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Si quelqu'un aime une fleur qui n'existe qu'a un
exemplaire dans les millions et les millions d'étoiles,
ca suffit pour qu'il soit heureux quand il les regarde.

Antoine de Saint-Exupéry (Le Petit Prince)



RESUMEN

El presente trabajo de tesis tiene como objetivo principal el desarrollo y
evaluaciéon de una metodologia para la digitalizaciéon y medicién de las placas
fotograficas del Observatorio Astronémico de Cérdoba, principalmente aquéllas de la
colecciéon Carte du Ciel. La ventaja fundamental de esta nueva metodologia es que
puede ser implementada integramente con los recursos técnicos especificos que se
disponen actualmente en el Observatorio de Cérdoba.

Las posiciones que se obtienen empleando Tycho-2 como catdlogo de referencia,
tienen la maxima precision alcanzable con las placas CdC —del orden de 0.20” para la
época de la placa— determinada tanto por los errores de medicién como por el error de
los movimientos propios del catilogo de referencia. Son en consecuencia
suficientemente precisos para la determinacién de movimientos propios de calidad
astrométrica.

Los movimientos propios obtenidos a partir de la combinacién de las placas CdC
con catdlogos astrométricos modernos —UCAC2 y USNO-B1.0- tienen precisiéon media
de 2msa/afio, con los cual pueden ser aplicados a diversos problemas astrométricos,
entre ellos la determinacién de probabilidad pertenencia de estrellas a cimulos abiertos.

La metodologia desarrollada fue empleada sobre la placa 6448 de la coleccion
CdC de Cérdoba para obtener posiciones de primera época —1917.13— y movimientos
propios de mas de 4000 estrellas en un campo de 2° x 2° que contiene al cimulo abierto
NGC 2587. Con estos datos se analizé estadisticamente la densidad estelar proyectada a
fin de posicionar el cimulo, y se determinaron probabilidades de pertenencia de las
estrellas al mismo a partir de sus movimientos propios empleando un método no-
paramétrico para el modelado de las distribuciones de movimientos propios del campo y
del cimulo. Este trabajo constituye asi el primer estudio astrométrico en el campo del
ciimulo abierto NGC 2587.

ABSTRACT

The first aim of this work is the development and evaluation of a methodology
for digitizing and measuring photographic plates of Cérdoba Observatory, mainly the
ones from Carte du Ciel collection. This methodology can be fully accomplished with
the actual technical resources at Cérdoba Observatory.

Using Tycho-2 as the reference catalog, the positions have the highest possible
accuracy for CdC plates —around 0.20” at the epoch of the plate— limited by the
measuring errors and the errors of the proper motions in the reference catalog. These
first epoch positions are useful for the determination of proper motions.

Proper motions determined from the combination of CdC plates with modern
astrometric catalogs —UCAC2 and USNO-B1.0— have mean errors of 2mas/year.
Therefore they can be applied in a number of astrometric problems such as the
determination of membership probabilities in galactic open clusters.

The developed methodology was applied in the measuring of plate CdC 6448 in
order to obtain first epoch positions —1917.13— and proper motions of over 4000 stars in
a field of 2° x 2° containing the open cluster NGC 2587. The center of the cluster was
determined from a statistical analysis of the surface stellar density, and membership
probabilities of the stars in the field were determined from a non-parametric analysis of
the proper motions distributions. This is the first astrometric research in the field of the
open cluster NGC 2587.



CAPITULO 1: INTRODUCCION Y ANTECEDENTES

Un registro dnico del cielo tomado en el siglo pasado estd contenido en las
placas fotograficas de los observatorios mds antiguos. Dicho material puede proveer
informacion para investigaciones actuales si es medido con técnicas e instrumentos
suficientemente precisos disponibles en la actualidad. La explotaciéon de las placas
fotograficas ha sido automatizada gracias al empleo de los microdensitometros
instalados en numerosos paises, cuyo principio de base es la lectura en transparencia de
placas o peliculas fotogréficas ubicadas sobre una mesa horizontal mévil segin dos ejes.
Una ldmpara ilumina la placa desde abajo y se lee la sefial transmitida por la placa
gracias a un detector, generalmente multicanal.

El presente trabajo de tesis tiene como objetivo principal el desarrollo y
evaluaciéon de un método para la medicién de placas fotogrificas en programas de
Astrometria utilizando una cdimara CCD como elemento digitalizador, el cual podré ser
empleado para al aprovechamiento cientifico del importante conjunto de placas
contenidas en el archivo del Observatorio de Cérdoba, muchas de ellas con més de 80
afios de antigiiedad, lo que las hace especialmente valiosas para la determinacién de
movimientos propios. Este método es aplicado a una placa de la coleccion Carte du Ciel
para determinar posiciones de primera época de las estrellas en un campo de 2° de lado
que contiene al cimulo abierto NGC 2587. Estas posiciones, combinadas con posiciones
actuales, permiten obtener los movimientos propios que finalmente son empleados para
analizar las probabilidades de pertenencia de las estrellas al mencionado cimulo.

1. Definicién y objetivos de la Astrometria

"La Astrometria es la rama de la Astronomia que tiene por objeto
determinar las posiciones de los astros y por extension sus formas y dimensiones.
Estos parametros son en general variables con el tiempo. La Astrometria tiene, por
lo tanto, como primer objetivo la descripcion del movimiento de los astros en
funcion del tiempo' (Kovalevsky 1995). Un tipo de estos movimientos, el llamado
movimiento propio, es de particular importancia tanto para el mantenimiento de los
sistemas de referencia propios de la misma Astrometria como para investigaciones de la
Astrofisica, especialmente las relacionadas a grupos o sistemas estelares.

La definicién dada es suficientemente amplia como para permitir que cualquier
objeto astronémico sea plausible de algin tipo de estudio astrométrico, al menos
potencialmente. Por lo tanto es importante delimitar los objetivos de tal estudio y saber
a qué otra rama de la Astronomia, u otra disciplina, le serdn utiles los resultados que se
puedan obtener.

En lo que se refiere a las estrellas, que son el objeto de las mediciones que se
efectian aqui, se pueden determinar varios pardmetros que describen propiedades
cinemadticas aparentes, como son las paralajes trigonométricas, el movimiento orbital de
sistemas dobles o mudltiples y los movimientos propios. Cada uno de ellos aporta
informacion para la solucién de algin problema de Astrofisica estelar. En particular, los
movimientos propios y las velocidades radiales estin entre los pardmetros mads
importantes para el estudio de la cinematica y la dindmica de grupos de estrellas. Ellos
permiten conocer los movimientos dentro de cimulos, detectar asociaciones, analizar
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los movimientos dentro de la Galaxia y derivar relaciones entre la cinemadtica y las
propiedades astrofisicas de las estrellas, lo cual lleva a mejorar el entendimiento de la
evolucién galdctica. Ademads, son los datos observacionales basicos para determinar la
estructura de la Via Léctea y su campo gravitatorio, y con este dltimo la distribucién de
masa.

Por otro lado, independientemente de cualquier aplicacion en otras dreas de la
Astronomia, es necesario continuar las mediciones que sirven a la misma Astrometria, a
fin de tener una mejor materializacion de los sistemas de referencia, y contar con
posiciones precisas en un amplio rango de magnitudes y longitudes de onda.

2. Sistemas de referencia

Desde un punto de vista tedrico se dice que las posiciones estin referidas a algin
sistema de referencia, aunque en la practica se miden con respecto a un conjunto de
objetos concretos que constituyen un marco de referencia.

Un sistema de referencia es un sistema de ejes coordenados construidos de tal
forma que permite describir cuantitativamente las posiciones y movimientos de puntos
pertenecientes a un mismo conjunto fisico; pero en el cielo no hay lineas materiales
correspondientes a los ejes o los circulos maximos del sistema de coordenadas, y por lo
tanto hace falta un conjunto de puntos materiales a los cuales referirse. Ellos constituyen
el marco de referencia.

En la construccién de un marco de referencia se pasa por varios estados
conceptuales o pricticos, a saber:

1. Concepcion del sistema de referencia ideal definido segin un conjunto de
propiedades dadas por un principio general.

2. Eleccién de una estructura fisica, que se supone que cumple las propiedades
enunciadas en 1, 1a cual constituye el sistema de referencia propiamente dicho.

3. Modelizacién de la estructura fisica elegida en base a ecuaciones donde intervienen
pardmetros tanto observacionales -conocidos- como convencionales -arbitrarios- que
constituyen una aproximacion del sistema de referencia ideal, obteniéndose un
sistema de referencia convencional.

4. Materializacién del sistema por medio de un conjunto de objetos fisicos que forman
el marco de referencia, cuyas posiciones se conocen con gran precision, mediante la
aplicacion del modelo convencional, y que se vuelcan en catalogos de referencia.

El sistema de referencia ideal puede estar definido en base a propiedades
dindmicas (ecuaciones de movimiento) o cinematicas (descripciéon del movimiento),
cada una de las cuales da origen a un marco de referencia distinto. Hasta el afio 1997 el
sistema de referencia adoptado por la Unién Astronémica Internacional (U.A.L. o LA.U.
indistintamente) era de tipo dindmico y estaba materializado por el catdlogo estelar FKS5
(Fricke et al. 1988). En el afio 1991 la U.A.L decidi6 que su sistema de referencia estaria
materializado en base a las coordenadas precisas de radiofuentes extragalacticas y por lo
tanto seria de tipo cinemdtico. La recomendaciéon correspondiente (Bergeron 1992)
especificaba que su origen debia estar en el baricentro del Sistema Solar y sus ejes fijos
con respecto a los objetos extragalacticos.

Una de las misiones del Servicio Internacional de Rotacién de la Tierra (IERS:
International Earth Rotation Service) es mantener un sistema de referencia para su
aplicacién en astronomia, en navegacidon espacial y en geodindmica. El Sistema de
Referencia Celeste del IERS (ICRS), materializado por las coordenadas ecuatoriales
J2000.0 de radiofuentes extragaldcticas compactas medidas por interferometria de muy
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larga base (VLBI) satisfacia las recomendaciones de la U.A.L. Por este motivo a partir
del 1° de enero de 1998 el sistema de referencia adoptado por la LA.U. es el
International Celestial Reference System —ICRS— como fue definido por el IERS (Arias
et al. 1995). El marco de referencia correspondiente es el International Celestial
Reference Frame -ICRF-, que es de naturaleza cinemadtica y estd basado en unas
centenas de objetos extragaldcticos observables en radio, considerdndose al Catdlogo
Hipparcos como la realizacién primaria del ICRF para longitudes de onda &pticas
(LA.U. 1997). A fin de lograr una continuidad entre los sistemas de referencia, en la
nueva definiciéon se mantuvieron las direcciones definidas por el ecuador medio y el
equinoccio dindmico en la época de referencia J2000.0 para la orientacién de los ejes.
Como resultado las posiciones de dichos ejes son consistentes entre los dos sistemas,
dentro de la precision del catdlogo FKS.

3. Catalogos astrométricos: referencia y comparaciéon

A los fines del presente trabajo, es necesario contar con un conjunto denso de
posiciones de referencia, ya que las dimensiones de los campos a estudiar son
tipicamente del orden de 30' a 2° de lado. Ademas, para alcanzar una buena precision en
los resultados es deseable que la época del catdlogo y la época de la observacién estén lo
mds préximas posible, esto debido a que el error en los movimientos propios de las
estrellas de referencia se propaga a las posiciones de éstas de forma lineal con el tiempo.

Otra cuestién a resolver, que si bien no influye en la aplicacién del método pero
hace a su evaluacion, es la de contar con un conjunto de posiciones y/o movimientos
propios de comparacion, segin el tipo de medicidn que se haga. Dicho conjunto deberd
ser suficientemente denso para proveer, dentro de las reducidas dimensiones de los
campos a estudiar, una cantidad de datos que permita un adecuado tratamiento
estadistico.

Si se quisieran comparar movimientos propios, no existe un catilogo que
contenga la cantidad necesaria de éstos, salvo para algunas regiones selectas que han
sido estudiadas minuciosamente por presentar algin interés particular. La solucién
alternativa que se consideré para un caso asi es la de comparar posiciones en las dos
épocas de interés, evaluar sus precisiones, y luego inferir la precision con que se
obtendrian los movimientos propios.

Los catdlogos que se describen a continuaciéon fueron considerados como
posibles fuentes de posiciones de referencia y/o comparacion.

3.1.  Hipparcos Catalog (European Space Agency 1997)

Es el catdlogo de posiciones, movimientos propios y paralajes obtenidos a partir
de las observaciones del satélite astrométrico Hipparcos de la Agencia Espacial
Europea. Un subconjunto de este catdlogo consituye el Hipparcos Catalog Reference
Frame —HCRF- que es la materializacion primaria del ICRF para las longitudes de onda
Opticas. Sus posiciones, paralajes y movimientos propios anuales estin dados con
precision del orden de 0.001”. La densidad media es de 3 estrellas por grado cuadrado y
su época media es 1991.25.

3.2.  Tycho Catalog (European Space Agency, 1997)

Es el catdlogo de posiciones, movimientos propios y paralajes obtenidos de las
observaciones del “star mapper” del satélite astrométrico Hipparcos. Dado que los
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parametros astrométricos estan dados en el mismo sistema de referencia que el Catilogo
Hipparcos, constituye una extension del ICRF. Las precisiones son del orden de 0,015"
en posiciones, paralajes y movimientos propios anuales. La densidad media es de 25
estrellas por grado cuadrado y su época media, al igual que Hipparcos, es 1991.25.

3.3.  AC2000: The Astrographic Catalogue on the Hipparcos System (Urban et
al. 1997a)

El Catalogo Astrografico (CA) fue un emprendimiento internacional destinado a
medir las posiciones de todas las estrellas hasta la magnitud 11.0, para lo cual se dividié
todo el cielo en 22 zonas de declinacion, cada una de las cuales fue asignada a un
observatorio diferente. El United States Naval Observatory llevé a cabo una nueva
reduccién de todas las mediciones del CA completo, resultando el catdlogo AC2000 que
contiene mas de 4 millones de estrellas con posiciones en el HCRF (J2000.0) en las
épocas de observacion que varian segin la zona. La zona de Cérdoba tiene é€pocas entre
1909 y 1913.

3.4. ACT Reference Catalog (Urban et al. 1997b)

Es un catilogo de posiciones y movimientos propios derivados de la
combinacion de las nuevas reducciones del Catdlogo Astrografico (AC2000) y el
Catalogo Tycho. La precision en las posiciones es similar al Catidlogo Tycho, pero los
movimientos propios se ven notablemente mejorados con la incorporacién del AC2000,
llegando a alrededor de 0.003" por afio. Su densidad media, como en el catdlogo Tycho,
es de 25 estrellas por grado cuadrado.

3.5.  Tycho-2 Catalog (Heg et al. 2000)

Es un catidlogo de referencia astrométrico que contiene posiciones y
movimientos propios asi como fotometria en dos colores para las 2,5 millones de
estrellas mds brillantes del cielo. Las posiciones y magnitudes estdn en basadas en las
mismas observaciones que el catdlogo Tycho (ESA SP-1200, 1997) recogidas con el
“star mapper” del satélite astrométrico Hipparcos, aunque Tycho-2 es mds grande y
ligeramente mds preciso debido a una técnica de reduccion mds avanzada. Los
movimientos propios con precision de alrededor de 2.5 msa/afio se obtuvieron de la
combinacién con el Catdlogo Astrogrifico y otros 143 catdlogos astrométricos
terrestres, todos ellos reducidos al HCRF, con lo cual Tycho-2 supera a sus predecesores
Tycho y ACT.

3.6. USNO-A2.0: A Catalog of Astrometric Standards (Monet et al. 1998)

Provee ascenciones rectas y declinaciones en el ICRS materializado por el
catdlogo ACT, con precisiones de 0.15”, obtenidas a partir de las mediciones de las
placas O y E del Palomar Sky Survey I, las placas J del U.K. Science Research Council
Survey, y las placas R del European Southern Observatory. Cubre todo el cielo hasta la
magnitud 21 aproximadamente, segtin el filtro. La densidad media es mayor que 10000
objetos por grado cuadrado, y la época de las observaciones va desde 1949 hasta 2002,
dependiendo de la zona.



3.7. USNO-B1.0 (Monet et al. 2003)

Estd basado en una nueva reduccién de las mismas mediciones empleadas en la
construcciéon de USNO-A2. Como parte del programa de la Precision Measuring
Machine (PMM) se escanearon las placas del Northern Proper Motion (Klemola et al.
1987) y del Southern Proper Motion (Platais et al. 1998), y se compil6é un catidlogo
astrométrico llamado YS4.0. La magnitud limite del YS4.0 es aproximadamente V=18,
y estas estrellas no estdn saturadas en las placas Schmidt, a diferencia de lo que ocurre
con las estrellas Tycho-2 que se emplearon para la reduccién de USNO-A2.0. El
proceso de calibracion fija en cero el movimiento medio de todos los objetos que
correlacionan con alguna entrada en el catilogo YS4.0 empleado para la reduccién
astrométrica, aunque la época media de este catdlogo se encuentra alrededor de 1975. En
consecuencia USNO-B1 presenta movimientos propios relativos, no absolutos, por lo
que deben usarse con precaucion. Si s6lo se requieren posiciones los autores
recomiendan emplear las mismas dadas para la época media. Las posiciones y los
movimientos propios estin dados en ecuador y equinoccio J2000.0, época 2000.0.

3.8.  UCAC2: Second U.S. Naval Observatory CCD Astrographic Catalog

Es la segunda entrega de proyecto UCAC que se describe en Zacharias et al.
(2000), disefiado para observar todo el cielo para la magnitud R entre 7.5 y 16, con
errores de 20 msa para las posiciones de estrellas en el rango de magnitudes de 10 a 14.
Se trata de un catdlogo astrométrico de alta precision y alta densidad que contiene mas
de 48 millones de estrellas que cubren el cielo desde -90° de declinacidon hasta +40°,
llegando en algunas zonas hasta +52°. Se proveen posiciones y movimientos propios en
el ICRS para la época J2000.0.

4. Los proyectos Catalogo Astrografico y Carte du Ciel

El proyecto Carte du Ciel, iniciado en 1887 por el Congreso Astrogrifico

Internacional llevado a cabo en Paris, tuvo dos objetivos:

1- El Catdlogo Astrografico, completo hasta la magnitud fotogrifica 11, el cual fue
terminado y publicado. Sus posiciones han sido ampliamente usadas para
investigaciones astrométricas y trabajos de catalogacion. En el afio 1997 Urban et al.,
del U.S. Naval Observatory, construyeron el catdlogo AC2000: The Astrographic
Catalogue on the Hipparcos System, volviendo a reducir las coordenadas
rectangulares x,y medidas sobre cada placa con un nuevo conjunto de estrellas de
referencia compilado con ese fin, y en el sistema de referencia del catdlogo
Hipparcos. La zona de Cérdoba consta de unas 2500 placas que cubren la franja de —
24° a -32° de declinacion (B1900.0) y fueron tomadas entre 1909 y 1913 (2500
placas).

2- La propia Carte du Ciel, un atlas fotografico hasta la magnitud fotografica 14 que
nunca fue completado. Por un lado sélo algunos observatorios, entre los que se
encuentra el de Cordoba, terminaron de fotografiar sus respectivas zonas, y por otro
lado en la mayoria de los observatorios no se imprimieron en papel todas las placas
tomadas, como ocurrié en Cdrdoba, y en consecuencia éstas nunca se reunieron para
formar el pretendido atlas. La zona de Coérdoba consta de unas 1300 placas que
cubren la franja de —24° a —32° de declinacién (B1900.0) y fueron tomadas entre 1913
y 1926.



Con estos objetivos se fotografié todo el cielo en placas de 2° x 2° con una escala
de 1’/mm. La zona de placas centradas entre -24° y -31° de declinacién (equinoccio
1900.0) fue asignada al Observatorio de Cérdoba (entonces Observatorio Nacional
Argentino) en 1900. Esta franja es particularmente importante porque pasa por el centro
galdctico y el polo sur galctico.

Las placas se tomaron con el Astrografo Carte du Ciel que tiene una montura
Gautier y una optica Henry, de 3.47 m de distancia focal, /10 disefiado para este
proyecto. Sobre cada placa se efectuaron tres exposiciones del mismo tiempo,
desplazdndose cada vez el telescopio de manera que cada estrella tiene tres imédgenes
formando un tridngulo equilédtero de 7" de lado. Esto contribuye a no confundir estrellas
con defectos o particulas extranas en la emulsién (Figura 1).

Ademads de las exposiciones sobre el cielo, estas placas muestran un reticulado
que fue impreso con el objetivo de servir para la determinacion de posiciones sobre las
mismas. Dicho reticulado tiene una separacién de Smm entre lineas consecutivas, y dada
la precision que se esperaba alcanzar en la medicion del Catdlogo Astrografico con esta
misma reticula, se estima que la precision de su trazado es del orden de 0.0lmm
(10mm).

El conjunto de placas constituye una muestra completa de estrellas hasta la
magnitud 14.5 aproximadamente. La Cartas de la Zona Cérdoba no fueron publicadas y
las posiciones estelares nunca medidas ya que no era éste el objetivo inicial, aunque se
ha hecho en otros observatorios del mundo.

Estos proyectos constituyen los primeros registros fotograficos de todo el cielo y,
como resulta evidente, su valor para estudios de movimientos propios yace en su
temprana época y homogeneidad, proveyendo diferencias con épocas actuales de hasta
100 afios, variando segun la zona.

Figura 1. Detalle de imagenes estelares que muestra las
exposiciones triples en forma de tridngulo equilatero.

5. Antecedentes de utilizacion de placas CdC

Los principales trabajos previos referidos a mediciones digitales de placas CA-
CdC son los que se mencionan a continuacién junto con una breve resefia de cada uno:

Dick et al. 1993, A&A 279, 267 (Hipparcos link with CdC triple images)
¢ Digitalizacién con MAMA: 1px=10um
¢ Centrado: ajuste de 3 gaussianas elipticas superpuestas
¢ Se observa efecto Kostinsky, pero el centro de gravedad de las 3 imdgenes no
es afectado
¢ Error del ajuste: 6,=0.26", 6,=0.10" en la zona central de la placa



Geffert et al. 1996, A&ASS 118, 277 (The astrometric accuracy of CdC plates...”)
¢ Digitalizaciéon con MAMA: 1px=10um
¢ Deteccién de objetos multi-umbral
e Centroide de los pixeles por encima de cierto umbral, pesados por su
densidad
¢ No se observa efecto Kostinsky
e Error interno: 6,=0.12"a 0.16”, 65=0.10” 2 0.19”
o Error posterior a la reduccién: 64, 65=0.14" a2 0.20”
¢ Comparacién externa: 6,=0.14" 2 0.18”, 65=0.16" 2 0.19”

Ortiz-Gill et al. 1998, A&ASS 128, 621 (A new approach to the reduction of CdC
plates)

« Digitalizacién con PDS 2020 GMP™* de Miinster: 1px=10pm

¢ Centrado: ajuste de 3 gaussianas elipticas superpuestas

¢ Se observa efecto Kostinsky

e Error interno: 0.10” en la zona central; 6,=0.15”, 6,=0.12" en toda la placa

¢ Error del ajuste: 6,=0.16", 6,=0.13"

Las exposiciones triples y la presencia del reticulo hacen muy dificil la medicion
de posiciones precisas en algunos casos debido a: 1) fusién de las tres imdgenes para
estrellas mas brillantes que B~12; 2) presencia del efecto Kostinsky que incrementa la
distancia medida entre las exposiciones; y 3) cercania de las lineas del reticulo a algunas
imagenes que también puede presentar el efecto Kostinsky. Ademds hay aberraciones
Opticas presentes, principalmente aberracion esférica y curvatura de campo.

El mencionado efecto Kostinsky (de Vaucouleurs, Dragesco & Selme 1956) es
un efecto de adyacencia debido al agotamiento del revelador en las zonas de alta
densidad fotogréfica, y afecta tanto a las distintas exposiciones de una misma estrella
como a estrellas muy proximas, o proximas a una linea del reticulo. En los tres trabajos
mencionados se ha estudiado la presencia de este efecto. En el trabajo de Dick et al.
(1993) se aprecia claramente el aumento en la distancia mutua de un par de imagenes
desde 140mm para las estrellas mds débiles hasta 300mm para las mds brillantes.
Contrariamente, en el trabajo de Geffert et al. (1996) se efectiia un estudio similar pero
no se encuentra evidencia de este efecto, lo que puede deberse a que en cada caso se
usan diferentes algoritmos de centrado de las imégenes.

Dado lo complejo del efecto Kostinsky, que cambia de una placa a otra y
depende del proceso de revelado de cada una, atn no ha sido modelado y posiblemente
nunca se haga, pero esto no es tan molesto como parece a primera vista, ya que gracias a
la disposicidon simétrica de las tres imdgenes formando un tridngulo equilédtero, la
posicién de su baricentro no se ve afectado por esta repulsion aparente de las imagenes.
En cambio si puede ser un problema, de momento insalvable, para las imégenes
cercanas al reticulo, aunque sélo afectaria a una pequefia fraccion de estrellas.

Con respecto a las aberraciones Opticas, cuatro son las principales que podrian
esperarse: coma, aberracion esférica, curvatura de campo y aberracién cromatica. En
particular, la coma hace que las imdgenes se vuelvan asimétricas al darles la apariencia
de cometas, la aberracion esférica agranda las imagenes, y la curvatura de campo las
elonga.

Sélo en el trabajo de Ortiz-Gil et al. (1998) se efectda un andlisis exhaustivo del
efecto de estas aberraciones:
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¢ La elipticidad de las imagenes se define como ex=1-by/ay , donde aj y bx son
los semiejes mayor y menor de la distribucidon de densidad que representa la
imagen k.. Se encuentra que la elipticidad aumenta notablemente hacia los
bordes y esquinas de la placa y es de esperar que esto ocurra en todas las
placas CdC debido a que todas fueron tomadas con sistemas Opticos muy
similares.

o La asimetria de las imdgenes, que daria cuenta de la presencia de coma, se

estudié analizando el sesgo de la distribucién marginal de densidad a lo largo
de un eje de asimetria "posible": el semieje mayor de la imagen. Casi el 90%
de los sesgos estan entre -0.2 y 0.2, lo que parece indicar que las imagenes
pueden considerarse simétricas y por lo tanto la coma no es la distorsién
dominante sino la curvatura de campo y la aberracion esférica.

Se puede decir entonces que la asimetria de las imdgenes no es tan importante
como para influenciar los datos en forma apreciable. De todos modos, se ha encontrado
que las aberraciones Opticas en placas CdC pueden ser muy complicadas cuando los
sistemas Opticos no han estado bien colimados, dependiendo de la magnitud y el color.
Finalmente, como es usual en las placas fotograficas, los bordes tienen menor calidad
que la regién central.
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CAPITULO 2: DIGITALIZACION DE PLLACAS CON MAMA

6. La MAMA: Machine Automatique a Mesurer pour 1'Astronomie

La valiosa informacién contenida en las placas fotograficas de muchos
observatorios ha podido ser aprovechada de manera sistematica y con la maxima
precision gracias al empleo de los microdensitometros instalados en numerosos paises.
La MAMA es uno de esos instrumentos (Figura 2). El principio de base es la lectura en
transparencia de placas o peliculas ;
fotograficas ubicadas sobre una mesa
horizontal mévil segin dos ejes. Una
ldmpara munida de un filtro
monocromadtico ilumina la placa desde
abajo, leyéndose la sefal transmitida
por la placa gracias a un detector
multicanal de 1024  fotodiodos
(RETICON).

Disefiada, realizada y desarro-
llada por el INSU (Institut National des
Sciences de I’Universe), la MAMA es
un recurso nacional francés puesto en
funcionamiento en el marco del Centre = -

. Figura 2. Vista de la mes
d’ Analyse des Images (CAI) y ligado al  coatrol de 1a MAMA.
Observatorio de Parfs por medio del
DASGAL  (Departement  d'Astro-
physique Stellaire et Galactique). El
Centro recibe visitantes franceses y extranjeros, a propuesta de su Consejo Cientifico.

