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iiiResumenTal y 
omo queda esbozado en el título, esta tesis resume los trabajos llevados a 
abo dentrodel proye
to EMIR, y está 
ompuesta por una parte de 
orte más 
ientí�
o y otra 
entradaen torno a labores instrumentales. Tal arreglo no es 
apri
hoso, puesto que el proye
to 
ientí�
oes lo que nos motiva a 
onstruir el instrumento que nos permitirá abordarlo y, a su vez, estadedi
a
ión instrumental nos permite dirigir el aprove
hamiento 
ientí�
o temprano de EMIRsegún nuestros propios interesesSiguiendo esta división, la tesis se 
ompone de dos partes bien diferen
iadas: una en laque se realiza un estudio espe
trofotométri
o del interior de nuestra galaxia (que 
omprende los
apítulos 2 y 3) y otra en la que se detalla el trabajo de 
ara
teriza
ión del dete
tor de EMIR(
apítulo 4).Ambas están prologadas por el 
apítulo 1, en el que se ofre
e una breve introdu

ión a lamateria junto 
on la motiva
ión detrás del trabajo des
rito en las se

iones siguientes y susobjetivos generales, además de propor
ionar una primera des
rip
ión general de EMIR. En el
apítulo 2 se detalla el trabajo llevado a 
abo 
on el teles
opio TNG, 
uyo objetivo era laobten
ión de un 
atálogo espe
tros
ópi
o de gigantes tardías. Éstas fueron sele

ionadas sobrediagramas 
olor-magnitud de tal manera que la probabilidad de que pertene
iesen a alguna de lasestru
turas que o
upan el interior galá
ti
o (prin
ipalmente 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 teles
opioWHT, y en este 
apítulo también se introdu
e el método de trabajo que se utilizará 
on éstos.El 
apítulo 3 se 
entra en torno al estudio fotométri
o, utilizando prin
ipalmente datos deGPS-UKIDSS, del interior galá
ti
o, tanto de su 
ontenido estelar 
omo de las propiedades delmedio interestelar a través de la extin
ión en el infrarrojo. Sobre los resultados de este estudiose realizará la sele

ión de fuentes 
on la que se trabajará en el futuro proye
to a desarrollar 
onEMIR. A pesar de que temáti
amente este 
apítulo podría ser anterior al 
apítulo 2, 
ronológi-
amente es posterior (los primeros datos del 
artogra�ado UKIDSS no se hi
ieron públi
os hasta2006) y debido a esto se ha optado por la presente ordena
ión.Finalmente, el 
apítulo 4 resume la 
alibra
ión en laboratorio del elemento dete
tor quepermitirá la obten
ión de datos en EMIR, un sistema de 2048× 2048 elementos de resolu
ión deHgCdTe optimizado para el infrarrojo y 
onstruido por la ahora extinta Ro
kwell.
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1Introdu

iónDado que es una de las 
ara
terísti
as más llamativas del 
ielo de verano, la Vía Lá
tea oCamino de Santiago, su naturaleza y origen fue un problema que preo
upó a todas las 
ivi-liza
iones 
lási
as, aunque no se estable
ió su 
omposi
ión hasta la llegada del primer teles
opiode Galileo, 
on el que se 
omprobó que se trataba de un gran agrupamiento estelar. El estudio desu estru
tura a gran es
ala requiere por lo general datos 
on su�
iente 
obertura espa
ial y pro-fundidad para ofre
ernos una visión no sesgada lo
almente, lo que presenta 
ierta 
ompli
a
iónté
ni
a.Los intentos ini
iales de 
ubrir este ni
ho se realizaron en el ópti
o; William Hers
hel, a �nalesdel s. XVIII fue el primero en realizar un estudio sistemáti
o de la distribu
ión espa
ial de lasestrellas visibles. Sobre la base de que todas tenían el mismo brillo intrínse
o y sin 
ono
imientode que el medio interestelar no era del todo transparente, Hers
hel fue el primero en darse 
uentade que la mayoría de los objetos visibles se distribuían a lo largo de una estru
tura alargada ya
hatada, de forma similar a la de un dis
o, en el que el Sol o
uparía un lugar 
er
ano al 
entro.La primera gran revolu
ión llegaría 
on la apli
a
ión de las pla
as fotográ�
as a la astronomía,lo que permitía observar estrellas más débiles -ahora que era posible modi�
ar el tiempo deexposi
ión- además de permitir nuevas té
ni
as 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 te
nología, Ja
obus Kapteyn dedujo que la Vía Lá
tea era unaestru
tura lenti
ular rotatoria de unos 15 kpc de diámetro y 
uya dimensión verti
al rondaba los
1.5 kpc. El Sol, de nuevo, se situaba 
er
a 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 Lá
teaera mu
ho mayor de lo que se 
reía (englobando, esen
ialmente, todo el universo 
ono
ido),
onteniendo 
úmulos globulares y las por enton
es 
ono
idas 
omo "nebulosas espirales", y 
onel Sol alejado de su 
entro. Curtis, en 
ambio, defendía un modelo galá
ti
o mu
ho más pequeño,
on el Sistema Solar 
er
a del 
entro y en el que atribuía a estas "nebulosas espirales" la misma
ategoría que a la Vía Lá
tea, siendo simplemente sistemas galá
ti
os muy alejados del nuestro.Aunque la 
ontienda se de
antaría del lado de Curtis, Shapley había estimado de manera más
orre
ta la posi
ión del Sol respe
to al 
entro de la Galaxia a través del examen de la posi
iónde 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 Lá
tea. No obstante,
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ión 1ambos des
ono
ían también el efe
to de la extin
ión 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 estru
tura de 100 kpc de radio en torno a la Vía Lá
tea). Ésteno fue tenido en 
uenta hasta que Robert Trumpler, en 1930, a partir de la distribu
ión y lostamaños relativos de los 
úmulos abiertos visibles, se dió 
uenta de que el material interestelardebía absorber par
ialmente la radia
ión estelar, y que por lo tanto era ne
esario replantearse laes
ala de distan
ias atribuida a la Galaxia.Esta extin
ión plantea además un nuevo problema té
ni
o. Como se verá más adelante, su
ará
ter es sele
tivo, siendo le medio interestelar más opa
o 
uanto menor es la longitud de onda.Así, en el rango ópti
o (en el que se desarrollaron todos estos estudios) sólo podemos estudiar los
3 kpc más 
er
anos al sol del dis
o galá
ti
o, mientras que hemos visto que in
luso los primerosmodelos atribuían a la Vía Lá
tea una dimensión mu
ho mayor.Este problema sólo ha podido ser resuelto 
on la amplia
ión del rango de observa
ión 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 predi

ión de H. C. van de Hulst, la existen
ia de emisión de hidrógeno en lalínea de 21 cm. En torno a 1951, Ewan y Pur
ell en Harvard, Christiansen en Australia y Oorty Muller en Holanda 
on�rmaron observa
ionalmente la existen
ia de esta emisión.Dado que se trata de una línea estre
ha y brillante, y además está aso
iada al hidrógeno, elelemento más abundante en el universo, se 
onvirtió en una de las herramientas de estudio bási
aspara entender la forma y dinámi
a de la Vía Lá
tea. Combinando datos de ambos hemisferios,Oort, Kerr y Westerhout (1958) profundizaron en los estudios dinámi
os ini
iados por Linblad en1927, ofre
iendo el primer modelo dinámi
o 
ompleto de la Galaxia. Según ellos, el gas galá
ti
ose 
on
entraba en un plano, mientras que su distribu
ion azimutal era relativamente uniforme yque además se movía en órbitas 
ir
ulares en torno al 
entro galá
ti
o.Además, los autores se dieron 
uenta de que había 
iertas sobredensidades en la densidad degas aso
iada el dis
o, que aso
iaron a brazos espirales en el mismo (estru
turas que ya habían sidodete
tadas por Morgan, Sharpless y Osterbro
k en 1951 re
urriendo a estrellas de tipo temprano).Tampo
o es
apó a su análisis de que la 
ir
ularidad del movimiento del gas se rompe a medidaque nos a
er
amos al 
entro galá
ti
o, parti
ularmente en los 3 kpc 
entrales. Identi�
aron laexisten
ia de una estru
tura gaseosa que, además del de rota
ión, estaba dotada de un fuertemovimiento de expansión (
on una velo
idad 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 desvia
ión de la 
ir
ularidad es la norma en la dinámi
a interna de la Galaxia, llegándose amedir dispersiones de velo
idad de hasta 200 km/s.Peters (1975) ofre
ió una expli
a
ión para este 
omportamiento: al igual que la mayoría delas galaxias visibles, la Vía Lá
tea 
ontenía una barra en su 
entro. El efe
to del poten
ialtriaxial de esta estru
tura indu
iría las desvia
iones de la 
ir
ularidad observadas; además elautor ofre
ía una primera estima
ión para la orienta
ión de di
ha estru
tura. Según él, el mejorajuste a las orbitas se produ
ía 
on un modelo 
on φ = 135◦, equivalente a un ángulo 
on lalínea que une el Sol y el 
entro galá
ti
o de 45◦.Por primera vez se tenía un modelo 
ompleto y realista de nuestra Galaxia, que permitía
olo
arla en su 
ontexto 
osmológi
o, además de abrir todo un abani
o de nuevas té
ni
as,
omo la determina
ión de distan
ias en fun
ión de la velo
idad de rota
ión que permitirían a la
omundidad ahondar, en las siguientes dé
adas, en el 
ono
imiento de la Vía Lá
tea.No obstante, faltaba agregar a este modelo la 
omponente estelar, que seguía os
ure
ida por
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ión interestelar 3la extin
ión, pues muy po
as son las estrellas que presentan emisión en radio. Para ello seríane
esario, enton
es, re
urrir al infrarrojo.1.1 El porqué del infrarrojo: extin
ión interestelarLa extin
ión interestelar está aso
iada al efe
to de absor
ión del medio, de 
omposi
ión 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 distan
ia:

µ = m(λ) − M(λ) = −5 + 5log(d) + Aλ (1.2)Que nos di
e 
uál es la 
aída en brillo de una estrella debido a la distan
ia (d) a la que seen
uentra junto 
on la atenua
ión debida al medio interestelar (Aλ). Si podemos estimar éstade manera independiente, es posible 
al
ular el módulo de distan
ia 
orregido de extin
ión:
µe = −5 + 5log(d) (1.3)Cantidad que sólo re�eja el efe
to de la distan
ia 
on respe
to al observador sobre el brillode una fuente.Cara
terizar el fun
ional que des
ribe 
ómo se 
omporta Aλ 
on λ es una tarea 
ompli
ada.Dado un espe
tro medido, es ne
esario 
ono
er 
ómo es la distribu
ión espe
tral de energía origi-nal para poder estudiar la transforma
ión que el paso a través del medio interestelar ha indu
idoen ella. Esto se puede 
onseguir, por ejemplo, 
omparando el espe
tro de un determinado emisor
on un modelo de distribu
ión de energía (
omo en Fitzpatri
k & Massa, 2009) o bien 
on elespe
tro de un objeto de similar tipo pero 
on una extin
ión mu
ho menor (Cardelli et al. 1992).Ambos métodos presentan diferentes problemas, prin
ipalmente aso
iados a las diferen
ias entreel patrón de 
ompara
ión es
ogido y la forma espe
tral original real del objeto, y además las
ondi
iones del medio interestelar en la Vía Lá
tea pueder variar mu
ho en fun
ión de la líneade visión, por lo que la evolu
ión de la extin
ión 
on la longitud de onda no está estable
ida
on 
erteza (ofre
er un valor absoluto de Aλ es todavía más 
ompli
ado, al ser ne
esaria unaestima
ión de la distan
ia). En líneas generales se veri�
a que Aλ de
re
e 
on ésta; es prá
ti-
amente nula para el radio, y 
re
e de manera monótona, hasta al
anzar un máximo lo
al entorno a 2175

◦A (probablemente aso
iado 
on el tamaño típi
o de los granos de gra�to en el polvo,o al efe
to de hidro
arburos aromáti
os poli
í
li
os, PAH's), tras el 
ual re
upera de nuevo su
omportamiento 
re
iente (ver �g. 1.1).Así que en prin
ipio, 
uanto mayor sea la longitud de onda, más transparente será el mediointerestelar. Este efe
to 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 apre
iar en el panel dere
ho de la �g. 1.1, esta emisión de
re
erápidamente para longitudes de onda grandes.Por esto, en el infrarrojo 
er
ano (la parte del espe
tro 
on 1µm < λ < 3µm) es posibleal
anzar un 
ompromiso entre ambos efe
tos, de manera que los emisores mayoritarios sigan
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Figura 1.1: Izqda.: Varia
ión de Aλ/AV para diferentes líneas de visión (de Clayton et al. 2000). D
ha.: 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 garanti
e 
ierta transparen
ia del medio interestelar.Aunque este número es en prin
ipio variable, la extin
ión en la banda K (en 2.2µm) es en tornoa un 10% de la presente en el ópti
o (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 té
ni
as y los instrumentos de observa
ión.La radia
ión infrarroja había sido des
ubierta ya por William Hers
hel en el siglo XIX, yla primera observa
ión astronómi
a en tal régimen fue llevada a 
abo por Charles Piazzi Smithdesde el pi
o de Guajara, lugar en el que 
omprobó que la Luna emitía en el infrarrojo 
er
ano,además de medir las diferen
ias en el �ujo dete
tado en fun
ión de la altura 
on respe
to al niveldel mar, siendo ésta la primera prueba de que la atmósfera terrestre no es transparente a estaslongitudes de onda.Aunque a prin
ipios del siglo XX se realizaron las primeras observa
iones sistemáti
as deobjetos 
elestiales, no fue hasta el desarrollo de los dete
tores de sul�to de plomo (PbS) en los50 que la astronomía infrarroja na
e 
omo dis
iplina. Utilizando fotómetros basados en esta
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nología, Harold Johnson de�ne el primer sistema fotométri
o, de�niendo 
in
o bandas (R,I, J, K y L) que 
ubrían el espe
tro hasta4 µm. Con estos dete
tores también se realizó elprimer 
artogra�ado infrarrojo del 
ielo; en 1968, en el observatorio de Monte Wilson na
e elTwo Mi
ron Sky Survey, que 
ubre un 75% del 
ielo en 2.2 µm y dete
ta ∼ 20000 fuentes, dentroy fuera de nuestra galaxia. Es en este mismo observatorio en el que Eri
 Be
klin 
artografía porprimera vez el 
entro galá
ti
o, invisible a otras longitudes de onda.No obstante, la gran revolu
ión de la astronomía infrarroja no llegaría hasta los años 80,momento en el que -de la mano de la investiga
ión militar- apare
en los sistemas de dete
tores 2D,que darían lugar a las primeras 
ámaras infrarrojas, te
nología que sigue en 
ontinuo desarrollo.En los siguientes años el esfuerzo observa
ional en este rango del espe
tro se multipli
aría; sonlanzadas diversas misiones espa
iales (IRAS, COBE, ISO...) 
uyo objetivo será mapear el 
ieloen diferentes longitudes de onda, desde unas po
as mi
ras 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 Mi
ron 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 impa
to sobre la 
omunidad 
ientí�
a (parti
ularmente 2MASS): laspubli
a
iones que ha
en uso de sus datos se 
uentan literalmente por miles.En la a
tualidad, la astronomía infrarroja se sigue desarrollando 
on intensidad. En lo que ala Vía Lá
tea se re�ere, se están desarrollando o están en fase de desarrollo grandes programasobserva
ionales que, 
omo hi
iera 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 desta
ar:- GLIMPSE (Gala
ti
 Lega
y 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 hi
ieron públi
os en 2005.- UKIDSS (UKIRT, a su vez United Kingdom InfraRed teles
ope, Infrared Deep Sky Survey):Uno de sus programas, GPS (Gala
ti
 Plane Survey, Lu
as et al. 2008) observará el planogalá
ti
o 
on un teles
opio de 4 metros en el infrarrojo 
er
ano, mejorando en más de dosmagnitudes la 
obertura de 2MASS. En 2009 se ha he
ho públi
a la 
uarta entrega dedatos, que prá
ti
amente 
ompleta el 
artogra�ado.- APOGEE (Apa
he Point Observatory Gala
ti
 Evolution Experiment, Allende Prieto etal. 2008): Al 
ontrario que los anteriores, se tratará de un 
atálogo espe
tros
ópi
o, queobtendrá espe
tros de alta resolu
ión (R ∼ 20000) en la banda H para ∼ 100000 estrellasgigantes sele

ionadas sobre 2MASS 
on la inten
ión de 
ubrir todas las 
omponentes dela Vía Lá
tea. Se llevará a 
abo entre 2011 y 2014.- VVV (VISTA Variables in the Via La
tea, Minniti et al. 2006): La inten
ión de VVVes re
onstruir la estru
tura 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 teles
opioVISTA (Visible and Infrared Survey Teles
ope for Astronomy) 
omien
e sus opera
iones
ientí�
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
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ión 1.2la obten
ión de movimientos propios en la banda K, la misión pretende profundizar en ladinámi
a y estru
tura del bulbo galá
ti
o.Aunque entre sus prin
ipales objetivos no in
luyen la estru
tura a gran es
ala de nuestragalaxia, existen también otras misiones espa
iales ya en fun
ionamiento o planeadas para elfuturo 
er
ano, 
omo Hers
hel (Poglits
h et al. 2006), AKARI (Murakami et al. 2007) o SPICA(Swinyard et al. 2009) que sí se 
entrarán en algunos aspe
tos de la físi
a de la Vía Lá
tea (
omopor ejemplo la forma
ión estelar, el estado del material interestelar, et
.) y por lo tanto nospermitirán 
ompletar la imagen que tenemos de la Galaxia.En España, gra
ias a la parti
ular bonanza de los 
ielos 
anarios en estas longitudes de onda,también hemos 
ontribuido de manera notable en ese área de la astronomía, liderando esfuerzosobserva
ionales 
omo:- TMGS (Garzón et al. 1993): El Two Mi
ron Gala
ti
 Survey fue en su momento el
atálogo más profundo disponible. Llevado a 
abo en el teles
opio Carlos Sán
hez 
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◦, al
anzando una magnitud límite
mK = 9.8.- TCS-CAIN (Cabrera-Lavers et al. 2006): Utilizando el teles
opio Carlos Sán
hez (1.52m)y la 
ámara CAIN (un array infrarrojo 
on 256x256 elementos de 1" de resolu
ión), seobservaron unos 500 
ampos de 0.07 grados 
uadrados en el hemisferio norte, 
entrándosela 
obertura en el plano galá
ti
o. A pesar de que la super�
ie total era mu
ho menor quela de 2MASS, debido a usar un mayor teles
opio y tiempos de integra
ión más grandes, el
atálogo al
anzaba mayor profundidad que éste, parti
ularmente 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 estru
turales de la Vía Lá
tea, además de sentar las bases para GALEP (Hammersleyet al. 2007), un 
artogafriado espe
tros
ópi
o del interior galá
ti
o en la banda K, que se llevaráa 
abo 
on EMIR en GTC. Además de las ventajas inherentes a utilizar un teles
opio de esta
lase y un instrumento de alto rendimiento 
omo EMIR (que por tener 
apa
idades multiobjetopermite optimizar el tiempo de observa
ión en programas 
omo éste), GALEP se adelanta aprogramas más ambi
iosos 
omo APOGEE en que, al estar basado en datos de UKIDSS-GPS,
ubrirá de manera más homogénea las estru
turas galá
ti
as de interés (
omo la barra), gra
iasa la mayor profundidad de este último 
artogra�ado.Tal y 
omo se des
ribirá en se

iones posteriores, la parti
ipa
ión en el desarrollo instrumen-tal de EMIR nos dará un 
ono
imiento profundo de todos los aspe
tos del mismo, he
ho queredundará en una prepara
ión óptima de las observa
iones, además de propor
ionarnos a

esoal tiempo garantizado del instrumento, 
on el que se podrá llevar a 
abo, al menos par
ialmente,el programa. 1.2 Estru
tura de la Vía Lá
teaGra
ias a la disponibilidad de datos 
omo los des
ritos en la se

ión anterior, a partir de losaños 70 nuestro 
ono
imiento de la Vía Lá
tea 
ambió radi
almente. Aquí se pretende ofre
erun somero resumen de la imagen estándar a
tual.



1.2 Estru
tura de la Vía Lá
tea 71.2.1 El dis
oLa más evidente de las 
omponentes de la Galaxia, por estar el Sol embebido en ella, presentaestru
tura transversal (dis
o �no y grueso) y radial (alabeo, ensan
hamiento y brazos espirales).Se trata de un 
uerpo lenti
ular 
ompuesto por estrellas y gas 
uyo radio es, aproximadamente,de 15 kpc (Ruphy et al. 1996) para la 
omponente estelar y mu
ho mayor para la gaseosa, quepuede llegar a los 25 kpc (Di
key et al. 2009). Su altura de es
ala, en torno al Sol, es de ∼ 1061 pc(Cabrera-Lavers, 2005). El Sol se en
uentra embebido en él, situado a unos ∼ 8 kpc de su 
entro,y ligeramente fuera de su plano, a unos 15 pc por en
ima (Hammersley et al. 1995).Dis
o �no y dis
o gruesoEn prin
ipio 
abría esperar que la densidad estelar de
aiga de manera monótona a medida quenos desplazamos a alturas z 
re
ientes sobre el plano de lo galaxia; aunque esto es así, lo queGilmore y Reid (1983) veri�
aron es que tanto esta varia
ión 
omo la distribu
ión �si
oquími
ade las estrellas sólo se podía expli
ar subdividiendo el dis
o en dos estru
turas:- Dis
o �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 ve
indad solar, y su varia
ión 
onla altura se puede des
ribir 
on una exponen
ial que tenga una altura de es
ala hz ∼ 300 pc,aunque la forma
ión estelar re
iente se 
onstriñe en una región de altura ∼ 100 pc.- Dis
o 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 metáli
o([Fe/H] ∼ −0.5, Bensby et al. 2007). Aunque 
er
a del plano sólo da 
uenta de unos po
osper
entiles de la totalidad de las estrellas, a medida que nos alejamos de éste se 
onvierteen la 
omponente que domina la distribu
ión estelar. Se 
orresponde 
on una exponen
ial
on hz ∼ 1000 pc, aunque la determina
ión de este último parámetro pare
e estar sesgadapor el dominio de medida (el tipo de fuente sele

ionado y la zona de la Galaxia elegida),y en la bibliografía se pueden en
ontrar valores que van desde 650 a 1400 pc.Alabeo y ensan
hamientoAl igual que o
urre 
on otras galaxias, si fuesemos 
apa
es de alejarnos lo su�
iente de la VíaLá
tea 
omo para verla por 
ompleto de 
anto, nos daríamos 
uenta de que su dis
o no esperfe
tamente plano, sino que sufre dos deforma
iones que dependen de la distan
ia a su 
entro:- Alabeo: El alabeo o warp no es más que una modi�
a
ión de la posi
ión del plano 
entraldel dis
o 
on la distan
ia a su 
entro. Así, visto de lado, adquiere la aparien
ia del alade un sombrero. Los primeros indi
ios de este fenómeno se en
ontraron estudiando ladistribu
ión de hidrógeno (Burke 1957), y posteriormente se 
omprobó que la distribu
iónestelar seguía la misma forma (Djorgovski & Sosin 1989), al igual que el polvo interestelar(Freudenrei
h et al. 1994).Tal y 
omo se des
ribe en López-Corredoira et al. (2002), este efe
to se ha
e notar en ladistribu
ión estelar de una manera muy evidente: si 
omparamos el número de estrellaspor en
ima y por debajo del plano teóri
o 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
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on z < 0, mientras que l > 180◦ el resultado es inverso. La altura del 
entro de masasde la distribu
ión estelar, zW (medida en parse
s), 
umple:
zW = (2.1 × 10−19) · R5.25 · sin(φ + 5) + 15 (1.4)Donde φ es el ángulo gala
to
éntri
o, la separa
ión angula de una determinada dire

ión
on la línea que une el Sol y el 
entro de la Galaxia, y R el radio gala
to
éntri
o medidoen parse
s.- Ensan
hamiento: El ensan
hamiento o �are 
onsiste en la varia
ión de la altura de es
aladel dis
o 
on el radio gala
to
éntri
o; a medida que nos alejamos del 
entro dela VíaLá
tea, las estrellas de su dis
o se en
uentran 
ada vez más difundidas en la dire

iónverti
al, dándole a este la aparien
ia de ser más an
ho en las regiones externas que en lasinternas. Así, según López-Corredoira et al. (2002) la altura de es
ala del dis
o 
umple:

hz(R) = hz(R⊙) · e
R−R⊙

12−0.6R (1.5)Siendo R· el radio gala
to
éntri
o del Sol en kiloparse
s, y hz(R⊙) la altura de es
ala deldis
o en esa posi
ión.Brazos espiralesYa dete
tados en los primeros estudios en radio de la distribu
ión de hidrógeno, los brazosespirales son sobredensidades en el dis
o aso
iadas a su movimiento rotatorio, de manera que-vistos de 
ara- apare
en 
omo trazos longitudinales enrollados siguiendo un patrón espiral, desdeel 
entro a las zonas más exteriores del plano.Aso
iadas a éstos hay regiones de forma
ión estelar intensa, además de un in
remento de laextin
ión interestelar aso
iado a la mayor presen
ia de gas y polvo. Es posible dete
tar enton
eslos brazos atendiendo a estos 
riterios, pero aún así la determina
ión de su número es 
ompli
ado;mientras que algunos autores (p. ej. Vallee 1995, Englmaier et al. 2008) abogan por un modelode 4 brazos, el más a
eptado tradi
ionalmente, una 
antidad 
re
iente de eviden
ias apuntan aque las observa
iones pueden ser expli
adas 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) apare
e demanera 
onspi
ua, debido a que gas y polvo están prin
ipalmente 
ontenidos en el plano y a laextin
ión presente en dire

ión a esta estru
tura, el bulbo no se ha podido dete
tar de maneradire
ta (aunque su in�uen
ia dinámi
a se puede medir en el gas del plano) hasta la llegada delos mapeados infrarrojos. La primera de estas dete

iones fue llevada a 
abo por Matsumoto etal. (1982), utilizando un teles
opio dotado de 4 dete
tores de InSb y observando en 2.4 y 3.4
µm. Los autores en
uentran que la distribu
ión de luz proye
tada se 
orresponde 
on un 
uerpoelipsoidal 
uya rela
ión 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 propor
ión 1:0.35:0.26, y que estáin
linado unos 25◦ 
on respe
to 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 Lá
tea: Izqda.: Modelo basado en los datos de Hammersley et al.(1994); D
ha.: Versión artísti
a del aspe
to de la Galaxia (Credit: NASA/JPL-Calte
h/R. Hurt) en base a losdatos obtenidos por Spitzer (Benjamin et al. 2008). Ambos modelos 
ontemplan dos brazos espirales y una barralarga diferen
iada del bulbo, 
on un ángulo 
er
ano a 45◦.mayor de ∼ 2 kpc. Debido a su forma, estos autores 
omienzan a referirse al bulbo 
omo barra(por la similitud morfológi
a 
on algunas de estas estru
turas en otras galaxias), lo que muevea que se genere una nomen
latura un tanto 
onfusa, en la que 
onviven un bulbo/barra y unabarra larga, 
omo se verá en se

iones posteriores.De la dinámi
a surge un modelo similar, aunque 
on unas propor
iones diferentes, 1:0.7:0.4y un ángulo también más pequeño, de ∼ 16◦ (Vietri 1986), y ambas visiones 
omenzarán a
onverger 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 
er
ano de COBE-DIRBE. Se puede apre
iarde manera evidente el abultamiento 
entral que supone el bulbo.López-Corredoira et al. (2000) en
uentran un bulbo 
on rela
iones 1:0.54:0.33 y un ángulo de
∼ 12◦, y re�nando posteriormente el 
ál
ulo 
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 forma
ión estelar rápido e intenso, que sólo duróen torno a 1 Ga, tal y 
omo demuestran sus abundan
ias de elementos α (Ri
h & Origlia 2005).Quími
amente, se trata de estrellas ri
as en metales (ver �g. 1.4), 
on una metali
idad mediaen torno a la solar. Además, parte de los 
úmulos globulares presentes en las zonas más internasde la Galaxia 
omparten su misma quími
a y dinámi
a, y por lo tanto muy probablemente seanparte también del bulbo (Bi
a et al. 2006).

Figura 1.4: Distribu
ión de metali
idades en el bulbo, obtenida sobre 409 estrellas en la ventana de Baade (Minniti& Zo

ali 2007).El estudio del bulbo 
omparte la misma problemáti
a que la mayoría de las zonas internas dela Vía Lá
tea: la gran extin
ión interestelar ha
e que las estrellas aparez
an muy débiles. Esto esparti
ularmente relevante a la hora de realizar estudios espe
tros
ópi
os, 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 an
ho situada en (l, b) = (1◦,−3.8◦) y en la que la extin
ión
AV es dos magnitudes menor que en sus alrededores), ofre
iendo ventanas de observa
ión dire
tasal bulbo que permiten, entre otras 
osas, el a

eso espe
tros
ópi
o a su pobla
ión estelar, datosa partir de los que se pueden derivar de manera pre
isa edades, metali
idades, et
.



1.2 Estru
tura de la Vía Lá
tea 111.2.3 La barraComo ya hemos visto, las primeras eviden
ias de la existen
ia de una barra en la Vía Lá
teasurgen al estudiar la dinámi
a del gas, tanto hidrógeno 
omo CO. El primero en intentar expli
arlas 
ará
terísti
as de ésta -
omo por ejemplo los movimientos no 
ir
ulares para R < 4 kpc- enfun
ión de una barra fue De Vau
ouleurs (1964). Peters (1975), para modelar la distribu
iónde HI en un diagrama (l, v) para los 4 kpc más internos de la Galaxia re
urrió, 
omo solu
iónóptima, a una estru
tura 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 
er
ano, el 
ontenido estelarde esta estru
tura ha permane
ido o
ulto 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 
ono
imiento profundo de su naturaleza. La primera eviden
ia en este sentido fuepresentada por Hammersley et al. (1994). Sobre datos de TMGS, los autores en
uentran quepara expli
ar las 
uentas estelares observadas en el interior de la Galaxia era ne
esario re
urrira 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 
on
luye que la barra realmente se une 
on el dis
o en l = −12◦ y que por lo tanto formaun ángulo de 43◦.Las gigantes del grumo rojo son estrellas que -
omo se verá en se

iones posteriores- tienenuna fun
ión de luminosidad muy de�nida y 
onstante, lo que las 
onvierte en 
andelas estándar,ideales para estudios de estru
tura galá
ti
a. Utilizándolas, se llega a similares 
on
lusionessobre el tamaño y orienta
ión de la barra (Cabrera-Lavers et al. 2007, 2009; López-Corredoiraet al. 2007). Cabrera-Lavers et al. (2007) determina, además, la altura de es
ala de ésta, de
∼ 100 pc. Es, por lo tanto, del orden -si no más estre
ha aún- que el dis
o �no, lo que ha
eque su estudio sea parti
ularmente 
ompli
ado, debido a la alta 
on
entra
ión de gas y polvopresente en el plano galá
ti
o. Estos resultados han sido también 
on�rmados en el infrarrojomedio; Benjamin et al. (2005) 
on
luye que la expli
a
ión más sen
illa de las 
uentas estelaresobservadas 
on GLIMPSE en el interior galá
ti
o 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 (pobla
iones que,aunque mu
ho menos abundantes que las gigantes del grumo rojo presentan emisión en radio,lo que permite determinar sus velo
idades a lo largo de la línea de visión) para invertir modelosdinámi
os de la Galaxia, y 
omprobó que la distribu
ión (l, v) de sus medidas respondía al efe
toque el poten
ial de una barra de radio 3.5 kpc tendría sobre las estrellas presentes en el interiorgalá
ti
o.Además de en las estrellas y el gas, la barra también es apre
iable en la distribu
ión delpolvo. Así, Calbet et al. (1996), para expli
ar las diferen
ias en los mapas de brillo super�
ialde DIRBE entre longitudes galá
ti
as positivas y negativas, postula la existen
ia de un 
anal depolvo (o dust lane) que pre
ede a la barra en el lado negativo de la Vía Lá
tea, 
on una extin
iónaso
iada de hasta 2.6 mag en K. Este tipo de sobredensidades en la distribu
ión de polvo sonmuy típi
as de las barras visibles en otras galaxias, y están aso
iadas al régimen de velo
idadesque reina en este tipo de estru
turas (ver �g. 1.5).Algunos autores (además de los 
itados, Babusiaux & Gilmore 2005, por ejemplo) expli
antanto la dinámi
a del gas 
omo la distribu
ión estelar re
urriendo a una estru
tura mu
ho más
orta y an
ha que la aquí des
rita, formando un ángulo 
on la línea Sol-
entro galá
ti
o mu
homás pequeño y que se identi�
a 
on el bulbo (a pesar de que mu
has ve
es 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 pre
ediendo a la barra, muysimilares a los que presenta la Vía Lá
tea.barra). Más allá de 
onsiderar qué modelo para la galaxia (bulbo an
ho y barra �na frente a sólobulbo) es 
apaz de expli
ar mejor los datos disponibles, para poder 
onsiderar a la barra 
omouna estru
tura independiente, es ne
esario analizar su 
omponente estelar.Como hemos visto, su es
ala de altura es ligeramente menor que la del dis
o, por lo queestá muy afe
tada de extin
ión estelar, y por lo tanto es una zona de difí
il a

eso in
luso parala instrumenta
ión infrarroja moderna. Por esto, los estudios pobla
ionales de la misma (através de, por ejemplo, 
artogra�ados espe
tros
ópi
os) es
asean. No obstante, Ng et al. (1996),utilizando diagramas 
olor-magnitud de OGLE (Pa
zynski & Udalski 1994) en diferentes regionesen torno al 
entro de la Galaxia (in
luyendo la ventana de Baade), en
uentran la existen
ia deuna pobla
ión 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 pare
e seguir teniendo in�uen
ia en estas zonas. Resultadossimilares han sido en
ontrados por Clarkson et al. (2008) que, utilizando fotometría obtenida
on el teles
opio Hubble, 
on
luye que en el bulbo hay trazas de una pobla
ión aso
iada a unaforma
ión estelar re
iente. Clarkson et al. (2008), analizando los datos de movimientos propiosdel 
atálogo BRAVA (), 
on
luyen que hay una transi
ión brus
a en la dinámi
a galá
ti
a en
|l| = 10◦; fuera de esa zona, el bulbo es sustituido por una estru
tura más fría (es de
ir, 
onmenor extensión verti
al), 
on una rota
ión más rápida y 
ompuesta mayoritariamente por unapobla
ión similar a la del dis
o, aunque los autores llaman la aten
ión sobre la 
aren
ia de datosen la zona de 10◦ < |l| < 30◦.En 
uanto a su edad, utilizando datos de 2MASS, Cole & Weinberg (2002) 
on
luyen que 
on
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tea 13toda probabilidad la barra se debe haber formado ha
e menos de 3 Ga, y que obligatoriamenteha de ser más joven que 6 Ga. Cualquiera de los dos valores plantea un es
enario de forma
ióndiferente al del bulbo.Como hemos visto, la barra se 
on�gura 
omo una estru
tura diferen
iada dentro de la VíaLá
tea, pero existe un 
aren
ia de datos espe
tros
ópi
os dire
tos que nos permitan estudiar 
ondetalle su 
ontenido estelar.1.2.4 El haloAl igual que mu
has otras galaxias, la Vía Lá
tea está rodeada por una estru
tura esferoide quese extiende más allá de su dis
o (se han medido estrellas individuales a distan
ias de 50 kpc,Ciardullo et al. 1989, y 
úmulos globulares hasta a 120 kpc, Hesser 1992), 
ompuesta prin
ipal-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 ri
os en metales se 
on
entraban en torno alplano, los más pobres estaban distribuidos de manera uniforme.Posteriormente Zinn (1984) estable
ería 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 pertene
ena esta estru
tura son igualmente pobres en metales, y en promedio la metali
idad del halo es
[Fe/H] ∼ −1.7 (Hesser 1992). Se trata también de 
uerpos muy viejos, y de he
ho la edad de laGalaxia se a
ota 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 estru
tura esferoidal, su distribu
ión distade ser homogénea. En el halo se en
uentran los rastros de las intera

iones de la Vía Lá
tea
on otras galaxias, en forma de 
orrientes estelares. Éstas son ligeras sobredensidades que seextienden desde el halo a la fuente de la intera

ión. En nuestra galaxia podemos al menosidenti�
ar una ha
ia Virgo y otra ha
ia la galaxia enana de Sagitario (Du�au et al. 2006).1.2.5 Otras estru
turas- Anillo estelar: Newberg et al. (2002) lo
alizaron diversas sobredensidades en el halo galá
-ti
o que pare
ían trazar una nueva estru
tura en el exterior de la Galaxia. Posterioresobserva
iones (Conn et al. 2005) 
on�rmaron lo que pare
ía ser un anillo exterior a nue-stro dis
o, 
on un radio de unos 35 kpc y que se extendía verti
almente unos 5 kpc poren
ima y por debajo del plano galá
ti
o. La naturaleza de esta estru
tura todavía no está
lara, pudiendo tratarse de estrellas expulsadas del dis
o o bien de los restos de una galaxiaenana destruida por la intera

ión 
on la Vía Lá
tea.- Anillo mole
ular: La distribu
ión del gas mole
ular en la Galaxia di�ere de la de hidrógeno.S
oville & Solomon (1975) dete
taron que la distribu
ión radial de nubes mole
ulares teníaun pi
o 
laro en torno a 5 kpc, lo que se dió en llamar el anillo de 5 kpc. Esta estru
tura
ontiene la mayoría del gas mole
ular de la Vía Lá
tea (Clemens & Barvainis 1988). Eneste anillo, además, podría 
on
entrarse la mayoría de la forma
ión estelar galá
ti
a y, dehe
ho, para un observador que viese nuestra galaxia desde el exterior sería la estru
turamás brillante (Ja
kson et al. 2006).- Halo de materia os
ura: Vera Rubin y Kent Ford se dieron 
uenta de que en las galaxiasespirales, a medida que nos alejamos del nú
leo, llega un punto en el que la velo
idad de
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ión, en lugar de de
re
er (
omo se 
orrespondería 
on el poten
ial gravitatorio gener-ado por la materia visible) se mantiene 
onstante. Este 
omportamiento se 
orrespondería
on una distribu
ión de masa que se mantiene 
onstante 
on el radio, y 
on�rmaba la ex-isten
ia de los halos de materia os
ura, postulada por Zwi
ky en 1933 al estudiar 
úmulosde galaxias.La Vía Lá
tea no es una ex
ep
ión, y está rodeada por un halo de materia os
ura que,habida 
uenta de su 
urva de rota
ión, 
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 os
ura (Battaglia et al. 2005).1.3 EMIR: Espe
trógrafo Multiobjeto Infra-RojoComo se ha esbozado a lo largo de este 
apítulo, existen 
uestiones abiertas en el estudio denuestra galaxia; estru
turas 
omo la barra no están bien 
ara
terizadas y se des
ono
e 
ómointera

iona 
on el resto de la Vía Lá
tea. Por lo general, los grandes avan
es en el 
ono
imientode la Galaxia van de la mano 
on la apari
ión de nueva instrumenta
ión, 
apaz a la vez de penetrarel velo de la extin
ión interestelar y de ofre
er datos para un gran número de fuentes. Atendiendoa estos dos fa
tores, uno de los posibles desarrollos es el de un espe
trógrafo multiobjeto en elinfrarrojo, lo que nos permitiría estudiar 
on más detalle el interior galá
ti
o, he
ho que expli
ala impli
a
ión en el desarrollo de EMIR.Además, en su "Infrastru
ture roadmap: A strategi
 plan for European Astronomy", una hojade ruta para las infraestru
turas ne
esarias por la astronomía europea durante los próximos 20años, ASTRONET identi�
a 
omo una de las prin
ipales prioridades a 
orto plazo la 
onstru
-
ión de "espetrógrafos multiplexados de 
ampo amplio para teles
opios de apertura mayor de 4metros".EMIR (Espe
trógrafo Multiobjeto Infra-Rojo) viene a 
ubrir este hue
o en GTC, el teles
opiode 10m español ya en pleno fun
ionamiento en el observatorio de El Roque de los Mu
ha
hos.La tabla 1.1 detalla las prin
ipales 
ara
terísti
as del instrumento.La explota
ión 
ientí�
a ini
ial de EMIR estará a 
argo de dos grupos. Por un lado estáGOYA (Galaxy Origins and Young Assembly, Guzmán 2003), un 
atálogo espe
trofotométri
ode galaxias 
on 1<z<3 que pretende estudiar la épo
a en la que estos 
uerpos formaron la mayoríade sus estrellas y adquirieron la dinámi
a y la estru
tura que presentan en la a
tualidad; porotro está EAST (EMIR Asso
iated S
iente Team, Vallbé et al. 2007), que agrupa el restode los intereses 
ientí�
os: forma
ión estelar, pobla
iones estelares en galaxias, sistema solar,et
. A 
ambio de la impli
a
ión de ambos grupos en el diseño, optimiza
ión y veri�
a
ióndel instrumento (además de de�nir los requerimientos 
ientí�
os del mismo), tendrán a

eso altiempo garantizado del mismo.Una de las líneas maestras de EAST es el estudio de la estru
tura de las zonas internasde la Vía Lá
tea. 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 extin
ión interestelar presente en estas zonas, parti
ularmenteha
ia estru
turas 
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 teles
opio 
onuna gran área 
ole
tora (y resolu
ión espa
ial) 
omo es GTC.A pesar de que en un instrumento de esta envergadura 
ualquier subsistema puede 
om-
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terísti
as prin
ipales de EMIR.GeneralRango espe
tral 0.9 − 2.5µmResol. espe
tral 5000 (J), 4250 (H), 4000 (K)Dete
tor HAWAII2 2048x2048Resol. espa
ial 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 integrado
on el mayor de los 
uidados), y muy parti
ularmente todos los 
omponentes ópti
os, tres sonlos elementos que, por las 
apa
idades que ofre
en, más in�uen
ia tienen sobre las presta
iones�nales de EMIR:Unidad de más
arasEs el sistema que le da sus 
apa
idades multiobjeto a EMIR. Dado que se trata de un instrumentoinfrarrojo, y por lo tanto se ha de en
ontrar durante las observa
iones en 
ondi
iones de 
riogenia,resulta inviable -por su tamaño- re
urrir a un sistema de más
aras inter
ambiables para 
olo
armúltiples rendijas en el 
amino ópti
o del instrumento.La solu
ión 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 an
hovariable (ver �g. 1.6). Con esta unidad es posible generar 
ualquier disposi
ión de rendijas,desde 55 unidades diferentes distribuidas por el 
ampo de visión hasta una sóla que lo 
ru
e por
ompleto, que no ne
esariamente ha de ser re
ta.Elemento dispersorCuando EMIR fun
iona en modo espe
tros
ópi
o, el elemento en
argadado de dispersar la luz enlongitud de onda es un "pseudo-grisma" (o prisma es
alonado), una 
ombina
ión de dos prismasde ZnSe y una red holográ�
a de dispersión de muy alta 
alidad de sili
io, 
omo se ve en eldiagrama superior de la �g. 1.7. Estos elementos propor
ionan un fun
ionamiento desde elpunto de vista geométri
o idénti
o al de los grismas, en los que es posible elegir una longitudde onda resultante de la dispersión que no se desvía angularmente respe
to al haz in
idente. Deesta forma, el diseño optome
áni
o de los instrumentos, en parti
ular de los de gran tamaño
omo EMIR, se simpli�
a notablemente al eliminar un doblado del haz ópti
o impuesto por
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Figura 1.6: Detalle del prototipo de 6 barras de la CSU en el que se puede apre
iar 
ómo se 
on�guran las rendijas.el elemento dispersor, quedando la posibilidad del doblado a 
riterio del diseñador. El uso degrismas 
onven
ionales, en los que una 
ara del prisma se raya dire
tamente o se imprime elrayado en una resina superpuesta al sustrato del prisma, no ofre
e las mismas presta
iones quela solu
ión adoptada ya que 
ualquiera de las dos op
iones 
lási
as para 
onstruir el grismapresentan in
onvenientes en EMIR.Si se optara por rayar dire
tamente una 
ara del prisma, hay que tener en 
uenta que elrango espe
tral de trabajo (1 a 2.5 mi
ras) junto 
on las resolu
iones espe
trales de EMIR (entre4000 y 5000) prá
ti
amente limitan la ele

ión del material para el prisma al ZnSe, por su altoíndi
e de refra

ión (2.4) ne
esario para 
onseguir la dispersión requerida, su transparen
ia enNIR y su buen 
omportamiento me
áni
o en 
riogenia. Pero la dureza de este material impli
ala apari
ión de mi
ro�suras en su interior produ
idas 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 índi
e derefra

ión de las resinas disponibles para 
riogenia se aleja en ex
eso del del ZnSe (es posible
onseguir resinas 
on n del orden 1.8, pero no mayor), lo que también 
onlleva pérdidas detransmisión en la super�
ie de 
onta
to entre el material del prisma y la resina.Por ello, hemos optado en EMIR por la solu
ión del "pseudo-grisma", en la que 
ombinamosel uso de primas de ZnSe 
on redes de transmisión talladas mediante métodos fotoresistivos sobresi
ilio, que produ
en una muy alta 
alidad de rayado. El 
onjunto de ambos ofre
e transmisionespor en
ima del 70% en la bandas de interés.Unidad de trasla
ión del dete
torEl dete
tor de EMIR se sitúa sobre una plataforma móvil, la DTU o Dete
tor Traslation Unit,
on libertad de movimiento en las tres dire

iones del espa
io (�g. 1.8). El objetivo primordial deesta unidad es el de permitir enfo
ar el instrumento, pero dado que su pre
isión de movimientopermitirá desplazamientos sub-píxel (dado que la DTU tendrá repetibilidades del orden de unaspo
as mi
ras y los píxeles del dete
tor son 
uadrados de 18 µm).Esto permitirá la implementa
ión de modos de observa
ión exóti
os en los que, gra
ias adesplazamientos del dete
tor 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 inferiordere
ho) envolviendo una red de dispersión en transmisión (panel inferior izquierdo).Así, a priori, y de
onvolu
ionando las imágenes de la misma, será posible aumentar la resolu
ión-tanto espa
ial 
omo espe
tral- del sistema.Dete
torEn el 
orazón de EMIR se en
uentra un dete
tor Ro
kwell HAWAII2, 
ompuesto por 2048×2048píxeles de 18 µm de lado, sensibles a la radia
ión infrarroja, de 0.9 a 2.5 µm a la temperatura detrabajo de 77 K. Éste quizá sea el subsistema que más puede in�uen
iar el rendimiento globalde EMIR, pues parámetros 
omo la rapidez de le
tura o la e�
ien
ia 
uánti
a se trasladarándire
tamente a las espe
i�
a
iones globales del instrumento.Por lo tanto, es impres
indible realizar una buena 
alibra
ión en laboratorio previa a la
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Figura 1.8: Unidad de trasla
ión del dete
tor.integra
ión del instrumento, que garanti
e el fun
ionamiento óptimo del dete
tor antes de queéste pueda ser enmas
arado por otros subsistemas de EMIR.La parte instrumental del trabajo desarrollado en esta tesis se 
entra en esta 
alibra
ión.Esta impli
a
ión, además de ayudar a garantizar el 
orre
to fun
ionamiento 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 dete
tor de EMIR sobre su pla
a de 
ontrol.



