaiones de la inertidumbre se enuentran en la se. B.3).La tabla 2.7 ontiene las desviaiones estándar (S) de las diferenias entre los parámetrosinferidos y los orrespondientes al modelo original y la σ del mejor ajuste gaussiano (panel derehode la �g. 2.41, por ejemplo). Se omprueba que la estimaión más realista del error se sitúaentre las otras dos; la temperatura y la gravedad super�ial, que modi�an araterístias másgenerales de los espetros (la forma del ontinuo y la profundidad de todas las líneas moleulares,por ejemplo) serán bajas, pues el error promedio estará era del 1%, mientras que la metaliidad,que depende más fuertemente de la forma de las bandas de CO, zona en la que la alibraión espeor, está más próxima en preisión a un espetro de señal a ruido ∼ 20.Podemos omparar estos errores, por ejemplo, on otros valores típios de la literatura. Así,Meléndez et al. (2008) alulan metaliidades, gravedades super�iales, temperaturas y abundan-ias para diversos átomos, entre los que se enuentra algún elemento alfa (usaremos estos últimosomo estimaión de los errores en [α/H]) para una muestra de gigantes del diso, utilizando paraello espetrosopía on R = 60000 − 80000. Las inertidumbres de su análisis son:
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Figura 2.40: Error promedio asoiado a la reduión de LIRIS. Comparar on la �g. 2.11.Tabla 2.7: Desviaión estándar (S) y σ del mejor ajuste de la diferenia entre la inferenia on BIQUINI y elmodelo de entrada en funión del modelo de error observaional.
∆(1%) ∆(5%) ∆(cal)Param. S σ S σ S σ

Teff 79.6 52.1 137.5 41.3 81.1 51.1
log(g) 0.37 0.33 0.72 0.38 0.46 0.26
[Fe/H] 0.30 0.19 0.45 0.22 0.46 0.14
[α/H] 0.10 0.05 0.17 0.06 0.09 0.05

∆Teff = ±75 K

∆log(g)) ± 0.3

∆[Fe/H] = ±0.03

∆[α/H] ∼ ±0.1

(2.16)
Con nuestro método es posible -a priori- obtener preisiones omparables utilizando para elloespetros de muha menor resoluión en el infrarrojo, aunque de nuevo es onveniente realarque este análisis no tiene en uenta los errores asoiados a la síntesis espetral.



64 Espetrosopía del interior galátio 2.62.6.4 ConlusionesEn la seión anterior se ha demostrado que BIQUINI es apaz de invertir los parámetros físiosasoiados a un espetro similar a los que obtendremos on LIRIS on una preisión omparablea estudios a muha mayor resoluión. Además, el ódigo presenta una serie de ventajas, omo laposibilidad de examinar las distribuión posterior marginalizada (ver por ejemplo la �g. B.8), enla que hay ontenida gran antidad de informaión: máximos seundarios, inferenias demasiadoeranas a los valores extremos de la malla de modelos, et. que son de gran valor a la hora deestimar la validez de algún resultado.No obstante, para explotar ientí�amente el ódigo, será neesario todavía ompletar unaserie de tareas:- Reduión y alibraión de espetros: Aunque las observaiones on LIRIS ya han sidorealizadas en su mayor parte (a lo largo de dos ampañas de observaión, un total de 5nohes de telesopio) y disponemos de una muestra de gigantes de más de 150 objetos, parapoder usar estos espetros omo entrada para BIQUINI es neesario a�nar el proeso dealibraión. Al ontrario que al medir anhuras equivalentes, en las que la forma general delontinuo no modi�a los resultados, al omparar todo el espetro on un modelo sinténtioes neesario garantizar que no hay ningún efeto sistematio que, por ejemplo, puedamodi�ar la pendiente de nuestras observaiones. Son partiularmente rítios en esteaso un orreto alineado de la rendija y una buena estimaión de la refraión diferenialatmosféria.- Síntesis a alta resoluión: Para que los modelos de PHOENIX sean omparables on larealidad a nuestra resoluión, es neesario sintetizar de nuevo la malla on un paso enlongitud de onda muho menor que el disponible en los modelos de GAIA (que es de 2
◦A). BIQUINI es independiente de éstos, por lo que sería perfetamente posible utilizaren su lugar otros modelos (omo los de Castelli&Kuruz, 2004) o inluso un onjuntosu�ientemente amplio de observaiones alibradas (omo las de Cenarro et al. 2001).Otra de las ventajas asoiadas a la inferenia bayesiana, es que es posible omparar laadeuaión de ada una de estas posibles librerías de omparaión a través de la evidenia(ver la se. B.1), on lo ual no solo se obtiene informaión sober las observaiones, sinotambién sobre los propios modelos.
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Figura 2.41: Diferenias entre los valores inferidos (i) y los utilizados para sintetizar los nodos de la malla dePHOENIX para el modelo de error de alibraión de la �g. 2.40. Las barras de error representan los intervalosde on�anza 1σ de la inferenia. En los histogramas, la línea de trazos es el mejor ajuste gaussiano.



3Estudio fotométrio del interior de la VíaLáteaEn este apítulo utilizaremos la informaión fotométria que nos ofreen artogra�ados omoUKIDSS o GLIMPSE para inferir propiedades generales de la estrutura estelar de las zonasinteriores de nuestra galaxia. Desarrollaremos un método para aislar las gigantes rojas -estrellasque usaremos omo andela estándar- en un diagrama olor magnitud, y on ellas podremosestudiar el omportamiento de la extinión infrarroja a bajas longitudes galátias.Una vez que sabemos ómo afeta la materia interestelar a la luz que éstas emiten, podemosutilizar nuestra muestra de gigantes para estimar ómo varía la densidad estelar a lo largo de unadeterminada línea de visión. Extendiendo este estudio a la zona omprendida entre 5◦ < l < 30◦es posible araterizar las estruturas allí presentes, prinipalmente la barra.Parte de los resultados expuestos en este apítulo se reogen también en Cabrera-Lavers etal. (2008), y al igual que en el apítulo 2, las herramientas aquí desarrolladas nos permitiránseleionar sobre los atálogos anteriormente itados los objetivos a observar on EMIR omoparte del proyeto GALEP. 3.1 IntroduiónEl estudio de la estrutura interna de la Vía Látea siempre ha estado entorpeido por la reientedensidad de material que nos enontramos al aerarnos al entro de la Galaxia. La mayorpresenia de materia interestelar hae que la extinión reza exponenialmente y el alto númerode estrellas por grado uadrado hae que llegue a ser imposible separarlas espaialmente on laresoluión típia de los observatorios terrestres e inluso espaiales.Para superar el primero de estos impedimentos, se reurre al uso de longitudes de onda largas,infrarrojo erano, medio y lejano, radio, et. para las que el medio interestelar es muho mástransparente. Por otro lado, tenemos que tener en uenta que, dado que la estrellas -a grandesrasgos- emiten omo un uerpo negro, a medida que λ aumenta, la fraión de luz proedente deéstas que reibimos será menor. Por esto, la soluión lógia del problema es reurrir al infrarrojomedio y erano, regímenes en los que a la vez que la extinión no es tan grave la radiaión esmayoritariamente estelar.El problema de la alta densidad de objetos se resuelve on la ombinaión de telesopios



68 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.1mayores y detetores on mayor número de píxeles (siendo éstos, a su vez, de menor tamaño); amedida que el diámetro de los espejos ree, es posible alanzar señales a ruido mayores sobrepíxeles on un tamaño angular más pequeño. Esto aumenta la resoluión espaial (lo que nospermite estudiar zonas más pobladas), hasta que se alanza el límite que impone la atmósfera através del seeing, momento en el que es neesario reurrir a ténias de óptia adaptativa o biena observatorios espaiales. Además, on la evoluión de los diferentes artogra�ados infrarrojos(omos los desritos en la introduión) tenemos aeso a datos fotométrios, suesivamente másprofundos, ubriendo grandes áreas de la Galaxia, de manera que es posible estudiar la estruturaa gran esala de ésta.Para esto nos serviremos de los diagramas olor-magnitud (DCM), una representaión bidi-mensional de datos fotométrios en la que las absisas se esalan on un olor (la diferenia enmagnitud de dos �ltros diferentes) y las ordenadas on una magnitud.En uno de estos diagramas, una determinada poblaión estelar se desplazará haia oloresmás rojos en funión de la extinión interestelar (que es más severa en los �ltros azules) yhaia magnitudes mayores debido a un efeto ombinado de ambas (pues las dos atenúan laluz emitida). Para romper esta degeneraión y difereniar los efetos de ambos fenómenos, esneesario onoer de manera más o menos exata la funión de luminosidad de las estrellas queestamos interesados en estudiar y además ésta ha de ser onstante en las esalas en las que nosmovemos. Este tipo de estrellas se onoen habitualmente omo andelas estándar, y de entrelas posibles (RR-Lyrae, variables Cefeida, et.) esogeremos, por su estabilidad, abundania ydistribuión homogénea, las gigantes K.3.1.1 El método de las gigantes KUna vez que una estrella ha abandonado la seuenia prinipal, tras haber onsumido el hidrógenoen su núleo, si su masa es lo su�ientemente alta (M > 2.5M⊙) es apaz de enender el ilo deombustión de helio en su núleo. Dependiendo de su metaliidad, se situará en la rama horizontal(una traza horizontal en el DCM en el que, independientemente de la temperatura -y por lo tantoel olor- la luminosidad es la misma) o bien, si el ontenido metálio es su�ientemente alto, enel llamdo grumo rojo (red lump), en la parte más roja de esta rama horizontal (panel izquierdode la �g. 3.1).La estrella se mantendrá en esta zona del DCM mientras siga quemando helio, lo que ourredurante un tiempo largo. Si la poblaión padre es grande, la densidad estelar en este grumo rojoserá alta. Además, dado que se trata de un área relativamente pequeña del espaio de parámetrosolor-magnitud, la funión de luminosidad de las gigantes K será muy estreha, postulando suuso omo andelas estándar.A partir de una muestra seleionada sobre el atálogo Hipparos (y por lo tanto on medidasde paralaje), Alves (2000) enontró que las gigantes K tenían una magnitud absoluta promedio
< MK >= −1.61 ± 0.03 mag, sin evidenia de que hubiese una dependenia on la metaliidaden el rango −0.5 < [Fe/H] < 0. Posteriormente, sobre una muestra de úmulos abiertos yglobulares, Groholski & Sarajedini (2002) enontraron que < MK >= −1.62 ± 0.06 mag y suolor intrínseo (J−K)0 = 0.597±0.003 mag, sin enontrar de nuevo relaión on la metaliidado la edad (omprendidas éstas en el rango 9.2 < log(t) < 9.9). Similares resultados han sidoobtenidos por Sarajedini et al. (2002) para úmulos globulares en la Gran Nube de Magallanes,on (J −K)0 = 0.627± 0.006 mag, y galaxias enanas eranas (Pietrzy«ski et al. 2003), aunquelos autores enuentran ierta dependenia de la magnitud en J on la metaliidad, de manera
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(J − K)0 = (0.09 ± 0.03) · [Fe/H] + cte (3.1)Con posterioridad, van Helshoeht & Groenewegen (2007) analizando una muestra de ú-mulos abiertos enontraron que < MK >= −1.57 ± 0.05 mag para 8.5 < log(t) < 9.9 y

−0.5 < [Fe/H] < 0.4, y Groenewegen (2008) re�nó los álulos de Alves (2000) (on unanueva estimaión de los paralajes de Hipparos), obteniendo < MK >= −1.54 ± 0.04 mag yun nuevo omportamiento estable on la metaliidad y la edad. Las isoronas de Bonatto et al.(2004) en el sistema fotométrio de 2MASS enuentran que las gigantes del grumo rojo debentener (J − K)0 = 0.75.A lo largo de este estudio supondremos que la funión de luminosidad de las estrellas delgrumo rojo en el sistema fotométrio de 2MASS umple MK = −1.54 ± 0.04 mag y (J −
K)0 = 0.7 ± 0.05 (López-Corredoira et al. 2002). Los olores intrínseos (J − H)0 = 0.57 y
(H −K)0 = 0.15 están extraidos de Allen's Astrophysial Quantities y transformados al sistemafotométrio de 2MASS según Carpenter (2001); asumimos para estos valores también el errortípio de ±0.05 mag. Estos valores están en onordania on las estimaiones más reientes deStraiºys & Lazauskait
e (2009).Aunque en puridad asumir que la funión de luminosidad es una delta de Dira no es realistay diha funión es más difusa, la diferenia entre utilizar esta aproximaión y una gaussiana on
σ = 0.3 mag (más pareido a lo que se puede ver en el panel izquierdo de la �g. 3.1) es muybaja (en torno a un 2% en las determinaiones de distania, Cabrera-Lavers 2005).Estas estrellas, además, onforma la poblaión de gigantes más abundante (Hammersley etal. 2000); esto unido a la onstania de su funion de luminosidad, implia que -tal omo seapreia en el panel izquierdo de la �g. 3.1- su densidad en el espaio de parámetros (en este asoolor y magnitud) será la mayor fuera de la seuenia prinipal.El olor y la magnitud que una estrella presenta en un DCM dependerán, además de susvalores intrínseos, de la distania y la extinión que afeten a la luz que emite. Se veri�a que:

mK − MK = 5 · log(d) − 5 + AK

(J − K) − (J − K)0 = AJ − AK
(3.2)Donde d es la distania (en parses) y Ai la extinión en la banda i. El efeto onjunto deambos fatores hae que, a lo largo de una línea de visión, las estrellas se desplazen haia abajo ya la dereha, pues la extinión deree on la longitud de onda. De esta manera, un DCM de undeterminado ampo on unas oordenadas galátias (l,b) sería la superposiión de numerososdiagramas similares a los del panel izquierdo de la �g. 3.1 a diferentes distanias. Si esto lounimos a la predominania del grumo rojo entre las gigantes, el resultado es la apariión de unaprominente traza diagonal (omo se apreia en el panel dereho de diha grá�a y en la �g. 3.6)sobre la que se van situando estas estrellas a lo largo de la línea de visión.La mayoría de las leyes de extinión (Cardelli et al. 1989, Fitzpatrik&Massa 2009, Goslinget al. 2009) asumen que en el infrarrojo erano se umple que Aλ = f(λ−α). Si esto es así, seumplirá que AJ ∝ AK , y por lo tanto:

AK =
(J − K) − (J − K)0

AJK
(3.3)Donde AJK = AJ/AK , y será por lo general también una funión de (λJ/λK)−α. Según esto,onoida la posiión de una gigante del grumo rojo sobre un DCM (lo que es posible dada la
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Figura 3.1: Izqda.: DCM derivado de los datos de Hipparos; el reuadro mara la posiión de las gigantes delgrumo rojo. Dha.: Diagrama �tiio (generado a partir del panel izquierdo) mostrando ómo la superposiión alo largo de la línea de visión de diferentes estruturas, a diferentes distanias y extiniones, provoa la apariiónde una franja dominada por estas gigantes (omparar on la �g. 3.6).onspiuidad de éstas), podremos derivar de su olor la extinión interestelar que la afeta; onella y la magnitud aparente, a través de la e. 3.2, la distania a la que está.Dado que además se trata de estrellas viejas (varios giga-años), estarán distribuidas a lo largode toda la Galaxia. Como podemos aproximar su distania, nos permitirán entones mapear ladensidad estelar a lo largo de diferentes líneas de visión, de manera que se pueden inferir diferentesestruturas que onforman la Vía Látea.3.1.2 Cartogra�ados de la Vía Látea en el infrarrojo eranoComo hemos visto en la introduión, la astronomía tiene una larga historia de artogra�adoselestes, siempre marada por los avanes ténios en la adquisiión y almaenamiento de datos.Con los avanes reientes en tenología infrarroja, en la última déada gran antidad de datosen este régimen de longitudes de onda se han heho públios. Aquí desribimos on más detalleslos más relevantes para el trabajo a realizar.2MASS2MASS (Two Miron All Sky Survey) es un artogra�ado ompleto del ielo en tres �ltros, J(1.25µm), H (1.65µm) y K4s (2.17µm) (Skrutskie et al. 2006), apaz de observar fuentes hasta1mJy en ada banda, usando dos telesopios automátios de 1.3m en Cerro Tololo y Arizona.Llevado a abo entre 1997 a 2001, el resultado �nal -entre otros produtos- es un atálogode fuentes puntuales on ∼300 millones de fuentes distribuidas en todo el ielo, observadas y



3.1 Introduión 71reduidas de manera homogénea. Las magnitudes límite nominales (ontabilizadas omo unadeteión de 10σ) son 15.8 en J, 15.1 en H y 14.3 en Ks.La ombinaión del tamaño de telesopio y de píxel (se utilizaron detetores de 256x256elementos de resoluión) haen que 2MASS tenga una resoluión espaial de 2”. Como se verámás adelante, en las zonas internas de la Vía Látea la densidad de fuentes es tal que muhasvees el fator que limita la magnitud límite es la resoluión espaial, pues será la que nos indiquehasta dónde es apaz el telesopio de separar dos fuentes.Durante muho tiempo, éste ha sido el artogra�ado infrarrojo de referenia, y ha tenido granreperusión en la omunidad ientí�a. En 2009, el artíulo que desribe el atálogo ompletotiene más de 800 referenias, y on sus datos se han publiado al menos 3100 trabajos1.TCS-CAINEl únio programa de tiempo no EEUU del satélite WIRE (Wide Field Infrared Explorer),uyo IP era Franiso Garzón, pretendía usar las apaidades en el infrarrojo medio del mismojunto on observaiones en infrarrojo medio desde tierra para estudiar la estrutura del disogalátio. Con el temprano fallo en vuelo del satélite se trunó el desarrollo del proyeto, pero envista de los resltados preliminares del trabajo se deidió ontinuar on las observaiones desdetierra, utilizando el telesopio Carlos Sánhez (1.52m) y la ámara CAIN (un array infrarrojoon 256x256 elementos de 1" de resoluión).El resultado �nal es TCS-CAIN (Cabrera-Lavers et al. 2006), un mapeado onsistente en
∼ 530 ampos de 0.07 grados uadrados ada uno, ubriendo un total de ∼ 41 grados uadradosdel ielo. La ompletitud nominal del atálogo es de 17 magnitudes en J, 16.5 en H y 15.2 en Ks.Puesto que se utiliza un telesopio mayor y también mayores tiempos de exposiión, se alanzamás profundidad que en 2MASS. Pero además, dado que la resoluión espaial es mayor, dondeTCS-CAIN se omporta mejor es en aquellas zonas donde la densidad estelar es mayor, por loque los apuntados del atálogo se entrarán sobre estas áreas (�g. 3.2).

Figura 3.2: Distribuión de los apuntados de TCS-CAIN.GLIMPSEGLIMPSE (Galati Legay Infrared Mid-Plane Survey Extraordinaire, Benjamin et al. 2003)observó iniialmente los dos terios más internos del plano de la Galaxia (las zonas on |b| < 1◦y 10◦ < |l| < 65◦) en el infrarrojo medio, utilizando para ello la ámara infrarroja a bordo1Que al menos lo haen onstar en su abstrat.



72 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.1del satélite SPITZER, on �ltros entrados en 3.6, 4.5, 5.8, y 8.0 µm. Posteriores programas(GLIMPSEII y GLIMPSE3D) han extendido la obertura espaial del artogra�ado hasta elentro de la Vía Látea y zonas on |b| < 3◦.Ofree una resoluión espaial de ∼ 1.2”, y su obertura abara las partes más externas dela barra, el anillo moleular y las zonas internas de los brazos espirales, lo que ubre sus dosprinipales objetivos ientí�os: estudiar la estrutura interna de la Vía Látea y los proesos deformaión estelar que en ella se produen.La ompletitud se alanza on m[3] = 14.2, m[4] = 14.1, m[5] = 11.9 y m[8] = 9.5, aunque denuevo en las regiones más internas el fator dominante será la onfusión de fuentes. GLIMPSEofree una preisión astrométria de ∼ 0.1”, y los errores fotométrios son menores de 0.2 magpara el 80% de las deteiones, aunque en las bandas más azules este porentaje aumenta hastael 99%.UKIDSSUKIDSS (UKIRT Infrared Deep Sky Survey, Lawrene et al. 2007) es un mapeado infrarrojo delhemisferio norte eleste llevado a abo on el telesopio inglés UKIRT de 3.8m situado en Hawaii.El instrumento elegido es WFCAM, un sistema de 4 detetores Hawaii-II de 2048x2048 píxeles,que ofreen una obertura espaial de 0.21 grados uadrados on una resoluión de 0.21" porpíxel. La intenión de UKIDSS es onvertirse en el suesor de 2MASS y ofreer una ontrapartidainfrarroja al mapeado óptio Sloan.Uno de los ino programas que lo omponen está espeí�amente orientado al estudio delplano de la Vía Látea: UKIDSS-GPS (UKIDSS Galati Plane Survey, Luas et al 2008). Con187 nohes de observaión previstas a lo largo de 7 años permitirán a este atálogo ubrir 1868grados uadrados, on −5◦ < b < 5◦. El tamaño del telesopio junto on la alta resoluiónespaial haen que las magnitudes límites nominales (una deteión de 5σ, que se orrespondeon una ompletitud del 90%) sean de 19.77 en J, 19.00 en H y 18.05 en K, unas tres magnitudespor debajo de 2MASS (aunque omo se verá luego, estos números dependerán también de ladensidad estelar, se. 3.2.1), lo que onformará un atálogo on ∼ 2 × 109 fuentes.Aunque todavía no está ompleto, a lo largo de este trabajo usaremos la uarta ediión delos datos (DR4), publiada a prinipios de 2009 y que ubre ya las áreas on (l< 35◦ (aunque node manera ompleta), por lo que será la base sobre la realizaremos los estudios detallados en lassiguientes seiones.



3.2 Estrutura galátia a partir de la fotometría 733.2 Estrutura galátia a partir de la fotometríaComo hemos visto en la se. 3.1.1, en un diagrama olor magnitud es posible derivar la distribu-ión de las gigantes rojas on la distania a lo largo de la línea de visión, pudiendo así estudiarómo varía la densidad de las mismas en diferentes zonas de la Galaxia, graias a la ampliaobertura espaial que de la misma ofreen los artogra�ados anteriormente desritos.Para poder haer esto, neesitaremos resolver dos problemas:- Cálulo de la magnitud límite. Dado que, omo hemos visto, la magnitud más débil observ-able dependerá de las oordenadas galátias del ampo en uestión, es neesario derivarlade manera independiente para ada apuntado, para así onoer los límites de validez denuestros resultados.- Determinaión de la traza de las gigantes. Será neesario aislarlas, en la medida de lo posi-ble, de otras poblaiones, para que las extiniones y distanias derivadas no estén afetadaspor la dispersión en magnitud y olor que provoaría la introduión de otro tipo de estrellasen la muestra.A lo largo de este apítulo se utilizarán, salvo que se indique lo ontrario, datos provenientesde UKIDSS-GPS. Cada uno de los apuntados se araterizará por su longitud y latitud nominal(ln,bn), alrededor de la ual se han extraído todas las fuentes on |l − ln| < 0.25 y |b − bn| < 0.25.Además, dado que en la mayoría de las oasiones nos referiremos a ampos en el plano galátio,es deir, on bn=0◦, está será la latitud galátia por defeto, y la omitiremos del texto.3.2.1 Cálulo de la ompletitudLa ompletitud es una medida porentual del número de estrellas que se pueden medir en unadeterminada imagen respeto al número real, detetable on un telesopio ideal. Por lo gen-eral dependerá de las ondiiones de observaión: visibilidad de la nohe, tamaño del telesopio,tiempo de exposiión, et., y nos die hasta qué valor de magnitud nuestros datos son representa-tivos de la distribuión de estrellas subyaente, es deir, nos proporionará una estimaión de lamagnitud límite alanzada, que no neesariamente ha de oinidir on la nominal del instrumentoCon un atálogo su�ientemente profundo omo UKIDSS en teoría es posible llegar a detetargigantes rojas hasta el entro galátio. No obstante, a medida que nos movemos haia el interiorde la Galaxia, los fatores dominantes en la magnitud límite son dos: la densidad espaial delas fuentes y la extinión interestelar. La primera es su�ientemente grande omo para queel telesopio no tenga la resoluión espaial neesaria para separar todos los emisores. Comola distribuión espaial de estrellas depende de las oordenadas galátias, variará on adaapuntado, al igual que la extinión interestelar; a pesar de que trabajamos en el infrarrojo erano,la densidad de polvo es lo su�ientemente alta omo para que se haga notar, partiularmente enlas longitudes de onda más ortas.Para alular la ompletitud real, podemos suponer -en una primera aproximaión- que dadauna línea de visión determinada, la densidad estelar es onstante on la distania. Dado quenuestro telesopio imagina un determinado ángulo sólido, el número de estrellas visibles deberíareer aproximadamente on la distania al ubo.Si suponemos también que la magnitud media de las estrellas es onstante on la distania,al representar el número de estrellas por intervalo de magnitud, la relaión úbia debería on-servarse. A la vista de un histograma omo el de la �g. 3.3, vemos que esto suede en un rango



74 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.2amplio de magnitudes; podemos haer un ajuste úbio en éste (15 < m < 18, por ejemplo), quenos permitirá predeir uántas estrellas deberían ser visibles on magnitud mayor. Comparandoeste valor prediho on el real, podemos determinar la magnitud a la que la ompletitud deaepor debajo de un determinado umbral, que a lo largo de este estudio onsideraremos en el 80%.

Figura 3.3: Distribuión del número de estrellas por intevalo de magnitud para l=30◦, b=0◦. La línea rojarepresenta el mejor ajuste úbio, y el trazo vertial el valor al que la omletitud deae al 80%.Dado que podemos alular este valor límite de manera senilla, es posible omprobar a priorisi las estruturas que nos interesa estudiar son visibles, y en qué ondiiones, usando UKIDSS.Para ello neesitamos primero un valor para la extinión interestelar. Usaremos AK = 2 a 6kpc,que es representativo del valor medio a esa distania. Aunque se pueden produir variaionesloales, nos servirá para haer una primera estimaión. Estamos interesados en estudiar la barray el bulbo; si suponemos que la primera forma un ángulo de ∼ 43◦ on la línea que une el Sol onel entro galátio y la segunda de ∼ 23◦ (de auerdo on los valores de Cabrera-Lavers et al.2008), sabremos a qué distania se sitúan en funión de la línea de visión, y dando por sentadauna extinión, la magnitud a la que sus gigantes del grumo rojo son visibles. Obtenemos así la�g. 3.4.A la vista de ésta podemos extraer dos onlusiones. La primera y más evidente es que el�ltro que limitará la profundidad de nuestros estudios es el �ltro J. Esto es así debido a quela extinión es muho más severa en él (unas 2.5 vees mayor que en K), y por lo tanto lasgigantes apareerán más débiles que a longitudes de onda mayores. De heho podemos ver quepara los ampos más internos, las estrellas de la barra pueden aer ya fuera de la ompletitud.Aunque en prinipio estarían por enima del umbral del 80%, hay que tener en uenta queposibles desviaiones en la extinión harían ya estas estrellas invisibles ante nuestro atálogo, loque ourrirá en algunos ampos, dado que hemos asumido AK = 2 y omo veremos más adelante,la densidad de material interestelar varía muho en el interior galátio.
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Figura 3.4: Completitud de UKIDSS en funión de la longitud galátia en J (izqda.) y K (dha.). La líneaontinua mara un valor del 80% y la de trazos del 100%. En verde la magnitud on la que se esperan las gigantesdel bulbo y en rojo las de la barra, ambas sin tener en uenta el tamaño de sus respetivos semiejes mayores.Comparar on los valores nominales de la se. 3.1.2.También podemos omprobar que la magnitud límite tiene una variaión aproximadamentelineal on la longitud galátia, y se veri�a que:
C0.8(J) = 17.923 + 0.025 · l
C0.8(K) = 16.204 + 0.022 · l

(3.4)Con unos residuos medios de 0.23 magnitudes en J y 0.16 en K (el tamaño típio del intervalode magnitud utilizado en los histogramas es de 0.08). Vemos que prinipalmente debido a lavariaión en el número de fuentes por grado uadrado, a medida que nos aeramos al entrogalátio perdemos un uarto de magnitud ada diez grados.3.2.2 Determinaión de la traza de las gigantesCalibraión ruzada UKIDSS-2MASSAunque las magnitudes de UKIDSS disponibles para la omunidad ya se han onvertido alsistema fotométrio de 2MASS, las euaiones de transformaión se han alulado para regionesde baja extinión, por lo que es posible que persistan iertas diferenias entre ambos sistemaspara regiones de baja latitud galátia, en las que los efetos del medio interestelar son másseveros (Hodgkin et al. 2009).Dado que para nuestros álulos utilizaremos olores, que se verían más seriamente afetadospor estas posibles diferenias de magnitud, garantizar la uniformidad en la alibraión fotométriade los datos es importante.Para ello realizamos un emparejamiento, en ada uno de los apuntados (l,b), de las estrellasomunes entre los datos de UKIDSS y 2MASS y alulamos uál es la diferenia media enmagnitud para ada �ltro. Para ada línea de visión alulamos el histograma de la �g. 3.5,y ajustamos una gaussiana a su parte entral, de la que obtenemos la diferenia en magnitudmedia y la desviaión. Como se puede apreiar en el grá�o, la distribuión de < m2M − mUK



76 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.2presenta una asimetría estadístia positiva, por lo que estimadores omo la media o la medianaestarán sesgados haia valores grandes; realizando el ajuste desrito minimizamos este efeto.

Figura 3.5: Izqda.: Diferenia en magnitud para los tres �ltros infrarrojos entre 2MASS y UKIDSS en l=30◦.Dha.: Misma diferenia, extendida a todas las líneas de visión. Las barras de error maran la dispersión delhistograma en ada ampo, no los errores de medida asoiados a < m2M − mUK >. En ambos asos la línea detrazo negro mara el �ltro J, la de trazo rojo el �ltro H y la de trazo verde K.A partir de las diferenias en ada línea de visión podemos alular un oe�iente de orreiónmedio para el interior galátio, junto on una desviaión que nos dará idea de las diferenias demagnitud entre apuntado y apuntado (una vez orregidos de la diferenia media) y que tendrárelevania a la hora de alular resultados obtenidos para diferentes (l,b):
∆(J) = J2M − JUK = −0.079 mag

σJ = 0.016 mag

∆(H) = 0.067 mag

σH = 0.009 mag

∆(K) = 0.006 mag

σK = 0.014 mag

(3.5)
Las magnitudes de UKIDSS utilizadas en todos los álulos desritos a ontinuaión habránsido orregidas del orrespondiente ∆(m) alulado para ada apuntado.Posiión en el DCMComo se ha disutido en la se. 3.1.1, la base del método de las gigantes rojas está en asignarlesun lugar dentro de un DCM. En la �g. 3.6 se puede omprobar que éstas dominan laramente unazona del diagrama, la franja que lo reorre diagonalmente por enima de la manha triangularde las enanas. Pero dependiendo prinipalmente de la extinión presente a lo largo de la línea devisión, la geometría de la traza se puede volver más ompleja, y enanas muy enrojeidas llegana entrar en esta zona, por lo que la separaión de ambas omponentes se vuelve más ompliada(panel dereho de la �g. 3.6).El primer paso en la determinaión de la traza será el de eliminar, en la medida de lo posible,la ontaminaión de las enanas. Para ello nos servimos del modelo SKY (Wainsoat et al. 1992)
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Figura 3.6: Ejemplo de diagramas olor-magnitud en los que se apreia laramente la traza de las gigantes delgrumo rojo y el efeto de la extinión sobre ésta (en l=24◦ la absorión interestelar es mayor).para obtener una primera extimaión de la extinión. Los autores modelan la extinión en unintervalo de distania D + δD omo:
δAλ(R, z) =

{

Aλ0 · exp
(

−R−R0
hd

− |z|
hzd

)

R < Rmax

0 R > Rmax

(3.6)Donde Aλ0 es la absorión por unidad de distania en la veindad solar, hd y hzd son lalongitud y altura de esala del diso, R0 es el radio galatoéntrio del Sol y Rmax el radiomáximo del diso, que toman los valores:
AK0 = 0.07 mag · kpc−1

hd = 4.0 kpc

hz = 0.1 kpc

R0 = 8.0 kpcY por lo tanto para alular la variaión de la extinión on la distania a lo largo de la líneade visión:
Aλ(d) =

∫ d

0
δAλ(R, z)dD (3.7)Dado que todos nuestros ampos se situan haia el entro galátio, nos será imposible llegaral límite físio de la Galaxia, y por lo tanto la última de las onstantes (Rmax) es irrelevante.Conoida la extinión a lo largo de una línea de visión, podemos derivar la traza que ouparíaun determinado tipo estelar en el DCM en funión de su distania. Dado que estamos interesadosen las gigantes K, los tipos espetrales que mararán las fronteras de nuestro estudio son gigantesK0 y M0; onsiderando una determinada luminosidad para estas estrellas (también de Wainsoatet al. 1992), obtenemos las trazas visibles en la �g. 3.7.



