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RESUMEN

El presente trabajo de tesis tiene como objetivo principal el rdésay
evaluacion de una metodologia para la digitalizacion y medicién depléass
fotograficas del Observatorio Astrondmico de Cérdoba, principalmentdlesqdé la
coleccién Carte du Ciel. La ventaja fundamental de esta nueva nogfiedels que
puede ser implementada integramente con los recursos técnicoBicespegie se
disponen actualmente en el Observatorio de Cordoba.

Las posiciones que se obtienen empleando Tycho-2 como catélogo de iferenc
tienen la maxima precisién alcanzable con las placas CdC —del ded@.20” para la
época de la placa— determinada tanto por los errores de medicion cosi@por de
los movimientos propios del catalogo de referencia. Son en consecuencia
suficientemente precisos para la determinacion de movimientos progicslidad
astrométrica.

Los movimientos propios obtenidos a partir de la combinacién de las pld€as
con catélogos astrométricos modernos —UCAC2 y USNO-B1.0- tienesipneciedia
de 2msa/afio, con los cual pueden ser aplicados a diversos problemaetasts,
entre ellos la determinacién de probabilidad pertenencia de estrellanulos abiertos.

La metodologia desarrollada fue empleada sobre la placa 6448 dedei@ol
CdC de Coérdoba para obtener posiciones de primera época —1917.13— y movimientos
propios de méas de 4000 estrellas en un campo de 2° x 2° que contienalalatierto
NGC 2587. Con estos datos se analizé estadisticamente la denttiadpesyectada a
fin de posicionar el cimulo, y se determinaron probabilidades de peitenkntas
estrellas al mismo a partir de sus movimientos propios empleandoétadanno-
paramétrico para el modelado de las distribuciones de movimientos paepezsmpo y
del cimulo. Este trabajo constituye asi el primer estudio agtiomén el campo del
cumulo abierto NGC 2587.

ABSTRACT

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

Using Tycho-2 as the reference catalog, the positions have thethigissgle
accuracy for CdC plates —around 0.20” at the epoch of the plate—dlifmtethe
measuring errors and the errors of the proper motions in the redferatalog. 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 ob/y&aa
Therefore they can be applied in a number of astrometric problents asudhe
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 i
a field of 2° x 2° containing the open cluster NGC 2587. The centbe afluster was
determined from a statistical analysis of the surfaceastdiénsity, and membership
probabilities of the stars in the field were determined from apawametric analysis of
the proper motions distributions. This is the first astrometgeach in the field of the
open cluster NGC 2587.



Un registro Unico del cielo tomado en el siglo pasado estd contemitis e
placas fotograficas de los observatorios mas antiguos. Dichoiahgteede proveer
informacion para investigaciones actuales si es medido con ®aigastrumentos
suficientemente precisos disponibles en la actualidad. La explotdeidas placas
fotograficas ha sido automatizada gracias al empleo de losodei@itometros
instalados en numerosos paises, cuyo principio de base es ladecttaasparencia de
placas o peliculas fotogréficas ubicadas sobre una mesa horizomtlaé@gin dos ejes.
Una lampara ilumina la placa desde abajo y se lee la safiahtitida por la placa
gracias a un detector, generalmente multicanal.

El presente trabajo de tesis tiene como objetivo principal el rdésay
evaluacion de un método para la medicién de placas fotograficas emanpasgde
Astrometria utilizando una camara CCD como elemento digitalizaticual podra ser
empleado para al aprovechamiento cientifico del importante conjunto das pla
contenidas en el archivo del Observatorio de Cérdoba, muchas de ellaacae 80
afios de antigiiedad, lo que las hace especialmente valiosas gdatarfainaciéon de
movimientos propios. Este método es aplicado a una placa de la@ol€ecte du Ciel
para determinar posiciones de primera época de las estreliascampo de 2° de lado
que contiene al cimulo abierto NGC 2587. Estas posiciones, combinadasiciome®s
actuales, permiten obtener los movimientos propios que finalmente gbeados para
analizar las probabilidades de pertenencia de las estreftesalonado cimulo.

"La Astrometria es la rama de la Astronomia que tiene por obj®
determinar las posiciones de los astros y por extension sust@s y dimensiones.
Estos pardmetros son en general variables con el tiempo. La Asinetria tiene, por
lo tanto, como primer objetivo la descripcion del movimiento ddos astros en
funcién del tiempo" (Kovalevsky 1995). Un tipo de estos movimientos, el llamado
movimiento propio, es de particular importancia tanto para el man&maonde los
sistemas de referencia propios de la misma Astrometria camdnpastigaciones de la
Astrofisica, especialmente las relacionadas a grupos o astestelares.

La definicion dada es suficientemente amplia como para peguéicualquier
objeto astrondémico sea plausible de algun tipo de estudio astrométrioaenos
potencialmente. Por lo tanto es importante delimitar los objetivéal @studio y saber
a qué otra rama de la Astronomia, u otra disciplina, le settén lat$ resultados que se
puedan obtener.

En lo que se refiere a las estrellas, que son el objeto deeldisiones que se
efectian aqui, se pueden determinar varios parametros que describemnlgolepi
cinematicas aparentes, como son las paralajes trigopnomégticagyimiento orbital de
sistemas dobles o mudltiples y los movimientos propios. Cada uno deaphos
informacion para la solucién de algun problema de Astrofisica edielgarticular, los
movimientos propios y las velocidades radiales estdn entre los giez&mmas
importantes para el estudio de la cinematica y la dinamicaugegde estrellas. Ellos
permiten conocer los movimientos dentro de cumulos, detectar asocacoadizar



los movimientos dentro de la Galaxia y derivar relaciones eatmnkematica y las
propiedades astrofisicas de las estrellas, lo cual llevgaanel entendimiento de la
evolucion galactica. Ademas, son los datos observacionales basiaaeaminar la
estructura de la Via Lactea y su campo gravitatorio, y coriiste la distribucion de
masa.

Por otro lado, independientemente de cualquier aplicacion en otrasdéréa
Astronomia, es necesario continuar las mediciones que sirvenisna istrometria, a
fin de tener una mejor materializacion de los sistemas decmefe, y contar con
posiciones precisas en un amplio rango de magnitudes y longitudes de onda.

Desde un punto de vista tedrico se dice que las posiciones esti@iasedealgin
sistema de referenciaaunque en la practica se miden con respecto a un conjunto de
objetos concretos que constituyenmiarco de referencia

Un sistema de referencia es un sistema de ejes coordenadosidosiste tal
forma que permite describir cuantitativamente las posiciones ym®uos de puntos
pertenecientes a un mismo conjunto fisico; pero en el cielo no hag linateriales
correspondientes a los ejes o los circulos maximos del sistecsamienadas, y por lo
tanto hace falta un conjunto de puntos materiales a los cualésecfiElos constituyen
el marco de referencia.

En la construccion de un marco de referencia se pasa por vamo®sest
conceptuales o practicos, a saber:

1. Concepcién delsistema de referencia ideatlefinido segin un conjunto de
propiedades dadas por un principio general.

2. Eleccibn de una estructura fisica, que se supone que cumple las mtepieda
enunciadas en 1, la cual constituysistema de referencia propiamente dicho

3. Modelizacion de la estructura fisica elegida en base a ecuaaonde intervienen
pardmetros tanto observacionales -conocidos- como convencionales iasbitrae
constituyen una aproximacion del sistema de referencia ideal, @idese un
sistema de referencia convencional

4. Materializacion del sistema por medio de un conjunto de objetos figigoforman
el marco de referenciacuyas posiciones se conocen con gran precision, mediante la
aplicacion del modelo convencional, y que se vuelcaratiogos de referencia

El sistema de referencia ideal puede estar definido en basepedades
dindmicas (ecuaciones de movimiento) o cinematicas (descripciomal@miento),
cada una de las cuales da origen a un marco de referencia distista.el afio 1997 el
sistema de referencia adoptado por la Unién Astrondémica Interna@ibAal. o 1.A.U.
indistintamente) era de tipo dinamico y estaba materializadd pataogo estelar FK5
(Fricke et al. 1988). En el afio 1991 la U.A.l. decidi6 que su sistermnaferencia estaria
materializado en base a las coordenadas precisas de radiofuénaigsl&cticas y por lo
tanto seria de tipo cinematico. La recomendacion correspondientge@er1992)
especificaba que su origen debia estar en el baricentro deh&iStdar y sus ejes fijos
con respecto a los objetos extragalacticos.

Una de las misiones del Servicio Internacional de Rotacion dieriea TIERS:
International Earth Rotation Service) es mantener un sistemeafelencia para su
aplicacion en astronomia, en navegacion espacial y en geodinamiSatdina de
Referencia Celeste del IERS (ICRS), materializado porcéasdenadas ecuatoriales
J2000.0 de radiofuentes extragalacticas compactas medidas perometfia de muy



larga base (VLBI) satisfacia las recomendaciones de ld.UPAr este motivo a partir
del 1° de enero de 1998 el sistema de referencia adoptado por la é#\.6l
International Celestial Reference System —ICRS— como fue diefipar el IERS (Arias
et al. 1995). El marco de referencia correspondiente es el tmealaCelestial
Reference Frame —-ICRF—, que es de naturaleza cinematici& Ya&sado en unas
centenas de objetos extragalécticos observables en radio, considerdh@agalogo
Hipparcos como la realizacion primaria del ICRF para longitudesndia Opticas
(LA.U. 1997). A fin de lograr una continuidad entre los sistemaefdeencia, en la
nueva definicibn se mantuvieron las direcciones definidas por el ecuadio ynel
equinoccio dinamico en la época de referencia J2000.0 para la oriertadids ejes.
Como resultado las posiciones de dichos ejes son consistentes exiivs kistemas,
dentro de la precisiéon del catalogo FK5.

A los fines del presente trabajo, es necesario contar con un cod@mgo de
posiciones de referencia, ya que las dimensiones de los campdsidareson
tipicamente del orden de 30' a 2° de lado. Ademas, para alcantaremagprecision en
los resultados es deseable que la época del catalogo y la éfecdsiervacion estén lo
mas préximas posible, esto debido a que el error en los movimientosspaipias
estrellas de referencia se propaga a las posiciones dd&&asa lineal con el tiempo.

Otra cuestion a resolver, que si bien no influye en la aplicacianéedo pero
hace a su evaluacion, es la de contar con un conjunto de posiciones y/oem@gm
propios de comparacion, segun el tipo de medicion que se haga. Dicho cdejust®
ser suficientemente denso para proveer, dentro de las reducidasicleerde los
campos a estudiar, una cantidad de datos que permita un adecuadceritatami
estadistico.

Si se quisieran comparar movimientos propios, no existe un catdlogo que
contenga la cantidad necesaria de éstos, salvo para algunassregi@otas que han
sido estudiadas minuciosamente por presentar algun interés particulaolucion
alternativa que se considerd para un caso asi es la de comparEmpesen las dos
épocas de interés, evaluar sus precisiones, y luego inferiretdsipn con que se
obtendrian los movimientos propios.

Los catalogos que se describen a continuacion fueron considerados como
posibles fuentes de posiciones de referencia y/o comparacion.
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Es el catalogo de posiciones, movimientos propios y paralajes obtanpdotr
de las observaciones del satélite astrométrico Hipparcos degdacia Espacial
Europea. Un subconjunto de este catalogo consituye el Hipparcos CatddvgnRe
Frame —HCRF- que es la materializacion primaria del ICR& |parongitudes de onda
Opticas. Sus posiciones, paralajes y movimientos propios anuales destds con
precision del orden de 0.001". La densidad media es de 3 estrellaagoicgadrado y
su época media es 1991.25.
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Es el catalogo de posiciones, movimientos propios y paralajes obteeidas
observaciones del “star mapper” del satélite astrométrico HippaDado que los



paradmetros astrométricos estan dados en el mismo sistenfardadi@ que el Catalogo
Hipparcos, constituye una extension del ICRF. Las precisiones sorddal de 0,015"
en posiciones, paralajes y movimientos propios anuales. La densideal esedie 25
estrellas por grado cuadrado y su época media, al igual que Hipperd@91.25.
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El Catdlogo Astrografico (CA) fue un emprendimiento internacideatinado a
medir las posiciones de todas las estrellas hasta la magni@ugarh lo cual se dividié
todo el cielo en 22 zonas de declinacion, cada una de las cualesghedasa un
observatorio diferente. ElI United States Naval Observatory lleedba una nueva
reduccion de todas las mediciones del CA completo, resultandoleboa#dC2000 que
contiene mas de 4 millones de estrellas con posiciones en el RBF0.0) en las

épocas de observacion que varian segun la zona. La zona de Cérdoba ti@nermpec
1909 y 1913.
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Es un catadlogo de posiciones y movimientos propios derivados de la
combinacion de las nuevas reducciones del Catdlogo Astrografico (AC208D)
Catalogo Tycho. La precision en las posiciones es similartald@a Tycho, pero los
movimientos propios se ven notablemente mejorados con la incorporacion 2803 C
llegando a alrededor de 0.003" por afio. Su densidad media, como en ebChyéaluy
es de 25 estrellas por grado cuadrado.
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Es un catidlogo de referencia astrométrico que contiene posiciones y
movimientos propios asi como fotometria en dos colores para las 2ghesilde
estrellas més brillantes del cielo. Las posiciones y magsitesi&n en basadas en las
mismas observaciones que el catalogo Tycho (ESA SP-1200, 1997) reammidek
“star mapper” del satélite astrométrico Hipparcos, aunque T¥ch®-mas grande y
ligeramente méas preciso debido a una técnica de reduccidbn mas davahpa
movimientos propios con precision de alrededor de 2.5 msa/afio se obtuvieson de |
combinacion con el Catdlogo Astrografico y otros 143 catélogos asticosé
terrestres, todos ellos reducidos al HCRF, con lo cual Tycho-2asaseis predecesores
Tycho y ACT.

3 -451 #6 &&7(

Provee ascenciones rectas y declinaciones en el ICRS teddoapor el
catdlogo ACT, con precisiones de 0.15”, obtenidas a partir de ldciomes de las
placas O y E del Palomar Sky Survey |, las placas J del&tiénce Research Council
Survey, y las placas R del European Southern Observatory. Cubre tidi dlasta la
magnitud 21 aproximadamente, segun el filtro. La densidad mediayes gque 10000
objetos por grado cuadrado, y la época de las observaciones va desde tE02002as
dependiendo de la zona.
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Esta basado en una nueva reduccion de las mismas mediciones enmgidadas
construccion de USNO-A2. Como parte del programa de la Precisi@sulirg
Machine (PMM) se escanearon las placas del Northern Proper MEiemola et al.
1987) y del Southern Proper Motion (Platais et al. 1998), y se compit@talogo
astrométrico llamado YS4.0. La magnitud limite del YS4.0 es apemamente V=18,

y estas estrellas no estan saturadas en las placas Sehdifdtencia de lo que ocurre

con las estrellas Tycho-2 que se emplearon para la reduccion d©-A&N. El
proceso de calibracion fija en cero el movimiento medio de todos loto®hjae
correlacionan con alguna entrada en el catdlogo YS4.0 empleado padudaion
astrométrica, aunque la época media de este catalogo se enaliedeédor de 1975. En
consecuencia USNO-B1 presenta movimientos propios relativos, no absphlutds,

gue deben usarse con precaucién. Si sblo se requieren posiciones los autore
recomiendan emplear las mismas dadas para la época medipodiei®nes y los
movimientos propios estan dados en ecuador y equinoccio J2000.0, época 2000.0.
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Es la segunda entrega de proyecto UCAC que se describe enidaetaal.
(2000), disefiado para observar todo el cielo para la magnitud R enyel@,5con
errores de 20 msa para las posiciones de estrellas en el ramggmieudes de 10 a 14.
Se trata de un catdlogo astrométrico de alta precision geaiidad que contiene mas
de 48 millones de estrellas que cubren el cielo desde -90° de dédlihasta +40°,
llegando en algunas zonas hasta +52°. Se proveen posiciones y movimiguitms qm
el ICRS para la época J2000.0.
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El proyecto Carte du Ciel, iniciado en 1887 por el Congreso Astrografi

Internacional llevado a cabo en Paris, tuvo dos objetivos:

1- El Catélogo Astrogréafico, completo hasta la magnitud fotogréfitael cual fue
terminado y publicado. Sus posiciones han sido ampliamente usadas para
investigaciones astrométricas y trabajos de catalogacion. & dl997 Urban et al.,
del U.S. Naval Observatory, construyeron el catalogo AC2000: Theghaphic
Catalogue on the Hipparcos System, volviendo a reducir las coordenadas
rectangulares x,y medidas sobre cada placa con un nuevo conjunto Hiss edtre
referencia compilado con ese fin, y en el sistema de refaradai catalogo
Hipparcos. La zona de Cérdoba consta de unas 2500 placas que cubren ¢k franja
24° a —-32° de declinacién (B1900.0) y fueron tomadas entre 1909 y 1913 (2500
placas).

2- La propia Carte du Ciel, un atlas fotografico hasta la magnitugrafica 14 que
nunca fue completado. Por un lado sélo algunos observatorios, entre los que se
encuentra el de Cordoba, terminaron de fotografiar sus respeaiinas ¥ por otro
lado en la mayoria de los observatorios no se imprimieron en papeldsdaacas
tomadas, como ocurrié en Cérdoba, y en consecuencia éstas nunca senrgange
formar el pretendido atlas. La zona de Cérdoba consta de unas 1300quiacas
cubren la franja de —24° a —32° de declinacion (B1900.0) y fueron tomada$Ss8r
y 1926.



Con estos obijetivos se fotografié todo el cielo en placas de 2%x 2fha escala
de 1'/mm. La zona de placas centradas entre -24° y -31° de décliffaquinoccio
1900.0) fue asignada al Observatorio de Cdérdoba (entonces Observatorio Naciona
Argentino) en 1900. Esta franja es particularmente importante porgaggpeael centro
galactico y el polo sur galactico.

Las placas se tomaron con el Astrografo Carte du Ciel que Uiemenontura
Gautier y una optica Henry, de 3.47 m de distancia focal, f/10 disepara este
proyecto. Sobre cada placa se efectuaron tres exposiciones deb ri&mpo,
desplazandose cada vez el telescopio de manera que cada ésteltees imagenes
formando un tridngulo equilatero de 7" de lado. Esto contribuye a no confsinditas
con defectos o particulas extrafias en la emulsion (Figura 1).

Ademas de las exposiciones sobre el cielo, estas placas anuestreticulado
que fue impreso con el objetivo de servir para la determinacion déopesicsobre las
mismas. Dicho reticulado tiene una separacion de 5mm entre doresecutivas, y dada
la precision que se esperaba alcanzar en la medicion del CaAdloggréafico con esta
misma reticula, se estima que la precision de su trazadol esdéa de 0.01mm
(20mm).

El conjunto de placas constituye una muestra completa de eshadits la
magnitud 14.5 aproximadamente. La Cartas de la Zona Cordoba no fueroadasiic
las posiciones estelares nunca medidas ya que no era ésteieb afigtl, aunque se
ha hecho en otros observatorios del mundo.

Estos proyectos constituyen los primeros registros fotograficagldeet cielo v,
como resulta evidente, su valor para estudios de movimientos propioelyase
temprana época y homogeneidad, proveyendo diferencias con épocas detista
100 afios, variando segun la zona.
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Los principales trabajos previos referidos a mediciones digiti@lgdacas CA-
CdC son los que se mencionan a continuacion junto con una breve resefiau®cada

Dick et al. 1993, A&A 279, 26{Hipparcos link with CdC triple images)
- Digitalizaciébn con MAMA: 1px=1&m
Centrado: ajuste de 3 gaussianas elipticas superpuestas
Se observa efecto Kostinsky, pero el centro de gravedad de lagehamno
es afectado
Error del ajustes,=0.26",5,=0.10" en la zona central de la placa



Geffert et al. 1996, A&ASS 118, 27{The astrometric accuracy of CdC plates...”)
Digitalizacion con MAMA: 1px=16m
Deteccién de objetos multi-umbral
Centroide de los pixeles por encima de cierto umbral, pesados por su
densidad
No se observa efecto Kostinsky
Error internos,=0.12" a 0.16”54=0.10" a 0.19”
Error posterior a la reduccios;, s4=0.14" a 0.20”
Comparacioén externa;;=0.14" a 0.18"54=0.16" a 0.19”

Ortiz-Gill et al. 1998, A&ASS 128, 621(A new approach to the reduction of CdC
plates)
Digitalizacién con PDS 2020 GM® de Miinster: 1px=1@m
Centrado: ajuste de 3 gaussianas elipticas superpuestas
Se observa efecto Kostinsky
Error interno: 0.10” en la zona centra}=0.15",5,=0.12" en toda la placa
Error del ajustes,=0.16",5,=0.13"

Las exposiciones triples y la presencia del reticulo hacen rfiay ldi medicion
de posiciones precisas en algunos casos debido a: 1) fusion de lasdgeses para
estrellas mas brillantes que B~12; 2) presencia del efectanklogtgue incrementa la
distancia medida entre las exposiciones; y 3) cercania dadas Uel reticulo a algunas
imagenes que también puede presentar el efecto Kostinsky. Ademéabehneaciones
Opticas presentes, principalmente aberracidn esférica y curdateempo.

El mencionado efecto Kostinsky (de Vaucouleurs, Dragesco & Selme 956)
un efecto de adyacencia debido al agotamiento del revelador en las derata
densidad fotogréafica, y afecta tanto a las distintas exposicamesa misma estrella
como a estrellas muy préximas, o préximas a una linea delloetiin los tres trabajos
mencionados se ha estudiado la presencia de este efecto. EHyajel da Dick et al.
(1993) se aprecia claramente el aumento en la distancia mutuapde de imagenes
desde 140mm para las estrellas mas débiles hasta 300mm panasldsrillantes.
Contrariamente, en el trabajo de Geffert et al. (1996) s&lafen estudio similar pero
no se encuentra evidencia de este efecto, lo que puede deberse aag® emso se
usan diferentes algoritmos de centrado de las imagenes.

Dado lo complejo del efecto Kostinsky, que cambia de una placa & otra
depende del proceso de revelado de cada una, aun no ha sido modelado y posiblement
nunca se haga, pero esto no es tan molesto como parece a priragk@\jse gracias a
la disposicion simétrica de las tres imagenes formando un triargulilatero, la
posicién de su baricentro no se ve afectado por esta repulsion aparastintigenes.
En cambio si puede ser un problema, de momento insalvable, paraagesnés
cercanas al reticulo, aunque sélo afectaria a una pequefia fracegiretas.