2Espe
tros
opía de fuentes sele
tas en elinterior de la Vía Lá
teaA lo largo de este 
apítulo, nos 
entraremos en un aspe
to parti
ular del estudio de la es-tru
tura de las zonas internas de nuestra galaxia, y la herramienta elegida para ello serála espe
tros
opía en el infrarrojo. Utilizando espe
tros de baja resolu
ión obtenidos 
on instru-mentos de una sola rendija indagaremos sobre la naturaleza de las estrellas que 
omponen el
omplejo bulbo+barra; parte de estos resultados están re
ogidos en González-Fernández et al.(2008). Además, en base a ellos desarrollaremos las té
ni
as ne
esarias para extender este trabajoa los datos que se obtendrán 
on EMIR.2.1 Introdu

iónDado que nuestro objetivo es el de 
ara
terizar la 
omponente estelar de las diferentes estru
turasinternas de la Vía Lá
tea, estamos interesados enton
es en que nuestra muestra sea lo másnumerosa posible, y por lo tanto representativa de nuestro objeto de estudio. La ne
esidad deun instrumento que permita realizar espe
tros
opía multiobjeto para un gran número de 
amposde manera e�
iente es enton
es natural. Los espe
trógrafos a nuestro al
an
e que ofre
en estas
apa
idades, 
omo LIRIS en el WHT, están limitados por el número de más
aras que de
idenlos objetos para los que se obtendrán espe
tros, puesto que éstas se instalan 
ada semestreen una rueda de más
aras a la que no se tiene a

eso posterior, al ser ne
esario para ello el
alentado de todo el instrumento. De esta forma, al estar limitados a unas po
as más
aras,nos deberíamos 
on
entrar en una serie de apuntados 
on
retos. A pesar de que 
on 
ada unade éstas sería posible obtener un buen número de espe
tros, todos estos se 
on
entran en unaregión muy pequeña de la Vía Lá
tea, lo que presenta un riesgo a la hora de inferir sobre elloslas propiedades generales de una estru
tura muy extensa 
omo puede ser la barra o el bulbo.Optaremos enton
es por realizar espe
tros
opía de rendija larga. Aunque el rendimiento deltiempo de exposi
ión es mu
ho menor, utilizando baja resolu
ión (para un tiempo de exposi
ión�jo, la señal a ruido 
on la que medimos un objeto 
re
e 
on resolu
iones más bajas) pode-mos obtener una muestra amplia, tanto en número 
omo en 
obertura espa
ial, en un tiemporazonable. Utilizaremos para ello el Teles
o Nazionale Galileo (3.76m, La Palma), que 
on suinstrumento NICS (Near Infrared Camera Spe
trometer) nos permitirá obtener espe
tros de baja
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tros
opía del interior galá
ti
o 2.2resolu
ión (R∼ 500) en las bandas H y K (aproximadamente entre 1.5 y 2.5µm), que 
ubren lasne
esidades de nuestro proye
to.Analizaremos los datos utilizando los métodos desarrollados por Ramírez et al. (1997) y Fro-gel et al. (2001). En sus respe
tivos trabajos, los autores estable
en unas es
alas de temperatura,tipo espe
tral y metali
idad a partir de las an
huras equivalentes de 
iertas bandas espe
trales(que en realidad son la 
onvolu
ión de varias líneas atómi
as 
on nuestro per�l instrumental)que se en
uentran en torno a 2µm. Éstas están 
alibradas para estrellas gigantes, por lo quehabremos de realizar una sele

ión previa de este tipo de fuentes para que sean el objetivo denuestra muestra espe
tros
ópi
a.2.2 Sele

ión de fuentesLa posi
ión de una estrella en el espa
io (mK ,J-K) o (mK ,H-K) de un diagrama 
olor-magnitudno está del todo 
alibrada en el infrarrojo, y además de sus propiedades físi
as dependerá de ladistan
ia a la que se en
uentre y del enroje
imiento interestelar presente a lo largo de la línea devisión. Dado que nuestra muestra está restringida en el tipo espe
tral (estudiaremos sólo gigantestardías de tipo K y M), es posible delimitar la región -es de
ir, su magnitud aparente- que estasestrellas o
upan en fun
ión de la distan
ia. Pero para ello es ne
esario 
ono
er el enroje
imientoal que está sometida la luz que emiten. Dado que en su mayoría están situadas en el plano y
er
a del 
entro de la Galaxia, este enroje
imiento es un fa
tor importante a tener en 
uenta.De nuevo a partir del diagrama 
olor-magnitud (DCM) podremos ha
er una estima
ión desu valor. Para ello usaremos las gigantes rojas. Como se dis
ute en profundidad en López-Corredoira et al. (2002), la pobla
ión 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 intrínse
o (J-K)0=0.75 (Bonatto et al. 2004; las propiedades de estas estrellas sedis
uten más a fondo en el 
ap. 3). Si sobre un diagrama 
olor magnitud realizamos su
esivos
ortes horizontales, 
ada uno 
entrado en un valor de mk, el máximo de la distribu
ión de 
olores(J-K) se 
orresponderá 
on el 
olor de la pobla
ión mayoritaria, las estrellas K2III. Dado que
ono
emos su magnitud absoluta y su 
olor intrínse
o, podemos tradu
ir los diferentes valoresde mk en distan
ias y del 
olor (J-K) del máximo derivar la extin
ión interestelar Ak presenteen esa dire

ión (Fig. 2.1)1.Una vez estimado el enroje
imiento interestelar presente a lo largo de una determinada líneade visión, dado que 
ono
emos las magnitudes absolutas de nuestros tipos estelares de interés,para una distan
ia dada es posible 
ono
er la región del DCM en la que la probabilidad deen
ontrar una estrella de uno de estos tipos es máxima. Así podremos 
onstruir una muestra deobjetos situados -mayoritariamente- sobre estru
turas de interés, 
omo la barra o el bulbo, delas que 
ono
emos a qué distan
ia se en
uentran en fun
ión de la longitud galá
ti
a.Dado que nuestro estudio se 
entra sobre el 
omplejo bulbo+barra, sele

ionaremos estrellassituadas a lo largo de l=5◦, 7◦, 12◦, 15◦, 20◦, 26◦, 27◦, 32◦ b=0◦ (ver Fig. 2.2). Los 
ampos
on l< 10◦ nos darán informa
ión del 
ontenido estelar del bulbo, 
on 10◦ ≤ l ≤ 15◦ estaremosobservando las dos estru
turas, apuntados entre 15◦ < l< 30◦ nos darán informa
ión sobre1En el 
apítulo 3 se profundiza en este análisis, y se demuestra que los 
o
ientes de extin
ión aquí utilizadosno son los idóneos. Esto se justi�
a en base a que la publi
a
ión de los datos sobre los que se ha
e di
ho análisis,UKIDSS, es posterior a lo aquí des
rito, y además los 
ambios en la extin
ión no modi�
an nuestra sele

ión defuentes, siempre y 
uando el valor de AJ/AK utilizado para 
al
ular 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.
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Figura 2.1: Ejemplo de 
ál
ulo de extin
ión. Izqda.: Las trazas rojas (que 
orresponden al lugar en el DCM deestrellas de tipo K0III y M0III a diferentes distan
ias) delimitan la zona que o
upan las gigantes (mayoritariamenteK2III); La línea de 
ír
ulos denota la posi
ión del máximo de la distribu
ión para 
ada intervalo de magnitudmK. D
ha.: Estima
iones de la extin
ión a lo largo de la línea de visión en l=20◦ a partir de la posi
ión sobre elDCM del máximo de densidad para las gigantes rojas.la barra y el 
ampo a l=32◦ debería estar dominado por estrellas del dis
o y nos servirá de
ontraste.Además del 
uerpo de la muestra, que estará 
ompuesto de objetos sele

ionados sobre losDCM de estos 
ampos, es
ogeremos también un pequeño grupo de 
ontrol, 
ompuesto por es-trellas del 
atálogo Hippar
os 
uyo tipo espe
tral es 
ono
ido (es
ogemos objetos entre K0III yM7III) y 
on las que 
omprobaremos el fun
ionamiento de los métodos de análisis que usaremos.2.3 Obten
ión y pro
esado de datos2.3.1 Observa
ionesLas observa
iones se realizaron en tres 
ampañas (en Junio/Julio de 2004, 2006 y 2007), o
upandoun total de 8 no
hes de teles
opio en el TNG (Teles
opio Nazionale Galileo, 3.6m), equipado
on NICS (Near Infrared Camera Spe
trometer). Dado que tratamos de realizar un estudioestadísti
o, obtener una muestra lo más amplia posible es una de las prioridades. Dado queNICS es un instrumento de rendija larga, la estrategia observa
ional se basa en sele

ionarfuentes relativamente brillantes (mk <10), que observadas 
on uan rendija de 1” y un grisma debaja resolu
ión en la banda HK (
ombinados nos ofre
en R∼ 500) permiten realizar integradosrápidos (t≤240s), lo que maximiza el número de espe
tros obtenidos por no
he.Como se apre
ia en la tabla 2.1, dada la alta densidad estelar presente en el interior de la VíaLá
tea, sobre la rendija es habitual que aparez
an -de forma aleatoria- estrellas de 
ampo (verFig. 2.4, dere
ha) que también usaremos para nuestro estudio, además de existir la posibilidado
asional de observar simultáneamente dos o más estrellas objeto.De todos los objetos sele

ionados en fun
ión de su posi
ión en el DCM, hemos obtenido elsiguiente muestreo ini
ial de espe
tros:Estos 297 espe
tros no serán utilizados en su totalidad para los análisis posteriores. Dadoque el tiempo de integra
ión (siempre entre 30 segundos y 2 minutos) está 
al
ulado para laestrella objetivo, si las dete

iones se
undarias di�eren mu
ho en magnitud, la señal a ruido
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Figura 2.2: Los diferentes apuntados de nuestro estudio espe
tros
ópi
o. Con trazo rojo resaltadas las estru
turasque intentamos estudiar.no será lo su�
ientemente alta 
omo para poder realizar una medida satisfa
toria de an
hurasequivalentes; también es posible que no se trate de estrellas gigantes, bien porque se trate deuna enana 
er
ana intrínse
amente roja y que por lo tanto pueda apare
er en la zona del DCMo
upada por nuestros objetivos o bien por tratarse de una estrella de 
ampo, 
uyo tipo espe
trales a priori des
ono
ido.2.3.2 Redu

ión de imágenesLa redu

ión se realizará de manera estándar. Como trabajaremos siempre 
on parejas de imá-genes, a partir de 
uya diferen
ia obtendremos los espe
tros de interés, no será ne
esario teneren 
uenta efe
tos de bias y 
orriente de os
uridad, lo que simpli�
a el pro
eso.A lo largo de las diferentes no
hes de observa
ión se han pro
urado tomar imágenes de
ampo plano en el 
ielo, 
on las que, una vez 
ombinadas y normalizadas, se pueden minimizarlas inhomogeneidades en la respuesta del sistema, que pueden ser introdu
idas por la diferentesensibilidad de los píxeles del dete
tor, defe
tos en el sistema ópti
o, et
. Como nuestro programaestá 
ompuesto por observa
iones separadas varios años entre sí, el 
omportamiento del teles
opiovaría entre 
ada una de las 
ampañas y por lo tanto será ne
esario realizar esta 
orre

ión demanera independiente para 
ada una de ellas.Dado que estamos realizando un estudio espe
tros
ópi
o en el infrarrojo, es siempre ne
esario
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ión y pro
esado de datos 25Tabla 2.1: Número de apuntados y objetos obtenidos por no
he de observa
ión.Fe
ha 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: Distribu
ión 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 espe
tro sin redu
ir. Nótese la 
ontribu
ión de la emisión (trazas verti
ales) yabsor
ión (os
ure
imiento 
entral) atmosféri
as. Abajo: El mismo espe
tro, totalmente redu
ido.tener en 
uenta la in�uen
ia de la emisión y absor
ión atmosféri
a sobre nuestros datos. Con el�n de minimizar el efe
to de las líneas de emisión del 
ielo, se adopta una estrategia observa
ionalllamada 
abe
eo (Fig. 2.4, panel izquierdo) que 
onsiste en realizar dos apuntados para 
adaobjeto, moviendo el teles
opio una pequeña distan
ia entre dos posi
iones A y B a lo largo de ladire

ión mar
ada por la rendija en un esquema ABBA (de ahí el nombre de 
abe
eo).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 observa
ión 
on 
abe
eo. D
ha.: Resultado de realizar la resta de losdos apuntados de un esquema ABBA. Nótese 
ómo además de la estrella objetivo (los espe
tros más brillantes)apare
en objetos de fondo.minimizaremos la señal del 
ielo, dado que éste o
upa toda la rendija y está por tanto presentepor igual en ambas imágenes (que tienen el mismo tiempo de exposi
ión), mientras que los objetosse han desplazado aparentemente a lo largo de la rendija, de manera que sus espe
tros o
upanposi
iones diferentes sobre el dete
tor. Al realizar esta diferen
ia, obtendremos una traza positivay otra negativa (Fig. 2.4, panel dere
ho) para los objetos, mientras que la emisión atmosféri
a hadesapare
ido prá
ti
amente en su totalidad. Además de las lineas de emisión, también se 
orrigela 
omponente difusa, que por lo general (al menos en nuestras es
alas de tiempo) dependerádel azimut de la observa
ión, y por lo tanto su gradiente se 
orregirá al 
ombinar lo 
uatroapuntados.El último pro
eso de redu

ión que llevaremos a 
abo sobre la imagen 2D será la 
alibra
ión enlongitud de onda. A partir de los espe
tros de lámparas de 
alibra
ión (de argón en nuestro 
aso),para las que 
ono
emos de manera muy pre
isa la longitud de onda de 
ada una de sus líneasespe
trales, podemos derivar una fun
ión que transforme los píxeles en la dire

ión espe
traldel dete
tor (en nuestro 
aso las 
olumnas) en su equivalente en angstroms. Dado que nuestrosistema tiene un grisma (la 
ombina
ión de un prisma y una red de difra

ión en transmisión)
omo elemento dispersor, su 
omportamiento es estable a lo largo de la no
he, por lo que 
onimaginar las lámparas al prin
ipio de la no
he sreá su�
iente. Para el sistema TNG+NICS, lafun
ión de 
alibra
ión es de la forma:
λ = A + B · X + C · X2 + D · X3 (2.1)Donde X es la posi
ión en píxeles sobre la dire

ión espe
tral 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 dete
tor, y por lo tanto una longitud de onda dada se proye
taría siempre sobrela misma 
olumna, en nuestro sistema hay una pequeña dependen
ia 
on la dire

ión espa
ial(verti
al), lo que se re�eja en el he
ho de que las líneas espe
trales de la lámpara apare
en 
omotrazas ligeramente 
urvadas. Por lo tanto, nuestra 
alibra
ión en longitud de onda ha de ser unafun
ión 2D que dé 
uenta de estos efe
tos; en nuestro 
aso se tratará de un polinomio de grado3 en la dire

ión espe
tral y de grado dos en la espa
ial (ver Fig. 2.6).
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Figura 2.5: Espe
tro de una lámpara de 
alibra
ión.

Figura 2.6: Varia
ión de los dos primeros 
oe�
ientes de 
alibra
ión (la longitud de onda mínima y la dispersiónespe
tral) a lo largo de la dire

ión espa
ial. En rojo el mejor ajuste.Podemos usar las propias imágenes de la lámpara de Ar para 
omprobar la e�
ien
ia de



28 Espe
tros
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o 2.3nuestra 
alibra
ión. Dado que 
ono
emos la longitud de onda a la que se produ
e 
ada una delas líneas, 
alibrando la imagen y 
omparando el valor 
al
ulado 
on el teóri
o obtenemos ladistribu
ión de diferen
ias de la Fig. 2.7. Como puede apre
iarse en ella, la diferen
ia típi
a estápor debajo de los 3 angstrom, que equivalen a algo menos de un ter
io de píxel.

Figura 2.7: Histograma de la diferen
ia entre la longitud de onda 
alibrada y la telúri
a para las líneas espe
tralesde una lámpara de Ar. Aproximadamente, un píxel en la dire

ión espe
tral equivale a 10 angstrom.2.3.3 Extra

ión de espe
trosDebido a que trabajamos 
on fuentes puntuales, no estamos interesados en la informa
ión es-pa
ial; podremos enton
es transformar nuestros espe
tros 2D en fun
iones unidimensionales,
omprimiéndolos (realizando un promedio, por ejemplo) en la dire

ión espa
ial. De esta man-era, a 
osta de perder informa
ión (que a nosotros no nos es útil), se 
onsigue mejorar la señala ruido de los datos resultantes.Para realizar este pro
eso, es impres
indible por un lado estimar el an
ho de los espe
trossobre la imagen, de manera que se pierda la menor señal posible a la vez que se evita introdu
iren el 
ál
ulo ruido inne
esario. También es 
ru
ial determinar de manera pre
isa la posi
ióndel espe
tro; en 
ondi
iones ideales se trataría de una traza re
ta perpendi
ular a la dire

iónespe
tral, pero tal y 
ómo ya hemos visto, en el sistema real existen desvia
iones de esta situa
iónque han de ser 
uanti�
adas.Para ambos 
ál
ulos utilizaremos el mismo método: realizaremos su
esivos 
ortes sobre laimagen a lo largo de la dire

ión espe
tral, y en 
ada uno de ellos ajustaremos el per�l delespe
tro a una gaussiana (ver Fig. 2.8, panel superior). A partir de este ajuste obtendremosel an
ho aproximado del espe
tro (a partir de la σ de la gaussiana) y la posi
ión del 
entro delespe
tro (de la µ), que modelaremos 
on un polinomio de grado 2. Tal y 
omo se puede ver en



2.3 Obten
ión y pro
esado de datos 29la Fig. 2.8, panel inferior, el 
ombado del espe
tro es pequeño (aprox. un píxel a lo largo de unami
ra). Siempre que trabajemos en las zonas 
entrales del dete
tor -en las que en
ontraremospor norma las estrellas objetivo del programa- esto es así, pero también estamos interesados endete

iones aleatorias, y mu
has ve
es éstas se produ
irán 
er
a de los bordes del 
ampo, en losque los efe
tos de distorsión son mu
ho mayores, y el 
ál
ulo de la traza del espe
tro presentauna utilidad mu
ho 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 an
hura a media altura y el
entro. Inferior: Varia
ión de la posi
ión del 
entro de la traza espe
tral positiva en fun
ión de la longitud deonda. En rojo el mejor ajuste a un polinomio de grado 2.Realizaremos estos 
ál
ulos 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 fun
ión 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 
ombina
ión de las trazas positivas y negativas dentro de una misma imagen,obtenemos un bene�
io adi
ional. El �ujo emitido por el 
ielo varía 
on el tiempo, e in
lusoentre los apuntados 
onse
utivos de una serie ABBA puede haber varia
iones apre
iables. Deesta forma, en la imagen diferen
iada (A-B) todavía habrá restos de la emisión atmosféri
a,que pueden presentarse 
omo 
uentas positivas o negativas dependiendo de en 
uál de las dosimágenes el �ujo era mayor (Fig. 2.9). Al diferen
iar de nuevo las trazas negativa y positiva deesta imagen, los residuos del 
ielo presentes en ambas se 
an
elan, redu
iendo la 
ontribu
iónatmosféri
a al �ujo �nal.Además, nuestro estudio se 
entrará en las an
huras equivalentes de determinadas 
ara
-terísti
as espe
trales, dado que para una línea en absor
ión 
ualquiera la an
hura equivalente se
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Figura 2.9: Histograma de la diferen
ia de dos apuntados en una serie ABBA. Como puede verse, todavía existeemisión atmosféri
a 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 espe
tral, C(λ) es la intensidad del 
ontinuointerpolada a la línea e I(λ) la intensidad de la línea. Esta fun
ión es independiente de 
ualquierfa
tor de es
ala para el �ujo, y por lo tanto no dependerá de las unidades que usamos. Porlo tanto no será ne
esaria una 
alibra
ión en �ujo absoluta y además podremos trabajar 
onespe
tros normalizados, lo que fa
ilitará el posterior pro
esado de los datos.Cal
ularemos el fa
tor de normaliza
ión re
urriendo a una zona del espe
tro lo más libre delíneas posible, de manera que el valor del �ujo en ese punto no dependa de la 
omposi
ión dela estrella, por ejemplo, y sólo de su 
ontinuo, que estará rela
ionado 
on su magnitud/tiempode integra
ión. Para nuestros propósitos, sele

ionamos la región 
omprendida entre 2.10 y 2.12

µm.2.3.4 Corre

ión de la absor
ión atmosféri
aAdemás de la emisión, tanto difusa 
omo en líneas espe
trales, que ya hemos 
orregido, en laatmósfera terrestre también se produ
en fenómenos de absor
ión, de nuevo difusa y en líneasespe
trales, que hay que tener en 
uenta a la hora de analizar un espe
tro astronómi
o.Para 
alibrar esta absor
ión tenemos que re
urrir a objetos se
undarios, en nuestro 
aso es-trellas de tipo A0V, 
uya distribu
ión espe
tral de energía es 
ono
ida. Comparando su espe
troobservado 
on el teóri
o esperado, podemos estimar qué fra

ión de la radia
ión, en fun
ión de
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ión y pro
esado de datos 31la longitud de onda y la masa de aire, ha absorbido nuestra atmósfera, y 
orregir de estos efe
tosel resto de los espe
tros.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 espe
tros de estrellas A0V, 
al
ulamos:

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 fun
ional para 
ualquier masa de aire y longitud de onda, que nos permitirá
orregir nuestros espe
tros de la absor
ión atmosféri
a.Para poder realizar el 
ál
ulo anterior 
omparando las estrellas observadas 
on el espe
trode Vega, es ne
esario previamente degradar su espe
tro a nuestra resolu
ión espe
tral. Además,a pesar de que se trata de estrellas del mismo tipo espe
tral, las líneas de absor
ión intrínse
aspresentes en 
ada uno de los espe
tros (prin
ipalmente 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 velo
idad diferente respe
to al observador. Por fortuna, a nuestra resolu
iónde trabajo y para espe
tros de tipo temprano (
omo los de las enanas A0) estos dos últimosfa
tores son po
o relevantes.De esta manera, y al no estar interesados en los valores absolutos de �ujo, nuestro métodosimplemente 
ompensa la absor
ión atmosféri
a diferen
ial a lo largo del rango de longitudes deonda, de manera que las zonas en las que la atmósfera es más opa
a (la región en torno a 1.6µm)tienen una 
orre

ión mayor que aquellas en las que es más transparente (
omo a 2.2 µm), queprá
ti
amente no sufren 
ambio alguno (ver Fig. 2.10).Una vez que hemos 
al
ulado una expresión para Corr(λ,X) podemos 
omprobar la 
alidadde la 
orre

ión que se deriva de él. Para ello nos valemos de nuevo de las estrellas A0V, y para
ada una de ellas 
al
ulamos su espe
tro 
orregido, que 
omparamos 
on Vega. La diferen
iapromedio entre ambos está representada en la Fig. 2.11. Podemos ver que hay regiones del rangoen las que la absor
ión atmosféri
a es muy fuerte, por lo que pequeñas varia
iones de densidad,temperatura, et
. dan lugar a 
ambios apre
iables en la transmitan
ia, y por lo tanto apare
eun 
omportamiento fuertemente no lineal y de difí
il 
alibra
ión. En el resto del espe
tro, sepuede observar que Corr(λ,X) mantiene las diferen
ias por debajo del 5%2, tal y 
omo se puedeapre
iar también en el panel inferior de la �g. 2.12.
2En esta 
omproba
ión no está in
luido el error que puede introdu
ir la posible diferen
ia que pueda existirentre la distribu
ión espe
tral de energía de nuestras estrellas de 
alibra
ión y Vega. En 
ualquier 
aso, 
omohemos dis
utido en se

iones anteriores, la forma general del espe
tro no afe
tará a nuestros 
ál
ulos de an
huraequivalente.
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Figura 2.10: Corre

ión promediada (para todas las masas de aire) de la absor
ión atmosféri
a. En trazo dis
on-tinuo la región es
ogida para 
al
ular el fa
tor de normaliza
ión, y que por lo tanto tiene una 
orre

ión 1. Contrazo rojo las zonas donde el 
omportamiento atmosféri
o es no lineal y en las que la 
orre

ión de los efe
tos deabsor
ión es más 
ompli
ada. 2.4 Resultados2.4.1 Cál
ulo de temperaturas, tipos espe
trales y metali
idadesBasaremos nuestro estudio en el trabajo de Ramírez et al. (1997) y Frogel et al. (2001), artí
ulosque se 
entran en el estudio de tres 
ara
terísti
as espe
trales muy prominentes en el infrarrojo,y de los 
uales se ofre
e aquí un resumen para introdu
ir al le
tor las téni
as 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 mole
ular de 12CO(2,0), de�nidas según la Tabla 2.3, es posible estable
eruna 
alibra
ión empíri
a para estrellas gigantes 
on la que podremos 
al
ular temperaturas, tiposespe
trales y metali
idades.Estas tres bandas -puesto a la resolu
ión del estudio (en torno a R=1500) son el resultado dela mez
la de líneas de diferentes elementos- tienen una fuerte dependen
ia 
on el estado físi
o-quími
o de la estrella que las produ
e. Así, en Ramírez et al. (1997) se 
on
luye que es posiblede�nir una fun
ión de las an
huras 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 dis
riminar 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 estable
e una rela
ión entre la an
hura equivalente de la
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Figura 2.11: Diferen
ia promedio entre los espe
tros 
orregidos de absor
ión y el espe
tro 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 apli
a
ión de la 
orre

ión al espe
tro 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 distribu
ionesoriginales, y en el inferior las 
orregidas.
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tros
opía del interior galá
ti
o 2.4Tabla 2.3: De�ni
ión de las bandas espe
trales 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: Varia
ión 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 espe
tral 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 espe
tral de una estrella según un entero G tal que G = 0 para la
lase K0, G = 1 para K1, et
., es posible rela
ionarlo 
on la temperatura efe
tiva 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 an
huras equivalentes de las bandas de NaI, CaI y 12CO(2,0) podemosdis
riminar entre enanas y gigantes, y para estas últimas es posible derivar la temperatura efe
tiva
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Figura 2.14: Varia
ión de la temperatura efe
tiva 
on la an
hura equivalente de la banda de 12CO(2,0) paragigantes y enanas (de Ramírez et al. 1997).y el tipo espe
tral.Frogel et al. (2001), realizando espe
tros
opia infrarroja 
on R∼1500 de estrellas giganteses
ogidas en 
úmulos globulares de metali
idad 
ono
ida (del 
atálogo de W. E. Harris de 1996),
alibró la rela
ión entre las an
huras equivalentes de NaI, CaI y 12CO(2,0) y la metali
idad.Para 
ada uno de los 
úmulos de la muestra (15 en total) se analizan los espe
tros de las gigantesmás brillantes (entre 6 y 10 por 
úmulo). La metali
idad promedio de las gigantes ha de serla del 
úmulo, por lo que es posible rela
ionar las tres an
huras equivalentes 
on el valor de[Fe/H℄. En Frogel et al. (2001) se ofre
en 5 solu
iones, en fun
ión del grado del polinomio (1 ó2) y del número de parámetros utilizados: una dependen
ia pura 
on la an
hura equivalente de
12CO(2,0), 
on las an
huras de las tres bandas o 
on las an
huras de las tres bandas además deel 
olor intrínse
o y la magnitud absoluta de las estrellas.Como es de esperar, a medida que 
re
e la 
omplejidad del fun
ional, los residuos son 
adavez menores. A pesar de que para nuestras estrellas objetivo es posible derivar la extin
ión ya partir de ella las magnitudes absolutas y los 
olores intrínse
os, nos limitaremos a usar lasolu
ión QQ3 (ver Fig. 2.15 y Tabla 2.4) propuesta en Frogel et al. (2006), en la que se deriva lametali
idad a partir de un polinomio de grado 2 que sólo depende de las an
huras equivalentesde las bandas de NaI, CaI y 12CO(2,0). Esto es así porque a pesar de que la solu
ión QQA9 (queusa además de estas tres entradas el 
olor y la magnitud) es más pre
isa (la diferen
ia promediode la metali
idad media derivada para los 
úmulos respe
to a la medida por otros medios -segúnHarris 1996- es de 0.10 dex para QQA9 y de 0.11 dex para QQ3), la ganan
ia en pre
isiónsería engullida por los errores introdu
idos en la deriva
ión de las an
huras equivalentes y en laestima
ión de las extin
iones a partir de los diagramas 
olor-magnitud.2.4.2 Medida de las an
huras equivalentesNuestros espe
tros están medidos 
on R∼500, mientras que las rela
iones entre las an
hurasequivalentes, temperaturas, tipos espe
trales y metali
idades (Ramírez et al. 1997; Frogel et al.2001) están 
alibradas para espe
tros 
on R∼1500. Dado que estamos trabajando 
on estrellasgigantes de tipo tardío, que tienen temperaturas efe
tivas y gravedades super�
iales bajas, y que
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Figura 2.15: Rela
ión entre la metali
idad obtenida a partir de los tres índi
es espe
trales 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 dis
ontinuas denotan el intervalo de 
on�anza del 95%. Las barras de error muestran la dispersióna la hora de derivar la metali
idad promedio de 
ada 
úmulo a partir de los espe
tros de sus gigantes.nuestras bandas espe
trales están en zonas del espe
tro muy pobladas, un 
ambio en la resolu
ióndel espe
tro puede afe
tar a la medida de las an
huras equivalentes; por un lado puede ensan
harlas bandas de interés al ser imposible diferen
iarlas de otras líneas espe
trales adya
entes y porotro el nivel general de 
ontinuo y la forma del mismo se verán afe
tados debido a que en el sedisolverán las líneas más débiles (ver Fig. 2.16).Primero será ne
esario determinar de manera pre
isa la resolu
ión de nuestro instrumento.Es de esperar que la resolu
ión de un espe
trógrafo sea una fun
ión de la longitud de onda, porlo que dependerá del régimen de trabajo. Para evaluar esta dependen
ia, utilizaremos en nuestro
aso las líneas de emisión atmosféri
as, que 
omo se puede ver en la Fig. 2.8 están distribuidasa lo largo de todo nuestro rango espe
tral. Si realizamos su
esivos 
ortes transversales sobreuna imagen y ajustamos 
ada una de las líneas de emisión 
omo a una gaussiana, del an
hode éstas obtendremos una estima
ión del elemento de resolu
ión ∆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 dere
ho de la Fig. 2.17 dedu
imos 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 resolu
ión de trabajo (
on la que se realizan todos los 
ál
ulos), a pesarde que por simpli
idad, a lo largo del texto nos referiremos a estos espe
tros 
omo resolu
iónR=500, dado que es la nominal del instrumento 
on el que fueron tomados.Para evaluar 
ómo afe
ta la resolu
ión a nuestras medidas, nos valemos de espe
tros sintéti
os(
omo los de la se

ión 2.6.1); podemos degradarlos a R=1500 y a nuestra resolu
ión de trabajoy ver 
ómo este 
ambio afe
ta a las an
huras derivadas.
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iones para la 
alibra
ión entre las an
huras equivalentes de NaI, CaI y 12CO(2,0) y la metali
idadpropuesta por Frogel et al. (2001). Solu
iónLin. (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: Efe
to de la resolu
ión sobre el espe
tro sintéti
o de una gigante. Las regiones sombreadas mar
anlas 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 resolu
ión, parti
ularmente en el 
aso de 12CO(2,0). No es de extrañar puesto queésta es la más prominente de las tres, por lo que estará mu
ho menos afe
tada por los 
ambios
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Figura 2.17: Izqda: Histograma de la an
hura de las líneas de emisión (la σ del ajuste gaussiano). La línea detrazos representa el mejor ajuste, 
on µ = 14.5
◦A. D
ha: Dependen
ia de la an
hura 
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.: Rela
ión entre la an
hura equivalente de NaI derivada 
on R=1500 y R=500 para los espe
trosde LIRIS. D
ha.: Diferen
ia, en tantos por 
iento, de la an
hura derivada a partir de los espe
tros 
on R=500 y lamedida dire
tamente sobre los de R=1500. La línea de trazos representa el mejor ajuste gaussiano, 
on σ = 5.9%.de resolu
ión.Teniendo esto en 
uenta, optamos por apli
ar a estas dos bandas una transforma
ión li-neal para 
onvertir nuestras an
huras 
al
uladas sobre espe
tros 
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 diferen
ias entre las an
huras derivadas apartir de espe
tros de resolu
ión 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 mu
ho 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 desvia
iones 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�uen
ia tiene sobre la metali
idad, lo 
ual impli
a por un lado que es la quepresenta un 
omportamiento más 
onstante ante 
ambios en las 
ondi
iones físi
as de la estrellay por otro que errores en esta transforma
ión de en torno a 0.5 ◦A suponen un 
ambio en el valorobtenido para la metali
idad entre 0.02 y 0.03 dex, lo que equivale a una impre
isión del 10%aproximadamente.A la hora de estimar el error en la medida de las an
huras equivalentes nos valemos de aquellosobjetos -generalmente los más débiles- para los que tenemos más de un mosai
o ABBA. Para
ada una de las parejas AB derivamos un juego de an
huras, y vemos 
ómo varían para un mismoobjeto. Es 
onveniente tener en 
uenta que esta medida pone una 
ota superior al error. Losespe
tros sobre los que se realizarán los 
ál
ulos 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
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opía del interior galá
ti
o 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 distribu
ión de an
huras obtenida (ver Figs. 2.18a 2.20) podemos 
omprobar que los errores totales derivados de la estima
ión de la an
huraequivalente están por debajo del 15% (teniendo en 
uenta que los valores medianos de las an
huras
<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 efe
tos de la resolu
ión espe
tral, el primer paso en el análisis delos espe
tros será determinar la 
lase de luminosidad de nuestros objetos. Dado que los métodosde Ramírez et al. (1997) y Frogel et al. (2001) sólo fun
ionan para estrellas gigantes, es ne
esariogarantizar que muestra está 
ompuesta ex
lusivamente de estos objetos.A pesar de que haber es
ogido las estrellas objeto por su posi
ión en el DCM, en zonas quedeberían o
upar gigantes, existen una serie de fa
tores que pueden 
olo
ar objetos de otro tipoen las mimas áreas. Enanas 
on un fuerte enroje
imiento o supergigantes más lejanas puedenapare
er en el diagrama 
omo gigantes a la distan
ia que nos interesa estudiar. Además, queremosanalizar también las estrellas de fondo que 
aen de manera aleatoria en nuestra rendija. Por esto,será ne
esario estable
er una serie de �ltros adi
ionales que garanti
en 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 dis
riminar otros tipos estelares, es ne
esario re
urrir a otras 
ara
terísti
asdel espe
tro.Según Blum et al. (1996, 2003) existe una rela
ión entre las an
huras de CO y H2O. Laprofundidad de las bandas de ambas espe
ies depende de la temperatura efe
tiva, la gravedadsuper�
ial y la 
lase de luminosidad. Empiri
amente los autores en
uentran que gigantes, supergi-gantes y estrellas variables de periodo largo (VPL) o
upan zonas bien de�nidas en un diagramade H2O 
ontra CO. Para medir la absor
ión de ambas espe
ies se re
urre a la expresión:

M =

(

1 − FM

Fcont

)

· 100 (2.10)Donde FM es el �ujo de una región representativa de la espe
ie M y Fcont el de una región de
ontinuo. Para el CO, se 
onsidera una banda de 0.015 µm 
entrada en 2.302 µm, mientras quesu 
ontinuo se deriva en un intervalo idénti
o 
entrado en 2.284 µm.Para el H2O el pro
eso esligeramente más 
ompli
ado: la medida del 
ontinuo se obtiene mediante un ajuste 
uadráti
oa dos regiones del espe
tro (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 
ara
teriza el
ontinuo, 
on el �ujo medido. Es 
onveniente notar que no se trata de una medida de an
huraequivalente, y que por lo tanto sus unidades no son de longitud de onda, sino per
entiles, ademásde que al tratarse del 
o
iente de dos regiones 
on el mismo tamaño (en longitud de onda) lamedida no estará afe
tada por efe
tos de resolu
ión (más allá de la disminu
ión en la señal aruido al realizar el 
ál
ulo sobre un menor número de puntos).
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ión de H2O mayor del 15%, mientras que las supergi-gantes 
umplen que su absor
ión 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 dis
ontinuas mar
an las zonas que o
upan las VPL (
onH2O>15%) y las supergigantes, 
on CO>20%.Derivados de la misma manera que para las an
huras 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 apre
iar en la Fig. 2.21, en nuestra muestra de estrellas no hay ningunasupergigante; esto es esperable dado que esta 
lase de luminosidad tiene aso
iada una magnitudmuy alta, de manera que una de estos 
uerpos entre el observador y el 
entro galá
ti
o seríademasiado brillante para entrar en nuestra sele

ión, mientras que debido a la alta extin
iónpresente en las latitudes galá
ti
as en las que trabajamos es po
o probable que in
luso una deestas estrellas situadas más allá del 
entro de nuestra galaxia sea visible.En 
uanto a las VPL, entre nuestros objetos en
ontramos 24 
andidatas, 12 de las 
uales sonestrellas objeto, mientras que la otra mitad son dete

iones aleatorias. Esto supone que en tornoa un 10% de las estrellas sele

ionadas pueden ser variables de periodo largo.De entre las estrellas que han pasasdo este primer �ltro, podemos separar las enanas de lasgigantes. Para ello re
urrimos al parámetro lg. Como se muestra en Ramírez et al. (1997), lasgigantes 
umplen 0.3 < lg < 0.7. Si ha
emos propaga
ión de errores 
on los valores obtenidosen la Se
. 2.4.2, obtenemos ∆lg = 0.07. Como se puede apre
iar en la Fig. 2.22, mientras que ladistribu
ión de las medidas de H2O y CO ha
e que los errores de medida tengan po
a in�uen
iasobre el resultado del �ltrado, para lg la situa
ión es diferente, y una varia
ión de 0.07 en losumbrales de �ltrado puede provo
ar un 
ambio apre
iable en la muestra resultante.



