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Resumen

En este trabajo se muestran los resultados de Ja fotometria de imigenes digitales del
ciimulo M92 (NGC6341) en los filtros B y¥ V del sistema de Johnson. Se obtuve un catilogo
final de fotometria de mas de 4000 estrellas (seleccionadas de entre un total de 30008) que
graficadis en un diagrama color-magnitud se ajustaron a lineas evolutivas isécronas para
obtener una estimacién de la edad del ciimulo cercana a los 16 x 10°% afios con valores
para la metalicidad de [Fe/H]=-2.03, abundancia de helio Y=0.235 y médulo de distancia
m-M=14.6, confirmando lo obtenido por Stetson y Harris {1988). Se realizaron también
conteos estelares por intervalos de magnitud para obtener una funcién de luminesidad
preliminar a la que ajustan con éxito los modelos tedricos.

El trabajo esti dividido en cuatro capitulos. En el primero se dd una visién general
sobre los ciimulos globulares galicticos, particularizando a M92 y también se hace una breve
descripcidn sobre la fisica y la evolucién de las estrellas tipicas de ctirulos globulares.

En el segundo capitulo se discute la técnica de reduccidn fotométrica digital utilizada.
Se describe con detalle el funcionamiento del programa DAOPHOT II asi como la cali-
bracién y la comparacién externa de la fotometria final.

Ll tercer capitulo versa sobre los diagramas color-magnitud de ciimulos globulares. Se
describe con detalle la obtencién de diagramas de este tipo para M92 utilizando el catilogo
resultante de la fotometria descrita en el capitulo 2, la obtencién de lineas fiduciarias y la
comparacién de éstas con los modelos de evolucién de Vandenberg (1991, 1992). El ajuste
de dichas lineas es justificado mediante el cdlcule ¥ comparacién de cuatro parimetros
principales: metalicidad [F'e/H], médulo de distancia (m — M)y, abundancia de helio ¥
y enrojecimiento E(B — V).

El cuarto y iltimo capitulo contiene una descripcién de la astrofisica y la matemaitica
que conllevan a la estimacién de la funcién de luminosidad en ctimulos globulares y los
resultados de conteos estelares directos sobre el catdlogo fot étrico. Se comparan los

t con el deio corr diente al mejor de los ajustes del capitulo 3 (Vandenberg,
1992) y también se compara con los conteos de Hartwick (1970) ¥ Stetson-Harris (1988).
Se incluye una posible prediccion tedrica sobre la existencia de un exceso de estrellas post-
secuencia principal que conlleve a cuestionar los actuales modelos evolutivos para estrellas
de cirnulos globulares.

Al final del trabajo hay tres apéndices en los que el lector puede encontrar una dis-
cusién sobre algunos ajustes y conceptos estadisticos utilizades, el listado de un programa
en lenguaje fortran77 creado para obtener conteos estelares por intervalos de magnitud ¥
las tablas de las comparaciones fotométricas hechas al final del segundo capitulo.

La bibliografia se incluye en forma parcial al final de cada capitulo para facilitar al
lector la biisqueda de los autores y trabajos consultades.
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CAPITULO 1
CONCEPTOS ASTROFISICOS

“...Duda que son de fuego las estrellas,
duda si al Sol el movimiento falta,
duda lo cierto, admite lo dudoso;

pero no dudes de mi amor las ansias...”
William Shakespeare.



Capitulo 1
Conceptos astrofisicos

1.1 Introduccidn.

1.1.1 Las estrellas y la Galaxia.

Nuestra Galaxia, al igual que las muchas que pueblan el universo, tiene como su prin-
cipal componente a las estrellas. grandes esferas de gas ionizado a altas temperaturas que
soportan su propia gravedad y generan su propia energia y cue en la mayoria cle los casos se
agrupan en sistemas binarios, miiltiples o en los que se dan en llamar cumulos estelares, que
son agrupaciones mayusculas de varios miles de estrellas (debidas a la autogravedad y pos-
terior conglomeracién de regiones especialmente densas en objetos). Los ciimulos estelares
se dividen en dos tipos definidos por su forma aparente: los llamados ciimulos abiertos,
de apariencia dispersa, y los cumulos globulares, cuya caprichosa morfologia esférica ha
intrigado desde muchos afios atrds a los cientificos. Los ctimulos globulares tienen ademas,

cientos de veces mas estrellas que los abiertos.

Para entender mejor a los ciimulos estelares, es necesario conocer primero sus carac-
teristicas fisicas, histéricas y epistemolégicas (astronémicamente hablandoe), para lo cual
nos remontaremos varios siglos wiras,

Galileo fué el primer hombre sobre la tierra en observar la Via Lictea a través de un
telescopio, y no tardd en descubrir que esti formada por miriadas de diamantinas estrellas,
La Via Lictea abarca en el cielo nocturno una amplia banda luminosa en direccidn cuasi-
perpendicular (60°) al plano de la ecliptica, lo cual hizo pensar a los astrénomos del siglo
XVTIII que el sol y las demas estrellas del cielo debian formar parte de una gran estructura
en forma de disco llamada Galaria Via Lactea.

En el afio de 1780, William Herschel traté de deducir la localizacién del sol en la
Galaxia contando el miimero de estrellas por unidad de area en el cielo, y dado que asumios
erréneamente cue todas las estrellas tenjan la misma luminosidad y al ignorar la existencia
del polvo interestelar, encontré la misma densidad de estrellas en toda la béveda celeste,
lo cual lo llevé a situar al sol en el centro de la Galaxia.

Tumpler en 1930 fué quien desmintié esta versién heliocéntrica de la estructura galdc-
tica al estudiar precisamente a los ciimulos estelares abiertos. ya descubiertos y comenzados
a estudiar para acuél entonces.

Tumpler descubrié que los ctimules mas remotos eran menos brijlantes (de hecho menos
brillantes de lo que se esperaria), v asi descubrié que el espacio interestelar no estaba vacio
como se crefa. sino que contiene grandes cantidades de polvo oscuro que absorbe la luz de

las estrellas.
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En nuestra Galaxia. la mayoria del polve interestelar se encuentra concentrade en el
disco galactico principal, o sea la parte de la Via Lactea que observamos desde la tierra.
Tumpler se dié cuenta de que en las direcciones fuera del disco. la absorcién de la luz debida
al polve era mucho menor y permitia la observacién de otro tipo diferente de ctimulos: los
globulares.

Shapley en 1915 notd que los ctimulos globulares tenian una diferencia con respecto a
los abiertos, los cuales se encuentran preferentemente dispersos a lo largo y ancho de la Via
Lactea. Lo« climulos globulares (en aquél entances se conocia casi una centena de ellos)
contrariamente, se encuentran preferencialmente en una zona del cielo conccida como la
regién de Sagitario.

Determinando las distancias a estos ciimulos globulares y observando con precision
sus direcciones, Shapley pudo hacer un mapa tridimensional de la distribucién de estos
objetos en la Galaxia. Para 1917 se concluydé que los ciimulos globulares forman una
enorme esfera no centrada ni remotamente en el sol, sino alrededor de la constelacién del
Sagitario. Shapley pudo conjeturar entonces que los ciimulos globulares definen de hecho,
el tamafio y extensién de nuestra Galaxia.

Después de Shapley, muchos astronomos mas intentaron medir por diferentes métodos
la distancia al centro o nicleo galdctico y hoy, gracias a las observaciones en radio de las
nubes gaseosas centrales de la Galaxia se sabe que esta distancia es cercana a los 8.5
kiloparsecs (Kpc), es decir, unos 25000 afios luz (1 pc=3.086 x 108 m.).

Esta distancia establece uuna escala respecto a la cual las dimensiones de otras estruc-
turas galdcticas pueden ser determinadas: El disco galdctico, tiene unos 25 Kpe (80000
aiios luz) de didmetro y 0.6 Kpc de grueso y el bulbo galdctico, que rodea en forma esférica
al niicleo galdctico abarca una extension de unos 4.6 Kpc de radio. Por otro lado, los
ciimnulos globulares se situan en lo que se da en llamar el halo galdctico. La figura 1.1
muestra en forma esquemadtica a nuestra Galaxia con sus estructuras y sus escalas.

Cada componente galiactico aloja en general a un tipo diferente de estrellas: Los
cimulos globulares en el halo se componen de estrellas viejas y pobres en contenido
metadlico, lamadas de Poblacion IT, mientras que en el disco las estrellas son en su mayoria
joévenes y ricas en metales, llamadas de poblacidn I ¥ entre ellas se encuentra nuestro sol.
El disco galictico de hecho es mas azul debido a que la luz dominante proviene de estrellas
jbévenes ¥ calientes de tipos espectrales O y B (ver seccién 1.2.3) mientras que el bulbo es
mas rojizo debido a que en esta zona la poblacién es de estrellas viejas como las gigantes
¥ las supergigantes rojas (para una discusién mas profunda ver Ruelas-Mayorga, 1991,
Ruelas-Mayorga y Teague, 1993. Ruelas-Mayorga et. al., 1996, Kaufman, 1991).