5 p te de la electronica de

6.1.  Principios basicos

La MAMA es un microdensitometro multicanal. La fuente de iluminacién es una
ldmpara de cuarzo-yodo; el receptor, un arreglo de 1024 fotodiodos. En el haz luminoso,
la placa, fija sobre una mesa XY, se desplaza perpendicularmente al eje 6ptico. Gracias
a una calibracién previa que tiene en cuenta las caracteristicas individuales de los
fotodiodos (sensibilidad, nivel de oscuridad), asi como las de la 6ptica, se mide, pixel
por pixel, la transparencia de la placa.

6.2. Caracteristicas técnicas

La mesa XY

La mesa XY es la superposicion de dos estructuras animadas de movimientos
ortogonales independientes. Cada estructura es sostenida y guiada por un sistema de
rieles con rodillos Schneeberger, y es movida por un motor controlado por un
servomecanismo que guia un tornillo a bolillas. La ortogonalidad de los ejes X e Y es
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mejor que 2 segundos de arco. Los desplazamientos de un punto a otro de la placa
(modo “apuntado”) se efectiian a la velocidad de 20 mm/seg.

Sistema optico

La fuente luminosa es una ldmpara de cuarzo-yodo situada bajo la mesa XY. La
iluminacion es uniformizada por un sistema Kohler que ilumina una ranura. El conjunto
estd optimizado en una banda de 25nm, centrada en torno a los 633nm. La dptica es
telecéntrica y permite, invirtiendo el sistema de iluminacion y el de adquisicidn, dos
escalas que corresponden una a un pixel de 10pm, la otra a un pixel de 25.6 um. En los
hechos, para evitar todo riesgo de degradacion de la excelente calidad geométrica de la
madquina, se prefiere trabajar sistematicamente con la 6ptica de “10 um” y efectuar una
compresion en linea de los pixeles cuando esta resolucidn es excesiva.

Sistema de medicién

El detector es una barra de 1024 fotodiodos (RETICON CCPD) que permite
medir bandas de 10.24 mm (con el pixel de 10 um) o de 26.214 mm (pixel de 25.6 um).
Las mediciones se hacen durante el desplazamiento de la mesa XY, siendo el tiempo de
integracion de 4mseg. Los datos son digitalizados en 12 bits, es decir 4096 niveles de
transparencia de la placa, y la medicion de cada pixel es codificada en dos octetos.

Velocidad de digitalizacion

En modo de barrido la mesa se desplaza a 1.2mm/seg. A esta velocidad, y con la
escala de 10pum por pixel, el flujo de datos es de 120000 pixeles por segundo. Una placa
Schmidt de 35 cm de lado se escanea en 3h30m, a lo que deben agregarse los tiempos
necesarios para la focalizacidon y también, cuando se extrae un catdlogo en linea, para el
célculo del fondo de cielo y la deteccion de los objetos. En el caso de una placa Schmidt
debe contarse una duracidon total cercana a 4h30m para la operacion completa:
digitalizacién con focalizacion y transferencia a soporte permanente.

Precision geométrica

Los detectores de posiciéon son reglas Heidenhain “Minilid” de 0.1 wm de
precision, fijas a lo largo de los ejes X e Y. Se trata de encoders incrementales. Un
punto de referencia sobre las reglas permite inicializar los encoders de forma repetitiva.
Un conjunto de tests han sido puestos a punto para estudiar las calidades geométricas de
la MAMA (conjunto: mesa XY + receptor), y definir las correcciones a efectuar a las
mediciones en bruto para minimizar la influencia de defectos. Cuando dichas
correcciones son aplicadas a las mediciones de posicion, se obtiene una repetitividad de
0.2 um y precisién de 0.6 wm.

Calidad fotométrica

El rango dindmico de la MAMA es de 1000 niveles en transparencia (3
densidades). Por ejemplo, si el fondo del cielo esta a la densidad 0.5, se tendra atin una
relacion sefial/ruido de 1 en las regiones de densidad fotografica 3.5.

La dispersion, a lo largo del arreglo de fotodiodos, de las mediciones de flujo
(integral de la densidad medida por encima de cierto umbral), es inferior al 2%.
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6.3.  Servicio prestado por el CAI-MAMA

¢ Digitalizacién de las placas.

e Deteccién de todos los “objetos” presentes en la placa.

¢ Construccién de un catdlogo de los objetos detectados, con posiciones rectangulares
X,Y sobre la placa, magnitudes instrumentales e indicadores morfolégicos.

e Reduccion astrométrica (con ACT Reference Catalog cuando se hicieron las
digitalizaciones que se muestran en este trabajo), obteniéndose las matrices para
pasar de coordenadas rectangulares a coordenadas celestes (X,Y a o,0) y viceversa.

¢ Construcciéon de un catdlogo de todos los objetos detectados, con posiciones celestes
o, 0, magnitudes instrumentales e indicadores morfol4gicos.

Como productos finales se tienen para cada placa un mosaico de 169 imagenes
digitales de 1024 pixeles de lado (Figura 3), un catdlogo con posiciones X,Y, dos
conjuntos de coeficientes de las matrices de transformacion, y un catdlogo con
posiciones @,0.

En la deteccién de los objetos se emplea el software SExtractor (Bertin y
Arnouts, 1996), que bdsicamente busca conjuntos de pixeles conectados cuyos niveles
de densidad estén por encima de algin umbral, y con ciertas restricciones en las
caracteristicas morfoldgicas del conjunto. Sobre las placas CdC este programa es en
general capaz de separar las tres componentes de las imagenes triples, pero las lineas del
reticulo, rayaduras, manchas y hasta la misma granularidad, dan origen a muchas
detecciones espurias que son inevitables. Por este motivo, sumado a que las
exposiciones triples son consideradas como tres objetos distintos en este catdlogo, la
reduccién astrométrica efectuada por el CAI-MAMA sélo puede emplearse para
identificacion de estrellas sobre la placa

Figura 3. Detalle de una de las imagenes del mosaico producido por la
MAMA. Consta de 1024 x 1024 pixeles de 10 um (0.6”) de lado y estd
digitalizada en 12 bits (4096 niveles). Se aprecian las imdgenes triples, las
lineas del reticulo impreso, algunos pequefios defectos en la emulsion y la
granularidad propia de la placa.
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Para el aprovechamiento de estos catdlogos de detecciones es necesario filtrarlos,
considerando las exposiciones triples como un solo objeto, y efectuar una nueva
reduccién astrométrica. Para ello se desarrollaron programas propios con los cuales se
llevaron a cabo estas operaciones.

7. Placas digitalizadas

En el afio 1999 se digitalizé un pequefio conjunto de 19 placas de las colecciones
Carte du Ciel y Catalogo Astrografico del Observatorio de Cérdoba. Los campos que se
seleccionaron para dicha digitalizacién corresponden a algunos de los ciimulos abiertos
presentes en la zona CdC de Cérdoba -NGC 2527, NGC 2587, VdBergh 83, Coll 132 y
Blanco 1- y dos ventanas de baja extincidon en direccidn al bulbo galéctico (Bustos
Fierro y Calderén 2000a, Bustos Fierro et al. 2000).

El presente trabajo de tesis se llevd a cabo sobre una de esas placas, a fin de
contar con una medicién de alta precision que pudiera servir como patrén. La placa
seleccionada fue la CdC6448, centrada en las coordenadas 1900.0 o=8h 19m, 6=-29°,
tanto por razones técnicas como cientificas. Las primeras porque a simple vista se
observa que estd en muy buen estado y porque corresponde a un campo cercano al
centro galdctico muy rico en estrellas, por lo que se esperaba contar con un gran niimero
de ellas, de referencia y de enlace, para la aplicacién del método de medicién propuesto
basado en el ajuste en bloque. La razén cientifica es que contiene al cimulo abierto
NGC 2587 cerca de su centro, en una ubicacion 6ptima para la determinacion de
posiciones y movimientos propios de alta precision, y que este objeto no ha sido
estudiado previamente por lo que toda la informacién que se pueda obtener serd un
aporte inédito y original al conocimiento del mismo.

8. Deteccion de imagenes estelares

En Astronomia el proceso de segmentacion consiste en separar las regiones de la
imagen correspondientes a los objetos celestes de aquellas del fondo del cielo. La
definicion operativa de "objeto" en una imagen digital es la de un grupo de pixeles
seleccionados mediante algin proceso de deteccién y para el cual se cree que la
contribucién al flujo proveniente de algiin objeto astrondmico domina sobre la de otros
objetos. Lo que sigue se llevé a cabo sobre la placa CdC 6448, correspondiente al
campo que contiene el cimulo abierto NGC 2587, por ser la placa que posteriormente se
empleo para ensayar la medicion con CCD.

8.1. Deteccion con IRAF

Se llevé a cabo un intento de deteccidon de imagenes estelares usando la tarea
DAOFIND de IRAF, si bien dicha tarea esta preparada para detectar imagenes con perfil
gaussiano del mismo ancho total a mitad de altura (mas conocido por las siglas en inglés
de full width at half maximum: fwhm) independiente de la magnitud, y una alta relacién
sefial/ruido, caracteristicas de las imdgenes CCD. De esta manera solo el 10%
aproximadamente de las imdgenes fueron detectadas, obteniéndose gran cantidad de
detecciones espurias (Figura 4).
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Figura 4. Detalle de 512 pixeles de lado de una de las imagenes del mosaico.
Se muestran las detecciones obtenidas con DAOFIND de IRAF.

Realce de la detectabilidad

Se asume que en una imagen la detectabilidad de una sefial s sobre un ruido n es
proporcional al cuadrado de la relacién sefial/ruido: (s/n)>. Tras la convolucién de la
imagen por una méscara o kernel h, la detectabilidad queda proporcional a:

(3)2 _ (s®h)(xy,3,))°
n (n®h)*
que en el espacio de las transformadas de Fourier es:
mz ([ THdw)?
n) [INFIRf de
donde X, N y H son las transformadas de Fourier de s, n y h respectivamente
Teniendo en cuenta que en la desiguldad de Schwartz

=° -
|N|2dwj IN*H doo

la igualdad se cumple para

2
oo <]
P .
N~ INH
la detectabilidad de la sefial serd proporcional a

2 2

s Iz
—| £ |—>dw

(n) J.|N|2

y por lo tanto serd mdxima cuando H o< W Suponiendo el modelo mds simple de
ruido, el ruido blanco, INI es constante y por lo tanto la maxima relacién (s/n) ocurrird
cuando la méscara o kernel sea un modelo patrén de las imdgenes a detectar.
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Mediante la convolucién por un kernel de forma triangular similar a las
exposiciones triples se logrd realzar las imédgenes estelares, con lo cual se obtuvo una
fraccion mayor de imagenes detectadas —mas del 50%— pero atin baja y con muchas
detecciones espurias (Figura 5). En consecuencia este enfoque para la deteccién de
estrellas fue abandonado.

Figura 5. Detalle de 512 pixeles de lado de una de las imagenes del mosaico
tras la convolucién por un kemel triangular. Se muestran las detecciones
obtenidas con DAOFIND de IRAF.

8.2. Deteccion con SExtractor

Como ya se menciond, el CAI-MAMA entrega el catdlogo de objetos detectados
en cada placa, consignando sus coordenadas rectangulares sobre la misma y pardmetros
morfoldgicos y fotométricos, todo esto obtenido con el software SExtractor. En este
programa el proceso de segmentacion se cumple en varias etapas:

- Determinacién y sustraccion del fondo

- Filtrado (opcional)

- Deteccion de los pixeles por encima de cierto umbral

- Separacion de objetos proximos mediante un algoritmo multi-umbral (Figura 6)
- Célculo del centroide de los pixeles de cada objeto detectado, pesados por el
ennegrecimiento

- Célculo de parametros fotométricos y morfolégicos de cada objeto detectado
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Densidad

Area

Figura 6. Diagrama esquematico del método usado por SExtractor para separar
objetos proximos. El perfil del objeto (curva continua) puede describirse como
una estructura de arbol (lineas gruesas). La decision de aceptar o no una rama

como un objeto separado estd determinada por su intensidad integrada relativa
(area sombreada).

Para cada una de estas etapas se emplea un conjunto de parimetros de entrada
que describen algunas caracteristicas de las imdgenes y de los objetos que se pretende
detectar, los cuales fueron elegidos por el CAI-MAMA. En este trabajo se empleo el
catdlogo de detecciones producido de esta manera, que en caso de la placa CdC6448
contiene 44181 entradas con las coordenadas X,Y de los centroides y los pardmetros
fotométricos y morfoldgicos calculados por SExtractor. Se advierte que en la mayoria de
las imdgenes estelares, cada una de las tres exposiciones estd detectada por separado,
salvo en estrellas brillantes donde éstas se encuentran muy fusionadas o en las que estan
junto a otra estrella, a un defecto de la emulsién o a una linea del reticulo (Figura 7).

s g
Figura 7. Posiciones de “objetos” detectados con SExtractor. Catilogo
provisto por el CAI-MAMA. Se advierten las tres exposiciones de las

imdgenes estelares y gran cantidad de detecciones espurias que no siguen la
geometria de las exposiciones triples.
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8.3.

Reconocimiento de imagenes triples

Para la identificacion de las imégenes
triples y la eliminacion de las detecciones espurias
se desarrollé software propio capaz de reconocer,
en el catilogo de detecciones producido con
SExtractor, tripletes de “objetos” dispuestos segtn
la geometria de las exposiciones triples.

A fin de establecer un conjunto de
parametros para modelar la geometria de los
tripletes, se inspeccionaron las imédgenes estelares
empleando la tarea IMEXAMINE de IRAF. A
partir de esta inspeccién se determindé que las
formas y dimensiones de las exposiciones triples
son las que se muestran en la Figura 8.

Ax = 12px

Figura 8. Forma y dimensiones de las
exposiciones triples en imdgenes
digitales producidas con la MAMA. N
indica la direccién Norte.

El programa desarrollado (Bustos Fierro y Calderén 2002a) recorre el catdlogo
de detecciones producido con SExtractor y para cada “objeto” presente en el mismo,
busca otros dos que completen el triplete. Para ello se definen dos areas de busqueda

(Figura 9) en torno a las posiciones donde deberian
encontrarse las exposiciones del norte (2 y 3),
asumiendo que el primer “objeto” tomado del
catdlogo correspondiera a la exposiciéon del sur
(exposicién 1). Si ambas exposiciones del norte
son encontradas, se asume que esas tres entradas
del catdlogo corresponden a las tres componentes
de una imagen estelar triple, cuya posicion se
calcula como el promedio de los tres centroides
dados por SExtractor. De este modo se construye
un catdlogo de imagenes triples (Figura 10) a partir
del catilogo SExtractor original. Este catdlogo
contiene 6693 tripletes detectados en la placa CdC
6448.

| Exp2 | I

(EEEE——

Ep3 !

(EEE—

areas de busqueda

Figura 9. Geometria de las dreas de
bisqueda donde deberian encontrarse
las exposiciones 2 y 3 para identificar
una exposicion triple.
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Figura 10. Posiciones de “objetos” con apariencia triple, candidatos a
imdgenes estelares, obtenidas mediante un filtrado del catdlogo provisto por
el CAI-MAMA con software propio.

9. Evaluacion de las imagenes
9.1.  Deformaciéon

La exploracion visual de las placas mostré que, como era de esperar, en general
las tres imdgenes que forman los tripletes no son iguales en cuanto a formas y
dimensiones, y que se van haciendo mas elipticas hacia los bordes y las esquinas de la
placa. A fin de evaluar la variacion de la forma de las imdgenes a lo largo de la placa se
emplearon los pardmetros morfoldgicos calculados por SExtractor, es decir la longitud
de los semiejes a y b y el dngulo de posicién
de la elipse que mejor ajusta a cada imagen
detectada (Figura 11).

Se construyé un grifico de vectores

que representan la forma de las imdagenes,
promediada en celdas de 1024 px para
disminuir el ruido y mostrar los efectos |Figura 11. Pardmetros morfolégicos calculados
sistematicos. La longitud de los vectores es |por SExtractor, modelando la elipse que mejor
proporcional a la elipticidad de las imédgenes [ajusta cada imagen detectada.
—definida como 1-b/a, donde a y b son el semieje mayor y el menor de la elipse
respectivamente— y su orientacion es la del dngulo de posicién de la elipse (Figura 12).
Se advierte una clara tendencia de las imdgenes a ser més elipticas hacia los bordes de la
placa siguiendo un patrén aproximadamente radial, lo que puede deberse a aberraciones
en la 6ptica del telescopio astrografico
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9.2. Error de centrado con MAMA

La forma de evaluar el error con el cual se determinan los centroides de las
imdgenes es a partir de las dispersiones en las diferencias de coordenadas entre pares de
componentes de las exposiciones triples. La Tabla 9.1 muestra los valores medios (en
valor absoluto) y las dispersiones de estas diferencias para los tres pares de
exposiciones: 1-2, 1-3 y 2-3. Estas dispersiones permiten estimar que el error de
centrado es de aproximadamente 0.5 pixeles en X y 0.9 pixeles en Y para cada una de
las tres exposiciones. Al tomar la posicidn del triplete como la posicién promedio de las
tres exposiciones, el error de aquél serd igual al de éstas dividido por la raiz cuadrada de
tres, con lo cual se reduce a 0.3 pixeles en X y 0.4 pixeles en Y. Considerando la escala
de placa y el tamafio del pixel de digitalizacién, esto representa en el cielo 0.18” en X y
0.24”en Y.
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Figura 12. Vectores que representan la elipticidad y orientacién de las imdgenes estelares
en distintas posiciones de la placa. La longitud de los vectores es proporcional a la
elipticidad y ha sido multiplicada por 700 para permitir la visualizacion.

Tabla 9.1. Distancias entre pares de exposiciones: valor medio y dispersién
en pixeles.

AX, AXi3 AXp3 AYi, AYi3  AY,s
Valor medio 6.7 5.7 12.4 9.0 8.7 0.3
Dispersion 0.9 0.6 0.7 1.2 0.9 0.9

Si bien en esta oportunidad no se plantea la utilizacién de las placas fotograficas
para trabajos de fotometria, también se calcularon las diferencias en magnitud
instrumental entre pares de exposiciones, resultando los valores medios y las
dispersiones mostrados en la Tabla 9.2, que indican un error de aproximadamente
0.21mag en cada una de las exposiciones, lo que significa 0.12mag en la magnitud
promedio de las tres exposiciones.
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Tabla 9.2. Diferencias entre magnitudes instrumentales de pares de
exposiciones.

Am;, Amp; Amyj
Valor medio -0.09 0.13 -0.04
Dispersién 0.30 0.30 0.29

Vistas las variaciones que sufre la forma de las imagenes estelares en distintas
zonas de la placa, se estudi6 la dependencia de los errores de centrado con la distancia al
centro de la placa. Para ello se dividi6 la misma en diez anillos concéntricos de igual
cantidad de estrellas —unas 670 por anillo- y se calcularon las dispersiones en las
distancias AX y AY entre pares de exposiciones dentro de cada anillo, promediadas en
los tres pares posibles. La Figura 13 muestra que las dispersiones se mantienen
aproximadamente constante dentro de un radio de unos 5000px (50’ en el cielo)
alrededor del centro de la placa, donde comienzan a aumentar notablemente hasta
duplicarse a unos 7500px del centro, esto es en las esquinas de la placa. Estos resultados
sugieren que el centrado de las estrellas podria hacerse con una precisién de 0.24px en
X y0.29px en Y, esto es 0.14” y 0.17” respectivamente, dentro de los 50’ del centro de
la placa, duplicdndose los errores hacia las esquinas.

Por otro lado, a fin de determinar si existe dependencia de los errores con la
magnitud de las estrellas se dividi6 el rango de magnitudes instrumentales de las
imagenes detectadas en diez intervalos con igual cantidad de estrellas, calculandose las
dispersiones en las distancias AX y AY entre pares de exposiciones dentro de cada
intervalo de magnitud, promediadas en los tres pares posibles (Figura 14). Se advierte
que si bien las estrellas mas débiles tienen errores de centrado mayores que las
brillantes, la dependencia de este error con la magnitud no es tan fuerte como con la
distancia al centro de la placa.
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Figura 13. Dependencia de la dispersion en la distancia entre pares de exposiciones con la distancia al centro de la placa.
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Figura 14. Dependencia de la dispersion en la distancia entre pares de exposiciones con la magnitud instrumental de las
estrellas detectadas.

10. Reduccidén astrométrica

El proceso de reduccidn astrométrica consiste en encontrar la transformacién que
permite llevar las coordenadas rectangulares X,Y de las estrellas medidas sobre la placa
a coordenadas celestes o,0 en el sistema de referencia internacional (ICRS). Se
ensayaron un modelo cuadritico y uno cibico, sin términos dependientes de la magnitud
ni el color.

10.1. Modelo cuadratico

En primera instancia la transformacién entre coordenadas de placa y cielo se
planteé como un par de polinomios completos de segundo grado en X,Y, es decir:

Aacosd=a,+a, X +a,Y +a, X’ +a, XY +ay’

AS=b,+bX +bY +b, X’ +b, XY +bY’
donde Ao=0—0y y Ad=0-0) con 0l,dy las coordenadas del centro de la placa. Los
coeficientes de los polinomios se encontraron mediante ajustes lineales por cuadrados
minimos, calculados con un programa elaborado en Turbo Pascal que hace uso de la
rutina LFIT en Press et al. (1989).

La eleccion de las estrellas de referencia para el ajuste no es trivial, ya que en
cualquier reduccién la precision alcanzable estd limitada por la precision de éstas.
Lamentablemente en la época de las placas CdC no existen catidlogos de referencia
adecuados para este tipo de reducciones, ya sea por su precision, su densidad o el
sistema de referencia empleado. La utilizaciéon de catdlogos modernos requiere que los
mismos cuenten con movimientos propios suficientemente precisos para no degradar
mads alla de lo aceptable la calidad de las posiciones de referencia en la época de la
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placa. Dado que se pretende medir movimientos propios con precision de unos pocos
milisegundos de arco, de este orden deberan ser también los errores en los movimientos
propios de las posiciones de referencia. En la actualidad s6lo dos catdlogos proveen una
cantidad suficiente de estrellas con movimientos propios determinados a este nivel de
precision; ellos son Hipparcos (European Space Agency 1997) y Tycho-2 (Hgg et al
2000), el primero con una densidad media de 3 estrellas por grado cuadrado y el
segundo de 60 estrellas por grado cuadrado, por lo que se escogi6é Tycho-2 como fuente
de posiciones de referencia.

Una primera identificaciéon de un conjunto pequefo, de sélo seis estrellas de
referencia, se llevé a cabo en forma visual, con el fin de emplearlas en un ajuste
preliminar que permitiera obtener coordenadas celestes aproximadas para todas las
estrellas del campo, y asi poder identificar automéaticamente las estrellas del catdlogo de
referencia presentes en la placa. Esta identificacion automdtica se efectué con un
programa en Turbo Pascal que compara el catilogo de referencia llevado a por
movimientos propios a la época de la placa, con el catdlogo producido con la placa,
buscando coincidencias dentro de un radio que se adopté igual a 27, las cuales se
vuelcan a un archivo de salida. Tras la primera reduccién se identificaron 160 estrellas
Tycho-2, las que se emplearon como referencia en una segunda reduccion que permitié
la identificaciéon de 492 estrellas Tycho-2 en la placa. Las diferencias Placa—Tycho-2
muestran dispersiones muy grandes, de mds de 0.40”, y un claro efecto sistematico
especialmente hacia los bordes de la placa (Figura 15), por lo que se seleccionaron
distintos conjuntos de estrellas de referencia.
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Figura 15. Diferencias Placa—Tycho-2 para 492 estrellas coincidentes. La longitud de
los vectores ha sido multiplicada por 720.

Se elaboré un programa que toma el archivo con las coincidencias Placa—Tycho-
2 y selecciona un subconjunto de las estrellas coincidentes, de acuerdo a algin criterio,
para ser empleadas como estrellas de referencia en el siguiente ajuste. Se ensayaron
varios criterios de seleccién, con cada uno de los cuales se obtuvo un conjunto de
estrellas de referencia distinto, algunos de los cuales fueron:
e 287 estrellas Tycho-2 que ya formaban parte del catdlogo Tycho-1.
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e 248 estrellas que ya formaban parte del catilogo Tycho-1, con errores en los
movimientos propios inferiores a 3msa/afio.

e 76 estrellas con errores en los movimientos propios inferiores a 2.5msa/afio y
diferencias Placa—Tycho-2 menores que 0.5”.

e 144 estrellas con errores en los movimientos propios inferiores a 3msa/afio y
diferencias Placa—Tycho-2 menores que 0.3”.

En la reduccién mencionada en dltimo lugar la comparacion con Tycho-2 fue la
mas satisfactoria, tanto por las dispersiones como por la ausencia de efectos sistematicos
notables (Figura 16). Se encontraron 498 coincidencias entre los catdlogos dentro de un
radio de 27, con diferencias medias en las coordenadas Placa-Tycho-2 de -0.05” en
ascension recta y -0.06" en declinacién, con dispersiones de 0.36” y 0.34”
respectivamente.

10.2. Modelo cubico

También se ensayé un modelo cubico que podria absorber algunos efectos
sistematicos residuales, con lo cual las transformaciones ajustadas son:

Aacosd=a,+a, X +a,Y +a, X +a, XY +aY’ +a, X’ +a,Y +a, XY +a, XY’
AS=b,+bX +bY +b,X> +b, XY +bY* +b, X" +bY’ +b XY +b, XY’

Se empled el mismo conjunto de 144 estrellas de referencia de la tltima reduccién. Tras
este ajuste se encontraron 497 coincidencias con Tycho-2 dentro de un radio de 2, con

diferencias medias en las coordenadas Placa—Tycho-2 de -0.06” en ascension recta y -
0.05” en declinacién, con dispersiones de 0.36”y 0.32” respectivamente (Figura 17).
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Figura 16. Diferencias Placa—Tycho-2 para 498 estrellas coincidentes en la ultima
reduccion. La longitud de los vectores ha sido multiplicada por 720.
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Figura 17. Diferencias Placa-Tycho-2 para 497 estrellas
coincidentes en la reduccién con modelo cibico. La longitud de
los vectores ha sido multiplicada por 720.

10.3. Evaluacion de errores

Como primer estimacion de los errores de las posiciones obtenidas se tiene el
error interno arrojado por el ajuste por cuadrados minimos, que para el modelo
cuadrético es de 0.10” en ascension recta y 0.12” en declinacién, en tanto que para el
modelo cubico resultaron de 0.09” y 0.10” respectivamente. Estos valores sélo pueden
considerarse como cotas inferiores para el error en las posiciones, por cuanto son
menores que el error de centrado de las imagenes sobre la placa.

En cuanto a la comparacién con el catdlogo Tycho-2, si bien en la ultima
reduccién con el modelo cuadritico y en la reduccion con el modelo cibico los valores
medios y dispersiones en las diferencias Placa—Tycho-2 son muy similares, esto no
significa que la precisiéon de las posiciones estelares brindadas por una y otra sean
iguales. A fin de evaluar los errores en las posiciones encontradas es necesario tomar en
consideracion que el error en las posiciones Tycho-2 no es despreciable en la época de
las placas, ya que un error de 3msa/afio en los movimientos propios, con un arco de
tiempo de unos 80 afios, causa una incerteza en las posiciones en la primera época de
0.24”, que es comparable con las dispersiones encontradas.