Con respecto a las aberraciones opticas, cuatro son las pringjpal@®drian
esperarse: coma, aberracion esférica, curvatura de camporgcaireicromatica. En
particular, la coma hace que las imdgenes se vuelvan asasétidarles la apariencia
de cometas, la aberracion esférica agranda las imagetesugatura de campo las
elonga.

Sélo en el trabajo de Ortiz-Gil et al. (1998) se efectla unsiébkhaustivo del
efecto de estas aberraciones:



La elipticidad de las imagenes se define coprd é/a, , donde ay b son

los semiejes mayor y menor de la distribucién de densidad que reprise
imagen k.. Se encuentra que la elipticidad aumenta notablemenrdeldsaci
bordes y esquinas de la placa y es de esperar que esto ocurraselagoda
placas CdC debido a que todas fueron tomadas con sistemas Opticos muy
similares.

La asimetria de las imagenes, que daria cuenta de la peegencoma, se
estudio analizando el sesgo de la distribuciéon marginal de densiodargol

de un eje de asimetria "posible": el semieje mayor de lgegmaCasi el 90%
de los sesgos estan entre -0.2 y 0.2, lo que parece indicar qu&dgnes
pueden considerarse simétricas y por lo tanto la coma no es desidist
dominante sino la curvatura de campo y la aberracion esférica.

Se puede decir entonces que la asimetria de las imagenesamoirapdrtante
como para influenciar los datos en forma apreciable. De todos medus encontrado
que las aberraciones 6pticas en placas CdC pueden ser muy complicaa@s los
sistemas 6pticos no han estado bien colimados, dependiendo de la maghitatby
Finalmente, como es usual en las placas fotograficas, los hades menor calidad
gue la regién central.
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La valiosa informacién contenida en las placas fotograficas de muchos
observatorios ha podido ser aprovechada de manera sistematica y w@xitaa
precision gracias al empleo de los microdensitometros instaladosneerosos paises.

La MAMA es uno de esos instrumentos (Figura 2) El principio de dm$e lectura en
transparencia de placas o peliculas
fotogréficas ubicadas sobre una me
horizontal movil segun dos ejes. Ur |
lampara munida de un filtrc |
monocromatico ilumina la placa desi
abajo, leyéndose la sefial transmiti
por la placa gracias a un deteci |
multicanal de 1024  fotodiodo
(RETICON).

Disefiada, realizada y desarr
llada por el INSU (Institut National de
Sciences de I'Universe), la MAMA e
un recurso nacional francés puesto
funcionamiento en el marco del Cent. 5% TSl i Db 6 7 ) O &7 06 HOLAIDG &
d’Analyse des Images (CAIl) y ligado al;yg o g# %14 4"

Observatorio de Paris por medio del
DASGAL (Departement  d'Astro-
physique Stellaire et Galactique). El
Centro recibe visitantes franceses y extranjeros, a propuestiaGimsejo Cientifico.

3 > |

La MAMA es un microdensitometro multicanal. La fuente de ilucitraes una
lampara de cuarzo-yodo; el receptor, un arreglo de 1024 fotodiodosh&nlaminoso,
la placa, fija sobre una mesa XY, se desplaza perpendicularadeéedptico. Gracias
a una calibracion previa que tiene en cuenta las caracteristiisgluales de los
fotodiodos (sensibilidad, nivel de oscuridad), asi como las de la égticaijde, pixel
por pixel, la transparencia de la placa.

3

La mesa XY

La mesa XY es la superposicién de dos estructuras animadas daientes
ortogonales independientes. Cada estructura es sostenida y guiada sterna de
rieles con rodillos Schneeberger, y es movida por un motor controlado por un
servomecanismo que guia un tornillo a bolillas. La ortogonalidad dedoXeg Y es



mejor que 2 segundos de arco. Los desplazamientos de un punto a otro atm la pl
(modo “apuntado”) se efectian a la velocidad de 20 mm/seg.

Sistema o6ptico

La fuente luminosa es una ldmpara de cuarzo-yodo situada bajoalaXielsa
iluminacién es uniformizada por un sistema Kohler que ilumina una reluranjunto
estd optimizado en una banda de 25nm, centrada en torno a los 633nm. Lagptica
telecéntrica y permite, invirtiendo el sistema de iluminacidel ge adquisicion, dos
escalas que corresponden una a un pixel denlf otra a un pixel de 25rfin. En los
hechos, para evitar todo riesgo de degradacion de la exceledtel ggiométrica de la
maquina, se prefiere trabajar sistematicamente con la @gtithOnm” y efectuar una
compresion en linea de los pixeles cuando esta resolucién es excesiva

Sistema de medicion

El detector es una barra de 1024 fotodiodos (RETICON CCPD) que @ermit
medir bandas de 10.24 mm (con el pixel demi() o de 26.214 mm (pixel de 2516n).
Las mediciones se hacen durante el desplazamiento de la mesexd6 el tiempo de
integracion de 4mseg. Los datos son digitalizados en 12 bits, etd@6iniveles de
transparencia de la placa, y la medicion de cada pixel esczmfdifen dos octetos.

Velocidad de digitalizacion

En modo de barrido la mesa se desplaza a 1.2mm/seg. A estdatklgaon la
escala de 1im 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 afpsdasgpos
necesarios para la focalizacion y también, cuando se extragilogoatn linea, para el
célculo del fondo de cielo y la deteccidn de los objetos. En el castaddaca Schmidt
debe contarse una duracion total cercana a 4h30m para la operacién aomplet
digitalizacion con focalizacion y transferencia a soporte permanent

Precisiobn geomeétrica

Los detectores de posicibn son reglas Heidenhain “Minilid” den@nlde
precision, fijas a lo largo de los ejes X e Y. Se tratemders incrementales. Un
punto de referencia sobre las reglas permite inicializamosders de forma repetitiva.
Un conjunto de tests han sido puestos a punto para estudiar las cajetatésicas de
la MAMA (conjunto: mesa XY + receptor), y definir las correces a efectuar a las
mediciones en bruto para minimizar la influencia de defectos. Cuardtasdi
correcciones son aplicadas a las mediciones de posicion, se obtigepetitavidad de
0.2mm y precision de 0.6m.

Calidad fotométrica

El rango dinamico de la MAMA es de 1000 niveles en transparencia (3
densidades). Por ejemplo, si el fondo del cielo esta a la denskjaxk @endra adn una
relacion sefial/ruido de 1 en las regiones de densidad fotogréafica 3.5.

La dispersion, a lo largo del arreglo de fotodiodos, de las medscimdiujo
(integral de la densidad medida por encima de cierto umbral) ee®ird] 2%.
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Digitalizacién de las placas.

Deteccion de todos los “objetos” presentes en la placa.

Construccion de un catalogo de los objetos detectados, con posicionegulacts
X,Y sobre la placa, magnitudes instrumentales e indicadores Ggidos.

Reduccion astrométrica (con ACT Reference Catalog cuando seohidias
digitalizaciones que se muestran en este trabajo), obteniéndos®tiases para
pasar de coordenadas rectangulares a coordenadas celestes,(¥,)Y\aceversa.
Construccion de un catalogo de todos los objetos detectados, con posieiesEs ¢
a,d, magnitudes instrumentales e indicadores morfolégicos.

Como productos finales se tienen para cada placa un mosaico de 169esnage
digitales de 1024 pixeles de lado (Figura 3), un catalogo con posicigiesdos
conjuntos de coeficientes de las matrices de transformacion, yatatogn con
posiciones,d.

En la deteccion de los objetos se emplea el software SExtr@gdotin y
Arnouts, 1996), que basicamente busca conjuntos de pixeles conectados \eelgss ni
de densidad estén por encima de algun umbral, y con ciertascies&® en las
caracteristicas morfologicas del conjunto. Sobre las placase€@#Cprograma es en
general capaz de separar las tres componentes de las imégésero las lineas del
reticulo, rayaduras, manchas y hasta la misma granularidadoridgam a muchas
detecciones espurias que son inevitables. Por este motivo, sumado ksque
exposiciones triples son consideradas como tres objetos distintote ezatdogo, la
reduccion astrométrica efectuada por el CAI-MAMA sélo puede emyglepara
identificacidon de estrellas sobre la placa.
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Para el aprovechamiento de estos catalogos de detecciones asmétteslos,
considerando las exposiciones triples como un solo objeto, y efectuanuena
reduccion astrométrica. Para ello se desarrollaron programassapi los cuales se
llevaron a cabo estas operaciones.

En el afio 1999 se digitaliz6 un pequefio conjunto de 19 placas de las coteccione
Carte du Ciel y Catalogo Astrografico del Observatorio de Cérdaisacampos que se
seleccionaron para dicha digitalizacion corresponden a algunos de lo<E@Ebiertos
presentes en la zona CdC de Cordoba —-NGC 2527, NGC 2587, VdBergh 83, Coll 132y
Blanco 1- y dos ventanas de baja extincion en direccion al bulbo galéBtistos
Fierro y Calderdon 2000a, Bustos Fierro et al. 2000).

El presente trabajo de tesis se llevd a cabo sobre una de eses pldin de
contar con una medicién de alta precision que pudiera servir como padrdmada
seleccionada fue la CdC6448, centrada en las coordenadas 4966.0.9m,d=-29°,
tanto por razones técnicas como cientificas. Las primeras porgimpke vista se
observa que esta en muy buen estado y porque corresponde a un campo cercano al
centro galactico muy rico en estrellas, por lo que se espavataa con un gran nimero
de ellas, de referencia y de enlace, para la aplicacionéetdmde medicion propuesto
basado en el ajuste en bloque. La razon cientifica es que contietewdb abierto
NGC 2587 cerca de su centro, en una ubicacién 6ptima para la detédmida
posiciones y movimientos propios de alta precision, y que este objeto emlicha
estudiado previamente por lo que toda la informacion que se pueda obténen ser
aporte inédito y original al conocimiento del mismo.

En Astronomia el proceso de segmentacion consiste en sepaegidass de la
imagen correspondientes a los objetos celestes de aquellas del fondelaelLa
definicion operativa de "objeto" en una imagen digital es la de un greguxeles
seleccionados mediante algun proceso de deteccién y para el cualesque la
contribucién al flujo proveniente de algin objeto astrondmico domina sobreoteode
objetos. Lo que sigue se llevd a cabo sobre la placa CdC 6448, corresmiadie
campo que contiene el camulo abierto NGC 2587, por ser la placa quéoposete se
empled para ensayar la medicién con CCD.

7 ?l@

Se llevd a cabo un intento de deteccion de imagenes estelares lastaréa
DAOFIND de IRAF, si bien dicha tarea esta preparada paratdetmagenes con perfil
gaussiano del mismo ancho total a mitad de altura (mas conocido pigidasen inglés
de full width at half maximumfwhm) independiente de la magnitud, y una alta relacion
sefal/ruido, caracteristicas de las imagenes CCD. De neateera sélo el 10%
aproximadamente de las imagenes fueron detectadas, obteniéndosargided de
detecciones espurias (Figura 4).
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Realce de la detectabilidad

Se asume que en una imagen la detectabilidad de una sela¢ un ruidm es
proporcional al cuadrado de la relacién sefial/ruido: {sfftas la convolucién de la
imagen por una mascar&ernelh, la detectabilidad queda proporcional a:

((sA N(%, w)*

n (A h)2

gue en el espacio de las transformadas de Fosrier e
s ® ( SHdw)’
N NPHPdw

dondeS, N y H son las transformadas de Fouriesdey h respectivamente
Teniendo en cuenta gue en la desiguldad de Schwartz

| shanf £ |2dW INRERC

S *
la igualdad se cumple pargy| 1 IN[H

la detectabilidad de la sefial sera proporcional a

*

S
N[
ruido, el ruido blanco, |N| es constante y poralitd la méaxima relacion (s/n) ocurrird
cuando la mascarakernelsea un modelo patrén de las imagenes a detectar.

y por lo tanto sera maxima cuandtbp Suponiendo el modelo mas simple de



Mediante la convolucién por ukernel de forma triangular similar a las
exposiciones triples se logré realzar las imagestslares, con lo cual se obtuvo una
fraccion mayor de imagenes detectadas —méas del 5@¥%e-adn baja y con muchas
detecciones espurias (Figura 5). En consecuentéaeggoque para la deteccion de
estrellas fue abandonado.
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Como ya se menciond, el CAI-MAMA entrega el cagalale objetos detectados
en cada placa, consignando sus coordenadas reletasgsobre la misma y parametros
morfologicos y fotométricos, todo esto obtenido @rsoftware SExtractor. En este
programa el proceso de segmentacion se cumplerias esapas:

- Determinacion y sustraccién del fondo

- Filtrado (opcional)

- Deteccion de los pixeles por encima de ciertorainb

- Separacion de objetos proximos mediante un ahgonmulti-umbral (Figura 6)
- Célculo del centroide de los pixeles de cadatolujetectado, pesados por el
ennegrecimiento

- Calculo de parametros fotométricos y morfologidesada objeto detectado
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Para cada una de estas etapas se emplea un oodgupairdmetros de entrada
que describen algunas caracteristicas de las iradgede los objetos que se pretende
detectar, los cuales fueron elegidos por el CAI-MRAMEN este trabajo se empled el
catalogo de detecciones producido de esta maneeaem caso de la placa CdC6448
contiene 44181 entradas con las coordenadas X,Msdeentroides y los parametros
fotométricos y morfoldgicos calculados por SExwacSe advierte que en la mayoria de
las imagenes estelares, cada una de las tres expes esta detectada por separado,
salvo en estrellas brillantes donde éstas se ettanemuy fusionadas o en las que estan
junto a otra estrella, a un defecto de la emulsiéruna linea del reticulo (Figura 7).
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Para la identificacion de las image

es

triples y la eliminacion de las detecciones esgu
se desarrollé software propio capaz de recong
en el catalogo de detecciones producido
SExtractor, tripletes de “objetos” dispuestos se
la geometria de las exposiciones triples.

A fin de establecer un conjunto
pardmetros para modelar la geometria de
tripletes, se inspeccionaron las imégenes este
empleando la tarea IMEXAMINE de IRAF.
partir de esta inspeccion se determiné que

q

r

kexposiciones

a
cer,

con
jun

e

los

Higiga 8. Forma y dimensiones de

triples en

igitales producidas con la MAMAN
ca la direccion Norte.

hlac
S

formas y dimensiones de las exposiciones tripl

las

imagenes

son las que se muestran en la Figura 8.

El programa desarrollado (Bustos Fierro y Calde2682a) recorre el catalogo
de detecciones producido con SExtractor y para taelgieto” presente en el mismo,
busca otros dos que completen el triplete. Pacaselldefinen dos areas de busqueda

(Figura 9) en torno a las posiciones donde deb
encontrarse las exposiciones del norte (2 y

Tfan
3),

asumiendo que el primer “objeto” tomado del
catalogo correspondiera a la exposicion del [sur
(exposicion 1). Si ambas exposiciones del norte

son encontradas, se asume que esas tres en
del catdlogo corresponden a las tres componsg
de una imagen estelar triple, cuya posicion
calcula como el promedio de los tres centroi
dados por SExtractor. De este modo se const
un catalogo de imagenes triples (Figura 10) arp
del catalogo SExtractor original. Este catald

[

radas
ntes
se

des

ra 9. Geometria de las areas

;ggs%ueda donde deberian encont

exposiciones 2 y 3 para identifi

de
arse
car

dRa exposicion triple.

contiene 6693 tripletes detectados en la placa CdC

6448.



DoA™ %/ ) &# D=CHS* 1) I #)/1$  -%#? & &I$* |
() SR #52 =$H) &1F H& N$# ) 0 %S &% [1$(%. . - > *$. -,
#% E44 [)*O0$F!#- - "

& $ %
&

La exploracion visual de las placas mostré que,acera de esperar, en general
las tres imagenes que forman los tripletes no gomlés en cuanto a formas y
dimensiones, y que se van haciendo mas elipticda les bordes y las esquinas de la
placa. A fin de evaluar la variacion de la formdateimagenes a lo largo de la placa se
emplearon los pardmetros morfologicos calculadasSaextractor, es decir la longitud
de los semiejes a 'y b y el &ngulo de posigién
de la elipse que mejor ajusta a cada imagen
detectada (Figura 11).

Se construyé un grafico de vectores
que representan la forma de las imagenes,
promediada en celdas de 1024 px para
disminuir el ruido y mostrar los efectdpigura 11. Parametros morfoldgicos calculgdos
sistematicos. La longitud de los vectores|@s SExtractor, modelando la elipse que mgjor
proporcional a la elipticidad de las imagenakista cada imagen detectada.
—definida como 1-b/a, donde a y b son el semiejgom& el menor de la elipse
respectivamente— y su orientacion es la del angelposicion de la elipse (Figura 12).
Se advierte una clara tendencia de las imageresnaés elipticas hacia los bordes de la
placa siguiendo un patron aproximadamente radialjue puede deberse a aberraciones
en la 6ptica del telescopio astrografico
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La forma de evaluar el error con el cual se deteamlos centroides de las
imagenes es a partir de las dispersiones en kaeddias de coordenadas entre pares de
componentes de las exposiciones triples. La Taldlaruestra los valores medios (en
valor absoluto) y las dispersiones de estas difgenpara los tres pares de
exposiciones: 1-2, 1-3 y 2-3. Estas dispersionemien estimar que el error de
centrado es de aproximadamente 0.5 pixeles en X piRQeles en Y para cada una de
las tres exposiciones. Al tomar la posicion dgléte como la posicion promedio de las
tres exposiciones, el error de aquél sera igude astas dividido por la raiz cuadrada de
tres, con lo cual se reduce a 0.3 pixeles en Xyixeles en Y. Considerando la escala
de placa y el tamafio del pixel de digitalizaci@tpaepresenta en el cielo 0.18" en Xy
0.24"en Y.
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DX12 DXi3 DXp3 DYy, DYz DYps
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 |lzatilbn de las placas fotograficas
para trabajos de fotometria, también se calculdesn diferencias en magnitud
instrumental entre pares de exposiciones, resutalod valores medios y las
dispersiones mostrados en la Tabla 9.2, que indicarerror de aproximadamente
0.21mag en cada una de las exposiciones, lo quificag0.12mag en la magnitud
promedio de las tres exposiciones.
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Dmy., Dmyz Dmys
Valor medio -0.09 0.13 -0.04
Dispersion  0.30 0.30 0.29

Vistas las variaciones que sufre la forma de legenes estelares en distintas
zonas de la placa, se estudi6 la dependencia @ertoes de centrado con la distancia al
centro de la placa. Para ello se dividio la mismaliez anillos concéntricos de igual
cantidad de estrellas —unas 670 por anillo- yadeutaron las dispersiones en las
distanciasDX y DY entre pares de exposiciones dentro de cada apilbonediadas en
los tres pares posibles. La Figura 13 muestra @sedispersiones se mantienen
aproximadamente constante dentro de un radio de 6000px (50 en el cielo)
alrededor del centro de la placa, donde comienzauraentar notablemente hasta
duplicarse a unos 7500px del centro, esto es ezstfgnas de la placa. Estos resultados
sugieren que el centrado de las estrellas podder$e con una precision de 0.24px en
Xy 0.29px en Y, esto es 0.14” y 0.17” respectivatagedentro de los 50’ del centro de
la placa, duplicandose los errores hacia las eaguin

Por otro lado, a fin de determinar si existe depani de los errores con la
magnitud de las estrellas se dividié el rango dgnitades instrumentales de las
imagenes detectadas en diez intervalos con igméldea de estrellas, calculandose las
dispersiones en las distanciBX y DY entre pares de exposiciones dentro de cada
intervalo de magnitud, promediadas en los tresspposibles (Figura 14). Se advierte
gue si bien las estrellas mas débiles tienen erdee centrado mayores que las
brillantes, la dependencia de este error con lanihayno es tan fuerte como con la
distancia al centro de la placa.

U H-H)&H)] | &t U0 & *-# * 8) #) Y6l & *! ) 1 #)$ # -1 #* &t #,- | JHF 1) % & *SI)/ 11 % [H)$ . &# %! %61/



" )& | &t Yol & *# % 8) #) %ol & *BI)/ 1 H)S # -1 #* &HH- X W) %) B & ) *S H)$I% &# %l
S HYV!* EHSHIBI&I"

, 1 %

El proceso de reduccion astrométrica consiste eongrar la transformacion que
permite llevar las coordenadas rectangulares X, ¥aslestrellas medidas sobre la placa
a coordenadas celestesd en el sistema de referencia internacional (ICRS.
ensayaron un modelo cuadratico y uno cubico, smit®s dependientes de la magnitud
ni el color.

, 6 %

En primera instancia la transformacion entre camadas de placa y cielo se
plante6 como un par de polinomios completos dersgygrado en X,Y, es decir:

Dacos/=a,+a X+aY+a X+ a X%+ a¥

Dd=h,+b X+bY+ R X + p X¥+ b¥
dondeDa=a-a ¢ Yy Dd=d-do con ao,dy las coordenadas del centro de la placa. Los
coeficientes de los polinomios se encontraron nmégeliajustes lineales por cuadrados
minimos, calculados con un programa elaborado ehoTRascal que hace uso de la
rutina LFIT en Press et al. (1989).

La eleccién de las estrellas de referencia pagjuste no es trivial, ya que en
cualquier reduccién la precisién alcanzable estétdda por la precision de éstas.
Lamentablemente en la época de las placas CdC isterxcatalogos de referencia
adecuados para este tipo de reducciones, ya seaupprecision, su densidad o el
sistema de referencia empleado. La utilizacionatélegos modernos requiere que los
mismos cuenten con movimientos propios suficientgen@recisos para no degradar
mas alla de lo aceptable la calidad de las possiate referencia en la época de la



placa. Dado que se pretende medir movimientos @sopdn precision de unos pocos
milisegundos de arco, de este orden deberan sbiéaros errores en los movimientos
propios de las posiciones de referencia. En laalidad s6lo dos catalogos proveen una
cantidad suficiente de estrellas con movimient@pips determinados a este nivel de
precision; ellos son Hipparcos (European Space é&g&897) y Tycho-2 (Hag et al
2000), el primero con una densidad media de 3 llestrpor grado cuadrado y el
segundo de 60 estrellas por grado cuadrado, pprdese escogié Tycho-2 como fuente
de posiciones de referencia.