1.1.2 Cdmulos globulares galdcticos.

Los citmulos globulares son tal vez los objetos astronémicos mas versatiles que se
puedan estudiar. Como vimos en la seccién anterior, éstos juegan un papel importante
cuando queremos entender estructura galictica, pero también son de vital importancia en
el estudio de la evolucién de estrellas de baja masa y baja metalicidad, en la dindmica de
sistemas estelares en general. en la determinacién de la historia primordial de la quimica
v dindmica galdcticas ¥ mads recientemente en el estudio del origen de ciertas fuentes de

rayos X (Harris ¥ Racine, 1979).
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fg.1.1
Diagrama esquemdtico de nuestra Galazia
mostrando las principales estructuras
{No estd a escala).
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Sin embargo, los ciimulos globulares como remanentes de una época primordial de
formacién estelar, se cree que existen en todas las Galaxias suficientemente grandes. con-
formandose en general como subsistemas galdcticos (Harris ¥y Racine, 1979).

La observacion de cuimulos estelares en las galaxias lejanas comienza con el monu-
mental trabajo de Hubble en 1932, aunque en realidad los estudios fotométricos ¥ espec-
troscoépicos detallados de los ciumulos no fueron posibles sino hasta la década de los 60’s,
dado el problema observacional de separar a los ciimulos del teldn de fondo de su Galaxia
macre,

Por otra parte, diremos que actualmente es dificil conocer con precisién el mimero
total de cimulos en nuestra Galaxia. Harris y Oort en los afos 7O llegaron a concluir
que las regiones centrales de nuestra Galaxia deben de “esconder” un total de entre 30

¥y 70 ciimulos que se encuentran al otro lado del miicleo galdctico y que deben sumarse
a los aproximadamente 130 cimulos conocidos para dar un total de 160 a 200 cimulos
galdcticos.

La distribucién radial de ciimulos del halo per unidad de volumen p(R) fué también
estudiada en los 70's, concluyéndose en la existencia de una distribucién esférica en la
que Harris (1976) pudo mostrar que p(R) ~ R™" con n creciendo proporcionalmente a R,
desde n ~ 3 para R < 10 Kpc hasta n ~ 4 para R > 40 Kpec. De Vaucouleurs mostré por
su parte en 1977 que g( R) también podia ser bien reproducida por una ley del tipo R/4,
aplicable también a los halos de muchas Galaxias elipticas (Harris y Racine, 1979).

1.1.3 El ciimulo globular M92

El presente trabajo pretende hacer un estdio relativamente detallado de uno de los
131 ciimulos globulares galacticos conocidos: M392, también identificade como el objeto
NGC6341 o bien como C1715+432. Este cimulo es probablemente uno de los objetos
mejor estudiados de la Galaxia, siendo probablemente el ciimulo galiactico mas viejo y de
menor contenido metilico que se conoce hasta ahora, por lo que ha sido repetidamente
representado como nuestra mejor oportunidad de estudiar estrellas muy viejas y muy poco
metailicas. De hecho, en base a los estudios fotométricos mas detallados que se han hecho
hasta ahora para un cimulo gloLular. realizados para M92 en 1988 por Peter Stetson y
William Harris, confirman que este ciimulo es mis viejo ¥ mas cercano que su similar
mas conocido, M15 (NGC7078) en contra de lo que se pensaba. M92 actualmente es
considerado modelo ideal de ctimulo y junto con las Hyadas es probablemente uno de los
objetos de mayor “fama” en el cielo. La tabla 1.1 presenta los datos astrondmicos basicos
de M92 (Alcaino, 1977). Su elevada latitud galdctica le hace tener una incertidumbre muy
pequeiia por enrojecimiento y su baja metalicidad hace que a sus observaciones se ajusten

casi a la perfeccién los mejores modelos evolutivos que son los que implican estrellas viejas
¥y poco metilicas (Bolte y Hogan. 1995)



Tabla 1.1
Datos astronémicos bdsicos para M92

a.r.(2000) dec(2000)
- 17h17m08.2s 43h08m50s

! b
68.4 +34.9

Distancia al sol: d5=8.1 Kpc

Diametro anguiar:= 11.2 min. de arco=26 pcs.

1.2 Conceptos fisicos fundamentales.

Para poder entender los mecanismos que gobiernan la fisica de las estrellas, y por
tanto de los ciimulos globulares, es necesario introducir aqui algunos de los fenémenos
fisicos fundamentales que intervienen en los objetos estelares. En las siguientes secciones
de este c:pitulo trataremos de desarrollar en forma muy breve los pun‘os cruciales de la
teorias cldsicas de la termdédinamica, la radiacién y su aplicacién a la evolucidn estelar.

1.2.1 Comportamiento termodinamico de la materia

Usaremos en esta seccién el punto de vista de la mecdnica estadistica, la cual interpreta
las leyes de la termodindmica desde la perspectiva de un estudio estadistico de las particulas
que componen la materia como sistemas de muchos cuerpos. De hecho, para nuestro
estudio de la fisica estelar. Esta teoria es particularmente 1itil, pues se puede pensar que
las estrellas no son sino grandes esferas de gas ionizado a muy altas temperaturas, gas que
a su vez estid compuesto de muchas particulas individuales cuyo comportamiento es pues,
perfectamente estudiable dentro del marco de esta teoria.

La manera en que Boltzmann y Gibbs formularon en el siglo pasado la llamada
mecdnica estadistica se basa en la idea relativamente simple de que en un sistema ais-
lado de V particulas idénticas. podemos definir lo que se [lama un microestado como el
conjunto de los valores para la posicién y el momento de cada particula del sistema. Se
postulan entonces. las dos ideas siguientes, que son la base de esta teoria:

a) Dado un ensamble de sistemas de N particulas distribuidas al azar, se tendra que todos
los posibles microestados compatibles con las constricciones de un solo sistema aislado
son idénticos. Si W representa el mimero de diferentes microestados que corrependan
a un mismo macroestado (estado general del ensamble) entonces el lamado equ.librio
termodinamico se logra para el macroestado que corresponde al miximo valor de IV
dadas las constricciones del sistema (que casi siempre son la energia total Ep ¥ el

volumen V" del sistema).
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b) La entropia S de un macroestado esta dada por:

S5 =klnlV, 1.1

Y de este modo, dado que el logaritmo natural es una funcién monoténica creciente,

se tendra que $ alcanza su valor maximo cuando W lo alcanza también. El estado de
equilibrio termodinamico corresponde al de maxima entropia (en sistemas aislados).

Ahora bien, debemos de entender que lo anterior nos dice que a temperaturas relativa-

mente bajas, un sistema aislado tiende a aumentar la energia de amarre de sus particulas,

mientras que a temperaturas altas sucede lo contrario, ¥ se tiene por tanto, ¢ue en un gas
caliente los dtomos tiender a ionizarse.

1.2.1.1 Gas ideal

Cuando en un gas las moléculas estin separadas (en promedio) por una distancia
grande en comparacién con sus tamahos intrinsecos (como en el caso de un gas ionizado),
éstas se comportardn como particulas independientes y en forma libre, caracterizando lo
que se llama un gas ideal.

Supdngase este estado en equilibrio termodinamico a la temperatura T. Supdngase
ademas que v (velocidad aleatoria) es el exceso de velocidad de una particula del gas
comparado con la velocidad media u (velocidad de fluido) de todas las particulas que
1a rodean dentro de una vecindad. Maxwell y Boltzmann demostraron que el nimero de
particvlas de masa m que se encuentren en el rango de velocidades (v, v+dv) es proporcional
a

— 2
exp ( ;:; )41\'1.:"' duv,

donde k es la constante de Boltzmann y el término 4nv?dv se refiere al volumen de
una esfera de radio v y grueso dv en el espacio fase.

Si se define presién PP, como la fuerza ejercida por unidad de irea sobre la pared que
contiene al gas (y que puede ser una pared fisica o supuesta), y si llamamos n a la densidad

de particulas (mimero de particulas por unidad de volumen) se tiene que la llamada Ley
de los Gases Ideales queda expresada por la ecuacién

P = nkT, 1.2

siendo ademads posible demostrar que la energia del movimiento aleatorio que implica
una densidad de energia interna. e. esta dada por

1.3



1.2.2 Comportamiento termodindmico de la radiacién

En contraste con la materia, la mecdnijca estadistica de un campo radiativo en equi-
librio termodinidmico a una temperatura 7T es mads simple, pues los fotones no interaccio-
nan entre ellos ¥y pueden ser tratados con una estadistica de Bose-Einstein. Ademas, si
Ufoton = C, SU IMaAsSa en reposo es cero.

En términos de un gas ideal, su estadistica cudntica depende de su composicién
intrinseca, ya sea ésta de fermiones (pirticulas de espin semientero -235% para fotones-
que cumplen el principio de exclusién de Pauli) o de boscones (part{culas de espin 1 (en-
tero) ¥ que no cumplen con el principio de exclusién). Si dny(p) y dns(p) representan las
densidades de fermiones o bosones de espin s ¥y momentos en el rango (p.p + dp) que se
encuentren ademas en equilibrio termodinimico a la temperatura T. entonces sus distribu-
ciones estan dadas por las expresiones

25+ 1

exp (SL:,-Q) +1

dngs(p) = (h~*4np*dp), ld.a

2s + 1

()

Donde E es la .-mergia de la particula, C una constante de normalizacién, & = §.670 x
10™% erg cm~—2 seg—° “K~* (constante de Stephan Boltzmann) y h = 6.626 x 10‘ % erg
seg (constante de Planck).

Fué Planck quien dedujo por la ley que establece la absorcién total de la intensidad
de la radiacién a diferentes longitudes de onda A por un cuerpo negro de temperatura T'.