42 Espe
tros
opía del interior galá
ti
o 2.4

Figura 2.22: Distribu
ión de H2O y lg. Las líneas verti
ales denotan los umbrales de los �ltros en ambas magni-tudes. Con trazo dis
ontinuo, el efe
to 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 espa
io (lg, [Fe/H℄). Dado que el 
ál
ulo demetali
idades 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 té
ni
a estadísti
a que permite dete
tar agru-pa
iones en un 
onjunto de datos. A partir de una distan
ia d en el espa
io n-dimensional delos datos, llamada fun
ión de enla
e, se bus
a una parti
ión 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 distan
iala varia
ión de la suma 
uadráti
a de errores ESS. Sean dos 
onglomerados X e Y 
on NX y
NY elementos xi; la distan
ia 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 
uadráti
a 
onsiderando los 
onjuntos X e Y 
omo uno solo.Los xi pueden ser es
alares (en 
uyo 
aso | · | es el valor absoluto) o ve
tores n-dimensionales (| · |será enton
es la norma del espa
io ve
torial).El método de Ward es un método jerárqui
o de agrupamiento; se 
omienza 
on una parti
ión

P0 en la que 
ada uno de los datos forma un 
onglomerado independiente, y en 
ada itera
iónse unen los dos 
onjuntos más 
er
anos para formar un nuevo 
onglomerado, hasta al
anzar unaparti
ión Pk en la que todos los datos estén en un sólo grupo. Para determinar qué Pi es laóptima se representa la evolu
ión de la suma total de ESS para los i 
onglomerados en 
adapaso; aunque esta suma es monótonamente de
re
iente 
on el número de grupos, el de
aimientode la suma presenta un 
ambio brus
o de pendiente (ver Fig. 2.23). A partir de ese punto, elde
remento del total de ESS se debe simplemente a que los 
onglomerados son 
ada vez menores,no a que estén 
ompuestos por agrupa
iones más signi�
ativas.En un prin
ipio sele

ionaremos los objetos que 
umplan 0.16 < lg < 0.84, que 
orresponden
on los umbrales de Ramírez et al. (1997) 
on un margen de 2σ sobre nuestros datos. Sobre estasele

ión apli
aremos el método de Ward en el espa
io (lg,[Fe/H℄); tal y 
omo se puede ver en laFig. 2.23, la parti
ión óptima 
ontiene 6 
onglomerados3.Una vez identi�
ados los grupos, pro
edemos a estudiar su distribu
ión de lg (ver Fig. 2.24).Sólo existe un 
onglomerado (el primero) fuera de los límites estable
idos, mientras que se re
u-peran objetos (prin
ipalmente en los 
onglomerados 2 y 4) que hubiesen quedado fuera usandoel �ltrado tradi
ional.2.4.5 Tipos espe
tralesA 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 espe
tral de una gigante a partir de la an
hura equivalente de 12CO(2,0).Es posible evaluar este fun
ional dado que tenemos un 
onjunto de estrellas (sele

ionadas enel 
atálogo Hippar
os) de tipo espe
tral 
ono
ido, y e
hando mano de la librería de espe
tros enel infrarrojo 
er
ano de Pi
kles (1998), para los que también se 
ono
e esta medida. A la vistade la Fig. 2.25 pare
e ade
uado suponer que el tipo espe
tral y la an
hura equivalente estánligados mediante un polinomio de primer orden. Aunque a partir de las e
ua
iones anterioresse puede resolver esta dependen
ia a partir de los 
ál
ulos de Ramírez et al. (1997), dado quedisponemos de nuevas observa
iones de estrellas 
uyo tipo espe
tral es 
ono
ido, además de las3Este método está sujeto a 
ierta subjetividad. No obstante, en este 
aso, in
rementar o disminuir en uno elnúmero de 
onglomerados sólo 
ondu
e 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 que
ualquiera de los dos 
ambios no in�uiría en los análisis posteriores.
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Figura 2.23: De
aimiento de la suma total de ESS en fun
ión del número de 
onglomerados en los que se parti
ionala muestra.que extraemos de la bibliote
a de Pi
kles, podemos depurar estos 
ál
ulos, y apli
ando mínimos
uadrados obtenemos:
G = −19.06 + 6.49 ·

√

AE(CO) (2.12)Conviene notar que, aunque segúna las e
ua
iones 2.7 y 2.6 la rela
uón entre G y la an
huraequivalente debería ser de la forma G = A × AE(CO)2 + B × AE(CO) + C, pero 
on nuestrapre
isión y nuestro rango de datos, la adi
ión del segundo término no produ
e un mejor ajuste,y por lo tanto adoptamos la expresión 2.12, más simple.La diferen
ia entre el grupo derivado a partir de la an
hura equivalente y el valor de referen
iasigue aproximadamente na distribu
ión 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 rela
ión entre la temperatura y la an
hura equivalentede 12CO(2,0) (Eq. 2.6. Utilizando de nuevo nuestras medidas de estrellas de Hippar
os y lalibrería de Pi
kles, para las que se puede derivar la temperatura efe
tiva 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 diferen
ia entre la temperatura derivada a partir de la an
hura equivalente y el valor dereferen
ia sigue aproximadamente na distribu
ión 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 dete
tados 
on el análisis de Ward en(lg,[Fe/H℄). Cada una de los re
tángulos representa la distribu
ión de lg para un grupo. El lado inferior mar
a elprimer 
uartil, el superior el ter
ero y el grazo grueso interior la mediana. Los puntos situados por en
ima y pordebajo de las barras de error (que re
ogen la totalidad de la distribu
ión) son valores estadísti
amente atípi
os(outliers). Los trazos horizontales representan los umbrales de Ramírez et al. (1997) modi�
ados según el errorde nuestra estima
ión de lg.en el panel izquierdo de la Fig. 2.28.Las diferen
ias entre la expresión anterior y la Eq. 2.6 van mu
ho más allá de lo que loserrores podrían expli
ar. A la vista de la Fig. 2.27 podría pare
er que nuestro método paraderivar las an
huras equivalentes tiende a subestimar las de las estrellas más frías (a ex
ep
iónde los dos puntos que presentan un valor anormalmente alto de AE(CO)), que tendrían lasan
huras equivalentes mayores.Tal y 
omo se puede ver en el panel dere
ho de la Fig. 2.28,para Teff < 3800 las estima
iones de temperatura sobrestiman su valor, lo que estaría aso
iado
on una medida de an
hura equivalente demasiado pequeña. No obstante, no pare
e haber unadependen
ia 
lara de la diferen
ia en temperatura 
on respe
to a la an
hura equivalente (Fig.2.29). No obstante, tal y 
omo se apre
ia en el panel la Fig. 2.20, las diferen
ias en AE(CO) másgrandes esperables están en torno a ∼ 5
◦A, lo que supondría una de
remento en la temperaturade ∼ 300K, su�
iente para expli
ar la mayoría de la varia
ión visible.2.4.7 Metali
idadesSin duda el parámetro en el que estamos más interesados es la metali
idad, que nos dirá 
uánpro
esado está el material que 
ompone la estrella. Esto, entre otras 
osas, nos permitirá inferirinforma
ión sobre el entorno en el que ésta se ha formado, pues a medida que se su
eden genera-
iones de estrellas, el 
ontenido metáli
o del medio interestelar se irá in
rementando, de maneraque a traves de este parámetro podemos dis
riminar entre pobla
iones originadas en lugares 
on
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Figura 2.25: Rela
ión entre G y p

AE(CO) para el 
onjunto de estrellas de tipo espe
tral 
ono
ido. La líneare
ta mar
a el mejor ajuste (Eq. 2.12).

Figura 2.26: Izqd.: Histograma de la diferen
ia entre el tipo espe
tral de referen
ia y el derivado a partir deAE(CO). La linea de trazos mar
a el mejor ajuste gaussiano (µ = −0.42, σ = 1.81). D
ha.: Varia
ión de estadiferen
ia 
on respe
to al tipo espe
tral de referen
ia.diferente historial de forma
ión estelar.Con la 
alibra
ión QQ3 de la tabla 2.4 podemos 
al
ular la metali
idad, expresada 
omo laabundan
ia de hierro 
on respe
to a la solar, [Fe/H]. Obtenemos los resultados de la �g. 2.30.A pesar de que no disponemos un juego de estrellas 
on metali
idad 
alibrada, podemosestimar la indetermina
ión en este parámetro propagando las desvia
iones de la expresión 2.9.Obtenemos que el error promedio:
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Figura 2.27: Rela
ión entre Teff y AE(CO). Los 
ír
ulos representan las estrellas de nuestra muestra de están-dares, los asteris
os las medidas de Ramírez et al. (1997) y los rombos las derivadas de la librería de Pi
kles.La línea sólida mar
a el ajuste de Ramírez et al. (1997) (Eq. 2.6), mientras que la de trazos el mejor ajuste al
onjunto de todos los datos (Eq. 2.13).

Figura 2.28: Izqd.: Histograma de la diferen
ia entre la temperatura efe
tiva de referen
ia y la derivada a partirde AE(CO). La linea de trazos mar
a el mejor ajuste gaussiano (µ = −10.7, σ = 147.8). D
ha.: Varia
ión de estadiferen
ia 
on respe
to a la temperatura efe
tiva de referen
ia.
∆([Fe/H]) = 0.2 (2.14)Conviene notar que este valor sólo representa la in
ertidumbre aso
iada al pro
eso de obten-
ión de las an
huras equivalentes, y no tiene en 
uenta 
ualquier posible desvia
ión sistemáti
apresente en la 
alibra
ión de la tabla 2.4.
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Figura 2.29: Diferen
ia entre la temperatura de referen
ia y la derivada 
on la an
hura equivalente de 12CO(2,0)frente a ésta para nuestros datos y los de la librería de Pi
kles.

Figura 2.30: Histograma de metali
idad para la muestra �ltrada.2.5 Dis
usión2.5.1 Distribu
ión de metali
idad en el interior de la Vía Lá
teaEstamos interesados en estudiar 
ómo varía la metali
idad a lo largo de las estru
turas que estu-diamos (barra y bulbo). El diagrama de 
ajas de la Fig. 2.31 muestra 
ómo varía la distribu
ión
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usión 49de metali
idades en fun
ión de la longitud galá
ti
a. Los 
ampos más 
er
anos al 
entro (a ex-
ep
ión de l = 5◦) presentan una metali
idad media mayor que los más externos, lo que resultaparti
ularmente evidente en el 
aso de l = 32◦, que previsiblemente estaría situado en el dis
o.

l(grad)

[F
e/

H
]

5 7 12 15 20 26 27 32
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Figura 2.31: Varia
ión de la metali
idad 
on la longitud galá
ti
a. Las abs
isas se utilizan para etiquetar losdiferentes grupos y no están a es
ala.A pesar de que las diferen
ias entre 
ampos adya
entes en longitud galá
ti
a es muy pequeña,si tomamos 
omo valor pivotal l = 20◦ y 
omparamos las fun
iones de distribu
ión f([Fe/H]|l >
20◦) y f([Fe/H]|l < 20◦) obtenemos que ambas son diferentes; un test de Kolmogorov-Smirno�re
haza la hipótesis de que vengan de la misma distribu
ión padre 
on p = 0.88. Si ex
luimos
l = 5◦, enton
es la separa
ión es mu
ho más 
lara, 
on p = 0.98, y si dejando fuera el 
ampode dis
o (l = 32◦) el p-valor se sitúa en 0.91. Existen motivos por lo tanto para a�rmar que laspobla
iones estelares subya
entes en ambas zonas son diferentes.Wozniak (2007) demuestra que las barras son me
anismos de mez
la muy efe
tivos. En sussimula
iones, estrellas situadas ex
lusivamente en los extremos de la barra apare
en uniforme-mente distribuidas a lo largo de ésta en unos po
os 
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 distribu
ión fuese homogénea a lo largo de nuestras regionesde estudio, dominadas por estrellas pertene
ientes a la barra.La distribu
ión de metali
idades (Fig. 2.30, panel izquierdo), pare
e sugerir la existen
iade 
ierta trimodalidad en ésta. Si repetimos el análisis llevado a 
abo en la Se
. 2.4.4, peroex
lusivamente sobre [Fe/H℄, obtenemos la distribu
ión de grupos de la Fig. 2.32, panel dere
hoy la tabla 2.5. Apare
en 
uatro 
onglomerados; dos de ellos, 
entrados en [Fe/H℄= −0.15 y −0.40
ontienen más de dos ter
ios de la muestra, además de presentar una desvia
ión típi
a mu
ho
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Figura 2.32: Análisis de 
onglomerados sobre la distribu
ión de metali
idades de la �g. 2.30, en el que apare
enlos tres grupos sugeridos por el histograma, además de un 
uarto 
onglomerado que 
ontiene los valores másextremos de metali
idad, muy 
er
a de los límites de apli
abilidad de la 
alibra
ión de Frogel et al. (2001) (verFig. 2.15).menor que los otros dos grupos (están por lo tanto más 
on
entrados), que tienen un valor mediode metali
idad más bajo y una dispersión mayor. En parti
ular, el grupo 1 presenta valores muy
er
anos a los límites de apli
abilidad de la rela
ión empíri
a de Frogel et al. (2001) (ver Fig.2.15) por lo que lo ex
luiremos de análisis posteriores.Además de en metali
idad, podemos 
ara
terizar estos grupos también en magnitud, 
olory tipo espe
tral (a través del parámetro G), además de 
omprobar qué fra

ión de estrellasde 
ampo y estrellas objetivo hay dentro de 
ada uno. Tal y 
omo vemos en la Fig. 2.33, el
onglomerado 2 desta
a por la alta fra

ión 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 difí
il asegurar que las distribu
iones en magnitud de los tres sean diferentes, las estrellasdel primero también pare
en ser ligeramente más brillantes. El 
uarto 
onglomerado, que se
orrespondía 
on las estrellas más metáli
as de la Fig. 2.32 está 
ompuesto por elementos quetienden a ser de tipo más tardío y a estar más enroje
idos que el resto de la muestra.Dado que enton
es estos grupos representan a pobla
iones estelares diferentes, podemosanalizar 
ómo están distribuidas en fun
ión de la longitud galá
ti
a (Fig. 2.34). Vemos quepara los 
ampos interiores (ex
luyendo l= 5◦) la pobla
ión dominante es la del grupo 4 (el másmetáli
o), y a medida que nos vamos alejando del 
entro de la Galaxia, la fra

ión de estasestrellas de
ae (en l= 32◦ es prá
ti
amente nula); en l= 15◦ su por
entaje es ya igual al de miem-bros del 
onglomerado de metali
idad media (el número 3), que se 
onvierte en el dominante enlas zonas exteriores. Los objetos menos metáli
os de la muestra pare
en estar distribuidos demanera más o menos uniforme a lo largo de todas las regiones estudiadas, aunque en l= 32◦ y



2.5 Dis
usión 51Tabla 2.5: Conglomerados sobre la dist. de metali
idad.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: Distribu
iones de magnitud y 
olor para 
ada uno de los tres 
onglomerados de la Fig.2.32. Fila inferior: Distribu
ión de tipo espe
tral y fra

ión de estrellas de 
ampo in
luidas en el análisis.l= 5◦ su fra

ión aumenta de manera signi�
ativa.Como hemos visto, el por
entaje de objetivos y dete

iones 
asuales es diferente en 
adauno de los 
onglomerados, efe
to que podría afe
tar a las distribu
iones 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 metali
idad 
on la longitud galá
ti
a (Fig. 2.35). Lo primeroque llama la aten
ión es el he
ho de que todas las medidas en l= 5◦ son signi�
ativamente másbrillantes (parti
ularmente las objetivo) que en el resto de los 
ampos salvo l= 32◦. Podemos
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Figura 2.34: Fra

ión de estrellas pertene
ientes a 
ada uno de los agrupamientos de la Fig. 2.32 (indi
adosentre paréntesis) en fun
ión de la longitud galá
ti
a. Las barras de error están 
al
uladas asumiendo que laprobabilidad de que una estrella a una determinada longitud galá
ti
a pertenez
a a un determinado 
onglomeradoes lo su�
ientemente pequeña para que el 
onteo de 
asos siga una distribu
ión poissoniana.a
eptar que, dado que el 
riterio de sele

ión ha sido el mismo para todos los 
ampos (y por lotanto los por
entajes de los distintos tipos espe
trales deberían ser similares en 
ada muestra),en promedio la magnitud puede servirnos 
omo una estima
ión de la distan
ia. Así vemos quea medida que nos movemos ha
ia longitudes menores, la magnitud mediana de la muestra es
ada vez mayor, indi
ando que nuestras estrellas están más lejos, hasta que en l= 5◦ se rompe latenden
ia y tenemos un 
onjunto de medidas similar (en magnitud y metali
idad) al que tenemosen l= 32◦, que muestrea el dis
o interno.Aunque es mu
ho menos evidente, se podría ha
er un razonamiento similar para la distribu-
ión en 
olor. Suponiendo que la distribu
ión de pobla
iones es más o menos igual en todoslos 
ampos, el enroje
imiento medio nos dará una idea de la extin
ión, y por lo tanto -grossomodo- la distan
ia. Para las estrellas de 
ampo se apre
ia 
laramente (en el 
aso de las objetivotambién se puede ver que los valores más altos de enroje
imiento 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 he
ho de que en l= 7◦ sólo haya dosdete

iones fortuitas (Tabla 2.6) ha
e imposible extraer alguna 
on
lusión de ellas. Comparandoademás 
on la distribu
ión de las estrellas objeto, vemos que para 
ada longitud galá
ti
a elequivalente de 
ampo es similar o más rojo.Resumiendo:
• A medida que nos desplazamos ha
ia longitudes galá
ti
as menores, las estrellas son másdébiles y están más enroje
idas, por lo que en promedio estarán más lejos.



2.5 Dis
usión 53Tabla 2.6: Número de estrellas por longitud galá
ti
a.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 ex
lusivamente por estrellas de magnitud ex
ep
ional-mente baja.
• En 
ada longitud galá
ti
a, 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 parti
ularmente enroje
ida sería indistinguiblede nuestras estrellas en un diagrama (mK , JK)), y es muy po
o probable que una gigante deldis
o galá
ti
o se pueda 
olar en las muestras del interior galá
ti
o, dado que la diferen
ia enmagnitud debería de ser muy grande para 
ompensar la diferen
ia de distan
ia.El 
aso de l= 5◦ puede ser un ejemplo de esto. Dado que para optimizar el tiempo de tele-s
opio, de entre la muestra se observaron primero las estrellas más brillantes -y que por lo tantorequieren un tiempo de exposi
ión menor- para posteriormente ir des
endiendo en magnitud.En este 
ampo (Tabla 2.6) sólo hay 6 estrellas objetivo, por lo que el muestreo estará muy ses-gado ha
ia las magnitudes más brillantes. Además, dado que la ele

ión de la estrella objetivo
ondi
iona las posibles dete

iones en un determinado apuntado (que han de tener una magnitudsimilar o menor para apare
er 
on su�
iente señal a ruido) este efe
to se transporta también aéstas.2.5.2 Rela
ión 
on la estru
tura interna de la Vía Lá
teaEn la Fig. 2.32, el 
onglomerado 
on las estrellas más metáli
as presenta un valor medio de [Fe/H℄de −0.15 dex, similar -dentro de los márgenes de error- a los valores medios de metali
idad parael bulbo galá
ti
o medidos por Molla et al. (2000) o S
hultheis et al. 2003 (en torno a -0.25dex). Los miembros del grupo 3 tienen una metali
idad media de -0.4 dex, muy similar a laque Nordström et al. (2004) en
uentran para el dis
o interno, -0.37 dex a 5.5 kp
 del 
entrogalá
ti
o. El grupo menos metáli
o de los tres es de más difí
il 
lasi�
a
ión; aunque Beers et al.(2005) en
uentran que la distribu
ión de metali
idades 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 del
onglomerado 2), la densidad de estrellas del halo que uno esperaría en
ontrar 
er
a del plano esdemasiado baja 
omo para justi�
ar el tamaño de nuestra muestra. Juri¢ et al. (2008) 
al
ulan
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Figura 2.35: Distribu
ión de magnitud (superior), 
olor (medio) y metali
idad (inferior) para las estrellas objetivo(izqda.) y las de 
ampo (d
ha.). En l= 7◦ sólo hay dos estrellas de 
ampo.



2.5 Dis
usión 55un fa
tor de normaliza
ión lo
al para el halo respe
to al dis
o �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 dis
o, 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 galá
ti
o entre 20◦ y 35◦ (López-Corredoira et al. 2000, 2005), su límite estaríaentre l=11◦ y l=17◦, es ne
esaria la existen
ia de un me
anismo que transporte estrellas desdeestas longitudes hasta l=27◦ y no más allá. La respuesta lógi
a a esta ne
esidad es una barralarga 
omo la des
rita en Hammersley et al. (2000) y López-Corredoira et al. (2007), que 
onun semieje mayor de 4 kp
 y un ángulo de 43◦ satisfa
e estos requerimientos.Esta estru
tura dominaría, en el plano, el interior de la Vía Lá
tea (fuera de los 500 p

entrales) y por lo tanto podemos asumir que la mayoría de nuestras estrellas pertene
en a ella.Así podemos transformar la longitud galá
ti
a en radio gala
to
éntri
o, tal y 
omo se puede veren la Fig. 2.36. Como ya hemos visto antes, las barras de este tipo son me
anismos de mez
lamuy efe
tivos, por lo que sería de esperar una distribu
ión homogénea de metali
idad a lo largode 
ualquiera de sus ejes. Pero dado que en fun
ión de la longitud galá
ti
a domina una u otra
omponente, y 
ada una tiene una diferente pobla
ión, surgen las varia
iones apre
iables en lasFigs. 2.32 y 2.36.

Figura 2.36: Varia
ión de la metali
idad mediana 
on el radio gala
to
éntri
o, asumiendo una barra de 45◦. Lasbarras de error representan la desvia
ión típi
a de la muestra en 
ada longitud galá
ti
a. Los asteris
os mar
anla metali
idad media para el dis
o según el 
atálogo Geneva-Copenhagen (Nordström et al. 2004) y los rombossegún Ro
ha-Pinto et al. (2006).Tal y 
omo se puede apre
iar en la Fig. 2.34 además de transportar estrellas del bulbo fuerade él, la barra también introdu
e material en las partes más internas de la Galaxia. Al menosun 30% de las estrellas 
on l< 12◦ tienen metali
idades similares a las del dis
o interno. Resultalógi
o pensar que parte de éstas serán 
apturadas por el bulbo, al igual que su
ede en el 
aso
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ontrario. La distribu
ión de metali
idad en el bulbo es una de las herramientas bási
as paraentender su historia de forma
ión (Minniti, D., & Zo

ali, M. 2008, por ejemplo), por lo que laposible 
ontamina
ión de estrellas de la barra ha de ser tenida en 
uenta, parti
ularmente 
uandotienen historias de forma
ión tan dispares. Mientras que el es
enario más a
eptado postula quelos miembros del bulbo provienen de un úni
o brote rápido de forma
ión, la barra presenta unaforma
ión estelar más 
ontinua.Aunque el me
anismo de forma
ión de esta última no esté 
laro, al estar 
onstreñida en elplano (López-Corredoira et al. 2007 presentan una altura de es
ala de ∼150 p
) y dado que laextensión verti
al de las barras es un indi
ador de su edad (Gadotti, D. A., & de Souza, R. E.2005) es una probable que se trate de una estru
tura relativamente re
iente formada a partirestrellas del dis
o �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 intera

ióndinámi
a 
on el anillo de material interestelar de R∼ 5kp
 que rodea el interior galá
ti
o disparala forma
ión estelar, tal y 
omo se puede apre
iar a partir de la distribu
ión 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 Con
lusionesDel trabajo aquí des
rito podemos extraer 
on
lusiones tanto de 
ará
ter 
ientí�
o 
omo té
ni
o.Por un lado hemos ini
iado la 
ara
teriza
ión de la 
omponente estelar de la barra, que se 
on-�gura 
omo un 
uerpo extenso, 
apaz de fun
ionar 
omo un me
anismo que transporta material,tanto estelar 
omo gaseoso, entre las partes más internas del dis
o hasta el 
entro mismo de laVía Lá
tea.Pero además este estudio supone un ensayo y primer paso en una línea de trabajo que
ulminará 
on GALEP, el 
atálogo espe
tros
ópi
o que será llevado a 
abo 
on EMIR y GTC.Hemos demostrado que los muestreos espe
tros
ópi
os son 
apa
es de aportar informa
ión sobrelas estru
turas a gran es
ala de nuestra Galaxia, in
luso a bajas resolu
iones, además de ensayaralgunas de las té
ni
as que apli
aremos en posteriores fases del programa.También se ha
e patente que par profundizar en el estudio de las 
omponentes estelaresde bulbo y barra, es ne
esario, además de in
rementar el tamaño de la muestra, inferir otrosparámetros físi
os. Uno de los que tiene mayor interés es la abundan
ia de elementos alfa; éstosson inye
tados en el medio interestelar por medio de diferentes pro
esos, y por lo tanto nospermitirán estudiar la historia de forma
ión estelar de estas estru
turas. Esto será imposible sinre
urrir a mayores resolu
iones espe
trales y a té
ni
as de análisis más 
omplejas.2.6 Trabajo futuroComo hemos indi
ado antes, el primer paso para ello será trabajar sobre espe
tros de mayorresolu
ión; usaremos para ello LIRIS, un espe
tros
opio infrarrojo emplazado en el WilliamHers
hel Teles
ope, que es 
apaz de al
anzar R=2500 en la banda K. Como hemos visto, esposible extraer gran 
antidad de informa
ión físi
a analizando las an
huras equivalentes de 
iertaslíneas -o en este 
aso bandas- espe
trales. Mientras que el método resulta muy apropiado parael tipo de observa
iones disponibles, en las que la mayoría de las líneas tienen un an
ho menordel elemento de resolu
ión (∼ 10
◦A), al utilizar instrumentos más �nos (
omo LIRIS o EMIR), esne
esario plantear otro método de análisis para optimizar el aprove
hamiento de los datos.



2.6 Trabajo futuro 57Dado que el tipo de estrellas 
on el que trabajamos tienen una temperatura baja, su espe
troinfrarrojo está poblado de líneas atómi
as y mole
ulares; el 
entrarse en unas 
uantas de ellassupone despre
iar parte de la informa
ión 
ontenida en el rango de longitudes de onda de trabajo.Además, dado que nuestra resolu
ión (R=2500) sigue siendo baja, parte de estas líneas estarándifuminadas en el 
ontínuo, afe
tando a la forma de éste.Por todo esto, proponemos 
omo método de trabajo la 
ompara
ión dire
ta de nuestros es-pe
tros sobre todo el rango de λ 
on modelos sintéti
os (
omputados 
on el algoritmo PHOENIXde Haus
hildt, 1992) degradados a la resolu
ión de nuestros datos. El 
ál
ulo de 
ada uno deellos es un pro
eso gravoso en tiempo, por lo que a partir de una malla pre-existente de algo másde 40000 espe
tros (
al
ulados 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 
al
ular enpo
o tiempo un modelo 
on unos parámetros arbitrarios (in
luso extrapolando fuera de los va-lores del 
onjunto ini
ial), 
on el que 
onvertimos el espa
io de parámetros ini
ial, dis
reto, enuno 
ontinuo.Sobre él realizaremos una inversión bayesiana, método 
on el que no sólo en
ontraremos elmodelo más a
orde 
on nuestro espe
tro a analizar, sino que además nos permitirá estudiar lasdistribu
iones de probabilidad de los parámetros ini
iales; así podremos emitir jui
ios sobre lainforma
ión que se puede extraer de 
ada espe
tro, identi�
ado por ejemplo degenera
iones enel espa
io 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 espe
tralParar determinar los parámetros estelares de interés, 
ompararemos nuestras observa
iones 
onlos modelos sintetizados 
on el 
ódigo Phoenix (Haus
hildt, 1992; 1993; Allard et al. 2001 yreferen
ias 
ontenidas). Brevemente, Phoenix es un 
ódigo para la genera
ión de atmósferasestelares multipropósito, 
apaz de sintetizar espe
tros 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 esféri
a, in
luyendo varios mi-llones de líneas atómi
as y mole
ulares que pueden estar o no en equilibrio termodinámi
o lo
al.Phoenix es 
apaz de sintetizar espe
tros desde el ultravioleta al radio para 
ualquier resolu
ión.A pesar de tratarse de un 
ódigo paralelizado, los tiempos típi
os para generar un espe
trosintéti
o son de varios segundos. Como hemos visto en la se

ión anterior, para es
oger elespe
tro que mejor des
ribe nuestras observa
iones será ne
esario 
omputar numerosos modelos(para integrar la distribu
ión posterior para 
ada uno de los parámetros libres), 
on lo 
ualutilizar dire
tamente el 
ódigo sería muy lento.Utilizaremos enton
es una malla de modelos pre
ompilada, la sintetizada para GAIA (Brott& Haus
hildt 2005), que 
ubre ampliamente el espa
io 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)
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ti
o 2.6Los modelos están 
omputados a intervalos de 100 K, 0.5 en gravedad super�
ial y metali
i-dad y 0.2 dex en in
remento de elementos alfa. Este último parámetro (también 
ono
ido 
omoalpha enhan
ement) nos da la fra

ión de abundan
ia de los prin
ipales elementos alfa (O, Ne,Mg, Si, S, Ca y Ti) 
on respe
to a la solar. Además, están muestreados 
ada 2 ◦A; esta resolu
ión,aunque su�
iente para generar fotometría sintéti
a realista, es demasiado baja para la 
ompara-
ión 
on nuestros espe
tros o para el estudio del 
omportamiento de las an
huras equivalentes(Brott & Haus
hildt 2005). Aún así, nos permitirá ha
er una prueba de 
on
epto 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 fra

ión 
on 2 < λ < 2.5µm) y los modelos están sintetizados 
onun paso de 2 ◦A. En prin
ipio esta resolu
ión es demasiado grosera para realizar estudios deabundan
ias detallados, pero nos servirá 
omo prueba de 
on
epto para el método a desarrollar(que no dependerá de los modelos) previa a la síntesis de una nueva malla ade
uada a nuestrasne
esidades, tanto en resolu
ión espe
tral 
omo en la 
obertura del espa
io de parámetros.Por simpli
idad, además, todas las atmósferas están 
al
uladas para 1 M⊙; esto no es pre-o
upante puesto que la mayoría de nuestras estrellas tendrán masas no demasiado diferentes, yademás, 
omo se detalla en Lançon et al. (2007) la diferen
ia en los espe
tros sintetizados 
onesta masa y 
on valores mayores (de 15 M⊙) sólo son importantes para log(g) < −1.0, valormu
ho menor del esperado para 
asi todas nuestras observa
iones, que por estar sele

ionadassobre un diagrama 
olor magnitud serán en su mayoría gigantes 
on 0 < log(g) < 3.Aunque intentaremos re
uperar los 
uatro parámetros, 
omo se puede apre
iar en las �gs.2.37 y 2.38, no todos afe
tan de la misma manera a la forma general del espe
tro sintetizado.Mientras que la temperatura y la gravedad super�
ial modi�
an notablemente el aspe
to delmodelo (pues la temperatura afe
tará la forma general del 
ontinuo y ambos 
ontribuirán alnúmero e intensidad de las líneas de absor
ión visibles) otros 
omo la metali
idad y la abundan
iade elementos alfa provo
an una varia
ión en los resultados mu
ho más somera, de manera queel ruido de los espe
tros observados empezará por 
ompli
ar la inversión de estos dos últimos,mientras que será más 
ompli
ado que impida la determina
ión de los anteriores.2.6.2 BIQUINI: Código de inversión e interpola
ión en el infrarrojoComputar 
ada uno de los modelos de PHOENIX es 
ostoso en tiempo de pro
esador, y por lotanto la malla de modelos sólo muestrea los parámetros físi
os en determinados valores. Parapoder 
omparar nuestros espe
tros observados 
on estos modelos, ne
esitamos enton
es unamanera de interpolar de manera efe
tiva las síntesis espe
trales.Para ha
er esto y a la vez inferir los valores de (Teff , [Fe/H], [α/fe], log(g)) que mejorreprodu
en nuestras observa
iones, en 
olabora
ión 
on A. Asensio Ramos hemos desarrolladoel 
ódigo BIQUINI (Bayesian Inferen
e and QUi
k Interpolator for the Near Infrared).Para invertir los valores de (Teff , log(g), [Fe/H], [α/H]) aso
iados a una de nuestras observa-
iones ne
esitamos 
ompararla 
on un gran número de espe
tros, que obtendremos interpolandoentre los modelos 
omputados 
on PHOENIX. Para ello usaremos una 
ombina
ión de PCA yredes neuronales (ver apéndi
e B para una pequeña introdu

ión).A pesar de que, 
omo se puede apre
iar en la �g. 2.37, los espe
tros pueden llegar a serbastante diferentes entre sí, lo 
ierto es que la mayoría de ellos son bastante pare
idos, al es-tar dominados por la varia
ión de temperatura -que 
ontrola la forma del 
ontinuo- y ser elresto de los parámetros perturba
iones sobre ésta. Por esto, si a nuestros modelos (original-
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Figura 2.37: Efe
to de la varia
ión de los parámetros indi
ados en el sobretítulo de la grá�
a. Todos los modelos
omparten [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 espe
tros han sido degradados a la resolu
ión de LIRIS.
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Figura 2.38: Efe
to de la varia
ión de los parámetros indi
ados en el sobretítulo de la grá�
a. Todos los modelos
omparten 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 espe
tros han sido degradados a la resolu
ión 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 apli
amos una redu

ión de dimensionalidad basada enPCA, es posible 
omprimir notablemente la base de datos. Como se puede ver en la �g. 2.39, ladiferen
ia promedio de los espe
tros sintetizados 
on PHOENIX y los re
onstruidos usando PCAde
re
e rápidamente 
on el número de autove
tores utilizado para esta re
onstru

ión, siendo 11un valor tal que garantiza que el error promedio en la re
onstru

ión esté por debajo del 0.5%(y que por lo tanto sea menor que los errores observa
ionales), redu
iendo enton
es toda la basede datos a una malla de dimensión 11 × 1000 × 15 × 10 × 5 y una base de 11 ve
tores que nospermitirán re
onstruir 
ualquier espe
tro.Una vez generada la nueva base, entrenamos 11 redes neuronales que serán 
apa
es de ligar
ada una de las 11 
oordenadas 
on su 
orrespondiente juego de (Teff , log(g), [Fe/H], [α/H]).De esta manera, para 
al
ular un espe
tro interpolado, a partir de sus parámetros físi
os seobtienen las 11 
oordenadas en el espa
io de 
omponentes prin
ipales, y 
on los autove
tores
orrespondientes se transforman al espa
io ve
torial original, en el que la primera dimensión
ontenía el �ujo para 
ada longitud de onda.Dado que ahora tenemos un método e�
iente de 
al
ular el espe
tro aso
iado a unos deter-
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Figura 2.39: Diferen
ia promedio entre los espe
tros sintéti
os y los re
onstruidos 
on BIQUINI en fun
ión delnúmero de autove
tores utilizado.minados parámetros físi
os, podemos ha
er inferen
ia ellos. Dado una determinada observa
ión
fi(λ), de�nimos una semejanza similar a la e
. B.13, que nos permitirá evaluar la distribu
iónposterior (e
. B.9) sobre nuestro espa
io de parámetros.Además de la varia
ión de metali
idad, temperatura, gravedad super�
ial y abundan
ia deelementos alfa, nuestras observa
iones estarán ademas extinguidas por la materia interestelar.La modelaremos según la expresión de Fitzpatri
k&Massa (2009), que será dis
utida 
on másdetalle en la se
. 3.3.2, y que parametrizamos en fun
ión de la extin
ión total en la banda K(AK). Los espe
tros observados estarán también desplazados en longitud de onda 
on respe
toal modelo (bien por que se trate de un desplazamiento Doppler o por errores en la 
alibra
iónen longitud de onda). Ambas in
ógnitas (AK y ∆λ) han de añadirse a la inversión, lo que nosdeja una distribu
ión posterior de seis dimensiones, 
uya integra
ión es 
ompli
ada.Para ello utilizaremos una implementa
ión de un método de muestreo anidado llamadaMultiNest (Feroz et al. 2008, trabajo que también 
ontiene una des
rip
ión más profundade la matemáti
a aso
iada a estos métodos de integra
ión que la provista en el apéndi
e B.1.1).MultiNest (http://www.mrao.
am.a
.uk/software/multinest/) se distribuye de manera libre 
onuna li
en
ia no 
omer
ial.2.6.3 Resultados preliminaresA la hora de derivar los parámetros físi
os de un espe
tro observado 
on BIQUINI, es ne
esariotener en 
uenta las fuentes de error propias del 
ódigo:- Síntesis: Los propios modelos de base no son más que una aproxima
ión 
omputa
ional ala realidad, y por lo tanto no ne
esariamente han de ser una representa
ión perfe
tamente
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o 2.6�el de ésta.- Interpolado: Como se puede apre
iar en la �g. 2.39, la re
onstru

ión de los espe
trosno es perfe
ta, aunque la diferen
ia promedio estará normalmente por debajo del errorobserva
ional.- Inferen
ia: La determina
ión de los valores óptimos de (Teff , log(g), [Fe/H], [α/H]) no esperfe
ta; simpli�
ando, podemos asumir que la distribu
ión posterior marginalizada para
ualquiera de los parámetros será una gaussiana, 
uya an
hura dependerá tanto de losin
ertidumbres des
ritas en los puntos anteriores 
omo de los errores observa
ionales.Los dos últimos son de tipo numéri
o y pueden ser evaluados de manera sen
illa. Para validarla pre
isión de la síntesis, será ne
esario tener observa
iones de estrellas 
uyos parámetros sean
ono
idos de manera absoluta, y 
omparar 
on ellos las predi

iones basadas en los modelos.Esto es 
ompli
ado, puesto que los valores más pre
isos de [Fe/H], por ejemplo, disponibles enla literatura (a ex
ep
ión, tal vez, del Sol), se obtienen a partir de la 
ompara
ión de 
iertas líneasmedidas en alta resolu
ión 
on las sintetizadas por algún 
ódigo (por ejemplo Castelli&Kuru
z,2004), 
on lo que lo más que se podrá aseverar es la 
onsisten
ia de nuestro método 
on respe
toa otros.Para 
al
ular enton
es la in�uen
ia del interpolado y la inferen
ia en la determina
ión demetali
idades y demás, usaremos los espe
tros originales generados por PHOENIX, 
onvolu-
ionados a la resolu
ión nominal que usaremos en LIRIS (R = 2500); a éstos les añadiremos unaestima
ión del error observa
ional: primero 
onsiderando que este es homogéneo frente a λ, y
on una amplitud del 1% y el 5%, representativos de señales a ruido entre 20 y 100, el rangoen el que se moverán nuestras observa
iones. Posteriormente simularemos también las desvia-
iones introdu
idas por el pro
eso de 
alibra
ión, que al igual que ne le 
aso del TNG, estarándominados por el error en la 
orre

ión de la absor
ión telúri
a (�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 inferen
ias 
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 diferen
ias 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 estima
iones de la in
ertidumbre se en
uentran en la se
. B.3).La tabla 2.7 
ontiene las desvia
iones estándar (S) de las diferen
ias entre los parámetrosinferidos y los 
orrespondientes al modelo original y la σ del mejor ajuste gaussiano (panel dere
hode la �g. 2.41, por ejemplo). Se 
omprueba que la estima
ión más realista del error se sitúaentre las otras dos; la temperatura y la gravedad super�
ial, que modi�
an 
ara
terísti
as másgenerales de los espe
tros (la forma del 
ontinuo y la profundidad de todas las líneas mole
ulares,por ejemplo) serán bajas, pues el error promedio estará 
er
a del 1%, mientras que la metali
idad,que depende más fuertemente de la forma de las bandas de CO, zona en la que la 
alibra
ión espeor, está más próxima en pre
isión a un espe
tro de señal a ruido ∼ 20.Podemos 
omparar estos errores, por ejemplo, 
on otros valores típi
os de la literatura. Así,Meléndez et al. (2008) 
al
ulan metali
idades, gravedades super�
iales, temperaturas y abundan-
ias para diversos átomos, entre los que se en
uentra algún elemento alfa (usaremos estos últimos
omo estima
ión de los errores en [α/H]) para una muestra de gigantes del dis
o, utilizando paraello espe
tros
opía 
on R = 60000 − 80000. Las in
ertidumbres de su análisis son:
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Figura 2.40: Error promedio aso
iado a la redu

ión de LIRIS. Comparar 
on la �g. 2.11.Tabla 2.7: Desvia
ión estándar (S) y σ del mejor ajuste de la diferen
ia entre la inferen
ia 
on BIQUINI y elmodelo de entrada en fun
ión del modelo de error observa
ional.
∆(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 pre
isiones 
omparables utilizando para elloespe
tros de mu
ha menor resolu
ión en el infrarrojo, aunque de nuevo es 
onveniente re
al
arque este análisis no tiene en 
uenta los errores aso
iados a la síntesis espe
tral.



64 Espe
tros
opía del interior galá
ti
o 2.62.6.4 Con
lusionesEn la se

ión anterior se ha demostrado que BIQUINI es 
apaz de invertir los parámetros físi
osaso
iados a un espe
tro similar a los que obtendremos 
on LIRIS 
on una pre
isión 
omparablea estudios a mu
ha mayor resolu
ión. Además, el 
ódigo presenta una serie de ventajas, 
omo laposibilidad de examinar las distribu
ión posterior marginalizada (ver por ejemplo la �g. B.8), enla que hay 
ontenida gran 
antidad de informa
ión: máximos se
undarios, inferen
ias demasiado
er
anas 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 ne
esario todavía 
ompletar unaserie de tareas:- Redu

ión y 
alibra
ión de espe
tros: Aunque las observa
iones 
on LIRIS ya han sidorealizadas en su mayor parte (a lo largo de dos 
ampañas de observa
ión, un total de 5no
hes de teles
opio) y disponemos de una muestra de gigantes de más de 150 objetos, parapoder usar estos espe
tros 
omo entrada para BIQUINI es ne
esario a�nar el pro
eso de
alibra
ión. Al 
ontrario que al medir an
huras equivalentes, en las que la forma general del
ontinuo no modi�
a los resultados, al 
omparar todo el espe
tro 
on un modelo sinténti
oes ne
esario garantizar que no hay ningún efe
to sistemati
o que, por ejemplo, puedamodi�
ar la pendiente de nuestras observa
iones. Son parti
ularmente 
ríti
os en este
aso un 
orre
to alineado de la rendija y una buena estima
ión de la refra

ión diferen
ialatmosféri
a.- Síntesis a alta resolu
ión: Para que los modelos de PHOENIX sean 
omparables 
on larealidad a nuestra resolu
ión, es ne
esario sintetizar de nuevo la malla 
on un paso enlongitud de onda mu
ho menor que el disponible en los modelos de GAIA (que es de 2
◦A). BIQUINI es independiente de éstos, por lo que sería perfe
tamente posible utilizaren su lugar otros modelos (
omo los de Castelli&Kuru
z, 2004) o in
luso un 
onjuntosu�
ientemente amplio de observa
iones 
alibradas (
omo las de Cenarro et al. 2001).Otra de las ventajas aso
iadas a la inferen
ia bayesiana, es que es posible 
omparar laade
ua
ión de 
ada una de estas posibles librerías de 
ompara
ión a través de la eviden
ia(ver la se
. B.1), 
on lo 
ual no solo se obtiene informa
ión sober las observa
iones, sinotambién sobre los propios modelos.
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Figura 2.41: Diferen
ias entre los valores inferidos (i) y los utilizados para sintetizar los nodos de la malla dePHOENIX para el modelo de error de 
alibra
ión de la �g. 2.40. Las barras de error representan los intervalosde 
on�anza 1σ de la inferen
ia. En los histogramas, la línea de trazos es el mejor ajuste gaussiano.