A fin de estimar el error en las posiciones obtenidas a partir de la placa, se
dividi6 el conjunto de estrellas coincidentes con Tycho-2 en 10 grupos de 50 estrellas
cada uno, ordenadas segtin el error en los movimientos propios. Para cada estrella se
calcul6 el error en su posicion para la época de la placa como el error en movimiento
propio multiplicado por el arco de tiempo, y para cada grupo se adopté como error de
las posiciones Tycho-2 a la mediana de los errores de las estrellas dentro del mismo. El
error en las posiciones obtenidas a partir de la placa se estimé suponiendo que son
independientes del error en el catdlogo de comparacion, y por lo tanto

. 2 2
O-Placa - \/ O-Placa —Tycho?2 O-Tycho 2
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Las dispersiones y errores encontrados se muestran en la Tabla 10.1 para el modelo
cuadratico y en la Tabla 10.2 para el cibico. Se advierte que con los dos modelos se
obtienen estimaciones muy similares para los errores en las posiciones obtenidas a partir
de la placa CdC, aunque ligeramente menores en la reduccién con el modelo cubico. Sin
embargo se prefiere la reduccidon con el modelo cuadrético ya que la diferencia es muy

pequeiia, ademas de ser el modelo mas simple y con menos parametros libres.

En los casos en que o,

Tabla 10.1. Errores en el modelo cuadratico, en segundos de arco.

Grupo Dispersién Mediana del error Error calculado
Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en placa CdC
o ) o ) o )
1 0.35 0.30 0.12 0.12 0.33 0.27
2 0.20 0.24 0.17 0.16 0.10 0.18
3 0.31 0.31 0.22 0.20 0.21 0.24
4 0.32 0.28 0.23 0.20 0.22 0.19
5 0.28 0.30 0.23 0.20 0.15 0.23
6 0.32 0.32 0.25 0.22 0.21 0.23
7 0.43 0.34 0.34 0.30 0.27 0.17
8 0.41 0.36 0.34 0.30 0.22 0.20
9 0.42 0.36 0.35 0.31 0.23 0.18
10 0.35 0.42 0.36 0.33 0.25 0.26

Tabla 10.2. Errores en el modelo cibico, en segundos de arco.

Grupo Dispersién Mediana del error Error calculado
Placa-Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
o S o 8 o 8
1 0.35 0.29 0.12 0.12 0.32 0.26
2 0.20 0.21 0.17 0.16 0.10 0.13
3 0.29 0.27 0.22 0.20 0.19 0.18
4 0.34 0.32 0.23 0.20 0.25 0.25
5 0.31 0.34 0.23 0.20 0.21 0.28
6 0.34 0.34 0.25 0.22 0.23 0.26
7 0.42 0.32 0.34 0.30 0.25 0.12
8 0.34 0.28 0.35 0.30 0.24 0.20
9 0.39 0.33 0.35 0.31 0.18 0.10
10 0.40 0.37 0.36 0.33 0.17 0.16

Dado que se habia encontrado cierta dependencia del error de centrado de las
imégenes con la distancia al centro de la placa y con el brillo de las estrellas, se hicieron
sendos andlisis similares dividiendo el conjunto de estrellas coincidentes con Tycho-2
en 10 grupos de 50 estrellas cada uno, con distancia al centro de la placa y magnitud
Bryeno Creciente respectivamente.

En la Tabla 10.3 se advierte que no hay una tendencia clara en las dispersiones
de las diferencias Placa—Tycho-2 ni en los errores estimados para las posiciones a crecer
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hacia los bordes de la placa, como si se observaba en los errores de centrado de las
imagenes (Figura 13). Esto indica que en esta medicién la precision no estd limitada por
el error de centrado sino por el error en las posiciones de referencia, que es una
caracteristica que no depende de la posicidn en la placa, o bien el error en las posiciones
de comparacion es mayor que el efecto del error de centrado.

La Tabla 10.4 muestra los valores medios y dispersiones en las diferencias
Placa—Tycho-2 junto con los errores estimados para estrellas en distintos rangos de
magnitud aparente Brycpno, presentando una ligera tendencia a aumentar la dispersion en
las diferencias Placa—Tycho-2 para las estrellas mds débiles, aunque no se refleja luego
en el error estimado para las posiciones estelares derivadas de la placa. Si se observa
alguna tendencia decreciente en las diferencias medias en ambas coordenadas, que son
claramente positivas en el primer intervalo de magnitud, cero en el segundo, y del orden
de -0.1” en los siguientes (Figura 18). Esto sugiere la existencia de algin término
dependiente de la magnitud que no ha sido incluido en la reduccién, posiblemente
debido a la presencia de coma, si bien es mucho menor que las dispersiones
encontradas.

Cabe aclarar que en las placas hay estrellas hasta dos magnitudes mas débiles
que las que se encuentran en Tycho-2, las cuales quedan fuera de esta comparacién. Un
andlisis més detallado de la magnitud limite alcanzable con estas placas se efectia mas
adelante en 17.4 Completitud y magnitud limite. Debido a este rango de magnitudes mds
amplio en la placa que en el catilogo, la inclusién de un término dependiente de la
magnitud en la reduccién implicaria una extrapolacion para las estrellas mas débiles que
no estaria justificada, por lo que no se modificé el modelo de placa ajustado.

En la Tabla 10.5 se presenta un andlisis similar en intervalos de indice de color
Brrycho—Vycho, que tampoco muestra ninguna tendencia clara. Estos resultados respaldan
la utilizacion de un modelo de placa sin términos dependientes del indice de color en la
reduccion.

Tabla 10.3. Errores en las posiciones para distintos intervalos de distancia al centro de la placa, en segundos

de arco.

Grupo Distancia Dispersién Mediana del error Error calculado

media Placa-Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC

[mm] o ) o 3 a 3
1 20 0.33 0.36 0.23 0.20 0.24 0.30
2 32 0.35 0.32 0.23 0.20 0.26 0.25
3 40 0.30 0.32 0.23 0.21 0.19 0.25
4 47 0.38 0.29 0.23 0.20 0.31 0.22
5 52 0.29 0.24 0.23 0.20 0.17 0.14
6 58 0.24 0.30 0.24 0.22 0.17 0.21
7 65 0.36 0.44 0.24 0.22 0.27 0.38
8 72 0.31 0.30 0.34 0.29 0.22 0.08
9 82 0.35 0.38 0.29 0.26 0.19 0.28
10 97 0.53 0.39 0.27 0.24 0.46 0.31
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Tabla 10.4. Diferencias Placa—Tycho-2 y errores en las posiciones para distintos intervalos de magnitud aparente
Bryeho, en segundos de arco.

Grupo Magnitud  Diferencia media Dispersién Mediana del error Error calculado
media Placa—Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
BTycho o ) o ) o ) o )
1 9.6 0.25 0.25 0.34 0.29 0.13 0.12 0.31 0.26
2 10.7 0.00 0.07 0.21 0.25 0.22 0.19 0.15 0.16
3 111 -0.13 -0.12 0.33 0.28 0.22 0.20 0.24 0.20
4 11.4 -0.07 -0.13 0.25 0.27 0.23 0.20 0.09 0.18
5 11.6 -0.09 -0.14 0.32 0.30 0.23 0.20 0.21 0.23
6 11.8 -0.17 -0.16 0.36 0.36 0.25 0.22 0.26 0.28
7 12.0 -0.12 -0.10 0.39 0.32 0.34 0.30 0.19 0.10
8 12.2 0.02 -0.13 0.48 0.36 0.34 0.30 0.34 0.19
9 12.5 -0.07 -0.11 0.38 0.36 0.35 0.31 0.15 0.17
10 13.1 -0.06 -0.06 0.35 0.42 0.36 0.33 0.25 0.25
(.{‘.
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Figura 18. Diferencia media Placa—Tycho-2 en segundos de arco para distintos intervalos de magnitud aparente B.

Tabla 10.5. Diferencias Placa—Tycho-2 y errores en las posiciones para distintos intervalos de colot Brycho—
VIyeho, € segundos de arco.

Grupo Indice de Diferencia media Dispersién Mediana del error ~ Error calculado
color medio Placa—Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
Brrycho=Vrycho o S o 3 o 3 o 3

1 -0.15 -0.02 0.01 0.43 0.39 0.33 0.28 0.27 0.27
2 0.05 -0.05 -0.02 0.38 0.37 0.23 0.20 0.30 0.31
3 0.14 -0.02 -0.07 0.41 0.37 0.23 0.20 0.33 0.31
4 0.23 -0.06 -0.14 0.42 0.32 0.23 0.21 0.35 0.25
5 0.33 -0.04 -0.08 0.32 0.28 0.23 0.20 0.22 0.20
6 0.46 -0.11 -0.06 0.29 0.25 0.23 0.20 0.17 0.15
7 0.62 -0.03 -0.04 0.26 0.36 0.24 0.20 0.12 0.30
8 0.91 -0.02 -0.12 0.33 0.30 0.25 0.22 0.21 0.20
9 1.23 -0.06 -0.05 0.38 0.38 0.32 0.28 0.19 0.26
10 1.63 -0.04 -0.06 0.39 0.36 0.27 0.23 0.28 0.27
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CAPITULO 3: DIGITALIZACION DE PLACAS CON CCD

11. Método de medicion

A fin de hacer un buen aprovechamiento de la informacion contenida en las
placas fotograficas es necesario contar con una metodologia de digitalizacion y
medicién propia, ya que no seria practicable desplazar un gran nimero de placas —
cientos o miles— hasta la ubicaciéon de la MAMA o algin otro instrumento de
caracteristicas similares, por el gran volumen y el riesgo que significa para un material
tan fragil. Por este motivo se propuso la medicion empleando imégenes digitales de las
placas fotograficas generadas con la cdmara CCD de grado cientifico de la Estacion
Astrofisica de Bosque Alegre.

La utilidad astrométrica que se desea dar a los datos requiere una frecuencia de
muestreo de las imdgenes suficientemente alta para poder determinar los centroides de
las imédgenes con precision del orden de la décima de segundo de arco, es decir entre
2um y 3um para placas tomadas con el telescopio astrografico. Considerando que
tipicamente el error en los centroides es del orden de la décima de pixel, esta condicion
implica que el tamafio de un pixel sobre la placa no podrd exceder los 30um. Dado que
el CCD que se planea utilizar tiene 1024 pixeles de lado, la escala de digitalizacién
debera elegirse de forma tal que la region de la placa cubierta por una imagen CCD no
sobrepase los 30mm aproximadamente.

Si con una imagen CCD s6lo puede cubrirse un drea de la placa de no mas de
30mm de lado, para la medicién de una placa completa se deberd tomar un mosaico de
imagenes. En este punto se plantea el inconveniente de la ubicacién precisa sobre la
placa de cada una de las imdgenes que forma el mosaico a fin de mantener la precisién
en las posiciones relativas de las estrellas de una imagen a otra. Medir estas ubicaciones
requeriria de un sistema de posicionado con precision del orden de la décima de micrén,
del que no se dispone.

Como alternativa al posicionado preciso de los frames CCD sobre la placa, se
plantea la utilizacién de la técnica de ajuste en bloque para obtener las posiciones en
todo el campo cubierto por la placa a partir de las posiciones medidas sobre frames
tomados con superposicién parcial. Esta técnica fue originalmente planteada por Stock
(1981) para la reduccién simultinea de conjuntos de placas fotograficas tomadas con
superposicion parcial, cuando el niimero de estrellas de referencia no era suficiente para
reducir cada placa individualmente.

11.1.  Ajuste en bloque

En esta seccién se hace una revision de la técnica del ajuste en bloque en la
forma original planteada por Stock (1981). Recuérdese que el problema bésico de la
Astrometria fotografica es la conversion de coordenadas medidas sobre la placa a
coordenadas esféricas sobre el cielo. El proceso seguido normalmente se describe por el
siguiente esquema simbdlico:

(0,0) — (Proyeccion Geométrica) — (&,1) — (Polinomios) — (X,y)
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Donde (,8) son las coordenadas celestes de un punto dado, (§,1) sus coordenadas
rectangulares tedricas en el plano de la placa segin la proyecciéon geométrica
correspondiente, y (X,y) son las coordenadas rectangulares medidas sobre la placa.

Esto significa que se toman (,0) de un conjunto de objetos de referencia y se las
convierte en coordenadas rectangulares planas tedricas (§,1m) con la ayuda de una
proyeccion geométrica adecuada —tangencial, concéntrica u otra, segin el sistema
optico—. Estas coordenadas son luego comparadas con las medidas (x,y) estableciéndose
la relacién entre los dos conjuntos de coordenadas, usualmente como polinomios que
pueden tener la forma

g =Poo + P10 X+ Po1 ¥ + P20 X2 + P11 Xy + Po2 y2 +....

N=qoo+qi0 X +qo1 Y+ Qo X* +q11 XY + qoa Y +...
donde el niimero de coeficientes p; y q; que se van a usar depende principalmente del
nimero R de objetos de referencia disponibles. Siempre se prefiere incluir menos
coeficientes que R, y determinarlos por cuadrados minimos, pero esto a veces puede no
ser posible debido a la escasez de estrellas de referencia. Una vez determinados los
coeficientes, el mismo esquema mencionado se usa en sentido inverso, calculdndose las
coordenadas celestes (0,,0) de cualquier objeto a partir de las (x,y) medidas sobre la
placa.

Flaca 2

Placa 1 . ' - .

J Flaca =

Flaca 4

Figura 19 . Esquema de un campo estelar cubierto por 4 placas con superposicién parcial.

Cuando se trabaja con N placas con superposicion parcial (Figura 19) se pueden
introducir condiciones adicionales. Naturalmente, si hay suficientes estrellas de
referencia se puede reducir cada placa por separado usando el método estindar. Sin
embargo, en este caso se pueden encontrar diferencias sistemadticas entre las placas en el
drea en comun. Se puede intentar evitar este problema de la siguiente manera: se
comienza reduciendo una placa, supongase la placa 1, en la forma estdndar con lo cual
se pueden calcular las coordenadas celestes de todas las estrellas presentes en ella. Para
reducir la placa 2, que se superpone con la 1, se utilizan como estrellas de referencia
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tanto las del catdlogo como las de la zona de superposicién con la placa 1, que serian
una suerte de “estrellas de referencia artificiales” para la reduccién de las placas vecinas.
Para reducir la placa 3 se utilizan como estrellas de referencia aquellas del catdlogo, mas
las que se encuentran en la zona de superposicion con la placa 1 y las que se encuentran
en la zona de superposiciéon con la placa 2, y asi sucesivamente hasta reducir la dltima
placa. Pero, debe notarse que si se comienza la reduccién con otra placa y/o se hace en
otro orden, los resultados no necesariamente van a ser los mismos. Lo que se necesita
entonces es un sistema que reduzca todas las placas simultineamente, imponiendo a la
solucidon para cada placa no sélo la condicién de mejor ajuste con el catdlogo de
referencia, sino también con las placas vecinas. Esto es lo que se llama un ajuste en
bloque.

Cada posicion celeste es considerada como un punto sobre la esfera unitaria en el
sistema cartesiano tridimensional &n,{ solidario al sistema de referencia ecuatorial,
mientras que las posiciones medidas sobre la placa se expresan en un sistema u,v,w
solidario a la placa (Figura 20). El pasaje de X,Y a u,v,w y viceversa se hace mediante
la proyeccion tangencial o la concéntrica, segin la dptica del telescopio. En el caso libre
de errores la transformacién de un sistema de coordenadas tridimensional al otro
consiste en una rotacién, mateméaticamente representada por una matriz ortogonal:

au+a,v+aw=_¢

Ay u+ay,v+a,,w=1m

ayu+ayv+a,w=_

Si la i-ésima estrella en la m-ésima placa es una estrella de referencia, da origen
a un conjunto de ecuaciones de referencia:
amllumi + aleVmi + amlSWmi = 51

aleumi + am22v + an123wmi = 771'

mi

am?alumi + amSvai + am33wmi = évl

En tanto que si la i-€sima estrella ha sido medida en la m-ésima placa y en la n-ésima, lo
que la convierte en una estrella de enlace entre estas placas, da origen al siguiente
conjunto de ecuaciones de enlace:

Qo Ui F AoV, F 3Wy = iUy = Gy Vi = Ay3W,, =0

mi

am2lumi + am22v + an123wmi - anZluni - an22vm' - anZSWm' = 0

mi
Ay Ui + yip Vi + iy W, = Ay Uy = 3y V= AW, =0
Estas ecuaciones se resuelven por cuadrados minimos para encontrar todos los
amij, que son los elementos de las N matrices 3x3. La condicién minima para poder
encontrar una solucion es tener tres estrellas de referencia en todo el campo cubierto por
el conjunto de placas, y tres estrellas de enlace en cada placa, pero en general se tiene
mucho més que eso.
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Figura 20. Sistemas de coordenadas tridimensionales empleadas en el ajuste en bloque: &N, solidario al sistema de
referencia y u,v,w solidario a la placa.

Hasta el afio 1997 habia ademds otra razén que hacia deseable un ajuste en
bloque, y es que las tnicas fuentes de posiciones fundamentales precisas eran los FK,
cuya ultima version, el FKS, tiene una densidad promedio de 1 estrella cada 25 grados
cuadrados, lo cual es muy poco para las placas de cualquier telescopio astrografico. El
método de ajuste en bloque permite cubrir una gran porcién del cielo en un solo proceso
y asi trabajar con unas pocas estrellas de referencia. A partir del afio 1997 la situacién ha
mejorado notablemente con la publicaciéon de los catdlogos Hipparcos y Tycho
(European Space Agency 1997), con densidades promedio de 3 y 25 estrellas por grado
cuadrado respectivamente, y posteriormente los catdlogos ACT y Tycho-2.

11.2.  Generacién de las imagenes digitales

Para la utilizacion de la cimara CCD de la Estacion Astrofisica de Bosque
Alegre como elemento digitalizador de placas se la dispone en un dispositivo de soporte
disefiado ad-hoc. Este soporte permite el desplazamiento de la cdmara en sentido
vertical, con lo cual se modifica el factor de escala entre el frame y la placa (Figura 21).

La 6ptica es un objetivo fotografico multi-coating de 80mm de distancia focal
/1.2, optimizado para trabajar en escalas préximas a 1:1, que cuenta con un diafragma
que le permite reducir la luminosidad hasta {/5.6. Ademads de la cdmara, se dispone de
una fuente de iluminacién posterior para la placa, con sus correspondientes filtros y
difusores.
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Figura 21. Representacion esquematica del sistema digitalizador propuesto para la medicion
de placas fotograficas con CCD.

12. Evaluacion mediante simulaciones numéricas

A fin de determinar el comportamiento del método propuesto para la medicién
de placas fotogrificas y ver si introducia errores adicionales a los de medicion antes de
encarar el disefio instrumental, fue aplicado sobre campos generados artificialmente
(Bustos Fierro 1998). El procedimiento seguido consistié en varias etapas, a saber:

Generacion de mediciones artificiales

En esta etapa se introdujeron diversos efectos instrumentales y errores de medicién que

a continuacion se detallan:

1. En el montaje para el CCD no estd previsto un sistema de precision para el
posicionado de la placa, por lo tanto si bien se puede pretender que los frames tengan
determinados centros prefijados, en una medicidn real el frame estard centrado en esa
posicion ideal més algiin desplazamiento aleatorio que dependerd de la forma en que
se haga el posicionado de la misma. Este efecto se introdujo en las simulaciones
sumdndole a los centros tedricos desplazamientos en ambas coordenadas generados
como numeros aleatorios de distribucion gaussiana centrada en 0 y de dispersién
Oxc.ye, donde Oxc vy €s una variable del programa llamada error de posicionado del
CCD.

2. Algo similar ocurre con la orientacion de los frames con respecto a la placa, ya que
no se cuenta con un dispositivo que asegure un paralelismo perfecto entre aquéllos y
ésta. Por ello se le asigné a cada frame un 4dngulo de rotacion 0 con respecto al
sistema de referencia de la placa. Estos dngulos también se generaron como nimeros
aleatorios con distribucién gaussiana de media nula y dispersion Gg, que es otra de las
variables del programa llamada error de orientacion del CCD.

3. Una vez posicionada la placa, el sistema 6ptico produce una imagen de ésta sobre el
CCD. Como es sabido, los sistemas 6pticos producen distorsiones que introducen
desplazamientos en las imdgenes en una forma sistemadtica. Esto se simulé sumando
a las coordenadas de las estrellas sobre el frame un par de funciones Ax y Ay que
dependen de la posicion de la estrella sobre el frame, pero que son las mismas para
todos los frames de una misma digitalizacion, ya que entre la toma de una imagen y
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otra s6lo hay un desplazamiento horizontal de la placa, pero no se modifica la
posicién de la cdmara, es decir ni el factor de escala ni el foco, que es lo que podria
cambiar la forma de estas funciones. Estas funciones Ax(x,y) y Ay(x,y) constituyen el
modelo de distorsion.

4. Hasta aqui se tiene simulada la parte instrumental; resta introducir los errores de
medicion que son: por un lado la precision con la cual se determinan los centroides
de las imdgenes estelares digitalizadas, y por otro lado la precisién con la cual estdn
dadas las posiciones de referencia. Estos errores también se introdujeron como
nuameros aleatorios con distribucién gaussiana de media nula y dispersion Oy y —error
de centrado— para los centroides de las estrellas y Ox; y: —€l error en las posiciones
de referencia—para las posiciones de las estrellas de referencia.

Resumiendo, la generacion de los datos consiste en, primero, posicionar las
estrellas aleatoriamente distribuidas en un campo cuadrado. Luego para cada frame se
calcula su posicion tedrica, a la cual se le suma el error de posicionado y se le da su
angulo de rotacion con respecto a la placa. Con esto se transforman todas las
coordenadas de las estrellas al sistema del frame, y se eliminan entonces las que caen
afuera del mismo. Para las estrellas que quedan dentro se calculan los desplazamientos
producidos por la dptica Ax(Xx,y) y Ay(x,y), que se le suman a las coordenadas
respectivas, y finalmente el error de centrado de la imagen estelar. Hecho esto se vuelve
a verificar que esas estrellas sigan dentro del frame, ya que al sumar desplazamientos,
alguna del borde podria terminar afuera, y con las que quedan se arma la lista de las
posiciones medidas sobre el mismo. El error en las posiciones de referencia no se
introduce en esta etapa, sino al hacer el ajuste de los coeficientes, que es donde
intervienen.

Asi, como salida del programa que genera los datos simulados se tiene un
archivo que contiene una lista de todas las estrellas con sus posiciones, las posiciones e
inclinaciones de cada uno de los frames, y tantas listas como frames, cada una
conteniendo las coordenadas rectangulares de las estrellas medidas sobre cada uno de
ellos.

Armado de ecuaciones del ajuste en bloque

La etapa siguiente, ejecutada por el segundo programa, consiste en armar las
ecuaciones que se van a ajustar. El programa que lleva a cabo esta segunda etapa efectda
entonces dos inspecciones de la lista de estrellas presentes en cada frame: en la primera
se encuentran las estrellas que estdn presentes en mds de un frame, y que por lo tanto
dan origen a ecuaciones de enlace, y en la segunda se encuentran las estrellas de
referencia, calculdndose en cada caso las variables de las ecuaciones del ajuste en
bloque correspondientes, que son almacenadas para el paso siguiente. En el caso de las
ecuaciones de referencia, el término correspondiente al catilogo de referencia se calcula
con la posicion verdadera de la estrella mds un desplazamiento aleatorio de distribucién
gaussiana Oy, y; —el error en las posiciones de referencia—.

Ajuste por cuadrados minimos

La tercera etapa, ejecutada por el tercero de los programas desarrollados, es la
mds sencilla pero la que insume mds tiempo de cdlculo, y simplemente ajusta por
cuadrados minimos las ecuaciones, tomando como datos de entrada los archivos de
salida del programa de la etapa anterior. Como las ecuaciones para cada coordenada son
independientes y son grabadas en archivos distintos, se efectian también tantos ajustes
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independientes entre si como coordenadas rectangulares intervienen en el ajuste en
bloque. Para estos ajustes se emplea la rutina Ifit en Press et al. (1989), que resuelve las
ecuaciones normales de los cuadrados minimos por eliminacion de Gauss-Jordan.

Célculo de residuos

A esta altura del procedimiento ya se tienen todos los coeficientes para pasar las
coordenadas medidas en cualquier frame a coordenadas sobre la placa. Se quiere saber
entonces cuanto se apartan estas coordenadas de las verdaderas, y en esto consiste la
cuarta etapa.

Con los coeficientes que resultan de los ajustes se transforman las coordenadas
medidas sobre cada frame, presentes en el archivo de salida del paso 1, a posiciones
sobre el campo de la placa, calculandose los residuos como las diferencias entre las
posiciones asi obtenidas y las posiciones verdaderas de las estrellas, es decir las
generadas en la primera etapa antes de introducir ningtn error. Estos residuos se vuelcan
en el correspondiente archivo de salida para su posterior andlisis estadistico.

12.1. Resultados

Para poder comparar los resultados, y asi estudiar el efecto de las distintas
variables que entran en juego durante la digitalizacion de una placa, se emple6 siempre
el mismo campo simulado, es decir que las posiciones sobre la placa son las mismas
para todas las estrellas en todas las simulaciones.

El pardmetro que se empled para evaluar la calidad de los resultados fue la
dispersion en los residuos (G), entendiendo como tal a la desviacion estandar de las
diferencias entre las posiciones verdaderas en el campo artificial, y las que resultaban de
las posiciones medidas sobre los frames luego de aplicarles las transformaciones
ajustadas en bloque.

Centrado y orientacion de los frames

Lo primero que se quiso determinar fue la degradacién producida en la calidad
de las posiciones s6lo por el método de digitalizacion y ajuste. Para ello se simuld la
digitalizacién con una 6ptica perfecta (Ax(X,y)=0 y Ay(x,y)=0) y sin error de centrado en
las imagenes estelares (0x,y=0).

Los tnicos pardmetros no nulos fueron el error de posicionado del CCD y la
rotacién del mismo con respecto a la placa, caracteristicas inherentes a la forma de
digitalizar que se propone, debido a que el posicionado de la placa antes de cada toma se
harfa, en principio, sin la ayuda de instrumentos de precision.

En el primer conjunto de simulaciones los frames se supusieron perfectamente
alineados con la placa, y por lo tanto 69=0, pero se dieron dispersiones no nulas a las
diferencias entre las posiciones "verdaderas" de los centros de los frames y las
"tedricas". Estas dispersiones fueron desde 0 hasta 3mm. En todos los casos se obtuvo
un error despreciable.

Para el segundo conjunto de simulaciones se colocaron los centros de los frames
exactamente en las posiciones "tedricas" (6Xc,Yc=0), pero con dngulos entre sus ejes y
los de la placa cuyas dispersiones fueron de 0° a 5°, obteniéndose también residuos
despreciables. A fin de confirmar que esto fuera asi también cuando se combinan los
dos efectos hasta ahora estudiados (rotacién y error en el centrado de los frames), y que
no fuera una caracteristica particular del conjunto de puntos empleado, se hicieron 10
simulaciones, cada una con distintas posiciones sobre la placa para las 150 estrellas,
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dandoles dispersiones tanto a los centros de los frames (6Xc,Yc=2mm) como a los
angulos de los mismos (69=5°). Los valores de G que resultan se mantienen siempre
muy por debajo de la precision alcanzable en cualquier medicién real, y por lo tanto son
despreciables. Es posible que la infima dispersiéon encontrada se deba al error de
truncamiento en el tratamiento numérico. Se concluye entonces que el método en si no
introduce degradaciones apreciables en la calidad de las posiciones, y por lo tanto es en
principio aplicable a programas de Astrometria de objetos puntuales.

En todo lo que sigue se empled GX¢ Yc=2mm y 69=5° por considerarselos
valores razonables para el método de digitalizacién que se propone, aunque tal vez un
poco elevados.

Deformaciones radiales concéntricas con el frame

En general, en los sistemas Opticos centrados las aberraciones producen
desplazamientos radiales de las imagenes, en torno al eje optico. Si ademads dicho eje es
perpendicular al CCD vy lo interseca en el centro, las deformaciones presentes en los
frames también serdn radiales y concéntricas con éste. En la realidad no se dardn todas
estas condiciones, pero se introdujeron deformaciones de este tipo principalmente para
conocer los efectos de las dispersiones en los centros de los frames y en sus
orientaciones, en el mismo rango de valores que en el punto anterior, pero esta vez sobre
un modelo un poco més realista.