Se puede probar en el caso de los fotones que el brillo de un cuerpe negro es

dny(p) = (h—34np®dp). 1.4.6

Ba(T)dA = — (%?) dns(p)

Dado que 28 + 1 = 2, siendo ademas E = hc/\ y p = h/A, entonces la brillantez de
un cuerpo negro la da la asi llamada Ley de Planchk:

"ltc’
Ba(T) = ) (“p( oy 1) 1.5

Lo tinico que se requiere aqui es un cuerpo a temperatura T que pueda absorber o
emitir TODA la radiacién posible en forma perfecta. lo cual es aplicable en las estrellas.

La ley de Plank conduce a dos expresiones de importancia:
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A) Ley de Wien: En el caso de la radiacién térmica. al elevar la temperatura del emisor,

existirdn mas fotones de menor longitud de onda (caso en que T’Ef >> 1), es-
tableciéndose una longitud de maxima emisién dada por:

Amaz = emK™?!

0.29
1.6
T
expresién que se obtiene directamente de la diferenciacién de 1.5.

Ley de Stephan Boltzmann: El llamado flujo de energia térmica integrado sobre todas
las longitudes de onda, ¥ que también es el cociente de emisién por unidad de tiempo
¥y drea para un cuerpo negro queda expresado como

B)

f =T,
1.2.3 Temperatura de una estrella

La temperatura efectiva, T.rs de una estrella se define como la temperatura de un
cuerpo negro de tamafio equivalente que genere la misma luminosidad. Para una estrella

de radio R y luminosidad L, directamente de la eq. 1.7:

L = AanR?0T 4%, 1.8
Por otro lado, la temperatura superficial de una estrellz se puede deducir del color
de su radiacion. El espectro de una estrella tendra de hecho su miximo a la frecuencia
hy = 2.82kT.z; (ver eq. 1.6).

Podemos también conocer la temperatura superficial a partir de las lIfneas de absorcién
del espectro. Conforme la radiacién atraviesa la fotésfera estelar, ciertas frecuencias son
absorbidas por iones y dtomos especificos, dando lugar a un espectro con lineas obscuras,
que dan lugar a una clasificacién de acuerdo a lo que se llama entonces, tipo espectral
(Bowers y Deeming, 1984). Este tipo espectral depende del estado de excitacién y ion-
izacién de atomos e iones en la fotdsfera, v de este modo se tiene una secuencia denctada
por las letras O,B.A,F,G,K ¥y M (cada una con estados intermedios nombrados del 0 al 9)
que recorre una gama de temperaturas superficiales de 30000 a 3000K (ver el diagrama
1.1, donde T.E. significa tipo espectral).

La luminosidad y la temperatura superficial de una estrella NO estin correlacionadas
funcionalmente: Al graficar L contra T.ry se obtiene lo que se llama un diagrama HR, y
ésto se discute con detalle en el capitulo 2

Diagrama 1.1
Tipos espectrales estelares

T(K) 50000 25000 10000 8000

6090 50‘00 40‘00 3000.
T.E 05 BO A0 FO ‘

GO KO MO MT
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1.3 Fisica de la evolucién estelar.

A continuacién, haremos una breve descripcién de los principales fenémenos fisicos
que gobiernan el interior de las estrellas y sus consecuencias en términos de su evolucidn.
Bdsicamente, se considera que las estrellas son grandes esferas autogravitantes de gas a
altas temperaturas mantenidas por la fusién termonuclear de los dtomos residentes en
las zonas mads cercanas al niicleo estelar (y que por lo tanto son las que generan una
presién suficiente para actuar en contra del posible colapso gravitacional), de meodo que
es necesario entender los mecanismos que hacen posible la existencia de tales sistemas, as{
como consecuencias [isicas inmediatas tales como la conveccidn. y que se traducen al final.
en fenémenos observables.

1.3.1 Contraccidén gravitacional.

La gravedad es la fuerza dominante en la evolucién estelar, pues es la que dirige
la compresién de la materia que forma las estrellas hasta llevarla a las condiciones en
que las fuerzas nucleares comienzan a jugar un papel importante al generarse la fusién
termonuclear de los Atomaos.

Las estrellas se forman a partir de la compresién de grandes nubes de hidrégeno por
autogravitacién. En su momento, este hidrégeno se transformari en Helio en los centros
densos y calientes de las estrellas, creando de este modo una reaccién que transforma este
Helio en elementos nuclearmente masivos como carbano, oxigeno 6 fierro. Comenzaremos
pues, por describir la compresién gravitacional:

Sea un sistema esférice dle masa M y radio R en el cual séle actiian la autogravedad y
la presién interna. Si suponenios simetria esférica y despreciamos fendmenos de rotacién,
tendremos que la masa encerrada por una cascara esférica de radio r estia dada simplemente
por:

m(r)=/o. p(r)ansdr'. 1.9

Esta masa actiia cormno masa gravitacional situada en el centro de la esfera, generando
una aceleracién gravitacional radialmente creciente dada por

g(r) = —5—. 1.10

Hay también en general, una fuerza resultante del gradiente de presiones internas.
Considérese un elemento de volumen localizado entre r vy r 4+ Ar de seccién transversal] AA
¥ volumen ArAA como el que se muestra en la figura 1.2. Una fuerza neta resulta si la
presidn en la superficie interior, es decir, la fuerza hacia el interior debida al gradiente de
presiones es:

[P(I) -+ gI—’AI‘ — P(r)] = il-EArAf\ 1.11
dr dr
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fig.1.2
Esquema del interior de una estrella
como un sistema esférico en el que la
presion se op ¢ la aut vedad.

Como AM = p(r)ArAA, entonces la aceleracién gravitacional hacia el interior de
cualquier elemento de masa a la distancia r del centro debido al gradiente de presiones es:

d?r 1 dP
LT L 12
de2 a(r) p(r) dr 11

De este modo, para poder oponerse a la gravedad (de ahi el signo menos al lado

izquierdo de la ecuacidén anterior), la presién debe de aumentar conforme nos acerquemos
al centro de la estrella.

1.3.2 Equilibrio hidrostdtico

De la ecuacién 1.12 podemos ver que un elemento de masa a la distancia r del centro
de la estrella estard en equilibrio hidrostitico (con aceleracién igual a cero) si y sdlo si el
gradiente de presiones tiene la forma

dP _ —=Gm(r)o(r) 1.13
dr 2 ' )

de tal modo que si multiplicamos ambos lados por 4nr? e integramos de 0 a R ten-
dremos:

R R Arr?
/ 47r? d—Pdr = — f __—___Gyn(r)p(r\l I dr
o dr o r
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El lado derecho de la expresién anterior no es mads que la energia potencial del sistema:

m=\f
Epg = -_/ -G":ﬁdm 1.14

m=0a

donde dm = p(r)47r2dr. El lado izquierdo en cambio, debe integrarse por partes para
obtener

" R
/ 47rrad—Pdr = [P(r)41rr3]: - 3/ P(rYiaridr.
o dr o

El primer término del lade derecho de la ecuacién anterior es cero dado la condicién
de frontera P(R) = 0, y el segundo término

R
—3/ P(r)daridr = —3 < P >V,
o

donde V es el volumen del sistema y << P > es la presién promedio del sistema esférico,
por lo que en consecuencia:

. < P>=—z=22 1.15

Esta ecuacién juega un papel de suma importancia en astrofisica y es una versién del
llamado Teorema del Virial. Témese muy en cuenta el hecho de que se supone al sistema
en equilibrio hidrostdtico (Phillips. 1994).

1.3.3 Transporte de calor por conveccién

En la presencia de un campo de fuerzas, el calor en puede transportarse por el
movimiento colectivo de las particulas que constituyen la materia. En el interior de una
estrella. un campo principal de fuerzas es generado por la gravedad y gracias a este campo,
el calor es transportado por el fendmeno de la conveccién.

La conveccidn resulta ser un mecanismo tan eficiente que domina totalmente a otros
mecanismos de transporte térmico como la radiacion o la conduceidn, pero para que ocurra,
es necesario cue el gradiente estelar de temperaturas exceda un cierto valor critico:

Considérese un gas ideal en un campo gravitacional. Sean T,P v p. la temperatura,
la presién ¥ la densidad respectivas a la altura x, de modo que a la altura x 4+ A, estos
valores han cambiado por AT. AP v Ap.
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Entonces, dado que en un gas ideal la densidad p es proporcional al cociente %’:,
entonces se tendra que

A AP AT

> '3 5 1.16

Si expresamos ahora las diferencias al subir de = a = + Az como 8T, §P y §p, es
decir, si pensamos en una variacién continua, es razonable pensar que bajo las condiciones
impuestas por el campo de fuerzas la presién responda riapidamente de modo que §P =
AP pero en forma tal que no haya tiempo suficiente para generar transporte conductiva,
entonces el paquete de gas se expandera adiabdticamente hasta que la presidn se ignale
con la del medio circundante. En un proceso adiabitico se *iene que PV == cte., donde

¥ es el cociente de los calores especificos del material a temperatura y velumen constantes
{(Cp y Cv respectivamente), de modo que

> 3P 1.17

dp 14

Si el gas del paquete es menos denso que el medio que lo envuelve, tenderd a ser
bLuoyante y subiri. Es decir, la conveccién es posible si:

so< e LEBE_2T

¥ dado que se supuso desde antes que §P = AP, entonces se tendrda que

AT < (-7 — L) AP
T % [
Y en otras palabras,

dT ~¥—1\ T dP
a<(—~/‘ Pz 118

es la ecuacién que expresa el gradiente critico de temperatura para la generacién de
conveccion.