78 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.2

Figura 3.7: DCM de l=30◦; on línea ontinua las trazas de una gigante K0 (izquierda) y M0 (dereha); elomportamiento vertial de éstas para K>16 se debe a que el modelo de Wainsot alanza el �nal del diso y porlo tanto la extinión se mantiene onstante. Con trazo disontinuo los límites de ompletitud en K (horizontal) yJ (obliua).Como se puede apreiar en ella, a medida que nos movemos haia magnitudes más débiles (yolores más rojos), la traza de las gigantes K atraviesa la frontera prevista por el modelo paralas gigantes M0. Esto es así porque la extinión real es mayor que la prediha, y es neesarioorregir estos efetos para ada ampo (normalmente utilizando la urva de extinión modeladapara una región más interna, que tendrá un AK mayor), intentando evitar en la medida de loposible que el uso indisriminado del modelo de Wainsoat deje fuera de la región de estudioparte de la traza de las gigantes (omo ourriría en este aso para las estrellas on J − K > 4).La onspiuidad de diha traza nos permite realizar estas modi�aiones ad ho del modelosin miedo a una pérdida de rigor, puesto que sólo se trata de un primer �ltro, uyo únio objetivoes minimizar la presenia de enanas en la muestra a analizar y que no tendrá mayor relevaniaen el análisis posterior de los datos.En la �g. 3.6 vemos también ómo la extinión hae que la direión de la traza ambie onla magnitud. En la se. 3.1.1 se ha visto que neesitamos alular on la mayor exatitud posiblela urva (J − K,mK) para estas estrellas; la manera natural de haerlo onsiste en dividir elDCM en intervalos de magnitud, y para ada uno de ellos omprobar en qué olor enontramosel máximo de la distribuión de gigantes. Si suponemos -en primera aproximaión- que el anhode la región delimitada por las trazas de una gigante K0 y una M0 es onstante, la proyeión dela misma sobre la horizontal será proporional al oseno del ángulo que forme on el eje J − K.Dado que la extinión hae que el ángulo de la traza respeto al eje J−K sea menor, el resultadoes que la proyeión de la traza será más anha a medida que aumente AK , introduiendo unmayor error en nuestra determinaión.



3.2 Estrutura galátia a partir de la fotometría 79Podemos minimizar este efeto on un ambio de oordenadas. Como se puede apreiar en la�g. 3.8, aunque la prediión teória del modelo de Wainsoat no se ajuste a la realidad (on unaextinión muho mayor) al menos la traza prediha para las gigantes K2 es aproximadamenteparalela a la real. De esta forma, si de�nimos un sistema de oordenadas en el que ésta seaparalela a uno de los ejes, la proyeión de la traza real sobre él será óptima.

Figura 3.8: Izqda.: DCM para l=24◦ en el que se pueden ver la traza de Wainsoat para las gigantes K2(línea ontinua verde), las fronteras de la seleión (líneas de trazos verdes), el nuevo eje de oordenadas (X, Y )elegido para alular el máximo (líneas rojas) y el intervalo analizado (rues rojas). Dha.: Diferenia en loshistogramas de J −K (trazo negro) y X (trazo rojo). Se puede apreiar omo en la nueva proyeión el máximode la distribuión es más visible.Así, el proedimiento para determinar la posiión del máximo de la distribuión de las gigantesserá:1. Esogemos un punto a lo largo de la traza iniial, en este aso la de�nida por el modelo deWainsoat, y de�nimos un nuevo sistema de oordenadas (X,Y ) de manera que el eje Ysea tangente a la traza en ese punto, uyas oordenadas serán (X0, Y0).2. Seleionamos todas las estrellas que además de tener olores y magnitudes omprendidosentre los de una gigante K0 y una M0 (enrojeidas según el modelo asumido) umplan
Y0 < Y < Y0 + ∆Y0, donde ∆Y0 es un valor esogido de tal manera que umple dosondiiones: engloba un intervalo de magnitud no menor de 0.1 (lo que evita los efetosde �utuaiones loales a la vez que nos devuelve un número total de intervalos razonable)y al menos ontiene 500 estrellas (lo que minimiza el error estadístio ometido en ladeterminaión del máximo, que será menor del 5%).3. Sobre un histograma de X alulamos el máximo de la distribuión, ajustando una funiónde la forma N(X) = A0 · exp

[

−0.5
(

X−A1
A2

)]

+ A3 + A4 ·X, que nos permite además teneren uenta la ontaminaión que introduen las enanas enrojeidas y otras gigantes.4. Dado que el onteo de estrellas por intervalo de X debe seguir una estadístia de Poisson,asumimos que el error para ada intervalo del histograma será √
N , y on él generamos100 realizaiones sintétias, para las que repetimos el ajuste anterior. De la distribuión demáximos (una vez deproyetada sobre los ejes (J −K,mK)) obtenemos el error asoiado ala medida.



80 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.2Los pasos anteriores se repiten hasta que se ubre todo el DCM, obteniendo una serie depuntos (mK , J − K)K2, on su error asoiado, que mapean la distribuión de las gigantes K2sobre el diagrama (�g. 3.9).

Figura 3.9: Los mismos DCM de la �g. 3.6, pero on la traza resultante. En blano, la traza �nal on sus errores.La línea verde mara el produto de la primera iteraión del método. La azul orresponde on la extinión delmodelo de Wainsoat.
AnhuraHasta ahora hemos onsiderado omo las fronteras de nuestro análisis la posiión teória que unagigante K0 y otra M0 ouparían en el DCM a distanias y extiniones reientes. Como hemosvisto, el número de estrellas visible ree aproximadamente on la magnitud media al ubo. Lasgigantes de interés están más enrojeidas y son más lejanas que las enanas, por lo tanto, a igualmagnitud presentarán un olor más rojo. A medida que nos movemos haia magnitudes mayores,la fraión de gigantes respeto a éstas dereerá, puesto que empezarán a desapareer en el �ltroJ (que alanza antes su magnitud límite) y por lo tanto del DCM.Esto, unido on el heho de que a medida que las gigantes son más débiles la probabilidadde que una enana muy enrojeida del diso entre en la zona de estudio aumenta, hae que, paragarantizar la máxima pureza posible en nuestra muestra �nal de estrellas, sea neesario re�narel álulo de la zona que ouparán las gigantes K2 en el diagrama.En los DCM asoiados a la mayoría de las líneas de visión (omo por ejemplo en los dela �g. 3.9), estas estrellas apareen de manera onspiua en el espaio (J − K,K). Si nosdesplazamos haia magnitudes menores y olores más azules, la densidad de estrellas dereeapreiablemente, hasta que nos sumergimos en la región de las enanas, en la que ésta vuelve areer. Por el ontrario, si nos movemos a magnitudes más brillantes y olores más rojos, ladensidad deree de manera ontinua. Podemos explotar este omportamiento de la distribuiónestelar a nuestro favor.En lugar de utilizar tipos estelares estándar omo el K0 o el M0, para el álulo de la regiónóptima sobre el DCM de�niremos dos tipos sintétios, T0 y T1 tales que:
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MT0

K = MK2
K + 0.02 · dm

(J − K)T0
0 = (J − K)K2

0 − 0.01 · dm

MT1
K = MK2

K − 0.02 · dm

(J − K)T1
0 = (J − K)K2

0 + 0.01 · dm

(3.8)T0 se orrespondería on un tipo más temprano (menos luminoso en K y más azul) que unagigante K2, mientras que T1 sería más tardío (y por lo tanto más rojo y más brillante). dmes un número entero, que nos da el desplazamiento en olor y magnitud en múltiplos de 0.01 y0.02 mag respetivamente. Estos valores son los su�ientemente pequeños omo para permitiruna determinaión presisa sin dilatar demasiado el tiempo de álulo, que puede ser grandedependiendo de la densidad estelar del ampo en uestión. Dado que ya onoemos la posiiónque oupa una gigante K2 en el diagrama en funión de AK y la distania d, podemos tambiénalular la que ouparán estrellas del tipo T0 y T1, y on ellas el número N de deteiones queumplirán:
mT0

K < mK < mT1
K

(J − K)T0 < (J − K) < (J − K)T0
(3.9)Como se desprende de lo disutido on anterioridad, el número de estrellas N será una funiónmonótona reiente de dm, pues al separarse más T0 y T1 del olor y magnitud de una K2IIIhabrá un mayor número de objetos ontenidos entre ambos tipos. Pero dado que, dentro de loslímites de ompletitud, la densidad alanza un mínimo antes de que T0 se empiee a internar en laregión que oupan las enanas, ∂N

∂dm
tendrá también un mínimo (puesto que la tasa de reimientode N deree haia valores menores de densidad) que nos indiará el valor de dm para el quese han inluido en la muestra la mayor antidad de gigantes sin estar todavía afetados por laontaminaión de las enanas (�g. 3.10).Si asumimos que la traza T0 supone la frontera entre las enanas y las gigantes sobre el DCM,la muestra extraída on este método (las estrellas omprendidas entre T0 y T1) supone la mayoríade todas las gigantes (las estrellas más rojas y brillantes que T0) inluso en aquellos ampos que,omo veremos más adelante, presentan un enrojeimiento partiularmente alto, omo l = 24◦.La fraión de gigantes seleionadas tiene un máximo en torno al 80% y un mínimo del 45%en l = 13◦, el únio ampo en el que nuestra muestra no es mayoritaria; la media sobre todaslas líneas de visión es del 63%. Este heho es relevante a la hora de asumir que los resultadosobtenidos a partir del estudio de esta muestra es representativo del omportamiento general dela Galaxia.3.2.3 Estimaión de la extinión a lo largo de la línea de visiónCon la e. 3.2 es posible obtener, a partir de la urva (J − K,mK), la evoluión de AK on ladistania, junto on su error asoiado. Para ello sólo es neesario onoer el fator de esala AJK ,parámetro que también podemos determinar a partir de nuestros datos, asumiendo un modelode extinión. Usaremos el de Fitzpatrik&Massa, 2009 (a partir de ahora FM09):

k(mλ − V ) = kIR
1

1 + (λ/λ0)α
− RV (3.10)
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Figura 3.10: Izqda.: Cálulo del dm óptimo para el DCM orrespondiente a l = 30◦. Para alular el mínimo(marado on la línea vertial de trazos), se aproxima la urva de ∂N
∂dm

por un polinomio de grado 3 (línea detrazos). El resultado dm = 18.5 equivale aproximadamente a una región de ±0.18 mag en olor en torno a la trazade las gigantes K2. Dha.: Región seleionada sobre el DCM resultante (líneas de trazos blanas), a partir de latraza de las gigantes extrapolada a todo el dominio en K (línea blana). La diferenia entre ésta y los valores de
mK y (J −K) determinados sobre el diagrama se debe al proeso de interpolaión y extrapolaión (ver apéndieA). Donde λ0 y kIR son dos onstantes, k(λ − V ) representa el oiente de exesos de olor:

k(mλ − V ) =
E(mλ − V )

E(B − V )
=

Aλ − AV

AB − AVY RV = AV /E(B − V ) es la razón entre la extinión en el �ltro V y la total (seletive tototal extintion).Los autores alibran además las onstantes de manera empíria, de tal forma que:
kIR = 0.349 + 2.087 · RV

λ0 = 0.507µm
(3.11)De lo anterior se desprende que si tenemos la extinión en tres �ltros entrados en las longi-tudes de onda λ1, λ2 y λ3 se veri�a que:

A1 − A2

A2 − A3
=

k(m1 − V ) − k(m2 − V )

k(m2 − V ) − k(m3 − V )
=

1+(λ2/λ0)α

1+(λ1/λ0)α − 1

1 − 1+(λ2/λ0)α

1+(λ3/λ0)α

(3.12)Y dado que para una determinada poblaión estelar de magnitudes aparentes m1 y m2 yolor intrínseo (M1 − M2):
A1 − A2 = m1 − m2 − (M1 − M2) (3.13)Entones:

R12
23 =

m1 − m2 − (M1 − M2)

m2 − m3 − (M2 − M3)
= f(α) (3.14)



3.2 Estrutura galátia a partir de la fotometría 83Los olores intrínseos, a pesar de estar expresados omo una diferenia de magnitudes ab-solutas, normalente son medidas independientes obtenidas por diferentes métodos (omo losdesritos en la se. 3.1.1).Además, siguiendo el modelo de la e. 3.102:
A12 =

A1

A2
=

1 + (λ2/λ0)
α

1 + (λ1/λ0)α
(3.15)Como hemos visto en seiones anteriores, somos apaes de extraer las gigantes K2 de undiagrama olor-magnitud, y onoemos los olores intrínseos para estas estrellas, por lo queseremos apaes de invertir el valor de α a partir de la fotometría en tres �ltros de UKIDSSapliando la e. 3.14, y on este parámetro alular el oiente AJK neesario para la obteniónde la urva (d,AK).Para esto sólo será neesario esoger una ombinaión de olores e introduirlos en la e. 3.14.De las posibles, habrá una que minimie la inertidumbre relativa de R12

23, puesto que propagandolos errores sobre la e. 3.14 obtenemos:
∆(R12

23)

R12
23

∝ 1

[m1 − m2 − (M1 − M2)] · [m2 − m3 − (M2 − M3)]
(3.16)Suponiendo que los errores en las tres magnitudes son iguales y midiendo los exesos deolor promedio < m1 − m2 − (M1 − M2) > para diferentes líneas de visión onluimos que laon�guraión más ventajosa es RJH

JK , oe�iente que usaremos preferentemente en los álulos deseiones posteriores.3.2.4 Distribuión de las estrellas a lo largo de la línea de visiónUna vez que onoemos el valor de α, podemos derivar la urva (d, AK) para una determinadalínea de visión (�g. 3.11), y on ella determinamos de manera aproximada la distania a la quese sitúan las estrellas de la traza de gigantes.Esto es así puesto que la funión de luminosidad de estas estrellas se mantiene aproxima-damente onstante, y por lo tanto se umple que, para ualquier línea de visión, el modulo dedistania orregido de extinión de una de ellas:
µe = mK − MK − (J − K) − (J − K)0

AJK − 1
(3.17)Y entones la distania en parses:

d = 100.2·(µe+5) (3.18)Como hemos visto en la se. 3.2.1, si la densidad es homogénea, el número de estrellas porintervalo de µ es una funión monótona reiente de µ. De esta forma, ualquier sobredensidadque pueda haber a lo largo de la línea de visión apareerá omo un pio en un histograma delmódulo de distania (�g. 3.12).2Aunque para estos alulos se onsidera el modelo en uestión, las onlusiones y el método son válidassiempre y uando se umpla que Aλ es una funión de λ de la forma Aλ = a+ b ·f(λ), siendo a y b dos onstantesdesonoidas y f(λ) ley de potenias de λ de grado α de oe�ientes onoidos. La ley de extinión tradiional,en la que Aλ ∝ λ−β, está inluida en esta familia de funiones.



84 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.2

Figura 3.11: Extinión derivada para las gigantes del DCM de la �g. 3.6, a partir de los valores de (K,J-K)derivados sobre los DCM, y apliando las euaiones 3.2, 3.17 y 3.18. La traza disontinua se orresponde on laextinión del modelo de Wainsoat. Se puede omprobar ómo el modelo tiende a infravalorar el valor de AK amedida que nos internamos en el plano galátio. Conviene notar que aunque las trazas se extraen sobre todo elDCM, el rango útil de las mismas estará limitado por la ompletitud.

Figura 3.12: Histograma del módulo de distania orregido de extinión para dos líneas de visión. En l= 30◦ elnúmero de estrellas por intervalo de µe ree de manera más o menos monótona, hasta que se alanza el límite deompletitud, mientras que en l= 16◦ antes de llegar a este punto aparee de manera onspíua una sobredensidaden torno a µ ∼ 14.Modelaremos estas sobredensidades omo la suma de una gaussiana y un polinomio de se-gundo grado (Stanek et al. 1997):
N(µe) = a0 · e

−
(µe−a1)2

2·a2
2 + a3 + a4 · µe + a5 · µ2

e (3.19)Como se apreia en la �g. 3.12, para algunas de las líneas de visión el máximo, asoiado eneste aso a la barra, aparee de manera lara en el histograma de µe. Sin embargo para otras,omo suede en l=30◦, por ejemplo, el máximo no aparee o es difíil de separar de la aída enel número de estrellas asoiada al efeto de la ompletitud que, por ser un límite en J y K, noes un orte limpio en µe, si no que presenta ierta aída asoiada a que µe = f(J,K) y por lo



3.2 Estrutura galátia a partir de la fotometría 85tanto sus ejes de oordenadas no son paralelos.Para mejorar el ontraste de la supuesta sobredensidad respeto a la evoluión del númerode estrellas de fondo on µe, podemos reurrir a estudiar la variaión de dN/dµe. La derivadade la e. 3.19 será a su vez la suma de una funión exponenial y una reta; por esto, lasobredensidad se verá re�ejada omo un aumento laro de dN/dµe (a medida que el número deestrellas por intervalo de µe ree) y una posterior aída (una vez se ha superado el máximoloal). Consideraremos que se ha alanzado el máximo uando dN/dµe se vuelva a sumir en elvalor medio, asoiado a la variaión normal de las estrellas de fondo (ver �g. 3.13). Como seintuye en el panel dereho de esta �gura, el omportamiento de dN/dµe es omplejo, y muhasvees apareen varios puntos de orte, por lo que la determinaión del máximo de densidadestará sujeta a ierta subjetividad. Por esto, en los análisis posteriores, se detallará uándo losresultados han sido obtenidos on este método o mediante el ajuste de la e. 3.19.

Figura 3.13: Histograma del módulo de distania orregido de extinión para l= 27◦ y evoluión de dN/dµe on
µe. La línea vertial mara en ambos grá�os el máximo determinado sobre la derivada (uando ésta orta denuevo el nivel medio, marado por la línea horizontal de trazos en el panel dereho), que en este aso oinide onel obtenido mediante el ajuste de la e. 3.19 (línea roja).



86 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.33.3 Resultados3.3.1 Comprobaión del método sobre diagramas sintétiosPara veri�ar el orreto funionamiento del método expuesto, reurrimos a los diagramas olor-magnitud generados por el ódigo de síntesis TRILEGAL (Girardi et al. 2005). TRILEGALnos permite espei�ar un modelo galátio (dividido en bulbo, diso �no, diso grueso y halo),junto on una funión iniial de masa y una urva de extinión, y a partir de estos parámetrosderiva un DCM arti�ial en los �ltros de interés. Haemos la prueba para l= 16◦, espei�andoque la extinión seguirá el omportamiento de la e. 3.6 on:
AK0 = 0.07 mag · kpc−1

hd = 3.4 kpc

hz = 0.11 kpc

R0 = 8.0 kpc

z⊙ = 24 pcDonde z⊙ es la altura del Sol sobre el plano galátio. Espei�aremos también que nuestroatálogo sintétio es ompleto hasta mK = 17.5, (en onordania on lo expuesto en 3.4).

Figura 3.14: Izqda.: DCM para l= 16◦ sintetizado on TRILEGAL. La línea blana mara la posiión de latraza de las gigantes K reuperada on nuestro método, y las de trazos la región que oupan estas estrellas enel diagrama. Dha.: Extinión derivada utilizando el método aquí desrito (línea negra) y on la on�guraiónutilizada por Cardelli y olaboradores en su modelo (línea verde), frente a la subyaente en el diagrama sintétio(línea roja). La notable diferenia entre ambas está expliada en el texto.Como se puede apreiar en la �g. 3.14, la traza extraída oinide notablemente on laposiión de las estrellas de tipo K2III en el diagrama. En uanto a la extinión en la bandaK, reuperamos una urva (d,AK) que sigue la forma de la introduida en el modelo pero que,sin embargo, paree infravalorarla de manerea notable. No obstante, esta diferenia dependeompletamente del modelo asumido. TRILEGAL basa sus álulos en los oientes Aλ/AV deCardelli et al. (1989). Según los autores, en el infrarrojo erano se veri�a que:
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AλV =

(

0.574 − 0.527

RV

)

·
(

1

λ

)1.61 (3.20)Según esta expresión, para el sistema de �ltros de UKIDSS, el oiente AJK presenta un valor�jo de 2.48. Asumiendo que la extinión sigue la expresión de FM09 de la e. 3.10, obtenemospara estos datos que AJK = 3.02, lo ual, junto on pequeñas diferenias en la funión deluminosidad de las gigantes K2 asumida, da uenta de la diferenia apreiable en la �g. 3.14; enualquier aso, si asumimos los ingredientes de TRILEGAL (oe�ientes de extinión y funiónde luminosidad) omo propios, los resultados onvergen a los del modelo. Como se verá másadelante, la extinión de Cardelli et al. (1989) es inompatible on los valores de RJH
JK obtenidospara DCM reales.

Figura 3.15: Izqda.: Histograma de magnitud absoluta en K para las estrellas extraídas omo gigantes K2 sobreel DCM sintétio de l= 16◦. Dha.: Histograma de µe para estas mismas estrellas, para el modelo ompleto (líneasólida) y sin bulbo (línea de trazos). Comparar on la �g. 3.12.Podemos apreiar la pureza de la muestra de estrellas reuperada en la �g. 3.15. El his-tograma de MK presenta un pio laro en torno a −1.54, que orresponde on la magnitudabsoluta de las gigantes K2. La muestra umple que:
< log(g) >= 2.58

σ[log(g)] = 0.35

< log(Teff ) >= 3.68

σ(Teff ) = 0.08Que de nuevo se orresponde on una poblaión ompuesta en su mayor parte por gigantes.Si onsideramos que las enanas son aquellas estrellas on log(g) > 4, menos del 1% del total�ltrado perteneen a esta lase, mientras que onforman el 60% del total de uerpos del ampo.Además, omparando el panel dereho de la �g. 3.15 on su equivalente en la �g. 3.12podemos ver que el omportamiento de µ que se obtiene para el aso real oinide notablementeon el sintétio, on la salvedad de que este último no inluye la ontribuión de la barra deCabrera-Lavers et al. (2008), por lo que la amplitud de la sobredensidad de estrellas visible en



88 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.3torno a µ ∼ 14 es menor que en la realidad. En el aso de TRILEGAL, esta omponente extraestá modelada omo un bulbo, según la reeta de Vanhollebeke et al. (2009), tal y omo seapreia omparando on la misma medida pero exluyendo esta estrutura de la síntesis.3.3.2 Extinión infrarroja en el interior de la Vía LáteaCurva de extiniónAunque la visión tradiional del omportamiento de la materia interestelar asume que la ley querige la variaión de la extinión on la longitud de onda es universal (p. ej. Cardelli et al. 1989,Rieke & Lebofsky 1985), un reiente número de trabajos (Nishiyama et al. 2006, Fitzpatrik &Massa 2009, Gosling et al. 2009) apunta a que es posible que no sea así, y que el exponente de laley de potenias que liga Aλ y λ depende de las ondiiones físio-químias del medio interestelary por lo tanto es suseptible de variaiones espaiales.Dado que a través del álulo de RJH
JK podemos invertir el valor de este exponente α, lasvariaiones de este último deberían traduirse en un omportamiento no uniforme del oienteen nuestros datos, bien dentro de ada apuntado o bien al omparar los datos de una línea devisión on otra.En el primer aso, a medida que nos aeramos al entro de la Galaxia, las ondiiones delmedio interestelar podrían propiiar un ambio en α y on él de RJH

JK . Si tomamos la magnitud Komo un indiador de la distania a lo largo de la línea de visión, en la �g. 3.16 podemos ver ómose omporta el oiente de exesos de olor en funión de mK para l=30◦. Dividimos las estrellasen 50 intervalos iguales de magnitud, y para ada uno de ellos (provisto que haya su�ientesestrellas en él) se alula la media y la desviaión típia (de nuevo ajustando una gaussiana alhistograma, puesto que la asimetría de la distribuión movería la media o la mediana haia valoresmenores de RJH
JK). Para las magnitudes más brillantes, el �ltro H (más anho) todavía satura,lo que provoa grandes variaiones en el valor medio del oiente. Una vez que superamos esterégimen (aprox. a mK ∼ 12) RJH

JK se estabiliza en torno a 0.65. En el segundo aso, el oiente semantiene más o menos onstante para todas las longitudes galátias, aunque se pueden apreiartodavía variaiones del orden del error de medida, apreiables en la �g. 3.16.Los errores detallados en estas grá�as (en torno a σR ∼ 0.015 en ambos asos) no sonlos totales del método, que estará dominado por la inertidumbre en la determinaión de losolores intrínseos de las gigantes K2, sino que representan los errores estadístios (asoiados ala desviaión muestral) para ada onjunto de medidas de RJH
JK en onsideraión (ada intervalode magnitud en el panel izquierdo y ada línea de visión en el dereho). Esto es así puesto quelas variaiones en (J − K)0 y (H − K)0 apareerán omo efetos sistemátios a lo largo de esteanálisis (que pretende omparar las diferentes medidas del oiente en uestión), aunque serántenidas en uenta a la hora de derivar los valores �nales de RJH

JK o α.Podemos juzgar, en base a estos datos, si es admisible la hipótesis de una ley de extiniónuniversal (esto es, α = cte.), al menos en nuestro dominio de medida. Aunque en prinipio
RJH

JK (y on él α) dependerá de variables oultas (p. ej. la densidad o omposiión del mediointerestelar) podemos omprobar si hay trazas de esta variaión en nuestros datos. Para ellorealizamos un análisis basado en una ombinaión del método de la longitud mínima de mensaje(Asensio-Ramos 2006) y el análisis de onglomerados desrito en la se. 2.4.4.Supongamos que tenemos dos variables X e Y que veri�an Y (X) = a · X + b, y realizamos
n medidas de Y , on un error σ onstante (uya amplitud será del orden de variaión de Y ) perono respeto a X sino respeto a deteminado índie i aleatorio, tal y omo se presenta en la �g.
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Figura 3.16: Izqda.: Variaión de RJH
JK on la magnitud en la banda K (que podemos utilizar omo un suedáneode la distania a lo largo de la línea de visión) para l=30◦. Los primeros valores se orresponden on estrellas quesaturan en H, más sensible. Dha.: Variaión del RJH

JK promedio para ada apuntado on la longitud galátia.En ambas grá�as las líneas de trazos maran los oientes predihos por Rieke & Lebofsky (1985), en negro, ypor Cardelli et al. (1989), en rojo.3.17. Aunque en Y (i) no hay informaión de Y (X) (y en prinipio es imposible reuperar estefunional) sí se puede aseverar si las variaiones de Y son lo su�ientemente signi�ativas omopara indiarnos su omportamiento variable.

Figura 3.17: Izqda.: Variaión de la variable sintétia Y on X, medidas on el error observaional σ (por laridad,sólo se representan un terio de los puntos). Dha.: Misma variable Y , pero ahora no medida respeto a X, si noa un índie i aleatorio.Para ello apliamos el algoritmo desrito en la se. 2.4.4 y generamos suesivas divisiones de
Y (i) en n grupos, on n = 1÷10. En ada una de estas divisiones, onstruimos un modelo de losdatos en el que ada grupo es sustituido por el valor medio de los elementos que lo omponen.Calulamos entones la longitud del mensaje, en bits, neesaria para transmitir el modelo (eneste aso el número de grupos y la media de ada uno) junto on los residuos (la diferenia deada Y on la media), siempre y uando estos sean signi�ativos (es deir, estén por enima de
σ). Según el prinipio de desripión de longitud mínima (minimum desription length o mdl,



90 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.3Asensio-Ramos 2006), el modelo óptimo sera aquél que minimie la longitud de la desripióndel sistema. En el aso de que los errores hagan imposible reuperar la estrutura de Y , ladesripión óptima onstará de un solo onjunto, mientras que si la variaión de los datos esapreiable por enima del ruido, el número de divisiones óptimo será siempre mayor de 1.En la �g. 3.18 se representan los resultados de apliar este método. A medida que aumenta-mos el número de grupos, los residuos disminuyen (alanzarían el valor 0 uando el número degrupos fuese igual al número de observaiones), pero la longitud del mensaje aumenta (pues elmodelo tiene más parámetros). La división óptima es aquella on n = 3, en la que los residuosson menores que on n < 3 y a la vez el tamaño del modelo es lo su�ientemente pequeño omopara no sobreajustar los datos.Todo esto nos india que a pesar de que Y no dependa de i (o lo haga de una manera omplejay desonoida) en las medidas hay indiios de la variabilidad de ésta. En aso ontrario, la mdlse daría para n = 1, es deir, la desripión óptima del sistema sería simplemente Y .