Una primera identificacion de un conjunto pequefi®,sélo seis estrellas de
referencia, se llevd a cabo en forma visual, corirelde emplearlas en un ajuste
preliminar que permitiera obtener coordenadas t=eaproximadas para todas las
estrellas del campo, y asi poder identificar aut@adente las estrellas del catalogo de
referencia presentes en la placa. Esta identiboacutomatica se efectué con un
programa en Turbo Pascal que compara el catalogoefdgeencia llevado a por
movimientos propios a la época de la placa, cocatdlogo producido con la placa,
buscando coincidencias dentro de un radio que spt@dgual a 2", las cuales se
vuelcan a un archivo de salida. Tras la primeraceidn se identificaron 160 estrellas
Tycho-2, las que se emplearon como referencia arsegunda reduccion que permitié
la identificacion de 492 estrellas Tycho-2 en lacpl Las diferencias Placa—Tycho-2
muestran dispersiones muy grandes, de mas de /40, claro efecto sistematico
especialmente hacia los bordes de la placa (Fifjbyapor lo que se seleccionaron
distintos conjuntos de estrellas de referencia.
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Se elaboré un programa que toma el archivo coodeidencias Placa—Tycho-
2 y selecciona un subconjunto de las estrellascim®ntes, de acuerdo a algun criterio,
para ser empleadas como estrellas de referenc@ siguiente ajuste. Se ensayaron
varios criterios de seleccion, con cada uno declades se obtuvo un conjunto de
estrellas de referencia distinto, algunos de ladesufueron:
287 estrellas Tycho-2 que ya formaban parte délagd Tycho-1.



248 estrellas que ya formaban parte del catalogchdrl, con errores en los
movimientos propios inferiores a 3msa/ano.

76 estrellas con errores en los movimientos profdsriores a 2.5msa/afio y
diferencias Placa—Tycho-2 menores que 0.5".

144 estrellas con errores en los movimientos psopideriores a 3msa/afio y
diferencias Placa—Tycho-2 menores que 0.3".

En la reduccién mencionada en ultimo lugar la caragon con Tycho-2 fue la
mas satisfactoria, tanto por las dispersiones quunda ausencia de efectos sistematicos
notables (Figura 16). Se encontraron 498 coincidsrentre los catalogos dentro de un
radio de 2", con diferencias medias en las coomdiEhdlaca—Tycho-2 de -0.05” en
ascension recta y -0.06" en declinacion, con dipees de 0.36” y 0.34”
respectivamente.

, 6 B

También se ensaydé un modelo cubico que podria l@rs@lgunos efectos
sistematicos residuales, con lo cual las transfoionas ajustadas son:
Dacos=a,+a X+a Y+ g X + a X¥+ a¥+ a X+ . a’v ja’X ¥, a XY
Dd=b, +h X+hY+ QX + p X¥* b¥+ b X+, bY+, b?X ¥, b XY
Se empled el mismo conjunto de 144 estrellas deeefia de la Gltima reduccion. Tras
este ajuste se encontraron 497 coincidencias conot¥ dentro de un radio de 2”, con

diferencias medias en las coordenadas Placa—Tycl®-2.06” en ascension recta y -
0.05” en declinacion, con dispersiones de 0.3632 0respectivamente (Figura 17).
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Como primer estimacion de los errores de las ss obtenidas se tiene el
error interno arrojado por el ajuste por cuadraddsimos, que para el modelo
cuadratico es de 0.10” en ascension recta y 0.42%eglinacion, en tanto que para el
modelo cubico resultaron de 0.09” y 0.10” respextiente. Estos valores sélo pueden
considerarse como cotas inferiores para el errofagnposiciones, por cuanto son
menores que el error de centrado de las imagebes lsoplaca.

En cuanto a la comparacion con el catédlogo TychsiZdien en la ultima
reduccion con el modelo cuadratico y en la reduccidn el modelo cubico los valores
medios y dispersiones en las diferencias Placa-6F2chon muy similares, esto no
significa que la precision de las posiciones esdsldrindadas por una y otra sean
iguales. A fin de evaluar los errores en las poses encontradas es necesario tomar en
consideracion que el error en las posiciones TYho-es despreciable en la época de
las placas, ya que un error de 3msa/afio en losmm&Ewvios propios, con un arco de
tiempo de unos 80 afios, causa una incerteza go$asones en la primera época de
0.24”, que es comparable con las dispersiones &ackars.

A fin de estimar el error en las posiciones olatagia partir de la placa, se
dividié el conjunto de estrellas coincidentes cgehib-2 en 10 grupos de 50 estrellas
cada uno, ordenadas segun el error en los moviosigarbpios. Para cada estrella se
calculd el error en su posicion para la época dadea como el error en movimiento
propio multiplicado por el arco de tiempo, y pasaa& grupo se adoptdé como error de
las posiciones Tycho-2 a la mediana de los ermbedas estrellas dentro del mismo. El
error en las posiciones obtenidas a partir de d&apke estimé suponiendo que son
independientes del error en el catdlogo de comjdgerag por lo tanto

— 2 2
S placa — \/s Placa Tycha ~ S Tychd




2 2 4 —_
En los casos en qu'ePIaca- Tych@ £s Tych® se adoptosPlaca =S Placa Tycha /\/E

Las dispersiones y errores encontrados se muestrda Tabla 10.1 para el modelo

cuadratico y en la Tabla 10.2 para el cubico. Seedae que con los dos modelos se
obtienen estimaciones muy similares para los esr@ndas posiciones obtenidas a partir
de la placa CdC, aunque ligeramente menores eudlecion con el modelo cubico. Sin

embargo se prefiere la reduccion con el modelorétiad ya que la diferencia es muy

pequefia, ademas de ser el modelo méas simple yeoosnparametros libres.
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Grupo Dispersion Mediana del error Error calculado
Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en placa CdC

a d a d a d
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

1=061 1" " L #YH#) #% &H#%. 1= 1.2 #) *H# )& *&#!/"

Grupo Dispersién Mediana del error Error calculado
Placa-Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC

a d a d a d
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 dependenicerrde de centrado de las
imagenes con la distancia al centro de la plaanyet brillo de las estrellas, se hicieron
sendos analisis similares dividiendo el conjuntcediellas coincidentes con Tycho-2
en 10 grupos de 50 estrellas cada uno, con distahaientro de la placa y magnitud
Brycho Creciente respectivamente.

En la Tabla 10.3 se advierte que no hay una temetara en las dispersiones
de las diferencias Placa—Tycho-2 ni en los errestéisnados para las posiciones a crecer



hacia los bordes de la placa, como si se obsemmbas errores de centrado de las
imagenes (Figura 13). Esto indica que en esta mdedi& precision no esta limitada por
el error de centrado sino por el error en las pmsss de referencia, que es una
caracteristica que no depende de la posicion plad¢a, o bien el error en las posiciones
de comparacion es mayor que el efecto del errocederado.

La Tabla 10.4 muestra los valores medios y digpees en las diferencias
Placa—-Tycho-2 junto con los errores estimados pateellas en distintos rangos de
magnitud aparentey,, presentando una ligera tendencia a aumentasperion en
las diferencias Placa—Tycho-2 para las estrellas dééiles, aunque no se refleja luego
en el error estimado para las posiciones estetlmggadas de la placa. Si se observa
alguna tendencia decreciente en las diferenciasasied ambas coordenadas, que son
claramente positivas en el primer intervalo de ntagncero en el segundo, y del orden
de -0.1” en los siguientes (Figura 18). Esto segier existencia de algun término
dependiente de la magnitud que no ha sido incleda reduccion, posiblemente
debido a la presencia de coma, si bien es muchoomgue las dispersiones
encontradas.

Cabe aclarar que en las placas hay estrellas Hastanagnitudes mas débiles
gue las que se encuentran en Tycho-2, las cuatstaquUuera de esta comparacion. Un
andlisis mas detallado de la magnitud limite alablezcon estas placas se efectia mas
adelante el 7.4 Completitud y magnitud limitBebido a este rango de magnitudes mas
amplio en la placa que en el catalogo, la inclugiénun término dependiente de la
magnitud en la reduccién implicaria una extrapolagara las estrellas mas débiles que
no estaria justificada, por lo que no se modifiacedelo de placa ajustado.

En la Tabla 10.5 se presenta un andlisis similantrvalos de indice de color
BrycheV1ycho que tampoco muestra ninguna tendencia claras Essnltados respaldan
la utilizacién de un modelo de placa sin términepahdientes del indice de color en la
reduccion.
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Grupo Distancia Dispersién Mediana del error Error calculado
media Placa-Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC

[mm] a d a d a d
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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Grupo Magnitud Diferencia media Dispersion Mediana del error  Error calculado
media Placa—Tycho-2 Placa-Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
Brycho a d a d a d a d
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 11.1 -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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Grupo indice de Diferencia media Dispersion Mediana del error  Error calculado
color medio Placa—Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
BTycho_VTycho a d a d a d a d

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 0.23 021 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 0.25 022 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




A fin de hacer un buen aprovechamiento de la mémion contenida en las
placas fotograficas es necesario contar con unadoleigia de digitalizacion y
medicion propia, ya que no seria practicable deaplan gran nimero de placas —
cientos o miles— hasta la ubicacion de la MAMA gual otro instrumento de
caracteristicas similares, por el gran volumen ffesigo que significa para un material
tan fragil. Por este motivo se propuso la medi@dmpleando imagenes digitales de las
placas fotograficas generadas con la camara CCPhrato cientifico de la Estaciéon
Astrofisica de Bosque Alegre.

La utilidad astrométrica que se desea dar a lasdaquiere una frecuencia de
muestreo de las imagenes suficientemente altapuater determinar los centroides de
las imagenes con precision del orden de la décinaedundo de arco, es decir entre
2mm y 3m§m para placas tomadas con el telescopio astrogréfionsiderando que
tipicamente el error en los centroides es del od#ela décima de pixel, esta condicion
implica que el tamafio de un pixel sobre la placpadra exceder los 8nh. Dado que
el CCD que se planea utilizar tiene 1024 pixeledade, la escala de digitalizacion
deberd elegirse de forma tal que la regién dedeagptubierta por una imagen CCD no
sobrepase los 30mm aproximadamente.

Si con una imagen CCD soélo puede cubrirse un deda placa de no mas de
30mm de lado, para la medicion de una placa compketdebera tomar un mosaico de
imagenes. En este punto se plantea el inconvenienia ubicacion precisa sobre la
placa de cada una de las imagenes que forma elan@séin de mantener la precision
en las posiciones relativas de las estrellas denaagen a otra. Medir estas ubicaciones
requeriria de un sistema de posicionado con péecal orden de la décima de micron,
del que no se dispone.

Como alternativa al posicionado preciso de lomés CCD sobre la placa, se
plantea la utilizacion de la técnica de ajuste legu®e para obtener las posiciones en
todo el campo cubierto por la placa a partir depasiciones medidas sobre frames
tomados con superposicion parcial. Esta técnicafiggnalmente planteada por Stock
(1981) para la reduccién simultdnea de conjuntogldeas fotograficas tomadas con
superposicion parcial, cuando el numero de estrdiareferencia no era suficiente para
reducir cada placa individualmente.

% %

En esta seccion se hace una revision de la tédeicajuste en bloque en la
forma original planteada por Stock (1981). Recusgdgue el problema basico de la
Astrometria fotografica es la conversion de cooades medidas sobre la placa a
coordenadas esféricas sobre el cielo. El procepddenormalmente se describe por el
siguiente esquema simboalico:

(a,d) ® (Proyeccion Geométrica® (x,h) ® (Polinomios)® (x,y)



Donde @,d) son las coordenadas celestes de un punto dadh), Sus coordenadas
rectangulares teoricas en el plano de la placa nsdguproyeccion geométrica
correspondiente, y (x,y) son las coordenadas rgatares medidas sobre la placa.

Esto significa que se tomaa,qd) de un conjunto de objetos de referencia y se las
convierte en coordenadas rectangulares planascasof,h) con la ayuda de una
proyeccion geométrica adecuada —tangencial, caomc#nti otra, segun el sistema
Optico—. Estas coordenadas son luego comparaddasaredidas (x,y) estableciéndose
la relacion entre los dos conjuntos de coordenagasimente como polinomios que
pueden tener la forma

X = Poo+ ProX + Por Y + Pao X + P XY + oz Y ...

h'=po+ ChoX + Chry + Qoo X* + Cha Xy + o Y +...
donde el nimero de coeficientgsypg; que se van a usar depende principalmente del
ndamero R de objetos de referencia disponibles. |@iense prefiere incluir menos
coeficientes que R, y determinarlos por cuadradiognmos, pero esto a veces puede no
ser posible debido a la escasez de estrellas deemefa. Una vez determinados los
coeficientes, el mismo esquema mencionado se usargiglo inverso, calculandose las
coordenadas celestes,d) de cualquier objeto a partir de las (x,y) medidabre la
placa.

"+ &) V- # R [=# S, - -\ ) * -#-*18)-1]1%"

Cuando se trabaja con N placas con superposieaidap (Figura 19) se pueden
introducir condiciones adicionales. Naturalmente, hay suficientes estrellas de
referencia se puede reducir cada placa por separsaitdo el método estandar. Sin
embargo, en este caso se pueden encontrar dif@sesisiematicas entre las placas en el
area en comun. Se puede intentar evitar este pnablde la siguiente manera: se
comienza reduciendo una placa, supongase la plamala forma estdndar con lo cual
se pueden calcular las coordenadas celestes delésdestrellas presentes en ella. Para
reducir la placa 2, que se superpone con la ltikean como estrellas de referencia



tanto las del catalogo como las de la zona de papieién con la placa 1, que serian
una suerte de “estrellas de referencia artificigdasa la reduccion de las placas vecinas.
Para reducir la placa 3 se utilizan como estreléaseferencia aquellas del catalogo, mas
las que se encuentran en la zona de superposmiia placa 1 y las que se encuentran
en la zona de superposicion con la placa 2, yursissvamente hasta reducir la dltima
placa. Pero, debe notarse que si se comienzauaadiéd con otra placa y/o se hace en
otro orden, los resultados no necesariamente \s&ar1 bbs mismos. Lo que se necesita
entonces es un sistema que reduzca todas las plavalsaneamente, imponiendo a la
solucién para cada placa no sélo la condicion dgpmeguste con el catalogo de
referencia, sino también con las placas vecina®m &slo que se llama wjuste en
bloque.

Cada posicion celeste es considerada como un pahte la esfera unitaria en el
sistema cartesiano tridimensiongh,z solidario al sistema de referencia ecuatorial,
mientras que las posiciones medidas sobre la gadcaxpresan en un sistema u,v,w
solidario a la placa (Figura 20). El pasaje de 4,M,v,w y viceversa se hace mediante
la proyeccién tangencial o la concéntrica, segldptaca del telescopio. En el caso libre
de errores la transformacion de un sistema de eoadhs tridimensional al otro
consiste en una rotacion, mateméticamente repesl@epbr una matriz ortogonal:

Ut ap vt ;W= x

8y Ut 8Vt 8 W=/

a31U+ a32V+ a33W:Z

Si la i-ésima estrella en la m-ésima placa esestrzlla de referencia, da origen
a un conjunto de ecuaciones de referencia:

Qg aUni T Qo Vi T Qs Wiy = X

Qo1 Unni T Bpp Vi gz Wey = 17

Qg U + Qgp Vi Qigs Wi =2
En tanto que si la i-ésima estrella ha sido medida m-ésima placa y en la n-ésima, lo

que la convierte en una estrella de enlace entes gdacas, da origen al siguiente
conjunto de ecuaciones de enlace:

B Uni t @go Vit BrgaWom 8gq Uy 8o i 8 W= 0

Qo Ui F Qo Vi ¥ Qs W= @ Uy 8o i G Vi 0

ArgiUni t Qg Vit Brga Wi~ B Uy 8 Vs 83V O

Estas ecuaciones se resuelven por cuadrados nsimiara encontrar todos los
amij, que son los elementos de las N matrices 3x3.dmalicion minima para poder
encontrar una solucion es tener tres estrellasfdesncia en todo el campo cubierto por

el conjunto de placas, y tres estrellas de enlaceada placa, pero en general se tiene
mucho mas que eso.
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Hasta el afio 1997 habia ademas otra razén quea Haseable un ajuste en
bloque, y es que las Unicas fuentes de posiciametamentales precisas eran los FK,
cuya ultima version, el FK5, tiene una densidadnadio de 1 estrella cada 25 grados
cuadrados, lo cual es muy poco para las placasi@guier telescopio astrografico. El
método de ajuste en bloque permite cubrir una goacion del cielo en un solo proceso
y asi trabajar con unas pocas estrellas de refaréapartir del afio 1997 la situacion ha
mejorado notablemente con la publicacion de losalegbs Hipparcos y Tycho
(European Space Agency 1997), con densidades promded y 25 estrellas por grado
cuadrado respectivamente, y posteriormente losogaia ACT y Tycho-2.

C

Para la utilizaciéon de la camara CCD de la Estadétrofisica de Bosque
Alegre como elemento digitalizador de placas stidpone en un dispositivo de soporte
disefiado ad-hoc. Este soporte permite el desplamdmide la camara en sentido
vertical, con lo cual se modifica el factor de ésemtre el frame y la placa (Figura 21).

La optica es un objetivo fotografico multi-coatidg 80mm de distancia focal
f/1.2, optimizado para trabajar en escalas proxianasl, que cuenta con un diafragma
gue le permite reducir la luminosidad hasta f/B&@éemas de la camara, se dispone de
una fuente de iluminacién posterior para la plawm sus correspondientes filtros y
difusores.
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A fin de determinar el comportamiento del métodoppesto para la medicién

de placas fotograficas y ver si introducia err@a@igionales a los de medicidon antes de
encarar el disefio instrumental, fue aplicado s@ampos generados artificialmente
(Bustos Fierro 1998). El procedimiento seguido wiitsen varias etapas, a saber:

Generacion de mediciones artificiales
En esta etapa se introdujeron diversos efectosiimsntales y errores de medicién que
a continuacion se detallan:

1.

En el montaje para el CCD no estd previsto un mstele precision para el
posicionado de la placa, por lo tanto si bien sslppretender que los frames tengan
determinados centros prefijados, en una medicidnetdrame estara centrado en esa
posicion ideal mas algun desplazamiento aleatar@dgpendera de la forma en que
se haga el posicionado de la misma. Este efeciotismlujo en las simulaciones
suméandole a los centros tedricos desplazamient@sndas coordenadas generados
como numeros aleatorios de distribucion gaussiamarada en 0 y de dispersion
Sxcve, dondesx. yc €s una variable del programa llamadeor de posicionado del
CCD.

. Algo similar ocurre con la orientacion de los fram®n respecto a la placa, ya que

no se cuenta con un dispositivo que asegure uthepanao perfecto entre aquéllos y
ésta. Por ello se le asigné a cada frame un ardpilotaciong con respecto al
sistema de referencia de la placa. Estos anguitsiéa se generaron como numeros
aleatorios con distribucion gaussiana de mediaydlapersiors,, que es otra de las
variables del programa llamadeor de orientacion del CCD.

. Una vez posicionada la placa, el sistema Opticdyme una imagen de ésta sobre el

CCD. Como es sabido, los sistemas 6pticos proddistarsiones que introducen
desplazamientos en las imagenes en una forma éitamEsto se simulé sumando
a las coordenadas de las estrellas sobre el franpamude funcionebx y Dy que
dependen de la posicion de la estrella sobre elefrgpero que son las mismas para
todos los frames de una misma digitalizacion, ya ejpire la toma de una imagen y



otra sOlo hay un desplazamiento horizontal de &gl pero no se modifica la
posicion de la camara, es decir ni el factor dalasai el foco, que es lo que podria
cambiar la forma de estas funciones. Estas funsioxi,y) y Dy(x,y) constituyen el
modelo de distorsion

4. Hasta aqui se tiene simulada la parte instrumergata introducir los errores de
medicion que son: por un lado la precision conual se determinan los centroides
de las imagenes estelares digitalizadas, y porlatim la precision con la cual estan
dadas las posiciones de referencia. Estos errarabién se introdujeron como
numeros aleatorios con distribucion gaussiana déameila y dispersion,y —error
de centrade- para los centroides de las estrellasy, —elerror en las posiciones
de referencia-para las posiciones de las estrellas de referencia

Resumiendo, la generacién de los datos consistgranero, posicionar las
estrellas aleatoriamente distribuidas en un camjaalrado. Luego para cada frame se
calcula su posicién teodrica, a la cual se le suherer de posicionado y se le da su
angulo de rotacion con respecto a la placa. Con est transforman todas las
coordenadas de las estrellas al sistema del frarse,eliminan entonces las que caen
afuera del mismo. Para las estrellas que quedanodsn calculan los desplazamientos
producidos por la opticdx(x,y) y Dy(x,y), que se le suman a las coordenadas
respectivas, y finalmente el error de centradaadmbgen estelar. Hecho esto se vuelve
a verificar que esas estrellas sigan dentro deldraya que al sumar desplazamientos,
alguna del borde podria terminar afuera, y conglass quedan se arma la lista de las
posiciones medidas sobre el mismo. El error enptasiciones de referencia no se
introduce en esta etapa, sino al hacer el ajustéosiecoeficientes, que es donde
intervienen.

Asi, como salida del programa que genera los dsitoslados se tiene un
archivo que contiene una lista de todas las ems¢relbn sus posiciones, las posiciones e
inclinaciones de cada uno de los frames, y tantiasl como frames, cada una
conteniendo las coordenadas rectangulares de tleflass medidas sobre cada uno de
ellos.

Armado de ecuaciones del ajuste en bloque

La etapa siguiente, ejecutada por el segundo gmogyr consiste en armar las
ecuaciones que se van a ajustar. El programaeyeedl cabo esta segunda etapa efectla
entonces dos inspecciones de la lista de estpisentes en cada frame: en la primera
se encuentran las estrellas que estan presenteasde un frame, y que por lo tanto
dan origen a ecuaciones de enlace, y en la segsmdancuentran las estrellas de
referencia, calculandose en cada caso las varialdels ecuaciones del ajuste en
blogue correspondientes, que son almacenadas Ipaaacesiguiente. En el caso de las
ecuaciones de referencia, el término corresporel@ntatalogo de referencia se calcula
con la posicion verdadera de la estrella més uplaesmiento aleatorio de distribucion
gaussianaxyr —elerror en las posiciones de referencia

Ajuste por cuadrados minimos

La tercera etapa, ejecutada por el tercero derogramas desarrollados, es la
mas sencilla pero la que insume mas tiempo de loalgusimplemente ajusta por
cuadrados minimos las ecuaciones, tomando coma digtcentrada los archivos de
salida del programa de la etapa anterior. Comedaaciones para cada coordenada son
independientes y son grabadas en archivos distigéosfectian también tantos ajustes



independientes entre si como coordenadas rectaeguilatervienen en el ajuste en
blogue. Para estos ajustes se emplea la rifitinen Press et al. (1989), que resuelve las
ecuaciones normales de los cuadrados minimos iptination de Gauss-Jordan.