Se hicieron tres grupos de simulaciones, en los cuales las deformaciones fueron
de la siguiente forma:
-grupo 1: Ar(r) = ar
-grupo 2: Ar(r) = ar’
-grupo 3: Ar(r) = ar’
donde r es la coordenada polar radial desde el centro del frame y a es una constante que
en los tres casos se eligié de forma que se cumpliera que Ar = 0.70px en el borde del
frame, entendiendo r=500px como tal, con lo cual Ar puede superar los 1.5px en las
esquinas. Se puede ver que el ajuste lineal en bloque absorbe parte de las distorsiones,
por lo que se obtienen dispersiones del orden de la décima de pixel, algo menores para
las deformaciones modeladas por la expresion cuadritica que para las dadas por la
cubica. Una distorsién lineal s6lo modifica el factor de escala, el cual ya estd
contemplado en el ajuste en bloque, por lo cual se siguen teniendo dispersiones
despreciables como en el caso libre de deformaciones.

Centrado de las imagenes estelares

Para estudiar el efecto del error de centrado de las imdgenes estelares, se
confeccionaron cuatro grupos de simulaciones: en el primero la tnica variable no nula
fue precisamente el error de centrado, que se varié desde ox, y=0 hasta ox,y=0.25px; en
el segundo grupo se introdujeron ademads dispersiones fijas en el posicionado de los
frames (6X¢,Yc=2mm) y en la orientacion de los mismos (69=5°); en el tercer grupo se
agregaron deformaciones radiales cuadraticas en r, y en el cuarto grupo deformaciones
radiales cibicas en r como.

De acuerdo a lo encontrado el error de centrado limita la precision de una forma
que puede expresarse como © = ¢ Ox,y con la constante de proporcionalidad cercana a

la unidad para el caso libre de deformaciones.
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Cuando el error de centrado se combina con distorsiones Opticas, éstas ponen
una cota inferior al valor de G, que es de aproximadamente 0.10pixeles en el modelo
cuadrético en r y 0.20pixeles en el cibico, que para el doble astrografo de Cérdoba
significa 0.11” y 0.23” respectivamente. Por encima de estos valores se puede aplicar

una relacién de la forma ¢ = 0.6” + Oy para el caso Ar=ar2, yc =0.11" + Ox,y para el

caso Ar=ar3. En resumen, en las simulaciones presentadas en este trabajo, la calidad de
las posiciones finales estd limitada principalmente por las caracteristicas de la dptica de
la camara.

Finalmente se puede concluir que para obtener posiciones de calidad suficiente
para determinar movimientos propios a partir de las placas del Catdlogo Astrografico y
de la Carte du Ciel, lo mas importante es asegurar un sistema Optico suficientemente
corregido de aberraciones, entendiendo como tal a aquel que a 15mm del eje 6ptico, es
decir sobre las esquinas del CCD, produzca distorsiones menores que el tamafio de un
pixel. En esta situacion el error de centrado de las imdagenes estelares determina la
precision en las posiciones finales. Puesto que generalmente Ox,y<0.1pixel, se puede

esperar 6<0.25px=0.3", que con un arco de tiempo de 80 afios permitiria detectar
movimientos propios superiores a los 0.4"/siglo = 4msa/afio (milisegundos de arco por
afio). También se encontré una correlaciéon aproximadamente lineal, aunque con factor
de proporcionalidad algo inferior a la unidad, entre la precision alcanzable y el error de
las posiciones de referencia, lo que puede significar una limitacién para la medicién de
placas antiguas.

13. Digitalizacion y medicion de una placa con CCD

Dado el resultado alentador de las
simulaciones numéricas, se emprendié el
disefio de un prototipo para la
digitalizacion de una placa CdC y poder
evaluar  datos  reales. Para esta
digitalizacion experimental se eligid una
placa con una alta densidad de estrellas que
facilitara el ajuste en bloque, y que ya
hubiera sido digitalizada con la MAMA,
con lo cual se tienen posiciones de
comparacion de alta precision astrométrica.
Teniendo en cuenta estas consideraciones
se selecciond la placa 6448 de la coleccion
Carte du Ciel de Cérdoba, correspondiente
a un campo cercano al plano galictico en
direccion al cimulo abierto NGC 2587. El
montaje experimental para la cdmara CCD
puede verse en la Figura 22. -

La distancia cdmara—placa se eligié Figura 22. Dispositivo experimental con la
de forma que cada frame cubriera un irea céma}ra CCD montada por encima de la mesa que
cuadrada de aproximadamente 30mm de actud como soporte de 1a placa.
lado (Figura 23), que es el mayor tamafio posible para estas mediciones de acuerdo a las
estimaciones previas (ver I1. Método de medicion). Se constatd que con este muestreo
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las imagenes triples estdn bien resueltas y que hay suficientes estrellas de enlace entre
frames adyacentes. Para medir la totalidad de una placa de 2°x2° se tom6 un mosaico de
8x8 frames tomados con superposicién del 50% en ambas coordenadas. Dado que se
trata de un campo denso, hay muchas estrellas en comin entre frames superpuestos,
tipicamente unas 40 estrellas en frames con superposicion del 50% (centro-borde) y
unas 20 en los que se superponen un 25% (centro-esquina).

Dado que las simulaciones numéricas arrojaron como resultado que los factores
limitantes de la precision alcanzable con el método propuesto son el error de centrado y
las distorsiones introducidas por la Optica de la cdmara, ademds del mosaico de
imagenes destinado a medir la placa se llevo a cabo un conjunto de tomas del centro de
la placa con el objetivo de determinar la magnitud de estos dos efectos.

Ademads de las imagenes de la placa, se tomaron las imagenes de calibracion
CCD estandar: bias y flat-field. Para este tltimo se tomaron imégenes con la fuente de
iluminacién encendida retirando la placa de su lugar. No se tomaron imégenes de
corriente de oscuridad ya que para los cortos tiempos de exposicion empleados ésta es
despreciable en la cdmara CCD utilizada.

Figura 23. Imagen CCD de la region central de la placa CdC 6448. Los 1024 pixeles cubren una longitud
aproximadamente igual a seis cuadros del reticulo, es decir 30mm, equivalente a 30’ en el cielo.
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13.1. Inspeccién de las imagenes estelares

Se empled la tarea Imexamine de IRAF para hacer un andlisis rapido de las
formas y dimensiones de las imagenes estelares en la region central de la placa y asi
encontrar una primera aproximacioén a los parametros que mejor se ajusten para la
deteccion con SExtractor. Para obtener el fwhm se examinaron los perfiles de
ennegrecimiento de la exposicién més al sur de las tres que presenta cada estrella, y para
caracterizar la geometria de las imagenes triples se analizaron las curvas de isodensidad
fotogréfica de estrellas con las tres exposiciones separadas (Figura 24), determindndose
la distancia Ax entre los picos de las exposiciones mas al norte, y Ay entre las
exposiciones del norte y la del sur (Figura 25). Los valores medios encontrados para
estas distancias fueron 4.3px y 3.1px respectivamente, con muy pequefias variaciones de
una imagen a otra. Durante este examen se constat también que con nuestro muestreo
de los perfiles de ennegrecimiento no es posible diferenciarlos de una curva gaussiana,
al menos mientras no se tratara de imédgenes saturados (Figura 26).
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Figura 24. Diagrama de isodensidades fotograficas de una imagen estelar
triple obtenida con la tarea IMEXAMINE de IRAF a partir de una
imagen CCD de la placa CdC 6448. El Norte est4 arriba.

Finalmente, a diferencia de las imigenes CCD directas donde el fwhm es el
mismo para todas las estrellas, en la digitalizacion de la placa fotografica se evidencio el
aumento del ancho de las imdigenes con el
ennegrecimiento pico y por lo tanto con el
brillo de la estrella, aun sin estar saturadas. En
base a 36 imdgenes distribuidas por todo un
frame tomado sobre el centro de la placa,
corres.pondlentes a estrellas en un amplio rango Ax = 34px
de brillos, desde las apenas visibles hasta las
saturadas, se construyd el grifico que sefiala . . e o

o . exposiciones triples en imagenes digitales
cualitativamente la dependencia del ancho con . L o
) . ) L producidas con CCD. N indica la direccién
la intensidad pico de las imagenes estelares y |Norte.
por lo tanto con el brillo de las estrellas (Figura
27).

Figura 25. Forma y dimensiones de las
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Figura 26. Perfil de transmitancia (inversa del ennegrecimiento) de una imagen estelar. Las
cruces son los datos y la linea de trazos la gaussiana que mejor se ajusta a ellos.
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Figura 27. Dependencia del ancho de las imagenes con el brillo de las estrellas.

14. Deteccioén y centrado de imagenes estelares

Con el antecedente de la deteccion de imédgenes estelares en placas digitalizadas
con la MAMA, se encar? la deteccion sobre los frames CCD empleando SExtractor y el
software propio para la identificaciéon de tripletes y la eliminacién de detecciones
espurias. Los pardmetros de entrada empleados por SExtractor se establecieron a partir
de la inspeccion llevada a cabo con la tarea IMEXAMINE de IRAF. A continuacién se
detallan los pardmetros empleados cuyos valores son diferentes a los dados por defecto
en el software:
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# Extraction

DETECT_MINAREA 7 # minimum number of pixels above threshold
DETECT_THRESH 25 # <sigmas> or <threshold>,<ZP> in mag.arcsec-2
FILTER N # apply filter for detection ("Y" or "N")?
DEBLEND_NTHRESH 64 # Number of deblending sub-thresholds
DEBLEND_MINCONT 0.001 # Minimum contrast parameter for deblending
CLEAN N # Clean spurious detections? (Y or N)?

# Background

BACK_FILTERSIZE 7 # Background filter: <size> or <width>,<height>
BACKPHOTO_TYPE LOCAL # can be "GLOBAL" or "LOCAL" (*)

Para la identificacion de las exposiciones triples se empled el mismo programa
que habia sido desarrollado para las imagenes MAMA (Bustos Fierro et al. 2000),
modificando las dimensiones de las dreas de busqueda de acuerdo al resultado de la
inspeccién preliminar de las imigenes que arrojé la forma y dimensiones del tridngulo

de exposiciones. En dicho programa se

definen dos areas de buisqueda en torno a las lN Byl

posiciones donde deberfan encontrarse las 3.5px

exposiciones 2 y 3, asumiendo que una b—— = b—— =
determinada entrada del catdlogo I ! 13 5 |
correspondiera a la exposiciéon 1 (Figura ! ’ ’ '3px
28). La condicién de identificacién de un :_ f@_z_ JI :_ Ee3 JI

triplete es encontrar una y sé6lo una areas de husqueda

exposicion en cada una de las dreas de Figura 28. Geometria de las dreas de bisqueda
busqueda, definiéndose el centro del mismo |donde deberfan encontrarse las exposiciones 2
como la posiciéon promedio de los 3 |y 3 paraidentificar un triplete.

centroides dados por SExtractor.

14.1. Error de centrado con CCD

Por ser el error de centrado uno de los principales limitantes de la precision, se
buscé determinar su magnitud, para lo cual se hicieron mediciones sobre una serie de 10
frames tomados sobre el centro de la placa —donde las imdagenes estelares no estdn
deformadas por aberraciones del telescopio— sin desplazar la placa ni la cdmara entre
tomas. La escala de digitalizacion fue la misma que se empled en toda la digitalizacion,
es decir que cada frame cubre un drea de aproximadamente 30mm de lado.

Sobre cada uno de estos frames SExtractor detecté alrededor de 800 “objetos”,
muchos de ellos espurios (Figura 29). El primer indicador que se tiene del error de
centrado, si bien es so6lo una cota inferior, consiste en los errores formales de los
centroides provistos por el mismo programa, cuya mediana se encontrd en 0.04pixeles
(0.07” en el cielo). Estos errores se detallan en la Tabla 14.1 en funcién de un estimador
del brillo de las estrellas, mostrandose valores en el extremo débil dos veces mayores
que en el extremo brillante. A partir de esos objetos en el catilogo SExtractor, el
programa de identificacién de exposiciones triples reconocié un promedio de 155
tripletes por frame (Figura 30).
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Tabla 14.1. Errores formales de los centroides provistos por SExtractor.

Estimador de Flujo Mediana del Error en X Mediana del Erroren Y
[unidades arbitrarias] [pixeles] [pixeles]

menor que 40000 0.058 0.062
40000-60000 0.047 0.047
60000-80000 0.035 0.035
80000-100000 0.031 0.030
mayor que 100000 0.026 0.025
Total 0.041 0.042

} S ."- ; f ...l ol
1 :

Figura 29. Vista parcial d imagen CCD, con las detecciones arrojada por SEtractor,
muchas de ellas espurias.

Del mismo modo que se hizo para la digitalizacién con la MAMA (ver 9.2.
Error de centrado), también se evalud el error de centrado de las imédgenes a partir de
las dispersiones en las diferencias de coordenadas entre pares de componentes de las
exposiciones triples. La Tabla 14.2 muestra los valores medios (en valor absoluto) y las
dispersiones de estas diferencias para los tres pares de exposiciones: 1-2, 1-3 y 2-3,
calculados sobre 1553 tripletes detectados en las 10 imégenes. Las dispersiones
permiten estimar que el error de centrado es de aproximadamente 0.16 pixeles en ambas
coordenadas para cada una de las tres exposiciones. Al tomar la posicion del triplete
como la posicidén promedio de las tres exposiciones, el error se reduce en un factor 312
con lo cual los tripletes deberfan centrarse con una precision de 0.09 pixeles.
Considerando la escala de placa y el tamafio del pixel de digitalizacion
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aproximadamente igual a 30um, esto representa 0.17” en el cielo, muy similar al
encontrado para la digitalizacién con MAMA.

Tabla 14.2. Distancias entre pares de exposiciones: valor medio y
dispersion en pixeles.

AX 1, AXj3 AXp3 AY ., AY 3 AY,s
Valor medio 2.44 1.90 4.34 3.07 3.06 0.01
Dispersion 0.22 0.22 0.24 0.22 0.21 0.21

Figura 30. Vista parcial de una imagen CCD, con las exposiciones triples identificadas a partir del
catdlogo de objetos detectados con SExtractor.

Otra determinacién del error interno se obtuvo comparando los catdlogos
obtenidos a partir de los diez frames tomados sobre el centro de la placa sin
desplazamiento entre tomas. Calculando las diferencias en las posiciones de las
imagenes triples en los diez frames es posible obtener una posicién media y una
dispersion para cada estrella. Las medianas de dichas dispersiones para distintos
intervalos de brillo se muestran en la Tabla 14.3. Estos valores son notablemente
inferiores a los que se obtienen si se comparan las detecciones de SExtractor
individualmente, dado que cada posicién estelar es una posicion promedio de tres
detecciones simples.
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Tabla 14.3. Dispersiones en las posiciones de los tripletes en diez tomas del centro de la placa.

Estimador de Flujo

Mediana de la Dispersiéon en X

Mediana de la Dispersién en Y

[unidades arbitrarias] [pixeles] [pixeles]
menor que 40000 0.037 0.037
40000-60000 0.028 0.028
60000-80000 0.026 0.022
80000-100000 0.022 0.021
mayor que 100000 0.026 0.022
Total 0.030 0.026

Cuando se grafica la separacion entre las componentes de los tripletes contra el
brillo de las estrellas (Figura 31) no se encuentra evidencia de efecto Kostinsky, al
menos en el rango de magnitudes estudiado, dentro del cual las tres exposiciones son
separables. De hecho la dispersion y la separacion media parecen decrecer con el brillo
de las estrellas, como fue encontrado por Geffert et al. (1996) en placas CdC de Paris. El
efecto Kostinsky consiste en un incremento aparente de la separacién entre imagenes
proximas con alta densidad fotogrifica, es decir en estrellas brillantes, como fue
encontrado por Ortiz-Gil, Hiesgen & Brosche (1998) en placas CdC de la zona de
Bordeaux, y por Dick et al. (1993) en una placa de Paris. Sin embargo, a pesar de la
tendencia observada la posicion promedio de las tres exposiciones no se ve afectada,
debido a su disposicion en forma de tridngulo equilétero.
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Figura 31. Separacion media entre las componentes de las exposiciones triples para estrellas de diferente brillo. El “flujo”
instrumental es una suma de los ennegrecimientos de los pixeles que contribuyen a una fuente y no esta vinculado al flujo
radiante de dicha fuente en forma lineal sino por medio de la curva caracteristica de la placa.

15. Mejoramiento de la completitud

Como puede advertirse en la Figura 29, existen imdgenes triples de estrellas
débiles, claramente distinguibles a la vista, que no han sido detectadas con SExtractor,
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lo que se debe al alto valor empleado para el umbral de deteccidén: parametro
DETECT_THRESH = 25. Al reducirse este pardmetro se logrd que se identificaran las
imagenes de estrellas débiles, pero en las brillantes no se separaban las tres
componentes y en consecuencia no eran detectadas por el programa de identificacion de
tripletes.

A fin de sortear este inconveniente y obtener la mayor cantidad posible de
imagenes estelares detectadas, se efectuaron cinco identificaciones con distintos
umbrales de deteccion: 2.5, 13.5, 20, 23 y 25. En cada una se reconocieron las
exposiciones triples, y finalmente se unificaron los cinco catdlogos de tripletes
eliminando las entradas repetidas, que por su similitud en las coordenadas
correspondian a una misma estrella encontrada con dos o mds umbrales diferentes.

16. Efectos sistematicos

Las determinaciones externas del error de centrado de las imédgenes triples, que
pueden mostrar efectos sistematicos como el de distorsiones en el sistema Optico de la
cdmara, se obtuvieron a partir de comparaciones con las posiciones rectangulares
derivadas de la digitalizaciéon de la misma zona de la placa con la MAMA del
Observatorio de Parfs. Debido a su probada precision, estabilidad y repetitividad, al
nivel de las décimas de micrén, para las comparaciones que siguen se adoptaron las
posiciones obtenidas con ella como patrén practicamente sin error.

Dado que al ajustarse transformaciones entre los catdlogos MAMA y CCD, éstas
podrian introducir o absorber errores sistematicos en las posiciones, en una primera
instancia no se efectudé una comparacion directa coordenada a coordenada, sino que se
estudio la relacion entre las distancias mutuas de pares de estrellas (Figura 32).

En una medicion ideal sin errores la distancia entre cualquier par de estrellas en
un catdlogo es igual a la distancia entre ese mismo par de estrellas en el otro catdlogo,
salvo un factor de escala. En consecuencia la distancia p ¥ entre las estrellas i y j seria

e = APyama

En mediciones reales la dispersion del ajuste de esta relacion entre las distancias
mutuas no es nula y da una estimacién de los errores. Los valores encontrados en el
ajuste fueron:

e Factor de escala medio a=0.35677pxccp/pXmama, 1o que indica que

1pxccp=28.029um sobre la placa.

e Dispersion: 6=0.32pxccp=0.89pxmama, equivalente a 0.53” en el cielo.

Esta dispersion se debe tanto a los errores aleatorios como a efectos sistematicos.
Los primeros, de acuerdo a las determinaciones del error de centrado, son del orden de
0.03pxccp, por lo que son los dltimos los que dominan.

A fin de reconocer el patrén de este efecto sistemadtico en las diferencias CCD-
MAMA, se computé para cada estrella la diferencia promedio de las distancias mutuas a
todas las demads estrellas en el frame, elimindndose asi las contribuciones aleatorias y
reteniéndose sélo las sistematicas, es decir que se asumio:

z Ibi/'

X _ J=LN

A=
N-1
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1gur 32. mparaclo de la distancia entre un r estrellas en .i.magcn CCD (;zquierdé) y MAMA :(de.rec a). .

El campo de diferencias promedio obtenido de esta forma muestra un patrén
radial muy claro (Figura 33). Debe advertirse que puede estar viciado hacia los bordes y
esquinas del frame debido a que en esas zonas las estrellas s6lo tienen vecinas para
calcular las distancias mutuas en direccion al centro del frame. Por este motivo se
empled tnicamente para un reconocimiento cualitativo del patrén y no para el ajuste de
un modelo cuantitativo.
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Figura 33. Campo de diferencias promedio que muestra el patrén sistematico en las diferencias
CCD-MAMA. Los vectores han sido ampliados 400 veces para su visualizacion.

16.1. Correccion de la distorsion

A fin de modelar el patrén de diferencias sistematicas CCD-MAMA para
posteriormente corregir su efecto, se ajustaron transformaciones lineales entre las
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coordenadas rectangulares medidas sobre cada uno de los 64 frames que forman el
mosaico y las obtenidas a partir de la digitalizacion MAMA. Usando estas
transformaciones pudieron compararse las coordenadas obtenidas por los dos sistemas
de medicioén y calcularse las diferencias en funcidn de la posicién en el CCD. Estas
diferencias muestran una dispersion de 0.15px=0.25" en X y 0.16px=0.26" en Y. Para
estudiar el comportamiento sistemaético, las diferencias entre posiciones CCD y MAMA
fueron promediadas en un celdificado cuadrado de 64 pixeles de espaciado sobre el
frame CCD, encontrandose una clara tendencia radial (Figura 34).

Para el modelado de la distorsién encontrada no se asumidé ninguna funcién
matemadtica particular; en cambio, la correccién de cada coordenada rectangular en el
catdlogo CCD se calculdé como una media pesada local de las diferencias con la
MAMA, siguiendo la técnica de interpolacion de Stock & Abad (1988). Dicha técnica
hace uso de un polinomio bidimensional y una funcién de peso dependiente de la
distancia al punto de interpolacion
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Figura 34. Diferencias entre posiciones CCD y MAMA promediadas. X e Y son coordenadas de las celdas sobre el CCD.
Los vectores han sido ampliados 200 veces, por lo que los mas grandes en las esquinas representan aproximadamente

0.8px (1.4” en el cielo).
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El polinomio se eligid constante para cada estrella, el radio de interpolacion
ro=50pX, y el exponente n=1, lo que asegura la continuidad de la funcién interpolante y
su derivada primera. Esta correccién se aplicd sobre las coordenadas rectangulares
medidas sobre las imdgenes CCD de todos los tripletes encontrados. Volviendo a
calcular, promediar y graficar las diferencias CCD-MAMA se comprueba que de esta
manera logra eliminarse exitosamente el patron sistemético (Figura 35). Ademads las
dispersiones en dichas diferencias se reducen a 0.08px=0.14" en X y 0.10px=0.16" en
Y, donde estan considerados los errores aleatorios en las posiciones basadas tanto en el
CCD como en la MAMA. Es notable que estas dispersiones son aproximadamente
iguales a los errores de centrado de los tripletes que se habian calculado para los dos
tipos de imdgenes, que llegaban a los 0.17” (ver 9.2. Error de centrado con MAMA y
14.1. Error de centrado con CCD).
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Figura 35. Idem Figura 34, construido después de la correccién de las coordenadas rectangulares medidas sobre las
imagenes CCD.

Dado que las ultimas dispersiones encontradas se acercan al orden de magnitud
de los menores errores publicados para posiciones obtenidas con este tipo de placas
(Dick et al. 1993, Geffert et al. 1996, Ortiz-Gill et al. 1998), deberia tenerse en cuenta la
contribucion del error en las posiciones MAMA que hasta ahora se habia despreciado
pero podria rondar la décima de segundo de arco.

En primera aproximacién se supuso que el error en las posiciones de ambos
catdlogos —CCD y MAMA- son iguales en fraccién de pixel y por lo tanto casi 3 veces
mayor en la digitalizaciéon con CCD que con la MAMA. A partir de esta suposicién se
deduce 6ccp=0.15" y omama=0.05". Si bien el error asi calculado para las posiciones
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MAMA es similar a los menores valores publicados para este tipo de placas, estd muy
por debajo de las estimaciones llevadas a cabo en este trabajo —alrededor de 0.15”— por
lo que podria estar subestimado y en consecuencia el error de las posiciones CCD
estaria sobreestimando. Otra aproximacién, la mds optimista para la mediciéon CCD,
consiste en suponer que el error en segundos de arco es el mismo en ambas
digitalizaciones, con lo cual se deduce Gccp=0mama=0.12"

De todas maneras, la medicién de posiciones de primera época con un error de
0.15” es muy promisorio para la aplicacién del método y el equipamiento utilizado en la
medicién astrométrica de placas Carte du Ciel, ya que pone una cota inferior para el
error en los movimientos propios de s6lo 2msa/afio.

17. Reduccidén astrométrica

El proceso de reduccién astrométrica consiste en encontrar las transformaciones
que permiten llevar las coordenadas rectangulares X,Y de las estrellas medidas sobre los
frames CCD a coordenadas celestes 0,0 en el sistema de referencia internacional
(ICRS). Cabe aclarar que en todo lo que sigue, las coordenadas X,Y empleadas ya estdn
corregidas de la distorsion siguiendo el procedimiento descripto en 16.1. Correccion de
la distorsion.

Dadas N placas tomadas con superposicion parcial, la técnica de ajuste en
bloque, desarrollada para astrometria fotogrifica, reduce todas las placas
simultdneamente, imponiendo sobre la solucién de cada placa no sélo la condicién de
mejor ajuste con el catdlogo de referencia, sino también la de mejor ajuste con las placas
vecinas (Stock 1981). La reduccidn astrométrica de la placa del presente trabajo se llevo
a cabo haciendo uso del procedimiento de ajuste en bloque, reemplazando el mosaico de
N placas superpuestas por un mosaico de N frames CCD superpuestos, tomados de una
misma placa.

17.1. Estrellas de referencia y de enlace

En [11.1. Ajuste en bloque se describié la técnica del ajuste en bloque y las
transformaciones que se ajustan en este caso. A fin de encontrarles una solucion a las
ecuaciones es necesario contar con al menos tres estrellas de referencia, es decir con sus
coordenadas celestes conocidas, en todo el campo cubierto por el mosaico, y que en
cada frame haya al menos tres estrellas de enlace con frames vecinos.

Una primera identificacién de un conjunto pequefio, de menos de diez estrellas
de referencia, se llevd a cabo en forma visual, con el fin de emplearlas para un ajuste en
bloque preliminar que permitiera obtener coordenadas celestes aproximadas para todas
las estrellas del campo, y asi poder identificar mejor tanto las estrellas de referencia
como las de enlace entre frames vecinos.

En cuanto a la identificacion de las estrellas de enlace para el ajuste preliminar,
se llevd a cabo por medio de un programa desarrollado por el autor que trabaja en dos
etapas tomando como datos de entrada valores aproximados para el desplazamiento en
ambas coordenadas entre frames adyacentes. En la primera etapa el programa modifica
las coordenadas rectangulares de las estrellas identificadas en un frame para llevarlas al
sistema del frame vecino, con lo cual las imdgenes correspondientes a una misma
estrella deben tener sus coordenadas coincidentes dentro de un margen de error que se
eligi6 suficientemente amplio —alrededor de 10 pixeles— para incluir el error de centrado
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de las estrellas, y el error en el desplazamiento de los frames y la inclinacion relativa de
los mismos, ya que en el montaje experimental empleado para estas mediciones no hay
control preciso de las posiciones ni orientaciones de ellos.

Encontradas las estrellas coincidentes, en la segunda etapa el programa emplea la
diferencia media entre las coordenadas de éstas en uno y otro frame para mejorar los
valores de los desplazamientos. Con estos desplazamientos mejorados se efectia una
nueva identificacién de las coincidencias entre frames vecinos, esta vez con un margen
de error mas pequefio, para encontrar la mayor cantidad posible de estrellas de enlace
antes de efectuar ninguna reduccion.

17.2.  Ajustes en bloque: preliminares y “definitivo”

Con el primer conjunto de estrellas de referencia identificadas visualmente y las
estrellas de enlace, se arman los tres conjuntos de ecuaciones del ajuste en bloque, cuyos
coeficientes se encuentran mediante sendos ajustes por cuadrados minimos. Como ya se
mencioné en 11.1, estos coeficientes son los elementos de una matriz 3x3 para cada
frame del mosaico, representando la transformacion del sistema cartesiano u,v,w
solidario al frame, al sistema &1, solidario al ICRS.