3Estudio fotométri
o del interior de la VíaLá
teaEn este 
apítulo utilizaremos la informa
ión fotométri
a que nos ofre
en 
artogra�ados 
omoUKIDSS o GLIMPSE para inferir propiedades generales de la estru
tura 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 extin
ión infrarroja a bajas longitudes galá
ti
as.Una vez que sabemos 
ómo afe
ta 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 
ara
terizar las estru
turas allí presentes, prin
ipalmente la barra.Parte de los resultados expuestos en este 
apítulo se re
ogen también en Cabrera-Lavers etal. (2008), y al igual que en el 
apítulo 2, las herramientas aquí desarrolladas nos permitiránsele

ionar sobre los 
atálogos anteriormente 
itados los objetivos a observar 
on EMIR 
omoparte del proye
to GALEP. 3.1 Introdu

iónEl estudio de la estru
tura interna de la Vía Lá
tea siempre ha estado entorpe
ido por la 
re
ientedensidad de material que nos en
ontramos al a
er
arnos al 
entro de la Galaxia. La mayorpresen
ia de materia interestelar ha
e que la extin
ión 
rez
a exponen
ialmente y el alto númerode estrellas por grado 
uadrado ha
e que llegue a ser imposible separarlas espa
ialmente 
on laresolu
ión típi
a de los observatorios terrestres e in
luso espa
iales.Para superar el primero de estos impedimentos, se re
urre al uso de longitudes de onda largas,infrarrojo 
er
ano, medio y lejano, radio, et
. para las que el medio interestelar es mu
ho 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 fra

ión de luz pro
edente deéstas que re
ibimos será menor. Por esto, la solu
ión lógi
a del problema es re
urrir al infrarrojomedio y 
er
ano, regímenes en los que a la vez que la extin
ión no es tan grave la radia
ión esmayoritariamente estelar.El problema de la alta densidad de objetos se resuelve 
on la 
ombina
ión de teles
opios



68 Estudio fotométri
o del interior de la Vía Lá
tea 3.1mayores y dete
tores 
on mayor número de píxeles (siendo éstos, a su vez, de menor tamaño); amedida que el diámetro de los espejos 
re
e, es posible al
anzar señales a ruido mayores sobrepíxeles 
on un tamaño angular más pequeño. Esto aumenta la resolu
ión espa
ial (lo que nospermite estudiar zonas más pobladas), hasta que se al
anza el límite que impone la atmósfera através del seeing, momento en el que es ne
esario re
urrir a té
ni
as de ópti
a adaptativa o biena observatorios espa
iales. Además, 
on la evolu
ión de los diferentes 
artogra�ados infrarrojos(
omos los des
ritos en la introdu

ión) tenemos a

eso a datos fotométri
os, su
esivamente másprofundos, 
ubriendo grandes áreas de la Galaxia, de manera que es posible estudiar la estru
turaa gran es
ala de ésta.Para esto nos serviremos de los diagramas 
olor-magnitud (DCM), una representa
ión bidi-mensional de datos fotométri
os en la que las abs
isas se es
alan 
on un 
olor (la diferen
ia enmagnitud de dos �ltros diferentes) y las ordenadas 
on una magnitud.En uno de estos diagramas, una determinada pobla
ión estelar se desplazará ha
ia 
oloresmás rojos en fun
ión de la extin
ión interestelar (que es más severa en los �ltros azules) yha
ia magnitudes mayores debido a un efe
to 
ombinado de ambas (pues las dos atenúan laluz emitida). Para romper esta degenera
ión y diferen
iar los efe
tos de ambos fenómenos, esne
esario 
ono
er de manera más o menos exa
ta la fun
ión de luminosidad de las estrellas queestamos interesados en estudiar y además ésta ha de ser 
onstante en las es
alas en las que nosmovemos. Este tipo de estrellas se 
ono
en habitualmente 
omo 
andelas estándar, y de entrelas posibles (RR-Lyrae, variables Cefeida, et
.) es
ogeremos, por su estabilidad, abundan
ia ydistribu
ión homogénea, las gigantes K.3.1.1 El método de las gigantes KUna vez que una estrella ha abandonado la se
uen
ia prin
ipal, tras haber 
onsumido el hidrógenoen su nú
leo, si su masa es lo su�
ientemente alta (M > 2.5M⊙) es 
apaz de en
ender el 
i
lo de
ombustión de helio en su nú
leo. Dependiendo de su metali
idad, 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 metáli
o 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 o
urredurante un tiempo largo. Si la pobla
ión padre es grande, la densidad estelar en este grumo rojoserá alta. Además, dado que se trata de un área relativamente pequeña del espa
io de parámetros
olor-magnitud, la fun
ión de luminosidad de las gigantes K será muy estre
ha, postulando suuso 
omo 
andelas estándar.A partir de una muestra sele

ionada sobre el 
atálogo Hippar
os (y por lo tanto 
on medidasde paralaje), Alves (2000) en
ontró que las gigantes K tenían una magnitud absoluta promedio
< MK >= −1.61 ± 0.03 mag, sin eviden
ia de que hubiese una dependen
ia 
on la metali
idaden el rango −0.5 < [Fe/H] < 0. Posteriormente, sobre una muestra de 
úmulos abiertos yglobulares, Gro
holski & Sarajedini (2002) en
ontraron que < MK >= −1.62 ± 0.06 mag y su
olor intrínse
o (J−K)0 = 0.597±0.003 mag, sin en
ontrar de nuevo rela
ión 
on la metali
idado 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 
er
anas (Pietrzy«ski et al. 2003), aunquelos autores en
uentran 
ierta dependen
ia de la magnitud en J 
on la metali
idad, de manera
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ión 69que:
(J − K)0 = (0.09 ± 0.03) · [Fe/H] + cte (3.1)Con posterioridad, van Helshoe
ht & Groenewegen (2007) analizando una muestra de 
ú-mulos abiertos en
ontraron 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 
ál
ulos de Alves (2000) (
on unanueva estima
ión de los paralajes de Hippar
os), obteniendo < MK >= −1.54 ± 0.04 mag yun nuevo 
omportamiento estable 
on la metali
idad y la edad. Las iso
ronas de Bonatto et al.(2004) en el sistema fotométri
o de 2MASS en
uentran que las gigantes del grumo rojo debentener (J − K)0 = 0.75.A lo largo de este estudio supondremos que la fun
ión de luminosidad de las estrellas delgrumo rojo en el sistema fotométri
o de 2MASS 
umple MK = −1.54 ± 0.04 mag y (J −
K)0 = 0.7 ± 0.05 (López-Corredoira et al. 2002). Los 
olores intrínse
os (J − H)0 = 0.57 y
(H −K)0 = 0.15 están extraidos de Allen's Astrophysi
al Quantities y transformados al sistemafotométri
o de 2MASS según Carpenter (2001); asumimos para estos valores también el errortípi
o de ±0.05 mag. Estos valores están en 
on
ordan
ia 
on las estima
iones más re
ientes deStraiºys & Lazauskait
e (2009).Aunque en puridad asumir que la fun
ión de luminosidad es una delta de Dira
 no es realistay di
ha fun
ión es más difusa, la diferen
ia entre utilizar esta aproxima
ión y una gaussiana 
on
σ = 0.3 mag (más pare
ido a lo que se puede ver en el panel izquierdo de la �g. 3.1) es muybaja (en torno a un 2% en las determina
iones de distan
ia, Cabrera-Lavers 2005).Estas estrellas, además, 
onforma la pobla
ión de gigantes más abundante (Hammersley etal. 2000); esto unido a la 
onstan
ia de su fun
ion de luminosidad, impli
a que -tal 
omo seapre
ia en el panel izquierdo de la �g. 3.1- su densidad en el espa
io de parámetros (en este 
aso
olor y magnitud) será la mayor fuera de la se
uen
ia prin
ipal.El 
olor y la magnitud que una estrella presenta en un DCM dependerán, además de susvalores intrínse
os, de la distan
ia y la extin
ión que afe
ten 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 distan
ia (en parse
s) y Ai la extin
ión en la banda i. El efe
to 
onjunto deambos fa
tores ha
e que, a lo largo de una línea de visión, las estrellas se desplazen ha
ia abajo ya la dere
ha, pues la extin
ión de
re
e 
on la longitud de onda. De esta manera, un DCM de undeterminado 
ampo 
on unas 
oordenadas galá
ti
as (l,b) sería la superposi
ión de numerososdiagramas similares a los del panel izquierdo de la �g. 3.1 a diferentes distan
ias. Si esto lounimos a la predominan
ia del grumo rojo entre las gigantes, el resultado es la apari
ión de unaprominente traza diagonal (
omo se apre
ia en el panel dere
ho de di
ha 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 extin
ión (Cardelli et al. 1989, Fitzpatri
k&Massa 2009, Goslinget al. 2009) asumen que en el infrarrojo 
er
ano se 
umple que Aλ = f(λ−α). Si esto es así, se
umplirá 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 fun
ión de (λJ/λK)−α. Según esto,
ono
ida la posi
ión de una gigante del grumo rojo sobre un DCM (lo que es posible dada la
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.1

Figura 3.1: Izqda.: DCM derivado de los datos de Hippar
os; el re
uadro mar
a la posi
ión de las gigantes delgrumo rojo. D
ha.: Diagrama �
ti
io (generado a partir del panel izquierdo) mostrando 
ómo la superposi
ión alo largo de la línea de visión de diferentes estru
turas, a diferentes distan
ias y extin
iones, provo
a la apari
iónde una franja dominada por estas gigantes (
omparar 
on la �g. 3.6).
onspi
uidad de éstas), podremos derivar de su 
olor la extin
ión interestelar que la afe
ta; 
onella y la magnitud aparente, a través de la e
. 3.2, la distan
ia 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 distan
ia, nos permitirán enton
es mapear ladensidad estelar a lo largo de diferentes líneas de visión, de manera que se pueden inferir diferentesestru
turas que 
onforman la Vía Lá
tea.3.1.2 Cartogra�ados de la Vía Lá
tea en el infrarrojo 
er
anoComo hemos visto en la introdu

ión, la astronomía tiene una larga historia de 
artogra�ados
elestes, siempre mar
ada por los avan
es té
ni
os en la adquisi
ión y alma
enamiento de datos.Con los avan
es re
ientes en te
nología infrarroja, en la última dé
ada gran 
antidad de datosen este régimen de longitudes de onda se han he
ho públi
os. Aquí des
ribimos 
on más detalleslos más relevantes para el trabajo a realizar.2MASS2MASS (Two Mi
ron 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 teles
opios automáti
os de 1.3m en Cerro Tololo y Arizona.Llevado a 
abo entre 1997 a 2001, el resultado �nal -entre otros produ
tos- es un 
atálogode fuentes puntuales 
on ∼300 millones de fuentes distribuidas en todo el 
ielo, observadas y
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idas de manera homogénea. Las magnitudes límite nominales (
ontabilizadas 
omo unadete

ión de 10σ) son 15.8 en J, 15.1 en H y 14.3 en Ks.La 
ombina
ión del tamaño de teles
opio y de píxel (se utilizaron dete
tores de 256x256elementos de resolu
ión) ha
en que 2MASS tenga una resolu
ión espa
ial de 2”. Como se verámás adelante, en las zonas internas de la Vía Lá
tea la densidad de fuentes es tal que mu
hasve
es el fa
tor que limita la magnitud límite es la resolu
ión espa
ial, pues será la que nos indiquehasta dónde es 
apaz el teles
opio de separar dos fuentes.Durante mu
ho tiempo, éste ha sido el 
artogra�ado infrarrojo de referen
ia, y ha tenido granreper
usión en la 
omunidad 
ientí�
a. En 2009, el artí
ulo que des
ribe el 
atálogo 
ompletotiene más de 800 referen
ias, y 
on sus datos se han publi
ado al menos 3100 trabajos1.TCS-CAINEl úni
o programa de tiempo no EEUU del satélite WIRE (Wide Field Infrared Explorer),
uyo IP era Fran
is
o Garzón, pretendía usar las 
apa
idades en el infrarrojo medio del mismojunto 
on observa
iones en infrarrojo medio desde tierra para estudiar la estru
tura del dis
ogalá
ti
o. Con el temprano fallo en vuelo del satélite se trun
ó el desarrollo del proye
to, pero envista de los resltados preliminares del trabajo se de
idió 
ontinuar 
on las observa
iones desdetierra, utilizando el teles
opio Carlos Sán
hez (1.52m) y la 
ámara CAIN (un array infrarrojo
on 256x256 elementos de 1" de resolu
ión).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 teles
opio mayor y también mayores tiempos de exposi
ión, se al
anzamás profundidad que en 2MASS. Pero además, dado que la resolu
ión espa
ial 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: Distribu
ión de los apuntados de TCS-CAIN.GLIMPSEGLIMPSE (Gala
ti
 Lega
y Infrared Mid-Plane Survey Extraordinaire, Benjamin et al. 2003)observó ini
ialmente los dos ter
ios 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 ha
en 
onstar en su abstra
t.
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o del interior de la Vía Lá
tea 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 espa
ial del 
artogra�ado hasta el
entro de la Vía Lá
tea y zonas 
on |b| < 3◦.Ofre
e una resolu
ión espa
ial de ∼ 1.2”, y su 
obertura abar
a las partes más externas dela barra, el anillo mole
ular y las zonas internas de los brazos espirales, lo que 
ubre sus dosprin
ipales objetivos 
ientí�
os: estudiar la estru
tura interna de la Vía Lá
tea y los pro
esos deforma
ión estelar que en ella se produ
en.La 
ompletitud se al
anza 
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 fa
tor dominante será la 
onfusión de fuentes. GLIMPSEofre
e una pre
isión astrométri
a de ∼ 0.1”, y los errores fotométri
os son menores de 0.2 magpara el 80% de las dete

iones, aunque en las bandas más azules este por
entaje aumenta hastael 99%.UKIDSSUKIDSS (UKIRT Infrared Deep Sky Survey, Lawren
e et al. 2007) es un mapeado infrarrojo delhemisferio norte 
eleste llevado a 
abo 
on el teles
opio inglés UKIRT de 3.8m situado en Hawaii.El instrumento elegido es WFCAM, un sistema de 4 dete
tores Hawaii-II de 2048x2048 píxeles,que ofre
en una 
obertura espa
ial de 0.21 grados 
uadrados 
on una resolu
ión de 0.21" porpíxel. La inten
ión de UKIDSS es 
onvertirse en el su
esor de 2MASS y ofre
er una 
ontrapartidainfrarroja al mapeado ópti
o Sloan.Uno de los 
in
o programas que lo 
omponen está espe
í�
amente orientado al estudio delplano de la Vía Lá
tea: UKIDSS-GPS (UKIDSS Gala
ti
 Plane Survey, Lu
as et al 2008). Con187 no
hes de observa
ión previstas a lo largo de 7 años permitirán a este 
atálogo 
ubrir 1868grados 
uadrados, 
on −5◦ < b < 5◦. El tamaño del teles
opio junto 
on la alta resolu
iónespa
ial ha
en que las magnitudes límites nominales (una dete

ión de 5σ, que se 
orresponde
on 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 edi
ión delos datos (DR4), publi
ada a prin
ipios 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 se

iones.
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tura galá
ti
a a partir de la fotometría 733.2 Estru
tura galá
ti
a 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 distan
ia a lo largo de la línea de visión, pudiendo así estudiar
ómo varía la densidad de las mismas en diferentes zonas de la Galaxia, gra
ias a la amplia
obertura espa
ial que de la misma ofre
en los 
artogra�ados anteriormente des
ritos.Para poder ha
er esto, ne
esitaremos resolver dos problemas:- Cál
ulo de la magnitud límite. Dado que, 
omo hemos visto, la magnitud más débil observ-able dependerá de las 
oordenadas galá
ti
as del 
ampo en 
uestión, es ne
esario derivarlade manera independiente para 
ada apuntado, para así 
ono
er los límites de validez denuestros resultados.- Determina
ión de la traza de las gigantes. Será ne
esario aislarlas, en la medida de lo posi-ble, de otras pobla
iones, para que las extin
iones y distan
ias derivadas no estén afe
tadaspor la dispersión en magnitud y 
olor que provo
aría la introdu

ión 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 
ara
terizará 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 o
asiones nos referiremos a 
ampos en el plano galá
ti
o,es de
ir, 
on bn=0◦, está será la latitud galá
ti
a por defe
to, y la omitiremos del texto.3.2.1 Cál
ulo de la 
ompletitudLa 
ompletitud es una medida por
entual del número de estrellas que se pueden medir en unadeterminada imagen respe
to al número real, dete
table 
on un teles
opio ideal. Por lo gen-eral dependerá de las 
ondi
iones de observa
ión: visibilidad de la no
he, tamaño del teles
opio,tiempo de exposi
ión, et
., y nos di
e hasta qué valor de magnitud nuestros datos son representa-tivos de la distribu
ión de estrellas subya
ente, es de
ir, nos propor
ionará una estima
ión de lamagnitud límite al
anzada, que no ne
esariamente ha de 
oin
idir 
on la nominal del instrumentoCon un 
atálogo su�
ientemente profundo 
omo UKIDSS en teoría es posible llegar a dete
targigantes rojas hasta el 
entro galá
ti
o. No obstante, a medida que nos movemos ha
ia el interiorde la Galaxia, los fa
tores dominantes en la magnitud límite son dos: la densidad espa
ial delas fuentes y la extin
ión interestelar. La primera es su�
ientemente grande 
omo para queel teles
opio no tenga la resolu
ión espa
ial ne
esaria para separar todos los emisores. Comola distribu
ión espa
ial de estrellas depende de las 
oordenadas galá
ti
as, variará 
on 
adaapuntado, al igual que la extin
ión interestelar; a pesar de que trabajamos en el infrarrojo 
er
ano,la densidad de polvo es lo su�
ientemente alta 
omo para que se haga notar, parti
ularmente enlas longitudes de onda más 
ortas.Para 
al
ular la 
ompletitud real, podemos suponer -en una primera aproxima
ión- que dadauna línea de visión determinada, la densidad estelar es 
onstante 
on la distan
ia. Dado quenuestro teles
opio imagina un determinado ángulo sólido, el número de estrellas visibles debería
re
er aproximadamente 
on la distan
ia al 
ubo.Si suponemos también que la magnitud media de las estrellas es 
onstante 
on la distan
ia,al representar el número de estrellas por intervalo de magnitud, la rela
ión 
úbi
a debería 
on-servarse. A la vista de un histograma 
omo el de la �g. 3.3, vemos que esto su
ede en un rango
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.2amplio de magnitudes; podemos ha
er un ajuste 
úbi
o en éste (15 < m < 18, por ejemplo), quenos permitirá prede
ir 
uántas estrellas deberían ser visibles 
on magnitud mayor. Comparandoeste valor predi
ho 
on el real, podemos determinar la magnitud a la que la 
ompletitud de
aepor debajo de un determinado umbral, que a lo largo de este estudio 
onsideraremos en el 80%.

Figura 3.3: Distribu
ión del número de estrellas por intevalo de magnitud para l=30◦, b=0◦. La línea rojarepresenta el mejor ajuste 
úbi
o, y el trazo verti
al el valor al que la 
omletitud de
ae al 80%.Dado que podemos 
al
ular este valor límite de manera sen
illa, es posible 
omprobar a priorisi las estru
turas que nos interesa estudiar son visibles, y en qué 
ondi
iones, usando UKIDSS.Para ello ne
esitamos primero un valor para la extin
ión interestelar. Usaremos AK = 2 a 6kpc,que es representativo del valor medio a esa distan
ia. Aunque se pueden produ
ir varia
ioneslo
ales, nos servirá para ha
er una primera estima
ión. 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 galá
ti
o y la segunda de ∼ 23◦ (de a
uerdo 
on los valores de Cabrera-Lavers et al.2008), sabremos a qué distan
ia se sitúan en fun
ión de la línea de visión, y dando por sentadauna extin
ión, 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 
on
lusiones. 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 extin
ión es mu
ho más severa en él (unas 2.5 ve
es mayor que en K), y por lo tanto lasgigantes apare
erán más débiles que a longitudes de onda mayores. De he
ho podemos ver quepara los 
ampos más internos, las estrellas de la barra pueden 
aer ya fuera de la 
ompletitud.Aunque en prin
ipio estarían por en
ima del umbral del 80%, hay que tener en 
uenta queposibles desvia
iones en la extin
ión harían ya estas estrellas invisibles ante nuestro 
atálogo, loque o
urrirá en algunos 
ampos, dado que hemos asumido AK = 2 y 
omo veremos más adelante,la densidad de material interestelar varía mu
ho en el interior galá
ti
o.
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Figura 3.4: Completitud de UKIDSS en fun
ión de la longitud galá
ti
a en J (izqda.) y K (d
ha.). La línea
ontinua mar
a 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 respe
tivos semiejes mayores.Comparar 
on los valores nominales de la se
. 3.1.2.También podemos 
omprobar que la magnitud límite tiene una varia
ión aproximadamentelineal 
on la longitud galá
ti
a, 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 típi
o del intervalode magnitud utilizado en los histogramas es de 0.08). Vemos que prin
ipalmente debido a lavaria
ión en el número de fuentes por grado 
uadrado, a medida que nos a
er
amos al 
entrogalá
ti
o perdemos un 
uarto de magnitud 
ada diez grados.3.2.2 Determina
ión de la traza de las gigantesCalibra
ión 
ruzada UKIDSS-2MASSAunque las magnitudes de UKIDSS disponibles para la 
omunidad ya se han 
onvertido alsistema fotométri
o de 2MASS, las e
ua
iones de transforma
ión se han 
al
ulado para regionesde baja extin
ión, por lo que es posible que persistan 
iertas diferen
ias entre ambos sistemaspara regiones de baja latitud galá
ti
a, en las que los efe
tos del medio interestelar son másseveros (Hodgkin et al. 2009).Dado que para nuestros 
ál
ulos utilizaremos 
olores, que se verían más seriamente afe
tadospor estas posibles diferen
ias de magnitud, garantizar la uniformidad en la 
alibra
ión fotométri
ade los datos es importante.Para ello realizamos un emparejamiento, en 
ada uno de los apuntados (l,b), de las estrellas
omunes entre los datos de UKIDSS y 2MASS y 
al
ulamos 
uál es la diferen
ia media enmagnitud para 
ada �ltro. Para 
ada línea de visión 
al
ulamos el histograma de la �g. 3.5,y ajustamos una gaussiana a su parte 
entral, de la que obtenemos la diferen
ia en magnitudmedia y la desvia
ión. Como se puede apre
iar en el grá�
o, la distribu
ión de < m2M − mUK
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.2presenta una asimetría estadísti
a positiva, por lo que estimadores 
omo la media o la medianaestarán sesgados ha
ia valores grandes; realizando el ajuste des
rito minimizamos este efe
to.

Figura 3.5: Izqda.: Diferen
ia en magnitud para los tres �ltros infrarrojos entre 2MASS y UKIDSS en l=30◦.D
ha.: Misma diferen
ia, extendida a todas las líneas de visión. Las barras de error mar
an la dispersión delhistograma en 
ada 
ampo, no los errores de medida aso
iados a < m2M − mUK >. En ambos 
asos la línea detrazo negro mar
a el �ltro J, la de trazo rojo el �ltro H y la de trazo verde K.A partir de las diferen
ias en 
ada línea de visión podemos 
al
ular un 
oe�
iente de 
orre

iónmedio para el interior galá
ti
o, junto 
on una desvia
ión que nos dará idea de las diferen
ias demagnitud entre apuntado y apuntado (una vez 
orregidos de la diferen
ia media) y que tendrárelevan
ia a la hora de 
al
ular 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 
ál
ulos des
ritos a 
ontinua
ión habránsido 
orregidas del 
orrespondiente ∆(m) 
al
ulado para 
ada apuntado.Posi
ión en el DCMComo se ha dis
utido 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 re
orre diagonalmente por en
ima de la man
ha triangularde las enanas. Pero dependiendo prin
ipalmente de la extin
ión presente a lo largo de la línea devisión, la geometría de la traza se puede volver más 
ompleja, y enanas muy enroje
idas llegana entrar en esta zona, por lo que la separa
ión de ambas 
omponentes se vuelve más 
ompli
ada(panel dere
ho de la �g. 3.6).El primer paso en la determina
ión de la traza será el de eliminar, en la medida de lo posible,la 
ontamina
ión de las enanas. Para ello nos servimos del modelo SKY (Wains
oat et al. 1992)
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Figura 3.6: Ejemplo de diagramas 
olor-magnitud en los que se apre
ia 
laramente la traza de las gigantes delgrumo rojo y el efe
to de la extin
ión sobre ésta (en l=24◦ la absor
ión interestelar es mayor).para obtener una primera extima
ión de la extin
ión. Los autores modelan la extin
ión en unintervalo de distan
ia D + δD 
omo:
δAλ(R, z) =

{

Aλ0 · exp
(

−R−R0
hd

− |z|
hzd

)

R < Rmax

0 R > Rmax

(3.6)Donde Aλ0 es la absor
ión por unidad de distan
ia en la ve
indad solar, hd y hzd son lalongitud y altura de es
ala del dis
o, R0 es el radio gala
to
éntri
o del Sol y Rmax el radiomáximo del dis
o, 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 
al
ular la varia
ión de la extin
ión 
on la distan
ia a lo largo de la líneade visión:
Aλ(d) =

∫ d

0
δAλ(R, z)dD (3.7)Dado que todos nuestros 
ampos se situan ha
ia el 
entro galá
ti
o, nos será imposible llegaral límite físi
o de la Galaxia, y por lo tanto la última de las 
onstantes (Rmax) es irrelevante.Cono
ida la extin
ión a lo largo de una línea de visión, podemos derivar la traza que o
uparíaun determinado tipo estelar en el DCM en fun
ión de su distan
ia. Dado que estamos interesadosen las gigantes K, los tipos espe
trales que mar
arán las fronteras de nuestro estudio son gigantesK0 y M0; 
onsiderando una determinada luminosidad para estas estrellas (también de Wains
oatet al. 1992), obtenemos las trazas visibles en la �g. 3.7.
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tea 3.2

Figura 3.7: DCM de l=30◦; 
on línea 
ontinua las trazas de una gigante K0 (izquierda) y M0 (dere
ha); el
omportamiento verti
al de éstas para K>16 se debe a que el modelo de Wains
ot al
anza el �nal del dis
o y porlo tanto la extin
ión se mantiene 
onstante. Con trazo dis
ontinuo los límites de 
ompletitud en K (horizontal) yJ (obli
ua).Como se puede apre
iar en ella, a medida que nos movemos ha
ia magnitudes más débiles (y
olores más rojos), la traza de las gigantes K atraviesa la frontera prevista por el modelo paralas gigantes M0. Esto es así porque la extin
ión real es mayor que la predi
ha, y es ne
esario
orregir estos efe
tos para 
ada 
ampo (normalmente utilizando la 
urva de extin
ión modeladapara una región más interna, que tendrá un AK mayor), intentando evitar en la medida de loposible que el uso indis
riminado del modelo de Wains
oat deje fuera de la región de estudioparte de la traza de las gigantes (
omo o
urriría en este 
aso para las estrellas 
on J − K > 4).La 
onspi
uidad de di
ha traza nos permite realizar estas modi�
a
iones ad ho
 del modelosin miedo a una pérdida de rigor, puesto que sólo se trata de un primer �ltro, 
uyo úni
o objetivoes minimizar la presen
ia de enanas en la muestra a analizar y que no tendrá mayor relevan
iaen el análisis posterior de los datos.En la �g. 3.6 vemos también 
ómo la extin
ión ha
e que la dire

ión de la traza 
ambie 
onla magnitud. En la se
. 3.1.1 se ha visto que ne
esitamos 
al
ular 
on la mayor exa
titud posiblela 
urva (J − K,mK) para estas estrellas; la manera natural de ha
erlo 
onsiste en dividir elDCM en intervalos de magnitud, y para 
ada uno de ellos 
omprobar en qué 
olor en
ontramosel máximo de la distribu
ión de gigantes. Si suponemos -en primera aproxima
ión- que el an
hode la región delimitada por las trazas de una gigante K0 y una M0 es 
onstante, la proye

ión dela misma sobre la horizontal será propor
ional al 
oseno del ángulo que forme 
on el eje J − K.Dado que la extin
ión ha
e que el ángulo de la traza respe
to al eje J−K sea menor, el resultadoes que la proye

ión de la traza será más an
ha a medida que aumente AK , introdu
iendo unmayor error en nuestra determina
ión.
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a a partir de la fotometría 79Podemos minimizar este efe
to 
on un 
ambio de 
oordenadas. Como se puede apre
iar en la�g. 3.8, aunque la predi

ión teóri
a del modelo de Wains
oat no se ajuste a la realidad (
on unaextin
ión mu
ho mayor) al menos la traza predi
ha 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 proye

ión 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 Wains
oat para las gigantes K2(línea 
ontinua verde), las fronteras de la sele

ión (líneas de trazos verdes), el nuevo eje de 
oordenadas (X, Y )elegido para 
al
ular el máximo (líneas rojas) y el intervalo analizado (
ru
es rojas). D
ha.: Diferen
ia en loshistogramas de J −K (trazo negro) y X (trazo rojo). Se puede apre
iar 
omo en la nueva proye

ión el máximode la distribu
ión es más visible.Así, el pro
edimiento para determinar la posi
ión del máximo de la distribu
ión de las gigantesserá:1. Es
ogemos un punto a lo largo de la traza ini
ial, en este 
aso la de�nida por el modelo deWains
oat, 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. Sele

ionamos todas las estrellas que además de tener 
olores y magnitudes 
omprendidosentre los de una gigante K0 y una M0 (enroje
idas según el modelo asumido) 
umplan
Y0 < Y < Y0 + ∆Y0, donde ∆Y0 es un valor es
ogido de tal manera que 
umple dos
ondi
iones: engloba un intervalo de magnitud no menor de 0.1 (lo que evita los efe
tosde �u
tua
iones lo
ales a la vez que nos devuelve un número total de intervalos razonable)y al menos 
ontiene 500 estrellas (lo que minimiza el error estadísti
o 
ometido en ladetermina
ión del máximo, que será menor del 5%).3. Sobre un histograma de X 
al
ulamos el máximo de la distribu
ión, ajustando una fun
iónde la forma N(X) = A0 · exp

[

−0.5
(

X−A1
A2

)]

+ A3 + A4 ·X, que nos permite además teneren 
uenta la 
ontamina
ión que introdu
en las enanas enroje
idas y otras gigantes.4. Dado que el 
onteo de estrellas por intervalo de X debe seguir una estadísti
a de Poisson,asumimos que el error para 
ada intervalo del histograma será √
N , y 
on él generamos100 realiza
iones sintéti
as, para las que repetimos el ajuste anterior. De la distribu
ión demáximos (una vez deproye
tada sobre los ejes (J −K,mK)) obtenemos el error aso
iado ala medida.
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.2Los pasos anteriores se repiten hasta que se 
ubre todo el DCM, obteniendo una serie depuntos (mK , J − K)K2, 
on su error aso
iado, que mapean la distribu
ión 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 blan
o, la traza �nal 
on sus errores.La línea verde mar
a el produ
to de la primera itera
ión del método. La azul 
orresponde 
on la extin
ión delmodelo de Wains
oat.
An
huraHasta ahora hemos 
onsiderado 
omo las fronteras de nuestro análisis la posi
ión teóri
a que unagigante K0 y otra M0 o
uparían en el DCM a distan
ias y extin
iones 
re
ientes. Como hemosvisto, el número de estrellas visible 
re
e aproximadamente 
on la magnitud media al 
ubo. Lasgigantes de interés están más enroje
idas y son más lejanas que las enanas, por lo tanto, a igualmagnitud presentarán un 
olor más rojo. A medida que nos movemos ha
ia magnitudes mayores,la fra

ión de gigantes respe
to a éstas de
re
erá, puesto que empezarán a desapare
er en el �ltroJ (que al
anza antes su magnitud límite) y por lo tanto del DCM.Esto, unido 
on el he
ho de que a medida que las gigantes son más débiles la probabilidadde que una enana muy enroje
ida del dis
o entre en la zona de estudio aumenta, ha
e que, paragarantizar la máxima pureza posible en nuestra muestra �nal de estrellas, sea ne
esario re�narel 
ál
ulo de la zona que o
uparán las gigantes K2 en el diagrama.En los DCM aso
iados a la mayoría de las líneas de visión (
omo por ejemplo en los dela �g. 3.9), estas estrellas apare
en de manera 
onspi
ua en el espa
io (J − K,K). Si nosdesplazamos ha
ia magnitudes menores y 
olores más azules, la densidad de estrellas de
re
eapre
iablemente, hasta que nos sumergimos en la región de las enanas, en la que ésta vuelve a
re
er. Por el 
ontrario, si nos movemos a magnitudes más brillantes y 
olores más rojos, ladensidad de
re
e de manera 
ontinua. Podemos explotar este 
omportamiento de la distribu
iónestelar a nuestro favor.En lugar de utilizar tipos estelares estándar 
omo el K0 o el M0, para el 
ál
ulo de la regiónóptima sobre el DCM de�niremos dos tipos sintéti
os, 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 respe
tivamente. Estos valores son los su�
ientemente pequeños 
omo para permitiruna determina
ión pres
isa sin dilatar demasiado el tiempo de 
ál
ulo, que puede ser grandedependiendo de la densidad estelar del 
ampo en 
uestión. Dado que ya 
ono
emos la posi
iónque o
upa una gigante K2 en el diagrama en fun
ión de AK y la distan
ia d, podemos también
al
ular la que o
uparán estrellas del tipo T0 y T1, y 
on ellas el número N de dete

iones que
umplirán:
mT0

K < mK < mT1
K

(J − K)T0 < (J − K) < (J − K)T0
(3.9)Como se desprende de lo dis
utido 
on anterioridad, el número de estrellas N será una fun
iónmonótona 
re
iente 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 al
anza un mínimo antes de que T0 se empie
e a internar en laregión que o
upan las enanas, ∂N

∂dm
tendrá también un mínimo (puesto que la tasa de 
re
imientode N de
re
e ha
ia valores menores de densidad) que nos indi
ará el valor de dm para el quese han in
luido en la muestra la mayor 
antidad de gigantes sin estar todavía afe
tados por la
ontamina
ión 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) in
luso en aquellos 
ampos que,
omo veremos más adelante, presentan un enroje
imiento parti
ularmente alto, 
omo l = 24◦.La fra

ión de gigantes sele

ionadas tiene un máximo en torno al 80% y un mínimo del 45%en l = 13◦, el úni
o 
ampo en el que nuestra muestra no es mayoritaria; la media sobre todaslas líneas de visión es del 63%. Este he
ho 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 Estima
ión de la extin
ión a lo largo de la línea de visiónCon la e
. 3.2 es posible obtener, a partir de la 
urva (J − K,mK), la evolu
ión de AK 
on ladistan
ia, junto 
on su error aso
iado. Para ello sólo es ne
esario 
ono
er el fa
tor de es
ala AJK ,parámetro que también podemos determinar a partir de nuestros datos, asumiendo un modelode extin
ión. Usaremos el de Fitzpatri
k&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.: Cál
ulo del dm óptimo para el DCM 
orrespondiente a l = 30◦. Para 
al
ular el mínimo(mar
ado 
on la línea verti
al 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. D
ha.: Región sele

ionada sobre el DCM resultante (líneas de trazos blan
as), a partir de latraza de las gigantes extrapolada a todo el dominio en K (línea blan
a). La diferen
ia entre ésta y los valores de
mK y (J −K) determinados sobre el diagrama se debe al pro
eso de interpola
ión y extrapola
ión (ver apéndi
eA). Donde λ0 y kIR son dos 
onstantes, k(λ − V ) representa el 
o
iente de ex
esos 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 extin
ión en el �ltro V y la total (sele
tive tototal extin
tion).Los autores 
alibran además las 
onstantes de manera empíri
a, de tal forma que:
kIR = 0.349 + 2.087 · RV

λ0 = 0.507µm
(3.11)De lo anterior se desprende que si tenemos la extin
ión 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 pobla
ión estelar de magnitudes aparentes m1 y m2 y
olor intrínse
o (M1 − M2):
A1 − A2 = m1 − m2 − (M1 − M2) (3.13)Enton
es:

R12
23 =

m1 − m2 − (M1 − M2)

m2 − m3 − (M2 − M3)
= f(α) (3.14)
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tura galá
ti
a a partir de la fotometría 83Los 
olores intrínse
os, a pesar de estar expresados 
omo una diferen
ia de magnitudes ab-solutas, normalente son medidas independientes obtenidas por diferentes métodos (
omo losdes
ritos 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 se

iones anteriores, somos 
apa
es de extraer las gigantes K2 de undiagrama 
olor-magnitud, y 
ono
emos los 
olores intrínse
os para estas estrellas, por lo queseremos 
apa
es de invertir el valor de α a partir de la fotometría en tres �ltros de UKIDSSapli
ando la e
. 3.14, y 
on este parámetro 
al
ular el 
o
iente AJK ne
esario para la obten
iónde la 
urva (d,AK).Para esto sólo será ne
esario es
oger una 
ombina
ión de 
olores e introdu
irlos en la e
. 3.14.De las posibles, habrá una que minimi
e la in
ertidumbre 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 ex
esos de
olor promedio < m1 − m2 − (M1 − M2) > para diferentes líneas de visión 
on
luimos que la
on�gura
ión más ventajosa es RJH

JK , 
oe�
iente que usaremos preferentemente en los 
ál
ulos dese

iones posteriores.3.2.4 Distribu
ión de las estrellas a lo largo de la línea de visiónUna vez que 
ono
emos 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 distan
ia a la quese sitúan las estrellas de la traza de gigantes.Esto es así puesto que la fun
ión de luminosidad de estas estrellas se mantiene aproxima-damente 
onstante, y por lo tanto se 
umple que, para 
ualquier línea de visión, el modulo dedistan
ia 
orregido de extin
ión de una de ellas:
µe = mK − MK − (J − K) − (J − K)0

AJK − 1
(3.17)Y enton
es la distan
ia en parse
s:

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 fun
ión monótona 
re
iente de µ. De esta forma, 
ualquier sobredensidadque pueda haber a lo largo de la línea de visión apare
erá 
omo un pi
o en un histograma delmódulo de distan
ia (�g. 3.12).2Aunque para estos 
al
ulos se 
onsidera el modelo en 
uestión, las 
on
lusiones y el método son válidassiempre y 
uando se 
umpla que Aλ es una fun
ión de λ de la forma Aλ = a+ b ·f(λ), siendo a y b dos 
onstantesdes
ono
idas y f(λ) ley de poten
ias de λ de grado α de 
oe�
ientes 
ono
idos. La ley de extin
ión tradi
ional,en la que Aλ ∝ λ−β, está in
luida en esta familia de fun
iones.
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Figura 3.11: Extin
ión 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 apli
ando las e
ua
iones 3.2, 3.17 y 3.18. La traza dis
ontinua se 
orresponde 
on laextin
ión del modelo de Wains
oat. Se puede 
omprobar 
ómo el modelo tiende a infravalorar el valor de AK amedida que nos internamos en el plano galá
ti
o. 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 distan
ia 
orregido de extin
ión para dos líneas de visión. En l= 30◦ elnúmero de estrellas por intervalo de µe 
re
e de manera más o menos monótona, hasta que se al
anza el límite de
ompletitud, mientras que en l= 16◦ antes de llegar a este punto apare
e de manera 
onspí
ua 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 apre
ia en la �g. 3.12, para algunas de las líneas de visión el máximo, aso
iado eneste 
aso a la barra, apare
e de manera 
lara en el histograma de µe. Sin embargo para otras,
omo su
ede en l=30◦, por ejemplo, el máximo no apare
e o es difí
il de separar de la 
aída enel número de estrellas aso
iada al efe
to de la 
ompletitud que, por ser un límite en J y K, noes un 
orte limpio en µe, si no que presenta 
ierta 
aída aso
iada a que µe = f(J,K) y por lo
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tura galá
ti
a a partir de la fotometría 85tanto sus ejes de 
oordenadas no son paralelos.Para mejorar el 
ontraste de la supuesta sobredensidad respe
to a la evolu
ión del númerode estrellas de fondo 
on µe, podemos re
urrir a estudiar la varia
ión de dN/dµe. La derivadade la e
. 3.19 será a su vez la suma de una fun
ión exponen
ial y una re
ta; por esto, lasobredensidad se verá re�ejada 
omo un aumento 
laro de dN/dµe (a medida que el número deestrellas por intervalo de µe 
re
e) y una posterior 
aída (una vez se ha superado el máximolo
al). Consideraremos que se ha al
anzado el máximo 
uando dN/dµe se vuelva a sumir en elvalor medio, aso
iado a la varia
ión normal de las estrellas de fondo (ver �g. 3.13). Como seintuye en el panel dere
ho de esta �gura, el 
omportamiento de dN/dµe es 
omplejo, y mu
hasve
es apare
en varios puntos de 
orte, por lo que la determina
ión 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 distan
ia 
orregido de extin
ión para l= 27◦ y evolu
ión de dN/dµe 
on
µe. La línea verti
al mar
a en ambos grá�
os el máximo determinado sobre la derivada (
uando ésta 
orta denuevo el nivel medio, mar
ado por la línea horizontal de trazos en el panel dere
ho), que en este 
aso 
oin
ide 
onel obtenido mediante el ajuste de la e
. 3.19 (línea roja).
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.33.3 Resultados3.3.1 Comproba
ión del método sobre diagramas sintéti
osPara veri�
ar el 
orre
to fun
ionamiento del método expuesto, re
urrimos a los diagramas 
olor-magnitud generados por el 
ódigo de síntesis TRILEGAL (Girardi et al. 2005). TRILEGALnos permite espe
i�
ar un modelo galá
ti
o (dividido en bulbo, dis
o �no, dis
o grueso y halo),junto 
on una fun
ión ini
ial de masa y una 
urva de extin
ión, y a partir de estos parámetrosderiva un DCM arti�
ial en los �ltros de interés. Ha
emos la prueba para l= 16◦, espe
i�
andoque la extin
ión 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 galá
ti
o. Espe
i�
aremos también que nuestro
atálogo sintéti
o es 
ompleto hasta mK = 17.5, (en 
on
ordan
ia 
on lo expuesto en 3.4).