Célculo de residuos

A esta altura del procedimiento ya se tienen tdoegoeficientes para pasar las
coordenadas medidas en cualquier frame a coordesathae la placa. Se quiere saber
entonces cuanto se apartan estas coordenadas derdasleras, y en esto consiste la
cuarta etapa.

Con los coeficientes que resultan de los ajustdsasisforman las coordenadas
medidas sobre cada frame, presentes en el arcbigaldla del paso 1, a posiciones
sobre el campo de la placa, calculandose los esidomo las diferencias entre las
posiciones asi obtenidas y las posiciones verdadéealas estrellas, es decir las
generadas en la primera etapa antes de introdagiimerror. Estos residuos se vuelcan
en el correspondiente archivo de salida para seposanalisis estadistico.

I %

Para poder comparar los resultados, y asi estaelliafecto de las distintas
variables que entran en juego durante la digitailirade una placa, se empled siempre
el mismo campo simulado, es decir que las posisi@abre la placa son las mismas
para todas las estrellas en todas las simulaciones.

El parametro que se empled para evaluar la calitadbs resultados fue la
dispersion en los residuogs), entendiendo como tal a la desviacion estanddagle
diferencias entre las posiciones verdaderas esnabag artificial, y las que resultaban de
las posiciones medidas sobre los frames luego dleades las transformaciones
ajustadas en bloque.

Centrado y orientacion de los frames

Lo primero que se quiso determinar fue la degli@dagroducida en la calidad
de las posiciones solo por el método de digitaliray ajuste. Para ello se simuld la
digitalizacion con una Optica perfectax(x,y)=0 y Dy(x,y)=0) y sin error de centrado en
las imagenes estelares(y=0).

Los Unicos pardmetros no nulos fueron el erropacionado del CCD vy la
rotacion del mismo con respecto a la placa, caiatiteas inherentes a la forma de
digitalizar que se propone, debido a que el posédo de la placa antes de cada toma se
haria, en principio, sin la ayuda de instrumed®grecision.

En el primer conjunto de simulaciones los framesgpusieron perfectamente
alineados con la placa, y por lo tastg=0, pero se dieron dispersiones no nulas a las
diferencias entre las posiciones "verdaderas" de dentros de los frames y las
“"tedricas". Estas dispersiones fueron desde 0 Basta. En todos los casos se obtuvo
un error despreciable.

Para el segundo conjunto de simulaciones se aolodas centros de los frames
exactamente en las posiciones "tedricaxX«(Yc=0), pero con angulos entre sus ejes y
los de la placa cuyas dispersiones fueron de O aleniéndose también residuos
despreciables. A fin de confirmar que esto fuefaasbién cuando se combinan los
dos efectos hasta ahora estudiados (rotacion y@mrel centrado de los frames), y que
no fuera una caracteristica particular del conjuteguntos empleado, se hicieron 10
simulaciones, cada una con distintas posicionesesi@bplaca para las 150 estrellas,



dandoles dispersiones tanto a los centros de #Bel §Xc Yc=2mm) como a los
angulos de los mismos ¢=5°). Los valores de que resultan se mantienen siempre
muy por debajo de la precision alcanzable en ciglauoedicion real, y por lo tanto son
despreciables. Es posible que la infima dispergidoontrada se deba al error de
truncamiento en el tratamiento numérico. Se comckntonces que el método en si no
introduce degradaciones apreciables en la calidddsdposiciones, y por lo tanto es en
principio aplicable a programas de Astrometrialojetos puntuales.

En todo lo que sigue se empleXc,Yc=2mm Yy sqg=5° por considerarselos
valores razonables para el método de digitalizagifm se propone, aunque tal vez un
poco elevados.

Deformaciones radiales concéntricas con el frame

En general, en los sistemas Opticos centradosalssraciones producen
desplazamientos radiales de las imagenes, en abeje Optico. Si ademas dicho eje es
perpendicular al CCD vy lo interseca en el centas, deformaciones presentes en los
frames también seran radiales y concéntricas den Es la realidad no se daran todas
estas condiciones, pero se introdujeron deformasiale este tipo principalmente para
conocer los efectos de las dispersiones en losroserde los frames y en sus
orientaciones, en el mismo rango de valores qued panto anterior, pero esta vez sobre
un modelo un poco mas realista.

Se hicieron tres grupos de simulaciones, en latesuas deformaciones fueron
de la siguiente forma:

-grupo 1:Dr(r) = ar
-grupo 2:Dx(r) = ar
-grupo 3:Dx(r) = ar

donder es la coordenada polar radial desde el centriratee ya es una constante que
en los tres casos se eligié de forma que se curapmjeeDr = 0.70px en el borde del
frame, entendiendo r=500px como tal, con lo ddxapuede superar los 1.5px en las
esquinas. Se puede ver que el ajuste lineal emublahsorbe parte de las distorsiones,
por lo que se obtienen dispersiones del orden dédama de pixel, algo menores para
las deformaciones modeladas por la expresion clicarque para las dadas por la
cubica. Una distorsion lineal sélo modifica el tactde escala, el cual ya esta
contemplado en el ajuste en bloque, por lo cuakigeen teniendo dispersiones
despreciables como en el caso libre de deformagione

Centrado de las imagenes estelares

Para estudiar el efecto del error de centradoadeirhagenes estelares, se
confeccionaron cuatro grupos de simulaciones: griglero la Unica variable no nula
fue precisamente el error de centrado, que se dasdesx y=0 hastesx y=0.25px; en
el segundo grupo se introdujeron ademas dispessifijas en el posicionado de los
frames §Xc,Yc=2mm) y en la orientacion de los mismeg5°); en el tercer grupo se
agregaron deformaciones radiales cuadréticas eem,el cuarto grupo deformaciones
radiales cubicas en r como.

De acuerdo a lo encontrado el error de centraxitelila precision de una forma
que puede expresarse como» ¢ Sx,y con la constante de proporcionalidad cercana a
la unidad para el caso libre de deformaciones.



Cuando el error de centrado se combina con dist@s Opticas, éstas ponen
una cota inferior al valor de, que es de aproximadamente 0.10pixeles en el model
cuadratico en r y 0.20pixeles en el cubico, que mrdoble astrografo de Cordoba
significa 0.11” y 0.23” respectivamente. Por encideaestos valores se puede aplicar

una relacion de la forma» 0.6” +sx,y para el castr=arZ, ys » 0.11” +Sx,y para el

casoDr=ar3. En resumen, en las simulaciones presentadagetraisajo, la calidad de
las posiciones finales esté limitada principalmegmdelas caracteristicas de la 6ptica de
la camara.

Finalmente se puede concluir que para obtenecipasis de calidad suficiente
para determinar movimientos propios a partir deplasas del Catalogo Astrografico y
de la Carte du Ciel, lo mas importante es asegurasistema Optico suficientemente
corregido de aberraciones, entendiendo como tqual@jue a 15mm del eje optico, es
decir sobre las esquinas del CCD, produzca distoesi menores que el tamafio de un
pixel. En esta situacién el error de centrado deit@agenes estelares determina la
precision en las posiciones finales. Puesto quergénentesy y<0.1pixel, se puede

esperars<0.25px=0.3", que con un arco de tiempo de 80 giemitiria detectar
movimientos propios superiores a los 0.4"/siglomsd/afio (milisegundos de arco por
afo). También se encontrd una correlacion aproxamadte lineal, aunque con factor
de proporcionalidad algo inferior a la unidad, ené precisidén alcanzable y el error de
las posiciones de referencia, lo que puede signifioa limitacion para la medicion de
placas antiguas.
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Dado el resultado alentador de las
simulaciones numeéricas, se emprendio |el
diseio de un prototipo para la
digitalizacion de una placa CdC y poder
evaluar datos reales. Para egta
digitalizacion experimental se eligio ung
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 astrométriga.
Teniendo en cuenta estas consideraciones
se selecciond la placa 6448 de la coleccién
Carte du Ciel de Cérdoba, correspondiente
a un campo cercano al plano galactico gn
direccion al camulo abierto NGC 2587. Hl
montaje experimental para la camara CQD
puede verse en la Figura 22.

La distancia camara—placa se elig 6i,gura 22. Dispositivo expe_rimental con |la
de forma que cada frame cubriera un &p&gmara CCD montada por encima de la meST que

.  actud como soporte de la placa.
cuadrada de aproximadamente 30mm 'de
lado (Figura 23), que es el mayor tamafio posibla stas mediciones de acuerdo a las
estimaciones previas (v&d. Método de medicinSe constatd que con este muestreo




las imagenes triples estan bien resueltas y quesifagientes estrellas de enlace entre
frames adyacentes. Para medir la totalidad de laca gde 2°x2° se tomé un mosaico de
8x8 frames tomados con superposicion del 50% eraarmbordenadas. Dado que se
trata de un campo denso, hay muchas estrellas raancentre frames superpuestos,
tipicamente unas 40 estrellas en frames con sugiei@o del 50% (centro-borde) y
unas 20 en los que se superponen un 25% (centnmaq

Dado que las simulaciones numéricas arrojaron casualtado que los factores
limitantes de la precision alcanzable con el mémapuesto son el error de centrado y
las distorsiones introducidas por la 6ptica de dmnara, ademas del mosaico de
imagenes destinado a medir la placa se llevo a galmmnjunto de tomas del centro de
la placa con el objetivo de determinar la magn@teastos dos efectos.

Ademas de las imagenes de la placa, se tomaromégenes de calibracion
CCD estandar: bias y flat-field. Para este tltirmad@maron imagenes con la fuente de
iluminacion encendida retirando la placa de surufj se tomaron imagenes de
corriente de oscuridad ya que para los cortos tsntie exposicion empleados ésta es
despreciable en la camara CCD utilizada.
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Se empled la tarea Imexamine de IRAF para hageandlisis rapido de las
formas y dimensiones de las imagenes estelarea mrygidn central de la placa y asi
encontrar una primera aproximacién a los pardmefigs mejor se ajusten para la
deteccion con SExtractor. Para obtener el fwhm sammaron los perfiles de
ennegrecimiento de la exposicion mas al sur dedasque presenta cada estrella, y para
caracterizar la geometria de las imagenes triglemalizaron las curvas de isodensidad
fotografica de estrellas con las tres exposiciaegaradas (Figura 24), determinandose
la distanciaDx entre los picos de las exposiciones mas al ngrtBy entre las
exposiciones del norte y la del sur (Figura 25)s Malores medios encontrados para
estas distancias fueron 4.3px y 3.1px respectiveanean muy pequefas variaciones de
una imagen a otra. Durante este examen se comatabdén que con nuestro muestreo
de los perfiles de ennegrecimiento no es posiligaticiarlos de una curva gaussiana,
al menos mientras no se tratara de imagenes sasuffeidura 26).

Figura 24. Diagrama de isodensidades fotogréafieasnad imagen estelar
triple obtenida con la tarea IMEXAMINE de IRAF arfp@ade una
imagen CCD de la placa CdC 6448. El Norte estéaurri

Finalmente, a diferencia de las imagenes CCD tdisedonde el fwhm es el
mismo para todas las estrellas, en la digitalizadi® la placa fotografica se evidencio el
aumento del ancho de las imagenes con el
ennegrecimiento pico y por lo tanto con |el
brillo de la estrella, aun sin estar saturadas| En
base a 36 imagenes distribuidas por todo| un
frame tomado sobre el centro de la placa,
correspondientes a estrellas en un amplio rgngo
de brillos, desde las apenas visibles hastg las
saturadas, se construyé el grafico que seffaff@ 25 Forma y dimensiones de |las
cualitativamente la dependencia del ancho r%i( osiciones triples en imagenes digitles

. ) ; i ducidas con CCDN indica la direccion
la intensidad pico de las imagenes estelare§oye.
por lo tanto con el brillo de las estrellas (Figura

27).
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Con el antecedente de la deteccion de imagenasresten placas digitalizadas
con la MAMA, se encar6 la deteccién sobre los fei@E€D empleando SExtractor y el
software propio para la identificacion de tripletgda eliminacion de detecciones
espurias. Los pardmetros de entrada empleadosEptraStor se establecieron a partir
de la inspeccién llevada a cabo con la tarea IMEXXEIde IRAF. A continuacion se
detallan los pardmetros empleados cuyos valoresligenentes a los dados por defecto
en el software:



# Extraction

DETECT_MINAREA 7 # minimum number of pixels aba¥eeshold
DETECT_THRESH 25 # <sigmas> or <threshold>,<ZP> in mage&-2
FILTER N # apply filter for detection ("Y" or "N?
DEBLEND_NTHRESH 64 # Number of deblending sub-ghiedds
DEBLEND_MINCONT 0.001 # Minimum contrast paramefier deblending
CLEAN N # Clean spurious detections? (Y or N)?

# Background

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

Para la identificacion de las exposiciones triglesemple6 el mismo programa
gue habia sido desarrollado para las imadgenes MABdstos Fierro et al. 2000),
modificando las dimensiones de las areas de buaquedicuerdo al resultado de la
inspeccién preliminar de las imagenes que arrofori@a y dimensiones del tridngulo
de exposiciones. En dicho programa ge
definen dos areas de busqueda en torno g las
posiciones donde deberian encontrarse |(las
exposiciones 2 y 3, asumiendo que upa
determinada  entrada  del catalogo
correspondiera a la exposicion 1 (Figufa
28). La condicion de identificacion de up
triplete es encontrar una y solo ura
exposicion en cada una de las areas g@ura 28. Geometria de las areas de busdqueda
basqueda, definiendose el centro del mism@nde deberian encontrarse las exposiciores 2
como la posicibn promedio de los B 3 paraidentificar un triplete.
centroides dados por SExtractor.

$

Por ser el error de centrado uno de los principat@gsantes de la precision, se
buscé determinar su magnitud, para lo cual serbitimediciones sobre una serie de 10
frames tomados sobre el centro de la placa —daslemagenes estelares no estan
deformadas por aberraciones del telescopio— siplates la placa ni la caAmara entre
tomas. La escala de digitalizacion fue la mismasgiemple6 en toda la digitalizacién,
es decir que cada frame cubre un area de aproxineada 30mm de lado.

Sobre cada uno de estos frames SExtractor dedtretfiedor de 800 “objetos”,
muchos de ellos espurios (Figura 29). El primeicador que se tiene del error de
centrado, si bien es s6lo una cota inferior, coasén los errores formales de los
centroides provistos por el mismo programa, cuydiama se encontré en 0.04pixeles
(0.07” en el cielo). Estos errores se detallaraefdbla 14.1 en funcién de un estimador
del brillo de las estrellas, mostrandose valoreglegxtremo débil dos veces mayores
que en el extremo brillante. A partir de esos asjetn el catdlogo SExtractor, el
programa de identificacion de exposiciones triplesonocié un promedio de 155
tripletes por frame (Figura 30).
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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
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Del mismo modo que se hizo para la digitalizactdm la MAMA (ver 9.2.

Error de centradd, también se evaluo el error de centrado de |lagémes a partir de
las dispersiones en las diferencias de coordenamtas pares de componentes de las
exposiciones triples. La Tabla 14.2 muestra losreal medios (en valor absoluto) y las
dispersiones de estas diferencias para los tress phe exposiciones: 1-2, 1-3 y 2-3,
calculados sobre 1553 tripletes detectados en @asnthgenes. Las dispersiones
permiten estimar que el error de centrado es dexapadamente 0.16 pixeles en ambas
coordenadas para cada una de las tres exposicidhemnar la posicion del triplete
como la posicién promedio de las tres exposicioekestror se reduce en un factdf’3
con lo cual los tripletes deberian centrarse com precision de 0.09 pixeles.
Considerando la escala de placa y el tamafio dekl poe digitalizacion



aproximadamente igual a 3@, esto representa 0.17” en el cielo, muy similar a
encontrado para la digitalizacion con MAMA.
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DX12 DXi3 DXz3 DYip DYy DYas
Valor medio 244 190 434 3.07 3.06 0.01
Dispersién 022 022 024 022 021 0.21
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Otra determinacion del error interno se obtuvo camapdo los catalogos
obtenidos a partir de los diez frames tomados s@breentro de la placa sin
desplazamiento entre tomas. Calculando las difezenen las posiciones de las
imagenes triples en los diez frames es posiblenebtena posicion media y una
dispersion para cada estrella. Las medianas deaglidispersiones para distintos
intervalos de brillo se muestran en la Tabla 1£8tos valores son notablemente
inferiores a los que se obtienen si se comparand&ecciones de SExtractor
individualmente, dado que cada posicion estelaures posicion promedio de tres
detecciones simples.
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Estimador de Flujo

Mediana de la Dispersion en X Mediana de la Dispersion 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 compeséele los tripletes contra el
brillo de las estrellas (Figura 31) no se encuentridencia de efecto Kostinsky, al
menos en el rango de magnitudes estudiado, deatroudl las tres exposiciones son
separables. De hecho la dispersion y la separacgitia parecen decrecer con el brillo
de las estrellas, como fue encontrado por Geftext €1996) en placas CdC de Paris. El
efecto Kostinsky consiste en un incremento apardatéa separacién entre imagenes
proximas con alta densidad fotografica, es decirestrellas brillantes, como fue
encontrado por Ortiz-Gil, Hiesgen & Brosche (19@8) placas CdC de la zona de
Bordeaux, y por Dick et al. (1993) en una placaPdeis. Sin embargo, a pesar de la
tendencia observada la posicién promedio de lasex@osiciones no se ve afectada,
debido a su disposicion en forma de triAngulo édgrib.
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Como puede advertirse en la Figura 29, existergémés triples de estrellas
débiles, claramente distinguibles a la vista, quéan sido detectadas con SExtractor,
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lo que se debe al alto valor empleado para el umikeadeteccion: parametro

DETECT_THRESH = 25. Al reducirse este parametrbged que se identificaran las

imagenes de estrellas débiles, pero en las belamio se separaban las tres
componentes y en consecuencia no eran detectadasgograma de identificacion de

tripletes.

A fin de sortear este inconveniente y obtener Byon cantidad posible de
imagenes estelares detectadas, se efectuaron daleotificaciones con distintos
umbrales de detecciéon: 2.5, 13.5, 20, 23 y 25. Btlacuna se reconocieron las
exposiciones triples, y finalmente se unificarors loinco catalogos de tripletes
eliminando las entradas repetidas, que por su igichilen las coordenadas
correspondian a una misma estrella encontradaan thas umbrales diferentes.

Las determinaciones externas del error de centladas imagenes triples, que
pueden mostrar efectos sistematicos como el dersiishes en el sistema 6ptico de la
camara, se obtuvieron a partir de comparaciones l@®nposiciones rectangulares
derivadas de la digitalizacion de la misma zonalalelaca con la MAMA del
Observatorio de Paris. Debido a su probada precigstabilidad y repetitividad, al
nivel de las décimas de micrén, para las comparasi@ue siguen se adoptaron las
posiciones obtenidas con ella como patrén practcaensin error.

Dado que al ajustarse transformaciones entrediddogos MAMA y CCD, éstas
podrian introducir o absorber errores sistematmwmdas posiciones, en una primera
instancia no se efectué una comparacion directedeoada a coordenada, sino que se
estudio la relacion entre las distancias mutugsades de estrellas (Figura 32).

En una medicion ideal sin errores la distanciaeeatialquier par de estrellas en
un catalogo es igual a la distancia entre ese miznale estrellas en el otro catalogo,
salvo un factor de escala. En consecuencia landista” entre las estrelldsy j seria

rch =a R/IAMA

En mediciones reales la dispersion del ajustestierelacion entre las distancias
mutuas no es nula y da una estimacién de los errbms valores encontrados en el
ajuste fueron:

Factor de escala medioa=0.35677p¥co/pXvama, 10 que indica que
1pXccp=28.029m sobre la placa.
Dispersion s=0.32pxcp=0.89pX1ama, €quivalente a 0.53” en el cielo.

Esta dispersion se debe tanto a los errores alesatmmo a efectos sistematicos.
Los primeros, de acuerdo a las determinacionesrdal de centrado, son del orden de
0.03pXcp, por lo que son los ultimos los que dominan.

A fin de reconocer el patrén de este efecto sidtem en las diferencias CCD-
MAMA, se computo para cada estrella la diferenc@redio de las distancias mutuas a
todas las demas estrellas en el frame, eliminandsistas contribuciones aleatorias y
reteniéndose solo las sistematicas, es decir qasuseio:
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El campo de diferencias promedio obtenido de fstaa muestra un patron
radial muy claro (Figura 33). Debe advertirse quede estar viciado hacia los bordes y
esquinas del frame debido a que en esas zonasttaflas sélo tienen vecinas para
calcular las distancias mutuas en direccion alroedel frame. Por este motivo se
empled Unicamente para un reconocimiento cualitat®l patrén y no para el ajuste de
un modelo cuantitativo.
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A fin de modelar el patron de diferencias sisteaadti CCD-MAMA para
posteriormente corregir su efecto, se ajustaronstoamaciones lineales entre las



coordenadas rectangulares medidas sobre cada utus d&t frames que forman el
mosaico y las obtenidas a partir de la digitali@aciMAMA. Usando estas
transformaciones pudieron compararse las coordenatatenidas por los dos sistemas
de medicion y calcularse las diferencias en fundénla posicion en el CCD. Estas
diferencias muestran una dispersion de 0.15px=0R5X y 0.16px=0.26" en Y. Para
estudiar el comportamiento sistematico, las difgemnentre posiciones CCD y MAMA
fueron promediadas en un celdificado cuadrado deisdles de espaciado sobre el
frame CCD, encontrdndose una clara tendencia r@daira 34).