1.3.4 Nucleosintesis estelar

La evolucién estelar involucra la transformacién de las propiedades macroscépicas de
la estrella como funcién del tiempo. La contraccién gravitacional se detendra siempre en
el momento en que la presién de radiacién ¥ la temperatura son suficientemente grandes
como para balancear la energia hasta que se generen los procesos termonucleares que
proveen el flujo de energia a través de la superficie estelar sin contracciones adicionales.
Los restos de un conjunto de reacciones nucleares pueden convertirse en el combustible de
las subsecuentes debidas a nuevas contracciones gravitacionales y de este modo, el radio.

1a temperatura ¥ la luminosidad de una estrella iran evolucionando en fases que duran en
ocasiones decenas de miles de millones anos.
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Hablando en términos de los niicleos atémicos, se sabe que la energia de amarre
nuclear es una funcién variable de acuerdo al nimero atémico del elemento en cuestién, ¥
que alcanza un mdaximo local para e] niimero atémico .1 = 56, correspondiente al hierro
(Fe).

Pe este modo, el nicleo mis “apretado” que se puede tener es el de Hierro y las
reacciones de fusidn en las estrellas concluyen con la formacién de elementos cuyos niicleos
son similares 1 los del hierro, tales como el cromo. el manganeso. el cobalto > el niquel.

Sin embargo. no todas las estrellas llegan a generar las temperaturas necesarias para
encender cada nueva etapa de fusiéon termonuclear hasta tlegar a la sintesis del hierro. De
hecho, la temperatura interna de una estrella en contraccién deja de incrementarse en el
momento en que los electrones entran en proceso de degeneracién (es decir, cuando sus
distancias promedio son similares a sus longitudes de onda de De Broglie). La madxima
temperatura central posible es aproximadamente proporcional a Ar*/3 (Philips, 1994). de
modo que no es sino la masa de la estrella la que determina la maxima temperatura posible
¥y cudles etapas de fusién termonuclear son permitidas.

Sélo aquellas estrellas cuya masa supere las 0.08\/; pueden llegar a tener reacciones
termonucleares. En ese caso, existen dos mecanismcs de reaccién: Para estrellas de baja
masa como el sol, el mecanismo dominante es la llamada cadena protén-protén, mientras
que para estrellas de masa superior, la transformacién de hidrégeno a helio es llevada a
cabo por medio de reacciones que pueden estar catalizadas por elementos previamente
absorbidos como el carbén, en lo que se llama el ciclo C»..2. A continuacién describiremos
muy brevemente estos mecanismos y sus consecuencias en términos de evolucién estelar.

1.3.4.1 Quemado de Hidrdgeno

Una estrella se colapsa hasta lograr el equilibrio hidrostdtico, en el que la temperatura
central es comunmente del orden de 10° — 108K. Esta temperatura debe de aumentar
mediante un nuevo y mucho mas lento pruceso de contraccién en el que Ja mitad de
la energia potencial gravitacional se va en el calentamiento interno y la otra mitad es
transformada en luminosidad radiada, como lo muestra la ecuacién 1.15.

Bajo este tipo de condiciones, los elementos ligeros pueden generar reacciones nucleares
¥ los elementos mas “raros” tales como el Deuterio, el Litio el Berilio o el Boro se producen
por reacciones proténicas a temperaturas cercanas a los 8 x 103K en el caso de reacciones
del tipo 2D(p, )3 ITe v a los 3 — 5 x 108K para reacciones del tipo "Li(p,v)*He. Sin
embargo el 1 i/ no puede ser quemado a menos que hava una interaccién nuclear débil del
tipo 'If +! H (es decir, la reaccidn protén-protén), cuya probabilidad es extremadamente
baja. o bien de una reaccién de alta barrera coulombiana como ' Ff +'* C (Bodenheimmer,
1996. Phillips. 1994).
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En el primer caso, se tiene la clidsica cadena protén-protén con 3 caminos posibles:
: 'H+'H —® H+et +0v
CH Y H ——3 He + ~

<« ~~
3He +% He —* He + 2'H 3He +% ITe —7 Be 4 ~
(pp 1) <« N
TBe+4+ e~ =7 Li+ v "Be+'H =% B 4+~
TLi4+' H —% He +% He 88 -8 Be+et + v
(pp I1) 8 Be —* He +* He

(pp 1IT)
cuyo resultado neto. no importando cudl de los caminos se siga es:
A I —* He + 2e* + 2v + 26.7 MeV. 1.20
Ahora bien, es necesario mencionar que la reaccién ' H 4! H requiere un decaimiento
B que tiene un tiempo de ocurrencia de 10~ 2%seg. mientras los protones se encuentran a
distancias del orden de 10~!3cm uno del otro en promedio, de modo que en condiciones
tipicas como las que encontramos en el interior del sol, una sola reaccién toma en prome-
dio 5 x 10%afios para ocurrir.Por otro lado, la reaccién de alta barrera coulombiana que
mencionabamos como alternativa a las cadenas pp directas, es aquella que es respons-
able de la cadena CINO. Aqui, elementos como C, N y O, (previamente absorivides del
material interestelar del cual se formo la estrella), actiian como catalizadores de reaccidn
(Bodenheimmer, 1996):
2041 H 13 Ny
By —13Ctret+0v
BC+'H —" N+
BN+ H —* 0+
1509 _ 433 Ny et 40
W4l i 12 0 44 e

8O + v

. 180 41 H —17 F o~
TE 1T O04et + v

TO +' H —1* N +% He

cuyo resultado neto es idéntico al de la ecuacién 1.20.
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1.3.4.2 Quemado de Helio

Cuando el quemado de Hidrégeno en el centro de la estrella cesa, la regién central
generada de Helio se contrae por gravedad y su temperatura aumenta enormemente, ue-
mando de hecho el Hidrdégeno en las capas exteriores inmediatas. Por ende, la presién
aumenta y las capas externas de la estrella se expanden. Conforme el resto del Hidrégeno
se quema, el Helio vuelve a depositarse en una nueva capa central que acaba por contraerse
¥ calentarse también. Sila mcsa es suficiente, el niicleo se calienta hasta un punto en que
es posible la creacién de Carbono a partir del Helio.

El! quemado del Helio genera energias que causan que el niicleo se expanda y se enfrie,
creando una contraccién parcial de las capas externas de las estrella. Las estrellas en esta
fase, son gigantes rojas cuyas temperaturas centrales varian entre 1 y 2 x 10°K y cuyas
densidades abarcan un rango comprendido entre los 10° ¥ los 108 Kgm™>. Para poder
llegar a estas etapas evolutivas, la masa inicial de la estrella debe de exceder las 0.5M 5.

El quemado de Helio estd limitado por la ausencia de micleos estables entre los 5 y 8
nucleones, de modo que las 1inicas reacciones posibles para pasar de *He a '*C son:

‘He +% [Te —8% Be — 92 keV,
‘He +% Be —12 C* — 278 keV, ¥
2ot —2 o429,

Don:le 8 3e es inestable aunque no decae instantineamente y la transicién 12¢~ =12 ©
es una tr.. .~<sicién de alta probabilidad. De hecho, en condiciones cerca. = a 7T = 108K y
p = 108 ..~ puede haber una abundancia de equilibrio tal que exis*: ' tercer *He
que permi’a una reaccién del tipo triple-a (el niicleo de la molécula d-= *ffe es conocida

como particula a):

1He 4% He +* He —1 C.

Las estrellas con masas superiores a las 8\ pueden ir mds alld del quemado de Helio
¥ quemar el Carbono del niicleo a temperaturas que superan los 5 x 108K para formar
elementos como Nedn, Sodio y Magnesio.La generacién de Oxigeno a temperaturas mas
altas es a través de la reaccién

o 4t He —518 O + »,
a partir de la cual se hace posible la creacién de elementos nobles como el Nedn:
YHe +'8 0 —20 Ne +— ~.

Al consumirse el Helio en el niicleo estelar, se tiene un niicleo principalmente com-
puesto por C y O, aunque sigue habiendo procesos de quemado de Helio en las capas

circundantes.
Cuando T > 10°K. el quemado de Carbono puede provocar la fotodesintegracién del

Nedn produciendo nuevamente Carbono y mas Helio. el cual puede ser recapturado por el
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Neén disociado produciendo Magnesio. De hecho a T a 2 x 107K el Oxigeno se fusiona
para crear Magnesio y Azufre.

Por tiltimo. aquellas »strellas cuya masa supere las 11/, pueden generar temperaturas
superiores a los 3 x 109K, suficientes para el encendido de las iltimas etapas de la fusién
termonuclear estelar, donde el quemado de elementos como el Silicio se queman para crear
nucleos tan o casi tan pesados como los de Hierro, creande en la estrella una estructura
en capas concéntricas. compuestas de IH, ITe. C, Ne, O y Si alredecdor de un niicleo pesado
compuesto por elementos cuyas masas atomicas sean iguales o ligeramente superiores a las

del ITierro (Phillips, 1994, Bowers y Deeming, 1984).
1.3.5 Evolucién de una estrella tipica en un cimulo globular

Para finalizar este primer capitulo. ¥ con el fin de hacer mas claro el entendimiento
posterior de algunas de las secciones de los capitulos 3 y 4. el autor desea incluir aqui la
descripciéon general de la evolucién de una estrella tipica en un eiimulo globular. La estrella
que consideraremos tiene una masa comparable a la solar y analizaremos su eveolucién
auxilidndonos de un diagrama Luminosidad-Temperatura {diagrama cenocide como HR),
el cual se prefirié describir con detalle hasta el capitulo 3. El lector no necesita de consultar
ahora dicho capitulo, pero si lo desea puede referirse a las secciones 3.1.1.1 y 3.1.1.2 para
tener una idea global de la descripcién.