Figura 3.14: Izqda.: DCM para l= 16◦ sintetizado 
on TRILEGAL. La línea blan
a mar
a la posi
ión de latraza de las gigantes K re
uperada 
on nuestro método, y las de trazos la región que o
upan estas estrellas enel diagrama. D
ha.: Extin
ión derivada utilizando el método aquí des
rito (línea negra) y 
on la 
on�gura
iónutilizada por Cardelli y 
olaboradores en su modelo (línea verde), frente a la subya
ente en el diagrama sintéti
o(línea roja). La notable diferen
ia entre ambas está expli
ada en el texto.Como se puede apre
iar en la �g. 3.14, la traza extraída 
oin
ide notablemente 
on laposi
ión de las estrellas de tipo K2III en el diagrama. En 
uanto a la extin
ión en la bandaK, re
uperamos una 
urva (d,AK) que sigue la forma de la introdu
ida en el modelo pero que,sin embargo, pare
e infravalorarla de manerea notable. No obstante, esta diferen
ia depende
ompletamente del modelo asumido. TRILEGAL basa sus 
ál
ulos en los 
o
ientes Aλ/AV deCardelli et al. (1989). Según los autores, en el infrarrojo 
er
ano 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 
o
iente AJK presenta un valor�jo de 2.48. Asumiendo que la extin
ión sigue la expresión de FM09 de la e
. 3.10, obtenemospara estos datos que AJK = 3.02, lo 
ual, junto 
on pequeñas diferen
ias en la fun
ión deluminosidad de las gigantes K2 asumida, da 
uenta de la diferen
ia apre
iable en la �g. 3.14; en
ualquier 
aso, si asumimos los ingredientes de TRILEGAL (
oe�
ientes de extin
ión y fun
iónde luminosidad) 
omo propios, los resultados 
onvergen a los del modelo. Como se verá másadelante, la extin
ión de Cardelli et al. (1989) es in
ompatible 
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 sintéti
o de l= 16◦. D
ha.: 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 apre
iar la pureza de la muestra de estrellas re
uperada en la �g. 3.15. El his-tograma de MK presenta un pi
o 
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 pobla
ión 
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 pertene
en a esta 
lase, mientras que 
onforman el 60% del total de 
uerpos del 
ampo.Además, 
omparando el panel dere
ho 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 
oin
ide notablemente
on el sintéti
o, 
on la salvedad de que este último no in
luye la 
ontribu
ión de la barra deCabrera-Lavers et al. (2008), por lo que la amplitud de la sobredensidad de estrellas visible en
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o del interior de la Vía Lá
tea 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 re
eta de Vanhollebeke et al. (2009), tal y 
omo seapre
ia 
omparando 
on la misma medida pero ex
luyendo esta estru
tura de la síntesis.3.3.2 Extin
ión infrarroja en el interior de la Vía Lá
teaCurva de extin
iónAunque la visión tradi
ional del 
omportamiento de la materia interestelar asume que la ley querige la varia
ión de la extin
ión 
on la longitud de onda es universal (p. ej. Cardelli et al. 1989,Rieke & Lebofsky 1985), un 
re
iente número de trabajos (Nishiyama et al. 2006, Fitzpatri
k &Massa 2009, Gosling et al. 2009) apunta a que es posible que no sea así, y que el exponente de laley de poten
ias que liga Aλ y λ depende de las 
ondi
iones físi
o-quími
as del medio interestelary por lo tanto es sus
eptible de varia
iones espa
iales.Dado que a través del 
ál
ulo de RJH
JK podemos invertir el valor de este exponente α, lasvaria
iones de este último deberían tradu
irse en un 
omportamiento no uniforme del 
o
ienteen 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 a
er
amos al 
entro de la Galaxia, las 
ondi
iones delmedio interestelar podrían propi
iar un 
ambio en α y 
on él de RJH

JK . Si tomamos la magnitud K
omo un indi
ador de la distan
ia a lo largo de la línea de visión, en la �g. 3.16 podemos ver 
ómose 
omporta el 
o
iente de ex
esos de 
olor en fun
ión 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 
al
ula la media y la desvia
ión típi
a (de nuevo ajustando una gaussiana alhistograma, puesto que la asimetría de la distribu
ión movería la media o la mediana ha
ia valoresmenores de RJH
JK). Para las magnitudes más brillantes, el �ltro H (más an
ho) todavía satura,lo que provo
a grandes varia
iones en el valor medio del 
o
iente. Una vez que superamos esterégimen (aprox. a mK ∼ 12) RJH

JK se estabiliza en torno a 0.65. En el segundo 
aso, el 
o
iente semantiene más o menos 
onstante para todas las longitudes galá
ti
as, aunque se pueden apre
iartodavía varia
iones del orden del error de medida, apre
iables 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 in
ertidumbre en la determina
ión de los
olores intrínse
os de las gigantes K2, sino que representan los errores estadísti
os (aso
iados ala desvia
ión muestral) para 
ada 
onjunto de medidas de RJH
JK en 
onsidera
ión (
ada intervalode magnitud en el panel izquierdo y 
ada línea de visión en el dere
ho). Esto es así puesto quelas varia
iones en (J − K)0 y (H − K)0 apare
erán 
omo efe
tos sistemáti
os a lo largo de esteanálisis (que pretende 
omparar las diferentes medidas del 
o
iente 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 extin
iónuniversal (esto es, α = cte.), al menos en nuestro dominio de medida. Aunque en prin
ipio
RJH

JK (y 
on él α) dependerá de variables o
ultas (p. ej. la densidad o 
omposi
ión del mediointerestelar) podemos 
omprobar si hay trazas de esta varia
ión en nuestros datos. Para ellorealizamos un análisis basado en una 
ombina
ión del método de la longitud mínima de mensaje(Asensio-Ramos 2006) y el análisis de 
onglomerados des
rito 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 varia
ión de Y ) perono respe
to a X sino respe
to a deteminado índi
e i aleatorio, tal y 
omo se presenta en la �g.
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Figura 3.16: Izqda.: Varia
ión de RJH
JK 
on la magnitud en la banda K (que podemos utilizar 
omo un su
edáneode la distan
ia a lo largo de la línea de visión) para l=30◦. Los primeros valores se 
orresponden 
on estrellas quesaturan en H, más sensible. D
ha.: Varia
ión del RJH

JK promedio para 
ada apuntado 
on la longitud galá
ti
a.En ambas grá�
as las líneas de trazos mar
an los 
o
ientes predi
hos por Rieke & Lebofsky (1985), en negro, ypor Cardelli et al. (1989), en rojo.3.17. Aunque en Y (i) no hay informa
ión de Y (X) (y en prin
ipio es imposible re
uperar estefun
ional) sí se puede aseverar si las varia
iones de Y son lo su�
ientemente signi�
ativas 
omopara indi
arnos su 
omportamiento variable.

Figura 3.17: Izqda.: Varia
ión de la variable sintéti
a Y 
on X, medidas 
on el error observa
ional σ (por 
laridad,sólo se representan un ter
io de los puntos). D
ha.: Misma variable Y , pero ahora no medida respe
to a X, si noa un índi
e i aleatorio.Para ello apli
amos el algoritmo des
rito en la se
. 2.4.4 y generamos su
esivas 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.Cal
ulamos enton
es la longitud del mensaje, en bits, ne
esaria para transmitir el modelo (eneste 
aso el número de grupos y la media de 
ada uno) junto 
on los residuos (la diferen
ia de
ada Y 
on la media), siempre y 
uando estos sean signi�
ativos (es de
ir, estén por en
ima de
σ). Según el prin
ipio de des
rip
ión de longitud mínima (minimum des
ription length o mdl,
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.3Asensio-Ramos 2006), el modelo óptimo sera aquél que minimi
e la longitud de la des
rip
ióndel sistema. En el 
aso de que los errores hagan imposible re
uperar la estru
tura de Y , lades
rip
ión óptima 
onstará de un solo 
onjunto, mientras que si la varia
ión de los datos esapre
iable por en
ima del ruido, el número de divisiones óptimo será siempre mayor de 1.En la �g. 3.18 se representan los resultados de apli
ar este método. A medida que aumenta-mos el número de grupos, los residuos disminuyen (al
anzarían el valor 0 
uando el número degrupos fuese igual al número de observa
iones), 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 indi
a que a pesar de que Y no dependa de i (o lo haga de una manera 
omplejay des
ono
ida) en las medidas hay indi
ios de la variabilidad de ésta. En 
aso 
ontrario, la mdlse daría para n = 1, es de
ir, la des
rip
ión óptima del sistema sería simplemente Y .

Figura 3.18: Evolu
ión de la longitud de mensaje en fun
ión del número de grupos es
ogidos para Y (i).Podemos apli
ar enton
es 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 indi
ios 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 varia
iones de la ley de extin
ión, están estarían 
laramente pordebajo de la resolu
ión de nuestros datos.Una vez estable
ida la 
onstan
ia de RJH

JK podemos derivar sus valores promedios, que uti-lizaremos a lo largo de estudios posteriores. añadiendo el error en los 
olores intrínsi
os 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 des
rip
ión de los datos de RJH
JK para l=30◦. D
ha.: Misma medida paratodas las líneas de visión. En ambos 
asos la des
rip
ión óptima supone asumir un solo RJH

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

JH = 0.505 ± 0.007

RHK
JK = 0.330 ± 0.015

(3.22)Deriva
ión del exponenteComo hemos demostrado 
on anterioridad (se
. 3.2.3), los 
o
ientes R12
23 sólo dependerán delexponente de la ley de extin
ión usada. Para obtener enton
es éste, es ne
esario aso
iar 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 
ono
e 
omo longitud de onda efe
tiva: elvalor de longitud de onda para el que la extin
ión hetero
romáti
a del �ltro (es de
ir, integradasobre todas las longitudes de onda) es igual a la extin
ión mono
romáti
a (evaluada en un valorperti
ular de λ) en la longitud de onda λe. Para 
al
ular este valor, hay que tener en 
uenta elper�l del �ltro, el del emisor en 
onsidera
ión y también el 
omportamiento de la extin
ión 
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 enton
es del tipo espe
tral 
onsiderado.A su vez, la extin
ión en di
ho �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 in
orporar esto a nuestros 
ál
ulos. Utilizando un modelo de atmósfera estelar (dela malla de Castelli & Kuru
z, 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
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.3sistemas fotométri
os de interés, podemos 
omputar λm para el modelo de extin
ión de FM09,obteniendo los resultados de la tabla 3.1. Las diferen
ias entre la longitud de onda media del�ltro y la efe
tiva son por lo general pequeñas, por lo que es de esperar que su in�uen
ia sobrelos 
ál
ulos de Aλ sea pequeña.Tabla 3.1: Longitudes de onda nominales (λ0) e efe
tivas 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 pro
edimiento habitual, enton
es, sería minimizar la e
. 3.14 
on los valores de R12
23 yre
uperar 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 extin
ión, tanto del modelo utilizado 
omo de los fa
tores de normaliza
ión 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 dependen
ia de RV y AV , parti
ularmente si 
omparamos�ltros 
uyo an
ho de banda es diferente. Utilizando no obstante la e
. 3.24, podemos ha
erinferen
ia 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 espa
io de parámetros 
umple que 1 < RV < 5, 5 < AV < 50 y 2 < α < 5. Estosrangos 
ubren ampliamente la varia
ión esperable en el interior de la Vía Lá
tea. Si 
al
ulamos ladistribu
ión posterior de probabilidad utilizando los tres 
o
ientes de extin
ión para la inferen
ia,obtenemos los resultados de las �guras 3.20 y 3.21. La distribu
ión marginalizada sobre AV y RVnos muestra que ninguno de ellos tiene in�uen
ia sobre el valor de los 
o
ientes de extin
ión (taly 
omo predi
e la e
. 3.14 
uando los �ltros se redu
en 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 rangoestre
ho.Dado que la posterior marginalizada de α se puede aproximar de manera pre
isa 
on unagaussiana, de su σ obtenemos los intervalos de 
on�anza para el exponente. Para el infrarrojo
er
ano inferimos que:
αNIR = 2.99 ± 0.04 (3.26)
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al
ulados para 
ada uno de los R12
23 en el infrarrojo 
er
ano.Co
iente 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: Ditsribu
ión posterior marginalizada sobre α y normalizada al máximo. La distribu
ión de proba-bilidad, aproximadamente gaussiana, nos propor
iona el valor más probable para el exponente y una estima
iónde los intervalos de 
on�anza.Extensión a otras longitudes de ondaEs posible extender el 
ál
ulo de la se

ión anterior a otras longitudes de onda. Dado que,
omo ya hemos visto, trabajamos 
on regiones muy os
ure
idas por la extin
ión 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 pro
eder, es ne
esario solventar un problema. No 
ono
emos los 
olores intrínse
osde las gigantes del grumo rojo en este régimen de longitudes de onda, por lo que no podemosobtener los 
o
ientes de extin
ión a partir de la e
. 3.14. No obstante, es posible 
al
ular lasrazones de 
olor de manera dire
ta; 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: Ditsribu
ión posterior marginalizada sobre AV (izqda.) y RV (d
ha.), normalizadas al máximo. Se
omprueba 
ómo RJH
JK sólo 
ontiene informa
ión 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 
re
e las 
olores serán más pequeños (pues estaremos trabajandoen zonas en las que la emisión del 
uerpo negro es ya bastante plana) utilizaremos siempre ladiferen
ia 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 diferen
ia (J − K)para el denominador de R12

23 se minimiza el error. Mientras que la pendiente de la re
ta anteriorsólo depende del sistema fotométri
o y de la ley de extin
ión vigente, la 
onstante C dependeráde esta ley y de los 
olores intrínse
os de las estrellas bajo 
onsidera
ión. Dado que sólo estamosinteresados en el primero de los fa
tores, un ajuste lineal entre dos 
olores nos permitirá 
al
ularel 
o
iente R12
23 
orrespondiente al juego de �ltros es
ogido.Respe
to al utilizado en se

iones anteriores, este método tiene el problema de que el ajustelineal es menos robusto ante posibles 
ontamina
iones en la muestra de estrellas sele

ionadasy a los errores fotométri
os, parti
ularmente allí donde estos son más importantes (
uando lasmagnitudes en algún están 
er
a de saturar o del límite de dete

ión), lo que supondrá mayoresdesvia
iones en los valores de los 
o
ientes medidos. A esto también 
ontribuye la diferen
iaen resolu
ión espa
ial entre UKIDSS-GPS y GLIMPSE: dete

iones que este último es in
apazde resolver sí están resueltas en el anterior, dando lugar a 
olores irreales y sesgados. Estosefe
tos introdu
en una dispersión arti�
ial en los diagramas 
olor-
olor, y es por lo tanto 
ru
ialgarantizar la limpieza de la muestra elegida.Para ello utilizamos un segundo �ltro basado en el parámetro libre de enroje
imiento Q(Negueruela&S
hur
h, 2007). De�nimos Q 
omo:

Q = (J − H) − 1.98 × (H − K) (3.28)Dado que según la ley de extin
ión des
rita en la se

ión anterior (AJ − AH)/(AJ − AK) =
1.98, Q es una estima
ión del 
olor (J −H) libre de extin
ión (salvo una 
ierta 
onstante, en este
aso 1.98 × (H − K)0), por lo que en un diagrama de Q frente a K las gigantes del grumo rojodeberían o
upar una traza verti
al bien de�nida, tal y 
omo se apre
ia en la �g. 3.22. Si sobre elhistograma del panel dere
ho ha
emos un ajuste gaussiano, podemos 
al
ular una media y unadesvia
ión (µ, σ) que nos ayudarán a �ltrar nuestra muestra. Así, sólo 
onsideraremos para elajuste aquellas estrellas 
on µ − σ < Q < µ + σ.
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ierta relevan
ia; dado que 
ono
emos los 
olores intrínse
os de lasgigantes K2, podemos 
al
ular el valor de Q que deberían presentar 
on la extin
ión determinadaen la se

ión 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 a
uerdo 
on lo esperado.

Figura 3.22: Izqda.: Diagrama (Q, K) para las gigantes de l = 27◦. Se puede apre
iar 
omo las estrellas 
er
a dela satura
ión y aquellas 
uyo 
olor no se 
orresponde 
on el de las del grumo rojo se desvían de la traza verti
alque o
upan éstas. D
ha.: Histograma de Q para el mismo 
ampo.Para 
al
ular la pendiente, pro
edemos 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 ha
e unaprimera estima
ión de la pendiente.- Se �ltran aquellos puntos a más de 3σ del θ modal y se pro
ede a un ajuste lineal sobre lamuestra resultante, obteniendo un resultado 
omo el de la �g. 3.23.Así, minimizamos el efe
to 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 laestadísti
a a lo largo de diferentes líneas de visión, pues 
omo hemos demostrado anteriormente,los 
o
ientes de extin
ión no dependen de la longitud galá
ti
a. A medida que la longitud deonda 
re
e, también lo ha
e la varianza del 
o
iente. Esto se puede expli
ar en base a que elnúmero de estrellas visibles en estas longitudes de onda es menor, su emisión es más débil (loque 
onlleva mayores errores observa
ionales) y parti
ularmente en 8 µm, la extin
ión 
omienzaa estar in�uen
iada por una banda de absor
ión de sili
atos (Indebetouw et al. 2005).Comparando los 
o
ientes de 
olores así estimados 
on los RJH
JK obtenidos en la se

iónanterior, en
ontramos que la diferen
ia está en torno a ±0.02, 
ompatible 
on los errores delmétodo. Apli
ando lo des
rito obtenemos los resultados de la tabla 3.3.Una vez determinados los 
o
ientes de 
olor, podemos derivar a partir de ellos el valor delexponente α para la ley de extin
ión 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 in
ertidumbres mayores, los exponentesobtenidos en el infrarrojo medio resultan in
ompatibles 
on los valores que mejor ajustan el
omportamiento de la extin
ión en longitudes más 
ortas, lo que indi
a que en prin
ipio la ley
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Figura 3.23: Diagrama 
olor-
olor para l=27◦, 
on el mejor ajuste resultante de apli
ar el método des
rito 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 (subíndi
e p) y elde los histogramas de R12
23 (subíndi
e h).Co
iente < 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 
al
ulados para 
ada uno de los R12

23 en el infrarrojo medio.Co
iente 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
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ión 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 
o
ientes 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 di
ho, la ley de FM09 pare
e no ser 
apaz de a
omodar el
omportamiento global de la extin
ión en el infrarrojo, podemos obtener un exponente α paratodo el rango ha
iendo inferen
ia 
on todos los R12

23 de la tabla 3.3:
αt = 2.93 ± 0.04 (3.30)Compara
ión entre diferentes leyes de extin
iónTal y 
omo se razonaba en la se
. 3.2.3, se pueden extender los 
ál
ulos anteriores también a unaley de extin
ión 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 dire
tamente extrapolable a la nueva 
urva de extin
ión,
on la salvedad de que hemos de re
alibrar la rela
ión entre kIR y RV . Con los datos de FM09se obtiene:

kIR = −1.045 + 0.721 · RV (3.32)Una vez estable
ida esta parametriza
ión, es sen
illo repetir todos los 
ál
ulos del apartadoanterior, obteniendo los exponentes para 
ada R12
23, para 
ada rango y las respe
tivas longitudesde onda efe
tivas.Tabla 3.5: Longitudes de onda nominales (λ0) y efe
tivas en fun
ión de la ley de FM09 (λα) y la 
lási
a (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)
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.3Tabla 3.6: Valores de β 
al
ulados a partir de la tabla 3.3.Co
iente 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 
on
lusiones son similares a las obtenidas 
on la ley deFM09. Mientras que dentro de 
ada rango (tanto en el infrarrojo 
er
ano 
omo en el medio) laley de poten
ias des
ribe bien el 
omportamiento de la extin
ión, es imposible apli
ar a ambosrangos 
onjuntamente una sola expresión, y es ne
esario un 
ambio de exponente 
uando par laslongitudes de onda más largas. En ambos 
asos se observa que a medida que aumenta λ, estoserrores se ha
en mayores.Para 
omprobar qué ley reprodu
e mejor nuestros datos, podemos 
al
ular 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 
on
luir lo siguiente:- Considerando ambos rangos por separado, ambas leyes des
riben 
on una pre
isión aproxi-madamente igual el 
omportamiento de la extin
ión, aunque la ley de poten
ias 
lási
atiene un parámetro libre menos.- Ninguna de las dos leyes es 
apaz de expli
ar la varia
ión de R12
23 a lo largo de todo el rangode estudio satisfa
toriamente sin un 
ambio de exponente.Tabla 3.7: χ2 totales 
al
ulados 
on los valores de los exponentes de las e
s. 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 des
ritos, ambas des
rip
iones de la extin
ión reprodu
en 
onigual �delidad el 
omportamiento de la misma en el rango 1 < λ < 8 µm. Dado que la ley deextin
ión 
lási
a tiene un parámetro libre menos (puesto que en el modelo de FM09 in
luye unanormaliza
ión para la longitud de onda, λ0), en prin
ipio ésta sería la rela
ión óptima, aunque ala hora de sele

ionar una ley, es ne
esario tener en 
uenta que el modelo de FM09 es extensiblehasta el ultravioleta, mientras que leyes de poten
ias similares a las de Cardelli et al. (1989) o la
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Figura 3.24: Diferen
ias entre las razones de ex
eso de 
olor ∆E = E(mλ−K)
E(J−K)

−

“

E(mλ−K)
E(J−K)

”(modelo) para losexponentes 
al
ulados en el infrarrojo 
er
ano, 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 reprodu
ir las observa
iones de

Aλ 
on λ < 1 µm, mientras que en prin
ipio la anterior sólo requerirá un 
ambio 
on λ > 3µm.A pesar de ello, podemos intentar extrapolar en ambos 
asos la extin
ión hasta el �ltro V, yobtener la tabla 3.8. Aunque es imposible veri�
ar la validez de esta extrapola
ión 
on los datosdisponibles, los 
o
ientes AλV tienen la ventaja de que nos permiten 
omparar nuestros resultados
on 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 depoten
ias tiende a derivar 
o
ientes en torno a un 30% más bajos. Esto es en parte debido a que laextin
ión AV extrapolada según esta es mayor que la derivada 
on FM09: AV (β)/AV (α) = 1.51.Tabla 3.8: Co
ientes de extin
ión derivados 
on la ley de FM09 (α) y 
on una ley de poten
ias (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 diferen
ia se modera si 
omparamos 
o
ientes dentro del infrarrojo. Así:
AJK(α) = 5.05 ± 0.13

AJK(β) = 4.74 ± 0.16
(3.34)
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.3Tabla 3.9: Co
ientes de extin
ión 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 aso
iados 
on la ley de poten
ias son mayores puesto que tiene una dependen
iamayor 
on su exponente β que el modelo de FM09. Propagando in
ertidumbres iguales, estaúltima derivará un error para el 
o
iente de extin
ión menor.

Figura 3.25: Varia
ión de AJK en fun
ión de RV para la ley de poten
ias. Las varia
iones en el 
o
iente estánpor debajo del 1% en todo el rango esperado de parámetros.Hemos visto que el 
onsiderar el efe
to del per�l de los �ltros en la determina
ión de estos
o
ientes introdu
e una pequeña dependen
ia 
on AV y RV de la que no podemos desha
ernospuesto que, 
omo se muestra en la �g. 3.21, en los R12
23 sólo hay informa
ión sobre el exponentede la ley de extin
ión, y no de estos dos parámetros. Aún así, su in�uen
ia es pequeña, y sobreun rango amplio (1 < RV < 5 y 5 < AV < 40) las varia
iones totales de AJK (y por extensióndel resto de 
o
ientes, puesto que la rela
ión fun
ional 
on RV y AV es la misma) se mantienenpor debajo de un 1% (�g. 3.25).Con la tabla 3.8 se deriva un 
o
iente AV /AK = 34 ± 3 en el 
aso de la ley de FM09 y de

42 ± 4 usando una ley de poten
ias. Aunque estos valores están muy por en
ima de lo predi
hopor los modelos de extin
ión 
lási
os (AV /AK ∼ 9 para Rieke&Lebofsky, 1985), un 
re
ientenúmero 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 
o
iente de 28.7 ± 14, que se 
orresponde
on 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 impli
a que AK/AJ = 0.331±0.004, 
omparable al 
o
ientede ∼ 0.25 obtenido aquí. Los mismos autores, a partir de observa
iones simultáneas en V y elinfrarrojo y por lo tanto sin ne
esidad de asumir la extrapola
ión he
ha aquí determinan que
AV : AJ : AH : AKs = 1 : 0.188 : 0.108 : 0.062 (Nishiyama et al. 2008). Conviene notar tambiénque estos 
o
ientes en prin
ipio son más favorables a la ley de FM09 que a una del estilo λ−β.Más re
ientemente 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 
al
ulos.Parte de la dis
repan
ia entre los anteriores resultados pudiera deberse a que los su
esivos
oe�
ientes se derivan a partir del estudio de diferentes pobla
iones estelares, puesto que 
omose muestra en la e
. 3.24, los 
o
ientes de extin
ión también dependen del per�l de emisión de lafuente. Podemos evaluar esta varia
ión para nuestras leyes de extin
ión; tal y 
omo se apre
iaen la tabla 3.10, hay una ligera tenden
ia de AλV a de
re
er 
on la temperatura y la 
lase deluminosidad, pero muy por debajo de los errores típi
os expuestos anteriormente.Tabla 3.10: Co
ientes de extin
ión derivados 
on la ley de FM09 (α) y 
on una ley de poten
ias (β) para diferentestipos espe
trales.
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 extin
ión,
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.3existe otra funte de varia
ión. Como hemos visto, es posible derivar el exponente de la ley en
uestión 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 observa
ional. Para ello sólo es ne
esario es
oger un juego delongitudes de onda (λ1, λ2, λ3) representativas del sistema fotométri
o utilizado.Hay una serie de valores posibles (longitudes efe
tivas, isofotales, et
.), y la ele

ión afe
taráal resultado de la inversión. Para evaluar este efe
to, podemos re
urrir de nuevo a la estadísti
abayesiana. Si en lugar del método utilizado anteriormente realizamos la inversión dire
tamentesobre la e
. 3.14 para el infrarrojo 
er
ano (en el que los errores son menores) podemos dejar laslongitudes de onda 
omo parámetros libres, y ver si los tres R12

23 medidos son 
apa
es de darnosalguna informa
ión sobre ellos.

Figura 3.26: Distribu
ión posterior marginalizada y normalizada al máximo para las tres longitudes de onda y elexponente β en la e
. 3.14.Como se puede apre
iar en la �g. 3.26, de nuevo el valor del exponente presenta un máximo
laro, mientras que 
ualquier valor de las longitudes de onda es igualmente válido (dentro deun amplio rango de varia
ión de 500 ◦A). La an
hura de la gaussiana para la marginaliza
ión de
β es también en este 
aso mu
ho mayor, 
apaz de a
oger prá
ti
amente todos los exponentesdisponibles en la literatura.Es posible interpretar estos resultados de la siguiente manera. Dado que los diferentes R12

23no 
ontienen informa
ión sobre (λ1, λ2, λ3), para 
ualquier 
ombina
ión de longitudes de onda



3.3 Resultados 103que uno es
oja es posible en
ontrar un valor de β 
apaz de propor
ionar un ajuste razonablea las observa
iones. Mientras la ele

ión de longitudes de onda sea 
onse
uente, los 
o
ientesde extin
ión serán 
omparables unos 
on otros, pero a la hora de a
arrear los resultados de unestudio a otro en el que 
ambia la ele

ión de (λ1, λ2, λ3), bien porque se trate de un nuevosistema fotométri
o o porque, por ejemplo, se ha optado por los valores isofotales en lugar de losefe
tivos, se ha de tener en 
uenta que gran parte de las diferen
ias se pueden expli
ar sólo enbase a esta ele

ión.Con el método aquí propuesto, integrando dire
tamente sobre el per�l instrumental en 
adauna de las bandas, puentea este problema, de manera que los valores de β o de los 
o
ientes deextin
ión aquí derivados son dire
tamente 
omparables 
on los 
al
ulados para 
ualquier otrosistema fotométri
o, sin ne
esidad de entrar en 
onsidera
iones respe
to a la longitud de ondaque se ha de aso
iar a 
ada �ltro.3.3.3 Estru
tura de la barraLa varia
ión de la extin
ión 
on la longitud de onda in�uirá en nuestros 
ál
ulos de µ (y 
onél de distan
ia) a través del 
o
iente AJK . Por lo tanto, sólo una vez estable
ido su valor paranuestro dominio de medida, podemos extender el análisis des
rito en 3.2.4 a todas las líneas devisión de nuestro estudio.Tal y 
omo se ha des
rito en la se
. 3.2.4, para 
ada línea de visión 
al
ulamos un histogramade µ, que ajustaremos al fun
ional:
N(µe) = a0 · exp

(

−(µe − a1)
2

2 · a2
2

)

+ a3 + a4 · µe + a5 · µ2
eEl parámetro a1 nos dará la posi
ión del máximo de densidad de las estrellas a lo largo dela línea de visión, medida que podemos transformar en una distan
ia siguiendo la e
. 3.18. Elmódulo de distan
ia depende de la magnitud absoluta en la banda K de las gigantes K2, de lamagnitud aparente y de la extin
ión en la banda. Propagando las in
ertidumbres de la se

iónanterior, obtenemos que los errores típi
os 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 dis
utió en lase
. 3.2.1, en algunos de nuestros 
ampos la 
ompletitud puede limitar nuestra 
apa
idad deresolver la barra. Esto puede ser debido a dos efe
tos. En aquellas líneas de visión en las quela extin
ión es anormalmente grande, a la magnitud límite de UKIDSS las gigantes de la barrason demasiado débiles para ser vistas. Como se apre
ia en la �g. 3.27, existe una 
orrela
iónentre el número de estrellas de tipo K2III extraídas para el 
ampo (normalizado 
on el an
ho dela traza dm) y la extin
ión interpolada a 8 kpc, 
on un 
oe�
iente R = −0.75. Este efe
to esparti
ularmente severo en torno a l=14◦ y l=24◦.Pero además, a medida que nos a
er
amos al 
entro galá
ti
o, la densidad estelar 
re
e,hasta un punto que in
luso 
on un teles
opio de 4m 
omo el de UKIDSS es imposible resolverlas estrellas individualmente. Como 
onse
uen
ia de ello, varias estrellas débiles apare
en alobservador 
omo un sólo objeto mu
ho más brillante. Dado que derivamos la distan
ia de las
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tea 3.3

Figura 3.27: Izqda.: Número de K2III, normalizado 
on el an
ho de la traza dm, sele

ionadas para 
ada 
ampofrente a la extin
ión interpolada a 8 kpc. D
ha.: Extin
ión interpolada a 8 kpc para 
ada una de las líneas devisión.estrellas de su brillo, esto impli
ará que un gran número de ellas apare
erán más 
er
a de lo querealmente están, difuminando toda estru
tura poten
ialmente visible.En ambos 
asos, el resultado �nal es que es imposible distinguir si la 
aída en el histograma de
µ está aso
iada realmente a un des
enso en la densidad estelar o bien es debido a que llegamos allímite de 
ompletitud. Todos los 
ampos sus
eptibles de estar afe
tados por esto están denotados
on 
ru
es en la �g. 3.28, en la que se resumen los resultados. Además, dado que la altura dees
ala del polvo es de ∼ 100 pc, es posible minimizar su efe
to levantándonos ligeramente delplano, y para los 
ampos más afe
tados de ella se ha 
al
ulado también el máximo 
on b=0.5◦.Los resultados de estos 
ál
ulos se detallan en las tablas C.1 y C.2.En di
ha grá�
a es posible apre
iar 
omo tanto a través de los máximos 
omo de la derivadalos resultados son similares (de he
ho la diferen
ia media entre los puntos de un método y otroes de 0.3 kpc, idénti
a al error). Para los 
ampos 
on l< 10◦ se puede apre
iar 
omo in
luso elmétodo de la derivada predi
e valores de d 
ada vez mayores. Esto está aso
iado a los efe
tos dela 
ompletitud antes des
ritos. Ex
eptuando estos 
ampos, la sobredensidad tiende a alinearseen este 
aso 
on una re
ta que forma un ángulo de ∼ 54◦ 
on la línea que une el Sol 
on el
entro de la Galaxia. En prin
ipio 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, 
on
iliar los resultados. Para ello basta 
on tener en 
uenta que,
omo se demuestra en la se
. 3.3.2 la extin
ión en el infrarrojo podría ser menor de lo predi
houtilizando los 
oe�
ientes Aλ/AV 
anóni
os. Esto llevaría aso
iado que todos aquellos trabajosque utili
en la fotometría para derivar la distan
ia al 
entro galá
ti
o 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 ha
en uso del valor
AK/E(H − K) = 1.66. Según la 
alibra
ión aquí presentada, este 
o
iente en realidad sería de
0.77. Esta diferen
ia podría mover el 
entro galá
ti
o aproximadamente 1 kpc más atrás.Esto podría expli
ar en parte las dis
repan
ias en las medidas de la distan
ia 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.: Situa
ión de los máximos de densidad para b=0◦ (negro) y b=0.5◦ (rojo). Los rombos denotanlos 
ampos 
on problemas de 
ompletitud. D
ha.: Misma medida pero utilizando el método de la derivada. Enambas grá�
as las re
tas de trazos mar
an un ángulo de 45◦ (roja) y 20◦ (verde), mientras que las 
ir
ulares sesitúan a RGC = 4 kpc y RGC = 5 kpc. La proye

ión es análoga a la de la �gs. 1.2 y 2.2. El 
entro galá
ti
ose en
uentra en (0,0) y el Sol en (0,8). Las líneas punteadas parten de ésta y mar
an la longitud galá
ti
a 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) 
olo
an al Sol más alejado del 
entro de la Galaxia.De he
ho, 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 galá
ti
o a 8.5 kpc del Sol.Además de la distribu
ión de distan
ias del máximo, del 
oe�
iente a2 del ajuste anteriortambién podemos extraer informa
ión. Dado que se trata de la σ de la gaussiana, nos daráinforma
ión sobre el an
ho de la sobredensidad a lo largo de la línea de visión. En la �g. 3.30vemos 
ómo varía este parámetro 
on la longitud galá
ti
a, para los 
ampos del plano (puestoque fuera de plano la altura de es
ala de la barra haría que a2 variase). Se puede apre
iar queeste parámetro se mantiene más o menos 
onstante en torno a un valor de ≈ 2 kpc, salvo para
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o del interior de la Vía Lá
tea 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 desvia
ión:
< ∆d >= 2.2 kpc

σ(∆d) = 1.2 kpc
(3.36)Dado que estamos viendo una estru
tura que no es perpendi
ular a la línea de visión, 
abríaesperar que ∆d tuviese una dependen
ia 
on la longitud galá
ti
a, de manera que a medida quenos movemos a longitudes menores, la an
hura aparente de la barra de
re
iese. Si asumimos elvalor de la e
. 3.30 y un ángulo de 45◦, esta varia
ión 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 observa
ional,por lo que podemos asumir un valor medio de an
hura para toda la barra, que en módulo dedistan
ia se 
orresponde 
on:

< ∆µe >= 0.32 mag

σ(∆µe) = 0.13 mag
(3.37)

Figura 3.30: Evolu
ión de a2 
on la longitud galá
ti
a (izqda.) e histograma del mismo (d
ha.). Ambas grá�
asson para los 
ampos 
on b=0◦.3.3.4 Con
lusionesA lo largo de las se

iones anteriores se ha desarrollado un método efe
tivo para aislar las estrellasdel grumo rojo sobre un DCM, basado en el de López-Corredoira et al. (2002). Utilizandolas notables propiedades de esta pobla
ión, hemos podido 
omprobar 
ómo afe
ta la materiainterestelar a la radia
ión infrarroja, a través de los 
o
ientes de extin
ión AK/AJ y AH/AK ,además de extender este estudio ha
ia las longitudes más largas ofre
idas por el satélite Spitzer.Dado que el brillo aparente de una estrella estará afe
tado tanto por la distan
ia a la quese en
uentra del observador 
omo por la extin
ión interestelar, estos 
o
ientes son de parti
ularinterés para el estudio de la estru
tura galá
ti
a, pues modulan la es
ala de distan
ias derivadaa partir de datos fotométri
os.



3.3 Resultados 107Los resultados obtenidos apuntan a que para el sistema fotométri
o de UKIDSS el mediointerestelar es más transparente de lo sugerido por los modelos 
lási
os de Rieke&Lebofsky (1985)o Cardelli et al. (1989). Utilizando de nuevo las gigantes K2, hemos visto 
ómo en el interiorgalá
ti
o se apre
ia de manera 
onspí
ua una sobredensidad que aso
iamos 
on la barra larga dela Vía Lá
tea (Hammersley et al. 1994). Con los datos del 
artogra�ado UKIDSS-GPS y a la luzde los nuevos 
o
ientes de extin
ión derivados, 
on
luimos que esta estru
tura forma un ángulode ∼ 45◦ 
on la línea que une el Sol 
on el 
entro de la galaxia, estando ambos separados unadistan
ia de 8.5 kpc, 
ompatible 
on las más re
ientes medidas de la misma.La presen
ia de una barra en una galaxia afe
ta de manera notoria a toda su estru
tura, porlo que su estudio es de gran interés para el 
ono
imiento general de la Vía Lá
tea. Los resultadosaquí obtenidos nos permitirán lanzar GALEP, un programa que 
ontinuará el estudio llevado a
abo en el 
apítulo 2 
on EMIR, el espe
trógrafo multiobjeto infrarrojo de GTC.
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.43.4 GALEP: Prepara
ión de objetivos3.4.1 Introdu

iónComo hemos visto, a través de la fotometría multi�ltro de las gigantes K2 no sólo es posibleestudiar su distribu
ión en distan
ia a lo largo de la línea de visión, sino que además podemos
ono
er 
ómo se 
omporta la extin
ión interestelar a través de la 
urva (d,AK).Con estos datos, dada una pobla
ión estelar 
ualquiera, podemos 
al
ular qué región o
uparáen el DCM en fun
ión de la distan
ia. Dado que sabemos la zona de la Galaxia en la que seen
uentra aproximadamente la barra, podemos de�nir sobre uno de estos diagramas una regiónque estará mayoritariamente poblada por las estrellas de un determinado tipo que pertene
en aesta estru
tura.Para nuestro objetivo, nos 
entraremos en las gigantes de tipo tardío, debido prin
ipalmentea dos motivos:- Son una pobla
ión abundante y uniformemente distribuida a lo largo de toda la Vía Lá
tea.- Son una pobla
ión vieja, por lo que estarán uniformemente distribuidas a lo largo de labarra dado que el tiempo típi
o de difusión de la misma (en torno a 100 Ma, Wozniak etal. 2007) es mu
ho menor que la edad típi
a de una de estas estrellas (varios giga-años).Utilizaremos las magnitudes y 
olores absolutos de Wains
oat et al. (1992):Tabla 3.11: Magnitudes absolutas para las gigantes tardías según Wains
oat 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 diferen
ias entre sistemas fotométri
os suponen varia-
iones apre
iables en la rela
ión entre la distan
ia y la magnitud aparente. Aunque nuestroobjetivo ahora es 
al
ular qué zona del DCM maximiza la densidad de gigantes de la barra, ypor lo tanto diferen
ias del orden de 0.1 mag serán mu
ho menos signi�
ativas, para minimizarsu efe
to no usaremos los valores absolutos de la tabla 3.11, sino que 
al
ularemos las diferen
iasen 
olor y magnitud respe
to a las estrellas de tipo K2III, que hemos 
alibrado 
onvenientementeen nuestro sistema.



3.4 GALEP: Prepara
ión de objetivos 1093.4.2 Sele

ión de fuentesComo hemos visto en la se
. 3.3.3, los máximos medidos según el 
oe�
iente a1 nos informan dela posi
ión de la barra sobre las diferentes líneas de visión, mientras que a2 está rela
ionado 
onsu an
hura. Este último, además, se mantiene 
onstante -dentro de la in
ertidumbre del método-para todos los 
ampos.El método de sele

ión es enton
es simple. A partir de los valores de ((J −K),mK) para lasgigantes K2, podemos derivar idénti
as 
urvas para todos los tipos espe
trales de la tabla 3.11 apartir de las diferen
ias de 
olor/magnitud de 
ada tipo espe
tral 
on las gigantes de referen
ia.Una vez obtenidas estas 
urvas, unidas a las de (d,AK) podemos 
al
ular, 
on el módulo dedistan
ia del máximo de densidad de la tabla C.1 y el an
ho 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 blan
os mar
an las de los tipos espe
trales su
esivamente más tardíos a medida que nos desplazamos amagnitudes más brillantes. La zona 
ontenida dentro de los trazos amarillos sería la que o
uparían las gigantesde la barra. D
ha.: Número de estrellas sele

ionadas en fun
ión de la longitud galá
ti
a.En 
ada uno de estos 
ampos de 0.25 deg2 se pueden en
ontrar del orden de 104 gigantesobjetivo. Este número variará dependiendo de mu
hos fa
tores, pero tal y 
omo se puede ver enel panel dere
ho de la �g. 3.31, el dominante pare
e ser la densidad estelar promedio, lo que setradu
e en que el número de estrellas sele

ionadas de
re
e 
on la longitud galá
ti
a. Tambiénse puede apre
iar el efe
to de la 
ompletitud, pues tanto los 
ampos en l=13◦ y 24◦ (junto 
onlos o
asionales 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 Optimiza
ión de apuntadosSi el número promedio de objetivos está en torno a 104 por 
ada 0.25 grados 
uadrados, y dado queEMIR en modo de espe
tros
opía 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 espa
ial de fuentes es grande; dado que elsistema de rendijas ofre
erá un máximo de 55 espe
tros, es ne
esario bus
ar aquellas regiones
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.4que permitan optimizar el tiempo de teles
opio.