Para el modelado de la distorsion encontrada nassenié ninguna funcion
matematica particular; en cambio, la correcciércada coordenada rectangular en el
catdlogo CCD se calculé como una media pesada hedas diferencias con la
MAMA, siguiendo la técnica de interpolacién de &tdc Abad (1988). Dicha técnica
hace uso de un polinomio bidimensional y una fumdi@ peso dependiente de la
distancia al punto de interpolacion

r a
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El polinomio se eligié constante para cada estrellaradio de interpolacion
ro=50px, y el exponente n=1, lo que asegura la coitéd de la funcion interpolante y
su derivada primera. Esta correccion se aplicbestds coordenadas rectangulares
medidas sobre las imagenes CCD de todos los #&fplehcontrados. Volviendo a
calcular, promediar y graficar las diferencias CRIBMA se comprueba que de esta
manera logra eliminarse exitosamente el patrérersitico (Figura 35). Ademas las
dispersiones en dichas diferencias se reducen8@3:0.14” en X y 0.10px=0.16" en
Y, donde estan considerados los errores aleatenidas posiciones basadas tanto en el
CCD como en la MAMA. Es notable que estas dispeesoson aproximadamente
iguales a los errores de centrado de los triplgtesse habian calculado para los dos
tipos de imagenes, que llegaban a los 0.17” 2r Error de centrado con MAMA
14.1. Error de centrado con CGD
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Dado que las ultimas dispersiones encontradaseseam al orden de magnitud
de los menores errores publicados para posiciobgsidas con este tipo de placas
(Dick et al. 1993, Geffert et al. 1996, Ortiz-Gall al. 1998), deberia tenerse en cuenta la
contribucién del error en las posiciones MAMA guasta ahora se habia despreciado
pero podria rondar la décima de segundo de arco.

En primera aproximacion se supuso que el errorasnpbsiciones de ambos
catdlogos —CCD y MAMA- son iguales en fraccion deslpy por lo tanto casi 3 veces
mayor en la digitalizacion con CCD que con la MAMA partir de esta suposicion se
deduces ccp=0.15" y smama=0.05". Si bien el error asi calculado para lasigiases



MAMA es similar a los menores valores publicadosapeste tipo de placas, esta muy
por debajo de las estimaciones llevadas a cabstertrabajo —alrededor de 0.15"— por
lo que podria estar subestimado y en consecueh@aa de las posiciones CCD
estaria sobreestimando. Otra aproximacion, la npéisnista para la medicién CCD,
consiste en suponer que el error en segundos de ewcel mismo en ambas
digitalizaciones, con lo cual se dedsegp=Smama=0.12"

De todas maneras, la medicion de posiciones deemigpoca con un error de
0.15” es muy promisorio para la aplicacién del rdétg el equipamiento utilizado en la
medicion astrométrica de placas Carte du Ciel, y@ gpne una cota inferior para el
error en los movimientos propios de s6lo 2msa/afio.

%

El proceso de reduccién astrométrica consiste eangrar las transformaciones
gue permiten llevar las coordenadas rectangulapésiX las estrellas medidas sobre los
frames CCD a coordenadas celested en el sistema de referencia internacional
(ICRS). Cabe aclarar que en todo lo que siguezdasdenadas X,Y empleadas ya estan
corregidas de la distorsion siguiendo el proceditoielescripto ed6.1. Correccion de
la distorsion

Dadas N placas tomadas con superposicion pareialédnica de ajuste en
bloque, desarrollada para astrometria fotogréficaduce todas las placas
simultdneamente, imponiendo sobre la solucion da gdaca no sélo la condicién de
mejor ajuste con el catélogo de referencia, simbién la de mejor ajuste con las placas
vecinas (Stock 1981). La reduccién astrométrickageaca del presente trabajo se llevo
a cabo haciendo uso del procedimiento de ajusbéogie, reemplazando el mosaico de
N placas superpuestas por un mosaico de N fram&sd0@erpuestos, tomados de una
misma placa.

' $

En 11.1. Ajuste en bloquee describié la técnica del ajuste en bloque y las
transformaciones que se ajustan en este caso. defencontrarles una solucion a las
ecuaciones es necesario contar con al menos treBassde referencia, es decir con sus
coordenadas celestes conocidas, en todo el cantpertoupor el mosaico, y que en
cada frame haya al menos tres estrellas de erdaceammes vecinos.

Una primera identificacion de un conjunto pequaf®menos de diez estrellas
de referencia, se llevd a cabo en forma visual,etdim de emplearlas para un ajuste en
bloque preliminar que permitiera obtener coordesasdestes aproximadas para todas
las estrellas del campo, y asi poder identificajomt&nto las estrellas de referencia
como las de enlace entre frames vecinos.

En cuanto a la identificacion de las estrellagulace para el ajuste preliminar,
se llevd a cabo por medio de un programa desatmlp@r el autor que trabaja en dos
etapas tomando como datos de entrada valores a@das para el desplazamiento en
ambas coordenadas entre frames adyacentes. Emiergietapa el programa modifica
las coordenadas rectangulares de las estrellasfickatas en un frame para llevarlas al
sistema del frame vecino, con lo cual las imager@msespondientes a una misma
estrella deben tener sus coordenadas coincideatgsodde un margen de error que se
eligié suficientemente amplio —alrededor de 10 lpise para incluir el error de centrado
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de las estrellas, y el error en el desplazamieatioslframes y la inclinacién relativa de
los mismos, ya que en el montaje experimental eadpl@ara estas mediciones no hay
control preciso de las posiciones ni orientaciateesllos.

Encontradas las estrellas coincidentes, en lanskegetapa el programa emplea la
diferencia media entre las coordenadas de éstam@ly otro frame para mejorar los
valores de los desplazamientos. Con estos despkzas mejorados se efectla una
nueva identificacién de las coincidencias entrenéa vecinos, esta vez con un margen
de error mas pequefio, para encontrar la mayordeahposible de estrellas de enlace
antes de efectuar ninguna reduccion.

' % % ! D E

Con el primer conjunto de estrellas de referemgatificadas visualmente y las
estrellas de enlace, se arman los tres conjuntesudeiones del ajuste en bloque, cuyos
coeficientes se encuentran mediante sendos apmtesiadrados minimos. Como ya se
mencion6 en 11.1, estos coeficientes son los el@®alie una matriz 3x3 para cada
frame del mosaico, representando la transformadéh sistema cartesiano u,v,w
solidario al frame, al sistemxah,z solidario al ICRS.

Los coeficientes de estguste en bloque preliminason empleados en un
programa de busqueda automatica de estrellasatemefa. Las matrices encontradas se
emplean junto a las ecuaciones invertidas de lgepoddn gnomonica, para encontrar
las coordenadas celestesl de cada estrella medida en cada frame. Estaseswutds
son comparadas con las coordenadas de las esirgtias-2 llevadas a la época de la
placa, y cuando se encuentra una coincidenciaal€eetrun margen de error de 27, la
estrella se agrega a la lista de estrellas decrefer.

Otro programa lleva a cabo una tarea similar, sle en lugar de comparar
coordenadas celestes obtenidas de un frame cowmlet@atas celestes de catalogo,
compara entre pares de frames vecinos, encontesmidoas estrellas de enlace.

Con el nuevo conjunto de estrellas de referenda gnlace se efectla un nuevo
ajuste en bloque. Los coeficientes de este ajusteersplean para una nueva
identificacibn automatica de estrellas de refe@ngi de enlace, iterandose el
procedimiento hasta que no se encuentran nuevailasside referencia ni de enlace,
con lo cual se llega ajuste en bloque definitivdPara este ajuste se emplearon 268
estrellas Tycho-2 de referencia en toda la placa.

Los coeficientes resultantes aggliste en blogue definitiveon empleados para
transformar todas las posiciones estelares medida®rdenadas celestes en el ICRS.
Dado que en general las estrellas tienen mas démagen medida en sendos frames
CCD, se tienen también mas de una posicion celestegposicion adoptada en el
catalogo de posiciones es el promedio de todgsokisiones medidas.

También se llevé a cabo otra reduccion seleccamam subconjunto de las
estrellas de referencia, como se habia hechoredulacion de la digitalizacion MAMA.
Se retuvieron sélo las estrellas con errores enrlogimientos propios inferiores a
3msa/ano y diferencias Placa—Tycho-2 menores diieDe esta manera quedaron 142
estrellas Tycho-2 de referencia en toda la placa.

' $ %

El ajuste en bloque se llevd a cabo medianteajtetes por cuadrados minimos
usando la rutina LFIT en Press et al. (1989). Ganade estos tres ajustes corresponde
a un eje en un sistema tridimensional de coordenealdesianas, donde cada posicion



estelar es considerada como un punto en la esferadib unitario. Las dispersiones de

los ajustes se encontraron entre 6Xx¥09x10’, lo que corresponde a un rango desde
0.12” hasta 0.20". Al efectuarse una reduccion elpa empledndose las coordenadas
medidas sobre los frames sin la correccion dedisio, estas dispersiones resultaron
tres veces mayores.

A causa de la escasez de posiciones precisatapgpaca de la placa, se estimoé
la precision a partir de la comparacion con Tycha-gesar de haber sido el catalogo de
referencia. Sin embargo, su peso es relativameijtedm un ajuste en bloque, debido a
que esta técnica también hace uso de las estlellaslace entre frames vecinos que son
mucho méas numerosas. Tras la Ultima reduccion smn@aron 274 estrellas
coincidentes entre el catadlogo de la placa y Tyghg-es sobre estas estrellas que se
estimo el error en las posiciones obtenidas arpetla medicion basada en CCD de la
placa, siguiéndose el mismo procedimiento descmptd0.3. Evaluacion de errores
para estudiar su dependencia con la distanciarstocde la placa, la magnitud vy el
indice de color de las estrellas.

En primer lugar se dividio el conjunto de estrettagcidentes con Tycho-2 en
10 grupos de 27 estrellas cada uno, ordenadas sdgémor en los movimientos
propios. Para cada estrella se calculé el err@gueposicion para la época de la placa
como el error en movimiento propio multiplicado mrarco de tiempo, y para cada
grupo se adopté como error de las posiciones T¢chada mediana de los errores de las
estrellas dentro del mismo. El error en las posiEsoobtenidas a partir de la placa se
estim6 suponiendo que son independientes del emr@l catalogo de comparacion, y
por lo tanto

— 2 2
Splaca = \/S Placa Tycha ~ S Tychd

2 2 4 —_
En los casos en qu‘ePIaca- Tych@ £s Tych® se adoptOSp,aca =S Placa Tycha /\/E

Las dispersiones y errores encontrados se muestrda Tabla 17.1. Se advierte que
tanto las dispersiones en las diferencias PlacdeFgccomo las estimaciones de los
errores en las posiciones obtenidas a partir gdatza CdC, los valores son similares a
los obtenidos en la medicion MAMA (Tabla 10.1).

=061 """ L H#*H#) %! '#&8)].) ?2#) ) &*&#1I"
Grupo Dispersién Mediana del error Error calculado
Placa—-Tycho-2 en Tycho-2 en placa CdC
a d a d a d
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 dependenicerrde de centrado de las
imagenes con la distancia al centro de la plaamyet brillo de las estrellas, se hicieron



sendos analisis similares dividiendo el conjuntcediellas coincidentes con Tycho-2
en 10 grupos de 27 estrellas cada uno, con distahaentro de la placa y magnitud
Brycho Creciente respectivamente.

En la Tabla 17.2 se advierte que, al igual quenedicion con la MAMA, no
hay en las dispersiones de las diferencias Plac&ef¥ ni en los errores estimados
para las posiciones una tendencia a crecer haiaolales de la placa. Posiblemente la
precision en la medicién basada en CCD también lesttada por el error en las
posiciones de referencia o algun otro factor distidel error de centrado de las
imagenes que si aumenta hacia los bordes (Figira 13

=060 """ LH#FH) QI - L& *E)S )$H >1906.% &# & *S)/ 1% S . &# %! -%!/1? #)
HO)&X&H# L
Grupo Distancia Dispersién Mediana del error Error calculado
media Placa—-Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
[mm] a d a d a d

1 23 0.26 0.32 0.20 0.17 0.17 0.27
2 35 032 0.28 0.21 0.18 0.24 0.21
3 40 0.30 042 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 64 034 034 0.30 0.27 0.16 0.22
8 72 0.33 0.25 0.30 0.27 0.14 0.18
9 79 037 034 0.22 0.20 0.29 0.28
10 91 032 033 0.30 0.27 0.09 0.20

La Tabla 17.3 muestra los valores medios y digmees en las diferencias
Placa—Tycho-2 junto con los errores estimados pateellas en distintos rangos de
magnitud aparente3no, presentando una ligera tendencia a aumentasferion en
las diferencias Placa—Tycho-2 para las estrellas dééiles, aunque no es tan evidente
en el error estimado para las posiciones estetim@gadas de la placa, debido a que el
error en Tycho-2 también aumenta. Tampoco se abseinguna tendencia en las
diferencias medias en ambas coordenadas, a dif@m®do que ocurria en la medicion
MAMA (Figura 18) a pesar de tratarse de la misna@gEn la Tabla 17.4 se presenta
un analisis similar en intervalos de indice de C88chsV1ycho que tampoco muestra
ninguna tendencia.

Cabe recordar que en las placas hay estrellas thastmagnitudes mas débiles
gue en Tycho-2, las cuales quedan fuera de estpatamién (verl7.4 Completitud y
magnitud limitg.
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Grupo Magnitud Diferencia media Dispersién Mediana del error  Error calculadc
media Placa—Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
Biycho a d a d a d a d
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 12.1 -0.04 0.07 0.37 0.36 0.30 0.27 0.22 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 0.22 0.28
10 13.2 -0.00 -0.11 0.40 0.40 0.33 0.30 0.23 0.27

=00 " O##)/1* %HT7IGE 7# . #*#)%!*-*] )#-11&*$)$.* )$# >1%.* &# /.%.
J7e. H57i6. ? #) *# )& * &# ! 1"

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 a d a d a d a d

1 -0.16 -0.02 -0.11 031 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 0.25 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 0.29 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
" ' % %

A fin de estimar la completitud y la magnitud liende la muestra de estrellas
detectadas sobre la placa CdC, ambos catalogasbtaxiido con CCD y el producido
con la MAMA- fueron comparados con el catadlogo USARO (Monet et al. 1998,
USNO-A2 de aqui en adelante) que es mucho mas deass evitar contaminaciones
por las estrellas débiles en USNO-A2, éste fueadorten la magnitud B 16.0. La
comparacion se efectud suponiendo que una dadadaren USNO-A2 corresponde a
determinada estrella en el catdlogo CdC si la posien ambos catalogos difiere en
menos que un cierto radio de coincidencia. Debitlbogran diferencia de épocas entre
los catalogos y la falta de movimientos propioshdiradio de coincidencia se escogio
relativamente grande, igual a 2.5”, con lo cualn®tuyen estrellas con movimientos
propios de hasta 30msa/afio. Segun los movimienbpsos en Tycho-2, con este limite
se excluye cerca del 5% de las estrellas del campo.



Se puede ver en la Figura 36 que dentro de unleide 1° de radio en torno al
centro de la placa, la completitud llega a su méxipara estrellas con magnitud
aparente B —dada en USNO-A2- alrededor de 13.&nzdmdo el 77% en el catalogo
CCD y el 85% en el catdlogo MAMA. La pérdida deusigs estrellas puede deberse a la
fusion de las tres exposiciones en el extremoabt#, a la baja relacién sefial/ruido en
el extremo débil, y a lineas del reticulo, rayaduyacontaminacion por detecciones
espurias en todo el rango de magnitudes, ademas dstrellas con movimiento propio
mayor que 30msa/afio que pueden llegar al 5%. Laamw@mpletitud en el catalogo
MAMA puede deberse a la mayor frecuencia de muesiuee permite una mejor
separacion de las imagenes préoximas. Mas alla detmitud de maxima completitud
la fraccion de estrellas USNO-A2 detectadas enldaapdecrece, alcanzando el cero
para estrellas con magnitud aparente B mayor qie 15
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Abad y Garcia (1995) efectian un ajuste en bloguendconjunto de placas del
Catalogo Astrografico (CA), y corrigen las distorsés producidas por el telescopio
siguiendo un enfoque diferente al presentadbteh. Correccion de la distorsidque se
basa en una comparacion externa como es la digitédn con la MAMA.



Debido a la superposicidén entre las placas deld@ada estrella aparece en mas
de una placa y por lo tanto tiene varias posicionedidas. Después de un primer ajuste
en bloque se adopta como posicién “verdadera” da esatrella al promedio de todas
ellas, y se estima la distorsion como el residutadesicion medida con respecto a la
“verdadera’. La distorsion se corrige siguiendomébmo meétodo de interpolacion
mostrado erl6.1. Correccion de la distorsioCon las coordenadas X,Y corregidas se
efectia un nuevo ajuste en bloque y vuelven a lea®i los residuos, iterandose el
meétodo hasta que éstos se hacen despreciables.

Este enfoque, que no hace uso de una comparaci@mn@xcomo es la
digitalizacion con la MAMA, se aplico al mosaico aeagenes CCD tomadas de la
placa CdC 6448 para corregir las distorsiones dioitwlas por la cdmara. Para ello se
emplearon los programas desarrollados en FortraAlpad, cedidos gentilmente por el
autor y luego adaptados para el tratamiento destficiones CCD.

La Figura 37 muestra el campo de distorsiones kealowcon las mediciones en
bruto, que se aprecia muy similar al obtenido nedida comparaciéon con la MAMA
(Figura 34), siguiendo un patron aproximadamerdmaka
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Tras la primera correccidén de las coordenadasdasdie obtiene el campo de
distorsiones que se muestra en la Figura 38. Carsegunda iteracién no se obtuvieron
mejoras, por lo que se adoptaron esas posiciondglasey el Ultimo ajuste en bloque
como definitivos. Si bien las diferencias calcukd# redujeron notablemente, los
pequefios residuos que persisten aun muestran téedancia radial, especialmente
hacia los bordes, por lo cual no se sigui esteqee.
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Del mismo modo que en la reduccién anterior, §néda precision a partir de
la comparacion con Tycho-2. Tras la ultima redutcs® encontraron 264 estrellas
coincidentes entre el catadlogo de la placa y Tyghg-es sobre estas estrellas que se
estimo el error en las posiciones obtenidas arpetla medicion basada en CCD de la
placa, siguiéndose el mismo procedimiento descrptd7.3. Evaluacion de errores
para estudiar su dependencia con la distanciarsiocde la placa, la magnitud vy el
indice de color de las estrellas. Cabe aclarar qudiferencia de las reducciones
presentadas anteriormente, en esta reduccion deaopcomo estrellas de referencia
todas las estrellas del catdlogo Tycho-2 identifisaen la placa, por lo que la
coincidencia entre los catalogos sera mejor y esamiencia los errores pueden resultar
algo subestimados.

En primer lugar se dividid el conjunto de estreltamcidentes con Tycho-2 en
10 grupos de 26 estrellas cada uno, ordenadas sdgémor en los movimientos
propios, y se estimaron los errores del mismo nupa enl7.3. Las dispersiones y
errores encontrados se muestran en la Tabla 18.4d\Berte que tanto las dispersiones
en las diferencias Placa—Tycho-2 como las estimaside los errores en las posiciones
obtenidas a partir de la placa CdC, los valores sorgeneral similares tanto a los
obtenidos en la medicion MAMA (Tabla 10.1), comtaanterior reduccion cuando la



distorsién se elimin6 mediante la comparacion @nmigitalizacion MAMA (Tabla
17.1).

También aqui se analizé la dependencia del eomtacdistancia al centro de la
placa, con el brillo de las estrellas y con el dadile color, dividiendo el conjunto de
estrellas coincidentes con Tycho-2 en 10 grupo26destrellas cada uno, con distancia
al centro de la placa, magnitudrB, e indice de color BeheVrycho Creciente
respectivamente.

En la Tabla 18.2, al igual que en las reduccica@®riores, no se advierte
tendencia a crecer hacia los bordes de la pladasedispersiones de las diferencias
Placa—Tycho-2 ni en los errores estimados panadsisiones.
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Grupo Dispersién Mediana del error Error calculado
Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en placa CdC
a d a d a d
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
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Grupo Distancia Dispersién Mediana del error Error calculado
media Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
[mm] a d a d a d
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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Grupo Magnitud Diferencia media Dispersién Mediana del error Error calculado
media Placa—-Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
Biycho a d a d a d a d
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
10 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 atanda dispersion en las
diferencias Placa—-Tycho-2 para las estrellas mididedépero ésta refleja el aumento en
el error en las posiciones Tycho-2 ya que no sgeecia luego en el error estimado para
las posiciones estelares derivadas de la plags Botable que practicamente todas las
diferencias medias sean negativas, lo que podniaingkcador de algun efecto
sistematico que se estudiara en el futuro si sered®n otras placas de la coleccion.

El analisis en intervalos de indice de colatB—\Vrycho de la Tabla 18.4 no
muestra ninguna tendencia.

1=060 """ O##) ¥ WIHTIG.E T# . #*#) %l * %[ J#* -1 1 &*$)$.% )$# >1%.% &# [.%.
J7ie H57i6. ? #) *# )&% &# 1 /."

Grupo indice de  Diferencia media Dispersion Mediana del error Error calculado

color medio  Placa-Tycho-2 Placa—Tycho-2 en Tycho-2 en Placa CdC
BTycho_VTycho a d a d a d a d
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 0.36 034 021 0.18 0.30 0.29
4 0.24 0.00 -0.07 0.26 022 021 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

[y
o

151 0.02 0.02 0.31 029 031 0.28 0.22 0.04
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La determinacion de movimientos propios implicadanbinacion de posiciones
tomadas en al menos dos épocas distintas. Clarart@eoélidad de estos movimientos
serd mejor mientras mas precisas sean las posciongleadas, mientras mas épocas se
tomen y mientras mayor sea el arco de tiempo diolkypper esas épocas.

En astrometria fotogréafica era usual la determéracie movimientos propios
relativos, para lo cual se comparaban las coor@denattangulares de las estrellas en el
campo. Esta técnica requiere que las placas comdgmtes a todas las épocas que se
emplean hayan sido tomadas con el mismo instrumyeatocondiciones similares. Esto
no es posible en la actualidad debido a la interéupen la fabricacion de placas
fotograficas, por lo que las posiciones deben Isgadas a un sistema de referencia
estandar —el ICRS- tal como se hizo en el CapiBuloon la placa fotografica al
efectuarse la reduccion empleando Tycho-2 comdocgtdle referencia.

& > % !

Llamaremos posiciones de segunda época a todadlaagqgue hayan sido
determinadas en épocas posteriores a la placa €d@ate de una sola o0 mas. Al
comenzar este trabajo se estudio la posibilidadetierminar estas posiciones haciendo
uso de las facilidades observacionales disponiBlasa ello se planted la utilizacion de
mosaicos de imagenes CCD directas tomadas conpagpeén parcial, ya sea con el
telescopio de 1.54m de la Estacion Astrofisica d@sqgBe Alegre (EABA) yl/o el
telescopio de 2.15m del Complejo Astrondmico Elnatm (CASLEO).