La figura 1.3 describe el camine que sigue una estrella como el sol en un plano en el
que se grafica a la temperatura efectiva de la estrella, Tesy, en el eje de las abscisas v a su
luminosidad L, que crece hacia abajo en el eje de las ordenadas iltnicamente para emular
la situacién equivalente en un diagrama HR.

La evolucidn de la estrella inicia (en términos de nuestro estudio) en la secuencia
principal (A), quemando hidrégeno en un niicleo radiativo a través del ciclo p-p. La
duracién de esta etapa evolutiva que concluye al agotarse este niicleo radiativo, es de unos
7 x 107 afos!.

POsteriormente se tiene una segunda etapa de quemado de hidrdégeno, esta vez en
una capa exterior, llamada “cdscara” y que es inmediata al niicleo, de modo que la masa
del hiicleo de He de la estrella aumenta, lo que se traduce en un movimiento a la derecha
sobre el diagrama (B), sobre lo que se llama rama de las gigantes. La estrella ha generado
aqui 11n nicleo de helio creciente mientras se quema la cdscara. Esta etapa culmina con el
quemado de H en dicha cdscara y la ignicién del Helio, llamada etapa del "flash”.

Como consecuencia del flash de helio, la estrella evoluciona rapidamente hacia la lla-
mada rama horizontal (C), donde podemeos aproximar las cosas pensando en la misma
estructura niicleo-cdscara de la secuencia principal pero esta vez con helio en vez de
hidrégeno. Para estrellas de ciimulos globulares, la luminosidad tipica en la rama hor-
izontal es de unas 0.4ZLg, v los factores que determinan la posicién de una estrella sobre
la rama horizontal son las abundancias de los elementos CNO y la abundancia de helio en

las capas exteriores de la estrella (Mihalas, 1981).

. Nuestro sol tiene una edad de 4.5 x 10° arios y por tanto ha quemado ya. segrin
modelos actuales, cerca de un tercio de su hidrogeno central disponible ( Mihalas. 1931).
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Las fases evolutivas alredeclor de la rama horizontal duran alrededor de 5 x 107 — 10%
aitos dependiendo de la masa del nicleo de helio inicial que se tenga en cada lase.

Al acabarse el helio, la estrella evoluciona aumentando su luminesidad y disminuyendo
su temperatura (D) hasta una nueva ¥y mucho mas corta fase de pseudo estabilidad nuclear
¥ asintdtica a la regién (B). Hacia el final de esta etapa, las reacciones de quemado del
hidrégeno y el helio se concluyen con un quemado simultineo. A esto le sigue una conse-
cuente inestabilidad dinamica del gas, lo que genera la expulsién de las capas exteriores
de la estrella. La estrella evoluciona con rapidez hacia la etapa de nebulosa planetaria (L)
en cuyo centro se encuentra un nicleo caliente y azul que finalmente se agota indicando la
muerte de la estrella, que desciende hacia las etapas de enana blanca y posteriores (F), al
disminuir su luminosidad y temperatura.

Expulsion de capas
exreriores

Flash de
Helio

LogL
Nuct. . Rawm de las
de Heluw ggmnies
Coraza de
Nucteo de hidrogeno

hidrogeno

Log Ty

fig.1.3
Evolucidn esquemdtica de una estrella
de 1M en el plano
Luminosidad-temperatura (Mihalas, 1981)
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CAPITULO 2
REDUCCION FOTOMETRICA

“...Stars can [righten...

Blindirg signs flap, flicker, flicker, flicker,
Blam pow pow

Stairway scare Dan Dare, who's there...”
Syd Basret.



Capitulo 2
Reduccidn fotométrica

2.1 Estrellas y magnitudes

2.1.1 La escala de magnitudes

En el afio 120 A.C., el astrénomo griego Hiparco clasificé las estrellas detectables a
simple vista de acuerdo a su brillo en 6 grupos que llamé magnitudes. Esta clasificacién
contenia a las estrellas mads brillantes en la la. magnitud y a las menos brillantes en la
BGa.. Asi, se tuvo por primera vez en la historia una escala de magnitudes estelares con
intervalos de igual tamaiio de acuerdo a la percepcidn visual del ser humano. EIl célebre
astrénomo Claudio Ptolomeo tres siglos después, utilizé la clasificacién de Hiparco en su
catdlogo E! Almagesto y asi el cual, con todo y escala, estuvo en auge por mads de 2000
afios. Como dato curioso diremos ademads que se cree que muchas de las observaciones
del Almagesto se creen hechas por el propio Hiparco y copiadas por Ptolomeo en el que
probablemente fué el primer robo de informacion astronémica de la historia.

El concepto de magnitud se refiere esencialmente a la intensidad visual que produce
la luz de una cierta estrella. Aqui debemos de tomar en cuenta algo que seguramente ni
Hiparco ni Ptolomeo consideraron: el ojo no tiene una respuesta lineal ante la radiacién
incidente, ¥ de esta manera el tomar intervalos de igual intensidad al crear una escala de
magnitudes es erréneo de entrada, dado que la diferencia entre 1a. y 2a. magnitud, no es
igual a la diferencia entre 6a. y 7a. aunque asi lo parezca.

Fueron Steinhel y Pogson a mediados.del siglo XIX los primeros en preferir una escala
logaritmica (cabe mencionar que tampoco ésta es exactamente adecuada al ojo humano).
En aquellos afos, hubo un acuerdo entre los hombres de ciencia para definir el valor de
escala de una magnitud astrondmica, quedandco éste en 2.5. Pogson prefirié usar el valor
2.512 que es la raiz quinta de 100 (y cuyo logaritmo es 0.4) definiendo la escala moderna de
magnitudes de acuerdo con el cociente de las capacidades luminosas (energfas luminicas)
de dos estrellas con respecto a su Jiferencia de magnitudes. Esto lo expresamos como:

P25 o &19)ma—rmy o
— = (2.512 2.1
7 = (3512)
de donde al tomar logaritmos de ambos Jlados se llega a que
>3

m= —25log B+ C

llamada férmula de Pogson y donde C es una constante arbitraria a determinar.
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2.1.2 Magnitudes aparentes y absolutas.

Abheora bien, hay que tomar en cuenta el hecho de que la magnitud aparente de una
estrella depende en realidad de la distancia entre la tierra y la estrella ademas de su brillo
intrinseco. Se define pues la magnitud abseluta de una estrella como la magnitud aparente
que ésta tendria si se encontrara a una distancia de 10 parsecs y en ausencia de absorcién
interestelar. Dado que la irradiancia de una estrella a la distancia r es inversamente

proporcional a r? entonces:

m— M = —2.5log (10/r)® = 5logr ~5 2.3

La cantidad m — .M es llamada justamente mddulo de distancia. Las magnitudes
absolutas pueden ser definidas en varios sistemas de magnitudes, como el visual (M), el
fotografico (Mp,) © el Bolométrico (M), ete.

Por ejemplo, la magnitud bolométrica absoluta es la que hace la comparacién directa
con la luminosidad L de la estrella. Es decir, si:

Ay — A, = —2.5log %‘- . 2.4
2

Tomando como referencia al sol tenemos
L
Mot — Myotep = —2.5log —, 2.5
Lo

de manera que si Mo = 4.72 y Lo = 3.86 x 102® Watts, tendremos que para
cualquier otra estrella:
— L
Moot = 4.72 ~— 2.5 log —. 2.6
Lo

= O corresponde a L =

En esta escala, el punto cero, es decir, el valor de My,
2.98 x 10?8 Watts.

2.2 Fotometria astronémica

2.2.1 Los primeros detectores fotométricos

A lo largo de los anos, la tecnologia ha desarrollado nuevos y mejores telescopios para
las observaciones astronémicas, asi como mejores detectores. Dado que el o}Jo humano -a
pesar de su sabida versatilidad y eficiencia como detector de luz- no tiene la posibilidad de
integrar la luz que recibe, es que fueron creados los llamades fotdmetros, es decir, sistemas
que pueden almacenar la luz que ilega directamente de la lente del telescopio ¥ de un punto
dado del campo observado y la integran, ddndonos un valor para su intensidad Iuminosa,
para que éste pueda ser registrado en un medidor calibrado.

Durante muchos afios, se usaron los llamados detectores fotoeléctricos., que hacian
pasar la luz de una estrella (o de un objeto candidato a ser catalogado como estrella) a
través de un diafragma circular cuyo objetivo era aislar la luz de la estrella ¥y minimizar el
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brillo del cielo. Toda la luz que de esta manera pasaba a través del diafragma era integrada
¥ registrada por un medidor que de acuerdo a la intensidad luminosa transformaba a un
valor en corriente eléctrica. Tl principal problema con este tipo de detectores era cuando
casualmente (en realidad. las mas de las veces) se tenia una estrella doble o un grupe
apelmazado de estrellas por ejemplo en un ciimulo. pues entonces las contribuciones de
todas las estrellas que en este caso pasaban a través de un solo diafragma eran sumadas
automaticamente y se tenian entonces fuertes problemas de incampletez al no poder separar
después grupitisculos de estrellas débiles, por ejemplo. Ademas habia ¢ue tomar en cuenta
el hecho de que al mismo tiempo que la estrella. era incluida la luminesidad del cielo de
fondo. haciendo necesaria la observacién separada del cielo. De esta manera los objetos
tenian que ser medidos en forma secuencial lo que representaba un trabajo mayor pues
se generaban problemas de calibracién. Se requeria pues de un detector bidimensional
que pudiera obtener imagenes e varios objetos en una sola exposicién para luego poder
realizar calibraciones precisas en términos de sus irradiancias relativas o absolutas.