Los coeficientes de este ajuste en bloque preliminar son empleados en un
programa de busqueda automatica de estrellas de referencia. Las matrices encontradas se
emplean junto a las ecuaciones invertidas de la proyeccién gnomoénica, para encontrar
las coordenadas celestes a0 de cada estrella medida en cada frame. Estas coordenadas
son comparadas con las coordenadas de las estrellas Tycho-2 llevadas a la época de la
placa, y cuando se encuentra una coincidencia dentro de un margen de error de 2”, la
estrella se agrega a la lista de estrellas de referencia.

Otro programa lleva a cabo una tarea similar, sélo que en lugar de comparar
coordenadas celestes obtenidas de un frame con coordenadas celestes de catidlogo,
compara entre pares de frames vecinos, encontrando asi mds estrellas de enlace.

Con el nuevo conjunto de estrellas de referencia y de enlace se efectda un nuevo
ajuste en bloque. Los coeficientes de este ajuste se emplean para una nueva
identificaciéon automdtica de estrellas de referencia y de enlace, iterdndose el
procedimiento hasta que no se encuentran nuevas estrellas de referencia ni de enlace,
con lo cual se llega al ajuste en bloque definitivo. Para este ajuste se emplearon 268
estrellas Tycho-2 de referencia en toda la placa.

Los coeficientes resultantes del ajuste en bloque definitivo son empleados para
transformar todas las posiciones estelares medidas a coordenadas celestes en el ICRS.
Dado que en general las estrellas tienen mds de una imagen medida en sendos frames
CCD, se tienen también mds de una posicidon celeste. La posicion adoptada en el
catdlogo de posiciones es el promedio de todas las posiciones medidas.

También se llevd a cabo otra reduccidon seleccionando un subconjunto de las
estrellas de referencia, como se habia hecho en la reduccién de la digitalizacion MAMA.
Se retuvieron sélo las estrellas con errores en los movimientos propios inferiores a
3msa/ano y diferencias Placa—Tycho-2 menores que 0.5”. De esta manera quedaron 142
estrellas Tycho-2 de referencia en toda la placa.

17.3. Evaluacion de errores

El ajuste en bloque se llevo a cabo mediante tres ajustes por cuadrados minimos
usando la rutina LFIT en Press et al. (1989). Cada uno de estos tres ajustes corresponde
a un eje en un sistema tridimensional de coordenadas cartesianas, donde cada posicién
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estelar es considerada como un punto en la esfera de radio unitario. Las dispersiones de
los ajustes se encontraron entre 6x107 y 9x107, lo que corresponde a un rango desde
0.12” hasta 0.20”. Al efectuarse una reduccién de prueba empledndose las coordenadas
medidas sobre los frames sin la correccién de distorsion, estas dispersiones resultaron
tres veces mayores.

A causa de la escasez de posiciones precisas para la época de la placa, se estim6
la precision a partir de la comparacién con Tycho-2, a pesar de haber sido el catdlogo de
referencia. Sin embargo, su peso es relativamente bajo en un ajuste en bloque, debido a
que esta técnica también hace uso de las estrellas de enlace entre frames vecinos que son
mucho mds numerosas. Tras la tultima reduccién se encontraron 274 estrellas
coincidentes entre el catdlogo de la placa y Tycho-2, y es sobre estas estrellas que se
estimo el error en las posiciones obtenidas a partir de la medicién basada en CCD de la
placa, siguiéndose el mismo procedimiento descripto en /0.3. Evaluacion de errores
para estudiar su dependencia con la distancia al centro de la placa, la magnitud y el
indice de color de las estrellas.

En primer lugar se dividi6 el conjunto de estrellas coincidentes con Tycho-2 en
10 grupos de 27 estrellas cada uno, ordenadas segin el error en los movimientos
propios. Para cada estrella se calcul6 el error en su posicion para la época de la placa
como el error en movimiento propio multiplicado por el arco de tiempo, y para cada
grupo se adoptd como error de las posiciones Tycho-2 a la mediana de los errores de las
estrellas dentro del mismo. El error en las posiciones obtenidas a partir de la placa se
estim6 suponiendo que son independientes del error en el catdlogo de comparacion, y
por lo tanto

— 2 2
O-Placa - \/ O-Placa —Tycho2 O-Tycho 2

2 2 z — /
En IOS €asos en que O-PlacanychaZ < O-TychoZ se adopto O-Placa - GPlacanychtﬂ/ 2 .

Las dispersiones y errores encontrados se muestran en la Tabla 17.1. Se advierte que
tanto las dispersiones en las diferencias Placa-Tycho-2 como las estimaciones de los
errores en las posiciones obtenidas a partir de la placa CdC, los valores son similares a
los obtenidos en la medicién MAMA (Tabla 10.1).

Tabla 17.1. Errores en la medicién con CCD, en segundos de arco.

Grupo Dispersién Mediana del error Error calculado

Placa-Tycho-2 en Tycho-2 en placa CdC

o ) o ) o )
1 0.22 0.17 0.11 0.10 0.19 0.13
2 0.19 0.20 0.15 0.13 0.12 0.15
3 0.24 0.23 0.20 0.17 0.11 0.16
4 0.24 0.25 0.20 0.18 0.14 0.17
5 0.34 0.31 0.21 0.18 0.26 0.25
6 0.35 0.41 0.22 0.19 0.27 0.36
7 0.37 0.35 0.30 0.27 0.22 0.22
8 0.43 0.32 0.31 0.28 0.30 0.15
9 0.30 0.37 0.32 0.29 0.21 0.24
10 0.37 0.41 0.33 0.30 0.18 0.29

Dado que se habia encontrado cierta dependencia del error de centrado de las
imagenes con la distancia al centro de la placa y con el brillo de las estrellas, se hicieron
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sendos andlisis similares dividiendo el conjunto de estrellas coincidentes con Tycho-2
en 10 grupos de 27 estrellas cada uno, con distancia al centro de la placa y magnitud
Bryeno Creciente respectivamente.

En la Tabla 17.2 se advierte que, al igual que en la medicién con la MAMA, no
hay en las dispersiones de las diferencias Placa—Tycho-2 ni en los errores estimados
para las posiciones una tendencia a crecer hacia los bordes de la placa. Posiblemente la
precision en la medicion basada en CCD también esté limitada por el error en las
posiciones de referencia o algin otro factor distinto del error de centrado de las
imagenes que si aumenta hacia los bordes (Figura 13).

Tabla 17.2. Errores en las posiciones para distintos intervalos de distancia al centro de la placa, en
segundos de arco.

Grupo Distancia Dispersién Mediana del error Error calculado

media Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC

[mm] o 3 o S Qo 3
1 23 0.26 0.32 0.20 0.17 0.17 0.27
2 35 0.32 0.28 0.21 0.18 0.24 0.21
3 40 0.30 0.42 0.21 0.19 0.21 0.37
4 46 0.30 0.27 0.21 0.19 0.22 0.20
5 51 0.26 0.22 0.21 0.18 0.16 0.14
6 56 0.29 0.32 0.30 0.27 0.21 0.18
7 64 0.34 0.34 0.30 0.27 0.16 0.22
8 72 0.33 0.25 0.30 0.27 0.14 0.18
9 79 0.37 0.34 0.22 0.20 0.29 0.28
10 91 0.32 0.33 0.30 0.27 0.09 0.20

La Tabla 17.3 muestra los valores medios y dispersiones en las diferencias
Placa—Tycho-2 junto con los errores estimados para estrellas en distintos rangos de
magnitud aparente By, presentando una ligera tendencia a aumentar la dispersién en
las diferencias Placa—Tycho-2 para las estrellas mds débiles, aunque no es tan evidente
en el error estimado para las posiciones estelares derivadas de la placa, debido a que el
error en Tycho-2 también aumenta. Tampoco se observa ninguna tendencia en las
diferencias medias en ambas coordenadas, a diferencia de lo que ocurria en la medicién
MAMA (Figura 18) a pesar de tratarse de la misma placa. En la Tabla 17.4 se presenta
un andlisis similar en intervalos de indice de color Brycho—V1ycho, que tampoco muestra
ninguna tendencia.

Cabe recordar que en las placas hay estrellas hasta dos magnitudes mas débiles
que en Tycho-2, las cuales quedan fuera de esta comparacion (ver /7.4 Completitud y
magnitud limite).
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Tabla 17.3. Diferencias Placa—Tycho-2 y errores en las posiciones para distintos intervalos de
magnitud aparente Bryeno, en segundos de arco.

Grupo  Magnitud Diferencia media Dispersién Mediana del error Error calculado
media Placa—Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
Blycho o ) o ) o ) o )
1 9.1 0.02 0.06 0.20 0.20 0.11 0.11 0.16  0.17
2 10.3 0.01 0.06 0.21 0.16 0.14 0.12 0.15 0.10
3 10.9 -0.05 0.00 0.26 0.28 0.20 0.18 0.16 0.21
4 11.3 -0.02 -0.13 0.22 0.22 0.21 0.18 0.07 0.13
5 11.6 0.03 -0.03 0.36 0.41 0.21 0.18 0.29 0.37
6 11.9 -0.04 -0.01 0.37 0.30 0.22 0.19 0.29 0.23
7 121 -0.04  0.07 0.37 0.36 0.30 0.27 022 0.24
8 12.4 0.00 -0.14 0.35 0.26 0.31 0.28 0.16 0.18
9 12.7 -0.12  -0.02 0.31 0.40 0.32 0.28 022 0.28
10 13.2 -0.00 -0.11 0.40 0.40 0.33 0.30 0.23 0.27

Tabla 17.4. Diferencias Placa—Tycho-2 y errores en las posiciones pata distintos intervalos de color
BTychnfvacho, en Segundos de arco.

Grupo Indice de Diferencia media Dispersién Mediana del error Error calculado
color medio Placa—Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
BTycho_VTycho o ) o ) o ) o )

1 -0.16 -0.02 -0.11 0.31 0.34 0.30 0.27 0.08 0.21
2 0.03 -0.06 0.02 0.31 0.29 0.20 0.18 0.23 0.23
3 0.14 -0.10 0.12 0.35 0.39 0.21 0.18 0.28 0.34
4 0.23 0.04 -0.09 0.30 0.24 0.21 0.18 0.22 0.16
5 0.34 -0.13 -0.08 025 0.27 0.21 0.18 0.13 0.20
6 0.46 0.02 -0.01 0.27 0.23 0.21 0.18 0.17 0.14
7 0.59 -0.01 0.05 0.33 0.30 0.22 0.19 0.25 0.23
8 0.86 0.07 -0.01 0.28 0.33 0.30 0.27 0.20 0.19
9 1.20 -0.07 -0.12 029 0.25 0.30 0.27 0.21 0.18
10 1.57 0.05 -0.01 0.38 0.42 0.31 0.28 0.22 0.31

17.4. Completitud y magnitud limite

A fin de estimar la completitud y la magnitud limite de la muestra de estrellas
detectadas sobre la placa CdC, ambos catalogos —el obtenido con CCD y el producido
con la MAMA- fueron comparados con el catdlogo USNO-A2.0 (Monet et al. 1998,
USNO-A2 de aqui en adelante) que es mucho mds denso. Para evitar contaminaciones
por las estrellas débiles en USNO-A2, éste fue cortado en la magnitud B 16.0. La
comparacion se efectué suponiendo que una dada entrada en USNO-A2 corresponde a
determinada estrella en el catdlogo CdC si la posicién en ambos catdlogos difiere en
menos que un cierto radio de coincidencia. Debido a la gran diferencia de épocas entre
los catdlogos y la falta de movimientos propios, dicho radio de coincidencia se escogié
relativamente grande, igual a 2.5, con lo cual se incluyen estrellas con movimientos
propios de hasta 30msa/afo. Segiin los movimientos propios en Tycho-2, con este limite
se excluye cerca del 5% de las estrellas del campo.
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Se puede ver en la Figura 36 que dentro de un circulo de 1° de radio en torno al
centro de la placa, la completitud llega a su maximo para estrellas con magnitud
aparente B —dada en USNO-A2- alrededor de 13.5, alcanzando el 77% en el catdlogo
CCD y el 85% en el catdlogo MAMA. La pérdida de algunas estrellas puede deberse a la
fusion de las tres exposiciones en el extremo brillante, a la baja relacién sefial/ruido en
el extremo débil, y a lineas del reticulo, rayaduras y contaminacién por detecciones
espurias en todo el rango de magnitudes, ademds de las estrellas con movimiento propio
mayor que 30msa/afio que pueden llegar al 5%. La mayor completitud en el catdlogo
MAMA puede deberse a la mayor frecuencia de muestreo que permite una mejor
separacion de las imdgenes proximas. Mas alld de la magnitud de méxima completitud
la fraccién de estrellas USNO-A2 detectadas en la placa decrece, alcanzando el cero
para estrellas con magnitud aparente B mayor que 15.5.
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Figura 36. Fraccion de estrellas del catalogo USNO-A2 detectadas en la placa CdC dentro de un circulo de 1°
de radio en torno a su centro. Linea punteada: catilogo CCD; linea de trazos: catidlogo MAMA.

18. Correccion de distorsién sin comparacion externa

Abad y Garcia (1995) efectian un ajuste en bloque de un conjunto de placas del
Catalogo Astrografico (CA), y corrigen las distorsiones producidas por el telescopio
siguiendo un enfoque diferente al presentado en 16.1. Correccion de la distorsion que se
basa en una comparacion externa como es la digitalizacién con la MAMA.
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Debido a la superposicion entre las placas del CA, cada estrella aparece en mas
de una placa y por lo tanto tiene varias posiciones medidas. Después de un primer ajuste
en bloque se adopta como posicion “verdadera” de cada estrella al promedio de todas
ellas, y se estima la distorsién como el residuo de la posiciéon medida con respecto a la
“verdadera”. La distorsién se corrige siguiendo el mismo método de interpolacién
mostrado en 16.1. Correccion de la distorsion. Con las coordenadas X,Y corregidas se
efectda un nuevo ajuste en bloque y vuelven a calcularse los residuos, iterandose el
método hasta que éstos se hacen despreciables.

Este enfoque, que no hace uso de una comparacion externa como es la
digitalizacion con la MAMA, se aplic6 al mosaico de imagenes CCD tomadas de la
placa CdC 6448 para corregir las distorsiones introducidas por la cdmara. Para ello se
emplearon los programas desarrollados en Fortran por Abad, cedidos gentilmente por el
autor y luego adaptados para el tratamiento de la mediciones CCD.

La Figura 37 muestra el campo de distorsiones calculado con las mediciones en
bruto, que se aprecia muy similar al obtenido mediante la comparacién con la MAMA
(Figura 34), siguiendo un patrén aproximadamente radial.
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Figura 37. Diferencias promediadas entre posiciones CCD individuales en bruto y la posicién media. X ¢ Y
son coordenadas de las celdas sobre el CCD. Los vectores han sido ampliados 200 veces, por lo que los mas
grandes en las esquinas representan aproximadamente 1.1” en el cielo.

Tras la primera correccion de las coordenadas medidas se obtiene el campo de
distorsiones que se muestra en la Figura 38. Con una segunda iteracién no se obtuvieron
mejoras, por lo que se adoptaron esas posiciones medidas y el dltimo ajuste en bloque
como definitivos. Si bien las diferencias calculadas se redujeron notablemente, los
pequeiios residuos que persisten ain muestran cierta tendencia radial, especialmente
hacia los bordes, por lo cual no se sigui6 este enfoque.
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Figura 38. Idem Figura 37, construido después de la correccién de las coordenadas rectangulares medidas
sobre las imagenes CCD. Los vectores mas grandes en las esquinas representan aproximadamente 0.3” en el
cielo.

18.1. Evaluacion de errores

Del mismo modo que en la reduccién anterior, se estimoé la precisidn a partir de
la comparacion con Tycho-2. Tras la dltima reduccién se encontraron 264 estrellas
coincidentes entre el catdlogo de la placa y Tycho-2, y es sobre estas estrellas que se
estimo el error en las posiciones obtenidas a partir de la medicién basada en CCD de la
placa, siguiéndose el mismo procedimiento descripto en /7.3. Evaluacion de errores
para estudiar su dependencia con la distancia al centro de la placa, la magnitud y el
indice de color de las estrellas. Cabe aclarar que, a diferencia de las reducciones
presentadas anteriormente, en esta reduccién se emplearon como estrellas de referencia
todas las estrellas del catilogo Tycho-2 identificadas en la placa, por lo que la
coincidencia entre los catdlogos serd mejor y en consecuencia los errores pueden resultar
algo subestimados.

En primer lugar se dividi6 el conjunto de estrellas coincidentes con Tycho-2 en
10 grupos de 26 estrellas cada uno, ordenadas segin el error en los movimientos
propios, y se estimaron los errores del mismo modo que en /7.3. Las dispersiones y
errores encontrados se muestran en la Tabla 18.1. Se advierte que tanto las dispersiones
en las diferencias Placa—Tycho-2 como las estimaciones de los errores en las posiciones
obtenidas a partir de la placa CdC, los valores son en general similares tanto a los
obtenidos en la medicion MAMA (Tabla 10.1), como a la anterior reducciéon cuando la
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distorsion se eliminé mediante la comparacion con la digitalizacion MAMA (Tabla
17.1).

También aqui se analiz6 la dependencia del error con la distancia al centro de la
placa, con el brillo de las estrellas y con el indice de color, dividiendo el conjunto de
estrellas coincidentes con Tycho-2 en 10 grupos de 26 estrellas cada uno, con distancia
al centro de la placa, magnitud Bryp, € indice de color Brycho—Vrycho creciente
respectivamente.

En la Tabla 18.2, al igual que en las reducciones anteriores, no se advierte
tendencia a crecer hacia los bordes de la placa en las dispersiones de las diferencias
Placa—Tycho-2 ni en los errores estimados para las posiciones.

Tabla 18.1. Errores en la medicion con CCD, en segundos de atco.

Grupo Dispersién Mediana del error Error calculado
Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en placa CdC
o ) o ) o S
1 0.22 0.21 0.11 0.10 0.19 0.18
2 0.20 0.23 0.15 0.13 0.13 0.19
3 0.22 0.23 0.19 0.17 0.10 0.16
4 0.23 0.25 0.20 0.18 0.12 0.17
5 0.30 0.28 0.21 0.18 0.22 0.21
6 0.28 0.31 0.22 0.19 0.18 0.24
7 0.37 0.32 0.30 0.27 0.21 0.19
8 0.40 0.25 0.31 0.28 0.26 0.18
9 0.30 0.30 0.32 0.29 0.21 0.08
10 0.32 0.32 0.33 0.30 0.23 0.11

Tabla 18.2. Errores en las posiciones para distintos intervalos de distancia al centro de la placa, en
segundos de arco.

Grupo Distancia Dispersion Mediana del error Error calculado
media Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC

[mm] o 3 o 3 o 3
1 22 0.20 0.30 0.20 0.17 0.04 0.25
2 33 0.30 0.29 0.21 0.18 0.21 0.23
3 38 0.36 0.35 0.22 0.19 0.29 0.29
4 42 0.27 0.26 0.21 0.19 0.16 0.17
5 47 0.25 0.19 0.21 0.18 0.13 0.07
6 52 0.21 0.24 0.21 0.19 0.15 0.16
7 60 0.27 0.25 0.30 0.27 0.19 0.18
8 65 0.33 0.24 0.30 0.27 0.13 0.17
9 70 0.34 0.25 0.26 0.23 0.22 0.10
10 79 0.31 0.34 0.30 0.27 0.07 0.22
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Tabla 18.3. Diferencias Placa—Tycho-2 y errores en las posiciones para distintos intervalos de
magnitud aparente Bryeno, en segundos de arco.

Grupo Magnitud  Diferencia media Dispersién Mediana del error  Error calculado
media Placa—Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC

Blycho o ) o ) o ) o )
1 9.2 -0.01 0.09 0.23 0.22 0.11 0.11 0.20 0.19
2 10.3 -0.05 -0.01 0.19 0.18 0.14 0.13 0.12 0.13
3 10.9 -0.07 -0.02 0.22 0.25 0.20 0.17 0.10 0.18
4 11.3 -0.06 -0.13 0.26 0.26 0.21 0.18 0.15 0.19
5 11.6 -0.02 -0.07 0.26 0.36 0.21 0.18 0.15 0.31
6 11.9 -0.02 -0.01 0.37 0.24 0.22 0.19 0.30 0.14
7 12.0 -0.09 0.03 0.39 0.29 0.30 0.27 0.25 0.12
8 12.4 -0.01 -0.11 0.31 0.25 0.31 0.28 0.03 0.18
9 12.7 -0.07 0.00 0.31 0.34 0.32 0.28 0.22 0.19

—_
o

13.1 0.00 -0.08 0.34 0.30 0.32 0.29 0.11 0.09

La Tabla 18.3 muestra una ligera tendencia a aumentar la dispersion en las
diferencias Placa—Tycho-2 para las estrellas mas débiles, pero ésta refleja el aumento en
el error en las posiciones Tycho-2 ya que no se evidencia luego en el error estimado para
las posiciones estelares derivadas de la placa. Si es notable que practicamente todas las
diferencias medias sean negativas, lo que podria ser indicador de algin efecto
sistemadtico que se estudiard en el futuro si se observa en otras placas de la coleccion.

El andlisis en intervalos de indice de color Brycho—V1yeho de la Tabla 18.4 no
muestra ninguna tendencia.

Tabla 18.4. Diferencias Placa—Tycho-2 y errores en las posiciones para distintos intervalos de color
Brryeho—Vrycho, €01 segundos de arco.

Grupo Indice de Diferencia media Dispersién Mediana del error Error calculado

color medio Placa—Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
BTycho_VTycho 04 ) o ) o ) o )

1 -0.10 -0.07  -0.06 0.28 0.29 0.26 0.22 0.11 0.19
2 0.04 -0.06  0.01 0.29 0.21  0.20 0.17 0.21 0.12
3 0.14 -0.08 0.09 0.36 034 0.21 0.18 0.30 0.29
4 0.24 0.00 -0.07 0.26 022 0.21 0.18 0.16 0.13
5 0.33 -0.15  -0.07 0.23 026 0.21 0.18 0.11 0.19
6 0.46 0.03 -0.07 0.27 023 0.21 0.18 0.17 0.14
7 0.58 -0.02  0.05 0.30 0.31 0.30 0.27 0.21 0.15
8 0.84 0.04 -0.06 0.29 0.31 0.30 0.27 0.21 0.16
9 1.20 -0.12  -0.11 0.27 0.21  0.30 0.26 0.19 0.15
10 1.51 0.02 0.02 0.31 029 0.31 0.28 0.22 0.04
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CAPITULO 4: DETERMINACION DE MOVIMIENTOS PROPIOS

La determinacién de movimientos propios implica la combinacién de posiciones
tomadas en al menos dos épocas distintas. Claramente la calidad de estos movimientos
serd mejor mientras mas precisas sean las posiciones empleadas, mientras més épocas se
tomen y mientras mayor sea el arco de tiempo cubierto por esas épocas.

En astrometria fotografica era usual la determinacién de movimientos propios
relativos, para lo cual se comparaban las coordenadas rectangulares de las estrellas en el
campo. Esta técnica requiere que las placas correspondientes a todas las épocas que se
emplean hayan sido tomadas con el mismo instrumento y en condiciones similares. Esto
no es posible en la actualidad debido a la interrupcién en la fabricacion de placas
fotograficas, por lo que las posiciones deben ser llevadas a un sistema de referencia
estdndar —el ICRS- tal como se hizo en el Capitulo 3 con la placa fotogrifica al
efectuarse la reduccion empleando Tycho-2 como catdlogo de referencia.

19. Posiciones de segunda época

Llamaremos posiciones de segunda época a todas aquellas que hayan sido
determinadas en épocas posteriores a la placa CdC, se trate de una sola o mas. Al
comenzar este trabajo se estudio la posibilidad de determinar estas posiciones haciendo
uso de las facilidades observacionales disponibles. Para ello se plante6 la utilizacion de
mosaicos de imdgenes CCD directas tomadas con superposicion parcial, ya sea con el
telescopio de 1.54m de la Estacién Astrofisica de Bosque Alegre (EABA) y/o el
telescopio de 2.15m del Complejo Astrondmico El Leoncito (CASLEO).

La técnica propuesta fue primero evaluada mediante simulaciones numéricas
(Bustos Fierro y Calderén 2000b) y posteriormente aplicada en un campo de unos 30’ de
lado en torno al ctimulo abierto Ruprecht 21 (Bustos Fierro y Calderén 2002b)
tomandose las imagenes desde el CASLEO. Debido a algunos inconvenientes con el
instrumental no fue posible hacer estas mismas pruebas desde la EABA.

Las mediciones en torno a Rup 21 mostraron importantes distorsiones
producidas por la 6ptica. Si bien éstas pudieron ser corregidas la precision alcanzada en
las posiciones fue de 0.15”, lo que sélo justifica el empleo de tiempo de observacién y
reduccioén si es necesario llegar a magnitudes muy débiles, mds alld del alcance de los
surveys actualmente disponibles, que no es el caso de las placas de la CdC. Por este
motivo se optd por la utilizacidén de posiciones de segunda época provenientes de los
grandes catdlogos astrométricos actuales, principalmente USNO-B1 y UCAC-2.

19.1. USNO-B1

USNO-B1.0 (Monet et al. 2003) es un catdlogo que presenta posiciones,
movimientos propios, magnitudes en varias bandas y estimadores de separacién
estrella/galaxia para 1,045,913,669 objetos obtenidos a partir de 3,648,832,040
observaciones separadas. Los datos provienen de las digitalizaciones hechas con la
Precision Measuring Machine (PMM) de 7,435 placas Schmidt tomadas en varios
relevamientos del cielo en los dltimos 50 afos, los cuales se resumen en la Tabla 19.1.
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Se estima que el catdlogo es completo hasta la magnitud V=21; las precisiones
estimadas son de 0.2” para las posiciones en J2000.0, 0.3mag en hasta cinco colores, y
del 85% para distinguir estrellas de objetos no estelares.

Tabla 19.1. Resumen de los relevamientos con placas Schmidt empleados en la construccion de USNO-B1.

Nombre Emulsién Banda [nm] Zonas Dec. Campos Fechas de
Observacion
POSS-I 103a-O 350-500 -30..+490 936 1949-1965
POSS-I 103a-E 620-670 -30..+490 936 1949-1965
POSS-1I Ila-J 385-540 +00..+87 897 1985-2000
POSS-1I ITa-F 610-690 +00..+87 897 1985-1999
SERC-]J IIIa-]J 385-540 -90..-05 606 1978-1990
ESO-R IIIa-F 630-690 -90..-05 624 1974-1994
AAO-R IIIa-F 590-690 -90..-20 606 1985-1998
POSS-1I IV-N 730-900 +05..4+87 800 1989-2000
SERC-I IV-N 715-900 -90..+00 892 1978-2002
SERC-I* IV-N 715-900 +05..420 25 1981-2002

Como parte del programa de la PMM se escanearon las placas del Northern
Proper Motion (Klemola et al. 1987) y del Southern Proper Motion (Platais et al. 1998),
y se compild un catalogo astrométrico llamado YS4.0. La magnitud limite del YS4.0 es
aproximadamente V=18, y estas estrellas no estdn saturadas en las placas Schmidt, a
diferencia de lo que ocurre con las estrellas Tycho-2 que se emplearon para la reduccién
de la anterior version del catdlogo: el USNO-A2.0. El proceso de calibracion fija en cero
el movimiento medio de todos los objetos que correlacionan con alguna entrada en el
catdlogo YS4.0 empleado para la reduccién astrométrica, aunque la época media de este
catdlogo se encuentra alrededor de 1975. En consecuencia USNO-B1 presenta
movimientos propios relativos, no absolutos, por lo que deben usarse con precaucién. Si
sOlo se requieren posiciones los autores recomiendan emplear las mismas dadas para la
época media.