Figura 3.18: Evoluión de la longitud de mensaje en funión del número de grupos esogidos para Y (i).Podemos apliar entones este método a los datos representados en la �g. 3.16, tal y omose muestra en la �g. 3.19. En ambos asos vemos que no hay indiios de un omportamientovariable de RJH
JK y por lo tanto es seguro el adoptar un sólo valor de α para todos los ampos.En aso de que realmente haya variaiones de la ley de extinión, están estarían laramente pordebajo de la resoluión de nuestros datos.Una vez estableida la onstania de RJH

JK podemos derivar sus valores promedios, que uti-lizaremos a lo largo de estudios posteriores. añadiendo el error en los olores intrínsios en losdatos de la �g. 3.16 obtenemos que, para todas las líneas de visión:
RJH

JK = 0.658 ± 0.003 (3.21)
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Figura 3.19: Izqda.: Longitud de la desripión de los datos de RJH
JK para l=30◦. Dha.: Misma medida paratodas las líneas de visión. En ambos asos la desripión óptima supone asumir un solo RJH

JK .Análogamente, para las otras posibles ombinaiones de �ltros obtenemos:
RHK

JH = 0.505 ± 0.007

RHK
JK = 0.330 ± 0.015

(3.22)Derivaión del exponenteComo hemos demostrado on anterioridad (se. 3.2.3), los oientes R12
23 sólo dependerán delexponente de la ley de extinión usada. Para obtener entones éste, es neesario asoiar a ada�ltro una longitud de onda representativa del mismo, que usaremos en la e. 3.14. Ésta puedeser la λ media, la isofotal o, preferentemente, lo que se onoe omo longitud de onda efetiva: elvalor de longitud de onda para el que la extinión heteroromátia del �ltro (es deir, integradasobre todas las longitudes de onda) es igual a la extinión monoromátia (evaluada en un valorpertiular de λ) en la longitud de onda λe. Para alular este valor, hay que tener en uenta elper�l del �ltro, el del emisor en onsideraión y también el omportamiento de la extinión onla propia longitud de onda:

λe =

∫ λ1

λ0
R(λ)f(λ)10−0.4·Aλλdλ

∫ λ1

λ0
R(λ)f(λ)10−0.4·Aλdλ

(3.23)Donde f(λ) es el �ujo de la fuente y R(λ) la respuesta total del sistema entre las longitudesde onda λ0 y λ1. Este valor, λe dependerá entones del tipo espetral onsiderado.A su vez, la extinión en diho �ltro también dependerá del emisor:
Aλe = −2.5 · log

∫ λ1

λ0
R(λ)f(λ)10−0.4·Aλdλ
∫ λ1

λ0
R(λ)f(λ)dλ

(3.24)Podemos inorporar esto a nuestros álulos. Utilizando un modelo de atmósfera estelar (dela malla de Castelli & Kuruz, 2004) on Teff = 4500 K, [Fe/H] = 0 y log(g) = 2.5 (Straizyset al. 1997) representativo de una estrella de tipo K2III, y las urvas de transmisión de los



92 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.3sistemas fotométrios de interés, podemos omputar λm para el modelo de extinión de FM09,obteniendo los resultados de la tabla 3.1. Las diferenias entre la longitud de onda media del�ltro y la efetiva son por lo general pequeñas, por lo que es de esperar que su in�uenia sobrelos álulos de Aλ sea pequeña.Tabla 3.1: Longitudes de onda nominales (λ0) e efetivas para los �ltros de UKIDSS y GLIMPSE, on una gigantede tipo K2. Filtro λ0 (µm) λi (µm)J 1.248 1.254H 1.631 1.635K 2.201 2.192[3℄ 3.535 3.512[4℄ 4.502 4.427[5℄ 5.650 5.641[8℄ 7.735 7.592El proedimiento habitual, entones, sería minimizar la e. 3.14 on los valores de R12
23 yreuperar el exponente α. No obstante, este método tiene el problema de que el valor derivadode α dependerá de los valores de λ elegidos para ada �ltro. Éstos, a su vez, pueden depender dela propia extinión, tanto del modelo utilizado omo de los fatores de normalizaión AV o RV .Podemos solventar esto si en lugar de utilizar la e. 3.14, utilizamos la e. 3.24 para evaluarlos diferentes Aλ, y a partir de ellos R12

23. Desarrollando en 3.10 se llega a:
Aλ =

1

RV
· AV · (0.349 + 2.087RV ) · 1

1 + (λ/λ0)α
(3.25)Aparentemente existe todavía una dependenia de RV y AV , partiularmente si omparamos�ltros uyo anho de banda es diferente. Utilizando no obstante la e. 3.24, podemos haerinferenia tanto sobre α omo sobre los otros dos parámetros, tanto para ada valor de R12

23(tabla 3.2) omo para los tres a la vez (e. 3.26).Nuestro espaio de parámetros umple que 1 < RV < 5, 5 < AV < 50 y 2 < α < 5. Estosrangos ubren ampliamente la variaión esperable en el interior de la Vía Látea. Si alulamos ladistribuión posterior de probabilidad utilizando los tres oientes de extinión para la inferenia,obtenemos los resultados de las �guras 3.20 y 3.21. La distribuión marginalizada sobre AV y RVnos muestra que ninguno de ellos tiene in�uenia sobre el valor de los oientes de extinión (taly omo predie la e. 3.14 uando los �ltros se reduen a su longitud de onda representativa),puesto que todos los valores presentan un valor de probabilidad aproximadamente igual. Porotro lado, el valor de α presenta un máximo laro, lo que onstriñe la inversión en un rangoestreho.Dado que la posterior marginalizada de α se puede aproximar de manera preisa on unagaussiana, de su σ obtenemos los intervalos de on�anza para el exponente. Para el infrarrojoerano inferimos que:
αNIR = 2.99 ± 0.04 (3.26)



3.3 Resultados 93Tabla 3.2: Valores de α alulados para ada uno de los R12
23 en el infrarrojo erano.Coiente α(J-H)/(H-K) 3.03±0.04(J-H)/(J-K) 2.94±0.03(H-K)/(J-K) 3.04±0.05

Figura 3.20: Ditsribuión posterior marginalizada sobre α y normalizada al máximo. La distribuión de proba-bilidad, aproximadamente gaussiana, nos proporiona el valor más probable para el exponente y una estimaiónde los intervalos de on�anza.Extensión a otras longitudes de ondaEs posible extender el álulo de la seión anterior a otras longitudes de onda. Dado que,omo ya hemos visto, trabajamos on regiones muy osureidas por la extinión interestelar,no disponemos de datos en el visible su�ientemente profundos, por lo que extenderemos esteanálisis al infrarrojo medio. Utilizamos para ello el artogra�ado GLIMPSE.Antes de proeder, es neesario solventar un problema. No onoemos los olores intrínseosde las gigantes del grumo rojo en este régimen de longitudes de onda, por lo que no podemosobtener los oientes de extinión a partir de la e. 3.14. No obstante, es posible alular lasrazones de olor de manera direta; puesto que para un �ltro ualquiera en el infrarrojo medio,se veri�a:
([λ] − K) =

A[λ] − AK

AJ − AK
(J − K) + C (3.27)
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Figura 3.21: Ditsribuión posterior marginalizada sobre AV (izqda.) y RV (dha.), normalizadas al máximo. Seomprueba ómo RJH
JK sólo ontiene informaión sobre α, puesto que todos los valores de los otros dos parámetrosson aproximadamente equiprobables (omparar on la �g. 3.20.Dado que a medida que λ ree las olores serán más pequeños (pues estaremos trabajandoen zonas en las que la emisión del uerpo negro es ya bastante plana) utilizaremos siempre ladiferenia entre una magnitud dada de GLIMPSE on el �ltro K de UKIDSS, de manera quese maximiza el ontraste. Al igual que en el apartado anterior, utilizando la diferenia (J − K)para el denominador de R12

23 se minimiza el error. Mientras que la pendiente de la reta anteriorsólo depende del sistema fotométrio y de la ley de extinión vigente, la onstante C dependeráde esta ley y de los olores intrínseos de las estrellas bajo onsideraión. Dado que sólo estamosinteresados en el primero de los fatores, un ajuste lineal entre dos olores nos permitirá alularel oiente R12
23 orrespondiente al juego de �ltros esogido.Respeto al utilizado en seiones anteriores, este método tiene el problema de que el ajustelineal es menos robusto ante posibles ontaminaiones en la muestra de estrellas seleionadasy a los errores fotométrios, partiularmente allí donde estos son más importantes (uando lasmagnitudes en algún están era de saturar o del límite de deteión), lo que supondrá mayoresdesviaiones en los valores de los oientes medidos. A esto también ontribuye la difereniaen resoluión espaial entre UKIDSS-GPS y GLIMPSE: deteiones que este último es inapazde resolver sí están resueltas en el anterior, dando lugar a olores irreales y sesgados. Estosefetos introduen una dispersión arti�ial en los diagramas olor-olor, y es por lo tanto ruialgarantizar la limpieza de la muestra elegida.Para ello utilizamos un segundo �ltro basado en el parámetro libre de enrojeimiento Q(Negueruela&Shurh, 2007). De�nimos Q omo:

Q = (J − H) − 1.98 × (H − K) (3.28)Dado que según la ley de extinión desrita en la seión anterior (AJ − AH)/(AJ − AK) =
1.98, Q es una estimaión del olor (J −H) libre de extinión (salvo una ierta onstante, en esteaso 1.98 × (H − K)0), por lo que en un diagrama de Q frente a K las gigantes del grumo rojodeberían oupar una traza vertial bien de�nida, tal y omo se apreia en la �g. 3.22. Si sobre elhistograma del panel dereho haemos un ajuste gaussiano, podemos alular una media y unadesviaión (µ, σ) que nos ayudarán a �ltrar nuestra muestra. Así, sólo onsideraremos para elajuste aquellas estrellas on µ − σ < Q < µ + σ.



3.3 Resultados 95Además, el valor de µ tiene ierta relevania; dado que onoemos los olores intrínseos de lasgigantes K2, podemos alular el valor de Q que deberían presentar on la extinión determinadaen la seión anterior. Éste es de Q = 0.089 mag, mientras que el valor de µ para el histogramade la �g. 3.22 es µ = 0.081 mag, on σ = 0.093 mag, de auerdo on lo esperado.

Figura 3.22: Izqda.: Diagrama (Q, K) para las gigantes de l = 27◦. Se puede apreiar omo las estrellas era dela saturaión y aquellas uyo olor no se orresponde on el de las del grumo rojo se desvían de la traza vertialque oupan éstas. Dha.: Histograma de Q para el mismo ampo.Para alular la pendiente, proedemos en dos pasos:- Primero sustraemos a nuestros datos la mediana en ada uno de los ejes y los transformamosa un sistema de oordenadas polares (r, θ), en el que sobre un histograma de θ se hae unaprimera estimaión de la pendiente.- Se �ltran aquellos puntos a más de 3σ del θ modal y se proede a un ajuste lineal sobre lamuestra resultante, obteniendo un resultado omo el de la �g. 3.23.Así, minimizamos el efeto de la dispersión arti�ial anteriormente itada, y podemos estimarde manera robusta la pendiente del diagrama olor-olor; de nuevo, el error vendrá dado por laestadístia a lo largo de diferentes líneas de visión, pues omo hemos demostrado anteriormente,los oientes de extinión no dependen de la longitud galátia. A medida que la longitud deonda ree, también lo hae la varianza del oiente. Esto se puede expliar en base a que elnúmero de estrellas visibles en estas longitudes de onda es menor, su emisión es más débil (loque onlleva mayores errores observaionales) y partiularmente en 8 µm, la extinión omienzaa estar in�ueniada por una banda de absorión de siliatos (Indebetouw et al. 2005).Comparando los oientes de olores así estimados on los RJH
JK obtenidos en la seiónanterior, enontramos que la diferenia está en torno a ±0.02, ompatible on los errores delmétodo. Apliando lo desrito obtenemos los resultados de la tabla 3.3.Una vez determinados los oientes de olor, podemos derivar a partir de ellos el valor delexponente α para la ley de extinión de FM09, detallado en la tabla 3.4.Al igual que en la tabla 3.3, los errores relativos en el infrarrojo medio son mayores que paralongitudes de onda menores. Aún teniendo en uenta las inertidumbres mayores, los exponentesobtenidos en el infrarrojo medio resultan inompatibles on los valores que mejor ajustan elomportamiento de la extinión en longitudes más ortas, lo que india que en prinipio la ley
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Figura 3.23: Diagrama olor-olor para l=27◦, on el mejor ajuste resultante de apliar el método desrito en eltexto. En este aso, (J − K)m = 1.58 mag y ([3] − K)m = −0.47 mag. La pendiente obtenida es de -0.27.Tabla 3.3: Razones entre olores utilizando el método de la pendiente del diagrama olor-olor (subíndie p) y elde los histogramas de R12
23 (subíndie h).Coiente < R >p σ(R)p < R >h σ(R)h(H-K)/(J-H) 0.510 0.021 0.505 0.007(J-H)/(J-K) 0.675 0.021 0.658 0.003(H-K)/(J-K) 0.323 0.028 0.330 0.015([3℄-K)/(J-K) -0.239 0.019 - -([4℄-K)/(J-K) -0.256 0.020 - -([5℄-K)/(J-K) -0.336 0.041 - -([8℄-K)/(J-K) -0.386 0.057 - -Tabla 3.4: Valores de α alulados para ada uno de los R12

23 en el infrarrojo medio.Coiente α([3℄-K)/(J-K) 2.40±0.15([4℄-K)/(J-K) 2.60±0.13([5℄-K)/(J-K) 2.3±0.2([8℄-K)/(J-K) 2.2±0.2



3.3 Resultados 97de extinión no es apaz de dar uenta de ambos rangos sin un ambio en la pendiente. Esteresultado es más evidente si de nuevo inferimos un exponente a partir de todos los oientes enel infrarrojo medio, y lo omparamos on el obtenido en el apartado anterior:
αIRC = 2.99 ± 0.04

αIRM = 2.62 ± 0.08
(3.29)A pesar de que omo hemos diho, la ley de FM09 paree no ser apaz de aomodar elomportamiento global de la extinión en el infrarrojo, podemos obtener un exponente α paratodo el rango haiendo inferenia on todos los R12

23 de la tabla 3.3:
αt = 2.93 ± 0.04 (3.30)Comparaión entre diferentes leyes de extiniónTal y omo se razonaba en la se. 3.2.3, se pueden extender los álulos anteriores también a unaley de extinión de la forma Aλ ∝ λ−β. Si parametrizamos ésta de la siguiente forma (FM09):

k(mλ − V ) =
Aλ − AV

AB − AV
= kIRλ−β − RV (3.31)Todo lo anteriormente expuesto es diretamente extrapolable a la nueva urva de extinión,on la salvedad de que hemos de realibrar la relaión entre kIR y RV . Con los datos de FM09se obtiene:

kIR = −1.045 + 0.721 · RV (3.32)Una vez estableida esta parametrizaión, es senillo repetir todos los álulos del apartadoanterior, obteniendo los exponentes para ada R12
23, para ada rango y las respetivas longitudesde onda efetivas.Tabla 3.5: Longitudes de onda nominales (λ0) y efetivas en funión de la ley de FM09 (λα) y la lásia (λβ) paralos �ltros de UKIDSS y GLIMPSE, on una gigante de tipo K2.Filtro λ0 (µm) λα (µm) λβ (µm)J 1.248 1.254 1.257H 1.631 1.635 1.639K 2.201 2.192 2.193[3℄ 3.535 3.512 3.513[4℄ 4.502 4.427 4.427[5℄ 5.650 5.641 5.643[8℄ 7.735 7.592 7.594

βIRC = 2.80 ± 0.05

βIRM = 2.47 ± 0.09

βt = 2.72 ± 0.05

(3.33)



98 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.3Tabla 3.6: Valores de β alulados a partir de la tabla 3.3.Coiente β(J-H)/(H-K) 2.86±0.06(J-H)/(J-K) 2.74±0.09(H-K)/(J-K) 2.84±0.06([3℄-K)/(J-K) 2.40±0.15([4℄-K)/(J-K) 2.60±0.13([5℄-K)/(J-K) 2.3±0.2([8℄-K)/(J-K) 2.2±0.2A la vista de estos resultados, las onlusiones son similares a las obtenidas on la ley deFM09. Mientras que dentro de ada rango (tanto en el infrarrojo erano omo en el medio) laley de potenias desribe bien el omportamiento de la extinión, es imposible apliar a ambosrangos onjuntamente una sola expresión, y es neesario un ambio de exponente uando par laslongitudes de onda más largas. En ambos asos se observa que a medida que aumenta λ, estoserrores se haen mayores.Para omprobar qué ley reprodue mejor nuestros datos, podemos alular la χ2 para adauno de los asos anteriores, tal y omo se detalla en la tabla 3.7 y la �g. 3.24. A la vista de estosresultados, podemos onluir lo siguiente:- Considerando ambos rangos por separado, ambas leyes desriben on una preisión aproxi-madamente igual el omportamiento de la extinión, aunque la ley de potenias lásiatiene un parámetro libre menos.- Ninguna de las dos leyes es apaz de expliar la variaión de R12
23 a lo largo de todo el rangode estudio satisfatoriamente sin un ambio de exponente.Tabla 3.7: χ2 totales alulados on los valores de los exponentes de las es. 3.29 y 3.33, derivados sólo on laslongitudes de onda del rango orrespondiente.Rango χ2(α) χ2(β)IRC 3.2 3.4IRM 3.4 3.2Ambos 29.5 24.3A la vista de los datos aquí desritos, ambas desripiones de la extinión reproduen onigual �delidad el omportamiento de la misma en el rango 1 < λ < 8 µm. Dado que la ley deextinión lásia tiene un parámetro libre menos (puesto que en el modelo de FM09 inluye unanormalizaión para la longitud de onda, λ0), en prinipio ésta sería la relaión óptima, aunque ala hora de seleionar una ley, es neesario tener en uenta que el modelo de FM09 es extensiblehasta el ultravioleta, mientras que leyes de potenias similares a las de Cardelli et al. (1989) o la
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Figura 3.24: Diferenias entre las razones de exeso de olor ∆E = E(mλ−K)
E(J−K)

−

“

E(mλ−K)
E(J−K)

”(modelo) para losexponentes alulados en el infrarrojo erano, medio y usando ambos regímenes ; los dos primeros puntos (en
λ ∼ 0.5µm y λ ∼ 1.5µm) representan E(H−K)

E(J−H)
y E(J−H)

E(J−K)
.aquí utilizada también requieren de ambios de exponente para reproduir las observaiones de

Aλ on λ < 1 µm, mientras que en prinipio la anterior sólo requerirá un ambio on λ > 3µm.A pesar de ello, podemos intentar extrapolar en ambos asos la extinión hasta el �ltro V, yobtener la tabla 3.8. Aunque es imposible veri�ar la validez de esta extrapolaión on los datosdisponibles, los oientes AλV tienen la ventaja de que nos permiten omparar nuestros resultadoson otros trabajos, omo los de Rieke&Lebofsky (1985) o Cardelli et al. (1989), resumidos enla tabla 3.9. Para nuestras dos leyes, el omportamiento de AλV es similar, aunque la ley depotenias tiende a derivar oientes en torno a un 30% más bajos. Esto es en parte debido a que laextinión AV extrapolada según esta es mayor que la derivada on FM09: AV (β)/AV (α) = 1.51.Tabla 3.8: Coientes de extinión derivados on la ley de FM09 (α) y on una ley de potenias (β).
α

AλV IRC IRM AmbosJ 0.145±0.004 0.196±0.012 0.154±0.005H 0.068±0.003 0.103±0.008 0.074±0.003K 0.029±0.002 0.049±0.005 0.032±0.002
β

AλV IRC IRM AmbosJ 0.114±0.004 0.143±0.010 0.120±0.005H 0.055±0.003 0.075±0.007 0.059±0.003K 0.024±0.002 0.037±0.004 0.026±0.002Esta diferenia se modera si omparamos oientes dentro del infrarrojo. Así:
AJK(α) = 5.05 ± 0.13

AJK(β) = 4.74 ± 0.16
(3.34)



100 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.3Tabla 3.9: Coientes de extinión para Rieke & Lebofsky (1985) y Cardelli et al. (1989).
AλV RL85 C89J 0.282 0.282H 0.175 0.190K 0.112 0.114Los errores asoiados on la ley de potenias son mayores puesto que tiene una dependeniamayor on su exponente β que el modelo de FM09. Propagando inertidumbres iguales, estaúltima derivará un error para el oiente de extinión menor.

Figura 3.25: Variaión de AJK en funión de RV para la ley de potenias. Las variaiones en el oiente estánpor debajo del 1% en todo el rango esperado de parámetros.Hemos visto que el onsiderar el efeto del per�l de los �ltros en la determinaión de estosoientes introdue una pequeña dependenia on AV y RV de la que no podemos deshaernospuesto que, omo se muestra en la �g. 3.21, en los R12
23 sólo hay informaión sobre el exponentede la ley de extinión, y no de estos dos parámetros. Aún así, su in�uenia es pequeña, y sobreun rango amplio (1 < RV < 5 y 5 < AV < 40) las variaiones totales de AJK (y por extensióndel resto de oientes, puesto que la relaión funional on RV y AV es la misma) se mantienenpor debajo de un 1% (�g. 3.25).Con la tabla 3.8 se deriva un oiente AV /AK = 34 ± 3 en el aso de la ley de FM09 y de

42 ± 4 usando una ley de potenias. Aunque estos valores están muy por enima de lo predihopor los modelos de extinión lásios (AV /AK ∼ 9 para Rieke&Lebofsky, 1985), un reientenúmero de estudios similares apuntan a un omportamiento de la materia interestelar parejo on



3.3 Resultados 101lo aquí expuesto. Gosling et al. (2009) obtienen un oiente de 28.7 ± 14, que se orrespondeon β = 2.54 ± 0.52, ompatible on nuestros valores. Nishiyama et al. (2006) deriva un valor
β = 1.99±0.01 para el bulbo, lo que implia que AK/AJ = 0.331±0.004, omparable al oientede ∼ 0.25 obtenido aquí. Los mismos autores, a partir de observaiones simultáneas en V y elinfrarrojo y por lo tanto sin neesidad de asumir la extrapolaión heha aquí determinan que
AV : AJ : AH : AKs = 1 : 0.188 : 0.108 : 0.062 (Nishiyama et al. 2008). Conviene notar tambiénque estos oientes en prinipio son más favorables a la ley de FM09 que a una del estilo λ−β.Más reientemente Stead&Hoare (2009), utilizando datos de UKIDSS para regiones on l >
27◦ obtienen que β = 2.14 ± 0.05, lo que onlleva que RJH

HK = 1.86 ± 0.11, ompatible on
RJH

HK = 1.9 ± 0.3 derivado de nuestros alulos.Parte de la disrepania entre los anteriores resultados pudiera deberse a que los suesivosoe�ientes se derivan a partir del estudio de diferentes poblaiones estelares, puesto que omose muestra en la e. 3.24, los oientes de extinión también dependen del per�l de emisión de lafuente. Podemos evaluar esta variaión para nuestras leyes de extinión; tal y omo se apreiaen la tabla 3.10, hay una ligera tendenia de AλV a dereer on la temperatura y la lase deluminosidad, pero muy por debajo de los errores típios expuestos anteriormente.Tabla 3.10: Coientes de extinión derivados on la ley de FM09 (α) y on una ley de potenias (β) para diferentestipos espetrales.
α = 2.93 β = 2.72Tipo esp. AJV AHV AKV AJV AHV AKVA0V 0.154 0.074 0.031 0.121 0.059 0.026A5V 0.154 0.074 0.031 0.122 0.059 0.026F0V 0.154 0.074 0.032 0.122 0.060 0.027F5V 0.155 0.074 0.032 0.122 0.060 0.027G0V 0.155 0.074 0.032 0.123 0.060 0.027G5V 0.155 0.074 0.032 0.123 0.060 0.027K0V 0.155 0.074 0.032 0.123 0.060 0.027K3V 0.156 0.075 0.032 0.124 0.060 0.027K5V 0.156 0.075 0.032 0.124 0.060 0.027K7V 0.157 0.075 0.032 0.124 0.061 0.027M0V 0.157 0.075 0.032 0.125 0.061 0.027A5III 0.154 0.074 0.032 0.122 0.060 0.027F0III 0.154 0.074 0.032 0.122 0.060 0.026G5III 0.155 0.074 0.032 0.123 0.060 0.027G8III 0.155 0.074 0.032 0.123 0.060 0.027K0III 0.156 0.074 0.032 0.123 0.060 0.027K2III 0.156 0.075 0.032 0.123 0.060 0.027K3III 0.156 0.075 0.032 0.124 0.060 0.027K5III 0.157 0.075 0.032 0.124 0.060 0.027M0III 0.157 0.075 0.032 0.124 0.060 0.027Sin embargo, en el aso de que los A12 se deriven a partir de una determinada ley de extinión,



102 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.3existe otra funte de variaión. Como hemos visto, es posible derivar el exponente de la ley enuestión a partir de la e. 3.14, minimizando el valor de α o β para los R12
23 (o A12 si se disponede ellos) obtenidos de manera observaional. Para ello sólo es neesario esoger un juego delongitudes de onda (λ1, λ2, λ3) representativas del sistema fotométrio utilizado.Hay una serie de valores posibles (longitudes efetivas, isofotales, et.), y la eleión afetaráal resultado de la inversión. Para evaluar este efeto, podemos reurrir de nuevo a la estadístiabayesiana. Si en lugar del método utilizado anteriormente realizamos la inversión diretamentesobre la e. 3.14 para el infrarrojo erano (en el que los errores son menores) podemos dejar laslongitudes de onda omo parámetros libres, y ver si los tres R12

23 medidos son apaes de darnosalguna informaión sobre ellos.

Figura 3.26: Distribuión posterior marginalizada y normalizada al máximo para las tres longitudes de onda y elexponente β en la e. 3.14.Como se puede apreiar en la �g. 3.26, de nuevo el valor del exponente presenta un máximolaro, mientras que ualquier valor de las longitudes de onda es igualmente válido (dentro deun amplio rango de variaión de 500 ◦A). La anhura de la gaussiana para la marginalizaión de
β es también en este aso muho mayor, apaz de aoger prátiamente todos los exponentesdisponibles en la literatura.Es posible interpretar estos resultados de la siguiente manera. Dado que los diferentes R12

23no ontienen informaión sobre (λ1, λ2, λ3), para ualquier ombinaión de longitudes de onda



3.3 Resultados 103que uno esoja es posible enontrar un valor de β apaz de proporionar un ajuste razonablea las observaiones. Mientras la eleión de longitudes de onda sea onseuente, los oientesde extinión serán omparables unos on otros, pero a la hora de aarrear los resultados de unestudio a otro en el que ambia la eleión de (λ1, λ2, λ3), bien porque se trate de un nuevosistema fotométrio o porque, por ejemplo, se ha optado por los valores isofotales en lugar de losefetivos, se ha de tener en uenta que gran parte de las diferenias se pueden expliar sólo enbase a esta eleión.Con el método aquí propuesto, integrando diretamente sobre el per�l instrumental en adauna de las bandas, puentea este problema, de manera que los valores de β o de los oientes deextinión aquí derivados son diretamente omparables on los alulados para ualquier otrosistema fotométrio, sin neesidad de entrar en onsideraiones respeto a la longitud de ondaque se ha de asoiar a ada �ltro.3.3.3 Estrutura de la barraLa variaión de la extinión on la longitud de onda in�uirá en nuestros álulos de µ (y onél de distania) a través del oiente AJK . Por lo tanto, sólo una vez estableido su valor paranuestro dominio de medida, podemos extender el análisis desrito en 3.2.4 a todas las líneas devisión de nuestro estudio.Tal y omo se ha desrito en la se. 3.2.4, para ada línea de visión alulamos un histogramade µ, que ajustaremos al funional:
N(µe) = a0 · exp

(

−(µe − a1)
2

2 · a2
2

)

+ a3 + a4 · µe + a5 · µ2
eEl parámetro a1 nos dará la posiión del máximo de densidad de las estrellas a lo largo dela línea de visión, medida que podemos transformar en una distania siguiendo la e. 3.18. Elmódulo de distania depende de la magnitud absoluta en la banda K de las gigantes K2, de lamagnitud aparente y de la extinión en la banda. Propagando las inertidumbres de la seiónanterior, obtenemos que los errores típios son:

∆(AK) = 0.06 mag

∆(µe) = 0.08 mag

∆(d) = 0.3 kpc

(3.35)Además de estos errores, existe otro parámetro a tener en uenta. Como se disutió en lase. 3.2.1, en algunos de nuestros ampos la ompletitud puede limitar nuestra apaidad deresolver la barra. Esto puede ser debido a dos efetos. En aquellas líneas de visión en las quela extinión es anormalmente grande, a la magnitud límite de UKIDSS las gigantes de la barrason demasiado débiles para ser vistas. Como se apreia en la �g. 3.27, existe una orrelaiónentre el número de estrellas de tipo K2III extraídas para el ampo (normalizado on el anho dela traza dm) y la extinión interpolada a 8 kpc, on un oe�iente R = −0.75. Este efeto espartiularmente severo en torno a l=14◦ y l=24◦.Pero además, a medida que nos aeramos al entro galátio, la densidad estelar ree,hasta un punto que inluso on un telesopio de 4m omo el de UKIDSS es imposible resolverlas estrellas individualmente. Como onseuenia de ello, varias estrellas débiles apareen alobservador omo un sólo objeto muho más brillante. Dado que derivamos la distania de las



104 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.3

Figura 3.27: Izqda.: Número de K2III, normalizado on el anho de la traza dm, seleionadas para ada ampofrente a la extinión interpolada a 8 kpc. Dha.: Extinión interpolada a 8 kpc para ada una de las líneas devisión.estrellas de su brillo, esto impliará que un gran número de ellas apareerán más era de lo querealmente están, difuminando toda estrutura potenialmente visible.En ambos asos, el resultado �nal es que es imposible distinguir si la aída en el histograma de
µ está asoiada realmente a un desenso en la densidad estelar o bien es debido a que llegamos allímite de ompletitud. Todos los ampos suseptibles de estar afetados por esto están denotadoson rues en la �g. 3.28, en la que se resumen los resultados. Además, dado que la altura deesala del polvo es de ∼ 100 pc, es posible minimizar su efeto levantándonos ligeramente delplano, y para los ampos más afetados de ella se ha alulado también el máximo on b=0.5◦.Los resultados de estos álulos se detallan en las tablas C.1 y C.2.En diha grá�a es posible apreiar omo tanto a través de los máximos omo de la derivadalos resultados son similares (de heho la diferenia media entre los puntos de un método y otroes de 0.3 kpc, idéntia al error). Para los ampos on l< 10◦ se puede apreiar omo inluso elmétodo de la derivada predie valores de d ada vez mayores. Esto está asoiado a los efetos dela ompletitud antes desritos. Exeptuando estos ampos, la sobredensidad tiende a alinearseen este aso on una reta que forma un ángulo de ∼ 54◦ on la línea que une el Sol on elentro de la Galaxia. En prinipio esto está lejos del valor derivado por Benjamin et al. (2005),López-Corredoira et al. (2007) y Cabrera-Lavers et al. (2008), de 43◦.Es posible, sin embargo, oniliar los resultados. Para ello basta on tener en uenta que,omo se demuestra en la se. 3.3.2 la extinión en el infrarrojo podría ser menor de lo predihoutilizando los oe�ientes Aλ/AV anónios. Esto llevaría asoiado que todos aquellos trabajosque utilien la fotometría para derivar la distania al entro galátio podrían estar sobreesti-mando el valor de AK . Por ejemplo, Nishiyama et al. (2006) determinan en su estudio que,apartir de la magnitud aparente de gigantes K2, R⊙ = 7.6 kpc. Para ello haen uso del valor
AK/E(H − K) = 1.66. Según la alibraión aquí presentada, este oiente en realidad sería de
0.77. Esta diferenia podría mover el entro galátio aproximadamente 1 kpc más atrás.Esto podría expliar en parte las disrepanias en las medidas de la distania al entro dela Galaxia. Mientras que por lo general las medidas basadas en la fotometría de gigantes rojastienden a obtener valores de R0 más pequeños: R0 = 7.6 ± 0.5 kpc (Nishiyama et al., 2006),
R0 = 7.6± 0.15 kpc (Babusiaux&Gilmore, 2005); al estimar este radio on otros métodos, omo
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Figura 3.28: Izqda.: Situaión de los máximos de densidad para b=0◦ (negro) y b=0.5◦ (rojo). Los rombos denotanlos ampos on problemas de ompletitud. Dha.: Misma medida pero utilizando el método de la derivada. Enambas grá�as las retas de trazos maran un ángulo de 45◦ (roja) y 20◦ (verde), mientras que las irulares sesitúan a RGC = 4 kpc y RGC = 5 kpc. La proyeión es análoga a la de la �gs. 1.2 y 2.2. El entro galátiose enuentra en (0,0) y el Sol en (0,8). Las líneas punteadas parten de ésta y maran la longitud galátia desdel=5◦ a l=30◦ en intervalos de 5◦.las variables de largo periodo (R0 = 8.24 ± 0.5 kpc, Matsunaga et al., 2009), o el análisis delas órbitas de estrellas entrales (R0 = 8.4 ± 0.4 kpc; Ghez et al. 2008; R0 = 8.33 ± 0.35 kpc,Gillessen et al. 2009) oloan al Sol más alejado del entro de la Galaxia.De heho, si en lugar del valor utilizado hasta ahora de R⊙ = 8 kpc nos movemos a R⊙ =
8.5 kpc (el valor estándar asumido por la IAU), obtenemos los resultados de la �g. 3.29.

Figura 3.29: Igual que la �g. 3.28 pero on el entro galátio a 8.5 kpc del Sol.Además de la distribuión de distanias del máximo, del oe�iente a2 del ajuste anteriortambién podemos extraer informaión. Dado que se trata de la σ de la gaussiana, nos daráinformaión sobre el anho de la sobredensidad a lo largo de la línea de visión. En la �g. 3.30vemos ómo varía este parámetro on la longitud galátia, para los ampos del plano (puestoque fuera de plano la altura de esala de la barra haría que a2 variase). Se puede apreiar queeste parámetro se mantiene más o menos onstante en torno a un valor de ≈ 2 kpc, salvo para



106 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.3aquellos ampos en los que hay problemas de ompletitud (en torno a l=23◦, l> 27◦ y l< 10◦),para los que presenta un valor mayor.Teniéndolos todos en uenta, obtenemos que la mediana y la desviaión:
< ∆d >= 2.2 kpc

σ(∆d) = 1.2 kpc
(3.36)Dado que estamos viendo una estrutura que no es perpendiular a la línea de visión, abríaesperar que ∆d tuviese una dependenia on la longitud galátia, de manera que a medida quenos movemos a longitudes menores, la anhura aparente de la barra dereiese. Si asumimos elvalor de la e. 3.30 y un ángulo de 45◦, esta variaión sería de en torno a 0.3 kpc a lo largo detodo nuestro dominio de medida, por lo que aería por debajo de nuestro error observaional,por lo que podemos asumir un valor medio de anhura para toda la barra, que en módulo dedistania se orresponde on:

< ∆µe >= 0.32 mag

σ(∆µe) = 0.13 mag
(3.37)

Figura 3.30: Evoluión de a2 on la longitud galátia (izqda.) e histograma del mismo (dha.). Ambas grá�asson para los ampos on b=0◦.3.3.4 ConlusionesA lo largo de las seiones anteriores se ha desarrollado un método efetivo para aislar las estrellasdel grumo rojo sobre un DCM, basado en el de López-Corredoira et al. (2002). Utilizandolas notables propiedades de esta poblaión, hemos podido omprobar ómo afeta la materiainterestelar a la radiaión infrarroja, a través de los oientes de extinión AK/AJ y AH/AK ,además de extender este estudio haia las longitudes más largas ofreidas por el satélite Spitzer.Dado que el brillo aparente de una estrella estará afetado tanto por la distania a la quese enuentra del observador omo por la extinión interestelar, estos oientes son de partiularinterés para el estudio de la estrutura galátia, pues modulan la esala de distanias derivadaa partir de datos fotométrios.



3.3 Resultados 107Los resultados obtenidos apuntan a que para el sistema fotométrio de UKIDSS el mediointerestelar es más transparente de lo sugerido por los modelos lásios de Rieke&Lebofsky (1985)o Cardelli et al. (1989). Utilizando de nuevo las gigantes K2, hemos visto ómo en el interiorgalátio se apreia de manera onspíua una sobredensidad que asoiamos on la barra larga dela Vía Látea (Hammersley et al. 1994). Con los datos del artogra�ado UKIDSS-GPS y a la luzde los nuevos oientes de extinión derivados, onluimos que esta estrutura forma un ángulode ∼ 45◦ on la línea que une el Sol on el entro de la galaxia, estando ambos separados unadistania de 8.5 kpc, ompatible on las más reientes medidas de la misma.La presenia de una barra en una galaxia afeta de manera notoria a toda su estrutura, porlo que su estudio es de gran interés para el onoimiento general de la Vía Látea. Los resultadosaquí obtenidos nos permitirán lanzar GALEP, un programa que ontinuará el estudio llevado aabo en el apítulo 2 on EMIR, el espetrógrafo multiobjeto infrarrojo de GTC.