Los primeros intentos que se realizaron al respecto usando placas fotogrificas dieron
en realidad resultados poco motivantes. debido a cue la placa fotografica. a pesar de su
capacidad de almacenamiento espacial. tiene nna precisién fotométrica muy baja al ser
lineal solo en un intervalo muy pequefno de intensidad. Ademas, la llamada eficiencia
cudntica de la placa fotografica es muy baja lo que afecta al tener que realizar exposiciones
con tiempos largos de integracidn.

2.2.2 Detectores CCD

Fué realmente afortunado para la ciencja astronémica la invencién y posterior desar-
rollo de detectores electrénicos basados en los llamados fotomultiplicadores. De entre todos
los detectores desarrollados con esta tecnologia. el mas moderno, importante ¥ sin duda el
mas usado fué el llamado dispositivo de carga acoplada o CCD (Charge Coupled Device),
por sus siglas en inglés.

Los CCD tienen un gran rango dinidmico (es decir el cociente de miAximo a minimo de
intensidad de luz detectable) que puede cubrir casi 10 magnitudes, Se tiene ademas una
alta eficiencia cudntica y una excelente linealidad de deteccién, sin mencionar la posibil-
idad de guardar simultineamente la distribucién de la intensidad luminosa en un campo
bidimensional extendido.

Por todas estas caracteristicas. los CCD son usados principalmente en la observacién
de ctimulos estelares y galaxias, pues con unas cuantas imagenes, se pueden obtener datos
para conteo de estrellas hasta magnitudes muy débiles y un estudio detallado de las pobla-
ciones estelares presentes.

Basicamente, un CCD es un arreglo bidimensional de fotodiodos cubiertos por una
capa aislante de diéxido de silicio sobre la cual se coloca a su vez una red de electrodos
conductores paralelos lo cual divide al detector en una serie de columnas perpendiculares
separacdas apenas por unos cuantos micrometros y llamadas canales de manera que se tenga
al final un arreglo bidimensional (una cuadricula) de lo que se llaman pizeles.

—~ 23 —




2.2

El CCD no se monta en una cimara. que en principio tiene un diseiio mas simple que
un forémetro, pero que requiere dada su tendencia a presentar corrientes térmicas oscuras
{Sterken y Manfroid, 1992). de ser enfriada previamente a su uso hasta una muy baja
temperatura usando nitrégeno liquido (~ TOK).

Los datos obtenidos con el sistema CCD tienen ademas la ventaja de poder ser guarda-
dos en una inocente cinta magnética que se puede guardar en un bolsillo ¥ posteriormente
analizados en una computadora. Con las placas fotogrificas se requeria de una gran pa-
ciencia ¥ de un transporte en extremo cuidadoso para evitar accidentes desagradables.

2.1 Reduccién fotométrica

La extraccién de datos de una imagen CCD es en principio un preceso complicado.
especialmente en campos con una alta densidad de estrellas por como los de un cumulo
globular., Basicamente se tienen 2 métodos de extraccién, o mejor dicho. reduccidn. La
llamada fotometria de apertura, que consiste en hacer fotometria de diafragma directamente
sobre la imagen (¥ no directamente sobre el telescopio). El uso de una computadora que
automatice esto para todos los objetos en una imagen usando una serie grande de didmetros

de apertura es estrictamente necesario, y se recomienda preferentemente para campos no
apelmazados.

La otra técnica, lamada ajuste de perfil es preferible en campos atestados (pues per-
mite, entre otras cosas, el andlisis a magnitudes realmente débiles). Consiste en ajustar
el mejor modelo posible de imagen estelar a los datos mediante un algoritmo de minimos
cuadrados.

En este mét: in debe de tomarse en cuenta que tanto la atmésfera, el filtro v <1 mismo
telescopio pueden afectar el perfil de las imagenes. La distribucién de energia en un CCD
es dependiente en tiempo, posicién y sefial. Se tiene que encontrar una funcién desconocida
llamada Funcién de Expansién de Perfil o PSF (Point Spread Function) por sus siglas en
inglés, ¥ que representa la distribucién de la irradiancia debida a una fuente puntual como
funcién de la posicién relativa al centroide (zg,ye) de su imagen. El PSF en una cierta
posicién (x,y) se expresa en cada dimensién como una funcién del tipo

I,_=J(«ﬂ2), zi=1m,y

[N

donde Jp es una funcién de Bessel de orden cero, caracterizada por un parametro que
describa el ancho del perfil. Generalmente, y como en nuestro caso, COmMo veremaos. se usa
el lamado ancho a potencia media o FWHM (Full Width Half Maximumj por sus siglas
en inglés, que no es sino la distancia del centroide a un radio al cual la altura de la funcién
es la mitad del miximo (ver figura 2.1).

En ocasiones, ¥y como veremos mas adelante. es necesario ajustar un perfil diferente

para cada estrella o bien, dejar que éste varie con respecto a la posicién dentro de la
imagen.
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fig.2.1

Modelo esquemdtico del Ancho a Potencia Media
(FIWHM\!) para una Distribucion Gaussiana.
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2.3 Fotometria automatizada

A finales de la década de los 70's. un numeroso grupo de astrénomeos se mostrd in-
teresado en realizar fotometria CCD automatizada ¥ en cam pos relativamente atestados,
es decir, en los cuales las estrellas son dificiles de separar .ientro de la imagen, ¥ grupos
enteros de estrellas pueden ser confundidos con un solo ebjeto. El lector puede imaginar
que las imadgenes de ctimulos globulares son especialmente incluidos en esta categoria.

El primer intento de fotometria automatizada se realizé en Tucson, Arizona con el
programa RICHFLD en un sistema IPPS. El programa permitia definir una PSF. fijarla a
la estrella mas brillante de un grupo. substraer dicha estrella ¥ continuar con la segunda
mads briilante. etc. Esto represents nun gran avance en la fotometria de apertura ¥ permitié
medir con precisién estrellas ligeramente separadas unas de otras.

Para 1983, ¥y motivados por la instalacién del CCD de Kitt Peak en el foco primario
del telescopio de 4m. de Cerro Tololo. un grupo de usuarios del programa RICHFLD.
pionero en la reduccién digital de imdgenes CCD. modificaron el programa principal con
el fin de crear un nuevo programa de automatizacién de la fotometria de apertura que
permitiera:

- Fijado de PSF en forma simultinea para varias estrellas.

- Uso del ruido caracteristico del CCD en cuestién con el fin de realizar el fijado de
PSF en una forma correcta estadisticamente (uso éptimo de los datos).

A la cabeza del grupo, Peter B. Stetson crea el programa DAOPHOT, que cumple
con los requisitos anteriores.

En un principio, DAOPHOT y su complemento ALLSTAR eran en realidad simples
programas en lenguaje Fortran que nada tenian que ver con el tipo de imagen desplegada
en pantalla ni permitian tampoco una manipulacién directa de las magnitudes instrumen-
tales obtenidas. Fue asi como Lindsey Davis (Massey y Davis, 1990) finalmente realiza
la transcripcién de DAOPHOT y ALLSTAR a versiones manejables con la paqueteria de
TRAF, lo que permitiria un contacto directo con el despliegue y manipulacion de imagenes
en pantalla. A continuacién haremos una breve descripcién del proceso de reduccién de
una imagen mediante DAOPHOT » sus diferentes rutinas.

2.3.1 DAOPHOT.

DAOPHOT no es sino una serie de rutinas interactivas aplicadas a una imagen
CCD. La reduccién de una imagen CCD requiere de llevar un cierto orden en la corrida de
las rutinas. una seleccidén correcta de los parimetros adecuados y una cierta calidad en la
imagen, lo cual no es facil de definir y tiene mucho que ver con el momento mismo de la
observacién (Davis ¥ Alassey, 1990).
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2.3.1.1 Reduccién CCD con DAOPHOT

En general, los pasos que se siguen desde la obtencién de la imagen adecuada, su

preparacién para reduccién por medio de la paqueteria de TRAF hasta el momento de
obtener el catdlogo final de estrellas que incluye su fotometria, son los siguientes:

1.

13

La imagen es previamente limpiada, es decir, se han eliminado los llamados pixeles
malos, se ha restado el bias ¥ se ha dividido por el valor de campo plano (Peimbert,
1993), hasta tener una imagen cuyo fondo sea mucho menor que el valor de pico
para el objeto menos brillante.

Mediante la rutina IMENXAM. es posible escoger en forma interactiva (via mouse ¥
con visualizacién directa en pantalla), un grupo suficientemente grande de estrellas
consideradas como candidatas a ser promediadas en un modelo de pertil estelar,
determinar su anchoe a potencia media (FWHDM) promedio ¥ la distancia radial a 1a
cual la estrella mas brillante que se desea reducir, se coanfunde con el fondo (cielo).