Figura 3.32: Izqda.: Fre
uen
ia a
umulada de objetos por minuto de ar
o para l=27◦ (línea sólida) e histogramanormalizado al máximo (línea de trazos). D
ha.: Densidad espa
ial de objetivos por minuto de ar
o.En la �g. 3.32 podemos ver la distribu
ión 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 distribu
ión es asimétri
a, de manera que un por
entajeapre
iable de posibles apuntados, un 10%, no son 
apa
es de llenar las rendijas de EMIR, 
on
n < 2 obj/arcmin2 (esto es extensible a otras longitudes galá
ti
as, 
omo se puede apre
iar enla se
. C.4).Otro fa
tor a tener en 
uenta a la hora de sele

ionar los posibles apuntados es el he
hode que el rango de magnitudes de las estrellas sele

ionadas es amplio. Para todos los 
amposdel plano galá
ti
o 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 irre
on
iliables susposibles tiempos de exposi
ión óptimos.Aunque el máximo de fuentes se en
uentra en torno a mK = 13 (�g. 3.33), para 
ualquierregión de 6′7× 4′ existirá un número apre
iable de estrellas 
on magnitud mK < 10, lo que darálugar a diferen
ias 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 unespe
tro 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.- Lo
alizar varios apuntados para 
ada 
oordenada galá
ti
a 
on el mayor número de estrellasde magnitud similar, de tal manera que se observe 
ada grupo 
on un tiempo de exposi
iónade
uado y se obtenga la misma señal a ruido para todos.- Lo
alizar los apuntados 
on el mayor número de objetivos y utilizar el tiempo de exposi
iónque garanti
e la señal a ruido deseada para las estrellas débiles. Aunque algunas de lasotras fuentes probablemente saturen o sufran efe
tos de no linealidad, es
ogiendo un modode le
tura para el dete
tor ade
uado, sería posible 
orregirlos en la redu

ión de datos.
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Figura 3.33: Izqda.: Número medio de estrellas objetivo por minuto de ar
o en fun
ión de la magnitud mK .D
ha.: Señal a ruido que se obtendría en EMIR en fun
ión del tiempo de exposi
ión para una gigante K demagnitud mK = 14.Cuál sea la manera óptima de enfo
ar el programa dependerá de las presta
iones �nales deEMIR; si es más 
ostoso en tiempo re
on�gurar la unidad de rendijas que reapuntar el teles
opiola primera de las op
iones será menos ventajosa que la segunda, y dependiendo de los efe
tos quela satura
ión tenga sobre el dete
tor podría ser ne
esario des
artar la última de las posibilidades.En 
ualquiera de los 
asos, es seguro asumir que en promedio se obtendrán unos 15 espe
trospor apuntado. Podemos 
al
ular la varia
ión 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 al
anza
S/N = 50. Este tiempo supone el límite inferior de los posibles para nuestro programa, puestoque mientras que para análisis basados en la extra

ión de an
huras equivalentes la in�uen
ia dela señal a ruido no es muy severa, estudios 
omo los des
ritos en la se
. 2.6.2 requieren ruidosrelativos bajos, idealmente en torno al 1%.En prin
ipio, a esta estima
ión habrá que añadirle el tiempo extra perdido en opera
ionesde 
alibra
ión, apuntado y demás. Podemos asumir un valor aproximado del 100%. El númerode espe
tros útiles por apuntado, por lo general, no será de 55, pues es seguro asumir que biendebido a que las limita
iones físi
as del sistema de rendijas nos impediran llegar a todos losobjetivos, o a que alguna de ellas sea ne
esaria para labores no produ
tivas, 
omo 
alibra
ioneso medi
ión del 
ielo. Si suponemos que en promedio las aperturas inútiles serán 10, por hora deteles
opio obtendremos 200 espe
tros, lo que nos daría un total de 1600 por no
he de programaGALEP, 
on al menos S/N = 50 (aunque, 
omo se puede ver en el histograma de la �g. 3.33 elpi
o de la distribu
ión de señales a ruido estará en valores mu
ho mayores).Para enton
es 
onseguir el objetivo nominal del programa, llegar a los ∼ 10000 espe
tros,serían ne
esarias unas 10 no
hes de observa
ión.Conviene notar, no obstante, que esta es una primera estima
ión del tiempo total de obser-va
ión, llevada a 
abo 
on las herramientas y los datos disponibles. Parámetros relevantes dela 
ara
teriza
ión de EMIR todavía son des
ono
idos (por ejemplo, la transmitan
ia total delsistema ópti
o), y existen otros fa
tores instrumentales que pueden ha
er que para un programa
omo GALEP tiempos de exposi
ión tan 
ortos no sean los óptimos. Un elemento parti
u-larmente sensible en este aspe
to es, de nuevo, la unidad de más
aras. Dado que para 
adaapuntado será ne
esario re
on�gurarla, dependiendo del tiempo que sea ne
esario invertir en
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o del interior de la Vía Lá
tea 3.4esta opera
ión puede que sea re
omendable aumentar la dura
ión de las integra
iones (parti-
ularmente si el tiempo de re
on�gura
ión es mayor que el de exposi
ión), de manera que elpor
entaje del tiempo total de programa dedi
ado a labores no produ
tivas (los overheads) nosea mayor del 50%.



4EMIR: Calibra
ión en laboratorioParte del trabajo de esta tesis ha 
onsistido en una parti
ipa
ión intensa en el desarrollo ins-trumental de EMIR, aún en eje
u
ión en el IAC. De he
ho, el proye
to de tesis se 
on
ibiódesde el ini
io 
omo una mez
la de trabajo instrumental e investiga
ión astronómi
a más tradi-
ional, orientada a proye
tos que pudieran llevarse a 
abo, al menos en parte, 
on EMIR una vezen fun
ionamiento en GTC. La parti
ipa
ión en el desarrollo de EMIR ha signi�
ado adentrarseen el 
ono
imiento profundo de un instrumento de última genera
ión, desde el diseño 
on
eptualhasta las pruebas de sus diversas unidades previamente a la integra
ión �nal.Además de los aspe
tos espe
í�
os que se tratan en este 
apítulo, y que han 
onstituido unaparte fundamental del trabajo instrumental, debe entenderse que se ha parti
ipado también el díaa día del desarrollo del instrumento, tanto desde el punto de vista más te
nológi
o 
omo del másastronómi
o, diseñando el fun
ionamiento de EMIR 
omo un instrumento e�
iente y 
apaz enel teles
opio y 
ontrolando el desarrollo de sus presta
iones. Es pre
isamente esta parti
ipa
iónen la 
onstru

ión de EMIR la que nos 
apa
ita para diseñar un proye
to observa
ional puntero
omo GALEP, por nuestro 
ono
imiento del instrumento y por el uso privilegiado de su tiempode observa
ión al que tendremos dere
ho.4.1 Introdu

iónTodos los dete
tores que operan en el infrarrojo 
er
ano (entre 1 y 5 µm) o medio (entre 5µm yvarias de
enas de mi
ras) se basan en el aprove
hamiento de las propiedades fotovoltái
as de undeterminado 
ompuesto semi
ondu
tor (o alea
ión de ellos). La forma más bási
a de ha
erlo esa través de un bloque del material 
olo
ado entre dos ele
trodos. Cuando un fotón 
on su�
ienteenergía es absorbido por éste, se liberan 
argas en él que se dirigen ha
ia uno de los ele
trodos,generando una 
orriente que puede ser medida.En un semi
ondu
tor, la 
ondu

ión está 
ara
terizada por la energía de la banda prohibida(Eg), puesto que es la energía que el fotón in
idente ha de transmitir a un ele
trón para queéste salte a la 
apa de 
ondu

ión, por la que se puede mover. El valor de esta umbral dependede la temperatura y del material que 
ompone el semi
ondu
tor. Además, para que un dete
torfun
ione 
omo tal, es ne
esario que la mayoría de las 
argas que se liberan sea debido a laabsor
ión de un fotón y no a ex
ita
ión térmi
a. El paso al régimen en el que esta última domina
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ión en laboratorio 4.1se produ
e 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 produ
e el 
ambio para una determinadalongitud de onda de 
orte (
orrespondiente a la mínima energía que ha de tener un fotón paraliberar un ele
trón) λc medida en mi
ras.Habitualmente para la 
onstru

ión de dete
tores infrarrojos se utiliza una alea
ión de telu-ruro de 
admio (CdTe) y 
oloradoita (HgTe) 
ono
ida 
omo HgCdTe o MerCadTel; alterando la
antidad de 
admio en la mez
la es posible modular Eg, y por lo tanto de
idir 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 
al
ulado 
on la E
. 4.1, presenta la ventaja de que es elpunto de ebulli
ión del nitrógeno, que dada su abundan
ia y sus propiedades �si
oquími
as esun refrigerador de uso extendido.Mientras que en otros sistemas dete
tores, 
omo las CCD habituales en el ópti
o, una le
turade la informa
ión alma
enada en 
ada píxel supone la destru

ión de ésta, en el infrarrojo 
adapíxel está 
one
tado a un transistor de efe
to 
ampo (MOSFET). Éste permite medir la 
argaalma
enada sin perturbarla, de manera que una le
tura del dete
tor no modi�
a el estado enel que se en
uentra. Además, dado que 
ada elemento de resolu
ión tiene su propio 
ir
uitoaso
iado, es posible leerlos por separado. Esto se 
entraliza a través de un multiplexor, quepermite sele

ionar 
un determinado píxel en 
ada momento. De esta manera se 
onsigue quelas opera
iones de le
tura sean más rápidas, pues aumentando el número de multiplexores sedivide el dete
tor en varias se

iones a las que se a

ede simultaneamente.Además, el he
ho que las le
turas no sean destru
tivas supone que la opera
ión que va
ía las
argas alma
enadas y vuelve a 
olo
ar el dete
tor en su estado ini
ial no genera ningún tipo deinforma
ión. A lo largo de este 
apítulo nos referiremos siempre 
omo reset a la 
onjun
ión de unborrado junto 
on una le
tura, que nos 
omuni
ará el estado del dete
tor justo antes o después(dependiendo del modo sele

ionado) de que todos los elementos de resolu
ión hayan vuelto a suestado ini
ial.4.1.1 El sistema Ro
kwell HAWAII-2La unidad de dete

ión que se ha elegido para EMIR es el sistema Ro
kwell HAWAII-2, undete
tor 
uadrado de 2048 px, 
uyo elemento a
tivo es una alea
ión de HgCdTe, suya sensibilidadestá optimizada para la banda K (en torno a 2.1µm) a temperaturas 
riogéni
as.Está diseñado para ser leído a través de un sistema de 4 o 32 
anales, que tienen un tiemponominal de le
tura aso
iado de 10 segundos el primero y de un segundo el modo más rápido, queserá el que se utili
e en EMIR.En la 
on�gura
ión de 32 
anales, 
ada uno de estos se lee de manera independiente, líneaa línea. Esto de�ne una dire

ión "rápida" de le
tura (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 re
orrersela totalidad del tiempo de le
tura. La disposi
ión de 
uadrantes y 
anales puede verse en la �g.4.1; los 
uadrantes son fabri
ados de manera independiente y posteriormente ensamblados, demanera que para a
omodarlos es ne
esario disponerlos rotados uno respe
to al otro, expli
andola varia
ión de la orienta
ión en las dire

iones de le
tura.Como se puede ver en la tabla 4.1 las 
ara
terísti
as de fábri
a se dividen en espe
i�
a
iones(el mínimo a
eptable para que se 
onsidere que el dete
tor fun
iona) y objetivos (el rendimiento
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Figura 4.1: Imagen tomada 
on el dete
tor de 
ien
ia, en la que se apre
ian algunos de los defe
tos del mismo.Los números denotan la nomen
latura para los 
uadrantes y los 
anales que se usará a lo largo del texto. Las�e
has mar
an las dire

iones de le
tura rápida (a través del 
anal) y lenta (a lo largo del 
anal).Tabla 4.1: Espe
i�
a
iones de fábri
a para el dete
tor Ro
kwell HAWAII-2.Parámetro Espe
i�
a
ión ObjetivoFormato 2048 × 2048 2048 × 2048Tamaño de píxel (µm) 18 18Fa
tor de llenado (%) 90 90E�
ien
ia 
uánti
aa (77 K, 2.3µm) 55% 75%Lim. superior λ (µm) 2.5 2.5Lim. inferior λ (µm) 0.9 0.9Ruido de le
tura (e−)a 77 K
< 15 < 5C. de os
uridad (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 diferen
ia entre ambos valores es amplia, por lo que será ne
esario asegurar no sóloque se 
umplen las espe
i�
a
iones, sino ver 
uán 
er
a está el dete
tor del rendimiento ideal.Además, la ele
tróni
a aso
iada al dete
tor admite 
ierta libertad a la hora de 
on�gurarla,



116 EMIR: Calibra
ión en laboratorio 4.1que también habremos de optimizar. En la �g. 4.2 podemos ver un esquema del 
ir
uito embebidodebajo de 
ada píxel de nuestro dete
tor. El a

eso a 
ada elemento de resolu
ión está 
ontroladopor dos registros: uno que se en
arga de re
orrer las líneas a través del 
anal (dire

ión rápida)y otro a lo largo del 
anal (dire

ión lenta). Dependiendo de 
on qué señal se sin
roni
en estosregistros, se produ
e una opera
ión de reset o una le
tura.

Figura 4.2: Esquema del 
ir
uito aso
iado a uno de los píxeles de nuestro dete
tor.Tal 
omo se puede ver en la �g. 4.2, el pulso de reset (RESET en la �gura) está 
one
tado através de una puerta lógi
a solamente al registro verti
al, de manera que 
uando ambas señalesestán a
tivas, se 
ierra el 
ir
uito y el píxel queda expuesto al voltaje de reset V r, que va
iará las
argas atrapadas en él. Del valor de este voltaje (que puede variar entre 0.5 y 1.0 V ) dependerála e�
ien
ia del pro
eso de borrado, por lo que será uno de los parámetros 
uya in�uen
ia sobreel 
omportamiento del dete
tor ne
esitamos 
ono
er.Por el 
ontrario, el pulso de le
tura (READ) está 
one
tado tanto al registro verti
al 
omo alhorizontal. Cuando las dos señales están a
tivas para un determinado píxel, se 
ierra el 
ir
uitoy se puede medir la 
arga atrapada en el elemento de resolu
ión. Esto se puede ha
er a travésde un ampli�
ador dentro de propio dete
tor (detallado en la �gura) o de uno externo. Estaop
ión está 
ontrolada por el voltaje de DRAIN. En nuestro 
aso su valor es de 5.0 V , 
on loque el ampli�
ador interno estará des
one
tado y utilizaremos el de la �g. 4.5. Además de estasele

ión, el voltaje de BIASGATE, (BG, que ha de estar en torno a 3.5 V ). Éste afe
tará a larapidez del pro
eso de le
tura, pues modi�
a la resisten
ia efe
tiva del transistor que 
ontrola, y
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ión 117el transitorio (ver �g. 4.3) del 
ir
uito dependerá de ella.

Figura 4.3: Diagrama de los pulsos que 
ontrolan el fun
ionamiento del dete
tor en el 
aso de una le
tura usando4 
anales.Todos estos pro
esos están 
ontrolados por una serie de relojes que envían pulsos sin
ronosal dete
tor, tal y 
omo se ejempli�
a en la �g. 4.3. Una opera
ión de reset, enton
es 
omenzaría
on la a
tiva
ión de FSYNC, que pone todos los registros en su estado ini
ial. Con LSYNC (
onel �an
o de bajada del pulso) se 
olo
a también el registro horizontal en su estado ini
ial, demanera que se ha de ha
er una vez al prin
ipio de 
ada línea. Cuando LSYNC y RESET estána
tivados, se 
ierra el 
ir
uito que 
one
ta V r para toda una línea, que se resetea. Con el �an
ode subida de VCLK se añade un bit al registro verti
al, que se 
olo
ará enton
es en la primeralínea. Análogamente, CLK1 (y los demás pulsos sin
ronizados 
on él) 
olo
a el registro horizontalen el primer píxel; al estar tanto él 
omo READ a
tivos, se 
ierrra el 
ir
uito que 
one
ta el píxel
orrespondiente 
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 ne
esitamos optimizar, aunque en este 
asoestá sujeto a una ligadura bastante fuerte: los requerimientos de EMIR impli
an que ha de ser
apaz 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 le
tura e�
iente.Una vez que la señal es estable, CLK1 de
ae y vuelve a 
omenzar el 
i
lo, hasta que se ha
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ión en laboratorio 4.1leído una línea 
ompleta, momento en el que se a
tiva de nuevo VCLK, se mueve en uno elregistro verti
al, 
on LSYNC se vuelve a poner a 
ero el registro horizontal, se resetea la línea yse repite el a

eso a los píxeles.Aunque el orden de los pulsos es estri
to, el que 
ontrola el reset se puede 
olo
ar antes odespués de la serie de le
turas. De esta manera se sele

iona 
ómo es los datos produ
idos poresta opera
ión pueden representar el estado del dete
tor previo al reset (que es la op
ión quenosotros elegimos) o justo tras él. También es posible realizar un borrado de todos los píxelessin produ

ión de datos, simplemente 
i
lando VCLK y LSYNC.Una le
tura 
onven
ional seguiría el mismo pro
eso 
on la salvedad de que RESET no sea
tivaría nun
a. También existe la posibilidad de 
on�gurar CLK1 de tal manera que en lugardel tiempo ne
esario para estabilizar la señal OUT1 pase mu
ho más deprisa sobre 
ada píxel,sin que haya una salida de datos. Como veremos 
on posterioridad (en la se
. 4.2.6) esta le
turasin produ

ión nos ayudará a estabilizar el dete
tor mientras no se está leyendo.4.1.2 Ele
tróni
a de 
ontrolLa intera

ión 
on el dete
tor se ha
e a través de dos sistemas ele
tróni
os (�g. 4.6). Un ra
kVME que será la interfase 
on el equipo de 
ontrol (una esta
ión Sun, en este 
aso) y quemonitoriza en tiempo real el estado del sistema, envía las órdenes 
orrespondientes y re
ibe einterpreta (por ejemplo identi�
ando las imágenes, 
olo
ándoles una 
abe
era y enviándolas adis
o) los resultados. Y un 
onjunto de 5 pla
as, 
one
tadas a su vez 
on el ra
k, que re
iben (4de ellas) la señal analógi
a pro
edente de 
ada 
anal (8 por pla
a), la ampli�
an y la digitalizan.En la última pla
a se en
uentra el 
onjunto de relojes en
argados de enviar los pulsos sín
ronosque 
ontrolan el fun
ionamiento del sistema.

Figura 4.4: Izqda.: Las 4 pla
as de ampli�
a
ión y digitaliza
ión junto 
on la pla
a de relojes. D
ha.: Ra
k VMEde 
ontrol.
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ión 119La ampli�
a
ión de la señal no se produ
e dentro del propio dete
tor, sino que es un 
ir
uitoexterno (�g. 4.5) el que se en
arga de ello. La señal ampli�
ada alimenta una unidad analógi
o-digital (A/D), que la 
onvertirá en un guarismo de 16 bits. Esta unidad tiene un rango defun
ionamiento 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 dete
tor 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 
al
ular 
omo:
R = −65535 · (17.28 · VOUT1 − 4 · VOFF − 35.7)

10
(4.2)Es impres
indible enton
es es
oger VOFF (al que en el texto nos referiremos también 
omo

OFF ) de tal manera que el mínimo voltaje de salida del dete
tor 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 des
ritos hasta ahora serán, salvo algunas modi�
a
iones menores de tipome
áni
o, los que se instalen en el EMIR �nal. Ne
esitamos enton
es simular el entorno detrabajo en el que fun
ionarán estos 
omponentes; la ele
tróni
a externa (ra
k, unidad A/D, et
.)estará en 
ondi
iones ambiente, pero el dete
tor fun
ionará en va
ío (P ∼ 10−5 atm) y 
riogenia(T ∼ 77 K). Para 
onseguirlo, ne
esitaremos enton
es instalarlo dentro de un 
riostato en el quese podrán 
onseguir estas 
ondi
iones.Además del dete
tor, dentro del 
riostato introdu
iremos un sistema ópti
o que 
onsistiráen una rueda de �ltros y un 
onjunto de pantallas que bloquearán la luz difusa que pudiera
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ión en laboratorio 4.1
ontaminar 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 intera

iona 
on la ele
tróni
ade 
ontrol y se re
ibe la alimenta
ión elé
tri
a.

Figura 4.6: Izqda.: El 
riostato de pruebas 
on la ele
tróni
a 
one
tada. D
ha.: Vista interior del montaje, 
onla rueda de �ltros, los bu�ers, que 
ubren el dete
tor, y el 
ir
uito �exible que lo 
one
ta 
on el exterior.
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rip
ión de las pruebasEl grueso de los 
ál
ulos que se detallan en las siguientes se

iones están he
hos 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 fun
ionamiento del sistema �nal que se in
orporará a EMIR, sinoque se ha tratado de determinar la in�uen
ia de algunos de los parámetros (V r, OFF , et
.) que
ondi
ionan su rendimiento.No obstante, en algún momento será ne
esario 
omparar los resultados obtenidos 
on losde otras 
on�gura
iones ele
tróni
as. Además, los 
i
los de enfriamento y 
alentamiento a losque se somete al dete
tor también tienen efe
tos sobre él, y para 
ono
er la magnitud de estosserá ne
esario 
omprobar la evolu
ion temporal de, por ejemplo, el número de píxeles muertos.Para ello usaremos los datos de tres series de tests realizados sobre el dete
tor 
on el mismo-aproximadamente- ban
o de pruebas. Clasi�
adas por fe
ha, son:
• Marzo de 2004: Estas pruebas se realizan 
on un sistema de 4 
anales, lo que impli
a quelos tiempos de le
tura serán de ∼ 10s., 
on la inten
ión de 
omprobar el 
omportamientogeneral del dete
tor de 
ara a su a
epta
ión. 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 impli
a 
iertas modi�
a-
iones sobre el 
riostato para alojar las 
ables �exibles. Esto tendrá 
ierta in�uen
ia sobrelos resultados.Además del dete
tor que se instalará en EMIR, Ro
kwell suministra uno de 
alidad inferior,llamado de ingenería (por 
ontraste al anterior, de 
ien
ia) 
on el objetivo de tener un sistema
on el que probar el fun
ionamiento de la ele
tróni
a y el sistema de pruebas minimizando losriesgos de dañar el de 
alidad superior. En prin
ipio ambos elementos son iguales, 
on la salvedadde que el de ingeniería ha sufrido algún daño o algún defe
to en el pro
eso de fabri
a
ión que loha
en po
o ade
uado para el uso 
ientí�
o.Aunque todas las pruebas se realizarán también sobre éste, por brevedad las ex
luiremosdel análisis, salvo en aquellos 
asos ex
ep
ionales en los que su 
ompara
ión 
on el dete
tor de
ien
ia sea de utilidad.4.2.2 NotasSalvo que se indique lo 
ontrario, todos los 
ál
ulos se realizarán 
on una muestra de 5000píxeles por 
anal. A la hora de derivar parámetros 
omo la 
orriente de os
uridad o la ganan
ia,se requiere tener a

eso -a ve
es simultáneo- a gran 
antidad de imágenes, lo 
ual in
rementael tiempo de 
ál
ulo. Cada 
anal tiene N = 1.3 · 105 píxeles; un muestreo de los mismos de

n = 5000 elementos nos garantiza que la desvia
ión de la distribu
ión de medias será:
s =

√

N − n

N − 1

σ√
n

= 0.013 · σ (4.3)Donde σ es la desvia
ión estándar de la muestra padre. En nuestro 
aso, esto se tradu
e en que elerror indu
ido por utilizar una muestra menor estará normalmente por debajo del 0.1%. De esta
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ión en laboratorio 4.2manera se redu
e notablemente el tiempo de 
ál
ulo, sin que haya una disminu
ión apre
iableen la pre
isión de los resultados.Además, por simpli
idad, a lo largo de este 
apítulo sólo se presentarán los resultados para la
on�gura
ión �nal elegida (se
. 4.3). Las 
ifras de mérito para las demás, aunque serán referidasdurante la dis
usión, están 
ontenidas en el apéndi
e D.El grueso de las pruebas se ha
e 
on una 
on�gura
ión estándar en la que el tiempo que elregistro pasa en 
ada píxel es de 8 µs (limitado por la ne
esidad de que el tiempo de le
turatotal sea ∼ 1 s), y en el que BG = 3.3 V , aunque también se 
omprobará 
ómo afe
tan estosparámetros al sistema.4.2.3 Ganan
iaIntrodu

iónComo respuesta a la in
iden
ia de fotones, el elemento a
tivo del dete
tor emite ele
trones. Y és-tos a su vez generan una 
orriente que puede ser medida por la ele
tróni
a del instrumento. Dadoque estas 
orrientes son pequeñas, para garantizar su transmisión a través de la 
ir
uitería delsistema son ampli�
adas, y posteriormente transformadas en una señal digital, que 
ompondráel resultado �nal de una le
tura.Para poder derivar el número de fotones que han generado la señal medida, será ne
esario
ono
er la ganan
ia (además de la e�
ien
ia 
uánti
a, Se
. 4.2.8), la 
onstante que nos permitetransformar los ele
trones 
apturados en 
uentas (o ADU, Analog to Digital Unit).Es posible 
al
ular la ganan
ia teniendo en 
uenta la estadísti
a propia de una medida sobreel dete
tor. 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 fotóni
o, σrl representa el ruido de le
tura y σo 
ualquier otra fuente devarianza, 
omo inhomogeneidades en la ilumina
ión, et
.El ruido fotóni
o veri�
a que:

σp (ADU) =
σp (e−)

g
=

√

f (e−)

g
=

√

g · f (ADU)

g
=

√

f (ADU)

g
(4.5)Donde g es la ganan
ia 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 ganan
ia están linealmente rela
ionadas, y el términoindependiente σ2

n re
oge 
ualquier otra fuente de ruido presente a la hora de realizar la medida.Usando valores altos de �ujo podemos además minimizar la in�uen
ia de la varia
ión de estetérmino en las medidas.
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edimientoLos datos de trabajo se obtienen de la siguiente manera: 
on un �ltro de banda an
ha en larueda de �ltros (Ks) se abre la tapa del 
riostato y se deja que la luz ambiente (la de un 
uerponegro a ∼ 300K) in
ida sobre el dete
tor. Se realizan enton
es una serie de 4 resets seguidos deun número de le
turas tal que el dete
tor llega a saturar, tras lo que se vuelve a resetear y sereini
ia el 
i
lo. Entre le
turas se integra durante 5 s, de manera que se garantiza la satura
ión,puesto que estas mismas imágenes serán las que se usen para 
al
ular el pozo (se
. 4.2.5). Desdela última opera
ión de reset de una de estas itera
iones hasta la primera de la siguiente hay unaserie de le
turas a las que nos refereriremos 
omo rampa.Idealmente, para estimar la ganan
ia bastaría 
on iluminar el dete
tor 
on una fuente ho-mogénea y derivar la pendiente de la re
ta que liga la señal 
on su varianza. En 
ondi
ionesreales rara vez la emisión de una fuente es 
onstante en el tiempo o el espa
io. Para minimizareste efe
to, 
al
ularemos la ganan
ia de dos maneras:
• Método 1: Para 
ada tiempo de exposi
ión 
al
ularemos una media y una varianza a lolargo de toda la imagen (o una se

ión de ella), y se ajustan a la E
. 4.6, obteniendo unaganan
ia para 
ada una de las rampas.
• Método 2: Si para 
ada rampa r es
ogemos 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)Pro
ediendo idénti
amente 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 he
ho esto, podremos derivar un valor promedio posteriormente.En ambos 
asos, el primer paso del pro
eso 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 
ono
er la pendiente de la rela
ión detallada en la e
. 4.6, por lo que en prin
ipiolos valores absolutos de la media de la señal no son relevantes, de manera que esta 
orre

ión notendrá mayor in�uen
ia sobre estos resultados (no pasará lo mismo en las siguientes se

iones).El he
ho de que el dete
tor esté expuesto a la luz ambiente tiene 
omo desventaja que los
ambios en las 
ondi
iones ambientales quedan re�ejadas en el �ujo medido, lo que afe
tará anuestros 
ál
ulos, 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 efe
tos de laseñal a ruido), por lo que en prin
ipio varia
iones en la 
antidad de radia
ión que in
ide sobreel dete
tor no afe
tan a nuestros 
ál
ulos. No obstante, dado que se asume que la ilumina
iónes homogénea espa
ialmente (o que al menos si no lo es, el patrón se mantiene 
onstante 
onel tiempo), 
ambios en el �ujo que in
ide sobre determinada zona del dete
tor 
on respe
to aotra produ
en un aumento de la varianza sin que el valor medio se vea demasiado afe
tado. Ladiferente respuesta de 
ada uno de los píxeles a la radia
ión también afe
tará a nuestras medidas.Pero dado que la ganan
ia es una parámetro global de 
ada uno de los 
anales, y puesto que es
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Figura 4.7: Promedio de las imágenes de reset para 
ada una de las rampas. Como se puede ver, a partir delter
ero, la señal se estabiliza. Este 
omportamiento estará aso
iado prin
ipalmente 
on fenómenos de permanen
ia,al saturarse el dete
tor al �nal de 
ada rampa. La primera medida presenta un valor alto debido a que en lasopera
iones de reset primero se realiza la le
tura.de esperar que -en promedio- las diferentes 
omportamientos se 
omenpensen entre sí, esto noafe
tará al valor medio derivado, aunque si a la varianza del mismo.ResultadosDado que la ganan
ia depende de la ele
tróni
a de 
ontrol, es de esperar que para 
ada 
on�gu-ra
ión obtengamos un valor diferente.A pesar de ello, hay 
iertos efe
tos 
omunes a todos los 
uadrantes. Tal 
omo se puede veren la Fig. 4.8, la primera de las rampas presenta un valor de ganan
ia mu
ho menor que en elresto; esto se veri�
a en todos los 
anales y todas las pruebas, por lo que será ex
luida de los
ál
ulos posteriores (tablas D.1, D.2 y 4.2). El por qué de este efe
to no está 
laro. Como sedis
utirá posteriormente (se
. 4.2.6), tras un tiempo ina
tivo, al 
omenzar a leer el dete
tor seatraviesa un periodo transitorio en el que las le
turas presentan valores anomalamente altos. Apesar de ello, la dura
ión de éste es breve, no llegando a superar el tiempo de dos o tres le
turas.Como se puede ver en la Fig. 4.9, en este 
aso las diferen
ias son de mu
ha más dura
ión, y susigno es 
ontrario: en la primera rampa las medidas son menores que en el resto, para el mismo�ujo in
idente. A la vista de estas tablas, también resulta evidente que la ganan
ia derivada
on el segundo método, a partir de histogramas similares al panel dere
ho de la Fig. 4.8 essistemáti
amente menor que la obtenida utilizando los ajustes lineales (panel izquierdo). Estoes así en parte por la estadísti
a propia de la ganan
ia: es más probable que un píxel tengauna peor respuesta ante la luz in
idente (y por lo tanto un valor de 1/g alto) que un elemento"supere�
iente", y por lo tanto la distribu
ión no será simétri
a. En 
ualquier 
aso, para un
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Figura 4.8: Ejemplo de medidas de ganan
ia apli
ando el método 1 (izqd.) y el 2 (d
ha.). Se puede apre
iar 
ómola primera rampa de la serie presenta una pendiente muy alta, y 
ómo el histograma de 1/g presenta una 
olaextendida ha
ia valores bajos de ganan
ia.

Figura 4.9: Diferen
ias medias entre rampas 
onse
utivas. Como se apre
ia en el panel izquierdo, la primerarampa presenta medias 
ada vez más bajas para el mismo �ujo in
idente, hasta que se al
anza la no linealidad y
omienza la satura
ión. El resto de las rampas (panel dere
ho) son mu
ho más homogéneas.
uadrante típi
o se 
umple que la desvia
ión típi
a s
(

1
g

)

= 0.1; si tenemos en 
uenta que:
σ2

g =
1

4
g4σ2

1
g

(4.8)Obtenemos que la desvia
ión típi
a de la ganan
ia según este método estará en torno a
s (g) = 0.4 para el dete
tor de 
ien
ia, por lo que ambos valores (el derivado 
on este método y
on el de los ajustes) están de a
uerdo dentro de los márgenes de error. Además en las tablas 4.2(y en D.1 y D.2) se apre
ia 
omo la desvia
ión típi
a propia del segundo método es de s (g) ∼ 0.1,por lo que optaremos por éste a la hora de determinar los valores de ganan
ia representativosdel dete
tor.Algunos de los 
anales presentan unos valores de s (g) muy altos. Esto no es algo que sereproduz
a prueba a prueba, por lo que probablemente estén aso
iados 
on eventualidades en
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ión en laboratorio 4.2el desarrollo de las mismas. Tal y 
ómo se apre
ia en la Fig. 4.10, a pesar de que la evolu
iónde ambas rampas es pareja para 
asi todo el régimen de �ujo, 
uando se al
anza un valor de
∼ 25000ADU, hay un in
remento repentino de la varianza en una de ellas, sin que el valorde la media se perturbe ex
esivamente. Si se hubiese produ
ido un 
ambio en el patrón deilumina
ión sobre el dete
tor, se podría expli
ar este aumento de varianza. Aunque no haymanera de solventar este efe
to, aún así podemos obtener una estima
ión útil de la ganan
ia,simplemente utilizando la mediana, a 
osta de perder pre
isión en la medida, puesto que al teneruna estadísti
a pequeña (4 valores), la mediana estará muy in�uida por uno de ellos.

Figura 4.10: Varia
ión de la media de la señal y su varianza para el 
anal 7 del 
uarto 
uadrante. Como se puedeapre
iar, la varianza sufre un aumento brus
o para una de las dos rampas (línea sólida), que falseará el 
ál
ulode la ganan
ia (Tab. 4.2).A pesar de que no tiene un sentido físi
o real, puesto que la ele
tróni
a de 
ada 
anal esligeramente diferente y por lo tanto hay una varia
ión intrínse
a de la ganan
ia a lo largo deldete
tor, podemos derivar un valor medio de este parámetro, que será útil por ejemplo para 
om-parar el rendimiento general del dete
tor 
on las espe
i�
a
iones de fábri
a y entre las diferentes
on�gura
iones.
g0.7,14
32C = 3.02 ± 0.16 e−ADU−1 (4.9)Tal y 
omo se puede apre
iar 
omparando las expresiones 4.9 y D.1, dependiendo de la
on�gura
ión ele
tróni
a del sistema obtendremos un valor de ganan
ia diferente. No obstante,su efe
to sobre el rendimiento �nal de EMIR no es demasiado grande. Esen
ialmente, 
uandomayor sea este parámetro, más se ampli�
a el ruido durante el pro
eso de 
onversión. Dado quelas diferen
ias para el sistema de 32 
anales no superan el 10%, la ele

ión de la 
on�gura
ión�nal estará supeditado a otros fa
tores, 
omo el pozo o la 
orriente de os
uridad, quedandoenton
es la ganan
ia ligada en fun
ión de la respuesta de estos otros parámetros.
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ia 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 PozoIntrodu

iónTal y 
omo hemos visto en la se

ión 4.1, 
uando un fotón in
ide sobre el dete
tor, se generanuna serie de 
argas que tratan de 
ompensar un poten
ial, produ
iéndose una 
orriente elé
tri
a.Siendo así, a medida que el número de éstas 
re
e, el valor efe
tivo del poten
ial disminuirá,hasta que se equilibre la diferen
ia. Cuando esto o
urre, el dete
tor al
anza el llamado nivel desatura
ión, en el que independientemente de la luz in
idente, no es posible a
umular más 
argay por lo tanto el valor de salida al realizar una le
tura será 
onstante.Este valor se 
ono
e también 
omo el pozo del dete
tor, en alusión al pozo de poten
ial que
aptura las 
argas emitidas por el elemento a
tivo. Además, éste no se rellenará de manera 
om-pletamente lineal; 
uando el poten
ial es su�
ientemente pequeño, la efe
tividad de la 
ondu

iónde
re
e, y por lo tanto la respuesta del sistema ante los fotones in
identes variará. Determinaren qué momento se produ
e este 
ambio de regimen es 
ru
ial, pues esen
ialmente limita el rangoefe
tivo de fun
ionamiento del dete
tor.Pro
edimientoDeterminar entre qué valores el dete
tor se 
omporta de manera lineal y 
uándo satura es re-lativamente sen
illo. Utilizaremos las mismas imágenes que en la se
. 4.2.3; el método está



128 EMIR: Calibra
ión en laboratorio 4.2esquematizado en el panel izquierdo de la Fig. 4.12: realizaremos su
esivos ajustes lineales del�ujo medio 
on respe
to al número de le
tura: empezaremos 
on una pareja de le
turas R0 y R1(que no ne
esariamente han de ser las primeras), y 
on ellas 
al
ularemos el �ujo esperado parala siguiente de la rampa, R2. Si la diferen
ia entre este valor y el medido está por debajo de undeterminado umbral, que nosotros situaremos en el 2%, se in
orpora R2 al ajuste y se predi
eel valor que habrá de tener R3. Así su
esivamente hasta que se en
uentre una le
tura Ri quein
umpla la 
ondi
ión impuesta; el valor máximo para el que el dete
tor se 
omporta de maneralineal (p2%) vendrá dado por:
p2% =

< Ri > + < Ri−1 >

2
(4.10)El nivel de satura
ión (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 desvia
ión muy baja, que no debe ser 
onfundida 
on el error aso
iado a lamedida. Éste estará dominado por la diferen
ia, en 
uentas, que haya entre las medidas < Ri >y < Ri−1 >, dado que la salida del régimen lineal se puede produ
ir 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 diferen
ia típi
a en �ujo para dos imágenes 
onse
utivas (Fig. 4.12, izq.) es de

∼ 4000 ADU , nuestro error máximo es, enton
es εp = 2000 ADU , aproximadamente un 5%.La diferen
ia entre este valor y la varia
ión propia de las medidas es alta, lo que indi
a que elmétodo es exa
to, pero que aún es posible aumentar su pre
isión. Esto es sen
illo, ya que paraello sólo será ne
esario disminuir la diferen
ia entre imágenes, bien atenuando el �ujo in
identeo realizando le
turas más rápidas.Dado que estamos interesados en un valor efe
tivo del pozo, será ne
esario de nuevo obteneruna estima
ión del pedestal que habrá de sustraer a las imágenes. Al igual que en la se

iónanterior, 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 integra
ión i de la rampa. Tal y 
omo sedis
ute en la se
. 4.1.2, la opera
ión de reseteo se realiza por línea, mientras que las le
turas serrealizan píxel a píxel. Dado que sobre el dete
tor siempre está in
idiendo radia
ión, esto impli
aque entre las diferentes señales medidas en una línea del dete
tor habrá una deriva, puesto quemientras los primeros elementos de resolu
ión se leen, los siguientes van a
umulando 
arga. Sea

δt el tiempo de le
tura de un píxel, e I la intensidad, en ADU · s−1 que in
ide sobre el dete
tor.Mientras es leído, un píxel medirá enton
es I · δt ADU , y por lo tanto, la diferen
ia en 
uentas
on el primero de una línea:
∆si = si − s0 = I∆t − Iδt = Iδt (i − 1) (4.13)Donde ∆t es la diferen
ia total en tiempo entre el primer y el i-ésimo elemento de la línea,que será igual a la suma de los respe
tivos tiempos de le
tura individuales. Como hemos visto, ladiferen
ia entre dos imágenes 
onse
utivas es de aprox. 4000 ADU . Entre ellas trans
urren 5 s deintegra
ión más el tiempo total de le
tura (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
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tura δt es de 10 µs (8 µs para medir el voltaje 
orrespondiente y 2240 ns para pasar alsiguiente píxel) por elemento de resolu
ión, tenemos que la diferen
ia máxima dentro de unalínea:
max (∆s) = 0.08 ADU (4.14)La deriva máxima está en torno al 0.01% de la intensidad in
idente, por lo que la varia
iónespa
ial en la señal que introdu
irá nun
a será un fa
tor importante, puesto que en 
ualquier
aso será mu
ho menor que la estru
tura propia del reset; se 
umple que, a lo largo de todo eldete
tor, éste presenta un valor medio y una desvia
ión:
< 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 varia
ión está aso
iada 
on las diferen
ias entre
anales; si ha
emos el desglose de la tabla 4.3, se puede apre
iar que salvo el primer 
uadrante,y en menor medida el 
uarto (son estos 
uadrantes los que también presentan mayores defe
tosde 
osméti
a), la desvia
ión se mantiene en torno al 1%. Si la 
omparamos además 
on la tablaD.3, vemos que la desvia
ión del reset, tanto 
anal a 
anal 
omo global, se mantiene 
onstanteindependientemente de la 
on�gura
ión sele

ionada, 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 apli
ado.Conviene re
ordar que estos aumentos del valor medio del reset no 
onllevan, de maneraimplí
ita, un 
ambio en el pozo del dete
tor, puesto que los resultados aquí expuestos son medidasefe
tivas de éste, es de
ir, una vez eliminados todos los efe
tos sistemáti
os. Al 
ontrario, lasvaria
iones en el reset y los 
ambios de amplitud en el régimen lineal del dete
tor son ambasprodu
to de la 
on�gura
ión ele
tróni
a elegida.

Figura 4.11: Varia
ión del valor de reset a lo largo del dete
tor.En la Fig. 4.10 se muestra 
ómo el 
al
ulo de la ganan
ia se ve afe
tado de varia
iones rampaa rampa. Éstas, no obstante, no afe
tarán a los valores de pozo y satura
ión derivados aquí,puesto que para ello sólo usaremos el valor de 
uentas a
umulado y no el ritmo al que el dete
tora
umula señal. Varia
iones en la radia
ión in
idente sólo provo
arán que el nivel de pérdida delinealidad se al
an
e antes en el tiempo, pero no alterarán su valor, más allá de la in
ertidumbrea él aso
iada.



130 EMIR: Calibra
ión en laboratorio 4.2Tabla 4.3: Media y desvia
ión típi
a 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.: Varia
ión de la señal media en todo el dete
tor a lo largo de una rampa. Los números indi
anla desvia
ión de la linealidad (representada por la re
ta), y el trazo horizontal el valor en el que se 
onsidera que el
omportamiento deja de ser lineal. D
ha.: Diferen
ia de la señal medida 
on respe
to a la esperada si el dete
torfuese lineal. Las líneas horizontales mar
an el límite de ±2%. Tal 
omo se puede apre
iar en ambas grá�
as, eldete
tor está fuera del régimen tanto para valores de �ujo alto 
omo de �ujo bajo.ResultadosAl igual que en la se

ión anterior, podemos 
al
ular un valor promedio para el pozo y la satu-ra
ión sobre todo el dete
tor:
p0.7,14
32C = 55292 ± 343 ADU

s0.7,14
32C = 57184 ± 287 ADU

(4.16)
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ión está más rela
ionada 
on la varia
ión 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 desvia
ión estándar de σ ∼ 800 ADU . Si ésta fuese intrínse
a del método, al realizar 4medidas (una para 
ada rampa) la desvia
ión de la media debería estar en torno a 400 ADU , sinembargo tal y 
omo se puede apre
iar en la tabla 4.4 la exa
titud del método es mu
ho mayor.Con el valor de la ganan
ia derivado en la se
. 4.2.3, obtenemos enton
es:
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 satura
ión (d
ha.) 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 ganan
ia, si 
omparamos estos resultados 
on los de D.1, podemosapre
iar que las varia
iones de pozo de una 
on�gura
ión a otra sí son relevantes, y tendránuna in�uen
ia dire
ta sobre el rendimiento del sistema �nal. Si tenemos en 
uenta que EMIRtrabaja en el infrarrojo 
er
ano, 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 
ole
tora de GTCel �ujo que llega al dete
tor es tal que para mu
hos objetos la satura
ión se al
anza muy rápido,
ualquier aumento en este límite (que no 
onlleve una pérdida de sensibilidad o e�
ien
ia) suponeuna mejora apre
iable en el rendimiento del instrumento.