108 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.43.4 GALEP: Preparaión de objetivos3.4.1 IntroduiónComo hemos visto, a través de la fotometría multi�ltro de las gigantes K2 no sólo es posibleestudiar su distribuión en distania a lo largo de la línea de visión, sino que además podemosonoer ómo se omporta la extinión interestelar a través de la urva (d,AK).Con estos datos, dada una poblaión estelar ualquiera, podemos alular qué región ouparáen el DCM en funión de la distania. Dado que sabemos la zona de la Galaxia en la que seenuentra aproximadamente la barra, podemos de�nir sobre uno de estos diagramas una regiónque estará mayoritariamente poblada por las estrellas de un determinado tipo que perteneen aesta estrutura.Para nuestro objetivo, nos entraremos en las gigantes de tipo tardío, debido prinipalmentea dos motivos:- Son una poblaión abundante y uniformemente distribuida a lo largo de toda la Vía Látea.- Son una poblaión vieja, por lo que estarán uniformemente distribuidas a lo largo de labarra dado que el tiempo típio de difusión de la misma (en torno a 100 Ma, Wozniak etal. 2007) es muho menor que la edad típia de una de estas estrellas (varios giga-años).Utilizaremos las magnitudes y olores absolutos de Wainsoat et al. (1992):Tabla 3.11: Magnitudes absolutas para las gigantes tardías según Wainsoat et al. (1992).
T ipo MJ MH MKK0 -0.45 -0.97 -1.11K2 -0.89 -1.50 -1.65K4 -2.18 -2.91 -3.10M0 -3.17 -3.93 -4.14M1 -3.39 -4.19 -4.40M2 -3.72 -4.53 -4.76M3 -4.13 -4.98 -5.23M4 -4.88 -5.77 -6.04M5 -5.66 -6.59 -6.90M6 -6.60 -7.55 -7.90M7 -7.67 -8.65 -9.04Como hemos visto anteriormente, las diferenias entre sistemas fotométrios suponen varia-iones apreiables en la relaión entre la distania y la magnitud aparente. Aunque nuestroobjetivo ahora es alular qué zona del DCM maximiza la densidad de gigantes de la barra, ypor lo tanto diferenias del orden de 0.1 mag serán muho menos signi�ativas, para minimizarsu efeto no usaremos los valores absolutos de la tabla 3.11, sino que alularemos las difereniasen olor y magnitud respeto a las estrellas de tipo K2III, que hemos alibrado onvenientementeen nuestro sistema.



3.4 GALEP: Preparaión de objetivos 1093.4.2 Seleión de fuentesComo hemos visto en la se. 3.3.3, los máximos medidos según el oe�iente a1 nos informan dela posiión de la barra sobre las diferentes líneas de visión, mientras que a2 está relaionado onsu anhura. Este último, además, se mantiene onstante -dentro de la inertidumbre del método-para todos los ampos.El método de seleión es entones simple. A partir de los valores de ((J −K),mK) para lasgigantes K2, podemos derivar idéntias urvas para todos los tipos espetrales de la tabla 3.11 apartir de las diferenias de olor/magnitud de ada tipo espetral on las gigantes de referenia.Una vez obtenidas estas urvas, unidas a las de (d,AK) podemos alular, on el módulo dedistania del máximo de densidad de la tabla C.1 y el anho promedio σ = 0.32 mag, entre quévalores de mK y (J −K) se situarán las gigantes de la barra, obteniendo un diagrama similar alde la �g. 3.31.

Figura 3.31: Izqda.: DCM para l=27◦. La línea verde denota la traza de las gigantes K2, mientras que las detrazos blanos maran las de los tipos espetrales suesivamente más tardíos a medida que nos desplazamos amagnitudes más brillantes. La zona ontenida dentro de los trazos amarillos sería la que ouparían las gigantesde la barra. Dha.: Número de estrellas seleionadas en funión de la longitud galátia.En ada uno de estos ampos de 0.25 deg2 se pueden enontrar del orden de 104 gigantesobjetivo. Este número variará dependiendo de muhos fatores, pero tal y omo se puede ver enel panel dereho de la �g. 3.31, el dominante paree ser la densidad estelar promedio, lo que setradue en que el número de estrellas seleionadas deree on la longitud galátia. Tambiénse puede apreiar el efeto de la ompletitud, pues tanto los ampos en l=13◦ y 24◦ (junto onlos oasionales agujeros en la obertura del atálogo, omo en l=14◦, ver �g. C.30), además detodos aquellos on l< 10◦ presentan mínimos relativos en el número de fuentes.3.4.3 Optimizaión de apuntadosSi el número promedio de objetivos está en torno a 104 por ada 0.25 grados uadrados, y dado queEMIR en modo de espetrosopía multiobjeto tendrá un ampo de visión de aproximadamente
6′7 × 4′ (o 26.8 arcmin2), ada uno de nuestros ampos se divide en una malla de unos 34apuntados onteniendo varios ientos de estrellas.A pesar de ello, la variabilidad de la densidad espaial de fuentes es grande; dado que elsistema de rendijas ofreerá un máximo de 55 espetros, es neesario busar aquellas regiones
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Figura 3.32: Izqda.: Freuenia aumulada de objetos por minuto de aro para l=27◦ (línea sólida) e histogramanormalizado al máximo (línea de trazos). Dha.: Densidad espaial de objetivos por minuto de aro.En la �g. 3.32 podemos ver la distribuión de apuntados para uno de los ampos de GALEP,en l = 27◦; el máximo está en torno a 10 fuentes por minuto uadrado (lo ual nos da unas300 fuentes por apuntado), pero la distribuión es asimétria, de manera que un porentajeapreiable de posibles apuntados, un 10%, no son apaes de llenar las rendijas de EMIR, on
n < 2 obj/arcmin2 (esto es extensible a otras longitudes galátias, omo se puede apreiar enla se. C.4).Otro fator a tener en uenta a la hora de seleionar los posibles apuntados es el hehode que el rango de magnitudes de las estrellas seleionadas es amplio. Para todos los amposdel plano galátio éstas veri�an que 9 < mK < 15, por lo que es posible que en un mismoapuntado de GALEP onvivan estrellas de magnitud muy diferente, siendo irreoniliables susposibles tiempos de exposiión óptimos.Aunque el máximo de fuentes se enuentra en torno a mK = 13 (�g. 3.33), para ualquierregión de 6′7× 4′ existirá un número apreiable de estrellas on magnitud mK < 10, lo que darálugar a diferenias en la señal a ruido de hasta tres órdenes de magnitud.Se presentan varias estrategias para solventar esto:- Combinar varios apuntados que ompartan el mismo grupo de estrellas débiles, junto onotras más brillantes que variarán entre ellos. De esta manera, de ada uno se obtendrá unespetro para las estrellas brillantes on señal a ruido su�iente, mientras que para las másdébiles se mejorará la alidad de los datos ombinando los resultados de varios apuntados.- Loalizar varios apuntados para ada oordenada galátia on el mayor número de estrellasde magnitud similar, de tal manera que se observe ada grupo on un tiempo de exposiiónadeuado y se obtenga la misma señal a ruido para todos.- Loalizar los apuntados on el mayor número de objetivos y utilizar el tiempo de exposiiónque garantie la señal a ruido deseada para las estrellas débiles. Aunque algunas de lasotras fuentes probablemente saturen o sufran efetos de no linealidad, esogiendo un modode letura para el detetor adeuado, sería posible orregirlos en la reduión de datos.
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Figura 3.33: Izqda.: Número medio de estrellas objetivo por minuto de aro en funión de la magnitud mK .Dha.: Señal a ruido que se obtendría en EMIR en funión del tiempo de exposiión para una gigante K demagnitud mK = 14.Cuál sea la manera óptima de enfoar el programa dependerá de las prestaiones �nales deEMIR; si es más ostoso en tiempo reon�gurar la unidad de rendijas que reapuntar el telesopiola primera de las opiones será menos ventajosa que la segunda, y dependiendo de los efetos quela saturaión tenga sobre el detetor podría ser neesario desartar la última de las posibilidades.En ualquiera de los asos, es seguro asumir que en promedio se obtendrán unos 15 espetrospor apuntado. Podemos alular la variaión de la señal a ruido on el tiempo para una gigante detipo K y magnitud mK = 14 (�g. 3.33). En unos 90 segundos una estrella de magnitud 14 alanza
S/N = 50. Este tiempo supone el límite inferior de los posibles para nuestro programa, puestoque mientras que para análisis basados en la extraión de anhuras equivalentes la in�uenia dela señal a ruido no es muy severa, estudios omo los desritos en la se. 2.6.2 requieren ruidosrelativos bajos, idealmente en torno al 1%.En prinipio, a esta estimaión habrá que añadirle el tiempo extra perdido en operaionesde alibraión, apuntado y demás. Podemos asumir un valor aproximado del 100%. El númerode espetros útiles por apuntado, por lo general, no será de 55, pues es seguro asumir que biendebido a que las limitaiones físias del sistema de rendijas nos impediran llegar a todos losobjetivos, o a que alguna de ellas sea neesaria para labores no produtivas, omo alibraioneso mediión del ielo. Si suponemos que en promedio las aperturas inútiles serán 10, por hora detelesopio obtendremos 200 espetros, lo que nos daría un total de 1600 por nohe de programaGALEP, on al menos S/N = 50 (aunque, omo se puede ver en el histograma de la �g. 3.33 elpio de la distribuión de señales a ruido estará en valores muho mayores).Para entones onseguir el objetivo nominal del programa, llegar a los ∼ 10000 espetros,serían neesarias unas 10 nohes de observaión.Conviene notar, no obstante, que esta es una primera estimaión del tiempo total de obser-vaión, llevada a abo on las herramientas y los datos disponibles. Parámetros relevantes dela araterizaión de EMIR todavía son desonoidos (por ejemplo, la transmitania total delsistema óptio), y existen otros fatores instrumentales que pueden haer que para un programaomo GALEP tiempos de exposiión tan ortos no sean los óptimos. Un elemento partiu-larmente sensible en este aspeto es, de nuevo, la unidad de másaras. Dado que para adaapuntado será neesario reon�gurarla, dependiendo del tiempo que sea neesario invertir en



112 Estudio fotométrio del interior de la Vía Látea 3.4esta operaión puede que sea reomendable aumentar la duraión de las integraiones (parti-ularmente si el tiempo de reon�guraión es mayor que el de exposiión), de manera que elporentaje del tiempo total de programa dediado a labores no produtivas (los overheads) nosea mayor del 50%.



4EMIR: Calibraión en laboratorioParte del trabajo de esta tesis ha onsistido en una partiipaión intensa en el desarrollo ins-trumental de EMIR, aún en ejeuión en el IAC. De heho, el proyeto de tesis se onibiódesde el iniio omo una mezla de trabajo instrumental e investigaión astronómia más tradi-ional, orientada a proyetos que pudieran llevarse a abo, al menos en parte, on EMIR una vezen funionamiento en GTC. La partiipaión en el desarrollo de EMIR ha signi�ado adentrarseen el onoimiento profundo de un instrumento de última generaión, desde el diseño oneptualhasta las pruebas de sus diversas unidades previamente a la integraión �nal.Además de los aspetos espeí�os que se tratan en este apítulo, y que han onstituido unaparte fundamental del trabajo instrumental, debe entenderse que se ha partiipado también el díaa día del desarrollo del instrumento, tanto desde el punto de vista más tenológio omo del másastronómio, diseñando el funionamiento de EMIR omo un instrumento e�iente y apaz enel telesopio y ontrolando el desarrollo de sus prestaiones. Es preisamente esta partiipaiónen la onstruión de EMIR la que nos apaita para diseñar un proyeto observaional punteroomo GALEP, por nuestro onoimiento del instrumento y por el uso privilegiado de su tiempode observaión al que tendremos dereho.4.1 IntroduiónTodos los detetores que operan en el infrarrojo erano (entre 1 y 5 µm) o medio (entre 5µm yvarias deenas de miras) se basan en el aprovehamiento de las propiedades fotovoltáias de undeterminado ompuesto semiondutor (o aleaión de ellos). La forma más básia de haerlo esa través de un bloque del material oloado entre dos eletrodos. Cuando un fotón on su�ienteenergía es absorbido por éste, se liberan argas en él que se dirigen haia uno de los eletrodos,generando una orriente que puede ser medida.En un semiondutor, la onduión está araterizada por la energía de la banda prohibida(Eg), puesto que es la energía que el fotón inidente ha de transmitir a un eletrón para queéste salte a la apa de onduión, por la que se puede mover. El valor de esta umbral dependede la temperatura y del material que ompone el semiondutor. Además, para que un detetorfunione omo tal, es neesario que la mayoría de las argas que se liberan sea debido a laabsorión de un fotón y no a exitaión térmia. El paso al régimen en el que esta última domina



114 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.1se produe a una temperatura que viene dada por (Rieke 2007):
Tmax =

200

λc
(4.1)Donde Tmax es la temperatura, en kelvin, a la que se produe el ambio para una determinadalongitud de onda de orte (orrespondiente a la mínima energía que ha de tener un fotón paraliberar un eletrón) λc medida en miras.Habitualmente para la onstruión de detetores infrarrojos se utiliza una aleaión de telu-ruro de admio (CdTe) y oloradoita (HgTe) onoida omo HgCdTe o MerCadTel; alterando laantidad de admio en la mezla es posible modular Eg, y por lo tanto deidir el rango de longitudde onda a la que el material será sensible a la temperatura de trabajo, 77K. Esta temperatura,además de estar por debajo del umbral alulado on la E. 4.1, presenta la ventaja de que es elpunto de ebulliión del nitrógeno, que dada su abundania y sus propiedades �sioquímias esun refrigerador de uso extendido.Mientras que en otros sistemas detetores, omo las CCD habituales en el óptio, una leturade la informaión almaenada en ada píxel supone la destruión de ésta, en el infrarrojo adapíxel está onetado a un transistor de efeto ampo (MOSFET). Éste permite medir la argaalmaenada sin perturbarla, de manera que una letura del detetor no modi�a el estado enel que se enuentra. Además, dado que ada elemento de resoluión tiene su propio iruitoasoiado, es posible leerlos por separado. Esto se entraliza a través de un multiplexor, quepermite seleionar un determinado píxel en ada momento. De esta manera se onsigue quelas operaiones de letura sean más rápidas, pues aumentando el número de multiplexores sedivide el detetor en varias seiones a las que se aede simultaneamente.Además, el heho que las leturas no sean destrutivas supone que la operaión que vaía lasargas almaenadas y vuelve a oloar el detetor en su estado iniial no genera ningún tipo deinformaión. A lo largo de este apítulo nos referiremos siempre omo reset a la onjunión de unborrado junto on una letura, que nos omuniará el estado del detetor justo antes o después(dependiendo del modo seleionado) de que todos los elementos de resoluión hayan vuelto a suestado iniial.4.1.1 El sistema Rokwell HAWAII-2La unidad de deteión que se ha elegido para EMIR es el sistema Rokwell HAWAII-2, undetetor uadrado de 2048 px, uyo elemento ativo es una aleaión de HgCdTe, suya sensibilidadestá optimizada para la banda K (en torno a 2.1µm) a temperaturas riogénias.Está diseñado para ser leído a través de un sistema de 4 o 32 anales, que tienen un tiemponominal de letura asoiado de 10 segundos el primero y de un segundo el modo más rápido, queserá el que se utilie en EMIR.En la on�guraión de 32 anales, ada uno de estos se lee de manera independiente, líneaa línea. Esto de�ne una direión "rápida" de letura (puesto que ada línea de 128 píxelestardará en torno a 1 ms en leerse) y una "lenta", a lo largo del anal, que tardará en reorrersela totalidad del tiempo de letura. La disposiión de uadrantes y anales puede verse en la �g.4.1; los uadrantes son fabriados de manera independiente y posteriormente ensamblados, demanera que para aomodarlos es neesario disponerlos rotados uno respeto al otro, expliandola variaión de la orientaión en las direiones de letura.Como se puede ver en la tabla 4.1 las araterístias de fábria se dividen en espei�aiones(el mínimo aeptable para que se onsidere que el detetor funiona) y objetivos (el rendimiento
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Figura 4.1: Imagen tomada on el detetor de ienia, en la que se apreian algunos de los defetos del mismo.Los números denotan la nomenlatura para los uadrantes y los anales que se usará a lo largo del texto. Las�ehas maran las direiones de letura rápida (a través del anal) y lenta (a lo largo del anal).Tabla 4.1: Espei�aiones de fábria para el detetor Rokwell HAWAII-2.Parámetro Espei�aión ObjetivoFormato 2048 × 2048 2048 × 2048Tamaño de píxel (µm) 18 18Fator de llenado (%) 90 90E�ienia uántiaa (77 K, 2.3µm) 55% 75%Lim. superior λ (µm) 2.5 2.5Lim. inferior λ (µm) 0.9 0.9Ruido de letura (e−)a 77 K
< 15 < 5C. de osuridad (e−/s)a 77 K y V r = 0.5 V
< 1 < 0.1Pozo (e−)on V r = 0.5 V
60000 100000Píxeles útiles (%) > 95% > 99%deseable). La diferenia entre ambos valores es amplia, por lo que será neesario asegurar no sóloque se umplen las espei�aiones, sino ver uán era está el detetor del rendimiento ideal.Además, la eletrónia asoiada al detetor admite ierta libertad a la hora de on�gurarla,



116 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.1que también habremos de optimizar. En la �g. 4.2 podemos ver un esquema del iruito embebidodebajo de ada píxel de nuestro detetor. El aeso a ada elemento de resoluión está ontroladopor dos registros: uno que se enarga de reorrer las líneas a través del anal (direión rápida)y otro a lo largo del anal (direión lenta). Dependiendo de on qué señal se sinronien estosregistros, se produe una operaión de reset o una letura.

Figura 4.2: Esquema del iruito asoiado a uno de los píxeles de nuestro detetor.Tal omo se puede ver en la �g. 4.2, el pulso de reset (RESET en la �gura) está onetado através de una puerta lógia solamente al registro vertial, de manera que uando ambas señalesestán ativas, se ierra el iruito y el píxel queda expuesto al voltaje de reset V r, que vaiará lasargas atrapadas en él. Del valor de este voltaje (que puede variar entre 0.5 y 1.0 V ) dependerála e�ienia del proeso de borrado, por lo que será uno de los parámetros uya in�uenia sobreel omportamiento del detetor neesitamos onoer.Por el ontrario, el pulso de letura (READ) está onetado tanto al registro vertial omo alhorizontal. Cuando las dos señales están ativas para un determinado píxel, se ierra el iruitoy se puede medir la arga atrapada en el elemento de resoluión. Esto se puede haer a travésde un ampli�ador dentro de propio detetor (detallado en la �gura) o de uno externo. Estaopión está ontrolada por el voltaje de DRAIN. En nuestro aso su valor es de 5.0 V , on loque el ampli�ador interno estará desonetado y utilizaremos el de la �g. 4.5. Además de estaseleión, el voltaje de BIASGATE, (BG, que ha de estar en torno a 3.5 V ). Éste afetará a larapidez del proeso de letura, pues modi�a la resistenia efetiva del transistor que ontrola, y



4.1 Introduión 117el transitorio (ver �g. 4.3) del iruito dependerá de ella.

Figura 4.3: Diagrama de los pulsos que ontrolan el funionamiento del detetor en el aso de una letura usando4 anales.Todos estos proesos están ontrolados por una serie de relojes que envían pulsos sinronosal detetor, tal y omo se ejempli�a en la �g. 4.3. Una operaión de reset, entones omenzaríaon la ativaión de FSYNC, que pone todos los registros en su estado iniial. Con LSYNC (onel �ano de bajada del pulso) se oloa también el registro horizontal en su estado iniial, demanera que se ha de haer una vez al prinipio de ada línea. Cuando LSYNC y RESET estánativados, se ierra el iruito que oneta V r para toda una línea, que se resetea. Con el �anode subida de VCLK se añade un bit al registro vertial, que se oloará entones en la primeralínea. Análogamente, CLK1 (y los demás pulsos sinronizados on él) oloa el registro horizontalen el primer píxel; al estar tanto él omo READ ativos, se ierrra el iruito que oneta el píxelorrespondiente on el ampli�ador de salida, de manera que podemos medir la señal OUT1. Eltiempo que CLK1 tiene que estar en alto dependerá del tiempo que tarde en estabilizarse estevoltaje. Esta espera es otro de los parámetros que neesitamos optimizar, aunque en este asoestá sujeto a una ligadura bastante fuerte: los requerimientos de EMIR implian que ha de serapaz de leer una imagen por segundo. Por esto, el tiempo máximo disponible es de 8 µs porpíxel. Su�iente, no obstante, para que la señal de salida sea estable y la letura e�iente.Una vez que la señal es estable, CLK1 deae y vuelve a omenzar el ilo, hasta que se ha



118 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.1leído una línea ompleta, momento en el que se ativa de nuevo VCLK, se mueve en uno elregistro vertial, on LSYNC se vuelve a poner a ero el registro horizontal, se resetea la línea yse repite el aeso a los píxeles.Aunque el orden de los pulsos es estrito, el que ontrola el reset se puede oloar antes odespués de la serie de leturas. De esta manera se seleiona ómo es los datos produidos poresta operaión pueden representar el estado del detetor previo al reset (que es la opión quenosotros elegimos) o justo tras él. También es posible realizar un borrado de todos los píxelessin produión de datos, simplemente ilando VCLK y LSYNC.Una letura onvenional seguiría el mismo proeso on la salvedad de que RESET no seativaría nuna. También existe la posibilidad de on�gurar CLK1 de tal manera que en lugardel tiempo neesario para estabilizar la señal OUT1 pase muho más deprisa sobre ada píxel,sin que haya una salida de datos. Como veremos on posterioridad (en la se. 4.2.6) esta leturasin produión nos ayudará a estabilizar el detetor mientras no se está leyendo.4.1.2 Eletrónia de ontrolLa interaión on el detetor se hae a través de dos sistemas eletrónios (�g. 4.6). Un rakVME que será la interfase on el equipo de ontrol (una estaión Sun, en este aso) y quemonitoriza en tiempo real el estado del sistema, envía las órdenes orrespondientes y reibe einterpreta (por ejemplo identi�ando las imágenes, oloándoles una abeera y enviándolas adiso) los resultados. Y un onjunto de 5 plaas, onetadas a su vez on el rak, que reiben (4de ellas) la señal analógia proedente de ada anal (8 por plaa), la ampli�an y la digitalizan.En la última plaa se enuentra el onjunto de relojes enargados de enviar los pulsos sínronosque ontrolan el funionamiento del sistema.

Figura 4.4: Izqda.: Las 4 plaas de ampli�aión y digitalizaión junto on la plaa de relojes. Dha.: Rak VMEde ontrol.



4.1 Introduión 119La ampli�aión de la señal no se produe dentro del propio detetor, sino que es un iruitoexterno (�g. 4.5) el que se enarga de ello. La señal ampli�ada alimenta una unidad analógio-digital (A/D), que la onvertirá en un guarismo de 16 bits. Esta unidad tiene un rango defunionamiento de 10 V , asignándole a una entrada de −10 V el valor de 0 uentas (o Analog toDigital Unit, ADU) y a una de 0 V , 65535 ADU .En el esquema de la �g. 4.5 podemos ver que la señal que llega a la unidad A/D dependede la salida OUT1 (VOUT1)del detetor y de dos voltajes OFFSET1 (�jo a 2.5 V ) y OFF-SET_PREAMP (VOFF ). En base a esto, la señal digital R que mediremos para un determinadopíxel se puede alular omo:
R = −65535 · (17.28 · VOUT1 − 4 · VOFF − 35.7)

10
(4.2)Es impresindible entones esoger VOFF (al que en el texto nos referiremos también omo

OFF ) de tal manera que el mínimo voltaje de salida del detetor se orresponda on el mínimotambién en la unidad A/D, y el máximo valor de VOUT1 esté dentro de su rango.

Figura 4.5: Esquema del ampli�ador utilizado.4.1.3 Sistema de pruebasTodos los sistemas desritos hasta ahora serán, salvo algunas modi�aiones menores de tipomeánio, los que se instalen en el EMIR �nal. Neesitamos entones simular el entorno detrabajo en el que funionarán estos omponentes; la eletrónia externa (rak, unidad A/D, et.)estará en ondiiones ambiente, pero el detetor funionará en vaío (P ∼ 10−5 atm) y riogenia(T ∼ 77 K). Para onseguirlo, neesitaremos entones instalarlo dentro de un riostato en el quese podrán onseguir estas ondiiones.Además del detetor, dentro del riostato introduiremos un sistema óptio que onsistiráen una rueda de �ltros y un onjunto de pantallas que bloquearán la luz difusa que pudiera



120 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.1ontaminar nuestras medidas. Habrá dos interfases on el exterior: una ventana transparentepara permitir la entrada de luz y un able �exible a través del que se interaiona on la eletróniade ontrol y se reibe la alimentaión elétria.

Figura 4.6: Izqda.: El riostato de pruebas on la eletrónia onetada. Dha.: Vista interior del montaje, onla rueda de �ltros, los bu�ers, que ubren el detetor, y el iruito �exible que lo oneta on el exterior.



4.2 Pruebas 1214.2 Pruebas4.2.1 Desripión de las pruebasEl grueso de los álulos que se detallan en las siguientes seiones están hehos en base a losdatos obtenidos en una serie de pruebas realizadas a lo largo de Julio de 2006. Durante éstas nosólo se trató de omprobar el funionamiento del sistema �nal que se inorporará a EMIR, sinoque se ha tratado de determinar la in�uenia de algunos de los parámetros (V r, OFF , et.) queondiionan su rendimiento.No obstante, en algún momento será neesario omparar los resultados obtenidos on losde otras on�guraiones eletrónias. Además, los ilos de enfriamento y alentamiento a losque se somete al detetor también tienen efetos sobre él, y para onoer la magnitud de estosserá neesario omprobar la evoluion temporal de, por ejemplo, el número de píxeles muertos.Para ello usaremos los datos de tres series de tests realizados sobre el detetor on el mismo-aproximadamente- bano de pruebas. Clasi�adas por feha, son:
• Marzo de 2004: Estas pruebas se realizan on un sistema de 4 anales, lo que implia quelos tiempos de letura serán de ∼ 10s., on la intenión de omprobar el omportamientogeneral del detetor de ara a su aeptaión. Por esto no serán tan profundas omo lasposteriores.
• Febrero de 2005: Al igual que en las anteriores se utiliza todavía el sistema de 4 anales.
• Marzo de 2006: Con el sistema ya de�nitivo de 32 anales, lo que implia iertas modi�a-iones sobre el riostato para alojar las ables �exibles. Esto tendrá ierta in�uenia sobrelos resultados.Además del detetor que se instalará en EMIR, Rokwell suministra uno de alidad inferior,llamado de ingenería (por ontraste al anterior, de ienia) on el objetivo de tener un sistemaon el que probar el funionamiento de la eletrónia y el sistema de pruebas minimizando losriesgos de dañar el de alidad superior. En prinipio ambos elementos son iguales, on la salvedadde que el de ingeniería ha sufrido algún daño o algún defeto en el proeso de fabriaión que lohaen poo adeuado para el uso ientí�o.Aunque todas las pruebas se realizarán también sobre éste, por brevedad las exluiremosdel análisis, salvo en aquellos asos exepionales en los que su omparaión on el detetor deienia sea de utilidad.4.2.2 NotasSalvo que se indique lo ontrario, todos los álulos se realizarán on una muestra de 5000píxeles por anal. A la hora de derivar parámetros omo la orriente de osuridad o la ganania,se requiere tener aeso -a vees simultáneo- a gran antidad de imágenes, lo ual inrementael tiempo de álulo. Cada anal tiene N = 1.3 · 105 píxeles; un muestreo de los mismos de

n = 5000 elementos nos garantiza que la desviaión de la distribuión de medias será:
s =

√

N − n

N − 1

σ√
n

= 0.013 · σ (4.3)Donde σ es la desviaión estándar de la muestra padre. En nuestro aso, esto se tradue en que elerror induido por utilizar una muestra menor estará normalmente por debajo del 0.1%. De esta



122 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2manera se redue notablemente el tiempo de álulo, sin que haya una disminuión apreiableen la preisión de los resultados.Además, por simpliidad, a lo largo de este apítulo sólo se presentarán los resultados para laon�guraión �nal elegida (se. 4.3). Las ifras de mérito para las demás, aunque serán referidasdurante la disusión, están ontenidas en el apéndie D.El grueso de las pruebas se hae on una on�guraión estándar en la que el tiempo que elregistro pasa en ada píxel es de 8 µs (limitado por la neesidad de que el tiempo de leturatotal sea ∼ 1 s), y en el que BG = 3.3 V , aunque también se omprobará ómo afetan estosparámetros al sistema.4.2.3 GananiaIntroduiónComo respuesta a la inidenia de fotones, el elemento ativo del detetor emite eletrones. Y és-tos a su vez generan una orriente que puede ser medida por la eletrónia del instrumento. Dadoque estas orrientes son pequeñas, para garantizar su transmisión a través de la iruitería delsistema son ampli�adas, y posteriormente transformadas en una señal digital, que ompondráel resultado �nal de una letura.Para poder derivar el número de fotones que han generado la señal medida, será neesarioonoer la ganania (además de la e�ienia uántia, Se. 4.2.8), la onstante que nos permitetransformar los eletrones apturados en uentas (o ADU, Analog to Digital Unit).Es posible alular la ganania teniendo en uenta la estadístia propia de una medida sobreel detetor. Supongamos que una fuente de luz homogénea lo ilumina on un �ujo f ; la varianzadel mismo, en ADU, vendrá dada por:
σf (ADU)2 = σp (ADU)2 + σrl (ADU)2 + σo (ADU)2 (4.4)Donde σp es el ruido fotónio, σrl representa el ruido de letura y σo ualquier otra fuente devarianza, omo inhomogeneidades en la iluminaión, et.El ruido fotónio veri�a que:

σp (ADU) =
σp (e−)

g
=

√

f (e−)

g
=

√

g · f (ADU)

g
=

√

f (ADU)

g
(4.5)Donde g es la ganania del instrumento, medida en e−/ADU .Volviendo a la e. 4.4, obtenemos:

σf (ADU)2 =
f (ADU)

g
+ σn (ADU)2 (4.6)La varianza de la señal y la inversa de la ganania están linealmente relaionadas, y el términoindependiente σ2

n reoge ualquier otra fuente de ruido presente a la hora de realizar la medida.Usando valores altos de �ujo podemos además minimizar la in�uenia de la variaión de estetérmino en las medidas.