Aqui es importante que los llamados archivos de parimetros (datapars, daopars)

sean alimentados con la siguiente informacién:

a) Tiempo de exposicién en segundos
b) Tipo de filtro

€) Masa de aire. De hecho, TRAF incluye un paquete que calcula el valor de
la. masa de aire requiriendo las coordenadas de telescopio, época y hora de
observacién (tiempo sideral) para la imagen en cuestién.

La rutina DAOFIND encuentra en la imagen ¥ con la informacidn anterior, las es-
trellas seleccionadas, creando un catdlogo de posiciones (x, ¥) dentro del campo. Asi,
la rutina TVMARK puede poner un marcador y hasta un niimero de identificacién
sobre cada estrella del catdlogo directamente en pantalla.

La rutina PHOT permite entonces realizar una primera y muy cuidadosa fotometria
de apertura en las estrellas identificadas. Esta fotometria sirve como base para
establecer el llamado punto cero de la imagen por medio de las estrellas con PSF
modelo (candidatas). Aqui también se determina el valor de cielo para las estrellas
identificadas.

Con la corrida de la rutina PST se puede entonces definir el valor de PSF a usar en
la imagen. En el caso de que las estrellas candidatas estén apelmazadas (se requiere
en general que en el paso 2 se evite escoger candidatas que no estén suficientemente
aisladas ¥ que ademads no sean suficientemente circulares) se requerird de métodos
iterativos con rutinas como NSTAR y SUBSTAR.

Se llama entonces a la rutina ALLSTAR, que realiza el fijade simultineo de PSF
para todas las estrellas de la imagen. crea un primer catilogo de magnitudes ¥
prodiuce un campo substraido que putede ser analizado con IMEXAM.




Si este campo substraide muestra ain mis estrellas no identificadas en el primer
andilisis, es necesario correr DAOFIND y PHOT en él y obtener fotometria (llamada adi-
cional) con la cual ALLSTAR pueda crear un catilogo extra de magnitudes que puede ser
afiadide al primero.

2.3.2 DAOPHOT II

La version mas avanzada de DAOPHOT, llamada DAOPHOT IT (Stetson los separa
como “clisico™ y “la nueva generacion”) fué creada a principios de los 90's. Se sigue la
misma linea tedrica que en la primera versién. y se conserva el hecho de que este pra-
grama no realiza ninguna operacién directamente relacionada al despliegue (o al sistema
de despliegue) o a la manipulacién de la imagen en pantalla, aunque como indica el propio
Stetson (1996), es necesario que en ciertas etapas de la reduccién la imagen sea revisada
visualmente. Por lo regular el entorno de manipulacién de imigenes de IRAF y los visu-
alizadores SAOIMAGE o IMTOOL son los mas adecuados (Shames y Tody, 1986).

2.3.2.1 Reduccién CCD con DAOPHOT II

DAOPHOT II asume en principio que:
1. La imawen ha sido previamente limpiada (ver incisoe 1 de la seccién an: erior).
2. Las intrnsidades luminosas registradas en la imagen en cuestidn estin relacionadas
linealxr.« nte con las reales.

3. Se cona-~en los siguientes datos:

a) Ll tamaiio aproximado de los objetos a resolver (FWHM)} en la imagen
{mediante el uso de IMEXAM, por ejemplo).

b) Tl nimero de fotones por unidad analdgica digital (u.a.d.).

<) El ruido de lectura por pixel.
d) El maximo nivel de brillo (también en u.a.d.’s) al cual el detector trabaja.
Asi{, DAOPHOT lleva a cabo en forma automdtica los siguientes procesos:

A) Encuentra los posibles objetos estelares arriba de un cierto umbral de deteccidn,
eliminando con un cierto grado de confianza los pixeles malos y evitando reducir
varias veces un solo objeto (aunque aiin asi es posible que se tengan problemas con
objetos demasiade saturadus).

B) Genera una nueva fotometria de apertura concéntrica para los objetos encontrados,
estimando el brillo local de cielo para cada uno dentro de un anillo de pixeles que
lo rodea.

C) Obtiene una PSF para la imagen a partir de una o varias estrellas {promedio) en
un proceso iterativo que ademas fija ¥y substrae vecinas débiles que contaminen el
perfil.
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D) Calcula las posiciones (z, y) precisas de los objetos estelares asi como sus magnitudes
con el uso de fijado simultaneo de PSF (opcionalmente lo puede hacer en forma
individual con hasta 60 objetos al mismo tiempo). De hecho, junto con DAOPHOT
1I, es creado ALLSTAR II, que puede realizar un fijado mucho mas sofisticado
usando muiiltiples perfiles para todas las estrellas del campo al mismo tiempo, pero
requiere de mds preparacién en la limpieza de la imagen.

E) Genera una imagen substraida y un catdlogo de objetos.
2.4 Adquisicién y reduccién de datos

Para la realizacién de este proyecto se utilizaron imaigenes CCD en los filtros B
¥ V del sistema Johnson del ciimulo globular M92 (NGC 6341) centradas alrededor de
«(1995.3) = 17A : 17m : 00.0s y §(1995.3) == 43° 08!0 59”0. Las observaciones fueron
hechas en abril de 1995 por Mike Bolte y Eric Sandquist en el telescopio de 0.9m del Kitt
Peak National Observatory en Arizona, EU., usando el foco f/7.5 con corrector de campo.
La siguiente tabla muestra las caracteristicas de las imdgenes usadas.

Tabla 2.1
Imagenes CCD de M392

IMAGEN Filtro Masa de Afre Tiempo de exp. (seg)
m92bl.imh B 1.02 10
m92b2.imh B 1.02 60
m92b3.imh B 1.02 300
m92bd.imh B 1.03 300
m92bs.imh B 1.02 60
m92b6.imh B 1.07 60
m92vli.imh v 1.02 10
m92v2.imh v 1.02 60
m92v3.imh v 1.02 300
m92v4.imh v 1.03 300
m92v5.imh v 1.02 60
m92v6.imh v 1.06 60

Las imdgenes tienen un tamafio de 2048 x 2048 pixeles una vez eliminadas las orillas
(ver fg.2.2), con una escala de 0"68/pixel y un campeo total de 23!5 por lado. Este es un
tamaifio bastante considerable, ¥ tomando en cuenta el hecho de que por ser imigenes de
un cimulo globular resultan estar seriamente apelmaszadas en las regiones centrales. re-
quirieron de varios dias en tiempo de cpu en una computadora DecAlpha para ser reducidas

por DAOPHOT IL.
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fig.2.2
Imagen CCD de M92.
Filtro B, tiempa de exp. 6Us.

Usando el conjunto de instrucciones doall494 creado por Mike Bolte (1996) que au-
tomdticamente corre las rutinas necesarias de DAOPHOT II, la reduccién fué mds sencilia
V¥ permitié corregir ¥ experimentar para diferentes valores de ciertos pariametros. Fué
necesario hacer un cuidadoso analisis preliminar con IMEXAM para escoger las estrellas
candidatas para la PSF. IMEXAM permite obtener directamente el valor de FWHM para
cada objeto seleccionado en pantalla via cursor, de mode que ficilmente se puede traba-
jar con el promedio aritmético de este parimetro. En nuestro caso, para cada imagen se
seleccionaron entre 80 (exposiciones de 30 segundos) ¥ 200 (exposiciones de 300 segundos)

objetos a ojo.

2.4.1 Variacién del PSF

2.4.1.1 El pardametro VA

Dado el tamario de las imidgenes. ain cuando los objetos seleccionados como can-
didatos para modelar Ja PSF fueron tomados aleatoriamente a lo largo y ancha de todo el
campo, fué necesario especificar antes de la reduccién. el hecho de que el PSF de la imagen
pudiera tener una variacién con la posicién. En DAOPHOT I no era posible especificar
esto, ¥ el programa consideraba entonces una iunica posibilidad (una gaussjiana) para la
forma del PST modelo sin variaciones dentro de la imagen. En DAOPTHOT II la variacion
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de la PSF con la posicién puede ser especificada como un parametro llamado VA y de esta
manera es posible afiadir la primera posibilidad, la de no variacién (caso VA=0), otras dos:
aquella en la que la PSF varia linealmente con la posicién (VA=1) o bien en la que varia
cuadrdticamente {(VA=2). Fué en nuestro caso esta tiltima opcién la que se escogié. pues
permite corregir el hecho de que la superficie del espejo primario del telescopio no es plano,
sino que de hecho es una superficie parabdlica. La fig.2.3 muestra esquematicamente los 3
casos posibles para el parametro VA.

2.4.1.2 E] pardmetro AN

Si bien en DAOPHOT 1 se usaba siempre una funcién gaussiana (bidimensional)

para modelar a primnera aproximacién la PSF, en DAOPHOT 11 ya es posible escuger de
entre varias alternativas, y especificarlo en el parametro AN. Dichas alternativas son como
siguen.

AN =1)

WV =12)
IV =3)
W=1)
IVN=25)
W =6)

Una funcién gaussiana con 2 parametros libres: ancho medio a potencia media en
z y en y. Dicha funcién gaussiana puede ser eliptica pero sus ejes deben de estar
alineados con las direcciones ¢ ¥ ¥ en la imagen. Esta restriccién permite un cilculo
mas rapido pues la integral bidimensional de la gaussiana sobre el area de un pixel
dado puede ser evaluada simplemente como el producto de dos gaussianas de una sola
variable.