19.2. UCAC-2.0

UCAC2 es la segunda entrega del proyecto UCAC (U.S. Naval Observatory
CCD Astrograph Catalog, Zacharias et al. 2000), actualmente en desarrollo, disefiado
para observar todos los objetos del cielo con magnitud R aproximadamente entre 7.5 y
16. Los errores observados en las posiciones rondan los 20msa para las estrellas de
magnitud entre 10 y 14, y alrededor de 70msa para la magnitud limite R~16.

UCAC2 es un catidlogo astrométrico de alta densidad y alta precision de
48,330,571 estrellas cubriendo el cielo desde -90° hasta +40° de declinacidn, llegando
hasta +52° en algunas dreas. El limite norte es funcién de la ascension recta. Para todas
las estrellas se proveen movimientos propios y fotometria. Las posiciones y los
movimientos propios estdn dados en el ICRS para la época J2000.0. UCAC2 es la
ultima entrega de datos intermedios antes de la construcciéon del catidlogo final
cubriendo todo el cielo.
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19.2.1. Descripcion del proyecto UCAC

El proyecto UCAC, las observaciones y la primera entrega de los datos se
describen en detalle en el trabajo de Zacharias et al. (2000). En esta seccién se hace un
breve resumen, ya que se trata del catalogo que provee las posiciones de segunda época
mds precisas, ademds de movimientos propios que serdn empleados para evaluar la
calidad de los que se determinen a partir de las placas CdC.

UCAC es un programa observacional que hace uso del Astrégrafo Doble del
Observatorio Naval de los Estados Unidos de Norteamérica y una cdmara CCD de 4k x
4k, cubriendo poco mds de un grado cuadrado por imagen con una escala de 0.8 /pixel.
La lente de cinco elementos del astrografo, de 20cm de apertura corregida para el rojo,
provee un campo de 9° de didmetro (disenado para placas fotogrificas), por lo que con
el CCD sdlo se utiliza una pequefia fraccion centrada en el eje 6ptico. E1 CCD es marca
Kodak, grueso, con pixeles de 9um. La cdmara, construida por Spectral Instruments,
trabaja enfriada por efecto Peltier a -18°C.

Las observaciones comenzaron en enero de 1998 en el Observatorio
Interamericano de Cerro Tololo (CTIO) en Chile, desde donde se observd todo el
hemisferio sur y aproximadamente la mitad del hemisferio norte. En octubre de 2001 el
instrumento se traslad6 a la Estacion Flagstaff del Observatorio Naval (NOFS) en
Arizona, Estados Unidos, para continuar con el cielo del norte, cuya observacién
finalizé el 18 de mayo de 2004. La segunda entrega del catdlogo UCAC contiene los
datos provenientes de las observaciones hechas hasta el 8 de diciembre de 2002, al
momento en que aproximadamente el 86% del cielo habia sido cubierto.

Para la toma de las imédgenes se adoptd un patrén centro-esquina sobre una grilla
de 0.5° comenzando en el Polo Sur Celeste. Cada campo fue observado con una
exposicion larga (de 100 a 150 seg) y una corta (de 20 a 30 seg). Las observaciones se
hacen en una unica banda (579-742nm), por lo que las magnitudes UCAC estan entre
las V y R del sistema fotométrico de Johnson. No se ha intentado obtener datos
fotométricos de alta calidad a partir de las observaciones CCD. De hecho, las
observaciones prosiguieron incluso durante noches con cirros. El telescopio es guiado
automdticamente con una cdmara ST-4 montada tras la segunda lente del astrégrafo,
corregida para el visual.

A diferencia de UCACI que utilizé estrellas de los catdlogos Hipparcos y ACT
para la reduccion, UCAC2 fue procesado con estrellas de referencia Tycho-2. Esto
duplicé la cantidad de estrellas de referencia por cuadro, sin embargo, los errores en las
posiciones de estrellas débiles individuales en Tycho-2 son significativamente mayores
que los errores en x,y de las imdgenes observadas por UCAC.

En la reduccién astrométrica de cada cuadro se empled un modelo minimo, s6lo
con términos lineales, para reducir la propagacién de errores. Los efectos de las
aberraciones y la refraccion se eliminaron antes del ajuste por cuadrados minimos de los
datos X,y a las posiciones medias de las estrellas de referencia en la época de los frames
CCD.

Todos los “casos problemadticos” fueron excluidos del catdlogo. En particular,
muchas estrellas multiples han sido excluidas de UCAC2 ya que sus imdgenes
usualmente estdn elongadas y su centrado preciso es dificil con el software empleado
actualmente. Este software estd siendo modificado y los datos serdn re-procesados para
la construccion de la entrega final del catdlogo.

Las imagenes estelares saturadas no se emplearon, por lo que no se incluyen las
estrellas brillantes. Dependiendo de las condiciones atmosféricas, el corte es
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aproximadamente para las estrellas méas brillantes que la magnitud 8 en R. A partir de
las posiciones individuales se produjeron posiciones medias pesadas. S6lo se incluyen
en el catdlogo estrellas con dos o mas imigenes medidas. Se excluyeron las estrellas con
error estindar (obtenido a partir de la dispersién de las imdgenes individuales) mayor
que 200msa en cualquier coordenada. Dichas estrellas son, o muy débiles, o con
imagenes en contacto, o tienen otros diversos problemas.

Los movimientos propios de las estrellas brillantes (R~8 a ~12.5) se
determinaron usando una combinacion de catdlogos terrestres fotograficos y meridianos,
e incluyeron observaciones de satélite de los catdlogos Hipparcos y Tycho-2. Ademads, el
Observatorio Naval de los Estados Unidos esta en el proceso de re-medicion de las
placas fotograficas del AGK2, tomadas en Bonn y Hamburgo (Alemania) alrededor de
1930. Cerca de 600.000 nuevas posiciones provenientes de esta re-medicidon estan
incluidas en el 4rea al norte de declinacién +20°.

Para las estrellas débiles (R~12.5 a ~16) se utilizan los datos del Lick Northern
Proper Motions (NPM, Jones et al. 2000) y el Yale Southern Proper Motions (SPM, van
Altena et al. 1999). Estas placas fueron medidas con la PMM (Precision Measuring
Machine) en la NOFS e inicialmente reducidas por D. Monet. Para su reduccion sélo se
empleo la serie de placas sensibles al amarillo, por lo que esos datos estian referidos
como “Yellow Sky”. Los datos fueron posteriormente tratados en el USNO de
Washington por S. Urban para minimizar errores sistematicos.

Hay 18604 estrellas de alto movimiento propio conocidas en el archivo de
posiciones del UCAC. Estas fueron identificadas por Gould y Salim utilizando el New
Luyten’s Two-Tenths Catalog y gentilmente enviadas al equipo del UCAC. Sin
embargo, solo se incluyeron aquellas estrellas de alto movimiento propio con posicién
astrométrica disponible en una época anterior. Se encontraron 8282 estrellas en los
catdlogos regulares (Yellow Sky, AC 2000.2, Tycho-2, Hipparcos, otros catdlogos
fotograficos y meridianos) mientras que 7666 estrellas fueron suplementadas utilizando
posiciones de USNO-A2, por lo que un total de 15948 estrellas NLTT estan incluidas en
UCAC?2. Nétese que estas son las tinicas estrellas para las cuales se emplea USNO-A2,
ya que se intenta minimizar la utilizacién de datos provenientes de placas Schmidt en
UCAC2.

El célculo de movimientos propios se lleva a cabo con un procedimiento similar
al usado para los catdlogos UCAC1 y Tycho-2. Todos los catdlogos de entrada fueron
reducidos al ICRF utilizando datos del Hipparcos o algtn otro catdlogo mds denso en el
sistema de referencia del Hipparcos. Se estiman los errores estdndar de cada posicion.
Estas estimaciones de error se usan como pesos para calcular una posicion media y un
movimiento propio, mediante un procedimiento de ajuste por cuadrados minimos
pesados. En el catdlogo se proveen las estimaciones de error de la astrometria UCAC2.

Los errores en movimientos propios de las estrellas brillantes (hasta R~12) van
desde 1 hasta 3 msa/afio, principalmente debido a los grandes intervalos de tiempo
involucrados. Para las estrellas mas débiles que hacen uso exclusivamente de los datos
del Yellow Sky, los errores tipicos se estiman entre 4 y 6 msa/afio.

Todas las estrellas en UCAC2 tienen movimiento propio. Algunas estrellas
fueron excluidas por las siguientes razones:
® o fueron observadas en el programa astrografico-CCD;
¢ fueron observadas, pero la reduccién de la posicion UCAC fall6 por algtin motivo;

e ¢l arco de tiempo entre la primer época disponible y UCAC no excede los 10 afios;
® no se pudo calcular movimiento propio (no se encontré coincidencia con otros
catdlogos);
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® Jos movimientos propios exceden los 180msa/afio pero no estdn identificadas en el
catdlogo NLTT o en Hipparcos;

® Jos errores de los movimientos propios basados en la dispersién de las posiciones
individuales excede los 20msa/afio.

Como consecuencia del proceso de seleccion, UCAC2 no es completo para ningiin

rango de magnitudes. En total se incluyen 48330571 de las 58843138 estrellas

observadas con el astrégrafo hasta el 8 de diciembre de 2002.

19.2.2. Propiedades del Catilogo UCAC2

Se adopta el sistema de referencia del catdlogo Hipparcos, es decir el Sistema de
Referencia Celeste Internacional (ICRS), que es consistente con el ecuador y equinoccio
J2000.0. Las posiciones estdn dadas en la época estdndar J2000.0, por lo que UCAC2 es
un catidlogo compilado. También se provee la época central, es decir la época media
pesada de los datos. Para la época central, que varia de estrella a estrella y puede ser
diferente en ascension recta y en declinacion, las posiciones tienen su error minimo
dado en el catdlogo. En la mayoria de los casos las épocas centrales son cercanas a las
épocas de las observaciones UCAC (entre 1998.1 y 2002.9) debido al peso
relativamente alto dado a las mismas. LLos movimientos propios estin dados para la
época central.

Las magnitudes van aproximadamente desde 8 hasta 16 en una banda de 579-
642nm, esto es entre el visual (V) y el rojo (R) del sistema fotométrico de Johnson. La
magnitud limite puede variar en aproximadamente +0.3mag. El corte en magnitudes en
el extremo brillante puede variar atin més, dependiendo de las condiciones del seeing en
el momento de la observacion.

Las magnitudes UCAC son s6lo aproximadas, con un error estdndar alrededor de
0.3mag. La precision relativa dentro de 0.5° y un rango de magnitudes medio puede ser
mucho mejor, de aproximadamente 0.1lmag. Se hace notar que algunos datos fueron
obtenidos en condiciones no fotométricas y que no se hizo reduccidon del tipo
“fotometria de apertura”, por lo que las magnitudes UCAC2 sélo sirven para propdsitos
de identificacion.

20. Determinacion de movimientos propios

El célculo de movimientos propios se lleva a cabo con un procedimiento similar
al usado para los catdlogos de la serie UCAC y Tycho-2. El catdlogo CdC fue reducido
al ICRF utilizando datos del Tycho-2, luego se adopta el sistema de referencia del
Hipparcos. Se estiman los errores estdndar de cada posicion. Estas estimaciones de error
se usan como pesos para calcular una posiciéon media y un movimiento propio, mediante
un procedimiento de ajuste por cuadrados minimos pesados cuando se tiene un niimero
suficiente de posiciones.

Para la combinacién de las posiciones obtenidas en distintas épocas a fin de
calcular los movimientos propios se desarrollé un programa en Turbo Pascal. Dicho
programa recorre los tres catdlogos disponibles: el catdlogo CdC para la primera época,
y USNO-B1.0 y UCAC?2 para las épocas més recientes. Dado que tanto USNO-B1 como
UCAC?2 proveen movimientos propios, el tltimo para todas las estrellas incluidas y el
primero para algunas de ellas, se emplearon los mismos para trasformar las posiciones
dadas en estos catdlogos a la época de la placa -1917.13- y en esa época buscar las
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coincidencias. El criterio adoptado para asumir que determinada entrada en uno de los
catdlogos modernos corresponde a cierta estrella medida en la placa CdC fue que sus
posiciones para la época de la placa difirieran en menos de 2.5 segundos de arco.

Cabe recordar que el catdlogo USNO-B no estd dado en el ICRS, pero en virtud
de la consistencia de éste con el ecuador y equinoccio dindmicos J2000.0, es posible
operar la combinacién con UCAC2 y CdC en el ICRS.

De las 4172 entradas del catidlogo CdC se encontraron 3960 coincidentes con
USNO-B y 3565 con UCAC?2, discriminadas como se muestra en la Tabla 20.1. Se
puede apreciar que s6lo 111 estrellas -menos del 3% del catdlogo CdC- no coinciden
con ninguna posicién dada en algin catdlogo moderno segtn el criterio adoptado y por
lo tanto no pueden calcularse movimientos propios para ellas, 598 estrellas -el 14%-
cuentan con posiciones en solo dos épocas: la placa CdC y sélo uno de los catdlogos
modernos, en tanto que 3463 estrellas -el 83%- cuentas con tres posiciones para épocas
diferentes. Dado que todos los catdlogos estan dados en el ICRS, no fue necesario hacer
ninguna transformacion entre sistemas de referencia.

Las 111 estrellas que no coinciden con USNO-B ni con UCAC2 muestran una
distribucién uniforme sobre la placa, por lo que no se espera que sean resultado de
efectos sistematicos en las mediciones.

Tabla 20.1. Distribucion de las estrellas en los distintos catilogos
combinados para la determinacién de movimientos propios.

CdC USNO-B1.0 UCAC2 N° de estrellas

SI NO NO 111
SI SI NO 497
SI NO SI 101
SI SI SI 3463

Para el calculo de los movimientos propios en todos los casos las posiciones de
los catdlogos modernos se consideraron en la época central dada en el mismo catilogo,
que en general cambia de una estrella a otra y puede ser distinta en ascension recta y
declinacién. Para el caso particular de USNO-B1.0 de esta manera se supera el problema
de sus movimientos propios relativos -ver descripcion del catdlogo en 3.7, pag. 8-.

Para las estrellas con posiciones en dos épocas, los movimientos propios s6lo
pueden calcularse como los cocientes entre las diferencias en las coordenadas y las
diferencias en las épocas:

Aa AS
Ha ="p Hs = nr

El error de los movimientos propios asi calculados se determind mediante

propagacion a partir de los errores de las posiciones involucradas, es decir:
2 _ O-alz +Ga22 _ 6512 + 6522

2
O, = O, =
At?

y123 A12 uo

Para las estrellas con posiciones en tres €pocas, los movimientos propios se
calcularon mediante un ajuste lineal por cuadrados minimos en cada coordenada,
pesando cada una de las posiciones de acuerdo a su error. De esta manera se logra la
minimizacién de la funcién de mérito %°, que para el ajuste en ascensién recta estd

expresada por:
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N 2
1 (a,b) = Z ala—btl
i=1 O-ai

En estos casos se tiene que N=3 es el nimero de épocas empleadas, #; son esas tres
épocas, ¢; las ascensiones rectas correspondientes, y o; sus errores. Del ajuste resultan
los coeficientes a y b con sus errores, siendo este ultimo el movimiento propio en
ascension recta. Andlogamente se procede para la determinacién del movimiento propio
en declinacion.

Ademads de los movimientos propios, también se calcularon las épocas medias
para cada estrella como el promedio de las épocas incluidas en el calculo del
movimiento propio pesadas por el error en las posiciones, por lo que dependen de la
estrella y de la coordenada (Figura 39). Se aprecia claramente que para los movimientos
propios determinados con dos posiciones la distribucién de las épocas es muy dispersa y
consta de dos grupos separados. Estos dos grupos corresponden a los movimientos
propios determinados empleando UCAC2, con épocas medias posteriores a 1990, y los
determinados con USNO-B1, con épocas medias entre 1920 y 1985. En cambio los
movimientos propios determinados con tres posiciones presentan distribuciones de
épocas medias mas concentradas, en torno a 1998 debido al alto peso de las posiciones
UCAC2.
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Figura 39. Distribuciones de las épocas medias en ascension recta (abajo) y declinacion (arriba) determinadas con dos
épocas (izquierda) y tres épocas (derecha).

20.1. Inclusién de AC2000

AC2000 es un catdlogo de 4.621.836 estrellas cubriendo todo el cielo. Los datos
provienen de las imdgenes medidas y publicadas como parte del Catdlogo Astrogréfico
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(CA). Las posiciones estdn en el marco de referencia del catdlogo Hipparcos (ESA
1997), por lo tanto en el ICRS, habiendo sido originalmente reducidas placa por placa
usando el Astrographic Catalog Reference Stars (ACRS; Corbin & Urban 1988, Corbin
& Urban 1990). Cada una de las 22 zonas del CA fue reducida independientemente,
dado que los telescopios, las técnicas de observacion y los métodos de medicion varian
de una a otra.

Aplicando el mismo criterio de coincidencia dentro de 2.5” se encontraron s6lo
354 entradas del catdlogo CdC coincidentes con algin objeto de AC2000, es decir
menos del 10%. Dado que los errores en las posiciones AC2000 son relativamente
grandes y su época -entre 1909 y 1913 para la zona de Cérdoba- es muy proxima a la
época de la placa CdC, no se observaron diferencias significativas en los movimientos
propios. Por este motivo se decidié no incluir las posiciones del CA en la versién final
del catdlogo de movimientos propios, que es la que se evalda en la seccidn siguiente.

20.2. Evaluacion de errores

La evaluacion de los errores en los movimientos propios determinados se llevo a
cabo de tres formas diferentes: a partir del error interno del mismo calculo, comparando
con los movimientos propios dados en USNO-B1, y comparando con los movimientos
propios dados en UCAC2.

20.2.1. Error interno

La primera estimacién del error en los movimientos propios evaluada fue la
provista por el célculo de los mismos. En el caso de movimientos propios determinados
a partir de dos épocas, dicha estimacién se obtuvo por propagacion de errores de las
posiciones en las dos épocas consideradas como se describe en 20. Determinacion de
movimientos propios, en tanto que en los movimientos propios determinados a partir de
tres épocas, es el error dado por el ajuste lineal por cuadrados minimos.

Tabla 20.2. Mediana de los errores internos de los movimientos propios.

Epocas Ouq [msa/afio] o5 [msa/afio]
2 3.9 4.0
3 2.0 2.0
Total 2.1 2.1

La Tabla 20.2 resume las distribuciones de los errores encontrados, que se
muestran graficamente en la Figura 40. Se aprecia claramente que para los movimientos
propios determinados con dos épocas la distribucién de los errores es muy dispersa y
consta de dos grupos separados. Estos dos grupos corresponden a los movimientos
propios determinados empleando UCAC2 como segunda época, con errores entre 2.5 y
3.0msa/afio, y los determinados con USNO-B1 como segunda época, con errores de mds
de 3.5msa/ano. En cambio los errores de los movimientos propios determinados con tres
épocas presentan una distribucion mds concentrada y aproximadamente normal. Tanto
en ascension recta como en declinacion las distribuciones de estos errores tienen una
media de 2.0msa/afio y una desviacion estandar de 0.4msa/afio.
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Figura 40. Distribuciones de los errores de los movimientos propios en ascension recta (abajo) y declinacion (arriba)

determinados con dos épocas (izquierda) y tres épocas (derecha).

Tabla 20.3. Fuentes de movimientos propios para las estrellas en el campo

de la placa CdC6448.

CdC USNO-B1.0 UCAC2 N° de estrellas
SI NO NO 344
SI SI NO 154
SI NO SI 2916
SI SI SI 647

20.2.2. Comparacion con USNO-BT

De las 4061 estrellas con movimientos propios determinados empleando la placa
CdC como primera época, sélo 801 tienen también movimientos propios determinados
en el catdlogo USNO-B1 (Tabla 20.3). Las distribuciones de las diferencias en los
movimientos propios en ambas coordenadas que se muestran en la Figura 41 tienen los

siguientes valores medios y dispersiones:

—_— msa
Au, =(-08+104)—
a

msa

Apty =(-23%97)—

a
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Si se asume la mediana del error
en los movimientos propios de USNO-B
dado por los autores para las estrellas
incluidas en esta comparacion, esto es 3
y 4 msa/a en ascensiébn recta y
declinacién respectivamente, el error
estimado para los movimientos propios
CdC es de 10.0 y 8.8 msa/a para cada
coordenada. Estos valores son entre 4 y 5
veces mayores que el error estimado a
partir de los ajustes. Sin embargo, si se
tiene en cuenta que USNO-B ha sido
construido bdsicamente a partir de
digitalizaciones de placas Schmidt, es de
esperar que los errores de 3 y 4 msa/a
esttn muy subestimados, y en
consecuencia los errores encontrados
para los movimientos propios CdC a
partir de esta comparacién estén muy
sobreestimados.

20.2.3. Comparacion con UCAC2

De 4061 estrellas con
movimientos  propios  determinados
empleando la placa CdC como primera
propios determinados en el catilogo
UCAC2 (Tabla 20.3). Las distribuciones
de las diferencias en los movimientos
propios en ambas coordenadas que se
muestran en la Figura 42 tienen los
siguientes valores medios y dispersiones:

—_— msa
Ap, =(-13+57)—
a

las

— msa

Ap; =(—38+52) Y

Si se asume la mediana del error
en los movimientos propios de UCAC2
dado por los autores para las estrellas
incluidas en esta comparacién, esto es
4.6 msa/a tanto en ascension recta como
en declinacidn, el error estimado para los
movimientos propios CdC es de 3.4 y
2.4 msa/a para cada coordenada, valores
del mismo orden que el error estimado a
partir de los ajustes.

21. Completitud
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Figura 41. Diferencias entre los movimientos propios
determinados con la placa CdC y los dados en USNO-B.
Abajo: ascension recta; arriba: declinacion.
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[




Se llevaron a cabo dos evaluaciones de la completitud del catdlogo obtenido a
partir de la placa Carte du Ciel: compardndolo con USNO-B1 y comparidndolo con
UCAC?2. En ambos casos se trata s6lo de estimaciones ya que UCAC2 no es un catilogo
completo en ningiin rango de magnitudes, y si bien los autores de USNO-B1 dicen que
éste es completo hasta la magnitud V=21, presenta inconvenientes en el extremo
“brillante”, por debajo de la magnitud 13, donde se superpone con la placa CdC, ya que
las imagenes estelares en las placas Schmidt aparecen saturadas.

Para las comparaciones s6lo se consideraron las estrellas dentro de un circulo de
1° de radio en torno al centro de la placa, adoptado en o = 8h 24.4m, § = -30° 18’. De
esta forma se considera la region de la placa con imagenes de mayor calidad y menos
problemas en la identificacion de estrellas.

21.1. Evaluacion con USNO-B1

El catdlogo USNO-
B1 provee magnitudes en
hasta 5 bandas diferentes,
denominadas B1, R1, B2, R2
e I. Para esta evaluacién se
consideré la magnitud Bl1,
azul, contandose la cantidad
de estrellas por intervalo de
0.5 magnitudes en USNO-
B1, y cuantas de ellas
coinciden con alguna estrella
en la placa CdC. El resultado
de estos conteos se muestra
en la Figura 43. El
histograma pone en
evidencia las  diferentes
fuentes de posiciones y
magnitudes para estrellas mas
débiles y mas brillantes que la
magnitud 13 en el catidlogo
USNO-B1. Las primeras
provienen de las placas
Schmidt digitalizadas, en
tanto que las  dltimas
provienen de otros catdlogos.

Para evaluar la
completitud hasta distintas
magnitudes, se sumaron todas
las estrellas mads brillantes
que cierta magnitud limite y
se calculd el porcentaje de las
mismas que se identificaron
también en la placa CdC. El
resultado se muestra en la
Figura 44, donde se advierte
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Figura 43. Conteos de estrellas en intervalos de 0.5 magnitudes.
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Figura 44. Fraccion de estrellas del catadlogo USNO-B1 que fueron detectadas
en la placa CdC, hasta distintas magnitudes limites.
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que se han detectado alrededor del 70% de las estrellas hasta la magnitud B1=14.5,
aunque hay mds de 200 estrellas detectadas en la placa que no coinciden con ninguna

entrada en USNO-B (Tabla 20.

1) y por lo tanto no estan consideradas aqui.

21.2. Evaluacion con UCAC-2

El procedimiento
seguido es completamente
andlogo al descripto para el
catdlogo USNO-B1, aunque
empleando la unica
magnitud provista en
UCAC2 en una banda ancha
entre V y R del sistema
fotométrico de Johnson. Este
rango es muy diferente al
cubierto por la sensibilidad
espectral de las antiguas
placas  fotograficas, que
cubrian més el extremo azul
del espectro, por lo que esta
comparacion debe
considerarse con cautela.
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Figura 45. Conteos de estrellas en intervalos de 0.5 magnitudes.

La Figura 45 muestra
diferencia de USNO-B no se

los histogramas resultantes de los conteos, donde a
aprecian discontinuidades en la tendencia debido a la

homogeneidad en el origen de los datos.

También para UCAC2
se calculo la fraccion de
estrellas detectadas en la placa
hasta determinada magnitud
limite, lo que se muestra en la
Figura 46. En este caso se
observa una fraccién menor de
estrellas y en un rango de
magnitudes mads brillante, pero
debe recordarse que hay cerca
de 600 estrellas detectadas en
la placa que no coinciden con
ninguna entrada en UCAC2
(Tabla 20.1) y por lo tanto no
estan consideradas aqui, y que
las estrellas de UCAC2 son
mads rojas que las de la CdC.
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Figura 46. Fraccion de estrellas del catilogo UCAC2 que fueron detectadas en la
placa CdC, hasta distintas magnitudes limites.
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CAPITULO 5: ANALISIS DE CDC 6448 - NGC 2587

22. Densidad estelar proyectada

El primer andlisis llevado a cabo hace uso de la informacién espacial, es decir
solamente las posiciones de las estrellas, con el objetivo de encontrar un aumento en la
densidad de estrellas proyectada sobre la placa que indique la presencia del cimulo
NGC 2587. Para evaluar la densidad estelar proyectada se construy6 una grilla con una
separacion de 3’ en ambas coordenadas y se sumaron las estrellas en un entorno de cada
punto de la misma. A fin de obtener una funcién suavizada, sin el ruido causado por la
distribucion aleatoria de la estrellas en el campo, se aplic6 una funcién de peso
dependiente de la distancia al punto de la grilla que esta siendo evaluado, con forma de
campana que se anula a una distancia rp del mismo, idéntica a la empleada en 76.1.
Correccion de la distorsion para el suavizado de las distorsiones, esto es:

5 n
,
1_ P
Ty

w(r)=0 para r>r1g

w(r) = para r<ry

adoptdndose un radio de promediado rp=10" y n=1, lo que asegura la continuidad de la
funcién construida.

80.0—

70.0

60.0

50.0

Conteo 40.0—

30.0

20.0

10.0—

0.0

124.960

A.R.

Figura 47. Conteo de estrellas en una grilla de 3’ de separacion, dentro de un radio de 10’.
La funcién construida, que se muestra graficamente en la Figura 47, representa la

densidad superficial de estrellas sobre la placa. Pueden advertirse dos maximos locales
notables, uno cerca del centro de la placa y otro cerca de la esquina sudoeste.
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Figura 48. Proyecciones de la distribucién de conteos estelares. Artiba: proyeccién sobre
un meridiano. Abajo: proyeccion sobre un paralelo.

En las proyecciones que se muestran en la Figura 48 se puede ver que el maximo
principal tiene su pico en 0=125.92°, &= -29.55°, mientras que el segundo pico se
encuentra en 0i=125.32°, 6= -30.05°.