4.2 Pruebas 123ProedimientoLos datos de trabajo se obtienen de la siguiente manera: on un �ltro de banda anha en larueda de �ltros (Ks) se abre la tapa del riostato y se deja que la luz ambiente (la de un uerponegro a ∼ 300K) inida sobre el detetor. Se realizan entones una serie de 4 resets seguidos deun número de leturas tal que el detetor llega a saturar, tras lo que se vuelve a resetear y sereiniia el ilo. Entre leturas se integra durante 5 s, de manera que se garantiza la saturaión,puesto que estas mismas imágenes serán las que se usen para alular el pozo (se. 4.2.5). Desdela última operaión de reset de una de estas iteraiones hasta la primera de la siguiente hay unaserie de leturas a las que nos refereriremos omo rampa.Idealmente, para estimar la ganania bastaría on iluminar el detetor on una fuente ho-mogénea y derivar la pendiente de la reta que liga la señal on su varianza. En ondiionesreales rara vez la emisión de una fuente es onstante en el tiempo o el espaio. Para minimizareste efeto, alularemos la ganania de dos maneras:
• Método 1: Para ada tiempo de exposiión alularemos una media y una varianza a lolargo de toda la imagen (o una seión de ella), y se ajustan a la E. 4.6, obteniendo unaganania para ada una de las rampas.
• Método 2: Si para ada rampa r esogemos dos imágenes i, j, podemos obtener dos medidasde la varianza y la media de la señal S para ada píxel (x, y):

< S(x, y) >i=
Sr

i (x, y) + Sr+1
i (x, y)

2

σ(x, y)2i =
(Sr

i (x, y)− < S(x, y) >i)
2 + (Sr+1

i − < S(x, y) >i)
2

2

(4.7)Proediendo idéntiamente para la imagen j, obtendremos < S(x, y) >j y σ(x, y)2j ; a apartir de las dos parejas de valores se puede estimar la pendiente de la E. 4.6 para adapíxel. Una vez heho esto, podremos derivar un valor promedio posteriormente.En ambos asos, el primer paso del proeso será determinar un valor de pedestal para adarampa de imágenes. Lo haremos promediando las dos últimas imágenes de reset de la serie,puesto que son las que garantizan que la señal ya se ha estabilizado (ver �g. 4.7). Estamosinteresados en onoer la pendiente de la relaión detallada en la e. 4.6, por lo que en prinipiolos valores absolutos de la media de la señal no son relevantes, de manera que esta orreión notendrá mayor in�uenia sobre estos resultados (no pasará lo mismo en las siguientes seiones).El heho de que el detetor esté expuesto a la luz ambiente tiene omo desventaja que losambios en las ondiiones ambientales quedan re�ejadas en el �ujo medido, lo que afetará anuestros álulos, tal y omo se puede ver en las tablas D.1, D.2 y 4.2. El orrelar el �ujo mediomedido on su varianza es independiente del valor en sí del �ujo (más allá de los efetos de laseñal a ruido), por lo que en prinipio variaiones en la antidad de radiaión que inide sobreel detetor no afetan a nuestros álulos. No obstante, dado que se asume que la iluminaiónes homogénea espaialmente (o que al menos si no lo es, el patrón se mantiene onstante onel tiempo), ambios en el �ujo que inide sobre determinada zona del detetor on respeto aotra produen un aumento de la varianza sin que el valor medio se vea demasiado afetado. Ladiferente respuesta de ada uno de los píxeles a la radiaión también afetará a nuestras medidas.Pero dado que la ganania es una parámetro global de ada uno de los anales, y puesto que es



124 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2

Figura 4.7: Promedio de las imágenes de reset para ada una de las rampas. Como se puede ver, a partir delterero, la señal se estabiliza. Este omportamiento estará asoiado prinipalmente on fenómenos de permanenia,al saturarse el detetor al �nal de ada rampa. La primera medida presenta un valor alto debido a que en lasoperaiones de reset primero se realiza la letura.de esperar que -en promedio- las diferentes omportamientos se omenpensen entre sí, esto noafetará al valor medio derivado, aunque si a la varianza del mismo.ResultadosDado que la ganania depende de la eletrónia de ontrol, es de esperar que para ada on�gu-raión obtengamos un valor diferente.A pesar de ello, hay iertos efetos omunes a todos los uadrantes. Tal omo se puede veren la Fig. 4.8, la primera de las rampas presenta un valor de ganania muho menor que en elresto; esto se veri�a en todos los anales y todas las pruebas, por lo que será exluida de losálulos posteriores (tablas D.1, D.2 y 4.2). El por qué de este efeto no está laro. Como sedisutirá posteriormente (se. 4.2.6), tras un tiempo inativo, al omenzar a leer el detetor seatraviesa un periodo transitorio en el que las leturas presentan valores anomalamente altos. Apesar de ello, la duraión de éste es breve, no llegando a superar el tiempo de dos o tres leturas.Como se puede ver en la Fig. 4.9, en este aso las diferenias son de muha más duraión, y susigno es ontrario: en la primera rampa las medidas son menores que en el resto, para el mismo�ujo inidente. A la vista de estas tablas, también resulta evidente que la ganania derivadaon el segundo método, a partir de histogramas similares al panel dereho de la Fig. 4.8 essistemátiamente menor que la obtenida utilizando los ajustes lineales (panel izquierdo). Estoes así en parte por la estadístia propia de la ganania: es más probable que un píxel tengauna peor respuesta ante la luz inidente (y por lo tanto un valor de 1/g alto) que un elemento"supere�iente", y por lo tanto la distribuión no será simétria. En ualquier aso, para un
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Figura 4.8: Ejemplo de medidas de ganania apliando el método 1 (izqd.) y el 2 (dha.). Se puede apreiar ómola primera rampa de la serie presenta una pendiente muy alta, y ómo el histograma de 1/g presenta una olaextendida haia valores bajos de ganania.

Figura 4.9: Diferenias medias entre rampas onseutivas. Como se apreia en el panel izquierdo, la primerarampa presenta medias ada vez más bajas para el mismo �ujo inidente, hasta que se alanza la no linealidad yomienza la saturaión. El resto de las rampas (panel dereho) son muho más homogéneas.uadrante típio se umple que la desviaión típia s
(

1
g

)

= 0.1; si tenemos en uenta que:
σ2

g =
1

4
g4σ2

1
g

(4.8)Obtenemos que la desviaión típia de la ganania según este método estará en torno a
s (g) = 0.4 para el detetor de ienia, por lo que ambos valores (el derivado on este método yon el de los ajustes) están de auerdo dentro de los márgenes de error. Además en las tablas 4.2(y en D.1 y D.2) se apreia omo la desviaión típia propia del segundo método es de s (g) ∼ 0.1,por lo que optaremos por éste a la hora de determinar los valores de ganania representativosdel detetor.Algunos de los anales presentan unos valores de s (g) muy altos. Esto no es algo que sereproduza prueba a prueba, por lo que probablemente estén asoiados on eventualidades en



126 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2el desarrollo de las mismas. Tal y ómo se apreia en la Fig. 4.10, a pesar de que la evoluiónde ambas rampas es pareja para asi todo el régimen de �ujo, uando se alanza un valor de
∼ 25000ADU, hay un inremento repentino de la varianza en una de ellas, sin que el valorde la media se perturbe exesivamente. Si se hubiese produido un ambio en el patrón deiluminaión sobre el detetor, se podría expliar este aumento de varianza. Aunque no haymanera de solventar este efeto, aún así podemos obtener una estimaión útil de la ganania,simplemente utilizando la mediana, a osta de perder preisión en la medida, puesto que al teneruna estadístia pequeña (4 valores), la mediana estará muy in�uida por uno de ellos.

Figura 4.10: Variaión de la media de la señal y su varianza para el anal 7 del uarto uadrante. Como se puedeapreiar, la varianza sufre un aumento bruso para una de las dos rampas (línea sólida), que falseará el álulode la ganania (Tab. 4.2).A pesar de que no tiene un sentido físio real, puesto que la eletrónia de ada anal esligeramente diferente y por lo tanto hay una variaión intrínsea de la ganania a lo largo deldetetor, podemos derivar un valor medio de este parámetro, que será útil por ejemplo para om-parar el rendimiento general del detetor on las espei�aiones de fábria y entre las diferenteson�guraiones.
g0.7,14
32C = 3.02 ± 0.16 e−ADU−1 (4.9)Tal y omo se puede apreiar omparando las expresiones 4.9 y D.1, dependiendo de laon�guraión eletrónia del sistema obtendremos un valor de ganania diferente. No obstante,su efeto sobre el rendimiento �nal de EMIR no es demasiado grande. Esenialmente, uandomayor sea este parámetro, más se ampli�a el ruido durante el proeso de onversión. Dado quelas diferenias para el sistema de 32 anales no superan el 10%, la eleión de la on�guraión�nal estará supeditado a otros fatores, omo el pozo o la orriente de osuridad, quedandoentones la ganania ligada en funión de la respuesta de estos otros parámetros.



4.2 Pruebas 127Tabla 4.2: Ganania para las pruebas de 07/06., on Vr=0.7 y OFF=14.Rampas: 4 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 2.92 0.04 2.69 2.99 0.09 2.762 3.07 0.04 2.77 3.16 0.17 2.783 2.90 0.08 2.70 3.18 0.06 2.944 2.91 0.09 2.80 3.11 0.04 2.835 2.95 0.06 2.74 3.17 0.14 2.906 3.00 0.10 2.78 3.07 0.11 2.937 3.01 1.38 0.76 3.12 0.14 2.888 3.01 0.03 2.77 3.02 0.04 2.78Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 3.08 0.12 3.09 3.18 0.09 2.732 2.90 0.13 2.94 3.11 0.05 2.823 2.68 0.31 2.78 3.09 0.08 2.844 3.12 0.09 2.79 3.19 0.10 2.835 2.63 0.32 2.68 3.11 0.11 2.886 3.10 0.12 2.69 2.99 0.09 2.457 3.00 0.07 2.84 2.60 0.30 2.198 3.02 0.09 2.74 3.02 0.11 2.814.2.4 PozoIntroduiónTal y omo hemos visto en la seión 4.1, uando un fotón inide sobre el detetor, se generanuna serie de argas que tratan de ompensar un potenial, produiéndose una orriente elétria.Siendo así, a medida que el número de éstas ree, el valor efetivo del potenial disminuirá,hasta que se equilibre la diferenia. Cuando esto ourre, el detetor alanza el llamado nivel desaturaión, en el que independientemente de la luz inidente, no es posible aumular más argay por lo tanto el valor de salida al realizar una letura será onstante.Este valor se onoe también omo el pozo del detetor, en alusión al pozo de potenial queaptura las argas emitidas por el elemento ativo. Además, éste no se rellenará de manera om-pletamente lineal; uando el potenial es su�ientemente pequeño, la efetividad de la onduiónderee, y por lo tanto la respuesta del sistema ante los fotones inidentes variará. Determinaren qué momento se produe este ambio de regimen es ruial, pues esenialmente limita el rangoefetivo de funionamiento del detetor.ProedimientoDeterminar entre qué valores el detetor se omporta de manera lineal y uándo satura es re-lativamente senillo. Utilizaremos las mismas imágenes que en la se. 4.2.3; el método está



128 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2esquematizado en el panel izquierdo de la Fig. 4.12: realizaremos suesivos ajustes lineales del�ujo medio on respeto al número de letura: empezaremos on una pareja de leturas R0 y R1(que no neesariamente han de ser las primeras), y on ellas alularemos el �ujo esperado parala siguiente de la rampa, R2. Si la diferenia entre este valor y el medido está por debajo de undeterminado umbral, que nosotros situaremos en el 2%, se inorpora R2 al ajuste y se predieel valor que habrá de tener R3. Así suesivamente hasta que se enuentre una letura Ri queinumpla la ondiión impuesta; el valor máximo para el que el detetor se omporta de maneralineal (p2%) vendrá dado por:
p2% =

< Ri > + < Ri−1 >

2
(4.10)El nivel de saturaión (SC) simplemente será el valor máximo de señal, genralmente orres-pondiente on la última imagen. Como se verá más adelante (tabla 4.4, por ejemplo), los re-sultados tienen una desviaión muy baja, que no debe ser onfundida on el error asoiado a lamedida. Éste estará dominado por la diferenia, en uentas, que haya entre las medidas < Ri >y < Ri−1 >, dado que la salida del régimen lineal se puede produir en ualquier punto entreambas. Asumimos omo valor el punto medio, de manera que el error máximo ometido será:

εp =
< Ri > − < Ri−1 >

2
(4.11)Dado que la diferenia típia en �ujo para dos imágenes onseutivas (Fig. 4.12, izq.) es de

∼ 4000 ADU , nuestro error máximo es, entones εp = 2000 ADU , aproximadamente un 5%.La diferenia entre este valor y la variaión propia de las medidas es alta, lo que india que elmétodo es exato, pero que aún es posible aumentar su preisión. Esto es senillo, ya que paraello sólo será neesario disminuir la diferenia entre imágenes, bien atenuando el �ujo inidenteo realizando leturas más rápidas.Dado que estamos interesados en un valor efetivo del pozo, será neesario de nuevo obteneruna estimaión del pedestal que habrá de sustraer a las imágenes. Al igual que en la seiónanterior, medimos éste a partir de las dos últimas imágenes de reset, obteniendo un valor Re, demanera que:
Ri = Si − Re (4.12)Donde Si es la señal medida en una determinada integraión i de la rampa. Tal y omo sedisute en la se. 4.1.2, la operaión de reseteo se realiza por línea, mientras que las leturas serrealizan píxel a píxel. Dado que sobre el detetor siempre está inidiendo radiaión, esto impliaque entre las diferentes señales medidas en una línea del detetor habrá una deriva, puesto quemientras los primeros elementos de resoluión se leen, los siguientes van aumulando arga. Sea

δt el tiempo de letura de un píxel, e I la intensidad, en ADU · s−1 que inide sobre el detetor.Mientras es leído, un píxel medirá entones I · δt ADU , y por lo tanto, la diferenia en uentason el primero de una línea:
∆si = si − s0 = I∆t − Iδt = Iδt (i − 1) (4.13)Donde ∆t es la diferenia total en tiempo entre el primer y el i-ésimo elemento de la línea,que será igual a la suma de los respetivos tiempos de letura individuales. Como hemos visto, ladiferenia entre dos imágenes onseutivas es de aprox. 4000 ADU . Entre ellas transurren 5 s deintegraión más el tiempo total de letura (1.18 s), por lo que la intensidad es I = 645.1 ADU ·s−1.Dado que para ada anal las líneas son de 128 píxeles, y que para nuestro sistema el tiempo



4.2 Pruebas 129de letura δt es de 10 µs (8 µs para medir el voltaje orrespondiente y 2240 ns para pasar alsiguiente píxel) por elemento de resoluión, tenemos que la diferenia máxima dentro de unalínea:
max (∆s) = 0.08 ADU (4.14)La deriva máxima está en torno al 0.01% de la intensidad inidente, por lo que la variaiónespaial en la señal que introduirá nuna será un fator importante, puesto que en ualquieraso será muho menor que la estrutura propia del reset; se umple que, a lo largo de todo eldetetor, éste presenta un valor medio y una desviaión:
< R0.7,14

e >= 5362 ADU

s
(

R0.7,14
e

)

= 733 ADU
(4.15)Como se puede ver en la �g. 4.11, parte de esta variaión está asoiada on las diferenias entreanales; si haemos el desglose de la tabla 4.3, se puede apreiar que salvo el primer uadrante,y en menor medida el uarto (son estos uadrantes los que también presentan mayores defetosde osmétia), la desviaión se mantiene en torno al 1%. Si la omparamos además on la tablaD.3, vemos que la desviaión del reset, tanto anal a anal omo global, se mantiene onstanteindependientemente de la on�guraión seleionada, mientras que es el valor medio del mismoel que sí ambia. Cuanto mayor es Vr menor es el valor del reset, que a su vez aumenta on elo�set apliado.Conviene reordar que estos aumentos del valor medio del reset no onllevan, de maneraimplíita, un ambio en el pozo del detetor, puesto que los resultados aquí expuestos son medidasefetivas de éste, es deir, una vez eliminados todos los efetos sistemátios. Al ontrario, lasvariaiones en el reset y los ambios de amplitud en el régimen lineal del detetor son ambasproduto de la on�guraión eletrónia elegida.

Figura 4.11: Variaión del valor de reset a lo largo del detetor.En la Fig. 4.10 se muestra ómo el alulo de la ganania se ve afetado de variaiones rampaa rampa. Éstas, no obstante, no afetarán a los valores de pozo y saturaión derivados aquí,puesto que para ello sólo usaremos el valor de uentas aumulado y no el ritmo al que el detetoraumula señal. Variaiones en la radiaión inidente sólo provoarán que el nivel de pérdida delinealidad se alane antes en el tiempo, pero no alterarán su valor, más allá de la inertidumbrea él asoiada.



130 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2Tabla 4.3: Media y desviaión típia para el reset on Vr=0.7 y OFF=14.Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < Re > s (Re) < Re > s (Re)1 5651 593 5605 4572 5707 576 5525 4513 5604 565 5532 4614 5260 592 5643 4675 4696 576 5505 4666 5053 615 5371 4627 5032 636 5535 4788 5155 668 4985 468Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < Re > s (Re) < Re > s (Re)1 3776 858 6245 5352 4428 801 6151 4833 4071 780 5746 4914 4161 711 5477 5595 5540 718 4976 5116 5623 677 4937 4997 5819 642 4966 4928 5933 604 4576 525

Figura 4.12: Izqda.: Variaión de la señal media en todo el detetor a lo largo de una rampa. Los números indianla desviaión de la linealidad (representada por la reta), y el trazo horizontal el valor en el que se onsidera que elomportamiento deja de ser lineal. Dha.: Diferenia de la señal medida on respeto a la esperada si el detetorfuese lineal. Las líneas horizontales maran el límite de ±2%. Tal omo se puede apreiar en ambas grá�as, eldetetor está fuera del régimen tanto para valores de �ujo alto omo de �ujo bajo.ResultadosAl igual que en la seión anterior, podemos alular un valor promedio para el pozo y la satu-raión sobre todo el detetor:
p0.7,14
32C = 55292 ± 343 ADU

s0.7,14
32C = 57184 ± 287 ADU

(4.16)



4.2 Pruebas 131Esta desviaión está más relaionada on la variaión del pozo entre anales (ver tabla 4.4)que on la dispersión propia de las medidas: según la �g. 4.13, en ada uadrante el pozo tieneuna desviaión estándar de σ ∼ 800 ADU . Si ésta fuese intrínsea del método, al realizar 4medidas (una para ada rampa) la desviaión de la media debería estar en torno a 400 ADU , sinembargo tal y omo se puede apreiar en la tabla 4.4 la exatitud del método es muho mayor.Con el valor de la ganania derivado en la se. 4.2.3, obtenemos entones:
p0.7,14
32C = 166981 e−

s0.7,14
32C = 172693 e−

(4.17)

Figura 4.13: Histogramas del valor del pozo (izqd.) y la saturaión (dha.) para ada uno de los uatro anales.Se orresponden on gaussianas de σ ∼ 800 ADU para el primero y σ ∼ 400 ADU para el segundo.Al ontrario que on la ganania, si omparamos estos resultados on los de D.1, podemosapreiar que las variaiones de pozo de una on�guraión a otra sí son relevantes, y tendránuna in�uenia direta sobre el rendimiento del sistema �nal. Si tenemos en uenta que EMIRtrabaja en el infrarrojo erano, régimen de longitud de onda en el que el ielo es muy brillante(12 mag · arcsec−2 en la banda K, por ejemplo) y que debido a la gran área oletora de GTCel �ujo que llega al detetor es tal que para muhos objetos la saturaión se alanza muy rápido,ualquier aumento en este límite (que no onlleve una pérdida de sensibilidad o e�ienia) suponeuna mejora apreiable en el rendimiento del instrumento.



132 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2Tabla 4.4: Pozo y saturaión para las pruebas de 07/06, on Vr=0.7 y OFF=14.Rampas: 4 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < p2% > s (p) < SC > s (S) < p2% > s (p) < SC > s (S)1 55123 13 57224 8 55587 7 57299 82 55549 13 57829 9 55356 11 57047 83 54845 38 57407 8 55273 14 56943 84 54895 20 57178 10 55705 10 57377 95 55207 20 57398 9 55203 4 56878 96 55340 5 57496 9 55356 16 57035 87 55556 26 57564 9 55275 20 57048 88 56009 11 57938 8 55235 18 57072 8Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < p2% > s (p) < SC > s (S) < p2% > s (p) < SC > s (S)1 54110 21 56811 10 55071 8 56866 92 54796 6 57011 7 55585 8 57215 73 55205 13 57042 6 55419 3 57022 84 55349 15 57057 6 55126 10 56761 95 55505 11 57178 6 55284 4 56983 96 54990 13 56738 7 55884 10 57655 97 55360 14 57171 6 55523 15 57329 88 55276 14 57094 7 55416 9 57212 84.2.5 Correión de la no linealidadIntroduiónEn la Fig. 4.12 se puede apreiar que el detetor se omporta de manera no lineal tanto para va-lores muy altos omo muy bajos de señal. Esta segunda pérdida de linealidad es partiularmentepreoupante a la hora de realizar medidas espetrosópias.Tal y omo se disute en Vaa et al. (2004), este omportamiento, habitual en los detetoresinfrarrojos, puede ser alibrado y orregido. De�nimos la orreión Cnl omo:
Cnl (R) =

Rlin

R
(4.18)Nos dará para ada valor de señal R una estimaión de la que hubiese medido un detetorompletamente lineal, Rlin (Fig. 4.12, panel izquierdo). Además, es posible parametrizar estefator omo:

Cnl (R) =
1

fn (x)
(4.19)Donde fn (x) es un polinomio de grado n de x, una funión de la señal en el detetor. Parael sistema de Vaa et al. (2004), x = s− p (la señal tras un determinado tiempo de integraiónmenos un pedestal p en un determinado píxel) y n = 3.



4.2 Pruebas 133ProedimientoPara estimar fn (x) utilizaremos las mismas imágenes que en las se. 4.2.3 y 4.2.5. Hemos vistoque debido a que mientras que las leturas ser realizan píxel a píxel el reset se hae por línea,por lo que se introdue una variaión espaial en la señal medida. Según la e. 4.13, este ambiodepende del número de píxeles, del tiempo de letura y de la intensidad inidente. Por esto,realizaremos la orreión de linealidad sin sustraer ningún valor de pedestal, puesto que así lasoluión para la funión fn (x) será más general.Si de�nimos entones x = s en lugar de x = s − p, los oe�ientes de orreión derivadosserán apliables independientemente del valor de p, que debido a estas pequeñas variaiones enel tiempo de exposiión de ada píxel, dependerá de la iluminaión inidente sobre el detetor.Aunque on una buena estimaión de fn (x) es posible aumentar el valor efetivo de p2%, elprinipal objetivo de esta orreión será garantizar que el detetor tiene un omportamientolineal para valores bajos de señal, pues tal y omo se puede apreiar en la �g. 4.12, el detetorentrará en este regimen por enima de un determinado valor i2%. Podemos haer una estimaiónde este umbral para todo el detetor (tabla 4.5). Por esto, a la hora de alular el fator Cnlrealizaremos un ajuste en el rango (R0, Rp+1), donde R0 es la primera letura de la rampa y
Rp+1 es la primera por enima de p2%. Con esta limitaión garantizamos que el peso de losvalores por enima de Rp no empeora la orreión en aquellos puntos on Ri < i2% a la vez queonseguimos inrementar el límite superior del pozo en aprox. 4000 ADU .Tabla 4.5: Valor de señal (sin sustraer de reset) para el que el detetor entra en el régimen lineal, para las pruebasde 07/06., on Vr=0.7 y OFF=14. Rampas: 4 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < i2% > s (i) < i2% > s (i)1 16046 129 17650 712 16214 130 17650 1013 16373 112 17680 1114 16464 98 17764 1055 16550 112 17891 1086 16644 87 18194 1027 16698 82 18433 938 16687 86 18219 90Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < i2% > s (i) < i2% > s (i)1 17462 28 17071 862 17996 70 16915 663 18619 89 16618 864 19210 91 16090 875 19656 104 15497 566 19919 101 15171 337 20016 104 14981 248 20048 122 14914 15



134 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2El primer paso del proeso onsiste en enontrar el grado óptimo n de la funión fn (x). Paraeso usaremos la señal media sobre todo el detetor para una rampa determinada, y alularemoslos residuos del ajuste (R,Cnl) que vamos a realizar. Como se puede ver en la �g. 4.14, lasuma uadrátia de los residuos (SCR) es una funión dereiente de n, pero a medida que elgrado del polinomio es mayor, el deremento en SCR es ada vez menor. Hay que tener enuenta también que esta orreión de linealidad se apliará individualmente a ada uno de lospíxeles de la imagen, por lo que inrementar la omplejidad de la funión fn (x) supondrá unoste en tiempo de omputaión a la hora de reduir las imágenes. Teniendo en uenta estos dosfatores, optamos por utilizar un polinomio de grado n = 5. Para funionales on más términosla disminuión de los residuos no ompensa el aumento de la omplejidad.

Figura 4.14: Izqda.: Suma uadrátia de los residuos en funión del grado de fn (x). Dha.: Variaión media deloiente R/Rlin frente a R para todo el detetor (línea de trazos) y ajuste óptimo on n = 5 (línea ontinua).Idealmente el valor de n se debería alular a través de inferenia bayesiana o algún otrométodo que nos proteja de utilizar un funional on demasiados parámetros. No obstante, noestamos interesados en el sentido físio de fn (x), sino que busamos una funión que reproduzade la manera más exata posible la variaión de Cnl on x, por lo que en prinipio el hehode sobreajustar los datos no tiene mayor relevania que la del peso omputaional de usar unpolinomio de omplejidad mayor.Además, tal y omo se puede apreiar en el panel dereho de la �g. 4.14, los valores de Rosilan en torno a las deenas de miles, mientras que la orreión Cnl está siempre próxima ala unidad. Para que los ajustes sean numériamente más estables, de�niremos x omo:
x =

R

m
m =< R >

(4.20)Donde R es la letura en un píxel determinado y < R > es el promedio de ese píxel a lo largode toda la rampa. Esto supone la adiión de un parámetro extra a la funión fn (x), la onstantede normalizaión m. Con esta de�niión de x, la funión que usaremos entones:
f5 (x) =

5
∑

i=0

ai · xi (4.21)



4.2 Pruebas 135ResultadosRealizaremos el proeso anterior para un muestreo de 5000 píxeles por anal, on la inteniónde omprobar el rendimiento del método. Tal y omo se ha expuesto en seiones anteriores,tenemos 5 rampas de 25 imágenes (inluidos los reset), de las uales rehazamos la primera.De esta forma, obtenemos para ada rampa un juego de oe�ientes diferente, a partir de losuales derivamos una expresión promedio para f5 (x) (tabla 4.6). En ella se puede apreiar que ladesviaión típia de ada uno de los oe�ientes es relativamente baja. Hay que tener en uentaque para ponerlos en unidades físias, es neesario dividir ada oe�iente por mi, de manera queaquellos que presentan una varianza mayor serán los que tengan un peso menor en el álulo de
Cnl, salvo para valores muy grandes de señal. Dado que p2% ∼ 54000 ADU y m ∼ 40000 ADU ,el rango en el que este efeto tiene un peso importante es reduido.Tabla 4.6: Media y desviaión de ada uno de los oe�ientes ai de f5 (x).

i < ai > s (ai)0 0.71 0.021 1.43 0.122 -2.65 0.343 2.55 0.424 -1.15 0.225 0.18 0.05m 40250 78Con la funión f5 (x) onstruida a partir de los oe�ientes de la tabla 4.6 podemos orregirya nuestras imágenes, tal omo se muestra en la �g. 4.15, análoga a la �g. 4.12. Como se puedeapreiar, el detetor se mantiene dentro de la linealidad, on unas diferenias por debajo del 1%,en el intervalo (0, p2%), y además existe un aumento en el valor de este umbral.Esta multipliidad de las rampas nos permitirá además estimar los errores asoiados a estaorreión. Dado que busamos que la linealidad esté por debajo del 2%, el umbral de estoserrores es bastante bajo. Si tenemos n rampas on m imágenes ada una, obtendremos un error
Errj on 0 < j < m para ada píxel de oordenadas (x, y):

Err
(x,y)
j =

√

√

√

√

√

n
∑

i=0

(

R
(x,y)
ij − < R

(x,y)
j >

)2

n − 1

< R
(x,y)
j >=

1

n

n
∑

i=0

R
(x,y)
ij

(4.22)Dado que ada una de las imágenes Rij de ada una de las rampas están tomadas on elmismo tiempo de integraión y esenialmente on la misma iluminaión debería umplirse:
R

(x,y)
ij = R

(x,y)
i′j i′ 6= i (4.23)Por lo tanto Err

(x,y)
j vendrá, en su mayor parte, de nuestra alibraión usando la f5 (x)promedio. Podemos evaluarlo para nuestra muestra de píxeles y así obtener un error promedio



136 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2

Figura 4.15: Izqda.: Variaión de la señal media en todo el detetor a lo largo de una rampa una vez orregida lano linealidad. Los números indian la desviaión de la linealidad (representada por la reta), y el trazo horizontalel valor en el que se onsidera que el omportamiento deja de ser lineal. Dha.: Diferenia de la señal medida onrespeto a la esperada si el detetor fuese lineal antes de la orreión (línea de trazos) y después (línea ontinua).Las líneas horizontales maran el límite de ±2%. Las diferenias en los valores de �ujo del panel izquierdo y 4.12on respeto al panel dereho se deben a que en éste no se ha sustraído el nivel de pedestal, tal y omo se disuteen el texto.

Figura 4.16: Error en la orreión de linealidad, en tanto por iento, sustrayendo el pedestal (línea disontinua)y sin sustraerlo (línea ontinua). La línea de puntos muestra la desviaión poissoniana. A pesar de que para lasprimeras leturas (las que tienen el �ujo más bajo) el error es mayor, en ualquier aso la orreión las mantienedentro de los límites de desviaión de la linealidad del 2%.
Errj en funión del �ujo asoiado a la i-ésima letura de una rampa. En la �g. 4.16 se puedenver los resultados de esta estimaión. Dado que el error está expresado en perentiles, existe una



4.2 Pruebas 137dependenia del valor absoluto de �ujo, por lo que se representan dos urvas: una sustrayendoun valor de pedestal y otra sin haerlo. En ambas el error asoiado on la orreión es losu�ientemente bajo omo para garantizar que en el peor de los asos las desviaiones de lalinealidad no superarán el umbral del 2%. Además, el ruido fotónio asoiado a la medida (alpromediar sobre un número grande de píxeles) es lo su�ientemente bajo omo para que suontribuión a la estimaión �nal del error sea muy baja en el intervalo de interés.4.2.6 Corriente de osuridadIntroduiónTal y omo se razona en la se. 4.1, en un detetor infrarrojo siempre hay una determinadaonduión asoiada a argas que se liberan por exitaión térmia, y que se mani�esta en unaseñal parásita que afetará a todas las medidas realizadas.La orreta parametrizaión de esta señal es ruial para determinar la e�ienia global delsistema. Aunque al haer fotometría de banda anha la emisividad del ielo es la fuente de fondodominante, el espetro del ielo está dominado por determinadas líneas (prinipalmente OH), porlo que uando EMIR trabaja en modo espetrosópio, fuera de las regiones de emisión telúriases posible que la orriente de osuridad sea la fuente de señal dominante.Proedimiento

Figura 4.17: Proedimiento para el álulo de la orriente de osuridad; la estimaremos a partir de las difereniasDC1 y DC2, on los respetivos tiempos de ada imagen. Hay que notar que entre las series ontiguas de 6leturas transurren 600 s.Para evaluar la orriente de osuridad, debemos garantizar que sobre el detetor no inideradiaión, de manera que al realizar una serie de leturas, la fuente dominante de señal sea ella



138 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2misma. Caraterizaremos entones la orriente de osuridad omo el nivel de señal que se mideuna vez que ha transurrido tiempo su�iente para que el detetor se estabilie, y en auseniade �ujo inidente.No sólo será importante onoer este valor, sino también estudiar su evoluión a lo largodel tiempo, lo que nos permitirá evaluar su in�uenia sobre el rendimiento global del sistemaen los diferentes regímenes de funionamiento del mismo (espetrosopía, fotometría, diferentestiempos de exposiión, et.).Neesitamos entones que no haya ninguna fuente de radiaión que pueda afetar a nuestrasmedidas, por lo que operamos on la ventana del riostato tapada y la rueda de �ltros enla posiión de errado. Con esta on�guraión garantizamos que el �ujo inidente sobre eldetetor es mínimo, aunque siempre existe el riesgo de que, al ser sensible al infrarrojo, ualquierfuente de alor (omo la propia eletrónia del sistema) ontamine nuestras medidas. Con estaon�guraión, reseteamos el detetor y proedemos a tomar series de 6 leturas, separadas entresí 600 segundos.Obtendremos un valor numério para la orriente de osuridad on el método esquematizadoen la �g. 4.17. Como se puede apreiar en la �g. 4.18, después de un tiempo inativo, eldetetor pasa por una transitorio que afeta al valor de las leturas. Este efeto está asoiadoon el proeso de letura, y a medida que se aede a ada elemento de resoluión de un anal, esmenor. Usaremos, por lo tanto, la diferenia entre la última imagen de ada rampa y la penúltimade la anterior para estimar la señal, en ADU/s y e−/s. De esta manera no solo onseguimosque las orrelaión entre las diferentes estimaiones sea mínima (al estar derivadas a partir deimágenes diferentes), sino que el tiempo transurrido es lo su�ientemente grande omo paraque el ruido asoiado a la medida (que seguirá una estadístia de Poisson) no sea demasiadoapreiable.

Figura 4.18: Diferenia, en uentas, de dos imágenes de orriente de osuridad. Izqda.: Las dos primeras imágenesde la serie, justo después de 600 s de integraión. Dha.: Las dos últimas imágenes de la serie.Es posible orregir este problema prourando que antes de ada letura produtiva (aquellaen la que hay una salida de datos) se haga una serie de ellas no produtivas (en las que se aedea ada píxel pero no se espera a que se estabilie la señal de letura). De esta manera, el iruitode letura se estabiliza antes de la produión de datos, y las medidas no estarán afetadas deeste transitorio. Es neesario entones determinar uántas operaiones de letura eliminan esteefeto.
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Figura 4.19: Evoluión de la señal en funión del número de leturas realizadas. El trazo malva representa ladiferenia entre la primera y la última imagen, mientras que el rojo lo hae para la diferenia entre la segunda yla última. La línea de puntos es la media de la diferenia entre las dos últimas imágenes de la serie (0.04 ADU).Se puede apreiar omo la señal depende del número de leturas. En negro, el ajuste desrito en el texto.Dado que ada anal se lee por separado, podemos limitarnos a estudiar uno de ellos. Comohemos visto en la se. 4.1, el detetor tiene una direión de letura lenta (que se divide en 1024pasos, orrespondientes a ada una de las líneas del anal) y una rápida (de 128, ada uno de lospíxeles de una línea). Como se puede ver en la �g. 4.18, en las últimas imágenes de una serie de6 no se apreian ya valores anómalos de letura, por lo que usaremos la última de la serie omopedestal, que será sustraído al resto de datos. Posteriormente promediaremos sobre la direiónrápida y así obtenemos un vetor de 1024 valores de señal, ada uno de ellos asoiado on 128píxeles.En la �g. 4.19 podemos ver el resultado. Se puede apreiar omo la señal depende fuertementedel número de operaiones de letura. Dado que entre la primera y la segunda no hay espera,existe una transiión suave entre los valores de ambas. Podemos parametrizar el transitorio dela siguiente manera:
d = 175 · e−x+150

300 (4.24)Donde d es la diferenia en uentas y x es el número de leturas, en unidades de 128. Se tratade un deaimiento exponenial de manera que uando x = 1922 se umplirá que d = 0.1 ADU ,y tras tres leturas ompletas (x = 3072) esta señal habrá bajado a 3 · 10−3 ADU ; este valor essu�ientemente bajo omo para no suponer una tara en el funionamento general del detetor.Dado que alularemos la orriente de osuridad omo una diferenia simple de imágenes, esposible realizar la estimaión sobre todos los píxeles del detetor, en lugar de un muestreo de5000 elementos en ada anal.