132 EMIR: Calibra
ión en laboratorio 4.2Tabla 4.4: Pozo y satura
ión 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 Corre

ión de la no linealidadIntrodu

iónEn la Fig. 4.12 se puede apre
iar que el dete
tor se 
omporta de manera no lineal tanto para va-lores muy altos 
omo muy bajos de señal. Esta segunda pérdida de linealidad es parti
ularmentepreo
upante a la hora de realizar medidas espe
tros
ópi
as.Tal y 
omo se dis
ute en Va

a et al. (2004), este 
omportamiento, habitual en los dete
toresinfrarrojos, puede ser 
alibrado y 
orregido. De�nimos la 
orre

ión Cnl 
omo:
Cnl (R) =

Rlin

R
(4.18)Nos dará para 
ada valor de señal R una estima
ión de la que hubiese medido un dete
tor
ompletamente lineal, Rlin (Fig. 4.12, panel izquierdo). Además, es posible parametrizar estefa
tor 
omo:

Cnl (R) =
1

fn (x)
(4.19)Donde fn (x) es un polinomio de grado n de x, una fun
ión de la señal en el dete
tor. Parael sistema de Va

a et al. (2004), x = s− p (la señal tras un determinado tiempo de integra
iónmenos un pedestal p en un determinado píxel) y n = 3.
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edimientoPara 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 le
turas ser realizan píxel a píxel el reset se ha
e por línea,por lo que se introdu
e una varia
ión espa
ial en la señal medida. Según la e
. 4.13, este 
ambiodepende del número de píxeles, del tiempo de le
tura y de la intensidad in
idente. Por esto,realizaremos la 
orre

ión de linealidad sin sustraer ningún valor de pedestal, puesto que así lasolu
ión para la fun
ión fn (x) será más general.Si de�nimos enton
es x = s en lugar de x = s − p, los 
oe�
ientes de 
orre

ión derivadosserán apli
ables independientemente del valor de p, que debido a estas pequeñas varia
iones enel tiempo de exposi
ión de 
ada píxel, dependerá de la ilumina
ión in
idente sobre el dete
tor.Aunque 
on una buena estima
ión de fn (x) es posible aumentar el valor efe
tivo de p2%, elprin
ipal objetivo de esta 
orre

ión será garantizar que el dete
tor tiene un 
omportamientolineal para valores bajos de señal, pues tal y 
omo se puede apre
iar en la �g. 4.12, el dete
torentrará en este regimen por en
ima de un determinado valor i2%. Podemos ha
er una estima
iónde este umbral para todo el dete
tor (tabla 4.5). Por esto, a la hora de 
al
ular el fa
tor Cnlrealizaremos un ajuste en el rango (R0, Rp+1), donde R0 es la primera le
tura de la rampa y
Rp+1 es la primera por en
ima de p2%. Con esta limita
ión garantizamos que el peso de losvalores por en
ima de Rp no empeora la 
orre

ión en aquellos puntos 
on Ri < i2% a la vez que
onseguimos in
rementar el límite superior del pozo en aprox. 4000 ADU .Tabla 4.5: Valor de señal (sin sustraer de reset) para el que el dete
tor 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: Calibra
ión en laboratorio 4.2El primer paso del pro
eso 
onsiste en en
ontrar el grado óptimo n de la fun
ión fn (x). Paraeso usaremos la señal media sobre todo el dete
tor para una rampa determinada, y 
al
ularemoslos residuos del ajuste (R,Cnl) que vamos a realizar. Como se puede ver en la �g. 4.14, lasuma 
uadráti
a de los residuos (SCR) es una fun
ión de
re
iente de n, pero a medida que elgrado del polinomio es mayor, el de
remento en SCR es 
ada vez menor. Hay que tener en
uenta también que esta 
orre

ión de linealidad se apli
ará individualmente a 
ada uno de lospíxeles de la imagen, por lo que in
rementar la 
omplejidad de la fun
ión fn (x) supondrá un
oste en tiempo de 
omputa
ión a la hora de redu
ir las imágenes. Teniendo en 
uenta estos dosfa
tores, optamos por utilizar un polinomio de grado n = 5. Para fun
ionales 
on más términosla disminu
ión de los residuos no 
ompensa el aumento de la 
omplejidad.

Figura 4.14: Izqda.: Suma 
uadráti
a de los residuos en fun
ión del grado de fn (x). D
ha.: Varia
ión media del
o
iente R/Rlin frente a R para todo el dete
tor (línea de trazos) y ajuste óptimo 
on n = 5 (línea 
ontinua).Idealmente el valor de n se debería 
al
ular a través de inferen
ia bayesiana o algún otrométodo que nos proteja de utilizar un fun
ional 
on demasiados parámetros. No obstante, noestamos interesados en el sentido físi
o de fn (x), sino que bus
amos una fun
ión que reproduz
ade la manera más exa
ta posible la varia
ión de Cnl 
on x, por lo que en prin
ipio el he
hode sobreajustar los datos no tiene mayor relevan
ia que la del peso 
omputa
ional de usar unpolinomio de 
omplejidad mayor.Además, tal y 
omo se puede apre
iar en el panel dere
ho de la �g. 4.14, los valores de Ros
ilan en torno a las de
enas de miles, mientras que la 
orre

ión Cnl está siempre próxima ala unidad. Para que los ajustes sean numéri
amente más estables, de�niremos x 
omo:
x =

R

m
m =< R >

(4.20)Donde R es la le
tura en un píxel determinado y < R > es el promedio de ese píxel a lo largode toda la rampa. Esto supone la adi
ión de un parámetro extra a la fun
ión fn (x), la 
onstantede normaliza
ión m. Con esta de�ni
ión de x, la fun
ión que usaremos enton
es:
f5 (x) =

5
∑

i=0

ai · xi (4.21)



4.2 Pruebas 135ResultadosRealizaremos el pro
eso anterior para un muestreo de 5000 píxeles por 
anal, 
on la inten
iónde 
omprobar el rendimiento del método. Tal y 
omo se ha expuesto en se

iones anteriores,tenemos 5 rampas de 25 imágenes (in
luidos los reset), de las 
uales re
hazamos la primera.De esta forma, obtenemos para 
ada rampa un juego de 
oe�
ientes diferente, a partir de los
uales derivamos una expresión promedio para f5 (x) (tabla 4.6). En ella se puede apre
iar que ladesvia
ión típi
a de 
ada uno de los 
oe�
ientes es relativamente baja. Hay que tener en 
uentaque para ponerlos en unidades físi
as, es ne
esario dividir 
ada 
oe�
iente por mi, de manera queaquellos que presentan una varianza mayor serán los que tengan un peso menor en el 
ál
ulo de
Cnl, salvo para valores muy grandes de señal. Dado que p2% ∼ 54000 ADU y m ∼ 40000 ADU ,el rango en el que este efe
to tiene un peso importante es redu
ido.Tabla 4.6: Media y desvia
ión 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 fun
ión 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 puedeapre
iar, el dete
tor se mantiene dentro de la linealidad, 
on unas diferen
ias por debajo del 1%,en el intervalo (0, p2%), y además existe un aumento en el valor de este umbral.Esta multipli
idad de las rampas nos permitirá además estimar los errores aso
iados a esta
orre

ión. Dado que bus
amos 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 integra
ión y esen
ialmente 
on la misma ilumina
ión 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 
alibra
ión usando la f5 (x)promedio. Podemos evaluarlo para nuestra muestra de píxeles y así obtener un error promedio
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ión en laboratorio 4.2

Figura 4.15: Izqda.: Varia
ión de la señal media en todo el dete
tor a lo largo de una rampa una vez 
orregida lano linealidad. Los números indi
an la desvia
ión de la linealidad (representada por la re
ta), y el trazo horizontalel valor en el que se 
onsidera que el 
omportamiento deja de ser lineal. D
ha.: Diferen
ia de la señal medida 
onrespe
to a la esperada si el dete
tor fuese lineal antes de la 
orre

ión (línea de trazos) y después (línea 
ontinua).Las líneas horizontales mar
an el límite de ±2%. Las diferen
ias en los valores de �ujo del panel izquierdo y 4.12
on respe
to al panel dere
ho se deben a que en éste no se ha sustraído el nivel de pedestal, tal y 
omo se dis
uteen el texto.

Figura 4.16: Error en la 
orre

ión de linealidad, en tanto por 
iento, sustrayendo el pedestal (línea dis
ontinua)y sin sustraerlo (línea 
ontinua). La línea de puntos muestra la desvia
ión poissoniana. A pesar de que para lasprimeras le
turas (las que tienen el �ujo más bajo) el error es mayor, en 
ualquier 
aso la 
orre

ión las mantienedentro de los límites de desvia
ión de la linealidad del 2%.
Errj en fun
ión del �ujo aso
iado a la i-ésima le
tura de una rampa. En la �g. 4.16 se puedenver los resultados de esta estima
ión. Dado que el error está expresado en per
entiles, existe una
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ia del valor absoluto de �ujo, por lo que se representan dos 
urvas: una sustrayendoun valor de pedestal y otra sin ha
erlo. En ambas el error aso
iado 
on la 
orre

ión es losu�
ientemente bajo 
omo para garantizar que en el peor de los 
asos las desvia
iones de lalinealidad no superarán el umbral del 2%. Además, el ruido fotóni
o aso
iado a la medida (alpromediar sobre un número grande de píxeles) es lo su�
ientemente bajo 
omo para que su
ontribu
ión a la estima
ión �nal del error sea muy baja en el intervalo de interés.4.2.6 Corriente de os
uridadIntrodu

iónTal y 
omo se razona en la se
. 4.1, en un dete
tor infrarrojo siempre hay una determinada
ondu

ión aso
iada a 
argas que se liberan por ex
ita
ión térmi
a, y que se mani�esta en unaseñal parásita que afe
tará a todas las medidas realizadas.La 
orre
ta parametriza
ión de esta señal es 
ru
ial para determinar la e�
ien
ia global delsistema. Aunque al ha
er fotometría de banda an
ha la emisividad del 
ielo es la fuente de fondodominante, el espe
tro del 
ielo está dominado por determinadas líneas (prin
ipalmente OH), porlo que 
uando EMIR trabaja en modo espe
tros
ópi
o, fuera de las regiones de emisión telúri
ases posible que la 
orriente de os
uridad sea la fuente de señal dominante.Pro
edimiento

Figura 4.17: Pro
edimiento para el 
ál
ulo de la 
orriente de os
uridad; la estimaremos a partir de las diferen
iasDC1 y DC2, 
on los respe
tivos tiempos de 
ada imagen. Hay que notar que entre las series 
ontiguas de 6le
turas trans
urren 600 s.Para evaluar la 
orriente de os
uridad, debemos garantizar que sobre el dete
tor no in
ideradia
ión, de manera que al realizar una serie de le
turas, la fuente dominante de señal sea ella



138 EMIR: Calibra
ión en laboratorio 4.2misma. Cara
terizaremos enton
es la 
orriente de os
uridad 
omo el nivel de señal que se mideuna vez que ha trans
urrido tiempo su�
iente para que el dete
tor se estabili
e, y en ausen
iade �ujo in
idente.No sólo será importante 
ono
er este valor, sino también estudiar su evolu
ión a lo largodel tiempo, lo que nos permitirá evaluar su in�uen
ia sobre el rendimiento global del sistemaen los diferentes regímenes de fun
ionamiento del mismo (espe
tros
opía, fotometría, diferentestiempos de exposi
ión, et
.).Ne
esitamos enton
es que no haya ninguna fuente de radia
ión que pueda afe
tar a nuestrasmedidas, por lo que operamos 
on la ventana del 
riostato tapada y la rueda de �ltros enla posi
ión de 
errado. Con esta 
on�gura
ión garantizamos que el �ujo in
idente sobre eldete
tor es mínimo, aunque siempre existe el riesgo de que, al ser sensible al infrarrojo, 
ualquierfuente de 
alor (
omo la propia ele
tróni
a del sistema) 
ontamine nuestras medidas. Con esta
on�gura
ión, reseteamos el dete
tor y pro
edemos a tomar series de 6 le
turas, separadas entresí 600 segundos.Obtendremos un valor numéri
o para la 
orriente de os
uridad 
on el método esquematizadoen la �g. 4.17. Como se puede apre
iar en la �g. 4.18, después de un tiempo ina
tivo, eldete
tor pasa por una transitorio que afe
ta al valor de las le
turas. Este efe
to está aso
iado
on el pro
eso de le
tura, y a medida que se a

ede a 
ada elemento de resolu
ión de un 
anal, esmenor. Usaremos, por lo tanto, la diferen
ia 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 
orrela
ión entre las diferentes estima
iones sea mínima (al estar derivadas a partir deimágenes diferentes), sino que el tiempo trans
urrido es lo su�
ientemente grande 
omo paraque el ruido aso
iado a la medida (que seguirá una estadísti
a de Poisson) no sea demasiadoapre
iable.

Figura 4.18: Diferen
ia, en 
uentas, de dos imágenes de 
orriente de os
uridad. Izqda.: Las dos primeras imágenesde la serie, justo después de 600 s de integra
ión. D
ha.: Las dos últimas imágenes de la serie.Es posible 
orregir este problema pro
urando que antes de 
ada le
tura produ
tiva (aquellaen la que hay una salida de datos) se haga una serie de ellas no produ
tivas (en las que se a

edea 
ada píxel pero no se espera a que se estabili
e la señal de le
tura). De esta manera, el 
ir
uitode le
tura se estabiliza antes de la produ

ión de datos, y las medidas no estarán afe
tadas deeste transitorio. Es ne
esario enton
es determinar 
uántas opera
iones de le
tura eliminan esteefe
to.
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Figura 4.19: Evolu
ión de la señal en fun
ión del número de le
turas realizadas. El trazo malva representa ladiferen
ia entre la primera y la última imagen, mientras que el rojo lo ha
e para la diferen
ia entre la segunda yla última. La línea de puntos es la media de la diferen
ia entre las dos últimas imágenes de la serie (0.04 ADU).Se puede apre
iar 
omo la señal depende del número de le
turas. En negro, el ajuste des
rito 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 dete
tor tiene una dire

ión de le
tura 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 apre
ian ya valores anómalos de le
tura, por lo que usaremos la última de la serie 
omopedestal, que será sustraído al resto de datos. Posteriormente promediaremos sobre la dire

iónrápida y así obtenemos un ve
tor de 1024 valores de señal, 
ada uno de ellos aso
iado 
on 128píxeles.En la �g. 4.19 podemos ver el resultado. Se puede apre
iar 
omo la señal depende fuertementedel número de opera
iones de le
tura. Dado que entre la primera y la segunda no hay espera,existe una transi
ión 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 diferen
ia en 
uentas y x es el número de le
turas, en unidades de 128. Se tratade un de
aimiento exponen
ial de manera que 
uando x = 1922 se 
umplirá que d = 0.1 ADU ,y tras tres le
turas 
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 fun
ionamento general del dete
tor.Dado que 
al
ularemos la 
orriente de os
uridad 
omo una diferen
ia simple de imágenes, esposible realizar la estima
ión sobre todos los píxeles del dete
tor, en lugar de un muestreo de5000 elementos en 
ada 
anal.



140 EMIR: Calibra
ión en laboratorio 4.2ResultadosA la hora de presentar una �gura de mérito para la 
orriente de os
uridad hay que tener en
uenta la distribu
ión de la misma. Como se puede apre
iar en la �g. 4.20, tiene una asimetríaestadísti
a de γ1 = 20.2 (una distribu
ión normal tendría γ1 = 0) que se apre
ia en una 
olalarga ha
ia valores altos. Debido a esto, tanto la media 
omo la mediana estarán sesgadas ha
iavalores mayores. Una kurtosis elevada (γ2 = 582, frente a γ2 = 0 para una normal) se tradu
een una mayor 
on
entra
ión en torno al máximo del historgrama, por lo que usaremos la modade la distribu
ión 
omo el valor más representativo de la misma.

Figura 4.20: Histograma de 
orriente de os
uridad para una pareja de imágenes sobre todo el dete
tor. La líneade trazos mar
a la media, y la de puntos la mediana.Obtendremos así un valor de 
orriente de os
uridad para 
ada pareja de imágenes (sele
-
ionadas según la �g. 4.17) que nos permitirá ver 
ómo evolu
iona ésta 
on el tiempo (�g. 4.21).Las primeras integra
iones presentan un valor de fondo alto, que se 
omienza a estabilizar apartir de los 100 minutos. El valor �nal de la 
orriente de os
uridad para todo el dete
tor loderivaremos ha
iendo estadísti
a sobre las 
in
o últimas medidas, lo que además nos permitiráestimar el error en la medida 
omo la desvia
ión típi
a.
dc0.7,14

moda = 0.084 ± 0.006 ADU/s

dc0.7,14
moda = 0.25 e−/s

(4.25)Dado que 
al
ulamos la moda 
omo el máximo del histograma, el an
ho de los intervalos 
on-siderados para la 
onstru

ión de éste debería in�uir en la in
ertidumbre aso
iada a la 
orrientede os
uridad. No obstante, 
onstruimos los histogramas siguiendo la re
eta de Wand (1997),según la 
ual el an
ho 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 inter
uarti
ular, que se obtiene 
on ladiferen
ia entre el primer 
uartil q1 (un 25% de los puntos son menores que él) y el ter
er 
uartil
q3 (un 25% de los puntos son mayores que él). De esta manera, el an
ho típi
o está por debajode 10−3 ADUS/s, por lo que su 
ontribu
ión al error �nal será muy pequeña.

Figura 4.21: Izqda.: Evolu
ión de la 
orriente de os
uridad en fun
ión del tiempo, medida en ADU . D
ha.: 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 apre
iar en el panel dere
ho de la �g. 4.21, podemos parametrizar, demanera aproximada, la evolu
ión temporal de la 
orriente de os
uridad 
on una exponen
ial 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 de
aimiento exponen
ial, mientras que para tiempos másgrandes se aproximará a fun
ión lineal del mismo. De nuevo, el prin
ipal interés de esta e
ua
iónno es el de ofre
er una parametriza
ión 
on sentido físi
o de la 
orriente de os
uridad, pero sinembargo sí que nos permite romper el muestreo temporal dis
reto de nuestras medidas (siempreque t se mantenga dentro de unos límites más que razonables de t << 106 s), de manera quepodemos ha
er una estima
ión de la 
orriente de os
uridad para diferentes tiempos. Esto nos per-mitirá evaluar posteriormente (se
. 4.3) su in�uen
ia sobre diferentes modos de fun
ionamientodel dete
tor.Repitiendo el mismo 
ál
ulo, podemos obtener los resultados por 
anal, disponibles en la tabla4.7. Como se puede apre
iar en ella y en la �g. 4.22, en el primer 
uadrante (esquina inferiorizquierda) la 
orriente de os
uridad es mu
ho mayor que en el resto del dete
tor, 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�gura
ión alterna-tiva 
on Vr = 0.5 y un o�set de 11 (no así para Vr = 0.7 y OFF = 14, puesto que las varia
ionesen el o�set no afe
tarán a la 
orriente de os
uridad) 
omo para el sistema de 4 
anales. Se puede
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ión en laboratorio 4.2Tabla 4.7: Corriente de os
uridad 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 0.006apre
iar que en este último la emisión térmi
a es mu
ho menor que para las le
turas 
on 32
anales, que a su vez también están bastante por en
ima de las espe
i�
a
iones de Ro
kwell.Aunque este aumento de la 
orriente de os
uridad podría deberse al 
omportamiento in-trínse
o de la ele
tróni
a 
on más 
anales, es también posible que se pueda deber a 
ontami-na
ión lumíni
a dentro del 
riostato de pruebas. Los 
ir
uitos �exibles en la 
on�gura
ión de 32
anales requieren modi�
a
iones en el mismo (ver �g. 4.23) que podrían permitir que luz difusallegue a in
idir sobre el dete
tor. Para ver si esto es así, se realizó una nueva tanda de medidas
on el dete
tor de ingeniería (para evitar 
i
los de enfriamiento inne
esarios sobre el de 
ien
ia)en la que sobre el bu�er más interno del sistema (ver �g. 4.23) se 
olo
ó una tapa que deberíabloquear la mayoría de la radia
ión.Como se puede apre
iar en la tabla D.8, hay una diferen
ia apre
iable entre los valoresderivados 
on y sin la tapa, pero en 
ualquier 
aso su magnitud (∼ 0.01 ADU/s) no permiteexpli
ar el in
remento del dete
tor de 
ien
ia. Existe la posibilidad de que la tapa no sea
ompletamente efe
tiva, puesto que aunque la luz no in
ida dire
tamente sobre el dete
tor, si loha
e sobre ella podría haber una reemisión que afe
tase a las medidas (que se podría ampli�
ardebido a las re�e
tan
ias del dete
tor y la propia tapa) pero esto es po
o probable, puesto quesi se 
omparan las tablas D.8 y D.9, vemos que la 
orriente de os
uridad 
on el sistema de 32
anales tapado y el de 4 
anales son muy pare
idas. De esta manera, o bien la posible luz difusaque afe
ta a ambas medidas (
on lo 
ual también estaría presente en la 
orriente de os
uridadpara el dete
tor de 
ien
ia 
on 4 
anales y no podríamos expli
ar de nuevo la diferen
ia entre
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Figura 4.22: Varia
ión de la 
orriente de os
uridad, en ADU/s en todo el dete
tor. Las líneas de trazos mar
anla 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 os
uridad y el ruido de le
tura (siguiente se

ión) podremos evaluarla in�uen
ia del voltaje apli
ado al BIASGATE (se
. 4.1), además del voltaje de reset. Por
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ión en laboratorio 4.2simpli
idad, nos limitaremos a trabajar 
on la evolu
ión temporal, puesto que la distribu
ión 2Dse mantiene más o menos 
onstante independientemente de la 
on�gura
ión del sistema.

Figura 4.24: Evolu
ión de la 
orriente de os
uridad para todo el dete
tor en fun
ión de la 
on�gura
ión ele
tróni
a.Los tiempos se miden en µs y los voltajes en V . El fa
tor dominante pare
e ser Vr.Como se puede apre
iar en la �g. 4.24, independientemente del tiempo de le
tura por píxel yde BG la 
orriente de os
uridad �nal es más o menos la misma, de manera que ésta pare
e estarmás in�uida por V r que por otros fa
tores. Conviene notar, no obstante, que para t = 15 µs y
BG = 3.8 V las os
ila
iones de la 
urva son mu
ho menores que en el resto de los 
asos. Esta
on�gura
ión también tiene aso
iado un ruido de le
tura más bajo, 
omo se verá a 
ontinua
ión.Dado que tanto el voltaje de bias gate 
omo el tiempo de le
tura por píxel esen
ialmente tienen unefe
to redundante sobre el rendimiento del sistema, será ne
esario realizar pruebas más detalladas(
on una varia
ión más �na de BG para t = 8 µs, por ejemplo) para asegurar 
uál de los dos esdominante, en parti
ular porque t está 
onstreñido por los requerimientos de EMIR (que ha deleer aproximadamente una imagen por segundo).4.2.7 Ruido de le
turaIntrodu

iónComo hemos visto en la se
. 4.1, el pro
eso de le
tura del dete
tor requiere una 
onsulta delas 
argas 
apturadas por 
ada uno de los elementos de resolu
ión, que se transforma en una
orriente que ha de ser transportada hasta el 
onversor que la transformará en una señal digital.Este pro
eso introdu
irá una varia
ión en esta 
orriente, aso
iado 
on las inestabilidades quese produ
en dentro del propio 
ir
uito, pues la respuesta de los 
omponentes que lo forman noserá 
onstante, sino que tendrá una 
ierta os
ila
ión propia aso
iada. Todo esto se tradu
e en
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ualquier medida realizada 
on el dete
tor está afe
tada de un ruido, el llamado ruido dele
tura, que será uno de los parámetros fundamentales del sistema.Pro
edimientoPara poder medir el ruido de le
tura, usaremos las dos últimas imágenes de 
orriente de os
uridad.Como hemos visto, para nuestra 
on�gura
ión, la señal aso
iada 
on este fenómeno será dc =
0.25 e−/s. Como di
has imágenes están tomadas de manera 
ontinua (por lo que el tiempo quetrans
urre entre ambas es de 1 s), y si asumimos que sigue una estadísti
a de Poisson, la fun
iónde probabilidad para el número de ele
trones 
apturados por un determinado píxel será (�g.4.25):

f(R; dc) =
dcRe−dc

R!
(4.28)Donde R es el número de ele
trones 
apturado y dc el valor medio de la señal tras 1 s deintegra
ión.

Figura 4.25: Izqda.: Distribu
ión de probabilidad para la diferen
ia de dos imágenes. D
ha.: Histograma de di
hadiferen
ia para un 
anal. La línea de trazos mar
a el mejor ajuste gaussiano.Dado que nuestro sistema tiene una ganan
ia de 3.02 e−ADU−1, 
onsideraremos que paraque se dete
te una 
uenta, serán ne
esarios 2 ele
trones. Si integramos enton
es la fun
ión de la�g. 4.25 (izqda.) obtenemos la probabilidad de que un determinado píxel presente una o más
uentas p(R > 0) = 2.6%. Por lo tanto, en la mayoría del dete
tor no se produ
en dete

iones.Para poder 
al
ular el ruido de le
tura ne
esitaremos desha
ernos de la variabilidad espa
ial dela señal a lo largo del dete
tor (
omo se puede apre
iar en la �g. 4.22). Para ello usaremos ladiferen
ia de dos imágenes. Si suponemos que ambas son dos medidas independientes R1 y R2,y d es para la diferen
ia se 
umple que:
σ (d) =

√

σ (R1)
2 + σ (R2)

2

σ (R1) = σ (R2) = σron

σ (d) =
√

2 · σron

(4.29)
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ión en laboratorio 4.2Donde σron es el ruido de le
tura. Como se puede apre
iar en el panel dere
ho de la �g.4.25, el histograma de la diferen
ia es simétri
o (tiene una asimetría estadísti
a γ1 = −0.08), loque prueba que no hay una in�uen
ia signi�
ativa de píxeles 
on valores altos de 
orriente deos
uridad.La hipótesis de independen
ia de ambas medidas se basa en que la probabilidad de que unpíxel 
apture un ele
trón térmi
o no depende de que lo haya he
ho en el pasado. En prin
ipio estopodría no 
umplirse, puesto que 
omo hemos visto, la intensidad de la 
orriente de os
uridades 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 produ
e 
ierta 
orrela
ión que habría queintrodu
ir en la e
ua
ión 4.29.No obstante, 
omo se puede ver en la tabla 4.7, en los 
anales que presentan valores másaltos de emisión térmi
a se obtiene dc = 0.51 e−/s. Introdu
iendo este valor en la expresión 4.28obtenemos que p(R > 0) = 9.3%. Por lo tanto, in
luso en éstos la probabilidad de produ
ir una
uenta es baja, y se 
umplirá que para la mayoría del dete
tor no hay dete

iones, de maneraque la e
ua
ión 4.29 es una aproxima
ión válidad para el ruido de le
tura.Debido a que 
al
ularemos σ (d) a partir de la distribu
ión 2D de la diferen
ia de dos imágenesse debería introdu
ir también un término extra en la e
ua
ión 4.29, que daría 
uenta de posibles
orrela
iones píxel a píxel. Las señales medidas en dos elementos de resolu
ión su�
ientementealejados el uno del otro deberían ser independientes, a ex
ep
ión de efe
tos de 
ontamina
ión(
rosstalk). Puesto que trabajamos en un régimen de �ujo muy bajo, es previsible que este efe
tono sea demasiado importante. No obstante, tal y 
omo se puede ver en la �g. 4.22, la 
orriente deos
uridad tiene una dependen
ia espa
ial, y por lo tanto píxeles adya
entes 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 pre
isión), por lo que la probabilidadde que dos elementos sean adya
entes (y por lo tanto estén 
orrelados) es baja.Utilizaremos enton
es para evaluar σ (d) las dos últimas imágenes de la serie de 
orrientede os
uridad (se
. 4.2.6), para las que sabemos que el valor de ésta ya se ha estabilizado.Obtendremos una medida del error aso
iado derivando el ruido de le
tura para 
ada 
anal 
on
100 muestras de 5000 píxeles es
ogidos aleatoriamente. Cada una de ellas nos dará un valor de
σron, y la desvia
ión del total nos permitirá 
ono
er la exa
titud del método.ResultadosSiguiendo el pro
edimiento des
rito, podemos estimar el ruido de le
tura para 
ada uno de los
anales del dete
tor (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 le
tura medio para todo el dete
tor uniendo
ada 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�gura
iones. Al igualque o
urría 
on la 
orriente de os
uridad, V r afe
ta a este parámetro. En la tabla D.10 y la e
.D.9, podemos ver 
omo la 
on�gura
ión 
on V r = 0.5 y OFF = 11 tiene un ruido de le
tura en
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tura 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 efe
to del tiempo de le
tura por píxel ydel voltaje de bias gate. La tabla 4.9 resume los resultados de todas las pruebas. Como se puedeapre
iar, 
uanto mayores son el tiempo de integra
ión y BG, más pequeño es el ruido, aunquesiempre moviéndonos dentro de un rango de ±10%. De nuevo, el fa
tor determinate pare
e ser
V r. Tabla 4.9: Ruido de le
tura sobre todo el dete
tor en fun
ión 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
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ión en laboratorio 4.24.2.8 E�
ien
ia 
uánti
aIntrodu

iónLa señal R (λ), en 
uentas, que mide el dete
tor 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 dete
tor está integrando, T (λ) esla transmitan
ia del sistema ópti
o, y G es un fa
tor geométri
o que depende de la distan
iadel emisor al dete
tor y de los tamaños relativos de estos. EC (λ) es la e�
ien
ia 
uánti
a delsistema, y nos di
e qué por
entaje de fotonoes son 
apturados y se transforman en ele
tronesque mediremos 
omo señal.Medir EC (λ) en laboratorio es 
ompli
ado, puesto que ne
esitamos una fuente 
uya fun
iónespe
tral de energía sea 
ono
ida (
omo un 
uerpo negro, por ejemplo) pero 
apaz de emitir enuna ∆λ que determinará la resolu
ión de nuestras medidas, una estima
ión de la transmitan
iade las diferentes lentes que atraviesa el haz de luz (en nuestro 
aso sólo la ventana del 
riostatoy el �ltro sele

ionado) y una medida de S. Este último fa
tor es 
ompli
ado de evaluar paranuestro montaje, puesto que el 
riostato que 
ontiene al dete
tor no está an
lado a una mesaópti
a, ha
iendo que la alinea
ión de éste 
on el emisor sea 
ompli
ada, además de di�
ultarmu
ho la estima
ión de la distan
ia entre ambos.No obstante, lo que sí es asequible para nosotros es ha
er una medidad de la e�
ien
ia 
uánti
arelativa en dos longitudes de onda λ1 y λ2; despejando en 4.31 y ha
iendo el 
o
iente:
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 disposi
ión geométri
a del sistema es estable entre medida y medida, yque la ganan
ia no depende de la longitud de onda. Intentaremos medir la e�
ien
ia 
uánti
arelativa en los �ltros J y H 
on respe
to a K. Si suponemos que la transmitan
ia de la ventanadel 
riostato es 
onstante en las tres bandas y en lugar de R medimos la señal S en 
uentas porsegundo, la e
ua
ión anterior se redu
e 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, 
ono
ida esta fun
ión y la emisiónde la fuente, a partir de una medida de señal en dos bandas podremos 
al
ular el 
o
iente delas e�
ien
ias 
uánti
as, lo que nos dará una idea de la estabilidad de este parámetro para losdiferentes regimenes de longitud de onda en los que trabajará el dete
tor.Pro
edimientoDado 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 fun
ión de la longitud de onda para nuestro juego de �ltros. D
ha.: Señaldel 
uerpo negro medida en 
ada uno de los �ltros. Los histogramas han sido normalizados al máximo, puestoque el an
ho 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 dete
tor, y para des
ontaminar efe
tos de fondo, repetiremos el pro
edimiento 
on el emisorapagado, obteniendo (en promedio) las señales que se pueden ver en la �g. 4.26. Como se puedeapre
iar, el mayor �ujo se dete
ta en la banda K, puesto que la temperatura del 
uerpo negro esde T = 1000 K.Aunque esta temperatura tiene la ventaja de que 
olo
a el máximo de radia
ión 
er
a dela banda K, y por lo tanto la señal a ruido en ésta será mejor (y puesto que la usamos 
omoreferen
ia se re�ejará en la in
ertidumbre �nal de todas las medidas), presenta el problema deque satura rápidamente el dete
tor. Así, la determina
ión de la pendiente de la re
ta 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 dete
tor no es homogéneo, la satura
ión se al
anzaantes en algunas partes, lo que impli
a que estaremos infravalorando el �ujo en la banda K. Estoda lugar a la distribu
ión asimétri
a que se puede apre
iar en la �g. 4.26.Cal
ulando el �ujo en los diferentes �ltros para 
ada píxel, 
on la e
ua
ión 4.35 derivamossu e�
ien
ia 
uánti
a relativa. Lo haremos para un muestreo de 5000 elementos por 
anal, yde nuevo repitiendo el pro
edimiento para 100 muestreos aleatorios diferentes, obtendremos unaestima
ión de la in
ertidumbre en la medida.ResultadosApli
ando el método des
rito obtenemos la tabla 4.10. Tal y 
omo muestra, la respuesta deldete
tor es esen
ialmente plana en los tres �ltros. Espa
ialmente, la distribu
ión es bastantehomogénea, 
on ex
ep
ión 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 provo
a que la medida de ECR esté desplazada a valores mayores. A pesar de que
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ión en laboratorio 4.2

Figura 4.27: Varia
ión 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 in
ertidumbre estará dominada por otros fa
tores mu
ho másdifí
iles de estimar, 
omo:- La estabilidad del 
uerpo negro. Un 
uerpo negro es una 
onstru

ión teóri
a, y aunque losemisores 
omer
iales suelen tener una emisividad e > 99%, ésta puede variar 
on el tiempoy el uso. Además la estabilidad de la temperatura que de�ne la fun
ión espe
tral de energíaes 
ru
ial. Cambios en torno al 1% pueden variar signi�
ativamente los resultados (ver �g.4.28).- La transmitan
ia 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 
ondi
iones de 
riogenia enlas que se realizan las pruebas.- La transmitan
ia de otros elementos del sistema ópti
o. La 
urva de transmisión tanto laventana del 
riostato 
omo la atmósfera no ne
esariamente han de ser planas (parti
ular-mente en determinadas regiones del espe
tro, 
omo aquellas domindadas por la absor
iónde OH).Uniendo los muestreos de 
ada uno de los 
anales, podemos estimar la e�
ien
ia 
uánti
arelativa en todo el dete
tor (�g. 4.28). Como se puede ver, la distribu
ión no es simétri
a, sinoque existe una 
ola ha
ia valores altos de ECR aso
iada 
on los píxeles que saturan antes en K.Las �guras de mérito para el dete
tor serían enton
es:
ECR(JK) = 101.5 ± 0.6%

ECR(HK) = 106.5 ± 0.3%
(4.36)
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ien
ia 
uánti
a 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�
ien
ia 
uánti
a relativa de J respe
to a K y de H respe
to a K sobre todo el dete
tor(muestreado 
on 1.g · 105 píxeles). D
ha.: Dependen
ia de este resultado 
on la temperatura del 
uerpo negro.
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ión en laboratorio 4.24.2.9 Cosméti
aIntrodu

iónBajo el término un tanto ambiguo de 
osméti
a se suelen agrupar todos aquellos efe
tos rela-
ionados 
on la aparien
ia �nal de las imágenes. Nos 
entraremos en tres aspe
tos prin
ipales,algunos estándar (
omo los píxeles muertos) y otros parti
ulares de nuestro dete
tor:- 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 dete

ión de señal, independientementede la radia
ión in
idente, y los 
alientes son los elementos de resolu
ión en los que o
urre lo
ontrario: in
luso para �ujos in
identes bajos la señal medida es muy alta.Ambos suelen estar rela
ionados 
on problemas en la ele
tróni
a del dete
tor. En sistemas
omo el Ro
kwell HAWAII-2 el elemento a
tivo (en este 
aso una 
apa de HgCdTe), que sueletener estru
tura 
ristalina, se 
re
e por separado del sustrato en el que está embebida la ele
-tróni
a. La unión de ambas piezas se suele ha
er por presión, 
on lo que siempre hay un 
iertonúmero de elementos en los que, por ejemplo, la unión al 
ir
uito de le
tura no es 
ompleta, loque daría lugar a un píxel muerto.El pro
edimiento de dete

ión de estos elementos defe
tuosos es sen
illo. Usaremos para ellolas imágenes de 
orriente de os
uridad (des
ritas en la se
. 4.2.6): si diferen
iamos la primeray última imagen de la rampa podemos ver 
ómo se distribuye la señal a lo largo del dete
tor eidenti�
ar los píxeles que la infra o sobrevaloran.En la �g. 4.29 podemos ver esta distribu
ión en nuestro 
aso. La moda de la diferen
iason 1603 ADU , y presenta una desvia
ión estándar de 2360 ADU . Como se puede apre
iar, lafun
ión tiene una asimetría fuerte (además de estar trun
ada en 0), sesgada a valores altos deseñal. En la evolu
ión de la fre
uen
ia a
umulada se apre
ia 
omo, partiendo desde 0 ADU , ala
er
arnos a la moda la fre
uen
ia 
re
e de manera muy brus
a (pasando del 15% al 85% enmu
ho menos de una σ), para luego entrar en una zona 
on una pendiente muy baja, que es laque provo
a que la desvia
ión típi
a tenga un valor alto.De esta manera, intentar estable
er unos umbrales a
eptables de fun
ionamiento en fun
iónde σ, tal y 
omo haríamos 
on una distribu
ión normal, sólo fun
ionará para los píxeles 
alientes,por lo que lo
alizaremos los muertos en fun
ión del por
entaje de la moda (que es razonablemente
er
ano a la media y la mediana) que dete
tan. Los resultados se pueden ver en la tabla 4.11.Mientras que prá
ti
amente el número de píxeles muertos es 
onstante independientemente delumbral de sele

ión (adoptaremos el 5%), para los 
alientes el 
riterio es mu
ho menos �exible.Usaremos 
omo 
orte 4 · σ; si nuestra distribu
ión de valores fuese normal, 
on R > µ + 2 · σesperaríamos en
ontrar aproximadamente un 2% de los píxeles, es de
ir, ∼ 1.3 · 105. Para 3 · σel número baja a ∼ 104, mientras que para 4 · σ el por
entaje es ya despre
iable (en torno a
10−5%), y por lo tanto la prá
ti
a totalidad de los elementos de resolu
ión que sobrepasan el
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Figura 4.29: Fre
uen
ia a
umulada, en tanto por 
iento, e histograma (
on el máximo normalizado a 100) parala diferen
ia de imágenes sobre la que lo
alizaremos píxeles muertos y 
alientes.
riterio de la tabla 4.11 estarán aso
iados 
on problemas en la le
tura y no 
on valores extremosde la distribu
ión de señal.Aunque efe
tivamente la señal debería seguir una distribu
ión 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 fun
iones son indistinguibles.Así, el por
entaje de píxeles utilizables en el dete
tor es:
P = 99.2% (4.37)Tabla 4.11: Número de píxeles muertos (izqda.) y 
alientes (d
ha.) en fun
ión del 
riterio de sele

ión.

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 distribu
ión 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 dete
tor, aunqueexiste una mayor 
on
entra
ión en el primer 
uadrante (parti
ularmente en la esquina inferiorizquierda). Al igual que en el 
aso de los píxeles muertos, hay pequeñas 
on
entra
iones pun-tuales (mu
has ve
es 
omunes a ambos) en las que por lo tanto el rendimiento del dete
tor está
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ión en laboratorio 4.2seriamente 
omprometido.