A fin de determinar un centroide para estas regiones de sobredensidad, se calcul6
un “centro de masa” de las celdas, promediando sus posiciones pesadas por el conteo,
incluyendo en el célculo s6lo las celdas con conteos por encima de 65 estrellas. Los
centroides encontrados fueron los siguientes:

Sobredensidad 1: 0=125.89° (8h 23.6m) 0=-29°33
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Sobredensidad 2: 0=125.34° (8h 21.4m) 6=-30°02

Para corroborar estos resultados se repitié el mismo andlisis contando las
estrellas del catdlogo UCAC?2 hasta magnitud 14.5. Los resultados son muy similares:

Sobredensidad 1: 0=125.94° (8h 23.8m) o= -29° 36’
Sobredensidad 2: 0=125.29° (8h 21.2m) 6=-30°17
En tanto que con las estrellas de UCAC2 hasta magnitud 15.0 se obtiene:
Sobredensidad 1: 0=125.94° (8h 23.8m) o= -29° 36’
Sobredensidad 2: 0=125.29° (8h 21.2m) 0=-30°16’

Se advierte que en todos los casos la posicién del centroide de la sobredensidad
1 coincide muy bien con la posicién del ctimulo abierto NGC 2587, o= 8h 23.5m, 0= -
29° 30, con una diferencia de s6lo 3’. En cuanto a la sobredensidad 2, los centroides
mads confiables son los determinados a partir de UCAC2, ya que se encuentra cerca del
borde de la placa, donde las imégenes estelares presentan mds problemas y por lo tanto
su identificacion es menos eficiente.

Para asignarle dimensiones a la sobredensidad coincidente con NGC 2587 se
calcul6 la desviacion estandar de las distribuciones de conteos por encima del nivel de
corte adoptado de 65 estrellas. Los valores encontrados fueron de 2.3’ en ascension recta
y 2.2’ en declinacion.

En consecuencia, para lo que sigue se adopté como centro del cumulo las
coordenadas

0=125.89° (8h 23.6m) dc=-29°33’
y un didmetro angular de 10°, algo mayor que el de 5’ encontrado en la literatura (van
den Bergh & Hagen 1975).

A fin de tener una estimaciéon del nimero de estrellas que representa la
agrupacién encontrada, se determind que en un circulo de 45’ de radio en torno a la
posicién del cumulo la densidad media es de 0.3013 estrellas por grado cuadrado, por lo
que en los 10’ centrales se esperan 24 estrellas pero se encuentran 43, es decir que hay
un exceso de unas 19 estrellas solamente. Si se amplia el didmetro a 20’ se encuentran
131 estrellas sobre 95 esperadas, por lo que el exceso es de 36 estrellas. Esto indica que
en las placas empleadas para este trabajo solo se pueden esperar entre 20 y 30 estrellas
miembros del cimulo.

23. Distribucién de movimientos propios

La seleccion de probables miembros fisicos en el entorno de un ciimulo abierto
es una tarea necesaria previa al estudio de muchos problemas de astrofisica. La
determinacion de miembros siempre es de naturaleza probabilistica, y consiste en
discriminar dos poblaciones usando un conjunto de variables medidas en la muestra. Las
variables mas usualmente empleadas para este tipo de estudios son de dos tipos:
fotométricas y cinemadticas. En esta clasificacion se han omitido las variables de
posicion, que son las primeras que indican la presencia de un ctimulo, tal como se hizo
en 22. Densidad estelar proyectada.

Los cumulos abiertos tipicamente exhiben dispersiones internas de velocidades
del orden de 1km/s o menos, en tanto que para las estrellas de campo del disco galactico
la dispersion en las velocidades es en general un orden de magnitud mayor. Asi, cuando
se dispone de datos cinemadticos -velocidades radiales y/o movimientos propios- es
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posible separar miembros del cimulo y estrellas de campo, y es cominmente aceptado
que las probabilidades de pertenencia obtenidas de estos andlisis son mds confiables que
las fotométricas.

En general, las distribuciones de movimientos propios se construyen a lo largo
de ejes que estan alineados con los ejes mayor y menor de la distribucién de campo.
Para encontrar esta distribuciéon se procedié de manera similar a la seguida para
encontrar las sobredensidades (22.Densidad estelar proyectada), pero empleando esta
vez los movimientos propios en lugar de las coordenadas celestes de las estrellas. En la
Figura 49 se observa que la distribucion esté ligeramente mds alargada en una direccién
inclinada -30° con respecto a los paralelos celestes, lo que no coincide con el paralelo
galdctico cuya inclinacién es de -55° ni con el antdpex solar.
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Figura 49. Curvas de nivel de la distribucion suavizada de todos los movimientos propios
determinados con la placa CdC 6448. Se muestra la orientaciéon de un paralelo galictico, la
direccion del antdpex solar, y la orientacion del semieje mayor de la distribucion.

Se rotaron los movimientos propios un dngulo de 30° en sentido antihorario a fin
de construir las distribuciones marginales a lo largo de sus ejes principales [y y Wy, asi
como sus errores de forma tal que se mantuviera el drea de la elipse de error de cada
estrella. La distribucién resultante se muestra en la Figura 50, donde se observa que el
movimiento propio medio estd en una direccién que se aparta s6lo 10° de la direccion
del antdpex solar.
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Figura 50. Curvas de nivel de la distribucién suavizada de movimientos propios rotados 30° en
sentido antihorario. Se muestra la direccion del antapex solar y el movimiento propio medio.

23.1. Meétodo paramétrico convencional

Los primeros tratamientos estadisticos de movimientos propios para determinar
la probabilidad de pertenencia a un cimulo fueron planteados por Vasilevskis y Rach
(1957) y Vasilevskis et al. (1958). El modelo matematico fundamental para la
distribucion de movimientos propios consiste en la suma de dos componentes, cimulo y
campo, representadas por sendas distribuciones gaussianas. Sanders (1971) desarrollé la
técnica de ajuste basada en el principio de maxima verosimilitud.

El método de Vasilevskis-Sanders, conocido como el método convencional,
posteriormente ha sido modificado mediante la introduccién de mejoras al ajuste (van
Altena & Jones 1970), inclusién de informacién espacial (De Graeve 1979) y la
consideracion de una distribucién de movimientos propios convolucionados por su error
(Girard et al. 1989, Dinescu et al. 1996).

Los métodos paramétricos funcionan bien s6lo cuando, entre otras condiciones,
hay dos grupos de movimientos propios -cumulo y estrellas de campo- distribuidas de
acuerdo a gaussianas bidimensionales. El apartamiento mds comun de esta suposicion es
la forma no gaussiana de la distribuciéon de movimientos propios de las estrellas de
campo, que resulta de la composicion del movimiento peculiar del Sol y la rotacién
galactica. Ademads, el enfoque tradicional puede dar resultados que no son confiables
cuando a esto se le agrega una baja relacién sefial/ruido, como podria ocurrir en el
presente caso ya que del andlisis de la sobredensidad s6lo pueden esperarse entre 20 y
30 miembros del ctimulo.
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23.2. Meétodo no-paramétrico

En el método no-paramétrico la funcién de distribucion de movimientos propios
se determina empiricamente. Basicamente, para una muestra de N puntos distribuidos en
un espacio de mediciones bidimensional con coordenadas (a,b), es posible tabular una
funcién de frecuencias ®(a,b) evaluando la densidad local observada en cada nodo de
una grilla de n, x n, puntos extendida sobre una region de interés de ese espacio. Si esta
grilla es suficientemente densa, la funcién de frecuencia empirica {¥(a;,bj); i=1,...,n,;
j=1,...,ny} serd equivalente a ®(a,b) para todos los fines practicos. En el presente estudio
el espacio de mediciones es el de los movimientos propios (x,Ly).

En la versién del método empleada por Cabrera-Cano & Alfaro (1990), Galadi-
Enriquez et al. (1998) y Balaguer-Nuiiez et al. (2004) se usa un kernel circular y
gaussiano de desviacion estandar & -denominada longitud de suavizado- para estimar la
densidad local en torno a un dado punto (g, , My, ), es decir que se define

) 2
1 (,ux_:ux[) +(luY_'uY/)
K(;anuynux,- ’/l){,) = 2 7h? CXp| ~ 2h

y se calcula la funcion de frecuencias empirica en cada punto (4, , yyj) de la grilla

como

N
Wty o phy)) = D K (fhy oty o fhy o fy)

k=1
donde (4 .My )es el movimiento propio de la k-ésima estrella, y N el nimero de
estrellas contenidas en la muestra. Finalmente se transforma esta funcién de frecuencias
en una funcién de densidad de probabilidad empirica (FDPE) normalizando a volumen
unitario.

La FDPE de las estrellas de fondo ¥ (M /‘Y,) se construye a partir de una

region del espacio fisico donde se espera que la contribucidn por estrellas miembros del
cumulo sea despreciable. Luego, a partir de la regiéon donde se espera una contribucién

significativa de estrellas del cimulo se determina una FDPE compuesta ¥ "¢ (Uy My )

y se calcula la FDPE de los movimientos propios del cimulo como la diferencia

Wy, o)) = o pty) = (o 1)

En la presente aplicacién del método se introdujo una pequefa variacion
consistente en emplear los errores de medicién de los movimientos propios medidos
como longitud de suavizado en lugar de un kernel con un ancho fijo igual para todas las
estrellas. De esta forma, las distribuciones observadas de movimientos propios que se
determinan resultan de la convolucién de los movimientos propios medidos por
gaussianas elipticas del tamafio de los errores de medicién, de manera similar a lo
planteado por Girard et al. (1989) y Dinescu et al. (1996) para las sumas marginales en
el método paramétrico tradicional.

Para la construccién de la FDPE del cimulo més el campo W'*¢ (Hy, My se

seleccioné un circulo en torno a la posicién del centro del cimulo, en tanto que para
calcular la FDPE de las estrellas de fondo W* (4, , 44, ) se tom6 un anillo centrado en la

misma posicién. Para decidir los radios del circulo y del anillo se hicieron varias
pruebas con valores desde 10’ hasta 25’ para el primero y desde 20’ hasta 45° para el
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radio exterior del segundo, obteniéndose una buena relacién sefial/ruido en la diferencia
de ambas funciones con un circulo de 10’ de radio y un anillo de hasta 30’ de radio
exterior. Para todo lo que sigue se empled el anillo con radio interior de 10’ y exterior
de 25°. En todos los casos las FDPE se calcularon sdlo para una grilla de movimientos
propios entre -20 y +15 msa/a en ambas componentes, con un espaciado de 0.5 msa/a
entre nodos consecutivos, que es una medida muy inferior a los errores de medicion y
por lo tanto menor que las longitudes de suavizado.
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Figura 51. Funciones de densidad de probabilidad empiricas. Arriba: muestra compuesta por cimulo
y estrellas de campo dentro de un circulo de 10°. Abajo: estrellas de campo en un anillo de radio
interior 10’ y exterior 25,

En la Figura 51 se muestran graficamente las FDPE encontradas dentro del
circulo que contiene al cimulo y en el anillo que lo rodea. Puede notarse que la primera
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tiene un maximo mas prominente y agudo que la segunda, lo que podria deberse a una
concentracion mayor de movimientos propios debido a la presencia del cimulo.

La FDPE del cumulo, calculada como la diferencia de las dos anteriores, se
muestra graficamente en la Figura 52. Debido a que la distribucién de los movimientos
propios de las estrellas en el anillo no reproduce exactamente la distribucion de las
estrellas de fondo en el circulo central, ademds del ruido propio de toda seifial, se
encuentran valores negativos de e que no tienen ningln significado como
probabilidad.

uy [msa/a]

Figura 52. Funcién de densidad de probabilidad empirica de los movimientos propios del cimulo.

Para evitar los efectos de la perspectiva en el grifico tridimensional y asi
apreciar mejor los maximos y minimos, se muestran en la Figura 53 las proyecciones de
la distribucién sobre los planos (Ux,¥) y (Ly, V).

Se puede ver que casi todo el ruido se encuentra contenido entre los valores de ¥
-0.1 y +0.2. Por encima de esa franja se advierte claramente un maximo llegando a 0.7,
que es lo que se espera debido a la presencia de un ctimulo.

En el enfoque no-paramétrico, la probabilidad de pertenencia al cimulo de una
estrella que tiene su movimiento propio en un nodo de la grilla (z, , Hy, ) viene dada

por:
O ) P () - ()
W ) Wy tty)

Para el célculo de estas probabilidades se asigné a cada estrella el nodo de la grilla con
movimiento propio mds cercano al de la misma, lleviandoselo a cabo sélo en las celdas
con ¥>0.2. Fuera de esa zona se asigné P°=0.

Py, thy)
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vimientos propios del cumulo. Arriba: plano (Ux,'¥).

Figura 53. Proyecciones de la FDPE de los mo

Abajo: plano (Uy,¥).

>0.2, es decir la regién del maximo

En la zona de movimientos propios con g
de la distribucion, se hallaron 429 estrellas con P¢>50%. Se calcul6 la densidad estelar

media en anillos de 5’ de espesor centrados en la posicién del cimulo, lo que muestra

una concentracion con densidad de 413 estrellas/ grado2 en el centro, muy por encima de

la densidad media de 100 estrellas/grado® (Figura 54).
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Figura 54. Cantidad de estrellas por grado cuadrado con W¢>0.2 y P¢>50% en anillos
concéntricos con la posicién del cumulo. Las barras de error representan £1 en el conteo
de estrellas en el anillo.

De las 429 estrellas en el maximo de la distribucién de movimentos propios con
PC>50%, sélo 19 se ubican dentro de un circulo de 10’ de radio alrededor del centro del
cumulo. Este niimero se eleva a 35 si se considera un radio de 15°. En la Figura 55 se
muestra la distribucién de estas estrellas, sefialindose también las regiones de la placa

empleadas para la estimacién ¥ *¢ (U, My) Y 7 Hy).-

-28,0

-28,5 e e e RS

-29,0 4

Dec.

-29,5 4

-30,0 4

-30,5 T T T T T T T T T T T
127,5 127,0 126,5 126,0 125,5 125,0 124,5

AR.

Figura 55. Ubicacion en el campo de las 429 estrellas con movimientos propios en la region del
maximo principal con W¢>0.2 y P¢>50%,. Se indican también el circulo empleado para la
estimacion del cimulo y el anillo para el fondo.
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23.3. Estabilidad de los resultados

La estabilidad de los resultados obtenidos en cuanto a estrellas miembros del
cimulo y su movimiento propio medio se analiz6 con una técnica de simulaciones
Monte Carlo. Esto consiste en aplicar el mismo procedimiento sobre conjuntos de datos
sintéticos construidos a partir de variaciones en las mediciones reales, y analizar las
variaciones en los resultados.

Para ello se generaron sintéticamente los movimientos propios de las estrellas,
aplicando sobre los valores medidos pequefias variaciones aleatorias de distribucién
gaussiana con media nula y dispersion igual a los errores de medicion, es decir que para
la i-ésima estrella:

‘qui = Uy + SXO-/IXI_ ﬂ'Y; = Uy + 8Yo-ﬂy,-
donde los & son numeros aleatorios de distribuciéon normal centrada en cero con
dispersion unitaria.

A partir de cinco conjuntos diferentes de nimeros aleatorios se obtuvieron cinco
catdlogos sintéticos de movimientos propios sobre los cuales se aplicé el método no-
paramétrico para la determinacién de pertenencia al cimulo.

Las FDPE que se encuentran tienen maximos con relaciones sefial/ruido
similares a los datos medidos y estdn ubicadas en regiones similares del espacio de
movimientos propios, con lo cual el movimiento propio medio del cimulo es similar
(Figura 56), pero resultan conjuntos ligeramente diferentes de estrellas probables
miembros.

u, [msa/a]
1

Medido

u, [msa/a]

Figura 56. Valor medio y dispersién de los movimientos propios de las estrellas miembros del
cimulo, medidos y en cinco simulaciones Monte Catlo.

Como se puede ver en la Figura 57, las 19 estrellas que resultaron probables
miembros del cimulo —P>50%— con los movimientos propios medidos también lo son
en al menos tres de las simulaciones, lo que refuerza la estabilidad de los resultados
obtenidos. Pero también hay un niimero pequefio —4 estrellas— que resultaron probables
miembros en al menos tres simulaciones, aunque con las mediciones sus probabilidades
de pertenencia al cimulo resultan entre 48% y 50%. También estas cuatro estrellas
deberian considerarse como probables miembros del ctimulo.
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Figura 57. Estrellas en un circulo de 15’ de radio alrededor del centro del cumulo. Circulos
grandes: probables miembros segin los movimientos propios medidos. Tridangulos pequefios:
probables miembros segin simulaciones Monte Carlo.

A fin de considerar de una manera cuantitativa el efecto de los errores de
medicion en las probabilidades de pertenencia, se calculd una probabilidad media con su
dispersion a partir de los resultados de la medicién real y las cinco sintéticas. De esta
manera resultaron 23 estrellas con probabilidad media mayor que el 50%, encontrandose
dispersiones que en general son menores o del orden del 5%. Esta informacion se detalla
en la jError! No se encuentra el origen de la referencia..

Tabla 23.4. Detalle de todas las estrellas con P¢>50%, ya sea con los datos medidos o con datos sintéticos (S1
a S5). Las dos ultimas columnas muestran la probabilidad de pertenencia media y su dispersion.

Posicion ICRS {1917.13)

Movimiento Propio

Probabhilidad de pertenencia a NGC 2587

N 1 A 5 P s | Opx | ops |np|Datos| S1 S2 S3 S4 S5 | «P= oF
o3| 126, 8383015( -29.40408795( 84| 23| 13| 15| 3| 72%| B9%| G9%| G7%| GBB%| 74%[ 70% 3%
1057 126 0148727 | -29 54916542 87 -1.7 14 1.7] 3| 72%| BB%| B8%| 67%| B8%| B2%| G3% 3%
10R3| 126 038351 -2 53054542 87 -16 18 19 3] 72%| B7%| B9%| RE%| B7%| 59%| B7% 4%
B3| 1268823911 -2961996156) 8.1 18| 13| 13| 3| 71%| G8%| G7%| G8%| GR%| B3%| E7% 3%
1048 126 0902792| 2962173404 87| 08| 41 420 2] 70%| B4%| B3%| B5%| 6B6% B6% 3%
83| 125 9810895| -29 52795283 88| -3.4 15 11 3| B9%| B5%| B4%| 59%| B2%| 74%| B6E% 5%
1078| 126, 0611271| -29.45560085] -79] 053] 18] 21| 3| B9%| B1%| GE%| GO%| B5%| 75%[ BE% 5%
129| 125,8722641| -2943950447 | 96| 33| 14| 16| 3| B8%| E2%| G3%| B2%| G3%| BE%[ B4% 3%
152| 1268381869 -29 55799761 77| 15 1.2 12] 3| B7%| B7%| B7%| B2%| B1%| 72%| GB66% A%
104) 125 8843513 -29 46417081 -7 9| -03 16 22| 3| B5%| 5R%| B2%| &8%| G3%| 73%[ (3% F%
09| 126 8439092( -29 49175686 64| 02| 14| 17| 3| G3%| 58%| G4%| G4%| G1%| 72%[ G4% %
2091 126 9457714 -29 41120898] -106| 35 15 19 3| B3% B2%| B0%| B4%| B2% 2%
I 126 9136166 | -29 55732864 71 27 15 11 3| B1%| 50%| 54%| 54%| 52%| BB%| 57% 7%
261 125 8595218 -20 56459747 -BR| 03] 21| 23] 3| B1%| 58%| 67%| 51%| 62%| 73%[ 62% 3%
B3| 126 8650524 -29 63035723 -83] 0OKB| 16| 18] 3| 61%| 56%| &7%| G1%| 59%| 73%[ B1% G%
2089 125 9183048 2949313 7 03 18] 21| 3| BO%| &57%| 57%| 53%| 56%| 54%[ 56% 3%
78| 126 8761132( -29 585525075 77 -34| 200 20| 3| G0%| &R%| &7%| G0%| G0%| 74%) B1% 7%
1062 126 059321| -2953743103| 88| 45| 14| 20| 3] &7%| &7%| 53%| 53%| &7%| 54%[ 55% 2%
113 126 8971326| -29 44238677 B3| 2.3 1.7 20| 3| 55%| 53%| 55%| MM%| 32%| 70%[ 51% 13%
03| 12588456834 -29 508608522 52| 08 21 19 3| 50%| 51%| 45%| S0%| 51%| 74%| 53% 10%
136| 126, 35241858] -29.45372054| 72| 15| 1.7 22| 3| 48%| 52%| 55%| A1%| 53% 52% 2%
1095 1261117341 -29 54960701 61 16| 24| 2B 3| 49%| 52%| 53%[ 51%| 53% 52% 1%
87| 1258937787 -2951353041] -449 1.7 220 23 3| 49%| 51%| 48%[ 50%| 54% 50% 2%
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A partir de las posiciones y los movimientos propios de las estrellas ubicadas
dentro del circulo de 10’ cuya probabilidad de pertenencia a NGC 2587 resultaron
mayores que el 50% se calculé una posicion media del cimulo —o, , &~ y un
movimiento propio medio con su dispersion, pardmetros que son determinados por
primera vez para este objeto (Tabla 23.5).

Tabla 23.5. Pardmetros medios de NGC 2587 calculados con Ne estrellas con P¢>50% contenidas en un
circulo de 10’ de radio. Los movimientos propios medios y sus dispersiones X, estain dados en
milisegundos de arco por afio.

Ne Ol 3 Ho s Yua  Xys
19 8h23.76m -29°323 83 -1.8 10 15
23 8h23.76m -29°31.4 79 12 13 18

La Figura 58 muestra una porciéon de la placa CdC 6448 empleada en este
trabajo. La misma estd centrada en la posicién del ciimulo obtenida a partir de la
sobredensidad, y se indican las estrellas cuya probabilidad de pertenencia al cimulo es
mayor que el 50%.

Figura 58. Region de 30° de lado de la placa CdC 6448 en torno a la posiciéon de NGC 2587. Se indica con una cruz
la posicién adoptada para el centro del cimulo y los probables miembros de acuerdo a los movimientos propios
dentro de un circulo de 10’ de radio.
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CAPITULO 6: DISCUSION DE RESULTADOS Y CONCLUSIONES

24. Medicién de placa CdC con MAMA

A partir de la digitalizacién con la MAMA, con un pixel de s6lo 10um de lado y
su probada estabilidad y repetitividad al nivel de 0,2um, es posible obtener posiciones
con la mixima precision alcanzable con estas placas fotograficas, practicamente libres
de errores instrumentales del sistema de medicion, y por lo tanto muy dtiles a los fines
de comparacién y calibracién del método de medicién basado en CCD que se propone.

De todos los algoritmos empleados para la deteccién de las imdgenes estelares,
el provisto por SExtractor resulté el més eficiente, siendo ademds capaz de separar las
tres exposiciones que presenta cada estrella. Un software de desarrollo propio permitié
depurar de detecciones espurias el catdlogo de objetos provisto por SExtractor,
reteniéndose sélo aquellas que estan dispuestas aproximadamente en forma de tridngulo
equilétero, las que fueron promediadas en una tnica posicion para cada objeto celeste.
Esta forma de detecciéon presenta el inconveniente de perder aquellos objetos que no
presentan las tres exposiciones claramente separadas y libres de contaminacién por otras
regiones de alta densidad fotografica superpuestas, como pueden ser otras estrellas,
rayaduras, defectos de la emulsion o las mismas lineas del reticulo sobreimpreso en
estas placas. Como consecuencia el catdlogo producido logra una completitud maxima
del 85% para estrellas de magnitud aparente B alrededor de 13.

Al evaluarse la forma de las imagnes estelares detectadas se advirtidé una clara
tendencia de las mismas a ser méas elipticas hacia los bordes de la placa siguiendo un
patrén aproximadamente radial, lo que se debe a aberraciones en la dptica del telescopio
astrografico. En tanto que a partir de las dispersiones en las diferencias de coordenadas
entre pares de componentes de las exposiciones triples se evalué el error de centrado de
las imdgenes, analizandose su comportamiento a distintas distancias del centro de la
placa. Los resultados mostraron que el centrado de las estrellas puede hacerse con una
precision de 0.24px en X y 0.29px en Y, esto es 0.14" y 0.17" respectivamente, dentro
de los 50 del centro de la placa, duplicandose los errores hacia las esquinas.

24.1. Reduccién Astromeétrica

Para la reduccién astrométrica tendiente a encontrar las coordenadas 0,0 de las
estrellas medidas en el sistema de referencia celeste internacional (ICRS) se ensayaron
un modelo cuadritico y uno cubico, sin términos dependientes de la magnitud ni el
color, empleando como estrellas de referencia 144 estrellas del catdlogo Tycho-2 con
errores en los movimientos propios inferiores a 3msa/afio y diferencias Placa—Tycho-2
menores que 0.3". Con ambos modelos el error interno de la reduccién fue del orden de
0.10", mientras que en la comparacion con Tycho-2 se advierti6 que con los dos
modelos se obtienen estimaciones muy similares para los errores en las posiciones
obtenidas a partir de la placa CdC —entre 0.10" y 0.25"— aunque ligeramente menores en
la reduccién con el modelo cubico. Sin embargo se prefiere la reducciéon con el modelo
cuadrético ya que la diferencia es muy pequefia, ademds de ser el modelo mds simple y
con menos parametros libres.

No se adviertié una tendencia clara en las dispersiones de las diferencias Placa—
Tycho-2 ni en los errores estimados para las posiciones a crecer hacia los bordes de la
placa, como si se observaba en los errores de centrado de las imdgenes. Esto indica que
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en esta medicion la precision no estd limitada por el error de centrado sino por el error
en las posiciones de referencia, que es una caracteristica que no depende de la posicién
en la placa, o que el error en las posiciones de comparacion es mayor que el efecto del
error de centrado.

Los valores medios en las diferencias Placa—Tycho-2 para distintos rangos de
magnitud aparente Brych, presentan alguna tendencia decreciente en ambas coordenadas,
que son claramente positivas en el primer intervalo de magnitud, cero en el segundo, y
del orden de -0.1" en los siguientes (Figura 18). Esto sugiere la posible existencia de
algin término dependiente de la magnitud no incluido en la reduccién, que podria
deberse a la presencia de coma, si bien es mucho menor que las dispersiones
encontradas. Cabe aclarar que en las placas hay estrellas hasta dos magnitudes mas
débiles que en Tycho-2, las cuales quedan fuera de esta comparacion. Debido a este
rango de magnitudes mds amplio en la placa que en el catidlogo de referencia, la
inclusién de un término dependiente de la magnitud en la reduccién implicaria una
extrapolacién para las estrellas mas débiles que no estaria debidamente justificada, por
lo que no se modificé el modelo de placa ajustado.

25. Meétodo de digitalizacion de placas con CCD

A fin de hacer un buen aprovechamiento de la informacién contenida en las
placas fotograficas es necesario contar con una metodologia de digitalizacion y
medicién propia, ya que no seria practicable desplazar un gran nimero de placas —
cientos o miles— hasta la ubicacion de la MAMA o algin otro instrumento de
caracteristicas similares, por el gran volumen y el riesgo que significa para un material
tan fragil. Por este motivo se propuso la medicion empleando imégenes digitales de las
placas fotograficas generadas con la cdmara CCD de grado cientifico de la Estacion
Astrofisica de Bosque Alegre.

La utilidad astrométrica que se desea dar a los datos impone la utilizacién de una
frecuencia de muestreo de las imagenes suficientemente alta para poder determinar los
centroides con precision del orden de la décima de segundo de arco, es decir entre 2lum
y 3um para placas tomadas con el telescopio astrogrifico, concluyéndose que cada
imagen CCD debe cubir un drea de no mas de 30mm de lado en la placa, por lo que la
medicién de una placa completa requirié de un mosaico de imdgenes. Como alternativa
al posicionado preciso de los frames CCD sobre la placa, se plante6 la utilizacién de la
técnica de ajuste en bloque para obtener las posiciones en todo el campo cubierto por la
placa a partir de las posiciones medidas sobre frames tomados con superposicion
parcial.