140 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2ResultadosA la hora de presentar una �gura de mérito para la orriente de osuridad hay que tener enuenta la distribuión de la misma. Como se puede apreiar en la �g. 4.20, tiene una asimetríaestadístia de γ1 = 20.2 (una distribuión normal tendría γ1 = 0) que se apreia en una olalarga haia valores altos. Debido a esto, tanto la media omo la mediana estarán sesgadas haiavalores mayores. Una kurtosis elevada (γ2 = 582, frente a γ2 = 0 para una normal) se tradueen una mayor onentraión en torno al máximo del historgrama, por lo que usaremos la modade la distribuión omo el valor más representativo de la misma.

Figura 4.20: Histograma de orriente de osuridad para una pareja de imágenes sobre todo el detetor. La líneade trazos mara la media, y la de puntos la mediana.Obtendremos así un valor de orriente de osuridad para ada pareja de imágenes (sele-ionadas según la �g. 4.17) que nos permitirá ver ómo evoluiona ésta on el tiempo (�g. 4.21).Las primeras integraiones presentan un valor de fondo alto, que se omienza a estabilizar apartir de los 100 minutos. El valor �nal de la orriente de osuridad para todo el detetor loderivaremos haiendo estadístia sobre las ino últimas medidas, lo que además nos permitiráestimar el error en la medida omo la desviaión típia.
dc0.7,14

moda = 0.084 ± 0.006 ADU/s

dc0.7,14
moda = 0.25 e−/s

(4.25)Dado que alulamos la moda omo el máximo del histograma, el anho de los intervalos on-siderados para la onstruión de éste debería in�uir en la inertidumbre asoiada a la orrientede osuridad. No obstante, onstruimos los histogramas siguiendo la reeta de Wand (1997),según la ual el anho óptimo para los intervalos, h, se puede estimar omo:
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h = 3.49 · IQR · n−1/3

IQR = q3 − q1

(4.26)Donde n es el número de puntos e IQR el rango interuartiular, que se obtiene on ladiferenia entre el primer uartil q1 (un 25% de los puntos son menores que él) y el terer uartil
q3 (un 25% de los puntos son mayores que él). De esta manera, el anho típio está por debajode 10−3 ADUS/s, por lo que su ontribuión al error �nal será muy pequeña.

Figura 4.21: Izqda.: Evoluión de la orriente de osuridad en funión del tiempo, medida en ADU . Dha.: Lamisma urva, en ADU/s (línea de trazos). La línea de puntos representa el valor al que la orriente se estabiliza,y el trazo ontínuo el ajuste de la e. 4.27.Tal y omo se puede apreiar en el panel dereho de la �g. 4.21, podemos parametrizar, demanera aproximada, la evoluión temporal de la orriente de osuridad on una exponenial dela forma:
∂DC

∂t
= 0.11 + 1.21 · (1.16)−

t
60 − 2.72 · 10−6 · t (ADU/s) (4.27)Cuando t es pequeño, dominará el deaimiento exponenial, mientras que para tiempos másgrandes se aproximará a funión lineal del mismo. De nuevo, el prinipal interés de esta euaiónno es el de ofreer una parametrizaión on sentido físio de la orriente de osuridad, pero sinembargo sí que nos permite romper el muestreo temporal disreto de nuestras medidas (siempreque t se mantenga dentro de unos límites más que razonables de t << 106 s), de manera quepodemos haer una estimaión de la orriente de osuridad para diferentes tiempos. Esto nos per-mitirá evaluar posteriormente (se. 4.3) su in�uenia sobre diferentes modos de funionamientodel detetor.Repitiendo el mismo álulo, podemos obtener los resultados por anal, disponibles en la tabla4.7. Como se puede apreiar en ella y en la �g. 4.22, en el primer uadrante (esquina inferiorizquierda) la orriente de osuridad es muho mayor que en el resto del detetor, mientras queen el resto del hip se mantiene razonablemente uniforme.En la tabla D.7 podemos ver los resultados de esta medida tanto para la on�guraión alterna-tiva on Vr = 0.5 y un o�set de 11 (no así para Vr = 0.7 y OFF = 14, puesto que las variaionesen el o�set no afetarán a la orriente de osuridad) omo para el sistema de 4 anales. Se puede



142 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2Tabla 4.7: Corriente de osuridad para las pruebas de 07/06., on Vr=0.7 y OFF=14, en ADU/s.Rampas: 1 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.087 0.006 0.091 0.0072 0.084 0.005 0.086 0.0053 0.081 0.004 0.084 0.0074 0.080 0.006 0.083 0.0055 0.081 0.006 0.080 0.0066 0.082 0.006 0.076 0.0077 0.081 0.006 0.072 0.0088 0.081 0.005 0.065 0.003Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.169 0.008 0.088 0.0052 0.135 0.008 0.083 0.0103 0.117 0.005 0.095 0.0024 0.111 0.004 0.096 0.0075 0.101 0.005 0.095 0.0066 0.096 0.007 0.097 0.0057 0.082 0.003 0.097 0.0058 0.074 0.005 0.097 0.006apreiar que en este último la emisión térmia es muho menor que para las leturas on 32anales, que a su vez también están bastante por enima de las espei�aiones de Rokwell.Aunque este aumento de la orriente de osuridad podría deberse al omportamiento in-trínseo de la eletrónia on más anales, es también posible que se pueda deber a ontami-naión lumínia dentro del riostato de pruebas. Los iruitos �exibles en la on�guraión de 32anales requieren modi�aiones en el mismo (ver �g. 4.23) que podrían permitir que luz difusallegue a inidir sobre el detetor. Para ver si esto es así, se realizó una nueva tanda de medidason el detetor de ingeniería (para evitar ilos de enfriamiento inneesarios sobre el de ienia)en la que sobre el bu�er más interno del sistema (ver �g. 4.23) se oloó una tapa que deberíabloquear la mayoría de la radiaión.Como se puede apreiar en la tabla D.8, hay una diferenia apreiable entre los valoresderivados on y sin la tapa, pero en ualquier aso su magnitud (∼ 0.01 ADU/s) no permiteexpliar el inremento del detetor de ienia. Existe la posibilidad de que la tapa no seaompletamente efetiva, puesto que aunque la luz no inida diretamente sobre el detetor, si lohae sobre ella podría haber una reemisión que afetase a las medidas (que se podría ampli�ardebido a las re�etanias del detetor y la propia tapa) pero esto es poo probable, puesto quesi se omparan las tablas D.8 y D.9, vemos que la orriente de osuridad on el sistema de 32anales tapado y el de 4 anales son muy pareidas. De esta manera, o bien la posible luz difusaque afeta a ambas medidas (on lo ual también estaría presente en la orriente de osuridadpara el detetor de ienia on 4 anales y no podríamos expliar de nuevo la diferenia entre
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Figura 4.22: Variaión de la orriente de osuridad, en ADU/s en todo el detetor. Las líneas de trazos maranla frontera entre uadrantes.éste y el sistema de 32) o bien su valor es de nuevo muy pequeño, del orden de magnitud de loserrores (∼ 0.002 ADU/s).

Figura 4.23: Detalle de la ubierta interna del riostato mostrando la abertura de salida para los ables �exibles.Con la orriente de osuridad y el ruido de letura (siguiente seión) podremos evaluarla in�uenia del voltaje apliado al BIASGATE (se. 4.1), además del voltaje de reset. Por



144 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2simpliidad, nos limitaremos a trabajar on la evoluión temporal, puesto que la distribuión 2Dse mantiene más o menos onstante independientemente de la on�guraión del sistema.

Figura 4.24: Evoluión de la orriente de osuridad para todo el detetor en funión de la on�guraión eletrónia.Los tiempos se miden en µs y los voltajes en V . El fator dominante paree ser Vr.Como se puede apreiar en la �g. 4.24, independientemente del tiempo de letura por píxel yde BG la orriente de osuridad �nal es más o menos la misma, de manera que ésta paree estarmás in�uida por V r que por otros fatores. Conviene notar, no obstante, que para t = 15 µs y
BG = 3.8 V las osilaiones de la urva son muho menores que en el resto de los asos. Estaon�guraión también tiene asoiado un ruido de letura más bajo, omo se verá a ontinuaión.Dado que tanto el voltaje de bias gate omo el tiempo de letura por píxel esenialmente tienen unefeto redundante sobre el rendimiento del sistema, será neesario realizar pruebas más detalladas(on una variaión más �na de BG para t = 8 µs, por ejemplo) para asegurar uál de los dos esdominante, en partiular porque t está onstreñido por los requerimientos de EMIR (que ha deleer aproximadamente una imagen por segundo).4.2.7 Ruido de leturaIntroduiónComo hemos visto en la se. 4.1, el proeso de letura del detetor requiere una onsulta delas argas apturadas por ada uno de los elementos de resoluión, que se transforma en unaorriente que ha de ser transportada hasta el onversor que la transformará en una señal digital.Este proeso introduirá una variaión en esta orriente, asoiado on las inestabilidades quese produen dentro del propio iruito, pues la respuesta de los omponentes que lo forman noserá onstante, sino que tendrá una ierta osilaión propia asoiada. Todo esto se tradue en



4.2 Pruebas 145que ualquier medida realizada on el detetor está afetada de un ruido, el llamado ruido deletura, que será uno de los parámetros fundamentales del sistema.ProedimientoPara poder medir el ruido de letura, usaremos las dos últimas imágenes de orriente de osuridad.Como hemos visto, para nuestra on�guraión, la señal asoiada on este fenómeno será dc =
0.25 e−/s. Como dihas imágenes están tomadas de manera ontinua (por lo que el tiempo quetransurre entre ambas es de 1 s), y si asumimos que sigue una estadístia de Poisson, la funiónde probabilidad para el número de eletrones apturados por un determinado píxel será (�g.4.25):

f(R; dc) =
dcRe−dc

R!
(4.28)Donde R es el número de eletrones apturado y dc el valor medio de la señal tras 1 s deintegraión.

Figura 4.25: Izqda.: Distribuión de probabilidad para la diferenia de dos imágenes. Dha.: Histograma de dihadiferenia para un anal. La línea de trazos mara el mejor ajuste gaussiano.Dado que nuestro sistema tiene una ganania de 3.02 e−ADU−1, onsideraremos que paraque se detete una uenta, serán neesarios 2 eletrones. Si integramos entones la funión de la�g. 4.25 (izqda.) obtenemos la probabilidad de que un determinado píxel presente una o másuentas p(R > 0) = 2.6%. Por lo tanto, en la mayoría del detetor no se produen deteiones.Para poder alular el ruido de letura neesitaremos deshaernos de la variabilidad espaial dela señal a lo largo del detetor (omo se puede apreiar en la �g. 4.22). Para ello usaremos ladiferenia de dos imágenes. Si suponemos que ambas son dos medidas independientes R1 y R2,y d es para la diferenia se umple que:
σ (d) =

√

σ (R1)
2 + σ (R2)

2

σ (R1) = σ (R2) = σron

σ (d) =
√

2 · σron

(4.29)



146 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2Donde σron es el ruido de letura. Como se puede apreiar en el panel dereho de la �g.4.25, el histograma de la diferenia es simétrio (tiene una asimetría estadístia γ1 = −0.08), loque prueba que no hay una in�uenia signi�ativa de píxeles on valores altos de orriente deosuridad.La hipótesis de independenia de ambas medidas se basa en que la probabilidad de que unpíxel apture un eletrón térmio no depende de que lo haya heho en el pasado. En prinipio estopodría no umplirse, puesto que omo hemos visto, la intensidad de la orriente de osuridades variable. En los píxeles en los que ésta es mayor, no se veri�a este postulado, y el valor
R2 dependerá en general de R1, de manera que se produe ierta orrelaión que habría queintroduir en la euaión 4.29.No obstante, omo se puede ver en la tabla 4.7, en los anales que presentan valores másaltos de emisión térmia se obtiene dc = 0.51 e−/s. Introduiendo este valor en la expresión 4.28obtenemos que p(R > 0) = 9.3%. Por lo tanto, inluso en éstos la probabilidad de produir unauenta es baja, y se umplirá que para la mayoría del detetor no hay deteiones, de maneraque la euaión 4.29 es una aproximaión válidad para el ruido de letura.Debido a que alularemos σ (d) a partir de la distribuión 2D de la diferenia de dos imágenesse debería introduir también un término extra en la euaión 4.29, que daría uenta de posiblesorrelaiones píxel a píxel. Las señales medidas en dos elementos de resoluión su�ientementealejados el uno del otro deberían ser independientes, a exepión de efetos de ontaminaión(rosstalk). Puesto que trabajamos en un régimen de �ujo muy bajo, es previsible que este efetono sea demasiado importante. No obstante, tal y omo se puede ver en la �g. 4.22, la orriente deosuridad tiene una dependenia espaial, y por lo tanto píxeles adyaentes estarán orrelados.Para evitar esto, nos limitaremos a un muestreo aleatorio de 5000 puntos por anal. Dado que eltotal es de 1.31·105 , nuestro muestreo supone el 3% de la super�ie (aún así, tal y omo se razonaen la se. 4.2.2, podemos determinar σ (d) son su�iente preisión), por lo que la probabilidadde que dos elementos sean adyaentes (y por lo tanto estén orrelados) es baja.Utilizaremos entones para evaluar σ (d) las dos últimas imágenes de la serie de orrientede osuridad (se. 4.2.6), para las que sabemos que el valor de ésta ya se ha estabilizado.Obtendremos una medida del error asoiado derivando el ruido de letura para ada anal on
100 muestras de 5000 píxeles esogidos aleatoriamente. Cada una de ellas nos dará un valor de
σron, y la desviaión del total nos permitirá onoer la exatitud del método.ResultadosSiguiendo el proedimiento desrito, podemos estimar el ruido de letura para ada uno de losanales del detetor (tabla 4.8).Como se puede ver en ella, σron se mantiene uniforme, dentro de los márgenes de error, paratodos los anales. Podemos determinar un ruido de letura medio para todo el detetor uniendoada uno de los 32 muestreos:

σ0.7,14
ron = 1.99 ± 0.01 ADU

σ0.7,14
ron = 6.1 e−

(4.30)Con este valor podemos omparar el rendimiento de las diferentes on�guraiones. Al igualque ourría on la orriente de osuridad, V r afeta a este parámetro. En la tabla D.10 y la e.D.9, podemos ver omo la on�guraión on V r = 0.5 y OFF = 11 tiene un ruido de letura en



4.2 Pruebas 147Tabla 4.8: Ruido de letura para las pruebas de 07/06, on Vr=0.7 y OFF=14, en ADU .Rampas: 1 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal m (σron) s (σron) m (σron) s (σron)1 2.02 0.04 2.01 0.032 2.02 0.03 1.99 0.023 2.05 0.03 1.97 0.034 1.98 0.03 1.98 0.035 2.00 0.03 1.99 0.036 2.02 0.03 1.97 0.037 2.01 0.04 1.97 0.038 2.03 0.03 2.00 0.03Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal m (σron) s (σron) m (σron) s (σron)1 2.03 0.03 1.94 0.032 1.98 0.04 1.96 0.023 1.96 0.03 1.94 0.034 1.95 0.03 1.92 0.035 1.99 0.03 2.03 0.036 1.95 0.03 1.93 0.037 1.97 0.03 1.96 0.038 1.95 0.03 1.98 0.03
torno a un 10% más bajo. También podemos evaluar el efeto del tiempo de letura por píxel ydel voltaje de bias gate. La tabla 4.9 resume los resultados de todas las pruebas. Como se puedeapreiar, uanto mayores son el tiempo de integraión y BG, más pequeño es el ruido, aunquesiempre moviéndonos dentro de un rango de ±10%. De nuevo, el fator determinate paree ser
V r. Tabla 4.9: Ruido de letura sobre todo el detetor en funión de BG, t y V r, en ADU .

BG(V )

t (µs) 3.3 3.5 3.88 1.75 1.99 � �9 � 1.92 1.77 �13 � � � 1.7315 � � � 1.64
V r (V ) 0.5 0.7



148 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.24.2.8 E�ienia uántiaIntroduiónLa señal R (λ), en uentas, que mide el detetor proveniente de una determinada fuente a unalongitud de onda λ se orresponde on:
R (λ) =

F (λ) · t · EC (λ) · T (λ)

G · g (4.31)Donde F (λ) es el �ujo del emisor, t es el tiempo que el detetor está integrando, T (λ) esla transmitania del sistema óptio, y G es un fator geométrio que depende de la distaniadel emisor al detetor y de los tamaños relativos de estos. EC (λ) es la e�ienia uántia delsistema, y nos die qué porentaje de fotonoes son apturados y se transforman en eletronesque mediremos omo señal.Medir EC (λ) en laboratorio es ompliado, puesto que neesitamos una fuente uya funiónespetral de energía sea onoida (omo un uerpo negro, por ejemplo) pero apaz de emitir enuna ∆λ que determinará la resoluión de nuestras medidas, una estimaión de la transmitaniade las diferentes lentes que atraviesa el haz de luz (en nuestro aso sólo la ventana del riostatoy el �ltro seleionado) y una medida de S. Este último fator es ompliado de evaluar paranuestro montaje, puesto que el riostato que ontiene al detetor no está anlado a una mesaóptia, haiendo que la alineaión de éste on el emisor sea ompliada, además de di�ultarmuho la estimaión de la distania entre ambos.No obstante, lo que sí es asequible para nosotros es haer una medidad de la e�ienia uántiarelativa en dos longitudes de onda λ1 y λ2; despejando en 4.31 y haiendo el oiente:
ECR (λ1, λ2) =

EC (λ1)

EC (λ2)
=

R (λ1) · F (λ2) · T (λ2) · t2
R (λ2) · F (λ1) · T (λ1) · t1

(4.32)Suponiendo que la disposiión geométria del sistema es estable entre medida y medida, yque la ganania no depende de la longitud de onda. Intentaremos medir la e�ienia uántiarelativa en los �ltros J y H on respeto a K. Si suponemos que la transmitania de la ventanadel riostato es onstante en las tres bandas y en lugar de R medimos la señal S en uentas porsegundo, la euaión anterior se redue a:
ECR (λ1, λ2) =

S (λ1) · F (λ2) · Tf (λ2)

S (λ2) · F (λ1) · Tf (λ1)
(4.33)Donde Tf es la transmisión del �ltro. De este modo, onoida esta funión y la emisiónde la fuente, a partir de una medida de señal en dos bandas podremos alular el oiente delas e�ienias uántias, lo que nos dará una idea de la estabilidad de este parámetro para losdiferentes regimenes de longitud de onda en los que trabajará el detetor.ProedimientoDado que utilizaremos un emisor que se omporta omo un uerpo negro y podemos medir latransmitividad de los �ltros en aliente (ver �g. 4.26), podemos de�nir C omo:

Cf =

∫ ∞

0
Tf (λ) · F (λ) · dλ (4.34)
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ECR(f1, f2) =

S (f1) · Cf2

S (f2) · Cf1

(4.35)

Figura 4.26: Izqda.: Transmisión en funión de la longitud de onda para nuestro juego de �ltros. Dha.: Señaldel uerpo negro medida en ada uno de los �ltros. Los histogramas han sido normalizados al máximo, puestoque el anho óptimo de los intervalos varía asi un orden de magnitud entre J y K.Tomaremos tres rampas de 3 resets y 12 imágenes por �ltro on el uerpo negro iluminandoel detetor, y para desontaminar efetos de fondo, repetiremos el proedimiento on el emisorapagado, obteniendo (en promedio) las señales que se pueden ver en la �g. 4.26. Como se puedeapreiar, el mayor �ujo se deteta en la banda K, puesto que la temperatura del uerpo negro esde T = 1000 K.Aunque esta temperatura tiene la ventaja de que oloa el máximo de radiaión era dela banda K, y por lo tanto la señal a ruido en ésta será mejor (y puesto que la usamos omoreferenia se re�ejará en la inertidumbre �nal de todas las medidas), presenta el problema deque satura rápidamente el detetor. Así, la determinaión de la pendiente de la reta que nosda la señal en ADU/s (�g. 4.27) en K se hará on menos puntos que en los otros dos �ltros.Además, dado que el omportamiento del detetor no es homogéneo, la saturaión se alanzaantes en algunas partes, lo que implia que estaremos infravalorando el �ujo en la banda K. Estoda lugar a la distribuión asimétria que se puede apreiar en la �g. 4.26.Calulando el �ujo en los diferentes �ltros para ada píxel, on la euaión 4.35 derivamossu e�ienia uántia relativa. Lo haremos para un muestreo de 5000 elementos por anal, yde nuevo repitiendo el proedimiento para 100 muestreos aleatorios diferentes, obtendremos unaestimaión de la inertidumbre en la medida.ResultadosApliando el método desrito obtenemos la tabla 4.10. Tal y omo muestra, la respuesta deldetetor es esenialmente plana en los tres �ltros. Espaialmente, la distribuión es bastantehomogénea, on exepión de los dos primeros anales del primer y uarto uadrante, en losque la densidad de píxeles saturados en K es mayor (y por lo tanto el �ujo estimado menor),lo que provoa que la medida de ECR esté desplazada a valores mayores. A pesar de que
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Figura 4.27: Variaión de ls señal medida on el tiempo para el uerpo negro (línea ontinua) y para el fondo(línea de trazos) en ada uno de los tres �ltros.las dispersiones son pequeñas, la inertidumbre estará dominada por otros fatores muho másdifíiles de estimar, omo:- La estabilidad del uerpo negro. Un uerpo negro es una onstruión teória, y aunque losemisores omeriales suelen tener una emisividad e > 99%, ésta puede variar on el tiempoy el uso. Además la estabilidad de la temperatura que de�ne la funión espetral de energíaes ruial. Cambios en torno al 1% pueden variar signi�ativamente los resultados (ver �g.4.28).- La transmitania de los �ltros. Las urvas de la �g. 4.26 están medidas a temperaturaambiente, por lo que es posible que no sea la misma que en las ondiiones de riogenia enlas que se realizan las pruebas.- La transmitania de otros elementos del sistema óptio. La urva de transmisión tanto laventana del riostato omo la atmósfera no neesariamente han de ser planas (partiular-mente en determinadas regiones del espetro, omo aquellas domindadas por la absoriónde OH).Uniendo los muestreos de ada uno de los anales, podemos estimar la e�ienia uántiarelativa en todo el detetor (�g. 4.28). Como se puede ver, la distribuión no es simétria, sinoque existe una ola haia valores altos de ECR asoiada on los píxeles que saturan antes en K.Las �guras de mérito para el detetor serían entones:
ECR(JK) = 101.5 ± 0.6%

ECR(HK) = 106.5 ± 0.3%
(4.36)



4.2 Pruebas 151Tabla 4.10: E�ienia uántia relativa, por anal, en %.Rampas: 3 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < JK > s (JK) < HK > s (HK) < JK > s (JK) < HK > s (HK)1 116.3 0.8 122.2 0.6 102.7 0.4 107.3 0.42 116.0 1.0 122.7 0.9 102.4 0.5 107.2 0.53 105.9 0.9 112.2 0.8 102.3 0.5 107.1 0.54 102.1 0.7 108.1 0.9 102.8 0.5 107.6 0.65 100.0 0.6 105.2 0.6 102.1 0.5 106.7 0.46 101.2 0.5 106.2 0.5 100.5 0.2 106.1 0.57 101.3 0.5 107.0 0.5 100.6 0.5 106.5 0.18 101.9 0.5 107.5 0.3 99.2 0.6 104.8 0.5Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < JK > s (JK) < HK > s (HK) < JK > s (JK) < HK > s (HK)1 118.2 0.8 121.1 0.6 104.1 0.5 109.2 0.52 122.5 1.0 127.8 0.8 103.7 0.5 108.2 0.53 95.8 0.5 101.0 0.5 102.1 0.5 106.1 0.54 96.7 0.5 102.0 0.5 100.8 0.5 104.9 0.55 101.3 0.5 106.2 0.5 99.8 0.5 103.5 0.36 101.3 0.5 106.3 0.4 99.6 0.5 103.4 0.37 102.2 0.5 107.4 0.3 97.8 0.5 101.6 0.38 102.9 0.5 108.4 0.3 97.3 0.4 100.7 0.4

Figura 4.28: Izqda.: E�ienia uántia relativa de J respeto a K y de H respeto a K sobre todo el detetor(muestreado on 1.g · 105 píxeles). Dha.: Dependenia de este resultado on la temperatura del uerpo negro.



152 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.24.2.9 CosmétiaIntroduiónBajo el término un tanto ambiguo de osmétia se suelen agrupar todos aquellos efetos rela-ionados on la aparienia �nal de las imágenes. Nos entraremos en tres aspetos prinipales,algunos estándar (omo los píxeles muertos) y otros partiulares de nuestro detetor:- Píxeles muertos y alientes.- Inhomogeneidades en la respuesta de los píxeles.- Patrón de franjas.- Sesgos en el bit menos signi�ativo.Píxeles muertos y alientesLos píxeles muertos son aquellos en los que apenas hay deteión de señal, independientementede la radiaión inidente, y los alientes son los elementos de resoluión en los que ourre loontrario: inluso para �ujos inidentes bajos la señal medida es muy alta.Ambos suelen estar relaionados on problemas en la eletrónia del detetor. En sistemasomo el Rokwell HAWAII-2 el elemento ativo (en este aso una apa de HgCdTe), que sueletener estrutura ristalina, se ree por separado del sustrato en el que está embebida la ele-trónia. La unión de ambas piezas se suele haer por presión, on lo que siempre hay un iertonúmero de elementos en los que, por ejemplo, la unión al iruito de letura no es ompleta, loque daría lugar a un píxel muerto.El proedimiento de deteión de estos elementos defetuosos es senillo. Usaremos para ellolas imágenes de orriente de osuridad (desritas en la se. 4.2.6): si difereniamos la primeray última imagen de la rampa podemos ver ómo se distribuye la señal a lo largo del detetor eidenti�ar los píxeles que la infra o sobrevaloran.En la �g. 4.29 podemos ver esta distribuión en nuestro aso. La moda de la difereniason 1603 ADU , y presenta una desviaión estándar de 2360 ADU . Como se puede apreiar, lafunión tiene una asimetría fuerte (además de estar trunada en 0), sesgada a valores altos deseñal. En la evoluión de la freuenia aumulada se apreia omo, partiendo desde 0 ADU , alaerarnos a la moda la freuenia ree de manera muy brusa (pasando del 15% al 85% enmuho menos de una σ), para luego entrar en una zona on una pendiente muy baja, que es laque provoa que la desviaión típia tenga un valor alto.De esta manera, intentar estableer unos umbrales aeptables de funionamiento en funiónde σ, tal y omo haríamos on una distribuión normal, sólo funionará para los píxeles alientes,por lo que loalizaremos los muertos en funión del porentaje de la moda (que es razonablementeerano a la media y la mediana) que detetan. Los resultados se pueden ver en la tabla 4.11.Mientras que prátiamente el número de píxeles muertos es onstante independientemente delumbral de seleión (adoptaremos el 5%), para los alientes el riterio es muho menos �exible.Usaremos omo orte 4 · σ; si nuestra distribuión de valores fuese normal, on R > µ + 2 · σesperaríamos enontrar aproximadamente un 2% de los píxeles, es deir, ∼ 1.3 · 105. Para 3 · σel número baja a ∼ 104, mientras que para 4 · σ el porentaje es ya despreiable (en torno a
10−5%), y por lo tanto la prátia totalidad de los elementos de resoluión que sobrepasan el
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Figura 4.29: Freuenia aumulada, en tanto por iento, e histograma (on el máximo normalizado a 100) parala diferenia de imágenes sobre la que loalizaremos píxeles muertos y alientes.riterio de la tabla 4.11 estarán asoiados on problemas en la letura y no on valores extremosde la distribuión de señal.Aunque efetivamente la señal debería seguir una distribuión de Poisson y no una gaussiana,a medida que la media aumenta, la primera tiende a una normal, por lo que para los valores onlos que trabajamos (µ ∼ 103 ADU) ambas funiones son indistinguibles.Así, el porentaje de píxeles utilizables en el detetor es:
P = 99.2% (4.37)Tabla 4.11: Número de píxeles muertos (izqda.) y alientes (dha.) en funión del riterio de seleión.

n N(R < n
100 · < R >) n N(R >< R > +n · s(R))0 1859 2 977005 1963 3 4549210 2019 4 3133015 2065 5 24477La distribuión 2D de estos píxeles también nos interesa. Como podemos ver en la �g. 4.33,los elementos alientes están distribuidos de manera uniforme a lo largo del detetor, aunqueexiste una mayor onentraión en el primer uadrante (partiularmente en la esquina inferiorizquierda). Al igual que en el aso de los píxeles muertos, hay pequeñas onentraiones pun-tuales (muhas vees omunes a ambos) en las que por lo tanto el rendimiento del detetor está
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Figura 4.30: Distribuión 2D de píxeles muertos (izqda.) y alientes (dha.).Inhomogeneidades en la respuesta de los píxelesLa respuesta ante la luz inidente de los píxeles del detetor no es homogénea. Así, tal y omohemos visto en la seión anterior, hay algunos de ellos que, sin ser muertos o alientes, puedenllegar a tener e�ienias su�ientemente bajas o altas (o lo que es lo mismo, una respuesta lentao rápida) omo para que su utilidad se vea omprometida.Para enontrar estos elementos de resoluión usaremos el oiente de dos imágenes on dis-tintos niveles de iluminaión. De las leturas utilizadas para el álulo de los niveles de pozo (se.4.2.5) esogemos dos on diferente tiempo de integraión pero lejos de la saturaión. El oientede las mismas es notablemente homogéneo, tal y omo se puede apreiar en el panel superior dela �gura 4.31. Los �ujos medios en ambas imágenes -una vez sustraído el valor de reset- son de
11871 y 19476 ADU , y la distribiión del oiente de imágenes de la �gura presenta m = 1.641y s = 0.009.Para identi�ar entones los píxeles on respuesta dispar, nos valemos de la normalidad deloiente. Coloamos nuestros umbrales para el oiente C a ±3σ de la media, y obtenemos que:

N(C > µ + 3σ) = 69948

N(C < µ − 3σ) = 20426
(4.38)Que se orresponde on un 1.67% de píxeles lentos y un 0.49% de píxeles rápidos; esteresultado podría pareer alarmante, pues por ejemplo una distribuión normal tendría un 0.1%total fuera de estos intervalos. No obstante, el oiente de imágenes presenta una asimetríaestadístia de −30, de manera que la masa de la distribuión por debajo de la media es muhomayor que por enima. Además, onviene notar que dado que la desviaión de la distribuión esmuy pequeña, un umbral de 3σ equivale a una diferenia de ∼ 1.5% en la e�ienia del píxel, loque supone un umbral bastante onservador. Si onsideramos, por ejemplo, los elementos que sedesvían mas de un 5% el porentaje de píxeles lentos baja ya al 0.50% y el de rápidos al 0.18%.
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Figura 4.31: Izqda.: Histograma del oiente de dos imágenes de la se. 4.2.5. Dha.: Distribuión bidimensionalde este oiente. En rojo se representan los píxeles on una respuesta demasiado rápida (C > µ + 3σ), mientrasque en azulo aquellos que son demasiado lentos (C < µ − 3σ). Nótesen las franjas de baja respuesta asoiadason los saltos de anal en el detetor.En uanto a su distribuión espaial, la mayor onentraión de ambos tipos de píxel seprodue en las fronteras entre anales, mientras que además los lentos apareen prominentementeen la parte inferior de los uadrantes 1 y 2, allí donde también la orriente de osuridad es mayor.En ualquier aso, la mayoría de estos efetos (partiularmente aquellos on estrutura 2Doherente, omo las franjas itadas) se podrán orregir durante el proeso de reduión mediantela adquisiión y uso de imágenes de ampo plano. Como se ha visto en la se. 4.2.5, el detetores lineal por debajo del 2% al menos hasta las 50000 ADU . Esto nos permitirá alanzar en estasimágenes señales de 40000 ADU , lo que nos garantiza señales a ruido por imagen de ∼ 120, onlo ual diferenias en la respuesta mayores del 1% serán asequibles a esta orreión.Patrón de franjasAunque sólo son apreiables en ondiiones de muy baja luminosidad, existe asoiada al proesode letura una pequeña osilaión de la señal que se tradue en un patrón de franjas visible enuna imagen reonstruida del detetor.Para araterizarlo reurrimos de nuevo a las imágenes de orriente de osuridad. Si diferen-iamos las dos últimas de la serie, que omo hemos visto en la se. 4.2.7 tienen la misma señal,apareen a la vista las trazas que se pueden ver en la �g. 4.32.Este efeto es prátiamente onstante entre anales. De heho, orrigiendo la diferenteorientaión de letura en ada uno de los uadrantes (ver �g. 4.1) podemos onstruir un patrónpromedio a partir de la suma de todos ellos (�g. 4.33). aunque la periodiidad de las osilaioneses prátiamente onstante (f ∼ 0.1 px−1), la fase varía ligeramente dentro de ada anal.Como se puede ver en el panel dereho de la �g. 4.33, entre las primeras y las últimas líneasde un anal, los máximos de osilaión se desplazan en torno a 1 píxel, que se reupera de nuevoal pasar al siguiente anal.Aunque este efeto estará presente en todas las leturas realizadas on el sistema, su posiblein�uenia en una observaión real no es demasiado preoupante. Como se puede ver en la�gura 4.33 la amplitud pio a pio puede llegar a un máximo de 10 ADU . Sólo sería apreiableentones en aquellas zonas del detetor sobre las que no inide luz en absoluto, y siempre y
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Figura 4.32: Diferenia de dos imágenes de orriente de osuridad en la que se puede apreiar el patrón de franjas.