Figura 4.30: Distribu
ión 2D de píxeles muertos (izqda.) y 
alientes (d
ha.).Inhomogeneidades en la respuesta de los píxelesLa respuesta ante la luz in
idente de los píxeles del dete
tor no es homogénea. Así, tal y 
omohemos visto en la se

ión anterior, hay algunos de ellos que, sin ser muertos o 
alientes, puedenllegar a tener e�
ien
ias su�
ientemente bajas o altas (o lo que es lo mismo, una respuesta lentao rápida) 
omo para que su utilidad se vea 
omprometida.Para en
ontrar estos elementos de resolu
ión usaremos el 
o
iente de dos imágenes 
on dis-tintos niveles de ilumina
ión. De las le
turas utilizadas para el 
ál
ulo de los niveles de pozo (se
.4.2.5) es
ogemos dos 
on diferente tiempo de integra
ión pero lejos de la satura
ión. El 
o
ientede las mismas es notablemente homogéneo, tal y 
omo se puede apre
iar 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 distribi
ión del 
o
iente de imágenes de la �gura presenta m = 1.641y s = 0.009.Para identi�
ar enton
es los píxeles 
on respuesta dispar, nos valemos de la normalidad del
o
iente. Colo
amos nuestros umbrales para el 
o
iente 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 pare
er alarmante, pues por ejemplo una distribu
ión normal tendría un 0.1%total fuera de estos intervalos. No obstante, el 
o
iente de imágenes presenta una asimetríaestadísti
a de −30, de manera que la masa de la distribu
ión por debajo de la media es mu
homayor que por en
ima. Además, 
onviene notar que dado que la desvia
ión de la distribu
ión esmuy pequeña, un umbral de 3σ equivale a una diferen
ia de ∼ 1.5% en la e�
ien
ia del píxel, loque supone un umbral bastante 
onservador. Si 
onsideramos, por ejemplo, los elementos que sedesvían mas de un 5% el por
entaje 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 
o
iente de dos imágenes de la se
. 4.2.5. D
ha.: Distribu
ión bidimensionalde este 
o
iente. 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 aso
iadas
on los saltos de 
anal en el dete
tor.En 
uanto a su distribu
ión espa
ial, la mayor 
on
entra
ión de ambos tipos de píxel seprodu
e en las fronteras entre 
anales, mientras que además los lentos apare
en prominentementeen la parte inferior de los 
uadrantes 1 y 2, allí donde también la 
orriente de os
uridad es mayor.En 
ualquier 
aso, la mayoría de estos efe
tos (parti
ularmente aquellos 
on estru
tura 2D
oherente, 
omo las franjas 
itadas) se podrán 
orregir durante el pro
eso de redu

ión mediantela adquisi
ión y uso de imágenes de 
ampo plano. Como se ha visto en la se
. 4.2.5, el dete
tores lineal por debajo del 2% al menos hasta las 50000 ADU . Esto nos permitirá al
anzar en estasimágenes señales de 40000 ADU , lo que nos garantiza señales a ruido por imagen de ∼ 120, 
onlo 
ual diferen
ias en la respuesta mayores del 1% serán asequibles a esta 
orre

ión.Patrón de franjasAunque sólo son apre
iables en 
ondi
iones de muy baja luminosidad, existe aso
iada al pro
esode le
tura una pequeña os
ila
ión de la señal que se tradu
e en un patrón de franjas visible enuna imagen re
onstruida del dete
tor.Para 
ara
terizarlo re
urrimos de nuevo a las imágenes de 
orriente de os
uridad. Si diferen-
iamos las dos últimas de la serie, que 
omo hemos visto en la se
. 4.2.7 tienen la misma señal,apare
en a la vista las trazas que se pueden ver en la �g. 4.32.Este efe
to es prá
ti
amente 
onstante entre 
anales. De he
ho, 
orrigiendo la diferenteorienta
ión de le
tura 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 periodi
idad de las os
ila
ioneses prá
ti
amente 
onstante (f ∼ 0.1 px−1), la fase varía ligeramente dentro de 
ada 
anal.Como se puede ver en el panel dere
ho de la �g. 4.33, entre las primeras y las últimas líneasde un 
anal, los máximos de os
ila
ión se desplazan en torno a 1 píxel, que se re
upera de nuevoal pasar al siguiente 
anal.Aunque este efe
to estará presente en todas las le
turas realizadas 
on el sistema, su posiblein�uen
ia en una observa
ión real no es demasiado preo
upante. Como se puede ver en la�gura 4.33 la amplitud pi
o a pi
o puede llegar a un máximo de 10 ADU . Sólo sería apre
iableenton
es en aquellas zonas del dete
tor sobre las que no in
ide luz en absoluto, y siempre y
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Figura 4.32: Diferen
ia de dos imágenes de 
orriente de os
uridad en la que se puede apre
iar el patrón de franjas.

Figura 4.33: Izqda.: Patrón de franjas promedio. Las líneas de trazos mar
an las fronteras entre 
anales. D
ha.:Detalle del 
orte transversal de este patrón. Cada una de las trazas está 
onstruida promediando 5 líneas de un
anal. En negro 
ontinuo están las primeras del primer 
anal, y en rojo las últimas. Éstas están desfasadas entorno a 1 px, desfase que desapare
e en el segundo 
uadrante, en trazo dis
ontinuo.
uando el tiempo de integra
ión sea su�
ientemente pequeño 
omo para que el ruido aso
iadoa la 
orriente de os
uridad no sobrepase la amplitud de la os
ila
ión. Así, por ejemplo (tabla4.15), 
on t = 100 s, tendríamos aproximadamente un ruido de ∼ 15 ADU , por lo que parane
esitaríamos promediar 10 imágenes (o 10 �las dentro de una misma imagen) para dete
tareste efe
to 
on una señal a ruido de 1. En el 
aso de subir el tiempo a 1000 s, serían ne
esariasya 60 imágenes.
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ualquier 
aso, la 
orre

ión de estas franjas no es 
ompli
ada. En la �gura 4.34 se puedever la regularidad de este efe
to. Utilizando el patrón promedio de la �gura 4.33 es posible
orregir este efe
to: en la �g. 4.32 podemos ver el resultado de ha
erlo sobre el ter
er 
uadrantede la �g. 4.32, lo que nos deja una imagen sin os
ila
iones por debajo de ±1 ADU . Esto pare
eindi
ar que la 
ostru

ión de un patrón maestro 
on el que 
orregir todas las imágenes, si fuesene
esario, no será un pro
eso 
ompli
ado.

Figura 4.34: Izqda.: Amplia
ión del ter
er 
uadrante de la �g. 4.32. D
ha.: Resultado de diferen
iar este
uadrante del patrón maestro de la �g. 4.33.Sesgos en el bit menos signi�
ativoLa manera habitual de 
odi�
ar un número para su transferen
ia sobre un 
ir
uito digital esen base a su forma binaria. Cualquier número entero E se puede transformar en esta basedes
omponiéndolo 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 ele
tróni
a, las 
uentas leídas en el dete
tor 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 
ondi
iones 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 se
omporta de manera ideal, y en algunos 
uadrantes el bit menos signi�
ativo está sesgado ha
iauno de sus posibles valores, provo
ando que haya más píxeles pares que impares o vi
eversa.Podemos 
omprobar 
uándo su
ede esto 
al
ulando el módulo a 2 de todos los píxeles en unaimagen 
ualquiera (en este 
aso la última de la serie de 
orriente de os
uridad). Esta opera
iónnos devuelve el resto de la división entera entre 2 de la le
tura en un determinado elemento deresolu
ión, que será 1 si ésta es impar y 0 si es par. La distribu
ión de este valor a lo largodel dete
tor se puede ver en la �g. 4.35. En la mayoría de los 
anales pare
e haber un mismonúmero de píxeles negros (
on b0 = 0) que de blan
os (
on b0 = 1), mientras que en algunos de
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ión en laboratorio 4.2ellos se apre
ia 
ómo domina uno de los dos. El efe
to queda más 
laro en el histograma de unode estos 
anales (panel dere
ho de la �g. 4.35).

Figura 4.35: Izqda.: Módulo a 2 de una imagen. D
ha.: Histograma de uno de los 
anales sesgados. Porvisibilidad, se representa la diferen
ia de dos imágenes 
onse
utivas (de manera que la media sea del orden de lavaria
ión que produ
e el sesgo en b0).Podemos realizar las mismas estima
iones de una manera más rigurosa a través de un test
χ2 de Pearson. De�nimos un estadísti
o X2 tal que:

X2 =

n
∑

i=0

(Oi − Ei)
2

Ei
(4.40)Donde Oi es la fre
uen
ia observada para uno de los i posibles eventos de una determinadadistribu
ión, y Ei es la fre
uen
ia esperada según un determinado modelo. Siempre y 
uandolas fre
uen
ias relativas sean lo su�
ientemente grandes (típi
amente Oi > 0.1) X2 tiende asin-tóti
amente a una distribu
ión χ2 
on n − 1 grados de libertad, y por lo tanto podemos usarésta para 
omprobar 
uán probable es una determinada observa
ión respe
to a las fre
uen
iaspredi
has por un modelo.En nuestro 
aso, di
ho modelo se 
orresponde 
on una distribu
ión en la que b0 = 0 y b0 = 1son equiprobables. Podemos 
al
ular las fre
uen
ias relativas de pares e impares para 
ada 
anal,apli
arles la e
ua
ión 4.40 y 
omparar 
ontra una distribu
ión χ2. Obtenemos así un p-valor para
ada 
anal, que nos indi
ará la probabilidad de que χ2 < X2. Podemos ver los resultados de este
ál
ulo en la tabla 4.12. Valores altos de probabilidad indi
an que la distribu
ión muestreada yel modelo son diferentes.Tradi
ionalmente, se re
haza la hipótesis nula (observa
iones y predi

iones vienen de lamisma fun
ión de distribu
ión) 
on p > 5%. Atendiendo a este 
riterio, vemos que hay 
in
o
anales 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�uen
ia de este sesgo sobre el rendimiento del dete
tor no será muy signi�
ativa,es más relevante el he
ho de que introdu
e 
orrela
iones arti�
iales entre píxeles, lo que podríaafe
tar, por ejemplo, al 
ál
ulo de errores. Para 
orregirlo, basta 
on añadir a 
ada píxel de los
anales sesgados un número entero aleatorio que puede tomar los valores -1, 0 ó 1 (de tal maneraque la suma total sea 0). Si apli
amos 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 ter
er 
uadrante de 54.9% a 0.3%, re
uperándosela aleatoriedad.No obstante, esta 
orre

ión tiene un pre
io. Al añadir una 
omponente aleatoria extra atodos los píxeles de un 
anal, se está in
rementando de manera efe
tiva, aunque pequeña, el ruidode le
tura. Dado que una distribu
ión 
omo la des
rita tendrá σ = 0.5, re
uperando los valoresde la tabla 4.8, en el 
aso del ter
er 
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 pare
e afe
tar al bit menossigni�
ativo. En ellas se muestran los resultados de apli
ar el mismo 
ál
ulo aquí des
rito a losbits b0 a b13 de una de las imágenes de pozo (se
. 4.2.5). Ne
esitamos 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 estru
tura de la imagen (que por ejemplo,puede tener más valores menores de 15000 ADU que mayores) introdu
e arti�
ios en los 
ál
ulos.No obstante, si uno de estos bits estuviese sesgado, sería evidente en una inspe

ión visualde la imagen (o su histograma aso
iado), puesto que, por ejemplo, pasar de b12 = 0 a b12 = 1supone un 
ambio de más de 8000 ADU en la le
tura del píxel aso
iado.
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Figura 4.36: Igual que la �g. 4.35, pero 
orrigiendo el sesgo en los 
uadrantes 2 y 3.4.2.10 Efe
to de los 
i
ladosIntrodu

iónEl pro
eso de enfriado desde temperatura ambiente hasta 77 K supone una fatiga para el de-te
tor. Aunque los enfriamientos y 
alentamientos se ha
en de tal manera que los gradientesde temperatura son pequeños, siempre se 
orre el riesgo de que se produz
a algún daño en elsistema. Dada la naturaleza de las 
onexiones entre la 
apa fotosensible y la ele
tróni
a (que seunen por presión dire
ta), existe la posibilidad de que las tensiones térmi
as des
one
ten algunosde los elementos de resolu
ión, que se podrían 
onvertir en píxeles muertos.Pro
edimientoDado que tenemos 4 tandas de pruebas, para 
ada una de las que el sistema ha pasado porun 
i
lo 
ompleto de enfriamiento y 
alentamiento, podemos intentar ver 
ómo estos afe
tan aldete
tor. Aunque 
uanti�
ar el efe
to 
ompleto de los mismos es 
ompli
ado, prin
ipalmente porque la 
on�gura
ión ele
tróni
a 
ambia de prueba a prueba, sí que podemos ver 
ómo afe
tan ala 
osmeti
a del dete
tor, 
omprobando la evolu
ión del número de píxeles muertos y 
alientes
on 
ada 
i
lado.ResultadosUtilizando el mismo pro
edimiento que en la se
. 4.2.9, podemos 
al
ular el número de elementosmuertos y 
alientes para 
ada tanda de pruebas, tal y 
omo se puede ver en la tabla 4.13.En prin
ipio pare
e que no hay una dependen
ia fuerte 
on el número de 
i
lados, y lavaria
ión de los resultados pare
e estar más debida a los 
ambios en la ele
tróni
a (prin
ipalmenteel paso de 4 
anales, antes de 2006 a 32) que en posibles daños registrados sobre el dete
tor.



4.3 Con
lusiones 161Tabla 4.13: Número de píxeles muertos y 
alientes en fun
ión del 
riterio de sele

ión, 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 14871Fe
ha 07/06 03/06 02/05 03/044.3 Con
lusiones4.3.1 Comportamiento global del dete
torCon los 
ál
ulos realizados en las se

iones anteriores, estamos ya en posi
ión de 
omparar lasespe
i�
a
iones de Ro
kwell (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 dete
tor se a
er
a razonablementeal rendimiento óptimo, 
on la ex
ep
ión de la 
orriente de os
uridad y el pozo.Tabla 4.14: Espe
i�
a
iones de fábri
a para el dete
tor Ro
kwell HAWAII-2, 
omparadas 
on los resultados enlaboratorio.Parámetro Espe
i�
a
ión Objetivo MedidaEf. 
uánti
a relativa(JK) 101.7% � � 101.5%Ef. 
uánti
a relativa(HK) 103.6% � � 106.5%Ruido de le
tura(e− a 77 K) < 15 < 5 6.1 5.5Cor. de os
uridad(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 de
idir qué 
on�gura
ión ele
tróni
a mejora las presta
ionesde nuestro sistema. Dado que parámetros 
omo la 
osméti
a y la e�
ien
ia 
uánti
a no es deesperar que varíen 
on V r y OFF (ver la se
. 4.1.2 para una de�ni
ión) y han sido medidos
on V r = 0.5 V , al igual que los resultados de la tabla 4.1, nos 
entraremos en la 
orriente deos
uridad, el ruido de le
tura y el pozo.



162 EMIR: Calibra
ión en laboratorio 4.3Compararemos el efe
to de estos parámetros 
uando EMIR esté trabajando 
omo espe
tros-
opio o fotómetro. En ambos 
asos, la radia
ión que llega al dete
tor 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 delespe
tro 
omprendida aproximadamente entre 2.0 µm y 2.5 µm.Aunque se trata de un valor que presenta varia
iones lo
ales importantes, asumiremos que laemisión promedio del 
ielo en el Observatorio del Roque de Los Mu
ha
hos 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 ele
trones dete
tados: 1.67 · 105 e− · s−1. Dadoque las exposi
iones, en prin
ipio, serán de al menos 1 s, el ruido mínimo aso
iado al 
ielo será de
129.4 e−. Fa
tores ambos que superan 
on mu
ho a las 
ontribu
iones de la 
orriente de os
uridady el ruido de le
tura, por lo que el rendimiento de ambas 
on�gura
iones (
on V r = 0.5 V y
V r = 0.7 V ) será el mismo.No obstante, las diferen
ias en el pozo sí serán apre
iables. Un 
ambio de 30000 ADU suponeque, sin tener en 
uenta la 
orre

ión de linealidad, el sistema 
on V r = 0.7 V tiene un rangodinámi
o 0.25 magnitudes mayor que 
on V r = 0.5 V . Como hemos visto, la emisión telúri
atiene un �ujo importante en la banda K, lo que impli
a que 
on la primera de las 
on�gura
ionesse al
anza la satura
ión en aproximadamente 10 s mientras que 
on la otra su
ede ya a los 8 s.Para realizar los mismos 
ál
ulos en espe
tros
opía ne
esitamos saber 
ómo varía la emisióndel 
ielo en fun
ión de la longitud de onda. Utilizamos para ello los datos 
ompilados porPhil Puxley para Mauna Kea (http://www.gemini.edu/s
iops/teles
opes-and-sites/observing-
ondition-
onstraints/sky-ba
kground), pero normalizados 
on la emisión atmosféri
a 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, M
Gregor et al. 2001). Así obtenemos la �gura 4.37.

Figura 4.37: Izqda.: Emisión telúri
a 
omparada 
on la 
orriente de os
uridad. D
ha.: Ruido fotóni
o de estaemisión, en fun
ión del tiempo, de nuevo 
on los valores medidos para el dete
tor.Como se puede ver, la 
orriente de os
uridad domina la emisión de fondo en 
asi todo el rangode la banda, independientemente de la 
on�gura
ión ele
tróni
a es
ogida (in
luso el valor óptimode Ro
kwell). El ruido, promediado entre 2.0 µm y 2.5 µm, está dominado por la ele
tróni
apara �ujos bajos, mientras que al aumentar el tiempo de integra
ión la 
omponente fotóni
aatmosféri
a se 
onvierte en la prin
ipal. Con V r = 0.5 V esto su
ede a los 32 s, mientras



4.4 Trabajo futuro 163que para V r = 0.7 V el 
ambio se produ
e a los 39 s. En 
ualquier 
aso, las observa
ionesespe
tros
ópi
as rara vez usarán integra
iones tan 
ortas.En la se
. 4.2.6, se muestra que la 
orriente de os
uridad no es 
onstante en el tiempo, si noque a medida que se van realizando le
turas éste de
re
e, en torno a un orden de magnitud. Poreso es 
onveniente ver 
ómo es esta evolu
ión para un rango amplio de tiempos, representativosdel uso previsto que se le dará a EMIR. Integrando las expresiones 4.27 y D.7 respe
to al tiempo
onstruimos la siguiente tabla:Tabla 4.15: Emisión máxima, mínima y promedio del 
ielo, 
omparada 
on los valores de 
orrientes de os
uridadpara 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 os
uridad 
on V r = 0.7 V es mayor, las 
on
lusionesson similares para ambas 
on�gura
iones. En las zonas situadas entre las líneas de emisiónatmosféri
a (espe
ies mole
ulares 
omo H2O u OH) domina la señal generada en el propio dete
torindependientemente del tiempo, mientras que en los máximos de emisión siempre es superior la
omponente atmosféri
a. El valor promedio, en 
ambio, es menor que la 
orriente de os
uridad
on tiempos menores de 103 s, pasando a dominar una vez superado ese valor.Así vemos que mientras que las diferen
ias en 
orriente de os
uridad y ruido de le
turaaso
iadas 
on los diferentes valores de V r no suponen una gran varia
ión del 
omportamientogeneral del sistema, sí que hay una ganan
ia apre
iable en el rango dinámi
o del mismo, lo quesupone una mejora en el rendimiento de EMIR en parti
ular 
uando trabaja en modo fotométri
o.Por esto, es
ogemos 
omo 
on�gura
ión óptima V r = 0.7 V , OFF = 14 V .4.4 Trabajo futuroCon las pruebas y 
ál
ulos hasta ahora des
ritos podemos asegurar que el sistema de ele
tróni
ay dete
tor 
umplen los requisitos para un 
orre
to rendimiento en el EMIR �nal. No obstante,antes de la integra
ión del mismo sería interesante repetir algunas pruebas, re�nar otras y añadiralgunas más 
on el �n de asegurar que el 
omportamiento del dete
tor es el mejor posible.Entre ellas estarían:
• Corriente de os
uridad: Como hemos visto, existe la posibilidad de que la in
iden
ia de luzdifusa esté afe
tando a nuestras medidas. Por lo tanto sería interesante repetir esta pruebaintentando 
orregir aquellas posibles fuentes de radia
ión (
omo la tapa del 
riostato).Además, sería prove
hoso 
ompletar la �g. 4.24 de manera que aseguremos la in�uen
iadel tiempo de le
tura por píxel y el voltaja de em bias gate sobre el valor absoluto de
orriente de os
uridad y la evolu
ión de su transitorio, parti
ularmente 
uando se ha vistoque en espe
tros
opía mu
has ve
es ésta es la fuente de emisión que domina. Idealmente
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ión 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 le
tura: Con la misma matriz de pruebas anterior podremos rellenar la tabla 4.9,de manera que podamos es
oger la pareja ideal de valores de t y BG que minimizan el ruidode le
tura y la 
orriente de os
uridad, garantizando el requerimiento de que la velo
idadde le
tura de 1 img · s−1 se mantenga, a la vez que nos dé 
ierta libertad para 
ambiar V r,maximizando el pozo del dete
tor.
• Corre

ión de linealidad: Hemos demostrado que es posible mejorar el 
omportamientolineal de la señal respe
to a la radia
ión in
idente a través de una 
alibra
ión empíri
a.No obstante, más allá de esta demostra
ión, las expresiones aquí derivadas no son deltodo útiles, pues debido al �ujo in
idente la varia
ión de 
uentas entre le
tura y le
tura esdemasiado grande para asegurar la idoneidad de los 
oe�
ientes de la tabla 4.6. Podemos
orregir esto repitiendo las medidas pero garantizando que el nivel de radia
ión es máspequeño, lo que nos dará más resolu
ión para evaluar la fun
ión de 
alibra
ión.
• Pozo: A la vez que se re�na la 
orre

ión de linealidad, se puede 
al
ular un valor más pre-
iso de pozo y satura
ión, puesto que 
omo hemos visto el error 
ometido estará dominadopor la diferen
ia en 
uentas entre dos le
turas 
onse
utivas.



AExtrapolando trazas sobre el DCMComo se ha visto en la se

ión y siguientes, la posi
ión de la traza de las gigantes nos permite
al
ular la 
urva (d,AK), y vi
e
eversa. No obstante, 
omo toda medida, esta determina
ióntiene un error aso
iado, lo que a ve
es provo
a que la extin
ión extraída tenga un 
omportamientoque no tiene sentido físi
o (p. ej. �g. A.1).

Figura A.1: Ejemplo de DCM (izqda.) junto 
on la 
urva (d, AK) extraída de él (d
ha.). Se puede apre
iar 
omoa partir de d ∼ 8 kpc la extin
ión pare
e de
re
er 
on la distan
ia.Este 
omportamiento está aso
iado al he
ho de que, 
omo hemos visto en la se
. 3.1.1, el 
olory la magnitud de una gigante K2 están ligados mediante la distan
ia y la extin
ión, 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 aparez
an distan
ias de
re
ientes;



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 extin
iones tambiénde
re
ientes. Aunque estadísti
amente ambos 
omportamientos son a
eptables y fruto de lain
ertidumbre del método (visible también en el valor de AJK), pueden introdu
ir 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 abs
isas se presenten dos valores de ordenada.Para solventar esto, a la hora de interpolar di
has 
urvas, imponemos a los valores de (d,AK)derivados sobre el DCM 
iertas ligaduras 
on sentido físi
o:- La distan
ia ha de ser estri
tamente 
re
iente.- La extin
ión ha de ser 
re
iente.Ambas 
ondi
iones nos permiten �ltrar los puntos 
on�i
tivos, dando lugar a una 
urva mássuave y sen
illa de interpolar.

Figura A.2: La misma 
urva de extin
ión de la �g. A.1, pero interpolada y extrapolada 
on el método des
ritoen el texto (línea verde) o sin imponer ninguna 
ondi
ión (línea roja).Extrapolar estas 
urvas también requiere de 
ierta 
onsidera
ión. Los puntos situados en losextremos de la 
urva tendrán un error relativo mayor, pues están 
al
ulados sobre zonas del DCMen las que la densidad estelar es más baja. Por tanto, extender su 
omportamiento a distan
iasmayores/menores puede llevar a resultados problemati
os (ver �g. A.2). Para evitarlos, a lahora de extrapolar utilizaremos el fun
ional de Wains
oat et al. (1992) de la e
. 3.6. Aunquesabemos que no es la manera idónea de des
ribir el 
omportamiento de la extin
ión, podemosnormalizarlo a los valores de nuestras 
urvas, de manera que evitamos la tenden
ia del modeloa infravalorar la extin
ión, a la vez que obtenemos una extrapola
ión 
on 
ierto sentido físi
o yque no introdu
e efe
tos espúreos aso
iados a los errores observa
ionales.



BAlgunos 
on
eptos de estadísti
aB.1 Inferen
ia bayesianaLa estadísti
a bayesiana se basa en apli
a
ión de la regla o teorema de Bayes de la probabilidad
ondi
ional; ¾
uál es la probabilidad de o
urren
ia de dos su
esos A y B?
P (A&B) = P (A)P (B|A) (B.1)Donde P (A) es la probabilidad del su
eso A y P (B|A) es la probabilidad del su
eso B dado queha o
urrido A. De la expresión anterior se deriva que esta probabilidad 
ondi
ional es:

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

P (A)
(B.2)Lo que también se 
ono
e 
omo el teorema de Bayes. Si en lugar de un solo su
eso B queremos
ono
er la probabilidad 
ondi
ional de k eventos mutuamente ex
luyentes, 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 
ono
e 
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 distribu
ión que depende de un parámetro libre φ.Llamaremos distribu
ión a priori o prior a la distribu
ión p(φ), que 
ontiene toda la infor-ma
ión de la que disponemos respe
to a φ. La semejanza o likelihood , p(x|φ), representa laprobabilidad de que un determinado valor de x provenga de 
ierto φ.



168 Algunos 
on
eptos de estadísti
a B.1Apli
ando el teorema de Bayes, podemos obtener la distribu
ión 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 
al
ular la distribu
ión de probabilidad de todo el espa
io de parámetros φ parauna determinada medida (o 
onjunto de medidas) x.En el 
aso de una variable en n dimensiones (x1, ...xn) 
on una fun
ión de distribu
ión 
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 fun
iones que determinen los a prioris y la semejanza dependerán del tipo de problemaque estemos estudiando y del 
ono
imiento previo que tengamos de él. Los resultados queobtengamos del análisis bayesiano estarán 
ondi
ionados por estas fun
iones, parti
ularmentelos a priori. Dado que no siempre disponemos de informa
ión previa sobre los parámetros queestamos 
al
ulando, es posible generar priors uniformes que expresen esta 
aren
ia y que nointroduz
an ningún 
ondi
ionamiento no deseado en la inferen
ia.El término p(x) tiene también una relevan
ia espe
ial en el paradigma bayesiano. Se ledenomina eviden
ia, y esen
ialmente se trata de la probabilidad de que el modelo en 
uestiónproduz
a los datos observados. Cuando, 
omo en el ejemplo siguiente, se trata de un problemade estima
ión de parámetros para un determinado modelo, la eviden
ia no juega un papel im-portante, puesto que se podría redu
ir el problema a p(φ|x) ∝ p(φ)p(x|φ).Así, por ejemplo, supongamos que tenemos un experimento para medir un pro
eso físi
oregido por una distribu
ión gaussiana 
on µ = 10 y σ = 2, y que nuestras medidas tienenun error experimental de ε = 0.1. Con 20 realiza
iones X de este experimento obtenemos elresultado de la Fig. B.1.Aunque 
are
emos de 
ono
imientos a priori de (m, s), que serán nuestras aproxima
iones a(µ, σ), sabemos que s es de�nida positiva, por lo que usaremos 
omo prior las fun
iones:
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)
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Figura B.1: Histograma de las medidas X de nuestro experimento. En trazo dis
ontinuo la distribu
ión padre(µ, σ)=(10,2).Apli
ando a estas expresiones la e
ua
ión B.9 obtenemos la distribu
ión posterior para (m, s)de la Fig. B.2.

Figura B.2: Distribu
ión posterior para (m, s). Los tonos 
laros mar
an los puntos 
on alta probabilidad, 
entradosen (9.6,2).Para obtener las estima
iones de (µ, σ) a partir de la distribu
ión posterior de (m, s) seráne
esario primero obtener la fun
ión de distribu
ión para 
ada parámetro. Dado que se trata de



170 Algunos 
on
eptos de estadísti
a B.1un 
aso simple, es posible obtener p(m|X) a partir de la integra
ión dire
ta de p(m, s|X) (Fig.B.3). Una vez 
ono
ida esta distribu
ión, podemos estimar el valor de m o s 
omo el máximo

Figura B.3: Distribu
iones posteriores marginalizadas para m (izqd.) y s (d
ha.). Nótese 
omo esta última noes simétri
a respe
to al máximo. Las líneas de trazos representan las distribu
iones a priori (normalizadas a unvalor arbitrario).de la distribu
ión 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: Aproxima
iones para µ y σ utilizando el valor esperado, el máximo de la distribu
ión posterior ypromediando dire
tamente 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 aproxima
ión bayesiana no presenta ninguna ventaja respe
toa otro tipo de té
ni
as, 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 distribu
ión posterior de la media es simétri
a (y así los valores máximo y esperadoson esen
ialmente iguales), en el 
aso de la desvia
ión no o
urre lo mismo, y presenta unadistribu
ión asimétri
a (lo que se tradu
e en una diferen
ia apre
iable entre los valores máximoy esperado para s).Estimando intervalos de 
on�anza dire
tamente sobre las distribu
iones posteriores margina-lizadas para 
ada uno de los parámetros se dedu
en de manera natural los errores en la estima
iónde éstos, sin ninguna hipótesis adi
ional sobre el 
omportamiento de los mismos. Esto permite,entre otras 
osas, el 
ál
ulo de barras de error asimétri
as o la identi�
a
ión de degenera
iones en



B.1 Inferen
ia bayesiana 171el espa
io de parámetros, lo 
ual será muy útil a la hora de determinar la 
antidad de informa
iónque podemos extraer de nuestros espe
tros.Además de resolver problemas 
omo éste de optimiza
ión de parámetros, 
on el análisisbayesiano se pueden tratar 
ál
ulos más generales, en los que además de des
ono
er la familia deparámetros φ, también des
ono
emos el modelo H (que hemos de es
oger de entre un 
onjuntode posibilidades) más apropiado. En este 
aso, la e
. B.6 se modi�
a ligeramente; sea Φ el
onjunto de todos los parámetros que rigen 
ada uno de los modelos posibles H, y sean D losdatos n-dimensionales para los que queremos 
al
ular los valores óptimos de (Φ,H). Enton
es:
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 eviden
ia:
p(D|H) = Z =

∫

L(Φ)π(Φ)dDΦ (B.17)Donde D es la dimensión de Φ. Así el problema de sele

ión de modelo se redu
e a 
ompararlos valores de p(H|D), la probabilidad de que el modelo H des
riba 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 
o
iente de los a priori de los modelos, que normalmente es igual ala unidad. Por lo tanto, aquel modelo que presente la mayor eviden
ia, será el que mejor des
ribanuestros datos. Esta posibilidad de 
omparar modelos de manera sen
illa, que además tiene en
uenta el número de parámetros libres D de 
ada uno, es otra de las grandes virtudes del análisisbayesiano.B.1.1 Integrando la posteriorLamentablemente, en
ontrar los máximos de la distribu
ión posterior de probabilidad o de laeviden
ia suele ser un pro
eso 
omputa
ionalmente muy intenso, parti
ularmente 
uando ladimensión del problema es grande. Por lo tanto, la integra
ión dire
ta es prohibitiva, y hayque re
urrir a métodos numéri
os que aligeren la opera
ión. Una de las maneras de abordar elproblema son los métodos MCM (Markov Chain Monte Carlo); en ellos se sustituye el sampleo dela distribu
ión 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 fun
ión a muestrear demanera aleatoria (aunque dirigidos ha
ia los máximos).No obstante, estos métodos no están exentos de problemas. Pueden 
onverger a máximoslo
ales y además si la dimensionalidad del problema es grande tampo
o son e�
ientes (parti
u-larmente 
uando es ne
esario 
al
ular distribu
iones posteriores y eviden
ias). Otra alternativason los llamados métodos de muestreo anidado (nested sampling, Skilling 2006), en los que laevalua
ión dire
ta de Z se sustituye por una integral en una sola dimensión. Si de�nimos elvolumen de la distribu
ión a priori en
errado por una super�
ie de igual semejanza L(Φ) = λ
omo:



172 Algunos 
on
eptos de estadísti
a B.2
X(λ) =

∫

L(Φ)>λ
π(Φ)dDΦ (B.19)

L(X) es la inversa de X(λ), una fun
ión monótamente de
re
iente de X, que además veri�
aque:
Z =

∫ 1

0
L(X)dX (B.20)Por lo tanto basta evaluar la semejanza sobre la se
uen
ia 0 < Xm < .... < X0 < 1 yobtendremos la eviden
ia 
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 subprodu
to de la opera
ión obtenemos el posterior:
pi =

Liwi

Z
(B.22)La evalua
ión de la e
. B.21 es mu
ho más rápida que la integral original de la e
. B.17, yes sus
eptible de ser aligerada todavía más optimizando las su
esivas series de Xi sobre las quese evaluará Z. Estos métodos han sido utilizados 
on éxito en otras áreas de la astrofísi
a, 
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 té
ni
as de uso más fre
uente para redu
ir las dimensiones de un problema es el análisisde 
omponentes prin
ipales o PCA (Prin
ipal Component Analysis), una transforma
ión linealortogonal en la que se pasa del espa
io de los datos al espa
io de las 
omponentes prin
ipales, unasnuevas variables ortogonales y no 
orreladas que se pueden ordenar en fun
ión del por
entajede la varianza del sistema ini
ial que expli
an. Así, podemos es
oger el número de 
omponentesprin
ipales ne
esario para al
anzar un determinado nivel de pre
isión, que además suele sermu
ho menor que las dimensiones ini
iales del problema.La des
rip
ión matemáti
a de PCA es simple. Sea una matriz M × N de observa
iones XTen la que 
ada �la es una medida y 
ada 
olumna una variable, a la que se le han sustraído lasmedias. Su des
omposi
ión 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 matri
es de autove
tores y autovalores. Los mayores autovaloresse 
orresponden 
on las dimensiones que muestran más 
orrela
ión en la matriz de datos, y por
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an un mayor por
entaje de la varianza. Así, si es
ogemos un determinado númerode autove
tores L es posible de�nir una transforma
ión y una nueva matriz Y tal que:
Y = W T

L X (B.25)Que 
ontiene la mayoría de la informa
ión de X pero en L dimensiones; además generalmentese 
umple que L << M .Las propiedades del método se pueden ejempli�
ar en un 
aso prá
ti
o. Sea una variable
x ∈ (0, 10) y una fun
ión y(x) que es una 
ombina
ión lineal de tres fun
iones:

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 desvia
ión 1, obtendremos una matriz X de 100× 100. Si a ésta le apli
amosPCA, observamos que hay tres autove
tores 
on un autovalor aso
iado 
laramente superior (�g.B.4, panel izquierdo). Si nos quedamos sólo 
on estos autove
tores, podemos enton
es generarla matriz Y , que simplemente 
ontendrá los 
oe�
ientes que multipli
ando a 
ada uno de estosve
tores re
onstruye la señal original (
omo se puede apre
iar en el panel dere
ho de la �g. B.4),lo que supone una redu

ión de la dimensionalidad del problema en un 97% sin una pérdidasigni�
ativa de informa
ión.

Figura B.4: Izqda.: Autovalores de los primeros 20 autove
tores de la matriz de 
ovarianza aso
iada a X. D
ha.:Re
onstru

ión (trazo rojo) de una de las medidas de X (trazo negro) utilizando sólo los tres autove
toresprin
ipales.A pesar de que 
on té
ni
as 
omo ésta se 
onsigue redu
ir la 
omplejidad del problema, lasrela
iones numéri
as entre los parámetros de entrada de los modelos y, en nuestro 
aso, los es-pe
tros (o sus 
omponentes prin
ipales) siguen siendo 
ompli
adas y por lo general des
ono
idas.Para interpolar enton
es sobre la base de datos será ne
esario el desarrollo de una té
ni
a 
apazde dar 
uenta de estas 
omplejidades; una de las maneras habituales de ha
erlo son las redesneuronales.
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eptos de estadísti
a B.3Una red neuronal arti�
al o ANN (Arti�
ial Neural Network) es un arti�
io númeri
o quepermite pasar de unos parámetros de entrada xi a unas variables de salida yk a través de unaserie de variables o
ultas hj . Estas últimas se organizan en su
esivas 
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. Estaorganiza
ión re
uerda vagamente a los primeros modelos de a
tividad neuronal en el 
erebro, deahí el nombre (�g. B.5).

Figura B.5: Esquema de una ANN bási
a.Las rela
iones entre las su
esivas 
apas de variables o parámetros son fun
iones matemáti
as,normalmente 
ombina
iones lineales o fun
iones trigonométri
as, que se ajustan durante unpro
eso de entrenamiento, en el que se ajustan las 
onexiones entre neuronas minimizando unadeterminada fun
ión, que normalmente 
ompara la salida de la red 
on los valores yk deseados(
omo por ejemplo una fun
ión χ2).Una vez que el entrenamiento termina y la red es 
apaz de reprodu
ir las salidas esperadaspara el 
onjunto de parámetros 
on el que se ha realizado este pro
eso 
on la pre
isión deseada,tenemos un método de 
al
ular yk para 
ualquier valor de xi, sin ne
esidad de 
ono
er lasrela
iones explí
itas entre entradas y salidas. La asun
ión bási
a subya
ente a todo este pro
esoes que la varia
ión en yk en fun
ión de los parámetros de entrada es 
ontinua y suave, de maneraque no hay un 
ambio brus
o en el 
omportamiento de las salidas (
omo por ejemplo un máximoo un mínimo lo
al 
on una an
hura muy pequeña) entre dos de los nodos de la base de datos deentrada, 
omportamiento que sería imposible de reprodu
ir por la red, dado que en los datos deentrenamiento no hay ninguna eviden
ia de esta varia
ión.B.3 Errores en la inferen
ia
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Figura B.6: Diferen
ias entre los valores inferidos (i) y los utilizados para sintetizar los nodos de la malla dePHOENIX para el modelo de error 
on σ = 1%.



176 Algunos 
on
eptos de estadísti
a B.3

Figura B.7: Diferen
ias 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 marginaliza
iones de la posterior produ
idas por BIQUINI para todos los parámetroslibres: metali
idad, temperatura, gravedad super�
ial, abundan
ia de elementos alfa, desplazamiento en longitudde onda y extin
ión absoluta en la banda K (que 
ondi
iona la pendiente del espe
tro, de ahí la etiqueta slope).Se puede apre
iar en ella 
omo hay un máximo se
undario de probabilidad, aso
iado a un segundo ajuste posible,o 
omo [Fe/H ] y [α/H ] están muy 
er
a 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 
onsidera
ión.



CDiagramas 
olor-magnitud, extin
ión ydensidad estelar en el interior de la VíaLá
teaEn este apéndi
e se detallan todos los diagramas 
olor-magnitud y las extin
iones y densidadesderivadas a partir de ellos que se han usado en el 
ap. 3.C.1 DCM's y extin
ión

Figura C.1: Izqda.: DCM para l=5◦. el trazo verde mar
a el 
entro de la región o
upada por las gigantes K2, elblan
o esta misma 
urva extrapolada, y las líneas de trazos las fronteras de la región. La línea de trazos negrosdenota la 
ompletitud. D
ha.: Curva (d, AK) para el mismo 
ampo.



180 Diagramas 
olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.1

Figura C.2: Igual que la �g. C.1, pero para las 
oordenadas anotadas.
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ión 181

Figura C.3: Igual que la �g. C.1, pero para las 
oordenadas anotadas.
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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.1

Figura C.4: Igual que la �g. C.1, pero para las 
oordenadas anotadas.
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ión 183

Figura C.5: Igual que la �g. C.1, pero para las 
oordenadas anotadas.
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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.1

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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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.1

Figura C.8: Igual que la �g. C.1, pero para las 
oordenadas anotadas.
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Figura C.9: Igual que la �g. C.1, pero para las 
oordenadas anotadas.



188 Diagramas 
olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.1

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.



190 Diagramas 
olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.1

Figura C.12: Igual que la �g. C.1, pero para las 
oordenadas anotadas.



C.1 DCM's y extin
ión 191

Figura C.13: Igual que la �g. C.1, pero para las 
oordenadas anotadas.



192 Diagramas 
olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.2C.2 Distribu
ión estelar

Figura C.14: Izqda.: Histograma de µ para l=5◦. El trazo rojo mar
a el ajuste utilizado. D
ha.: 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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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.2

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.



196 Diagramas 
olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.2

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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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.2

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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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.2

Figura C.22: Igual que la �g. C.14, pero para las 
oordenadas anotadas.
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ión estelar 201

Figura C.23: Igual que la �g. C.14, pero para las 
oordenadas anotadas.
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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.2

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.



204 Diagramas 
olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.2

Figura C.26: Igual que la �g. C.14, pero para las 
oordenadas anotadas.
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ada línea de visiónTabla C.1: Posi
ión del pi
o de densidad para 
ada 
ampo en el plano, según el ajuste gaussiano (µ) y el métodode la derivada (µd). σ denota el an
ho de la gaussiana para 
ada línea de visión y α es el exponente de la e
. 3.10determinado para las gigantes K2 sele

ionadas.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



206 Diagramas 
olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.3

Tabla C.2: Posi
ión del pi
o de densidad para 
ada 
ampo fuera de plano, según el ajuste gaussiano (µ) y elmétodo de la derivada (µd). σ denota el an
ho 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 espa
ial de objetivos por apuntado para l=05◦ . D
ha.: Fre
uen
ia a
umulada deobjetos por apuntado para el mismo 
ampo (línea sólida) e histograma normalizado al máximo (línea de trazos).



208 Diagramas 
olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.4

Figura C.28: Igual que la �g. C.27, pero para las 
oordenadas anotadas.
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Figura C.29: Igual que la �g. C.27, pero para las 
oordenadas anotadas.



210 Diagramas 
olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.4

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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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.4

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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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.4

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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olor-magnitud, extin
ión y densidad estelar C.4

Figura C.36: Igual que la �g. C.27, pero para las 
oordenadas anotadas.



DResultados 
omplementarios de los testssobre el dete
torEn este apéndi
e se detallan los resultados de las pruebas que, por brevedad, han quedadofuera del 
apítulo 4. Prin
ipalmente se trata de una repeti
ión de los mismos 
ál
ulos enél detallados pero para las 
on�gura
iones ele
tróni
as alternativas, además de la in
lusión depruebas anteriores para poder 
omparar algunos de los resultados obtenidos y 
omprobar laevolu
ión del sistema. D.1 Ganan
iaTabla D.1: Ganan
ia para las pruebas de 03/04 (Izq.) y 02/05 (D
ha.).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
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omplementarios de los tests sobre el dete
tor D.1Tabla D.2: Ganan
ia para las pruebas de 07/06, 
on Vr=0.5 y OFF=11 (Izq.) y 
on Vr=0.7 y OFF=15 (D
ha.).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 ganan
ia de las dos últimas 
on�gura
iones:
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 desvia
ión típi
a para el reset 
on Vr=0.5 y OFF=11 (izqd.) y 
on Vr=0.7 y OFF=15 (d
ha.).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 dete
tor:
< 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 dete
tor D.3D.3 Pozo
Tabla D.4: Pozo y satura
ión 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 satura
ión 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 os
uridad 221Tabla D.6: Pozo y satura
ión 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 satura
ión:
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 ganan
ias 
al
uladas 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 os
uridad
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 dete
tor D.4Tabla D.7: Corriente de os
uridad para las pruebas de 07/06., 
on Vr=0.5 y OFF=11 (izqda.) y para las de 02/05(d
ha.), 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 os
uridad para el dete
tor de ingeniería, sin (izqda.) y 
on (d
ha.) 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 le
tura 223
dccon

moda = 0.018 ± 0.002 ADU/s

dcsin
moda = 0.024 ± 0.002 ADU/s

(D.8)Tabla D.9: Corriente de os
uridad para el dete
tor 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 le
turaTabla D.10: Ruido de le
tura 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



224 Resultados 
omplementarios de los tests sobre el dete
tor D.5
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 dere
ha.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 dere
ha.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 dete
tor 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 dere
ha.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 dere
ha.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 dere
ha.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 dere
ha.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



228 Resultados 
omplementarios de los tests sobre el dete
tor D.6

Tabla D.17: p-valor, en %, del test χ2 de Pearson para 
ada 
anal, para b12 a la izquierda y b13 a la dere
ha.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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