De simulaciones numéricas previas del proceso de medicién se concluyd que
para obtener posiciones de calidad suficiente para determinar movimientos propios a
partir de las placas del Catalogo Astrografico y de la Carte du Ciel, lo mds importante es
asegurar un sistema Ooptico suficientemente corregido de aberraciones, entendiendo
como tal a aquel que a 15mm del eje Sptico, es decir sobre las esquinas del CCD,
produzca distorsiones menores que el tamafo de un pixel. En esta situacion el error de
centrado de las imégenes estelares determina la precision en las posiciones finales.
Puesto que generalmente ox,y<0.1pixel, se puede esperar 6<0.25px=0.3", que con un

arco de tiempo de 80 afios permitiria detectar movimientos propios superiores a los
0.4"/siglo = 4msa/afio (milisegundos de arco por afio). También se encontré una
correlaciéon aproximadamente lineal, aunque con factor de proporcionalidad algo
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inferior a la unidad, entre la precision alcanzable y el error de las posiciones de
referencia, lo que puede significar una limitacién para la medicién de placas antiguas.

26. Medicion de la placa CdC 6448

Para la digitalizacién de la placa CdC 6448 la distancia camara—placa se eligié
de forma que cada frame cubriera un drea cuadrada de aproximadamente 30mm de lado.
Se constatd que con este muestreo las imdgenes triples estdn bien resueltas y que hay
suficientes estrellas de enlace entre frames adyacentes. Para medir la totalidad de la
placa de 2°x2° se tom6 un mosaico de 8x8 frames tomados con superposicién del 50%
en ambas coordenadas.

La deteccion de las imagenes estelares sobre los frames CCD se llevé a cabo
empleando SExtractor y el software propio para la identificacién de tripletes y la
eliminacién de detecciones espurias que se habia desarrollado para la medicion con la
MAMA, adaptando las dimensiones de los tripletes de acuerdo a la nueva escala de
digitalizacién.

Se evaluo el error de centrado de las imdgenes a partir de las dispersiones en las
diferencias de coordenadas entre pares de componentes de 1553 exposiciones triples
detectadas en 10 imégenes del centro de la placa. Estas dispersiones permitieron estimar
que el error de centrado de los tripletes es de aproximadamente 0.09 pixeles.
Considerando la escala de placa y el tamafio del pixel de digitalizacion
aproximadamente igual a 30pum, esto representa 0.17” en el cielo, muy similar al
encontrado para la digitalizaciéon con MAMA.

La comparacién con la medicion MAMA mostré diferencias sisteméticas
siguiendo un patrén claramente radial que se debe al sistema Optico empleado en la
digitalizacion con CCD. La correccién de cada coordenada rectangular en el catdlogo
CCD se calculé como una media pesada local de las diferencias con la MAMA. Esta
correccién se aplicd sobre las coordenadas rectangulares medidas sobre las iméagenes
CCD de todos los tripletes encontrados, con lo cual se elimind exitosamente el patrén
sisteméatico. Ademads las dispersiones en las diferencias CCD-MAMA se redujeron a
0.08px=0.14" en X y 0.10px=0.16" en Y, donde estin considerados los errores
aleatorios en las posiciones basadas tanto en el CCD como en la MAMA. La medicién
de posiciones de primera época con un error de 0.15” es muy promisorio para la
aplicacién del método y el equipamiento utilizado en la medicién astrométrica de placas
Carte du Ciel, ya que pone una cota inferior para el error en los movimientos propios de
s6lo 2msa/afio.

Se encontré que dentro de un circulo de 1° de radio en torno al centro de la placa,
la completitud llega a su maximo para estrellas con magnitud aparente B —dada en
USNO-A2- alrededor de 13.5, alcanzando el 77% en el catdlogo CCD. La pérdida de
algunas estrellas puede deberse a la fusién de las tres exposiciones en el extremo
brillante, a la baja relacion sefial/ruido en el extremo débil, y a lineas del reticulo,
rayaduras y contaminacidn por detecciones espurias en todo el rango de magnitudes. La
mayor completitud en el catidlogo MAMA puede deberse a la mayor frecuencia de
muestreo que permite una mejor separacion de las imagenes proximas. Mds alld de la
magnitud de maxima completitud la fraccién de estrellas USNO-A2 detectadas en la
placa decrece, llegando a cero para estrellas con magnitud aparente B mayor que 15.5.
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26.1. Reduccién Astrométrica

Dadas N placas tomadas con superposicion parcial, la técnica de ajuste en
bloque, desarrollada para astrometria fotogrifica, reduce todas las placas
simultdneamente, imponiendo sobre la solucién de cada placa no sélo la condicién de
mejor ajuste con el catdlogo de referencia, sino también la de mejor ajuste con las placas
vecinas (Stock 1981). La reduccidn astrométrica de la placa del presente trabajo se llevé
a cabo haciendo uso del procedimiento de ajuste en bloque, reemplazando el mosaico de
N placas superpuestas por un mosaico de N frames CCD superpuestos, tomados de una
misma placa.

Para los ajustes finales se emplearon 268 estrellas Tycho-2 de referencia en toda
la placa, encontrdndose dispersiones entre 6x107 y 9x107, lo que corresponde a un
rango desde 0.12” hasta 0.20”.

A causa de la escasez de posiciones precisas para la época de la placa, se estimé
la precision a partir de la comparacién con Tycho-2, a pesar de haber sido el catdlogo de
referencia. Se advierte que para las dispersiones en las diferencias Placa—Tycho-2 se
encuentran valores similares a los obtenidos en la medicion MAMA, por lo cual
también los errores estimados resultan similares, entre 0.10" y 0.25".

Se adviertié que, al igual que en la medicién con la MAMA, no hay en las
dispersiones de las diferencias Placa—Tycho-2 ni en los errores estimados para las
posiciones una tendencia a crecer hacia los bordes de la placa. En consecuencia la
precision en la medicién basada en CCD también estd limitada por el error en las
posiciones de referencia o algin otro factor distinto del error de centrado de las
imagenes que si aumenta hacia los bordes. No se encontraron diferencias sistematicas en
funcién de la magnitud ni el color.

27. Determinacion de posiciones y movimientos propios

Para el caso particular de las placas Carte du Ciel de Cérdoba, tomadas entre
1913 y 1926, con una frecuencia de muestreo relativamente baja pero suficiente -
aproximadamente 30um/pixel- y un algoritmo de identificacién y centrado sencillo
como el empleado por SExtractor, se han podido determinar los centroides de las
imagenes estelares con errores del orden de 0.09px = 0.17”. Empleando la técnica de
ajuste en bloque con Tycho-2 como catdlogo de referencia se obtuvieron las
coordenadas celestes para la época de la placa de méas de 4000 estrellas con precision del
orden de 0.20”. Mediante la combinacién de estas posiciones antiguas con catidlogos
modernos, UCAC-2 y USNO-B1, se determinaron movimientos propios con precisiones
del orden de 2msa/a.

27.1. NGC 2587

En este primer estudio de NGC 2587, basado exclusivamente en datos
astrométricos, se empled en primer lugar la informacion espacial a fin de confirmar la
existencia de una sobredensidad en el conteo estelar proyectado sobre el cielo, como
primer indicador de la posible presencia de un ctiimulo, y determinar un centro y
dimensiones para la misma. Este primer andlisis estadistico revel6 la presencia de una
sobredensidad pequefia en una posicion coincidente con la publicada para el ctimulo,
que en principio involucraria a s6lo una veintena de estrellas.
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El andlisis estadistico no-paramétrico de la distribucion de movimientos propios
junto a la aplicacién de una técnica de simulaciones Monte Carlo para considerar el
efecto de los errores de medicion, permitid encontrar las estrellas probables miembros
del cimulo. Dichas estrellas constituyen un agrupamiento de 23 miembros dentro de un
radio de 10’ con probabilidad de pertenencia al cimulo mayor que el 50%. La posicion
media de estas estrellas reproduce las coordenadas del centro del ctimulo obtenidas por
medio de las sobredensidades con diferencias inferiores a los 3. A partir de estos
probables miembros se determiné por primera vez el movimiento propio medio de NGC
2587 y su dispersion.

28. Automatizacion del proceso y perspectivas

El presente trabajo ha mostrado que es posible obtener mediciones de placas
fotograficas con utilidad astrométrica, haciendo uso de una camara CCD de grado
cientifico como elemento digitalizador y la técnica de ajuste en bloque para la
reduccién. Dicha técnica requiere no sélo de la identificacion de las estrellas de
referencia, sino también de la identificacién cruzada entre frames CCD vecinos de pares
de imégenes correspondientes a una misma estrella. Esta identificacién cruzada en un
mosaico de 64 frames como el empleado aqui, es una tarea tediosa, que insume mucho
tiempo, y que no estd exenta de errores si es llevada a cabo en forma manual.

Visto que con la medicidon astrométrica de la placa CdC 6448 efectuada con
CCD se obtuvieron precisiones de mismo orden que en la medicion con la MAMA, se
construyd un microdensitdmetro basado en CCD, totalmente comandado por
computadoras, tanto en su aspecto mecdnico como en la generacion de las imégenes
digitales. Para ello se usé el cuerpo de un antiguo microdensitdmetro unidimensional
Hilger-Watts (Figura 59), reemplazdndose el sistema de movimiento original por dos
motores paso-a-paso, y el sistema de deteccién basado en fotomultiplicadoras por una
montura para la cdmara CCD y un sistema de iluminacién adecuado (Calderén y Bustos
Fierro, 2006)

El montaje de la cdmara CCD en un microdensitdémetro con movimientos en dos
ejes por medio de motores controlados por computadora, permitird una precision en el
desplazamiento de la placa entre frames del orden de algunas micras. Esta precisiéon no
es suficiente para posicionar objetos celestes en programas de Astrometria, pero si lo es
para emplear estos desplazamientos en un programa de identificacion automaética de las
estrellas de enlace entre frames contiguos, y de esta manera agilizar el proceso de
medicion mediante ajuste en bloque, haciendo posible su utilizacién sobre un gran
nimero de placas. De esta manera podrén obtenerse posiciones de primera época para la
determinacion de movimientos propios en programas de mayor envergadura que el
estudio de un solo objeto.

29. Conclusion

En este trabajo se establecid, se evalud y se aplicé una metodologia para la
medicion de placas fotograficas antiguas y la determinaciéon de movimientos propios
afectados por errores pequefios, del mismo orden que en los mds modernos catidlogos
astrométricos, lo que permitié incrementar de manera extraordinaria —més de diez
veces— el nimero de estrellas con movimientos propios de precisiéon en un campo de
interés.
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Con la informacién astrométrica obtenida se concretdé un aporte inédito al
estudio del ctimulo abierto NGC 2587, encontrdndose su centroide mediante un método
estadistico y por primera vez un conjunto de estrellas probables miembros del mismo de
acuerdo al andlisis no-paramétrico de los movimientos propios, lo que permitié
determinar también su movimiento propio medio.

La calidad de los datos obtenidos y la factibilidad de efectuar estas mediciones
sobre un nimero grande de placas con recursos locales abren la posibilidad de nuevas
lineas de investigacion en el Observatorio de Coérdoba, tales como estrellas de alta
velocidad, estrellas cercanas, cimulos y asociaciones estelares, corrientes estelares y
dindmica de la Galaxia, por mencionar algunas.

Ademads, la digitalizaciéon de placas fotograficas con alta resolucién tanto
espacial como digital contribuird a la preservacion de la informacién contenida en las
mismas, sumandose al esfuerzo que ya viene desarrollindose en ese sentido a partir de
la catalogacion y digitalizacion en baja resolucion de varios conjuntos de placas
comenzando por la coleccién Carte du Ciel de Cérdoba completa (ver Apéndice), cuya
importancia ya ha sido manifestada por la Comisién 5 de la Unién Astrondmica
Internacional “Preservacién y digitalizacion de las placas fotogréficas”.

Figura 59. Microdensitémetro Hilger-Watts adaptado para el desplazamiento bidimensional de la
placa mediante motores paso-a-paso y la digitalizacion con la cimara CCD CH-260 montada en la
torre.

90



BIBLIOGRAFIiA

Abad, C., Garcia, L. 1995, Rev.Mex.A.A. 31, 15.

Arias, E.F., Charlot, P., Feissel, M., Lestrade, J.-F. 1995, A&A, 303, 604.

Balaguer-Nufiez, L., Jordi, C., Galadi-Enriquez, D., Zhao, J.L., 2004, A&A, 429,
819.

Bergeron J. (ed.), 1992, Transactions of the IAU XXIB, Kluwer, Dordrecht,
p-41.

Bertin E. & Arnouts S. 1996, A&ASS, 117, 393.

Bustos Fierro LH. 1998, Astrometria de pequeiio campo con CCD, Trabajo
Especial de Licenciatura en Astronomia, Fa.M.A .F.-U.N.C.

Bustos Fierro LH. & Calderén J.H. 2000a, Digitalizacion de placas Carte du
Ciel con MAMA, en Reunién Anual de la Asociacién Argentina de Astronomia, Taff del
Valle, Argentina.

Bustos Fierro I.LH., Calder6n J.H. 2000b, Rev.Mex.A.A., Vol. 36, p. 89.

Bustos Fierro LH., Calder6én J.H., 2002a, Rev.Mex.A.A. Conf. Ser., Vol. 14, p.
148.

Bustos Fierro L.H., Calderén J.H. 2002b, Rev.Mex.A.A., Vol. 38, p. 215.

Bustos Fierro I.H., Calder6n J.H., Dominici T. & Teixeira R. 2000, Movimientos
propios preliminares con placas CdC de Cordoba, en BAAA, Vol. 44, p. 20.

Cabrera-Cario, J., Alfaro, E.J., 1990, A&A, 235, 94.

Calderén J.H., Bustos Fierro L.H., 2006, Rev.Mex.A.A. Conf. Ser., Vol.25, p.98.

Corbin, T.E., Urban, S.E. 1988, I.LA.U. Symposium 133 Mapping the Sky, eds. S.
Debarbat, J.A. Eddy, H.K. Eichhorn y A.R. Upgren, Kluwer, Dordrecht, p. 287.

Corbin, T.E., Urban, S.E. 1990, LA.U. Symposium 141 Inertial Coordinate
Systems on the Sky, eds. J. Lieske y V.K. Abalakin, Kluwer, Dordrecht, p. 433.

De Graeve, E., 1979, Vatican Obs. Publ., Vol. 1, p. 16.

de Vaucouleurs, G.H., Dragesco, J., Selme, P., 1956, Manuel de Photographie
Scientifique, Revue d’Optique, Parfs.

Dick W.R., Tucholke H.-J., Brosche P., Galas R., Geffert M. & Guibert J. 1993,
A&A 279, 267.

Dinescu, D.I., Girard, T.M., van Altena, W.F., Yang, T.G., Lee, Y.W., 1996, AJ,
111, 1205.

European Space Agency 1997, ESA SP 1200: The Hipparcos and Tycho
Catalogues.

Fricke, W., Schwan, H., Lederle, T. 1988, Fifth Fundamental Catalogue (FKS),
Veroffentlichungen, No. 32 y 33, Astronomisches Rechen-Institut, Heidelberg.

Galadi-Enriquez, D., Jordi, C., Trullols, E., 1998, A&A, 337, 125.

Geffert M., Bonnefond P., Maintz G & Guibert J. 1996, A&ASS 118, 277.

Girard, T.M., Grundy, W.M., Lépez, C.E., van Altena, W.F., 1989, AJ, 98, 227.

Hgg, E., Fabricius, C., Makarov, V.V., Urban, S., Corbin, T., Wycoff, G.,
Bastian, U., Schwekendiek, P., and Wicenec, A., 2000, The Tycho-2 Catalogue on CD-
ROM, Copenhagen University Observatory.

LA.U. 1997, Resolucion B2 de la XXIII Asamblea General de la IAU.

Jones, B.F., Hanson, R.B., Klemola, A.R., 2000, BAAS, 32, 759.

115



Klemola, A.R., Jones, B.F., Hanson, R. 1987, AJ, 94, 501.

Kovalevsky, J. 1995, Modern Astrometry, Ed. Springer-Verlag, Berlin-
Heidelberg-New York.

Monet, D., Bird, A., Canzian, B., Dahn, C., Guetter, H., Harris, H.; Henden, A.,
Levine, S., Luginbuhl, C., Monet, A. K. B., Rhodes, A., Riepe, B., Sell, S.; Stone, R.,
Vrba, F., Walker, R. 1998, USNO-A V2.0: A Catalog of Astrometric Standards. Ed.
U.S. Naval Observatory, Washington, D.C. (en CD-ROM).

Monet, D., Levine, S., Canzian, B., Ables, H.D., Bird, A., Dahn, C., Guetter, H.,
Harris, H.; Henden, A., Leggett, S., Levison, H., Luginbuhl, C., Martini, J., Monet, A.,
Munn, J.A., Pier, J., Rhodes, A., Riepe, B., Sell, S.; Stone, R., Vrba, F., Walker, R.,
Westerhout, G. 2003, AJ 125, 984.

Ortiz-Gil A., Hiesgen M. & Brosche P. 1998, A&ASS 128, 621.

Platais, L., Girard, T.M., Kozhurina-Platais, V., van Altena, W.F., Lopez, C.,
Méndez, R.A., Ma, W.-Z., Yang, T.-G., MacGillivray, H.T., Yentis, D.J. 1998, AJ, 116,
2556.

Press, W.H., Flannery, B.P., Teukolsky, S.A., Vetterling, W.T. 1989, Numerical
recipes in Pascal: The art of scientific computing, Cambridge University Press.

Sanders, W.L., 1971, A&A, 14, 226.

Stock J. 1981, Rev.Mex.A.A. 6, 115.

Stock, J., & Abad, C., 1988, Rev.Mex.A.A., 16, 63.

Urban, S.E., Corbin, T.E., Wycoff, G.L. 1997a, AC2000: The Astrographic
Catalogue on The Hipparcos System. Ed. U.S. Naval Observatory, Washington, D.C.
(en CD-ROM).

Urban, S.E., Corbin, T.E., Wycoff, G.L. 1997b, ACT Reference Catalog. Ed.
U.S. Naval Observatory, Washington, D.C. (en CD-ROM).

van Altena, W.F., Girard, T.M., Platais, 1., Kozhurina-Platais, V., Ostheimer, J.,
Lopez, C.E., Mendez, R. A., 1999, AAS, DDA meeting, 31, 1004.

van Altena, W.F., Jones, B.F., 1970, A&A, 8, 112.

van den Bergh, S., Hagen, G.L., 1975, AJ, 80, 11.

Vasilevskis, S., Rach, R.A., 1957, AJ, 62, 175.

Vasilevskis, S., Klemola, A., Preston, G., 1958, AJ, 63, 387.

Zacharias, N., Urban, S.E., Zacharias, M.I., Hall, D.M., Wycoff, G.L., Rafferty,
T.J., Germain, M.E., Holdenried, E.R., Pohlman, J.W., Gauss, F.S., Monet, D.G.,
Winter. L. 2000, AJ, 120, 2131.

116



INDICE

CAPITULO 1: INTRODUCCION Y ANTECEDENTES....cccocovmmimnirmniomsssesssmssosssrsessies 4
1. Definicion y objetivos de 1a AStrOMELHa ......c.vueeceecicerceeereieerinieseseeseeeseenseaeens 4

2. Sistemas de LEfErENCIA .ttt sr st es s 5

3. Catalogos astrométricos: referencia y comparacion........inineninicniinennins 6
3.1.  Hipparcos Catalog (European Space Agency 1997).....cvvnivenerncrneccveneeennnns 6

3.2.  Tycho Catalog (European Space Agency, 1997) ......cvvvninenenernecceenneneninns 6

3.3.  AC2000: The Astrographic Catalogue on the Hipparcos System (Urban et al.
1997a) 7

3.4.  ACT Reference Catalog (Urban et al. 1997b) ... 7
3.5.  Tycho-2 Catalog (Hog et al. 2000) .......ocvuiininiiriiiiniiseiee e 7
3.6.  USNO-A2.0: A Catalog of Astrometric Standards (Monet et al. 1998)............. 7
3.7 USNO-B1.0 (Monet et al. 2003) ....c..ovuriuiiemiiicieniicisisiieissississsiesessssessssssssenns 8
3.8. UCAC2: Second U.S. Naval Observatory CCD Astrographic Catalog............. 8

4. Los proyectos Catalogo Astrografico y Carte du Ciel ........oweveeviiveereeneienrencceneennnnn. 8
5. Antecedentes de utilizacion de placas CdC....iiniiinininiiins 9
CAPITULO 2: DIGITALIZACION DE PLACAS CON MAMA ........oorvvrrrrrrerreresrsesesssssssnnes 12
6. La MAMA: Machine Automatique a Mesurer pour I'Astronomie.........cccceucuenee. 12
0.1, PrincIpios DASICOS ..uuiuimiiiierieieeieieetiseisinerse e ssessessesse s sessssssssesessessesssaeses 12
6.2.  CaracterfSticas tECIMICAS ...vinuivrieiiiiriiisct it 12
6.3.  Servicio prestado por el CAI-MAMA ..o 14

7. Placas digitaliZadas .......ceeeveeeeeurirrinineneecneieiieeise s nees 15
8. Deteccion de imAagenes eStelares ... 15
8.1.  Deteccion con IRAF ... senaennes 15
8.2,  Deteccion con SEXIIACIOL ...t 17
8.3.  Reconocimiento de IMmAgenes triPles ..o 19

9. Evaluacion de 1as IMAZENES ..ot ssssessessssssessessssensnses 20
9.1, DeformMAaCIOn .ttt sse s s sse et ssesasaeses 20

9.2.  Errorde centrado con MAMA.......cccovniniiiiniiiiss s 21

10. Reduccion aStrOMELICA ....vruieirieeierreerieeteeeie et sse st ssase s ssssenaenees 23
10.1. Modelo CUAAIALICO «ouuvvrrerreeeiriieieieisceeteeeie e sse e ss s ssesessssenaenees 23
10.2. MOAELO CUDICO w..uvveeuereieieteeeieieie ettt ses st sa e essene 25
10.3. Evaluacion de erfOLeS.. .o ssessessessesssssessesssssssssessessessenses 26
CAPITULO 3: DIGITALIZACION DE PLACAS CON CCD ...ovvcmvrmserserscessiesssesioene 30
11. MéEtOdO de MEAICION. ...cuuveieiiiecieirei et ss e ssesaenanis 30
11,1, Ajuste en DlOQUE ... s 30
11.2.  Generacién de las imagenes digitales........oiiiniiiniinii s 33

12. Evaluacién mediante simulaciones NUMELICAS .......ceueuermereereenreieneeesrsensineensensensenees 34
12,10 RESUIAAOS ... ceecicecieieeetet ettt sae e s 36

13. Digitalizacién y medicién de una placa con CCD ..., 38
13.1.  Inspeccién de las IMAGENes eSLElArES ......vvwereivimerremiererienieiinieeeieisisseresseneesenens 40

14. Deteccién y centrado de imagenes estelares ... 41
14.1.  Error de centrado con CCD ... ssesenees 42

15. Mejoramiento de 1a cOmpletitud........ceueverriiriiieneeinereneiieneniesieesseeesssssessessensenans 45
16. Efectos SIStEMALICOS ...ttt s ss e 46
16.1.  CorrecciOn de 1a diStOLSION......cuvmvecrecrmieriierriiieiseseneeaensesseaesiessssssessessesaesaenees 47

17. Reduccion astromELIICa ..t sssssees 50
17.1.  Estrellas de referencia y de enlace......c.oeveueereeeeieneeencenieeenennereeereeeeeresseseneneseene 50



17.2.  Ajustes en bloque: preliminares y “definitivo” ... 51

17.3. EvaluaciOn de eLrOLES .....coumnuiueencureieeieeeieee e aeeseessessesessessesessessesensessesssaseesessens 51

17.4.  Completitud y magnitud HMIte .......cueveemeveererririierrenenserenneineeesnesssessenessensesenees 54

18. Correccion de distorsion sin comparacion EXtErNa.. i 55
18.1.  EvaluaciOn de eLfOLES ..ot eeesiessessesessesesesse s s ssesssassesessens 57
CAPITULO 4: DETERMINACION DE MOVIMIENTOS PROPIOS.........covvvrrrrrrrrrrrrssns 60
19. Posiciones de $egunda EPOCA .......uiumivercririniiniiniiiee e ssessessessesssssse e ssessessenees 60
191, USNO-Bloii s ss s s 60

19.20 UCAC-2.0uuciiiiiiiiiiiiic s ssas s 61

19.2.1.  Desctipcion del proyecto UCAC.......ivinienceereneeenieieeseessisensenenens 62

19.2.2.  Propiedades del Catalogo UCAC2.......cvevvirinernemcrcrereineniseisensenenens 64

20. Determinacion de movimientos PLrOPIOS .....civwcuineiseisisissisissississsssisssesssssinessis 64
20.1.  Inclusion de AC2000 ... ssensessessesesssssssssssssessessssaeses 66

20.2.  Evaluacion de ELOLES ... eseesesse s ssessesessesmessesessessens 67

20.2.1. ELLOL INEEINO cuureirereiieeietreeereeitiersensessesessessesessessesessessesessessessesessesmessesensessens 67

20.2.2.  Comparacion con USNO-Bl.......cccoiiiiicniccceiecns 68

20.2.3.  Comparacion con UCAC ... 69

21. COMPLEHU. ..o s 69
21.1.  Evaluacion con USNO-Bl.......iniiceeeceneecnsiseseseesesesssseses 70

21.2.  Evaluacion con UCAC-2.......ceeeeneieeeteeesesssessessesessesesesssesesens 71
CAPITULO 5: ANALISIS DE CdC 6448 - NGC 2587 c..oovccovsirensonssserssossssssssssssessssesioes 72
22. Densidad estelar proyectada... .. 72

23. Distribucion de MOVIMICNTOS PLOPIOS......ruivimieiuserrerserseieersersieesaemssesseasessessessermsanes 74
23.1.  Método paramétrico convencional ... 76

23.2.  MEtodo NO-PALAMELLICO ..uuvuvriiriisiieiisisirc bbb asssssses 77

23.3.  Estabilidad de los £eSUltados ......coeueueveeieeirniniiniiiineecenenieiecneisessesseeesseneseeenes 82
CAPITULO 6: DISCUSION DE RESULTADOS Y CONCLUSIONES...........oovvvrrrrrrrrrrre. 85
24. Medicién de placa CAC con MAMA ...t ssessesesas 85
241, ReducciOn ASLIOMELLICA ...c.vecumeureererieeeseeserrereneessese s seseeaessesessessessesessessesessensessens 85

25. Método de digitalizacién de placas con CCD ....iinicicivenicieineneeseeieienens 86

26. Medicién de la placa CAC G448 ... sieseensesans 87
260.1.  ReducciOn ASLIOMELLICA ....c.cvcumeueeereeieeeseeseirereneenserenseseseeaessesessessessesessessesessensessens 88

27. Determinacion de posiciones y MmOVIMICNLOS PLOPIOS ..cuuvecveereneeermmrveeveemsersinenenens 88
2700 NGEC 2587 it 88

28. Automatizacion del proceso y Perspectivas... .. 89

29. CONCIUSION ..ottt ettt e 89
APENDICE w...oocctoeseessesscossoes e soessss s ssss s sssssssesssesssessss s ssesssessos oo oo 91
BIBLIOGRAFIA ....oooorsrrsvesicoesscessossssss st st 115

118



AGRADECIMIENTOS

En primer lugar agradezco a mis padres por su amor y su apoyo
incondicional.

A quienes hoy estdn conmigo -—quienes veo Yy quienes no-—
simplemente por hacerme sentir que estin; y a quienes estuvieron ayer.

A Jestus Calderén por haberme acompafiado en la decisién de
embarcarme en la Astrometria cuando s6lo se veian naves que se dirigian a
otros puertos.

A los miembros de mi comisién asesora y del tribunal por sus
valiosos comentarios y sugerencias.

Al Observatorio Astronémico de la Universidad Nacional de
Cordoba, su personal y sus autoridades desde que comencé como
estudiante de la Licenciatura en Astronomia, por haberme brindado el
lugar de trabajo y sus recursos.

Al personal de la Fa.M.A.F., especialmente Matilde y Patricia por su
paciencia y su trato siempre cordial.

A la Secretaria de Ciencia y Técnica de la Universidad Nacional de
Cérdoba, la Agencia Cérdoba Ciencia S.E. y el programa FOMEC por
haber apoyado parcialmente este trabajo.

119