Figura 4.33: Izqda.: Patrón de franjas promedio. Las líneas de trazos maran las fronteras entre anales. Dha.:Detalle del orte transversal de este patrón. Cada una de las trazas está onstruida promediando 5 líneas de unanal. En negro ontinuo están las primeras del primer anal, y en rojo las últimas. Éstas están desfasadas entorno a 1 px, desfase que desaparee en el segundo uadrante, en trazo disontinuo.uando el tiempo de integraión sea su�ientemente pequeño omo para que el ruido asoiadoa la orriente de osuridad no sobrepase la amplitud de la osilaión. Así, por ejemplo (tabla4.15), on t = 100 s, tendríamos aproximadamente un ruido de ∼ 15 ADU , por lo que paraneesitaríamos promediar 10 imágenes (o 10 �las dentro de una misma imagen) para detetareste efeto on una señal a ruido de 1. En el aso de subir el tiempo a 1000 s, serían neesariasya 60 imágenes.



4.2 Pruebas 157En ualquier aso, la orreión de estas franjas no es ompliada. En la �gura 4.34 se puedever la regularidad de este efeto. Utilizando el patrón promedio de la �gura 4.33 es posibleorregir este efeto: en la �g. 4.32 podemos ver el resultado de haerlo sobre el terer uadrantede la �g. 4.32, lo que nos deja una imagen sin osilaiones por debajo de ±1 ADU . Esto pareeindiar que la ostruión de un patrón maestro on el que orregir todas las imágenes, si fueseneesario, no será un proeso ompliado.

Figura 4.34: Izqda.: Ampliaión del terer uadrante de la �g. 4.32. Dha.: Resultado de difereniar esteuadrante del patrón maestro de la �g. 4.33.Sesgos en el bit menos signi�ativoLa manera habitual de odi�ar un número para su transferenia sobre un iruito digital esen base a su forma binaria. Cualquier número entero E se puede transformar en esta basedesomponiéndolo de la forma:
E =

n
∑

i=0

bi · 2i (4.39)Donde n es la longitud del número binario y ada bi, que puede valer 0 ó 1, es uno de los bits.En el aso de nuestra eletrónia, las uentas leídas en el detetor se odi�an omo adenas de16 bits, de manera que el llamado bit menos signi�ativo, b0, nos dirá si la ifra en uestión espar o impar.En ondiiones ideales, en una imagen ualquiera los b0 estarán distribuidos de manera aleato-ria y habrá el mismo número de pares que de impares. Nuestro sistema, sin embargo, no seomporta de manera ideal, y en algunos uadrantes el bit menos signi�ativo está sesgado haiauno de sus posibles valores, provoando que haya más píxeles pares que impares o vieversa.Podemos omprobar uándo suede esto alulando el módulo a 2 de todos los píxeles en unaimagen ualquiera (en este aso la última de la serie de orriente de osuridad). Esta operaiónnos devuelve el resto de la división entera entre 2 de la letura en un determinado elemento deresoluión, que será 1 si ésta es impar y 0 si es par. La distribuión de este valor a lo largodel detetor se puede ver en la �g. 4.35. En la mayoría de los anales paree haber un mismonúmero de píxeles negros (on b0 = 0) que de blanos (on b0 = 1), mientras que en algunos de



158 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2ellos se apreia ómo domina uno de los dos. El efeto queda más laro en el histograma de unode estos anales (panel dereho de la �g. 4.35).

Figura 4.35: Izqda.: Módulo a 2 de una imagen. Dha.: Histograma de uno de los anales sesgados. Porvisibilidad, se representa la diferenia de dos imágenes onseutivas (de manera que la media sea del orden de lavariaión que produe el sesgo en b0).Podemos realizar las mismas estimaiones de una manera más rigurosa a través de un test
χ2 de Pearson. De�nimos un estadístio X2 tal que:

X2 =

n
∑

i=0

(Oi − Ei)
2

Ei
(4.40)Donde Oi es la freuenia observada para uno de los i posibles eventos de una determinadadistribuión, y Ei es la freuenia esperada según un determinado modelo. Siempre y uandolas freuenias relativas sean lo su�ientemente grandes (típiamente Oi > 0.1) X2 tiende asin-tótiamente a una distribuión χ2 on n − 1 grados de libertad, y por lo tanto podemos usarésta para omprobar uán probable es una determinada observaión respeto a las freueniaspredihas por un modelo.En nuestro aso, diho modelo se orresponde on una distribuión en la que b0 = 0 y b0 = 1son equiprobables. Podemos alular las freuenias relativas de pares e impares para ada anal,apliarles la euaión 4.40 y omparar ontra una distribuión χ2. Obtenemos así un p-valor paraada anal, que nos indiará la probabilidad de que χ2 < X2. Podemos ver los resultados de esteálulo en la tabla 4.12. Valores altos de probabilidad indian que la distribuión muestreada yel modelo son diferentes.Tradiionalmente, se rehaza la hipótesis nula (observaiones y prediiones vienen de lamisma funión de distribuión) on p > 5%. Atendiendo a este riterio, vemos que hay inoanales en los que laramente b0 está sesgado (los que tienen p > 10%) a los que se pueden añadirdos más (on 5% < p < 10%).Aunque la in�uenia de este sesgo sobre el rendimiento del detetor no será muy signi�ativa,es más relevante el heho de que introdue orrelaiones arti�iales entre píxeles, lo que podríaafetar, por ejemplo, al álulo de errores. Para orregirlo, basta on añadir a ada píxel de losanales sesgados un número entero aleatorio que puede tomar los valores -1, 0 ó 1 (de tal maneraque la suma total sea 0). Si apliamos este método a los dos anales on el p-valor más alto en



4.2 Pruebas 159Tabla 4.12: p-valor, en %, del test χ2 de Pearson para ada anal.Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 1.9 9.72 0.8 3.53 19.8 2.14 2.8 54.95 0.2 0.26 13.2 1.97 3.4 2.08 2.8 2.2Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 1.8 6.02 1.9 51.13 3.8 0.34 19.8 2.35 0.9 1.46 4.2 3.77 3.7 0.28 0.9 2.2
la tabla 4.12, obtenemos la �g. 4.36. En ella el p-valor para el anal 2 del segundo uadrante hapasado de 51.1% a 0.1%, y el del anal 4 del terer uadrante de 54.9% a 0.3%, reuperándosela aleatoriedad.No obstante, esta orreión tiene un preio. Al añadir una omponente aleatoria extra atodos los píxeles de un anal, se está inrementando de manera efetiva, aunque pequeña, el ruidode letura. Dado que una distribuión omo la desrita tendrá σ = 0.5, reuperando los valoresde la tabla 4.8, en el aso del terer uadrante pasaríamos de σr = 1.99 ADU a σr = 2.05 ADU .Como se puede ver en las tablas D.11 a D.17, este fenómeno sólo paree afetar al bit menossigni�ativo. En ellas se muestran los resultados de apliar el mismo álulo aquí desrito a losbits b0 a b13 de una de las imágenes de pozo (se. 4.2.5). Neesitamos valores de señal altos demanera que el mayor número de bits esté distribuido de manera aleatoria. Como vemos en latabla D.17, al ser más grande el peso del bit, la propia estrutura de la imagen (que por ejemplo,puede tener más valores menores de 15000 ADU que mayores) introdue arti�ios en los álulos.No obstante, si uno de estos bits estuviese sesgado, sería evidente en una inspeión visualde la imagen (o su histograma asoiado), puesto que, por ejemplo, pasar de b12 = 0 a b12 = 1supone un ambio de más de 8000 ADU en la letura del píxel asoiado.



160 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.2

Figura 4.36: Igual que la �g. 4.35, pero orrigiendo el sesgo en los uadrantes 2 y 3.4.2.10 Efeto de los iladosIntroduiónEl proeso de enfriado desde temperatura ambiente hasta 77 K supone una fatiga para el de-tetor. Aunque los enfriamientos y alentamientos se haen de tal manera que los gradientesde temperatura son pequeños, siempre se orre el riesgo de que se produza algún daño en elsistema. Dada la naturaleza de las onexiones entre la apa fotosensible y la eletrónia (que seunen por presión direta), existe la posibilidad de que las tensiones térmias desoneten algunosde los elementos de resoluión, que se podrían onvertir en píxeles muertos.ProedimientoDado que tenemos 4 tandas de pruebas, para ada una de las que el sistema ha pasado porun ilo ompleto de enfriamiento y alentamiento, podemos intentar ver ómo estos afetan aldetetor. Aunque uanti�ar el efeto ompleto de los mismos es ompliado, prinipalmente porque la on�guraión eletrónia ambia de prueba a prueba, sí que podemos ver ómo afetan ala osmetia del detetor, omprobando la evoluión del número de píxeles muertos y alienteson ada ilado.ResultadosUtilizando el mismo proedimiento que en la se. 4.2.9, podemos alular el número de elementosmuertos y alientes para ada tanda de pruebas, tal y omo se puede ver en la tabla 4.13.En prinipio paree que no hay una dependenia fuerte on el número de ilados, y lavariaión de los resultados paree estar más debida a los ambios en la eletrónia (prinipalmenteel paso de 4 anales, antes de 2006 a 32) que en posibles daños registrados sobre el detetor.



4.3 Conlusiones 161Tabla 4.13: Número de píxeles muertos y alientes en funión del riterio de seleión, para ada una de laspruebas.
n N(R < n

100 · < R >)0 1859 2151 2133 22545 1963 2266 2143 240310 2019 2317 2147 249415 2065 2346 2155 2570
n N(R >< R > +n · s(R))2 977002 145807 148519 551903 454923 70526 68224 236874 313304 39600 27961 183155 244775 28940 15342 14871Feha 07/06 03/06 02/05 03/044.3 Conlusiones4.3.1 Comportamiento global del detetorCon los álulos realizados en las seiones anteriores, estamos ya en posiión de omparar lasespei�aiones de Rokwell (tabla 4.1) on los resultados medidos en laboratorio, tal y omo sepuede ver en la tabla 4.15. En ella se omprueba que nuestro detetor se aera razonablementeal rendimiento óptimo, on la exepión de la orriente de osuridad y el pozo.Tabla 4.14: Espei�aiones de fábria para el detetor Rokwell HAWAII-2, omparadas on los resultados enlaboratorio.Parámetro Espei�aión Objetivo MedidaEf. uántia relativa(JK) 101.7% � � 101.5%Ef. uántia relativa(HK) 103.6% � � 106.5%Ruido de letura(e− a 77 K) < 15 < 5 6.1 5.5Cor. de osuridad(e−/s a 77 K) < 1 < 0.1 0.25 0.2Pozo (e−) 60000 100000 166981 131652Píxeles útiles (%) > 95% > 99% � 99.2%

V r = 0.7 V V r = 0.5 VAdemás, esta tabla nos permitirá deidir qué on�guraión eletrónia mejora las prestaionesde nuestro sistema. Dado que parámetros omo la osmétia y la e�ienia uántia no es deesperar que varíen on V r y OFF (ver la se. 4.1.2 para una de�niión) y han sido medidoson V r = 0.5 V , al igual que los resultados de la tabla 4.1, nos entraremos en la orriente deosuridad, el ruido de letura y el pozo.



162 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.3Compararemos el efeto de estos parámetros uando EMIR esté trabajando omo espetros-opio o fotómetro. En ambos asos, la radiaión que llega al detetor estará ompuesta por lasuma de la emisión estelar de interés junto on el fondo de ielo, de manera que este último nosdará siempre el mínimo de señal que mediremos. Nos entraremos en la banda K, la región delespetro omprendida aproximadamente entre 2.0 µm y 2.5 µm.Aunque se trata de un valor que presenta variaiones loales importantes, asumiremos que laemisión promedio del ielo en el Observatorio del Roque de Los Muhahos en esta banda es de
12 mag ·arcsec−2 (Benn et al. 1998), lo que se orresponde on 6.986 γ ·m−2· ◦A−1 ·s−1 ·arcsec−1.Si asumimos que el rendimiento global del onjunto de GTC y EMIR es del 40%, y que el seeinges de 0.6”, podemos transformar esta emisión en eletrones detetados: 1.67 · 105 e− · s−1. Dadoque las exposiiones, en prinipio, serán de al menos 1 s, el ruido mínimo asoiado al ielo será de
129.4 e−. Fatores ambos que superan on muho a las ontribuiones de la orriente de osuridady el ruido de letura, por lo que el rendimiento de ambas on�guraiones (on V r = 0.5 V y
V r = 0.7 V ) será el mismo.No obstante, las diferenias en el pozo sí serán apreiables. Un ambio de 30000 ADU suponeque, sin tener en uenta la orreión de linealidad, el sistema on V r = 0.7 V tiene un rangodinámio 0.25 magnitudes mayor que on V r = 0.5 V . Como hemos visto, la emisión telúriatiene un �ujo importante en la banda K, lo que implia que on la primera de las on�guraionesse alanza la saturaión en aproximadamente 10 s mientras que on la otra suede ya a los 8 s.Para realizar los mismos álulos en espetrosopía neesitamos saber ómo varía la emisióndel ielo en funión de la longitud de onda. Utilizamos para ello los datos ompilados porPhil Puxley para Mauna Kea (http://www.gemini.edu/siops/telesopes-and-sites/observing-ondition-onstraints/sky-bakground), pero normalizados on la emisión atmosféria de LaPalma, que es aproximadamente una magnitud más brillante que la de Mauna Kea (dondela emisión en K es de 13.5 mag · arcsec−2, MGregor et al. 2001). Así obtenemos la �gura 4.37.

Figura 4.37: Izqda.: Emisión telúria omparada on la orriente de osuridad. Dha.: Ruido fotónio de estaemisión, en funión del tiempo, de nuevo on los valores medidos para el detetor.Como se puede ver, la orriente de osuridad domina la emisión de fondo en asi todo el rangode la banda, independientemente de la on�guraión eletrónia esogida (inluso el valor óptimode Rokwell). El ruido, promediado entre 2.0 µm y 2.5 µm, está dominado por la eletróniapara �ujos bajos, mientras que al aumentar el tiempo de integraión la omponente fotóniaatmosféria se onvierte en la prinipal. Con V r = 0.5 V esto suede a los 32 s, mientras



4.4 Trabajo futuro 163que para V r = 0.7 V el ambio se produe a los 39 s. En ualquier aso, las observaionesespetrosópias rara vez usarán integraiones tan ortas.En la se. 4.2.6, se muestra que la orriente de osuridad no es onstante en el tiempo, si noque a medida que se van realizando leturas éste deree, en torno a un orden de magnitud. Poreso es onveniente ver ómo es esta evoluión para un rango amplio de tiempos, representativosdel uso previsto que se le dará a EMIR. Integrando las expresiones 4.27 y D.7 respeto al tiempoonstruimos la siguiente tabla:Tabla 4.15: Emisión máxima, mínima y promedio del ielo, omparada on los valores de orrientes de osuridadpara diferentes tiempos (en segundos).Cielo (e−) d (e−)log(t) Mínimo Máximo Medio V r = 0.7 V V r = 0.5 V0 0.04 23.76 0.96 3.96 2.641 0.38 237.62 9.57 27.41 18.292 3.82 2376.25 95.67 237.55 159.523 38.23 23762.50 956.67 1113.90 779.594 382.27 237625.00 9566.73 2906.92 2193.59De nuevo, aunque la orriente de osuridad on V r = 0.7 V es mayor, las onlusionesson similares para ambas on�guraiones. En las zonas situadas entre las líneas de emisiónatmosféria (espeies moleulares omo H2O u OH) domina la señal generada en el propio detetorindependientemente del tiempo, mientras que en los máximos de emisión siempre es superior laomponente atmosféria. El valor promedio, en ambio, es menor que la orriente de osuridadon tiempos menores de 103 s, pasando a dominar una vez superado ese valor.Así vemos que mientras que las diferenias en orriente de osuridad y ruido de leturaasoiadas on los diferentes valores de V r no suponen una gran variaión del omportamientogeneral del sistema, sí que hay una ganania apreiable en el rango dinámio del mismo, lo quesupone una mejora en el rendimiento de EMIR en partiular uando trabaja en modo fotométrio.Por esto, esogemos omo on�guraión óptima V r = 0.7 V , OFF = 14 V .4.4 Trabajo futuroCon las pruebas y álulos hasta ahora desritos podemos asegurar que el sistema de eletróniay detetor umplen los requisitos para un orreto rendimiento en el EMIR �nal. No obstante,antes de la integraión del mismo sería interesante repetir algunas pruebas, re�nar otras y añadiralgunas más on el �n de asegurar que el omportamiento del detetor es el mejor posible.Entre ellas estarían:
• Corriente de osuridad: Como hemos visto, existe la posibilidad de que la inidenia de luzdifusa esté afetando a nuestras medidas. Por lo tanto sería interesante repetir esta pruebaintentando orregir aquellas posibles fuentes de radiaión (omo la tapa del riostato).Además, sería provehoso ompletar la �g. 4.24 de manera que aseguremos la in�ueniadel tiempo de letura por píxel y el voltaja de em bias gate sobre el valor absoluto deorriente de osuridad y la evoluión de su transitorio, partiularmente uando se ha vistoque en espetrosopía muhas vees ésta es la fuente de emisión que domina. Idealmente



164 EMIR: Calibraión en laboratorio 4.4se debería realizar una matriz de pruebas en la que se varíen independientemente BG, ty V r, y al menos se deberían realizar medidas �jando BG y V r y variando el tiempo, y�jando V r y t y variando BG.
• Ruido de letura: Con la misma matriz de pruebas anterior podremos rellenar la tabla 4.9,de manera que podamos esoger la pareja ideal de valores de t y BG que minimizan el ruidode letura y la orriente de osuridad, garantizando el requerimiento de que la veloidadde letura de 1 img · s−1 se mantenga, a la vez que nos dé ierta libertad para ambiar V r,maximizando el pozo del detetor.
• Correión de linealidad: Hemos demostrado que es posible mejorar el omportamientolineal de la señal respeto a la radiaión inidente a través de una alibraión empíria.No obstante, más allá de esta demostraión, las expresiones aquí derivadas no son deltodo útiles, pues debido al �ujo inidente la variaión de uentas entre letura y letura esdemasiado grande para asegurar la idoneidad de los oe�ientes de la tabla 4.6. Podemosorregir esto repitiendo las medidas pero garantizando que el nivel de radiaión es máspequeño, lo que nos dará más resoluión para evaluar la funión de alibraión.
• Pozo: A la vez que se re�na la orreión de linealidad, se puede alular un valor más pre-iso de pozo y saturaión, puesto que omo hemos visto el error ometido estará dominadopor la diferenia en uentas entre dos leturas onseutivas.



AExtrapolando trazas sobre el DCMComo se ha visto en la seión y siguientes, la posiión de la traza de las gigantes nos permitealular la urva (d,AK), y vieeversa. No obstante, omo toda medida, esta determinaióntiene un error asoiado, lo que a vees provoa que la extinión extraída tenga un omportamientoque no tiene sentido físio (p. ej. �g. A.1).

Figura A.1: Ejemplo de DCM (izqda.) junto on la urva (d, AK) extraída de él (dha.). Se puede apreiar omoa partir de d ∼ 8 kpc la extinión paree dereer on la distania.Este omportamiento está asoiado al heho de que, omo hemos visto en la se. 3.1.1, el olory la magnitud de una gigante K2 están ligados mediante la distania y la extinión, asumiendo undeterminado omportamiento de esta última on la longitud de onda; de esta manera, si dados dospuntos a lo largo de la traza ((J−K),mK)1 y ((J−K),mK)2, on ∆(JK) = (J−K)1−(J−K)2y ∆(mK) = (mK)1 − (mK)2, se veri�ará que:
µ1 − µ2 = ∆(mK) − ∆(JK)

AJK − 1

µ2 > µ1 ⇒ ∆(mK) <
∆(JK)

AJK − 1

(A.1)De esta manera, si la traza es muy horizontal, es posible que aparezan distanias dereientes;



166 Extrapolando trazas sobre el DCM Atambién se puede dar el aso de que (J−K)1 > (J−K)2, lo que daría lugar a extiniones tambiéndereientes. Aunque estadístiamente ambos omportamientos son aeptables y fruto de lainertidumbre del método (visible también en el valor de AJK), pueden introduir problemas ala hora de interpolar las urvas de (d,AK) o ((J − K),mK) para un ampo de terminado, puesharán que para algún punto de las absisas se presenten dos valores de ordenada.Para solventar esto, a la hora de interpolar dihas urvas, imponemos a los valores de (d,AK)derivados sobre el DCM iertas ligaduras on sentido físio:- La distania ha de ser estritamente reiente.- La extinión ha de ser reiente.Ambas ondiiones nos permiten �ltrar los puntos on�itivos, dando lugar a una urva mássuave y senilla de interpolar.

Figura A.2: La misma urva de extinión de la �g. A.1, pero interpolada y extrapolada on el método desritoen el texto (línea verde) o sin imponer ninguna ondiión (línea roja).Extrapolar estas urvas también requiere de ierta onsideraión. Los puntos situados en losextremos de la urva tendrán un error relativo mayor, pues están alulados sobre zonas del DCMen las que la densidad estelar es más baja. Por tanto, extender su omportamiento a distaniasmayores/menores puede llevar a resultados problematios (ver �g. A.2). Para evitarlos, a lahora de extrapolar utilizaremos el funional de Wainsoat et al. (1992) de la e. 3.6. Aunquesabemos que no es la manera idónea de desribir el omportamiento de la extinión, podemosnormalizarlo a los valores de nuestras urvas, de manera que evitamos la tendenia del modeloa infravalorar la extinión, a la vez que obtenemos una extrapolaión on ierto sentido físio yque no introdue efetos espúreos asoiados a los errores observaionales.



BAlgunos oneptos de estadístiaB.1 Inferenia bayesianaLa estadístia bayesiana se basa en apliaión de la regla o teorema de Bayes de la probabilidadondiional; ¾uál es la probabilidad de ourrenia de dos suesos A y B?
P (A&B) = P (A)P (B|A) (B.1)Donde P (A) es la probabilidad del sueso A y P (B|A) es la probabilidad del sueso B dado queha ourrido A. De la expresión anterior se deriva que esta probabilidad ondiional es:

P (B|A) =
P (A&B)

P (A)
(B.2)Lo que también se onoe omo el teorema de Bayes. Si en lugar de un solo sueso B queremosonoer la probabilidad ondiional de k eventos mutuamente exluyentes, tendremos que:

P (Bi|A) =
P (A&Bi)

P (A)
=

P (A&Bi)
∑k

i=1 P (A&Bi)
=

P (Bi)P (A|Bi)
∑k

i=1 P (Bi)P (A|Bi)
(B.3)Si se umple:

A ⊆
k

⋃

i=1

Bi (B.4)La expresión del denominador anterior se onoe omo ley de la probabilidad total:
P (A) =

k
∑

i=1

P (Bi)P (A|Bi) (B.5)Podemos extender estos resultados al aso de una variable ontinua. Sea x esta variable, queviene determinada por una distribuión que depende de un parámetro libre φ.Llamaremos distribuión a priori o prior a la distribuión p(φ), que ontiene toda la infor-maión de la que disponemos respeto a φ. La semejanza o likelihood , p(x|φ), representa laprobabilidad de que un determinado valor de x provenga de ierto φ.



168 Algunos oneptos de estadístia B.1Apliando el teorema de Bayes, podemos obtener la distribuión posterior de probabilidad
p(φ|x):

p(φ|x) =
p(φ)p(x|φ)

p(x)
(B.6)

p(x) =

∫

p(φ)p(x|φ)dφ (B.7)Así podemos alular la distribuión de probabilidad de todo el espaio de parámetros φ parauna determinada medida (o onjunto de medidas) x.En el aso de una variable en n dimensiones (x1, ...xn) on una funión de distribuión on jparámetros libres (φ1, ...φj) la probabilidad posterior resulta ser:
p(x1, ...xn|φ1, ...φj) =

k
∏

i=1

p(xi|φ1, ...φj) (B.8)
p(φ1, ...φj |x1, ...xn) =

p(φ1, ...φj)(x1, ...xn|φ1, ...φj)

p(x1, ...xn)
(B.9)

p(x1, ...xn) =

∫

p(φ1, ...φj)p(x1, ...xn|φ1, ...φj)dφ1...dφj (B.10)Las funiones que determinen los a prioris y la semejanza dependerán del tipo de problemaque estemos estudiando y del onoimiento previo que tengamos de él. Los resultados queobtengamos del análisis bayesiano estarán ondiionados por estas funiones, partiularmentelos a priori. Dado que no siempre disponemos de informaión previa sobre los parámetros queestamos alulando, es posible generar priors uniformes que expresen esta arenia y que nointroduzan ningún ondiionamiento no deseado en la inferenia.El término p(x) tiene también una relevania espeial en el paradigma bayesiano. Se ledenomina evidenia, y esenialmente se trata de la probabilidad de que el modelo en uestiónproduza los datos observados. Cuando, omo en el ejemplo siguiente, se trata de un problemade estimaión de parámetros para un determinado modelo, la evidenia no juega un papel im-portante, puesto que se podría reduir el problema a p(φ|x) ∝ p(φ)p(x|φ).Así, por ejemplo, supongamos que tenemos un experimento para medir un proeso físioregido por una distribuión gaussiana on µ = 10 y σ = 2, y que nuestras medidas tienenun error experimental de ε = 0.1. Con 20 realizaiones X de este experimento obtenemos elresultado de la Fig. B.1.Aunque areemos de onoimientos a priori de (m, s), que serán nuestras aproximaiones a(µ, σ), sabemos que s es de�nida positiva, por lo que usaremos omo prior las funiones:
p(m) = 1. (B.11)

p(s) =

{

1 s ≥ 0
0 s < 0

(B.12)Y la semejanza vendrá dada omo:
p(xi|φ) =

(

1√
2πs

)

e
(xi−m)2

2s2 (B.13)
p(X|φ) =

20
∏

i=1

p(xi|φ) (B.14)



B.1 Inferenia bayesiana 169

Figura B.1: Histograma de las medidas X de nuestro experimento. En trazo disontinuo la distribuión padre(µ, σ)=(10,2).Apliando a estas expresiones la euaión B.9 obtenemos la distribuión posterior para (m, s)de la Fig. B.2.

Figura B.2: Distribuión posterior para (m, s). Los tonos laros maran los puntos on alta probabilidad, entradosen (9.6,2).Para obtener las estimaiones de (µ, σ) a partir de la distribuión posterior de (m, s) seráneesario primero obtener la funión de distribuión para ada parámetro. Dado que se trata de



170 Algunos oneptos de estadístia B.1un aso simple, es posible obtener p(m|X) a partir de la integraión direta de p(m, s|X) (Fig.B.3). Una vez onoida esta distribuión, podemos estimar el valor de m o s omo el máximo

Figura B.3: Distribuiones posteriores marginalizadas para m (izqd.) y s (dha.). Nótese omo esta última noes simétria respeto al máximo. Las líneas de trazos representan las distribuiones a priori (normalizadas a unvalor arbitrario).de la distribuión posterior o el valor esperado:
m̂ = E(m|X) =

∫

m · p(m|X) · dm (B.15)Obtenemos los resultados de la Tabla B.1.Tabla B.1: Aproximaiones para µ y σ utilizando el valor esperado, el máximo de la distribuión posterior ypromediando diretamente sobre los datos.
µ σ

m̂ = 9.66 ŝ = 2.06
m(max) = 9.62 s(max) = 1.97
< x >= 9.66 stddev(x) = 1.97Aunque en este aso utilizar la aproximaión bayesiana no presenta ninguna ventaja respetoa otro tipo de ténias, aún siendo un aso muy simple ejempli�a alguna de las virtudes deeste método. A la vista de los anteriores resultados y de la Fig. B.3 se puede omprobar quemientras la distribuión posterior de la media es simétria (y así los valores máximo y esperadoson esenialmente iguales), en el aso de la desviaión no ourre lo mismo, y presenta unadistribuión asimétria (lo que se tradue en una diferenia apreiable entre los valores máximoy esperado para s).Estimando intervalos de on�anza diretamente sobre las distribuiones posteriores margina-lizadas para ada uno de los parámetros se deduen de manera natural los errores en la estimaiónde éstos, sin ninguna hipótesis adiional sobre el omportamiento de los mismos. Esto permite,entre otras osas, el álulo de barras de error asimétrias o la identi�aión de degeneraiones en



B.1 Inferenia bayesiana 171el espaio de parámetros, lo ual será muy útil a la hora de determinar la antidad de informaiónque podemos extraer de nuestros espetros.Además de resolver problemas omo éste de optimizaión de parámetros, on el análisisbayesiano se pueden tratar álulos más generales, en los que además de desonoer la familia deparámetros φ, también desonoemos el modelo H (que hemos de esoger de entre un onjuntode posibilidades) más apropiado. En este aso, la e. B.6 se modi�a ligeramente; sea Φ elonjunto de todos los parámetros que rigen ada uno de los modelos posibles H, y sean D losdatos n-dimensionales para los que queremos alular los valores óptimos de (Φ,H). Entones:
p(Φ|D,H) =

p(D|Φ,H) · p(Φ|H)

p(D|H)
(B.16)Para un determinado modelo, si de�nimos la semenjanza L(Φ) = p(D|Φ,H) y el a priori

π(Φ) = p(D|Φ,H), se umple que la evidenia:
p(D|H) = Z =

∫

L(Φ)π(Φ)dDΦ (B.17)Donde D es la dimensión de Φ. Así el problema de seleión de modelo se redue a ompararlos valores de p(H|D), la probabilidad de que el modelo H desriba nuestros datos D; esto esposible dado que para dos modelos H0 y H1 tenemos que:
p(H1|D)

p(H0|D)
=

p(D|H1)p(H1)

p(D|H0)p(H0)
=

Z1

Z0

p(H1)

p(H0)
∼ Z1

Z0
(B.18)Donde p(H1)/p(H0) es el oiente de los a priori de los modelos, que normalmente es igual ala unidad. Por lo tanto, aquel modelo que presente la mayor evidenia, será el que mejor desribanuestros datos. Esta posibilidad de omparar modelos de manera senilla, que además tiene enuenta el número de parámetros libres D de ada uno, es otra de las grandes virtudes del análisisbayesiano.B.1.1 Integrando la posteriorLamentablemente, enontrar los máximos de la distribuión posterior de probabilidad o de laevidenia suele ser un proeso omputaionalmente muy intenso, partiularmente uando ladimensión del problema es grande. Por lo tanto, la integraión direta es prohibitiva, y hayque reurrir a métodos numérios que aligeren la operaión. Una de las maneras de abordar elproblema son los métodos MCM (Markov Chain Monte Carlo); en ellos se sustituye el sampleo dela distribuión por una o más adena de Markov (en la que ada uno de los elementos se generaa partir del anterior), generadas por aminantes que se mueven por la funión a muestrear demanera aleatoria (aunque dirigidos haia los máximos).No obstante, estos métodos no están exentos de problemas. Pueden onverger a máximosloales y además si la dimensionalidad del problema es grande tampoo son e�ientes (partiu-larmente uando es neesario alular distribuiones posteriores y evidenias). Otra alternativason los llamados métodos de muestreo anidado (nested sampling, Skilling 2006), en los que laevaluaión direta de Z se sustituye por una integral en una sola dimensión. Si de�nimos elvolumen de la distribuión a priori enerrado por una super�ie de igual semejanza L(Φ) = λomo:
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X(λ) =

∫

L(Φ)>λ
π(Φ)dDΦ (B.19)

L(X) es la inversa de X(λ), una funión monótamente dereiente de X, que además veri�aque:
Z =

∫ 1

0
L(X)dX (B.20)Por lo tanto basta evaluar la semejanza sobre la seuenia 0 < Xm < .... < X0 < 1 yobtendremos la evidenia omo:

Z =
m

∑

0

Liwi (B.21)Donde wi son los pesos que surgen de la regla de la uadratura: wi = 0.5 · (Xi−1 − Xi+1).Además, omo subproduto de la operaión obtenemos el posterior:
pi =

Liwi

Z
(B.22)La evaluaión de la e. B.21 es muho más rápida que la integral original de la e. B.17, yes suseptible de ser aligerada todavía más optimizando las suesivas series de Xi sobre las quese evaluará Z. Estos métodos han sido utilizados on éxito en otras áreas de la astrofísia, omoen el estudio de úmulos de galaxias (Feroz et al. 2008b) o de ondas gravitatorias (Feroz et al.2009). B.2 PCA y redes neuronalesUna de las ténias de uso más freuente para reduir las dimensiones de un problema es el análisisde omponentes prinipales o PCA (Prinipal Component Analysis), una transformaión linealortogonal en la que se pasa del espaio de los datos al espaio de las omponentes prinipales, unasnuevas variables ortogonales y no orreladas que se pueden ordenar en funión del porentajede la varianza del sistema iniial que explian. Así, podemos esoger el número de omponentesprinipales neesario para alanzar un determinado nivel de preisión, que además suele sermuho menor que las dimensiones iniiales del problema.La desripión matemátia de PCA es simple. Sea una matriz M × N de observaiones XTen la que ada �la es una medida y ada olumna una variable, a la que se le han sustraído lasmedias. Su desomposiión en valores singulares es:

X = WΣV T (B.23)Además se veri�a que la matriz de ovarianzas C:
C = XXT = WΣΣTW T (B.24)Y por lo tanto W y Σ son sus matries de autovetores y autovalores. Los mayores autovaloresse orresponden on las dimensiones que muestran más orrelaión en la matriz de datos, y por



B.2 PCA y redes neuronales 173lo tanto explian un mayor porentaje de la varianza. Así, si esogemos un determinado númerode autovetores L es posible de�nir una transformaión y una nueva matriz Y tal que:
Y = W T

L X (B.25)Que ontiene la mayoría de la informaión de X pero en L dimensiones; además generalmentese umple que L << M .Las propiedades del método se pueden ejempli�ar en un aso prátio. Sea una variable
x ∈ (0, 10) y una funión y(x) que es una ombinaión lineal de tres funiones:

f0(x) = 5 · cos(x)

f1(x) = e−0.5(x−4
3

)2

f2(x) = 2 · cos(3x)

(B.26)Si realizamos 100 medidas de y(x) para 100 valores diferentes de x, a las que le añadimos unruido gaussiano de desviaión 1, obtendremos una matriz X de 100× 100. Si a ésta le apliamosPCA, observamos que hay tres autovetores on un autovalor asoiado laramente superior (�g.B.4, panel izquierdo). Si nos quedamos sólo on estos autovetores, podemos entones generarla matriz Y , que simplemente ontendrá los oe�ientes que multipliando a ada uno de estosvetores reonstruye la señal original (omo se puede apreiar en el panel dereho de la �g. B.4),lo que supone una reduión de la dimensionalidad del problema en un 97% sin una pérdidasigni�ativa de informaión.

