UNIVERSITAT DE BARCELONA ) @
I UNIVERSITAT DE BARCELONA

DEPARTAMENT D’ASTRONOMIA I METEOROLOGIA g

Diseno y caracterizacion del sistema
fotométrico de la misidén Gaia de la Agencia

Espacial Europea

Memoria presentada por
José Manuel Carrasco Martinez
para optar al grado de

Doctor en Fisica

Barcelona, octubre de 2006



”Dile a un hombre que hay 300 billones de estrellas en el Universo y te creera...

Dile que un banco esta recién pintado, y tendra que tocarlo para asegurarse.”

Raimond Verwei






1 Introduccion

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

cién de los efectos cromdticos en las medidas astrométricas.

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

bibliografia y apéndices y le precede el presente capitulo introductorio.

1.1. La mision Gaza

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

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

en el estudio de la Galaxia.

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

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

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

1.1.1. Objetivos cientificos

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

nando, por primera vez, tests cuantitativos para los modelos de formacion galactica.
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10 kpc

Figura 1.2: Distancia y precisiones esperadas con las que Gaia podra contribuir en nuestro
conocimiento de la Via Lactea. La imagen de fondo de esta figura es un mapa del cielo

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

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

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

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

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

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

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

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

SP My do(pc) V(do) dans(pc) V(dabs)
B1vV =32 20000 13.2 7000 15.7
AOV  0.65 8500 15.2 4500 16.8
A3V 1.5 7000 15.7 3800 17.1
A5V 1.95 6500 16.0 3500 17.3
F2V 3.6 4500 16.7 2700 17.8
F8V 4.0 4000 17.0 2500 18.1
G2V 4.7 3500 17.2 2200 18.2
K3V  6.65 2400 18.4 1600 19.1
MO V 8.8 1200 19.7 1000 20.0
M8V 135 500 21.8 450 22.1

G8III 0.8 9000 156 4400 17.1
K3III 0.3 10000 15.3 4800 17.1
MO III —0.4 13000 15.2 5500 17.2
M7 III —0.3 17000 15.9 6300 18.1

BoIb —6.1 33000 11.5 9500 15.4

WD 8.0 1500  18.9 1200 19.2

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

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

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

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

investigacion.

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

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

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

situar los objetos celestes).

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

cisién sin precedentes.

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

breve resumen de los objetos observados:

109 estrellas de la Via Lictea

105-107 galaxias resueltas

10° supernovas extragaldcticas

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

= 30000 planetas extrasolares

= 200000 enanas blancas del disco

= 200 casos de microlentes gravitatorias

= 107 binarias resueltas dentro de 250 pc

1.1.2. Principios

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

mas débiles y unos 10000 objetos mas que Hipparcos.

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

binarios.

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

1

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

incluso antes del lanzamiento del satélite.

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

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

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

practicamente todo el diagrama Hertzsprung-Russell (HR).

1.1.3. Instrumentos

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

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

Durante las fases A y Bl de desarrollo de la mision, la carga 1til y la concep-

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

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

validos.

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

rapidamente en:

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

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

dedicados a la deteccién de los objetos.

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

aunque sin control activo.

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

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

1.1.3.1. ASTRO

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

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

espejos anastigmaticos de superficies asféricas.

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

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

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

la redundancia en caso de posibles fallos.

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

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

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

pixeles que sumamos).

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

= El Astrometric Sky Mapper (ASM) se compone de dos columnas de 10
CCD sin filtro, que permiten la deteccién auténoma de los objetos (una colum-
na para cada telescopio). Las probabilidades de deteccién dependen de la mag-
nitud y de la densidad de objetos en el campo de vision, siendo practicamente
la unidad para magnitudes por debajo de 20, cayendo rapidamente hacia cero
para objetos méas débiles (Arenou et al. 2005). La deteccién a bordo tiene
varias ventajas: i) se pueden desechar los pixeles que no contengan informa-
cién (Hgg 2005a), reduciendo asi el ruido de lectura de la CCD y la cantidad
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Figura 1.6: Bandas anchas G y GS de Gaia correspondientes a la luz blanca de los planos
focales de ASTRO y SPECTRO, respectivamente.

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

proporcionara.

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

de deteccion.

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

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

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

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

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

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

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

jetos extensos y estelares, etc.

1.1.3.2. SPECTRO

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

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

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

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

mision.

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

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

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

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

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

también un recubrimiento antireflectante.

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

de unos 12 segundos.

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

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

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

Sistemas fotométricos

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

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

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

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

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

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

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

caracterizados correctamente.

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

materia interestelar.

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

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

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

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

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

1.2.1. Sistema Johnson, o sistema de Arizona

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

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

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

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

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

filtros de Johnson.

Por dltimo Glass (1973), con observaciones utilizando el detector de InSb anadi6 la
banda H (~ 1630 nm) entre las bandas I y J.

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

caen dentro del rango espectral de Gaia).

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

historia y el poder comparar con medidas a lo largo del tiempo ha provocado que



1.2. Sistemas fotométricos 21

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

referencia.

1.2.2. Sistemas Stromgren y Vilnius

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

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

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

los limites mas abruptos, se deben usar filtros interferométricos.

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

mas o menos compleja.

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

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

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

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

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

1.2.3. Sistema de Ginebra

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

anchos que los de Stromvil permite estudiar objetos mas débiles.

1.3. Objetivo de la tesis

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

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

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

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

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

explicados en el texto: Johnson, Stromvil, Ginebra.

Johnson-Cousins Ginebra

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

Band u P % b Z y S Hpy Hgy

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

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

Ao: longitud de onda central

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

estrellas mas brillantes.

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

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

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

asegurar la posibilidad de hacer astrofisica con ellos.

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

activas de diferentes instituciones europeas.

1.4. Estructura del trabajo

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

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

su importancia respecto de los objetivos cientificos.

Puesto que las observaciones de Gaia todavia no existen, debemos crear una
herramienta que nos permita simular las observaciones. Esto lo haremos en la parte 11
(capitulo 4) de la memoria. Esta herramienta de simulacién ha de ser suficientemente

flexible para acomodar cambios del instrumento y de los filtros.

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

sistemas fotométricos para la misién (capitulo 5).

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

definidos en la parte I.

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

mos cémo encaramos el trabajo futuro de la fotometria de Gaia.