La técnica propuesta fue primero evaluada mediameilaciones numéricas
(Bustos Fierro y Calder6n 2000b) y posteriormepteEada en un campo de unos 30’ de
lado en torno al cumulo abierto Ruprecht 21 (Budisrro y Calderon 2002b)
tomandose las imagenes desde el CASLEO. Debidgun@d inconvenientes con el
instrumental no fue posible hacer estas mismadpsudesde la EABA.

Las mediciones en torno a Rup 21 mostraron imp@sardistorsiones
producidas por la Optica. Si bien éstas pudieroc@@egidas la precision alcanzada en
las posiciones fue de 0.15”, lo que solo justiBt@mpleo de tiempo de observacion y
reduccion si es necesario llegar a magnitudes rébile, méas alla del alcance de los
surveysactualmente disponibles, que no es el caso dpldasas de la CdC. Por este
motivo se optd por la utilizacion de posicionessdgunda época provenientes de los
grandes catélogos astrométricos actuales, primegyae USNO-B1 y UCAC-2.
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USNO-B1.0 (Monet et al. 2003) es un catalogo quesgmta posiciones,
movimientos propios, magnitudes en varias bandasstymadores de separacion
estrella/galaxia para 1,045,913,669 objetos obbtsnid partir de 3,648,832,040
observaciones separadas. Los datos provienen deigdalizaciones hechas con la
Precision Measuring Machine (PMM) de 7,435 placabn8dt tomadas en varios
relevamientos del cielo en los ultimos 50 afiosclades se resumen en la Tabla 19.1.

1



Se estima que el catalogo es completo hasta laimdgvi=21; las precisiones
estimadas son de 0.2” para las posiciones en J20@@mag en hasta cinco colores, y
del 85% para distinguir estrellas de objetos nelass.
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Nombre Emulsion  Banda [nm] Zonas Dec. Campos Fetdas
Observacion
POSS-I 103a-0O 350-500 -30..+90 936 1949-1965
POSS-I 103a-E 620-670 -30..+90 936 1949-1965
POSS-II lla-J 385-540 +00..+87 897 1985-2000
POSS-II llla-F 610-690 +00..+87 897 1985-1999
SERC-J la-J 385-540 -90..-05 606 1978-1990
ESO-R la-F 630-690 -90..-05 624 1974-1994
AAO-R lla-F 590-690 -90..-20 606 1985-1998
POSS-II IV-N 730-900 +05..+87 800 1989-2000
SERC-I IV-N 715-900 -90..+00 892 1978-2002
SERC-I* IV-N 715-900 +05..+20 25 1981-2002

Como parte del programa de la PMM se escaneasopléecas del Northern
Proper Motion (Klemola et al. 1987) y del SouthBroper Motion (Platais et al. 1998),
y se compilé un catalogo astrométrico llamado Y SéeOmagnitud limite del YS4.0 es
aproximadamente V=18, y estas estrellas no estamadas en las placas Schmidt, a
diferencia de lo que ocurre con las estrellas TAZlgoe se emplearon para la reduccion
de la anterior version del catalogo: el USNO-AEproceso de calibracion fija en cero
el movimiento medio de todos los objetos que caciehan con alguna entrada en el
catalogo YS4.0 empleado para la reduccion astraicag¢aunque la época media de este
catdlogo se encuentra alrededor de 1975. En caersgiau USNO-B1 presenta
movimientos propios relativos, no absolutos, pajue deben usarse con precaucion. Si
sélo se requieren posiciones los autores recomieedglear las mismas dadas para la
época media.
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UCAC2 es la segunda entrega del proyecto UCAC .(M&al Observatory
CCD Astrograph Catalog, Zacharias et al. 2000 jaatente en desarrollo, disefiado
para observar todos los objetos del cielo con nhadriR aproximadamente entre 7.5 y
16. Los errores observados en las posiciones roluda@0msa para las estrellas de
magnitud entre 10 y 14, y alrededor de 70msa pamagnitud limite R~16.

UCAC2 es un catdlogo astrométrico de alta densiglaalta precision de
48,330,571 estrellas cubriendo el cielo desde k@8ta +40° de declinacion, llegando
hasta +52° en algunas areas. El limite norte esdurde la ascension recta. Para todas
las estrellas se proveen movimientos propios ynfetoia. Las posiciones y los
movimientos propios estan dados en el ICRS pamgptxa J2000.0. UCAC2 es la
tltima entrega de datos intermedios antes de lasteation del catalogo final
cubriendo todo el cielo.



El proyecto UCAC, las observaciones y la primentrega de los datos se
describen en detalle en el trabajo de Zachariat é2000). En esta seccién se hace un
breve resumen, ya que se trata del catalogo gweeias posiciones de segunda época
mas precisas, ademéas de movimientos propios gqéa senpleados para evaluar la
calidad de los que se determinen a partir de &EsaplCdC.

UCAC es un programa observacional que hace usdstebgrafo Doble del
Observatorio Naval de los Estados Unidos de Noreiamy una cdmara CCD de 4k x
4k, cubriendo poco mas de un grado cuadrado pazemeon una escala de 0.8"/pixel.
La lente de cinco elementos del astrografo, de 2@erapertura corregida para el rojo,
provee un campo de 9° de didmetro (disefiado pacagpfotograficas), por lo que con
el CCD sdlo se utiliza una pequefia fraccion ceateadel eje 6ptico. EI CCD es marca
Kodak, grueso, con pixeles derf. La cdmara, construida por Spectral Instruments,
trabaja enfriada por efecto Peltier a -18°C.

Las observaciones comenzaron en enero de 1998 | e@bservatorio
Interamericano de Cerro Tololo (CTIO) en Chile, dieslonde se observo todo el
hemisferio sur y aproximadamente la mitad del hism@norte. En octubre de 2001 el
instrumento se trasladé a la Estacion Flagstaff @e$servatorio Naval (NOFS) en
Arizona, Estados Unidos, para continuar con elocié¢l norte, cuya observacion
finaliz6 el 18 de mayo de 2004. La segunda entdejacatdlogo UCAC contiene los
datos provenientes de las observaciones hechas &lagt de diciembre de 2002, al
momento en que aproximadamente el 86% del ciel@lsado cubierto.

Para la toma de las imagenes se adopt6é un panbroeesquina sobre una grilla
de 0.5° comenzando en el Polo Sur Celeste. Cadaocéne observado con una
exposicion larga (de 100 a 150 seg) y una cort®2Qde 30 seg). Las observaciones se
hacen en una uUnica banda (579-742nm), por lo quenkgnitudes UCAC estan entre
las V y R del sistema fotométrico de Johnson. Nohaeintentado obtener datos
fotométricos de alta calidad a partir de las olmgones CCD. De hecho, las
observaciones prosiguieron incluso durante nocbascuros. El telescopio es guiado
automaticamente con una camara ST-4 montada tresglanda lente del astrografo,
corregida para el visual.

A diferencia de UCAC1 que utiliz6 estrellas de ¢tasalogos Hipparcos y ACT
para la reduccion, UCAC2 fue procesado con estral referencia Tycho-2. Esto
duplico la cantidad de estrellas de referenciacpadro, sin embargo, los errores en las
posiciones de estrellas débiles individuales erh@3& son significativamente mayores
que los errores en x,y de las imagenes observaddsGAC.

En la reduccién astrométrica de cada cuadro séeémnup modelo minimo, solo
con términos lineales, para reducir la propagaaénerrores. Los efectos de las
aberraciones y la refraccion se eliminaron antégjdste por cuadrados minimos de los
datos x,y a las posiciones medias de las estddlasferencia en la época de los frames
CCD.

Todos los “casos probleméaticos” fueron excluides ahtadlogo. En particular,
muchas estrellas mdltiples han sido excluidas deACKC ya que sus imagenes
usualmente estan elongadas y su centrado precigdifi@scon el software empleado
actualmente. Este software esta siendo modificads yatos seran re-procesados para
la construccion de la entrega final del catalogo.

Las imagenes estelares saturadas no se empleardo, que no se incluyen las
estrellas brillantes. Dependiendo de las condiciormmosféricas, el corte es



aproximadamente para las estrellas mas brillantedaymagnitud 8 en R. A partir de
las posiciones individuales se produjeron posicgaomedias pesadas. Sélo se incluyen
en el catalogo estrellas con dos o0 mas imageneslase®e excluyeron las estrellas con
error estandar (obtenido a partir de la dispersiérias imagenes individuales) mayor
gue 200msa en cualquier coordenada. Dichas estretia, o muy débiles, o con
imagenes en contacto, o tienen otros diversos gmus.

Los movimientos propios de las estrellas brillanttR~8 a ~12.5) se
determinaron usando una combinacion de catalogestes fotograficos y meridianos,
e incluyeron observaciones de satélite de losagaélHipparcos y Tycho-2. Ademas, el
Observatorio Naval de los Estados Unidos esta gragleso de re-medicion de las
placas fotograficas del AGK2, tomadas en Bonn y blago (Alemania) alrededor de
1930. Cerca de 600.000 nuevas posiciones provesiaid esta re-medicion estan
incluidas en el area al norte de declinacion +20°.

Para las estrellas débiles (R~12.5 a ~16) seaiillos datos del Lick Northern
Proper Motions (NPM, Jones et al. 2000) y el YalatBern Proper Motions (SPM, van
Altena et al. 1999). Estas placas fueron medidaslaocPMM (Precision Measuring
Machine) en la NOFS e inicialmente reducidas poMbnet. Para su reduccién soélo se
empled la serie de placas sensibles al amarillpJgue esos datos estan referidos
como “Yellow Sky”. Los datos fueron posteriormertratados en el USNO de
Washington por S. Urban para minimizar errore®siaticos.

Hay 18604 estrellas de alto movimiento propio omh@s en el archivo de
posiciones del UCAC. Estas fueron identificadas @ould y Salim utilizando el New
Luyten’s Two-Tenths Catalog y gentiimente enviaddsequipo del UCAC. Sin
embargo, solo se incluyeron aquellas estrelladtdensvimiento propio con posicion
astrométrica disponible en una época anterior. rie®rgraron 8282 estrellas en los
catalogos regulares (Yellow Sky, AC 2000.2, Tycho-Bpparcos, otros catélogos
fotograficos y meridianos) mientras que 7666 dasdlLieron suplementadas utilizando
posiciones de USNO-A2, por lo que un total de 15&=t&Illas NLTT estan incluidas en
UCAC2. Notese que estas son las Unicas estrelfadgmcuales se emplea USNO-A2,
ya que se intenta minimizar la utilizacion de dgtosvenientes de placas Schmidt en
UCAC2.

El célculo de movimientos propios se lleva a cadso un procedimiento similar
al usado para los catalogos UCACL1 y Tycho-2. Tddsscatalogos de entrada fueron
reducidos al ICRF utilizando datos del Hipparcadguin otro catdlogo mas denso en el
sistema de referencia del Hipparcos. Se estimaertoses estandar de cada posicion.
Estas estimaciones de error se usan como pesosglaunéar una posicion media y un
movimiento propio, mediante un procedimiento dest@upor cuadrados minimos
pesados. En el catalogo se proveen las estimadi@enesor de la astrometria UCAC2.

Los errores en movimientos propios de las essrélidlantes (hasta R~12) van
desde 1 hasta 3 msa/afio, principalmente debid® grindes intervalos de tiempo
involucrados. Para las estrellas mas débiles goenhaso exclusivamente de los datos
del Yellow Sky, los errores tipicos se estimaneedty 6 msa/afo.

Todas las estrellas en UCAC2 tienen movimientopiproAlgunas estrellas
fueron excluidas por las siguientes razones:

no fueron observadas en el programa astrografidd:CC

fueron observadas, pero la reduccion de la poslgi©AC fallé por algin motivo;

el arco de tiempo entre la primer época disponithcAC no excede los 10 afios;
no se pudo calcular movimiento propio (no se eméombincidencia con otros
catalogos);



los movimientos propios exceden los 180msa/afio perestan identificadas en el
catalogo NLTT o en Hipparcos;
los errores de los movimientos propios basadosaatispersion de las posiciones
individuales excede los 20msa/afio.
Como consecuencia del proceso de seleccion, UCAC2sncompleto para ningun
rango de magnitudes. En total se incluyen 483308&1llas 58843138 estrellas
observadas con el astrografo hasta el 8 de diceed#f002.

Se adopta el sistema de referencia del catélogpartos, es decir el Sistema de
Referencia Celeste Internacional (ICRS), que esistamte con el ecuador y equinoccio
J2000.0. Las posiciones estan dadas en la épdealast]2000.0, por lo que UCAC2 es
un catalogo compilado. También se provee la épeosral, es decir la época media
pesada de los datos. Para la época central, gige darmestrella a estrella y puede ser
diferente en ascension recta y en declinacionptesiciones tienen su error minimo
dado en el catalogo. En la mayoria de los casoSplasas centrales son cercanas a las
épocas de las observaciones UCAC (entre 1998.1 G2.20 debido al peso
relativamente alto dado a las mismas. Los movirogmropios estan dados para la
época central.

Las magnitudes van aproximadamente desde 8 hé@sta iina banda de 579-
642nm, esto es entre el visual (V) y el rojo (Rl)gistema fotométrico de Johnson. La
magnitud limite puede variar en aproximadamei®@&mag. El corte en magnitudes en
el extremo brillante puede variar aln mas, depeddiele las condiciones del seeing en
el momento de la observacion.

Las magnitudes UCAC son so6lo aproximadas, corrman estandar alrededor de
0.3mag. La precision relativa dentro de 0.5° yango de magnitudes medio puede ser
mucho mejor, de aproximadamente 0.1mag. Se haee qoe algunos datos fueron
obtenidos en condiciones no fotométricas y que aohiko reduccion del tipo
“fotometria de apertura”, por lo que las magnitud€AC2 solo sirven para propositos
de identificacion.

El calculo de movimientos propios se lleva a cedso un procedimiento similar
al usado para los catalogos de la serie UCAC yd-gtEl catalogo CdC fue reducido
al ICRF utilizando datos del Tycho-2, luego se a@dof sistema de referencia del
Hipparcos. Se estiman los errores estandar depumilcion. Estas estimaciones de error
se usan como pesos para calcular una posicion medianovimiento propio, mediante
un procedimiento de ajuste por cuadrados minimesadues cuando se tiene un namero
suficiente de posiciones.

Para la combinacion de las posiciones obtenidadigtimtas épocas a fin de
calcular los movimientos propios se desarroll6 vog@mma en Turbo Pascal. Dicho
programa recorre los tres catalogos disponiblesat@logo CdC para la primera época,
y USNO-B1.0 y UCAC2 para las épocas mas reciebado que tanto USNO-B1 como
UCAC2 proveen movimientos propios, el ultimo pavdas las estrellas incluidas y el
primero para algunas de ellas, se emplearon lomosipara trasformar las posiciones
dadas en estos catalogos a la época de la plat#.1B9 y en esa época buscar las



coincidencias. El criterio adoptado para asumir deierminada entrada en uno de los
catdlogos modernos corresponde a cierta estreliddmen la placa CdC fue que sus
posiciones para la época de la placa difiieramenos de 2.5 segundos de arco.

Cabe recordar que el catadlogo USNO-B no esta dadd KKRS, pero en virtud
de la consistencia de éste con el ecuador y eqiomainamicos J2000.0, es posible
operar la combinacion con UCAC2 y CdC en el ICRS.

De las 4172 entradas del catalogo CdC se encont®860 coincidentes con
USNO-B y 3565 con UCAC2, discriminadas como se rmaesn la Tabla 20.1. Se
puede apreciar que sélo 111 estrellas -menos deliéd%atalogo CdC- no coinciden
con ninguna posicién dada en algun catalogo modsggan el criterio adoptado y por
lo tanto no pueden calcularse movimientos propmas ellas, 598 estrellas -el 14%-
cuentan con posiciones en solo dos épocas: la fld€ay so6lo uno de los catalogos
modernos, en tanto que 3463 estrellas -el 83%-tas@on tres posiciones para épocas
diferentes. Dado que todos los catalogos estarsdadel ICRS, no fue necesario hacer
ninguna transformacion entre sistemas de referencia

Las 111 estrellas que no coinciden con USNO-B ni U&AC2 muestran una
distribucion uniforme sobre la placa, por lo que sgoespera que sean resultado de
efectos sistematicos en las mediciones.
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Para el célculo de los movimientos propios en tddexasos las posiciones de
los catalogos modernos se consideraron en la égodeal dada en el mismo catalogo,
gue en general cambia de una estrella a otra yepseddistinta en ascension recta y
declinacién. Para el caso particular de USNO-Bg.@sta manera se supera el problema
de sus movimientos propios relativos -ver desadipdiel catédlogo en 3.7, pag. 8-.

Para las estrellas con posiciones en dos épocsndeimientos propios soélo
pueden calcularse como los cocientes entre lasedd®s en las coordenadas y las
diferencias en las épocas:

_Da _Da
= = ot

El error de los movimientos propios asi calculadesdeterminé mediante
propagacion a partir de los errores de las possiamvolucradas, es decir:

S — sarl2 +5a22 5 2 - sd12 +5ﬂ2
ma Dt2 md th

Para las estrellas con posiciones en tres éptmsasnovimientos propios se
calcularon mediante un ajuste lineal por cuadragdsimos en cada coordenada,
pesando cada una de las posiciones de acuerdersosuDe esta manera se logra la
minimizacién de la funcién de mériwf, que para el ajuste en ascension recta esta
expresada por:



Noa -a bt ’

i=1 sai

En estos casos se tiene dwe3 es el nUmero de épocas empleatlaspn esas tres
épocasa; las ascensiones rectas correspondientss sys errores. Del ajuste resultan
los coeficientesa y b con sus errores, siendo este Ultimo el movimigrtpio en
ascension recta. Analogamente se procede paraelarieacion del movimiento propio
en declinacion.

Ademéas de los movimientos propios, también seutzalon las épocas medias
para cada estrella como el promedio de las épauelsidas en el calculo del
movimiento propio pesadas por el error en las posés, por lo que dependen de la
estrella y de la coordenada (Figura 39). Se apotaiamente que para los movimientos
propios determinados con dos posiciones la distidioude las épocas es muy dispersa y
consta de dos grupos separados. Estos dos grupespomden a los movimientos
propios determinados empleando UCAC2, con épocasameosteriores a 1990, y los
determinados con USNO-B1, con épocas medias eB26 § 1985. En cambio los
movimientos propios determinados con tres posisiopeesentan distribuciones de
épocas medias mas concentradas, en torno a 198B dglalto peso de las posiciones
UCAC2.

c*(a,b) =
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AC2000 es un catalogo de 4.621.836 estrellas endboi todo el cielo. Los datos
provienen de las imagenes medidas y publicadas game del Catélogo Astrografico



(CA). Las posiciones estan en el marco de refemedel catdlogo Hipparcos (ESA
1997), por lo tanto en el ICRS, habiendo sido nafynente reducidas placa por placa
usando el Astrographic Catalog Reference Stars @dFrbin & Urban 1988, Corbin
& Urban 1990). Cada una de las 22 zonas del CArddecida independientemente,
dado que los telescopios, las técnicas de obsérvgdos métodos de medicion varian
de una a otra.

Aplicando el mismo criterio de coincidencia dende2.5” se encontraron sélo
354 entradas del catalogo CdC coincidentes comaddpjeto de AC2000, es decir
menos del 10%. Dado que los errores en las posEi&C2000 son relativamente
grandes y su época -entre 1909 y 1913 para la der@drdoba- es muy proxima a la
época de la placa CdC, no se observaron diferesigjagficativas en los movimientos
propios. Por este motivo se decidié no incluirpgasiciones del CA en la versién final
del catdlogo de movimientos propios, que es lasguevalla en la seccion siguiente.

, $ %

La evaluacién de los errores en los movimientopips determinados se llevé a
cabo de tres formas diferentes: a partir del énterno del mismo célculo, comparando
con los movimientos propios dados en USNO-B1, ypmamando con los movimientos
propios dados en UCAC2.

La primera estimacién del error en los movimienpogpios evaluada fue la
provista por el célculo de los mismos. En el casondvimientos propios determinados
a partir de dos épocas, dicha estimacion se olfovgropagacion de errores de las
posiciones en las dos épocas consideradas comessgb@ er20. Determinacion de
movimientos propigen tanto que en los movimientos propios deterdusa partir de
tres épocas, es el error dado por el ajuste Ip@watuadrados minimos.

1=06! 1"" A#H& ) &# Y. X # . #* )B# )X &# %> H)$F - -

Epocas  spa[msa/afio] smg[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 losresr@ncontrados, que se
muestran graficamente en la Figura 40. Se aprériancente que para los movimientos
propios determinados con dos épocas la distribud@ios errores es muy dispersa y
consta de dos grupos separados. Estos dos grupespomden a los movimientos
propios determinados empleando UCAC2 como segupaieaé con errores entre 2.5y
3.0msa/afo, y los determinados con USNO-B1 comarslzgépoca, con errores de mas
de 3.5msa/afio. En cambio los errores de los mowrtosepropios determinados con tres
épocas presentan una distribucibn mas concentraggoximadamente normal. Tanto
en ascension recta como en declinacion las disidhas de estos errores tienen una
media de 2.0msa/afio y una desviacion estandaddes8/arno.
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De las 4061 estrellas con movimientos propiosrdet@dos empleando la placa
CdC como primera época, solo 801 tienen tambiénmientos propios determinados
en el catadlogo USNO-B1 (Tabla 20.3). Las distribnes de las diferencias en los
movimientos propios en ambas coordenadas que s&tnanuen la Figura 41 tienen los
siguientes valores medios y dispersiones:

msa

- msa
Dm =(- 0.8t 1047

D =(- 2.3 97)?
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Se llevaron a cabo dos evaluaciones de la completiel catédlogo obtenido a
partir de la placa Carte du Ciel: comparandolo tX8NO-B1 y comparandolo con
UCAC2. En ambos casos se trata solo de estimacjangse UCAC2 no es un catalogo
completo en ningudn rango de magnitudes, y si lmeraltores de USNO-B1 dicen que
éste es completo hasta la magnitud V=21, presemanvenientes en el extremo
“pbrillante”, por debajo de la magnitud 13, dondesaperpone con la placa CdC, ya que
las imagenes estelares en las placas Schmidt apasaturadas.