Figura B.4: Izqda.: Autovalores de los primeros 20 autovetores de la matriz de ovarianza asoiada a X. Dha.:Reonstruión (trazo rojo) de una de las medidas de X (trazo negro) utilizando sólo los tres autovetoresprinipales.A pesar de que on ténias omo ésta se onsigue reduir la omplejidad del problema, lasrelaiones numérias entre los parámetros de entrada de los modelos y, en nuestro aso, los es-petros (o sus omponentes prinipales) siguen siendo ompliadas y por lo general desonoidas.Para interpolar entones sobre la base de datos será neesario el desarrollo de una ténia apazde dar uenta de estas omplejidades; una de las maneras habituales de haerlo son las redesneuronales.



174 Algunos oneptos de estadístia B.3Una red neuronal arti�al o ANN (Arti�ial Neural Network) es un arti�io númerio quepermite pasar de unos parámetros de entrada xi a unas variables de salida yk a través de unaserie de variables oultas hj . Estas últimas se organizan en suesivas apas, de manera que h
(n)
jsólo dependerá de las de la apa anterior h

(n−1)
j y h

(0)
j lo hará de los parámetros de entrada. Estaorganizaión reuerda vagamente a los primeros modelos de atividad neuronal en el erebro, deahí el nombre (�g. B.5).

Figura B.5: Esquema de una ANN básia.Las relaiones entre las suesivas apas de variables o parámetros son funiones matemátias,normalmente ombinaiones lineales o funiones trigonométrias, que se ajustan durante unproeso de entrenamiento, en el que se ajustan las onexiones entre neuronas minimizando unadeterminada funión, que normalmente ompara la salida de la red on los valores yk deseados(omo por ejemplo una funión χ2).Una vez que el entrenamiento termina y la red es apaz de reproduir las salidas esperadaspara el onjunto de parámetros on el que se ha realizado este proeso on la preisión deseada,tenemos un método de alular yk para ualquier valor de xi, sin neesidad de onoer lasrelaiones explíitas entre entradas y salidas. La asunión básia subyaente a todo este proesoes que la variaión en yk en funión de los parámetros de entrada es ontinua y suave, de maneraque no hay un ambio bruso en el omportamiento de las salidas (omo por ejemplo un máximoo un mínimo loal on una anhura muy pequeña) entre dos de los nodos de la base de datos deentrada, omportamiento que sería imposible de reproduir por la red, dado que en los datos deentrenamiento no hay ninguna evidenia de esta variaión.B.3 Errores en la inferenia
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Figura B.6: Diferenias entre los valores inferidos (i) y los utilizados para sintetizar los nodos de la malla dePHOENIX para el modelo de error on σ = 1%.
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Figura B.7: Diferenias entre los valores inferidos (i) y los utilizados para sintetizar los nodos de la malla dePHOENIX para el modelo de error on σ = 5%.
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Figura B.8: Ejemplo de las marginalizaiones de la posterior produidas por BIQUINI para todos los parámetroslibres: metaliidad, temperatura, gravedad super�ial, abundania de elementos alfa, desplazamiento en longitudde onda y extinión absoluta en la banda K (que ondiiona la pendiente del espetro, de ahí la etiqueta slope).Se puede apreiar en ella omo hay un máximo seundario de probabilidad, asoiado a un segundo ajuste posible,o omo [Fe/H ] y [α/H ] están muy era de los bordes de la malla de modelos, y por lo tanto no pueden serinferidos on erteza. En este aso, es posible derivar un límite inferior para el parámetro en onsideraión.



CDiagramas olor-magnitud, extinión ydensidad estelar en el interior de la VíaLáteaEn este apéndie se detallan todos los diagramas olor-magnitud y las extiniones y densidadesderivadas a partir de ellos que se han usado en el ap. 3.C.1 DCM's y extinión

Figura C.1: Izqda.: DCM para l=5◦. el trazo verde mara el entro de la región oupada por las gigantes K2, elblano esta misma urva extrapolada, y las líneas de trazos las fronteras de la región. La línea de trazos negrosdenota la ompletitud. Dha.: Curva (d, AK) para el mismo ampo.
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Figura C.2: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.3: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.4: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.5: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.6: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.7: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.8: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.



C.1 DCM's y extinión 187

Figura C.9: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.10: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.11: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.12: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.13: Igual que la �g. C.1, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.14: Izqda.: Histograma de µ para l=5◦. El trazo rojo mara el ajuste utilizado. Dha.: Curva de (µ,
dN
dµ

) para el mismo ampo. La línea de trazos denota el nivel de ontinuo asumido.
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Figura C.15: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.16: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.17: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.18: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.19: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.20: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.21: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.22: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.23: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.24: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.25: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.26: Igual que la �g. C.14, pero para las oordenadas anotadas.



C.3 Resultados detallados para ada línea de visión 205C.3 Resultados detallados para ada línea de visiónTabla C.1: Posiión del pio de densidad para ada ampo en el plano, según el ajuste gaussiano (µ) y el métodode la derivada (µd). σ denota el anho de la gaussiana para ada línea de visión y α es el exponente de la e. 3.10determinado para las gigantes K2 seleionadas.l (deg) b (deg) µ (mag) σ (mag) µd (mag) α30 0.0 14.45 0.64 14.35 2.61929 0.0 14.76 0.54 14.02 2.65128 0.0 14.49 0.45 14.50 2.60327 0.0 14.27 0.44 14.16 2.63526 0.0 14.24 0.28 14.30 2.61125 0.0 14.48 0.26 14.45 2.57924 0.0 14.29 0.27 14.37 2.61923 0.0 14.21 0.61 14.21 2.63522 0.0 14.53 0.64 14.33 2.63521 0.0 14.14 0.34 14.14 2.61920 0.0 14.24 0.32 14.15 2.59519 0.0 14.37 0.31 14.28 2.62718 0.0 14.15 0.16 14.20 2.61917 0.0 14.43 0.32 14.43 2.67516 0.0 14.18 0.26 14.22 2.62715 0.0 14.27 0.33 14.21 2.63514 0.0 14.34 0.31 14.31 2.69913 0.0 14.40 0.26 14.28 2.57112 0.0 14.24 0.43 14.25 2.66711 0.0 14.44 0.30 14.21 2.74710 0.0 14.44 0.28 14.52 2.6279 0.0 14.33 0.13 14.32 2.5798 0.0 14.48 0.29 14.51 2.6597 0.0 14.61 0.36 14.60 2.6836 0.0 14.97 0.51 14.82 2.6915 0.0 14.99 0.36 14.32 2.715
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Tabla C.2: Posiión del pio de densidad para ada ampo fuera de plano, según el ajuste gaussiano (µ) y elmétodo de la derivada (µd). σ denota el anho de la gaussiana para ada línea de visión.l (deg) b (deg) µ (mag) σ (mag) µd (mag)9 0.5 14.38 0.36 14.378 0.5 14.53 0.27 14.457 0.5 14.97 0.70 14.5813 0.5 14.52 0.31 14.5113 -0.5 14.36 0.36 14.2514 0.5 14.14 0.26 14.2123 0.5 14.31 0.47 14.2924 0.5 14.40 0.38 14.4027 0.5 13.86 0.13 13.9727 1.0 13.92 0.11 14.01
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Figura C.27: Izqda.: Densidad espaial de objetivos por apuntado para l=05◦ . Dha.: Freuenia aumulada deobjetos por apuntado para el mismo ampo (línea sólida) e histograma normalizado al máximo (línea de trazos).
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Figura C.28: Igual que la �g. C.27, pero para las oordenadas anotadas.



C.4 Densidad de fuentes para GALEP 209

Figura C.29: Igual que la �g. C.27, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.30: Igual que la �g. C.27, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.31: Igual que la �g. C.27, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.32: Igual que la �g. C.27, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.33: Igual que la �g. C.27, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.34: Igual que la �g. C.27, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.35: Igual que la �g. C.27, pero para las oordenadas anotadas.
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Figura C.36: Igual que la �g. C.27, pero para las oordenadas anotadas.



DResultados omplementarios de los testssobre el detetorEn este apéndie se detallan los resultados de las pruebas que, por brevedad, han quedadofuera del apítulo 4. Prinipalmente se trata de una repetiión de los mismos álulos enél detallados pero para las on�guraiones eletrónias alternativas, además de la inlusión depruebas anteriores para poder omparar algunos de los resultados obtenidos y omprobar laevoluión del sistema. D.1 GananiaTabla D.1: Ganania para las pruebas de 03/04 (Izq.) y 02/05 (Dha.).Rampas: 3 Canales: 4Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 2.67 0.18 2.54 2.80 0.07 2.792 2.75 0.05 2.50 2.78 0.01 2.623 2.65 0.02 2.50 2.69 0.08 2.524 2.55 0.13 2.53 2.60 0.27 2.525 1.92 0.98 2.44 2.81 0.04 2.606 2.06 0.93 1.53 2.90 0.08 2.667 2.49 0.02 2.52 2.80 0.05 2.668 2.66 0.01 2.45 2.65 0.26 2.29Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 2.39 0.41 2.28 2.64 0.01 2.562 2.56 0.16 2.52 2.55 0.02 2.543 2.67 0.01 2.63 2.62 0.04 2.524 2.65 0.07 2.64 2.58 0.09 2.445 2.64 0.04 2.56 2.82 0.02 2.666 2.53 0.08 2.38 2.76 0.02 2.687 2.26 0.56 2.31 2.71 0.07 2.698 2.49 0.03 2.39 2.89 0.24 2.93

Rampas: 9 Canales: 4Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 2.34 0.08 2.19 2.51 0.53 2.582 2.38 0.09 2.34 2.51 0.10 2.443 2.36 0.07 2.25 2.55 0.06 2.484 2.35 0.05 2.32 2.50 0.08 2.595 2.31 0.67 2.33 2.51 0.07 2.466 2.34 0.10 2.06 2.44 0.29 2.217 2.35 0.15 2.00 2.44 0.05 2.478 2.30 0.55 2.08 2.46 0.55 1.59Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 2.48 0.10 2.49 2.44 0.08 2.392 2.47 0.09 2.47 2.46 3.99 4.113 2.41 0.11 2.48 2.39 0.08 2.344 2.44 0.07 2.36 2.44 0.11 2.485 2.40 0.09 2.38 2.49 0.10 2.396 2.41 0.10 2.38 2.50 0.05 2.497 2.32 0.06 2.30 2.48 0.11 2.378 2.32 0.29 2.29 2.44 0.10 2.47Al igual que en la se. 4.2.3, a partir de las tablas D.1 y D.2 podemos derivar un valor medio



218 Resultados omplementarios de los tests sobre el detetor D.1Tabla D.2: Ganania para las pruebas de 07/06, on Vr=0.5 y OFF=11 (Izq.) y on Vr=0.7 y OFF=15 (Dha.).Rampas: 4 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 3.08 0.05 2.96 3.22 0.02 3.262 3.05 0.08 2.91 3.13 0.07 3.063 3.04 0.01 2.79 3.34 0.04 3.334 3.05 0.06 3.02 3.17 0.06 3.115 3.31 0.22 3.07 3.16 0.07 3.146 3.21 0.03 3.07 3.09 0.12 2.977 3.21 0.04 2.90 3.23 0.15 3.168 3.04 0.15 4.22 3.17 0.05 3.09Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 3.23 0.14 3.31 3.17 0.16 3.212 3.29 0.14 2.70 3.17 0.03 3.143 3.15 0.04 3.10 3.26 0.06 3.184 3.05 0.17 3.10 3.35 0.19 3.235 3.14 0.07 3.04 3.10 0.09 3.106 3.23 0.09 3.07 3.13 0.02 3.267 3.16 0.09 3.04 3.30 0.12 3.328 3.18 0.31 3.27 2.21 0.53 2.25

Rampas: 4 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 2.01 0.33 1.85 2.15 0.23 2.142 1.88 0.32 1.79 2.34 0.10 2.553 1.96 0.31 1.79 2.49 0.22 2.514 1.98 0.24 1.86 2.61 0.26 2.455 1.96 0.28 1.98 2.50 0.27 2.406 2.06 0.29 1.93 2.35 0.33 2.367 2.14 0.28 2.03 2.28 0.24 2.248 2.15 0.23 2.14 2.16 0.67 2.10Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < g > s (g) Hist < g > s (g) Hist1 2.74 0.40 2.72 2.60 0.13 2.572 2.78 0.24 2.74 2.91 0.25 2.623 2.62 0.19 2.53 2.80 0.10 2.744 2.43 0.23 2.60 2.71 0.17 2.725 2.47 0.15 2.38 2.79 0.20 2.766 2.33 0.19 2.44 2.76 0.17 2.797 2.32 0.26 2.19 2.80 0.22 2.838 2.29 0.25 2.19 2.83 0.23 2.87para la ganania de las dos últimas on�guraiones:
g
03/04
4C = 2.61 ± 0.22 e−ADU−1

g
02/05
4C = 2.42 ± 0.07 e−ADU−1

g0.5,11
32C = 3.16 ± 0.20 e−ADU−1

g0.7,15
32C = 2.52 ± 0.30 e−ADU−1

(D.1)



D.2 Reset 219D.2 ResetTabla D.3: Media y desviaión típia para el reset on Vr=0.5 y OFF=11 (izqd.) y on Vr=0.7 y OFF=15 (dha.).Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < Re > s (Re) < Re > s (Re)1 6774 612 6663 4622 6825 590 6539 4573 6765 583 6527 4654 6345 616 6757 4705 5798 600 6537 4706 6102 643 6406 4647 6136 666 6538 4768 6263 703 6010 465Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < Re > s (Re) < Re > s (Re)1 4869 862 7270 5272 5527 806 7227 4803 5124 785 6758 4854 5236 718 6430 5535 6681 726 5968 5106 6624 685 6069 5007 6915 652 5989 4928 6930 617 5614 526

Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < Re > s (Re) < Re > s (Re)1 10269 597 10196 4592 10360 581 10106 4533 10218 571 10111 4624 9863 601 10227 4665 9307 586 10084 4666 9654 628 9967 4627 9633 650 10130 4778 9780 682 9580 468Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < Re > s (Re) < Re > s (Re)1 8414 846 10848 5252 9060 794 10759 4773 8709 773 10339 4834 8779 706 10068 5495 10141 712 9580 5066 10221 672 9539 4987 10412 640 9572 4928 10514 605 9181 524Los valores promediados sobre todo el detetor:
< R0.5,11

e >= 6415 ADU

s
(

R0.5,11
e

)

= 752 ADU

< R0.7,14
e >= 9961 ADU

s
(

R0.7,14
e

)

= 743 ADU

(D.2)



220 Resultados omplementarios de los tests sobre el detetor D.3D.3 Pozo
Tabla D.4: Pozo y saturaión para las pruebas de 02/05.Rampas: 9 Canales: 4Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < p2% > s (p) < SC > s (S) < p2% > s (p) < SC > s (S)1 54163 236 56050 4 53191 243 54919 82 53539 240 55494 9 52543 238 54535 83 53025 205 54874 13 52396 240 54276 84 52672 193 54567 13 52220 243 54035 95 52485 196 54528 12 52015 197 53858 116 52332 271 54524 12 52007 160 53796 127 52254 381 54398 12 51880 148 53674 138 51827 481 54043 11 51685 154 53486 14Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < p2% > s (p) < SC > s (S) < p2% > s (p) < SC > s (S)1 52081 441 55093 14 54163 236 56050 42 53738 299 56114 14 53539 240 55494 93 54445 330 56651 14 53025 205 54874 134 55207 263 57045 13 52672 193 54567 135 55822 187 57683 13 52485 196 54528 126 56628 170 58370 13 52332 271 54524 127 57446 138 59193 14 52254 381 54398 128 58460 118 59581 13 51827 481 54043 11

Tabla D.5: Pozo y saturaión para las pruebas de 07/06, on Vr=0.5 y OFF=11.Rampas: 4 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < p2% > s (p) < SC > s (S) < p2% > s (p) < SC > s (S)1 41870 14 43419 8 41702 10 43344 82 42381 13 43998 9 41523 11 43155 93 42145 15 43698 9 41422 20 43076 94 42021 14 43515 8 41775 11 43420 95 42125 19 43675 9 41425 12 43057 96 42169 18 43751 8 41634 11 43209 97 42238 15 43779 9 41691 22 43271 98 42443 20 44019 9 41669 19 43269 10Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < p2% > s (p) < SC > s (S) < p2% > s (p) < SC > s (S)1 40298 15 42790 8 41460 18 43165 82 40536 21 43049 8 41767 11 43448 83 41144 15 43133 8 41537 14 43208 74 41500 25 43263 7 41270 18 42945 75 41784 11 43492 8 41383 10 43119 86 41627 11 43220 8 41881 13 43645 77 42094 15 43704 9 41520 6 43412 78 41996 19 43550 9 41385 17 43261 8Al igual que en la se. 4.2.5, a partir de las tablas D.4, D.6 y 4.4 podemos derivar un valor



D.4 Corriente de osuridad 221Tabla D.6: Pozo y saturaión para las pruebas de 07/06, on Vr=0.7 y OFF=15.Rampas: 4 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal < p2% > s (p) < SC > s (S) < p2% > s (p) < SC > s (S)1 54504 7 55217 1 54540 4 55300 12 54431 3 55126 1 54580 14 55388 13 54592 6 55276 2 54560 16 55388 14 54903 6 55620 2 54486 5 55267 15 55416 21 56180 2 54560 17 55419 26 55090 4 55826 2 54742 17 55531 17 55170 9 55854 2 54589 13 55370 18 55037 13 55710 2 55013 26 55916 2Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal < p2% > s (p) < SC > s (S) < p2% > s (p) < SC > s (S)1 54030 35 56777 3 53903 5 54635 22 54773 26 56435 4 54000 10 54735 23 55214 36 56777 1 54376 11 55154 24 55455 34 56703 6 54491 17 55430 15 54640 7 55337 4 54883 23 55914 36 54557 12 55264 4 55027 15 55962 17 54399 12 55064 4 54841 16 55923 28 54323 11 54975 4 55094 36 56329 1medio de pozo y saturaión:
p
02/05
4C = 53097 ± 1863 ADU

s
02/05
4C = 55245 ± 2014 ADU

p0.5,11
32C = 41662 ± 458 ADU

s0.5,11
32C = 43373 ± 293 ADU

p0.7,15
32C = 54691 ± 376 ADU

s0.7,15
32C = 55618 ± 553 ADU

(D.3)
Que on las gananias aluladas anteriormente se transforman en:

p
02/05
4C = 128496 e−

s
02/05
4C = 133692 e−

p0.5,11
32C = 131652 e−

s0.5,11
32C = 137057 e−

p0.7,15
32C = 137822 e−

s0.7,15
32C = 140159 e−

(D.4)
D.4 Corriente de osuridad
dc

(02/05)
moda = 0.039 ± 0.002 ADU/s

dc
(02/05)
moda = 0.09 e−/s

(D.5)



222 Resultados omplementarios de los tests sobre el detetor D.4Tabla D.7: Corriente de osuridad para las pruebas de 07/06., on Vr=0.5 y OFF=11 (izqda.) y para las de 02/05(dha.), en ADU/s.Rampas: 1 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.064 0.005 0.064 0.0042 0.062 0.005 0.061 0.0053 0.059 0.006 0.061 0.0054 0.059 0.006 0.059 0.0065 0.059 0.006 0.057 0.0056 0.059 0.005 0.054 0.0077 0.059 0.005 0.052 0.0068 0.059 0.006 0.048 0.004Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.124 0.008 0.062 0.0062 0.096 0.008 0.061 0.0063 0.087 0.007 0.065 0.0054 0.081 0.005 0.071 0.0075 0.075 0.005 0.070 0.0056 0.071 0.006 0.070 0.0087 0.060 0.007 0.070 0.0078 0.054 0.006 0.071 0.005

Rampas: 1 Canales: 4Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.037 0.002 0.037 0.0022 0.037 0.002 0.036 0.0023 0.037 0.002 0.036 0.0024 0.037 0.002 0.034 0.0035 0.037 0.002 0.035 0.0026 0.036 0.002 0.034 0.0027 0.037 0.001 0.034 0.0028 0.036 0.002 0.031 0.003Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.079 0.004 0.042 0.0042 0.062 0.003 0.042 0.0023 0.055 0.003 0.043 0.0044 0.053 0.001 0.043 0.0035 0.047 0.003 0.042 0.0026 0.044 0.002 0.042 0.0027 0.041 0.003 0.042 0.0028 0.041 0.003 0.041 0.003
dc0.5,11

moda = 0.062 ± 0.006 ADU/s

dc0.5,11
moda = 0.20 e−/s

(D.6)
DC (t) = 0.08 + 0.80 · (1.15)−

t
60 − 9.37 · 10−7 · t (D.7)Tabla D.8: Corriente de osuridad para el detetor de ingeniería, sin (izqda.) y on (dha.) una tapa ubriendoel bu�er, en ADU/s.Rampas: 1 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.031 0.002 0.025 0.0022 0.031 0.001 0.026 0.0023 0.032 0.002 0.027 0.0004 0.031 0.001 0.027 0.0015 0.030 0.001 0.028 0.0026 0.028 0.002 0.027 0.0027 0.027 0.001 0.026 0.0028 0.027 0.001 0.027 0.003Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.024 0.000 0.018 0.0012 0.024 0.001 0.017 0.0013 0.023 0.001 0.022 0.0024 0.021 0.002 0.022 0.0015 0.020 0.001 0.018 0.0016 0.020 0.001 0.016 0.0007 0.020 0.000 0.018 0.0028 0.021 0.001 0.018 0.002

Rampas: 1 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.019 0.002 0.015 0.0032 0.019 0.002 0.018 0.0033 0.021 0.002 0.016 0.0034 0.020 0.003 0.021 0.0045 0.018 0.002 0.017 0.0026 0.016 0.002 0.011 0.0067 0.015 0.002 0.009 0.0078 0.015 0.002 0.004 0.001Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.013 0.003 0.011 0.0022 0.013 0.003 0.012 0.0023 0.014 0.003 0.016 0.0024 0.012 0.002 0.018 0.0015 0.013 0.002 0.014 0.0026 0.012 0.003 0.011 0.0017 0.012 0.002 0.010 0.0018 0.013 0.003 0.010 0.001



D.5 Ruido de letura 223
dccon

moda = 0.018 ± 0.002 ADU/s

dcsin
moda = 0.024 ± 0.002 ADU/s

(D.8)Tabla D.9: Corriente de osuridad para el detetor de ingeniería, on el sistema de 4 anales, en ADU/s.Rampas: 1 Canales: 4Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.013 0.001 0.018 0.0022 0.014 0.001 0.016 0.0013 0.014 0.002 0.015 0.0024 0.014 0.002 0.015 0.0025 0.014 0.002 0.013 0.0026 0.014 0.001 0.007 0.0017 0.013 0.001 0.008 0.0118 0.014 0.002 0.003 0.002Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal m (dc) s (dc) m (dc) s (dc)1 0.020 0.001 0.015 0.0012 0.019 0.001 0.014 0.0013 0.018 0.002 0.014 0.0014 0.016 0.001 0.014 0.0015 0.016 0.001 0.014 0.0016 0.014 0.002 0.013 0.0037 0.015 0.001 0.014 0.0018 0.014 0.001 0.014 0.001D.5 Ruido de leturaTabla D.10: Ruido de letura para las pruebas de 07/06., on Vr=0.5 y OFF=11, en ADU .Rampas: 1 Canales: 32Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal m (σron) s (σron) m (σron) s (σron)1 1.75 0.03 1.77 0.032 1.74 0.03 1.77 0.033 1.74 0.03 1.75 0.034 1.70 0.03 1.75 0.035 1.70 0.03 1.77 0.026 1.71 0.02 1.74 0.037 1.70 0.02 1.76 0.028 1.72 0.03 1.78 0.03Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal m (σron) s (σron) m (σron) s (σron)1 1.82 0.03 1.74 0.032 1.77 0.03 1.75 0.033 1.76 0.03 1.74 0.034 1.74 0.02 1.72 0.025 1.77 0.03 1.76 0.036 1.74 0.03 1.76 0.027 1.76 0.03 1.78 0.038 1.73 0.02 1.77 0.03
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σ0.5,11

ron = 1.75 ± 0.01 ADU

σ0.5,11
ron = 5.5 e−

(D.9)



D.6 Sesgos en todos los bits 225D.6 Sesgos en todos los bitsTabla D.11: p-valor, en %, del test χ2 de Pearson para ada anal, para b0 a la izquierda y b1 a la dereha.Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 2.3 0.22 1.7 11.23 3.9 0.44 0.0 44.05 1.6 1.06 11.6 1.37 2.3 0.98 2.4 2.6Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 1.8 0.22 33.0 0.93 0.0 12.64 0.3 4.95 3.0 1.46 0.9 0.87 0.7 19.18 0.9 0.9

Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 1.8 2.92 0.9 0.53 1.7 0.64 2.9 1.05 0.7 1.36 1.8 0.67 1.6 1.08 0.1 0.9Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 0.2 3.42 0.3 0.73 2.0 1.34 7.6 0.35 0.2 0.46 1.5 0.87 0.2 1.88 1.6 0.4Tabla D.12: p-valor, en %, del test χ2 de Pearson para ada anal, para b2 a la izquierda y b3 a la dereha.Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 2.1 1.82 1.6 1.63 1.8 1.74 0.8 1.75 2.1 1.56 1.9 1.47 0.7 2.68 4.7 2.1Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 0.1 2.02 2.0 0.13 1.8 2.54 1.4 1.75 2.4 1.86 2.5 2.17 1.6 2.08 0.5 2.0

Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 0.6 0.32 0.1 0.83 1.0 0.04 0.1 1.65 0.1 0.66 1.5 0.47 0.4 0.88 1.2 0.6Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 1.0 0.92 0.2 2.53 1.7 0.74 0.3 0.55 1.0 0.66 0.9 0.17 0.8 0.58 0.1 0.2



226 Resultados omplementarios de los tests sobre el detetor D.6
Tabla D.13: p-valor, en %, del test χ2 de Pearson para ada anal, para b4 a la izquierda y b5 a la dereha.Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 0.7 0.42 0.5 0.33 0.5 0.34 0.2 0.25 0.2 0.16 0.3 0.17 0.1 0.38 0.1 0.3Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 0.1 0.32 0.4 0.23 0.2 0.54 0.2 0.35 0.4 0.26 0.1 0.17 0.1 0.18 0.2 0.1

Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 0.5 0.22 0.2 0.13 0.3 0.24 0.4 0.25 0.5 0.16 0.2 0.17 0.1 0.08 0.1 0.5Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 0.3 0.52 0.1 0.63 0.1 0.24 0.0 0.35 0.0 0.56 0.1 0.17 0.1 0.18 0.3 0.1
Tabla D.14: p-valor, en %, del test χ2 de Pearson para ada anal, para b6 a la izquierda y b7 a la dereha.Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 0.1 0.32 0.1 0.13 0.0 0.14 0.6 0.15 0.0 0.06 0.1 0.57 0.1 0.18 0.2 0.3Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 0.1 0.12 0.2 0.13 0.2 0.34 0.2 0.25 0.5 0.16 0.3 0.07 0.3 0.18 0.2 0.1

Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 0.2 0.02 0.0 0.23 0.1 0.34 0.1 0.15 0.2 0.16 0.1 0.07 0.1 0.08 0.1 0.1Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 0.1 0.22 0.2 0.13 0.1 0.14 0.3 0.75 0.2 0.06 0.1 0.17 0.5 0.18 0.2 0.3



D.6 Sesgos en todos los bits 227
Tabla D.15: p-valor, en %, del test χ2 de Pearson para ada anal, para b8 a la izquierda y b9 a la dereha.Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 0.5 0.02 0.2 0.03 0.3 0.04 0.3 0.15 0.2 0.16 0.2 0.07 0.2 0.08 0.2 0.6Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 0.4 0.12 0.1 0.13 0.4 0.24 0.5 0.25 0.1 0.46 0.1 0.17 0.1 0.38 0.2 0.1

Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 0.3 0.72 0.3 0.13 0.1 0.04 0.2 0.15 0.4 0.06 0.1 0.37 0.2 0.18 0.2 0.2Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 0.3 0.22 0.2 0.53 0.0 0.14 0.1 0.35 0.0 0.06 0.2 0.17 0.2 0.18 0.1 0.0
Tabla D.16: p-valor, en %, del test χ2 de Pearson para ada anal, para b10 a la izquierda y b11 a la dereha.Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 0.3 0.02 0.2 0.33 0.2 0.14 0.2 0.15 0.1 0.46 0.2 0.17 0.3 0.28 0.6 0.1Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 0.1 2.42 0.0 0.93 0.5 0.44 0.3 0.15 0.1 0.16 0.1 0.17 0.3 0.18 0.1 0.3

Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 0.6 0.32 0.1 0.13 0.3 0.34 0.1 0.15 0.1 0.26 0.4 0.07 0.2 0.28 0.1 1.1Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 3.6 10.92 0.3 3.03 0.2 1.34 1.8 3.45 2.7 2.76 0.0 0.87 1.5 4.38 2.2 1.5
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Tabla D.17: p-valor, en %, del test χ2 de Pearson para ada anal, para b12 a la izquierda y b13 a la dereha.Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 3.1 2.82 4.3 1.23 11.0 5.94 15.3 11.65 16.0 9.46 18.7 3.17 19.7 4.68 17.2 11.0Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 8.9 12.32 2.7 5.33 17.2 11.54 11.0 14.85 12.2 19.96 3.9 1.67 7.9 12.18 11.9 19.0

Cuadrante 4 Cuadrante 3Canal p-valor p-valor1 25.7 6.62 28.6 7.53 39.3 6.94 46.7 25.15 50.7 38.06 48.0 31.77 46.5 26.88 35.0 24.3Cuadrante 1 Cuadrante 2Canal p-valor p-valor1 53.7 12.12 27.1 12.23 15.2 38.04 31.9 53.65 26.1 45.96 37.6 20.07 35.4 2.88 36.6 17.3
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