Para las comparaciones solo se consideraron lafla&stdentro de un circulo de
1° de radio en torno al centro de la placa, adopéach = 8h 24.4md = -30° 18'. De
esta forma se considera la region de la placa magenes de mayor calidad y menos
problemas en la identificacion de estrellas.
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gue se han detectado alrededor del 70% de ladlasthasta la magnitud B1=14.5,
aunque hay mas de 200 estrellas detectadas eaca glie no coinciden con ninguna
entrada en USNO-B (Tabla 20.1) y por lo tanto néresonsideradas aqui.
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La Figura 45 muestra los histogramas resultantedod conteos, donde a
diferencia de USNO-B no se aprecian discontinuidageie la tendencia debido a la
homogeneidad en el origen de los datos.
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El primer analisis llevado a cabo hace uso deflanmacion espacial, es decir
solamente las posiciones de las estrellas, cohjefivwo de encontrar un aumento en la
densidad de estrellas proyectada sobre la placanglicue la presencia del cumulo
NGC 2587. Para evaluar la densidad estelar prayeca construy6 una grilla con una
separacion de 3’ en ambas coordenadas y se sutaarestrellas en un entorno de cada
punto de la misma. A fin de obtener una funciérvaala, sin el ruido causado por la
distribucion aleatoria de la estrellas en el camgm,aplicé una funcién de peso
dependiente de la distancia al punto de la grilla gsta siendo evaluado, con forma de
campana que se anula a una distancidel mismo, idéntica a la empleada Ehl.
Correccion de la distorsiopara el suavizado de las distorsiones, esto es:

w(r) = para r<g

w(r)=0 para r>g
adoptandose un radio de promediagil® y n=1, lo que asegura la continuidad de la
funcion construida.

80.0—

Conteo
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La funcién construida, que se muestra graficamemte Figura 47, representa la
densidad superficial de estrellas sobre la placadén advertirse dos maximos locales
notables, uno cerca del centro de la placa y @rcacde la esquina sudoeste.
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En las proyecciones que se muestran en la Figuse #8ede ver que el maximo
principal tiene su pico ema=125.92°d= -29.55° mientras que el segundo pico se
encuentra ea=125.32°d= -30.05°.

A fin de determinar un centroide para estas regioleesobredensidad, se calculd
un “centro de masa” de las celdas, promediand@ssigiones pesadas por el conteo,
incluyendo en el calculo sélo las celdas con canfgar encima de 65 estrellas. Los
centroides encontrados fueron los siguientes:

Sobredensidad 1: a=125.89° (8h 23.6m) d=-29° 33



Sobredensidad 2: a=125.34° (8h 21.4m) d=-30° 02’

Para corroborar estos resultados se repitio el mismélisis contando las
estrellas del catalogo UCAC2 hasta magnitud 148.resultados son muy similares:
Sobredensidad 1: a=125.94° (8h 23.8m) d=-29° 36’
Sobredensidad 2: a=125.29° (8h 21.2m) d=-30°17
En tanto que con las estrellas de UCAC2 hasta mabhb.0 se obtiene:
Sobredensidad 1: a=125.94° (8h 23.8m) d=-29° 36’
Sobredensidad 2: a=125.29° (8h 21.2m) d=-30° 16’

Se advierte que en todos los casos la posicionetetoide de la sobredensidad
1 coincide muy bien con la posicién del camulo abi&GC 2587a= 8h 23.5md= -
29° 307, con una diferencia de s6lo 3'. En cuamia sobredensidad 2, los centroides
mas confiables son los determinados a partir de CZ Aa que se encuentra cerca del
borde de la placa, donde las imagenes estelarssnpa® mas problemas y por lo tanto
su identificacion es menos eficiente.

Para asignarle dimensiones a la sobredensidadidenme con NGC 2587 se
calculd la desviacion estandar de las distribucaie conteos por encima del nivel de
corte adoptado de 65 estrellas. Los valores eradwodrfueron de 2.3’ en ascension recta
y 2.2’ en declinacion.

En consecuencia, para lo que sigue se adopté cemwwocdel cumulo las
coordenadas

a.~=125.89° (8h 23.6m)  d.=-29° 33
y un didmetro angular de 10’, algo mayor que ebdencontrado en la literatura (van
den Bergh & Hagen 1975).

A fin de tener una estimacion del nimero de eaBeljue representa la
agrupacion encontrada, se determind que en unl@idau45’ de radio en torno a la
posicién del cimulo la densidad media es de 0.88fr&llas por grado cuadrado, por lo
que en los 10’ centrales se esperan 24 estreltasspeencuentran 43, es decir que hay
un exceso de unas 19 estrellas solamente. Si séaashpliametro a 20’ se encuentran
131 estrellas sobre 95 esperadas, por lo que ekexas de 36 estrellas. Esto indica que
en las placas empleadas para este trabajo séleeslemp esperar entre 20 y 30 estrellas
miembros del camulo.

% Il

La seleccién de probables miembros fisicos en telrem de un cumulo abierto
es una tarea necesaria previa al estudio de muglaidemas de astrofisica. La
determinacion de miembros siempre es de naturgdeababilistica, y consiste en
discriminar dos poblaciones usando un conjuntoadables medidas en la muestra. Las
variables mas usualmente empleadas para este éipestdidios son de dos tipos:
fotométricas y cinematicas. En esta clasificaciénhan omitido las variables de
posicién, que son las primeras que indican la peaale un cumulo, tal como se hizo
en22. Densidad estelar proyectada

Los cumulos abiertos tipicamente exhiben dispeesionternas de velocidades
del orden de 1km/s o menos, en tanto que paraieslas de campo del disco galactico
la dispersion en las velocidades es en generatdenae magnitud mayor. Asi, cuando
se dispone de datos cinematicos -velocidades eadi@b movimientos propios- es



posible separar miembros del cimulo y estrellasat@po, y es comiunmente aceptado
que las probabilidades de pertenencia obtenidastds andlisis son mas confiables que
las fotométricas.

En general, las distribuciones de movimientos m®ge construyen a lo largo
de ejes que estan alineados con los ejes mayomgrnae la distribucion de campo.
Para encontrar esta distribucion se procedid deeraamimilar a la seguida para
encontrar las sobredensidad@8.Densidad estelar proyectadagero empleando esta
vez los movimientos propios en lugar de las coadas celestes de las estrellas. En la
Figura 49 se observa que la distribucion estddigente mas alargada en una direccion
inclinada -30° con respecto a los paralelos cedesteque no coincide con el paralelo
galéctico cuya inclinacién es de -55°, ni con ¢hpex solar.
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Se rotaron los movimientos propios un angulo deeB0Sentido antihorario a fin
de construir las distribuciones marginales a Igdaile sus ejes principaleg y ny, asi
como sus errores de forma tal que se mantuvieéaeal de la elipse de error de cada
estrella. La distribucién resultante se muestréadfigura 50, donde se observa que el
movimiento propio medio estad en una direccion quasarta sélo 10° de la direccién
del antapex solar.
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Los primeros tratamientos estadisticos de movirogptopios para determinar
la probabilidad de pertenencia a un cumulo fuedantpados por Vasilevskis y Rach
(1957) y Vasilevskis et al. (1958). El modelo matinto fundamental para la
distribucion de movimientos propios consiste esuma de dos componentes, camulo y
campo, representadas por sendas distribucionesigaas. Sanders (1971) desarrollo la
técnica de ajuste basada en el principio de maxerasimilitud.

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

Los métodos paramétricos funcionan bien sélo cuaendive otras condiciones,
hay dos grupos de movimientos propios -cumulo sekgs de campo- distribuidas de
acuerdo a gaussianas bidimensionales. El aparttom@s comuin de esta suposicion es
la forma no gaussiana de la distribucion de movitoe propios de las estrellas de
campo, que resulta de la composicion del movimigrgeuliar del Sol y la rotacion
galactica. Ademas, el enfoque tradicional puederesultados que no son confiables
cuando a esto se le agrega una baja relacion media)/como podria ocurrir en el
presente caso ya que del andlisis de la sobredehs@o pueden esperarse entre 20 y
30 miembros del camulo.
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En el método no-paramétrico la funcién de distridmice movimientos propios
se determina empiricamente. Basicamente, para uasatra de N puntos distribuidos en
un espacio de mediciones bidimensional con cood#néa,b), es posible tabular una
funcion de frecuenciak (a,b) evaluando la densidad local observada en mada de
una grilla de px n, puntos extendida sobre una region de interéselesggmacio. Si esta
grilla es suficientemente densa, la funcion deueecia empiricaX (a,b); i=1,...,1n
j=1,...,n} sera equivalente B (a,b) para todos los fines practicos. En el presesiudio
el espacio de mediciones es el de los movimiemmsE@s (%,ny).

En la versién del método empleada por Cabrera-@aAtdaro (1990), Galadi-
Enriquez et al. (1998) y Balaguer-Nufiez et al. £08e usa un kernel circular y
gaussiano de desviacion estandadenominaddongitud de suavizadgara estimar la
densidad local en torno a un dado pumg (an ,» €9 decir que se define

(m- )+ (= @

1
K(”?u m W’ {’): 2,0h2 eXp - 2h2

y se calcula la funcion de frecuencias empiricaca&te punto(n, ,n,) de la grilla
i i

como
N

Y(m,, )= K(Cg@, ym mm

k=1
donde (7, ,n,)es el movimiento propio de la k-€sima estrella, yelN\numero de
estrellas contenidas en la muestra. Finalmenteassftrma esta funcion de frecuencias
en una funcion de densidad de probabilidad emp{REPE) normalizando a volumen
unitario.
La FDPE de las estrellas de fond’of(n;i, /p) se construye a partir de una

region del espacio fisico donde se espera quenkailzacion por estrellas miembros del
cumulo sea despreciable. Luego, a partir de lanedonde se espera una contribucion

significativa de estrellas del cimulo se determina FDPE compuest:éf*c(ng(i , /z]),

y se calcula la FDPE de los movimientos propioscdeiulo como la diferencia

YE(m, ) =Y T Cm Y T (m o m

En la presente aplicacion del método se introdupa pequefia variacion
consistente en emplear los errores de mediciéroslenlovimientos propios medidos
como longitud de suavizado en lugar de un kerneluoancho fijo igual para todas las
estrellas. De esta forma, las distribuciones olaskry de movimientos propios que se
determinan resultan de la convolucion de los mastintis propios medidos por
gaussianas elipticas del tamafio de los errores aticidin, de manera similar a lo
planteado por Girard et al. (1989) y Dinescu e{196) para las sumas marginales en
el método paramétrico tradicional.

Para la construccion de la FDPE del cimulo masaeipo Y " (1 , m) se

selecciond un circulo en torno a la posicion deltrcedel cumulo, en tanto que para
calcular la FDPE de las estrellas de fondo(/ , 47) se tomé un anillo centrado en la
i i

misma posicion. Para decidir los radios del circuldel anillo se hicieron varias
pruebas con valores desde 10’ hasta 25’ para mlepni y desde 20’ hasta 45’ para el



radio exterior del segundo, obteniéndose una bretacion sefial/ruido en la diferencia
de ambas funciones con un circulo de 10’ de radim anillo de hasta 30’ de radio
exterior. Para todo lo que sigue se empled elcandh radio interior de 10’ y exterior
de 25'. En todos los casos las FDPE se calculailinpara una grilla de movimientos
propios entre -20 y +15 msa/a en ambas componarirsin espaciado de 0.5 msa/a
entre nodos consecutivos, que es una medida mesanf los errores de medicion y
por lo tanto menor que las longitudes de suavizado.
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En la Figura 51 se muestran graficamente las FDRBreradas dentro del

circulo que contiene al cimulo y en el anillo queddea. Puede notarse que la primera



tiene un maximo mas prominente y agudo que la sigua que podria deberse a una
concentracion mayor de movimientos propios debidopresencia del cumulo.

La FDPE del cumulo, calculada como la diferencialate dos anteriores, se
muestra graficamente en la Figura 52. Debido aladéstribucion de los movimientos
propios de las estrellas en el anillo no reprodexa&ctamente la distribucion de las
estrellas de fondo en el circulo central, ademdsruddo propio de toda sefial, se
encuentran valores negativos d¢° que no tienen ningin significado como
probabilidad.

I ") 8) &# &i#)* &1& &t - .=1= % &I& #-@ /' &# %.* "> H#)$.F - - *F &H#W /' %."

Para evitar los efectos de la perspectiva en dicgrdridimensional y asi
apreciar mejor los maximos y minimos, se muestnala &igura 53 las proyecciones de
la distribucion sobre los planasy(Y) y (my,Y).

Se puede ver que casi todo el ruido se encuenttarddo entre los valores de
-0.1 y +0.2. Por encima de esa franja se adviéataroente un maximo llegando a 0.7,
que es lo que se espera debido a la presenciaalemurio.

En el enfoque no-paramétrico, la probabilidad deepencia al cmulo de una
estrella que tiene su movimiento propio en un ndelda grilla (77, ,nYJ) viene dada

por:

YO(m, )  YTC(m, m)-Y Ty

YF+C(n?<i’,€7) YF+C(n?(i’,€7)

Para el célculo de estas probabilidades se asigadaestrella el nodo de la grilla con

movimiento propio mas cercano al de la misma, tide&elo a cabo sélo en las celdas
conY ©>0.2. Fuera de esa zona se asig0.

PC(m,, mp) =
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En la zona de movimientos propios ¢6fi>0.2, es decir la region del maximo
de la distribucion, se hallaron 429 estrellas BGR50%. Se calculé la densidad estelar

media en anillos de 5’ de espesor centrados endipn del camulo, lo que muestra
una concentracion con densidad de 413 estrellas’gea el centro, muy por encima de

la densidad media de 100 estrellas/gfd@mura 54).



450 —-
400 —-
350 —-
300 —-
250 —-

200

Densidad Media

150 [
100 - . " .

50+

0 10 20 30 40 50 60
Radio Exterior [']

L 0$ &IG &# #°S #O6%! . 1&. [1&1& L) Y O1" 7 O 1P #) 1) %%.*
L)BYS 1% 1) %! -*18) &H% II'06." ¥ =1 I &## . #-#H)S!) + #) #% L)BH.
&H #+$ #%Y%!* #) #9% 1) %%."

De las 429 estrellas en el maximo de la distribucié movimentos propios con
P€>50%, s6lo 19 se ubican dentro de un circulo ded&Gadio alrededor del centro del
cumulo. Este numero se eleva a 35 si se consideradio de 15'. En la Figura 55 se
muestra la distribucién de estas estrellas, sedas#ntambién las regiones de la placa

empleadas para la estimacigt (7 , myY- (m,m).
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La estabilidad de los resultados obtenidos en ouangstrellas miembros del
cumulo y su movimiento propio medio se analizé coma técnica de simulaciones
Monte Carlo. Esto consiste en aplicar el mismo guouniento sobre conjuntos de datos
sintéticos construidos a partir de variaciones anrhediciones reales, y analizar las
variaciones en los resultados.

Para ello se generaron sintéticamente los moviwseptopios de las estrellas,
aplicando sobre los valores medidos pequefas i@rex aleatorias de distribucion
gaussiana con media nula y dispersion igual artosess de medicion, es decir que para
la i-ésima estrella:

n'y =y €S, n'y=ng+es,

donde lose son numeros aleatorios de distribucion normal reeiat en cero con
dispersion unitaria.

A partir de cinco conjuntos diferentes de nimeiteatorios se obtuvieron cinco
catalogos sintéticos de movimientos propios sobsecliales se aplicé el método no-
paramétrico para la determinacion de pertenenaarallo.

Las FDPE que se encuentran tienen maximos conioeésc sefial/ruido
similares a los datos medidos y estan ubicadasgones similares del espacio de
movimientos propios, con lo cual el movimiento poomedio del cimulo es similar
(Figura 56), pero resultan conjuntos ligeramentereintes de estrellas probables
miembros.
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Como se puede ver en la Figura 57, las 19 estrgli@ resultaron probables
miembros del cimuloR®>50%-—con los movimientos propios medidos también lo son
en al menos tres de las simulaciones, lo que Euler estabilidad de los resultados
obtenidos. Pero también hay un nimero pequefiotrellas— que resultaron probables
miembros en al menos tres simulaciones, aunquéasanediciones sus probabilidades
de pertenencia al cumulo resultan entre 48% y 5D&mbién estas cuatro estrellas
deberian considerarse como probables miembrogidallo.
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A fin de considerar de una manera cuantitativafette de los errores de
medicion en las probabilidades de pertenenciaalsalé una probabilidad media con su
dispersion a partir de los resultados de la mediog@dl y las cinco sintéticas. De esta
manera resultaron 23 estrellas con probabilidadamadyor que el 50%, encontrandose
dispersiones que en general son menores o del dedl&d. Esta informacién se detalla
en lajError! No se encuentra el origen de la referencia.
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A partir de las posiciones y los movimientos prepie las estrellas ubicadas
dentro del circulo de 10’ cuya probabilidad de gmehcia a NGC 2587 resultaron
mayores que el 50% se calculé una posicion mediacd@®ulo a. , d— y un
movimiento propio medio con su dispersion, paransetjue son determinados por
primera vez para este objeto (Tabla 23.5).

12061 "L (HS K H& K &H 2 %] K& 1) #H# H%%1F 1) O 1P 1)$H#) &1 #) )
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Ne ac d m my Sma  Smd

19 8h23.76m -29°32.3° -8.3 -1.8 10 15

23 8h23.76m -29°31.4" -7.9 1.2 1.3 1.8

La Figura 58 muestra una porcién de la placa Cd@€86dmpleada en este
trabajo. La misma esta centrada en la posicioncdeiulo obtenida a partir de la
sobredensidad, y se indican las estrellas cuyaapiiidad de pertenencia al cimulo es
mayor que el 50%.
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A partir de la digitalizacion con la MAMA, con urixgl de sélo 16m de lado y
su probada estabilidad y repetitividad al nivelogamm, es posible obtener posiciones
con la méxima precision alcanzable con estas platagréaficas, practicamente libres
de errores instrumentales del sistema de medigipoy lo tanto muy Utiles a los fines
de comparacion y calibracién del método de medibasado en CCD que se propone.

De todos los algoritmos empleados para la detea@olas imagenes estelares,
el provisto por SExtractor resultd el mas eficiesiendo ademas capaz de separar las
tres exposiciones que presenta cada estrella. flmase de desarrollo propio permitié
depurar de detecciones espurias el catadlogo detosbjerovisto por SExtractor,
reteniéndose soélo aquellas que estan dispuestasrapdamente en forma de triangulo
equilatero, las que fueron promediadas en una (ousiion para cada objeto celeste.
Esta forma de deteccion presenta el inconvenieatpetider aquellos objetos que no
presentan las tres exposiciones claramente segardifiaes de contaminacion por otras
regiones de alta densidad fotografica superpuestanp pueden ser otras estrellas,
rayaduras, defectos de la emulsion o las mismaadinlel reticulo sobreimpreso en
estas placas. Como consecuencia el catédlogo pduliagra una completitud méaxima
del 85% para estrellas de magnitud aparente Bealmedde 13.

Al evaluarse la forma de las imagnes estelarestdet®s se advirtio una clara
tendencia de las mismas a ser mas elipticas haxibordes de la placa siguiendo un
patron aproximadamente radial, lo que se deberaaaimnes en la Optica del telescopio
astrogréfico. En tanto que a partir de las dispaes en las diferencias de coordenadas
entre pares de componentes de las exposicion&sstse evaluo el error de centrado de
las imagenes, analizdndose su comportamiento atdsstdistancias del centro de la
placa. Los resultados mostraron que el centradaglestrellas puede hacerse con una
precision de 0.24px en X y 0.29px en Y, esto ed4"0y10.17" respectivamente, dentro
de los 50’ del centro de la placa, duplicAndosetosres hacia las esquinas.

I %

Para la reduccion astrométrica tendiente a encolasecoordenadas,d de las
estrellas medidas en el sistema de referenciateetgsrnacional (ICRS) se ensayaron
un modelo cuadréatico y uno cubico, sin términoseddpentes de la magnitud ni el
color, empleando como estrellas de referencia H¢las del catalogo Tycho-2 con
errores en los movimientos propios inferiores ad@af® y diferencias Placa—Tycho-2
menores que 0.3". Con ambos modelos el error imtéenla reduccion fue del orden de
0.10", mientras que en la comparacion con Tyche2advierti6 que con los dos
modelos se obtienen estimaciones muy similares logreerrores en las posiciones
obtenidas a partir de la placa CdC —entre 0.102§"6 aunque ligeramente menores en
la reducciéon con el modelo cubico. Sin embargoreégue la reduccién con el modelo
cuadrético ya que la diferencia es muy pequefianasliele ser el modelo mas simple y
con menos parametros libres.

No se adviertié una tendencia clara en las digpeesi de las diferencias Placa—
Tycho-2 ni en los errores estimados para las powsi a crecer hacia los bordes de la
placa, como si se observaba en los errores deaderde las iméagenes. Esto indica que



en esta medicidn la precision no esta limitadagb@rror de centrado sino por el error
en las posiciones de referencia, que es una cdsdiciz que no depende de la posicion
en la placa, o que el error en las posiciones dgacacion es mayor que el efecto del
error de centrado.

Los valores medios en las diferencias Placa—Tycpa+2 distintos rangos de
magnitud aparenten, presentan alguna tendencia decreciente en ambedeoadas,
gue son claramente positivas en el primer interdalanagnitud, cero en el segundo, y
del orden de -0.1" en los siguientes (Figura 18}oEugiere la posible existencia de
algan término dependiente de la magnitud no inoluéth la reduccion, que podria
deberse a la presencia de coma, si bien es muchornge las dispersiones
encontradas. Cabe aclarar que en las placas h&jlassthasta dos magnitudes més
débiles que en Tycho-2, las cuales quedan fuerestde comparacion. Debido a este
rango de magnitudes mas amplio en la placa quel eatélogo de referencia, la
inclusion de un término dependiente de la magnénda reduccion implicaria una
extrapolacion para las estrellas mas débiles questasia debidamente justificada, por
lo que no se modificé el modelo de placa ajustado.
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A fin de hacer un buen aprovechamiento de la ind@ion contenida en las
placas fotograficas es necesario contar con unadoleigia de digitalizacion y
medicion propia, ya que no seria practicable deaplan gran nimero de placas —
cientos 0 miles— hasta la ubicacion de la MAMA gual otro instrumento de
caracteristicas similares, por el gran volumen ffesigo que significa para un material
tan fragil. Por este motivo se propuso la medi@tpleando imagenes digitales de las
placas fotograficas generadas con la camara CCQrato cientifico de la Estaciéon
Astrofisica de Bosque Alegre.

La utilidad astrométrica que se desea dar a l@sdatpone la utilizacion de una
frecuencia de muestreo de las imagenes suficientenadta para poder determinar los
centroides con precision del orden de la décimsedeindo de arco, es decir entnan2
y 3mm para placas tomadas con el telescopio astrogratencluyéndose que cada
imagen CCD debe cubir un area de no mas de 30maddeen la placa, por lo que la
medicién de una placa completa requirié de un ncosdé imagenes. Como alternativa
al posicionado preciso de los frames CCD sobrdaeap se planted la utilizacion de la
técnica de ajuste en bloque para obtener las pasigien todo el campo cubierto por la
placa a partir de las posiciones medidas sobreefatomados con superposicion
parcial.

De simulaciones numéricas previas del proceso d#iciva se concluyé que
para obtener posiciones de calidad suficiente gatarminar movimientos propios a
partir de las placas del Catalogo Astrogréfico yad€arte du Ciel, lo mas importante es
asegurar un sistema optico suficientemente comediel aberraciones, entendiendo
como tal a aquel que a 15mm del eje éptico, es dmtire las esquinas del CCD,
produzca distorsiones menores que el tamafio déxah gn esta situacion el error de
centrado de las imagenes estelares determina ¢#sipre en las posiciones finales.
Puesto que generalmergg y<0.1pixel, se puede esperax0.25px=0.3", que con un

arco de tiempo de 80 afios permitiria detectar miewitos propios superiores a los
0.4"/siglo = 4msa/afio (milisegundos de arco por).afi@ambién se encontré una
correlacion aproximadamente lineal, aunque conofacte proporcionalidad algo



inferior a la unidad, entre la precisidbn alcanzaplel error de las posiciones de
referencia, lo que puede significar una limitagi@na la medicion de placas antiguas.

3 6 ! 3.7

Para la digitalizacion de la placa CdC 6448 laatlisia camara—placa se eligié
de forma que cada frame cubriera un &rea cuademdprdximadamente 30mm de lado.
Se constatdé que con este muestreo las imagenks tegtan bien resueltas y que hay
suficientes estrellas de enlace entre frames adigxePara medir la totalidad de la
placa de 2°x2° se tom6 un mosaico de 8x8 frameadosncon superposicion del 50%
en ambas coordenadas.

La deteccion de las imagenes estelares sobredowe$r CCD se llevd a cabo
empleando SExtractor y el software propio paradentificacion de tripletes y la
eliminacion de detecciones espurias que se haerd#ado para la medicion con la
MAMA, adaptando las dimensiones de los tripletesadeerdo a la nueva escala de
digitalizacion.

Se evalué el error de centrado de las imagenegiageglas dispersiones en las
diferencias de coordenadas entre pares de comgsndat1553 exposiciones triples
detectadas en 10 imagenes del centro de la platas #ispersiones permitieron estimar
que el error de centrado de los tripletes es dexapadamente 0.09 pixeles.
Considerando la escala de placa y el tamafio dekl poe digitalizacion
aproximadamente igual a 13, esto representa 0.17” en el cielo, muy similar a
encontrado para la digitalizacion con MAMA.

La comparacion con la medicion MAMA mostré diferiaisc sistematicas
siguiendo un patron claramente radial que se delsestema Optico empleado en la
digitalizacion con CCD. La correccién de cada ceartla rectangular en el catalogo
CCD se calculé como una media pesada local deifixeicias con la MAMA. Esta
correccion se aplicé sobre las coordenadas redemegumedidas sobre las imagenes
CCD de todos los tripletes encontrados, con lo saatlimind exitosamente el patron
sistematico. Ademas las dispersiones en las ddererCCD-MAMA se redujeron a
0.08px=0.14" en X y 0.10px=0.16" en Y, donde estonsiderados los errores
aleatorios en las posiciones basadas tanto en Blc@o@io en la MAMA. La medicion
de posiciones de primera época con un error de’ @&5muy promisorio para la
aplicacion del método y el equipamiento utilizaddamedicién astrométrica de placas
Carte du Ciel, ya que pone una cota inferior phearer en los movimientos propios de
s6lo 2msa/afio.

Se encontré que dentro de un circulo de 1° de mdtorno al centro de la placa,
la completitud llega a su maximo para estrellas e@mynitud aparente B —dada en
USNO-A2- alrededor de 13.5, alcanzando el 77% aratdlogo CCD. La pérdida de
algunas estrellas puede deberse a la fusion dérdasexposiciones en el extremo
brillante, a la baja relacion sefal/ruido en elrexio débil, y a lineas del reticulo,
rayaduras y contaminacion por detecciones espenidsdo el rango de magnitudes. La
mayor completitud en el catdlogo MAMA puede debeask mayor frecuencia de
muestreo que permite una mejor separacion de lageines préoximas. Mas alla de la
magnitud de maxima completitud la fraccion de #aseUSNO-A2 detectadas en la
placa decrece, llegando a cero para estrellas egnitnd aparente B mayor que 15.5.
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Dadas N placas tomadas con superposicion paraatédnica de ajuste en
bloque, desarrollada para astrometria fotogréficaduce todas las placas
simultdneamente, imponiendo sobre la soluciéon da gdaca no sélo la condicién de
mejor ajuste con el catélogo de referencia, simbién la de mejor ajuste con las placas
vecinas (Stock 1981). La reduccion astrométriciageaca del presente trabajo se llevo
a cabo haciendo uso del procedimiento de ajushbdogjue, reemplazando el mosaico de
N placas superpuestas por un mosaico de N fram@&sg0ferpuestos, tomados de una
misma placa.

Para los ajustes finales se emplearon 268 estiigltd®-2 de referencia en toda
la placa, encontrandose dispersiones entre 6x19x10’, lo que corresponde a un
rango desde 0.12” hasta 0.20".

A causa de la escasez de posiciones precisasgpapada de la placa, se estimé
la precision a partir de la comparacion con Tycha-gesar de haber sido el catalogo de
referencia. Se advierte que para las dispersiondasediferencias Placa—Tycho-2 se
encuentran valores similares a los obtenidos eméddicion MAMA, por lo cual
también los errores estimados resultan similardse €.10" y 0.25".

Se adviertié que, al igual que en la medicion a@rMIAMA, no hay en las
dispersiones de las diferencias Placa—Tycho-2 nlosnerrores estimados para las
posiciones una tendencia a crecer hacia los batdels placa. En consecuencia la
precision en la medicion basada en CCD también lasttada por el error en las
posiciones de referencia o algun otro factor distidel error de centrado de las
imagenes que si aumenta hacia los bordes. No sategron diferencias sistematicas en
funcién de la magnitud ni el color.

Para el caso particular de las placas Carte dudgeCordoba, tomadas entre
1913 y 1926, con una frecuencia de muestreo ralatwmte baja pero suficiente -
aproximadamente B@n/pixel- y un algoritmo de identificacién y centeadencillo
como el empleado por SExtractor, se han podidormetar los centroides de las
imagenes estelares con errores del orden de 00@X7”. Empleando la técnica de
ajuste en bloque con Tycho-2 como catalogo de eefém se obtuvieron las
coordenadas celestes para la época de la placa-dda000 estrellas con precision del
orden de 0.20". Mediante la combinacion de estascipmes antiguas con catalogos
modernos, UCAC-2 y USNO-B1, se determinaron movmag propios con precisiones
del orden de 2msa/a.

' 4C o7

En este primer estudio de NGC 2587, basado excosate en datos
astrométricos, se empled en primer lugar la infeidraespacial a fin de confirmar la
existencia de una sobredensidad en el conteo reprelgectado sobre el cielo, como
primer indicador de la posible presencia de un d¢amy determinar un centro y
dimensiones para la misma. Este primer analisedisico revel6 la presencia de una
sobredensidad pequefia en una posicion coincidentdacpublicada para el camulo,
gue en principio involucraria a s6lo una veinteaastrellas.



El andlisis estadistico no-paramétrico de la distidn de movimientos propios
junto a la aplicacién de una técnica de simulagoMente Carlo para considerar el
efecto de los errores de medicidn, permiti6 eneonérs estrellas probables miembros
del cimulo. Dichas estrellas constituyen un agrugaio de 23 miembros dentro de un
radio de 10’ con probabilidad de pertenencia alWddmrmayor que el 50%. La posicion
media de estas estrellas reproduce las coordedatlasntro del cGmulo obtenidas por
medio de las sobredensidades con diferencias onésria los 3'. A partir de estos
probables miembros se determiné por primera vezxsimiento propio medio de NGC
2587 y su dispersion.

7 % !

El presente trabajo ha mostrado que es posiblen@btaediciones de placas
fotograficas con utilidad astrométrica, haciendo de una camara CCD de grado
cientifico como elemento digitalizador y la técnida ajuste en bloque para la
reduccion. Dicha técnica requiere no sélo de Iatifieacion de las estrellas de
referencia, sino también de la identificacion cda&zantre frames CCD vecinos de pares
de imagenes correspondientes a una misma estslia.identificacion cruzada en un
mosaico de 64 frames como el empleado aqui, etamem tediosa, que insume mucho
tiempo, y que no esta exenta de errores si edbeaaabo en forma manual.

Visto que con la medicion astrométrica de la pl@cilC 6448 efectuada con
CCD se obtuvieron precisiones de mismo orden que emedicién con la MAMA, se
construyd un microdensitometro basado en CCD, naiale comandado por
computadoras, tanto en su aspecto mecanico cont@ g@eneracion de las imagenes
digitales. Para ello se usé el cuerpo de un antigionodensitometro unidimensional
Hilger-Watts (Figura 59), reemplazandose el sistelmanovimiento original por dos
motores paso-a-paso, y el sistema de detecciémdasafotomultiplicadoras por una
montura para la cAmara CCD y un sistema de iluriinadecuado (Calderon y Bustos
Fierro, 2006)

El montaje de la cAmara CCD en un microdensitonwnomovimientos en dos
ejes por medio de motores controlados por comprdagermitira una precision en el
desplazamiento de la placa entre frames del ordeaiglinas micras. Esta precisién no
es suficiente para posicionar objetos celestesagramas de Astrometria, pero si lo es
para emplear estos desplazamientos en un progranamtificacion automatica de las
estrellas de enlace entre frames contiguos, y the raanera agilizar el proceso de
medicion mediante ajuste en bloque, haciendo poshl utilizacion sobre un gran
ndmero de placas. De esta manera podran obteresi®gopes de primera época para la
determinacion de movimientos propios en progran@sndyor envergadura que el
estudio de un solo objeto.

& %

En este trabajo se establecio, se evalué y sebaphtia metodologia para la
medicion de placas fotogréaficas antiguas y la d@texcion de movimientos propios
afectados por errores pequefios, del mismo ordereigues mas modernos catalogos
astrométricos, lo que permitié incrementar de marextraordinaria —mas de diez
veces— el numero de estrellas con movimientos gsoge precision en un campo de
interés.



Con la informacion astrométrica obtenida se coobcrgt aporte inédito al
estudio del camulo abierto NGC 2587, encontrandaseentroide mediante un método
estadistico y por primera vez un conjunto de dagr@robables miembros del mismo de
acuerdo al andlisis no-paramétrico de los movirogenpropios, lo que permitio
determinar también su movimiento propio medio.

La calidad de los datos obtenidos y la factibilidedefectuar estas mediciones
sobre un numero grande de placas con recurso®$oahlen la posibilidad de nuevas
lineas de investigacion en el Observatorio de Giaddales como estrellas de alta
velocidad, estrellas cercanas, cumulos y asociesi@stelares, corrientes estelares y
dindmica de la Galaxia, por mencionar algunas.

Ademds, la digitalizacion de placas fotogréficas) @ita resolucion tanto
espacial como digital contribuira a la preservadaiénla informacién contenida en las
mismas, sumandose al esfuerzo que ya viene dddadose en ese sentido a partir de
la catalogacidon y digitalizacion en baja resolucide varios conjuntos de placas
comenzando por la coleccion Carte du Ciel de Ca@dmmpleta (ver Apéndice), cuya
importancia ya ha sido manifestada por la Comisonle la Unidn Astronémica
Internacional “Preservacion y digitalizacion deéecas fotograficas”.

L 4] &H)* $8HS . Q% # ERISS* 1&1-$1&.  -1! #% &H*-%6I<!' #)$. = & 'H)* )% &# %!
-06U! H& )$# S, #* -1 EIE-I*. 7 %! & $1%<U8) 1) %! /(1! QE 1')$I&! #) %!
$. #



JJ 2

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

Arias, E.F., Charlot, P., Feissel, M., Lestradd;.J1995, A&A, 303, 604.

Balaguer-Nufiez, L., Jordi, C., Galadi-Enriquez,4bao, J.L., 2004, A&A, 429,
819.

Bergeron J. (ed.), 1992, Transactions of the IAXNIB Kluwer, Dordrecht,
p.41.

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

Bustos Fierro I.H. 1998Astrometria de pequefio campo con CCDabajo
Especial de Licenciatura en Astronomia, Fa.M.A.RM:Q.

Bustos Fierro I.H. & Calderén J.H. 200@aigitalizacién de placas Carte du
Ciel con MAMA en Reunién Anual de la Asociacion Argentina dedsmia, Tafi del
Valle, Argentina.

Bustos Fierro I.H., Calder6n J.H. 2000b, Rev.Me&.AVol. 36, p. 89.

Bustos Fierro I.H., Calderon J.H., 2002a, Rev.MeX.AConf. Ser., Vol. 14, p.
148.

Bustos Fierro I.H., Calderén J.H. 2002b, Rev.Me&.AVol. 38, p. 215.

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

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

Calderon J.H., Bustos Fierro I.H., 2006, Rev.MeR./AConf. Ser., Vol.25, p.98.

Corbin, T.E., Urban, S.E. 1988, I.A.U. Symposiu83 Mapping the Sky, eds. S.
Debarbat, J.A. Eddy, H.K. Eichhorn y A.R. Upgretuer, Dordrecht, p. 287.

Corbin, T.E., Urban, S.E. 1990, .LA.U. Symposiudl linertial Coordinate
Systems on the Sky, eds. J. Lieske y V.K. Abalakloyer, Dordrecht, p. 433.

De Graeve, E., 1979, Vatican Obs. Publ., Vol. 1,6.

de Vaucouleurs, G.H., Dragesco, J., Selme, P.,,19B6uel de Photographie
Scientifigue, Revue d’Optique, Paris.

Dick W.R., Tucholke H.-J., Brosche P., Galas R ff&@eM. & Guibert J. 1993,
A&A 279, 267.

Dinescu, D.l., Girard, T.M., van Altena, W.F., YarigG., Lee, Y.W., 1996, AJ,
111, 1205.

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

Fricke, W., Schwan, H., Lederle, T. 1988, FiftmmBamental Catalogue (FK5),
Veroffentlichungen, No. 32 y 33, Astronomisches liReeInstitut, Heidelberg.

Galadi-Enriquez, D., Jordi, C., Trullols, E., 199&A, 337, 125.

Geffert M., Bonnefond P., Maintz G & Guibert J. B9&ASS 118, 277.

Girard, T.M., Grundy, W.M., L6pez, C.E., van Alteiva.F., 1989, AJ, 98, 227.

Heg, E., Fabricius, C., Makarov, V.V., Urban, €orbin, T., Wycoff, G.,
Bastian, U., Schwekendiek, P., and Wicenec, A.020bie Tycho-2 Catalogue on CD-
ROM, Copenhagen University Observatory.

[LA.U. 1997, Resolucion B2 de la XXIIl Asambleartgeal de la IAU.

Jones, B.F., Hanson, R.B., Klemola, A.R., 2000, BAA&2, 759.



Klemola, A.R., Jones, B.F., Hanson, R. 1987, A4)591.

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

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

Monet, D., Levine, S., Canzian, B., Ables, H.D.taBiA., Dahn, C., Guetter, H.,
Harris, H.; Henden, A., Leggett, S., Levison, Huglnbuhl, C., Martini, J., Monet, A.,
Munn, J.A., Pier, J., Rhodes, A., Riepe, B., S8ll, Stone, R., Vrba, F., Walker, R.,
Westerhout, G. 2003, AJ 125, 984.

Ortiz-Gil A., Hiesgen M. & Brosche P. 1998, A&AS29, 621.

Platais, I., Girard, T.M., Kozhurina-Platais, Wan Altena, W.F., Lépez, C.,
Méndez, R.A., Ma, W.-Z., Yang, T.-G., MacGillivrai, T., Yentis, D.J. 1998, AJ, 116,
2556.

Press, W.H., Flannery, B.P., Teukolsky, S.A., stdittg, W.T. 1989, Numerical
recipes in Pascal: The art of scientific computi@gmbridge 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, AORO The Astrographic
Catalogue on The Hipparcos System. Ed. U.S. Nawse@atory, Washington, D.C.
(en CD-ROM).

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

van Altena, W.F., Girard, T.M., Platais, |., Kozima-Platais, V., Ostheimer, J.,
Lopez, C.E., Mendez, R. A., 1999, AAS, DDA meetidty, 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, 83, 387.

Zacharias, N., Urban, S.E., Zacharias, M.1., HalM., Wycoff, G.L., Rafferty,
T.J., Germain, M.E., Holdenried, E.R., Pohlman, .J.Wauss, F.S., Monet, D.G,,
Winter. L. 2000, AJ, 120, 2131.



#0)/8) 7 .=CH#$ >.* &# %! *$ ‘#$ @)t Hm———w-hmmm

G QHE HOH F)] mmmmmm— 11111010001
I$(%. * 156 'BS [ HOH#)/ 17 /-1 1/ G ——,——
NQl X I$I06, O ) g )7 o mm———————————————w,
"7IG. 1$1%. O Hl) U #[77 U mmmm———————————w—w——w———w——
" 111 G# *$. -G/ 1$!%. #.) $G# Q - /.* TSH 9 =1) #$ 19"
)
HOH H)/H 19100, O 1) # 10" = s
7IG.E 1$1%. 9QS #$1%" 111;" —————— ——
E "l 1$%. .0 *$ . '4$ / $)& &* 94.)# SHG 10—
EJ "1 O4.)HS #$ 106" 17 ; i H———— - —n————;
#)& "M IS0 SIS 7T *$. 1-G [ 1910, mmmmm—"
o THISHF 1$(%. . ¥ (017 VSHE& HOp  mmmmmmmmmmmmmmm—m—————_v———_———_————;;—w
VSHIHEH)SH* &t $ Yo </ B) &t -Vfpl[IF & M mmmmmmmmmmmmm ————
2 3 QA ——————————————w——ws
144 QG $NS+#TAH # -. %U*S. ). g m———"—"
)/ o * :(* Sk mn——————nw—n—s nn,;;;m R
I LS5 @S /I IB/) 1m0 0
B>/ - HBI&. - #Y  [E4 4 P
/D11 & 10/ <G 111111101
HSHII B) &t '(H)H: HBHYp! e e ——— ———
SR 8) ) mmmmmmm—— —— ———
HSHI8) 1) B 1Y, mmmmmmmmmmmny —— - ————
1) H)S. &t (RS Ypppx e m———————— p—————
>1% 1/ 8) & %ol* '( H)#* g

H#0, 1] g)
L &HI$1&. 1) 44
H#& [] 8) I¥$ B [y

1" 4.&HY, [ 18 ($ [,
100 A &HYp, [ [ —————————
100 105 1/ 8) &t # ., gxmmmmmmmmmmm 1130000 0110
2 3 e
AB$.&. &# H& [ )
L CORBH ) =0+ g
2H)# I 8) &# %oI* '(#)H* & IVt
>106 1/ 8) 'H& )$H# * ' ol/ Y )'B [rxmmmmmm
H5 QpBIG, x

$1% <1/ 8) 7 '#& / 8) &# ) -%!/! /)
Ye-#] 8) & Yol* '( H)H* H*SHY! #*

HSHI] 8) T 1#)$ 18, &t "(H)H* #AGHOp] gt MY m————
L &H ISR, 1) mmmmmm— — m———
BHC. ' #)$. &t ol [-YpHE G & m—— s—————
ORI % *pg!(§ [ xmmmmmmmmn e 01
L #1]8) &# %! & *B. * g)m e p———
#8 1] 8) 15§ /B [y — 1

*$ #%%!* &# #O# #)/ ! 7 &# #)%!/# llllll NN Ry LD T LTI TR RV TURTE LN



C*$#* #) =%.+ # - #% )' #* 7 D&#O ) $ > s
>106 1/ 8) &# # . #+™ ——————
%#$ $ &7" ) $ & 0/0@ $# """""""""""" B e L T
#//8)&#&*$ *8) * )/ -l 1/8)#$#)| ---------------------------------------------------------------------------------------------------------
>10 1/ 8) &## . #*™

4 454 ™Mo i ——in a5/gwe 1
*/ )#* &# *# )&| B /| lllllllllllllllllllllllllllllllllllll I qr

EJ ||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||| IR

E Ill llllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllllll ERER RN R

HH] -] B) &Y - THIG. s 0

- HRIGH &Yy 1$(%p. . 000

' HGH ) B) &> H)PH < o K ——————— p————
1" )I%h* 8) &t L1 M -

LU 100 1] B) &, A ———
1mmr )G, rmm———— T ———— p———

T A T o R

L1 LB )00

>1961/8) /) EJ s p———
SIQQ 1/ 8) [.) [ M —————

N & E 2 s s s—
HY* &IG HASHOL! - THIGIGI e 10000010
XE S [B) &> H)P.H o o R r———
" AB$.&. <L IBS [ [)SH) )15 e m——————
ABS.&. ). E-1 1B ], s e s —————
A1z O &I &t Y. % H¥ YpIQ * 1 w————————

AH8. ] 8) &t -%0l/1 & [.) 4 4 My m———— p——,—
G (] 8) * B [y

AB$.&. &# & $1% <!/ 8) &# -%l/1* [.)

A#8. | 8) &#t %! -plf1 & M
G (] 8) * B [y

HOH ) B) & - ¢ [ JHF T LS H)S o KU ——————————no:
o ————————————————

|||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||




AGRADECIMIENTOS

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

A quienes hoy estan conmigo —quienes veo y quiem@s
simplemente por hacerme sentir que estan; y a gsiestuvieron ayer.

A JeslUs Calderon por haberme acompafiado en laidGedie
embarcarme en la Astrometria cuando solo se veiaesmue se dirigian a
otros puertos.

A los miembros de mi comision asesora y del tribym@r sus
valiosos comentarios y sugerencias.

Al Observatorio Astronomico de la Universidad Naab de
Cordoba, su personal y sus autoridades desde qo@®ncé como
estudiante de la Licenciatura en Astronomia, pdyehae brindado el
lugar de trabajo y sus recursos.

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

A la Secretaria de Ciencia y Técnica de la UnidaiNacional de
Cordoba, la Agencia Cérdoba Ciencia S.E. y el @mogr FOMEC por
haber apoyado parcialmente este trabajo.