Una funcién tipo Moffat con tres parimetros libres: ancho medio a potencia media
en r ¥ y mas un dngulo de posicién para el eje mayor de la elipse. Como aquf sera
necesario calcular la integral bidimensional en cualquier cas0, se permite que la elipse
esté alineada con respecto a las direcciones cardinales. Una furcién Moffat tiene la
forma:

1
f(zy) X ——s 2.8
{1+ =
donde =% ~ f;:- + f,‘;—+a,,zy ¥ en este caso 3 = 1.5 .

Una funcién tipo Moffat idéntica a la anterior pero con 3 = 2.5.

Una funcién tipo Lorentz con tres pariametros libres en la misma forma que en los
dos casos anteriores.

Una tuncién tipo Penny, es decir, la suma de una gaussiana y una lorentziana con
4 parametros libres en total: ancho medio a potencia media en = ¥ y. la amplitud
fraccional de la gaussiana en el pico del perfil ¥ el angulo posicional de la gaussiana
eiiptica inclinada. La lorentziana puede estar inclinada también, pero con los ejes
paralelos a las direcciones cardinales.

Una funcidn tipo Penny con 5 parimetros libres. Esta vez el quinto parimetro se

refiere a la inclinacién de la lorentziana siendo ésta diferente a la de la gaussiana.
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Para la reduccién de nuestros datos. fué necesario experimentar con los valores
AN =1, AN =3 y AN = 6, para ver cuil era el mas adecuado. Al final, se escogié una
imagen de 60 segundos de exposicién en la cual se encontré un valor de < FIWWH A >= 2.78
promediado sobre 86 estrellas candidatas.

Se redujo la imagen con el macro doall494 tomando en cuenta las siguientes carac-
teristicas del detector en los tres casos (AN=1,3,6):

- Ruido de lectura: 0.78 electrones por pixel

- Ganancia: 4.5 fotones p. r u.a.d.

- Umbral de deteccién: 18 electrones por pixel

- Maximo nivel de deteccién: 30000 electrones por pixel.

rsrxn

fig-2.3
Los tres casos posibles para
la variacidon de la funcicn PSF
con respecto al pardmetro VA



2.4,1.3 Discriminacién del método analitico

Una vez que se tienen los campos substraidos para los tres valores de AN, es nece-
sario definir cudl es el mas adecuado, lo que significa concluir con cuil de los valores de
variacién analitica tenemos un mejor ajuste de la PST a cada estrella de la imagen sin tener
variaciones de un punto a otro. En otras palabras, si en la imagen se tienen dos estrellas
con el mismo brillo, la PST debe de ser ajustada por DAOPHOT en forma idéntica para
las dos, a menos que VA1,

Una manera de comprobar esto es a ojo, simplemente observando la calidad de la
imagen substraida para cada caso y determinando si se nota una variacién en la calidad de
la substraccién de una zona a otra de la imagen. En ocasiones esto es ficil de ver. ¥ hasta
puede ser demasiado obvio, pero en nuestro caso debido a la gran cantidad de estrellas
que se tienen (después se vera que los catilogos muestran entre 25000 y 30000 objetos en
promedio) y el tamafio aparente de los objetos en la imagen, no es ficil de definir cndl de
los valores fué el mas adecuado, o a veces, como nos ocurrié, se tiene una disgresién entre
2 de los tres valores escogidos.

En nuestro caso al observar los campos substraidos notamos que para AN=1 se
observaba claramente una variacién en la calidad de la substraccién entre las partes Este
y Oeste del campo, asi que fué ficil descartar esta opcién. Sin embargo para los valores
AN=3 .- AN=6 era mas dificil de observar algiin tipo de variacién, n=i que se opté por
un método analitico conocido como correccién de apertura. Para describir este método,
primero hemos de hablar de otro par de rutinas del paquete de reduccién.

2.4.2 Agrupacién de datos

El tener varias imadgenes del campo de M92 para el mismo filtro y con diferentes tiem-
pos de exposicién, permite tener la oportunidad de encontrar en alguna de las imdgenes,
estrellas que no se obtienen en otra o eliminar del catilogo objetos que no cumplen con
las caracteristicas requeridas en alguna imagen, aunque aparenten lo contrario en ot:a. Es
necesario sin embargo, que al comparar los catilogos de una y otra imagen, las estrellas
que se tengan en comin sean consideradas como una sola ¥ tengan la misma fotometria de
un catdlogo a otro. Esto no es siempre obvio, sobre todo porque siempre se tienen ligeras
variaciones de la posicién (z, y) de una estrella de una a otra imagen (mas ain si se da el
caso en que las imdgenes pertenecen a noches o ailin a temporadas de observacién distintas)
¥ hay que distinguir muchas veces una estrella por unos cuantos pixeles de diferencia, y
en campos muy densos esto puede ser realmente un problema. Actualmente, se tienen va
rutinas comoe DAOMATCH y DAOMASTER (Stetson, 1996b) que realizan este trabajo
con asombrosa exactitud y permiten una interaccién directa con el grupo de catilogos.
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2.4.2.1 Rutinas DAOMATCH y DAOMASTER.

DAOMATCH trabaja con archivos de fotometria obtenidos con DAOPHOT, ¥ lo
que nos permite hacer es crear un sistema de coordenadas fotométricas con base en el cual
adaptemos el resto de los sisternas para un grupo dado de archives de fotometria. Lo que
se hace en este caso es escoger, de entre un grupo de imdgenes, la que se considere “la
mejor”, que seri definida como base y a la cual se adaptarin las demas siempre y cuando
se puedan encontrar las ecuacione~ de transformacién entre los archivos de fotometria.

En nuestro caso, las imigenes escogidas como base fueron m92b2 y m92v2 (ver
tabla 2.1), ambas con exposiciones de 60 segundos y baja masa de aire (1.02). Una vez
que se informa de ésto a DAOMATCH, el programa extrae las 30 estrellas mas brillantes
del catdlogo base y procede a hacer una identificacién cruzada con las 30 estrellas mas
brillantes de cada catilogo del resto del grupo de imigenes por el método estadistico
conocido como de los tridngulos empalmantes (matching triangles). Cuando el programa
considera que ha empalmado suficientes estrellas (para una definicién de "suficiente”, ver
Stetsoa 1996b) , escribe una tabla que contiene el nimero de triinguios diferentes para el
cual cada estrella de una imagen n corresponde con una estrella dada de la imagen base,
seguido este niimero por una ecuacién provisional de transformacién basada en las estrellas
que hasta ese momento se creen que han tenido una identificacién cruzada. Esta ecuacién
siempre terdrad la forma:

z(base) = A + Cz(n) + Ey{n), 2.9

y(base) = B + Dx(n) + Fy(n). 2.10

Para decidir si estas ecuaciones son razonablemente correctas se debe de tener un
criterio analitico, pero en este caso. dado que para nuestro grupo de imagenes éstas fueron
tomadas con el mismo telescopio ¥ la cimara CCD no fué rotada entre una y otra ex-
posicién, se puede pensar que los valores correctos (Stetson, 1996b, Bolte, 1996) deben ir
cor. .o:

C=Fz=1, v D=~ FE =~ 0.

Y aunque este no fué el caso. cabe mencionar que DAOMATCH también puede
agrupar catidlogos de diferente filtro ¥ hasta de diferente telescopio, con la tinica restriccién
de que el programa tiende a dar por terminada la rutina y a abortar el proceseo si los grupos
de las 30 estrellas mas brillanies de los dos catilogos tienen menos de 5 o 6 estrellas en
comuin. esto es, el empalme en el campo debe de ser al menos de un 25 a un 30 por ciento,
¥y los tiempos de exposicién deben ser tales que no permitan que las estrellas mas brillantes
de una imagen no puedan ser medidas en la otra.

—~ 34 —



Por otra parte, DAOMASTER resuelve dos problemas simultaneamente. Primero,
dadas la ecuaciones preliminares de transformacién obtenidas (eqs. 2.9 y 2.10) que rela-
cionan en si las posiciones en la imigen base a las de todo el grupo de imdgenes, hace una
identificacién cruzada de todas las estrellas posibles y logra con esto. un refinamiento de
los parametros en la transformacién. Por iltimo, antes de escribir los resultados finales, el
programa pregunta por las siguientes restricciones:

o sEn cudntas imdgenes es detectada la misma estrella?:

o Nimero minimo de imdgenes: Si una estrella no es detectada en al menos
este nimero de imagenes, es descartrda.

& Minima fraccidn de imdgenes: De aquellas imagenes en donde se espera en-
contrar la estrella, ;en qué fraccidn de ellas al menos debe de ser encontrada?.
Esto se especifica con un ntimero entre 0.0 y 0.1 inclusive.

o Niumero suficiente de imdgenes: Una estrella encontrada en al menos este
ntimero de imagenes serd aceptada independientemente del nimero minimo
especificado.

e Incertidumbre mdrima: DAOMASTER pregunta aqui por un niimero conocido como
Omaz. Una estrella seria rechazada si su magnitud instrumental media, basada en
un promedio ponderado de todas las observaciones disponibles corregida a la escala
de magnitud de la base. =s mayor que este ntimero.

® Grado de complejidad en la transformacidn: En el caso en que las imégenes del grupo
hayan sido tomadas una tras otra, en la misma noche y con el mismo telescopio, un
grado 2 es suficiente para que DAOMASTER resuelva para los corrimientos medios
Ay B. Un grado 4 resuelve para las cuatro constantes que se especifican como
sigue:

z(base) = A+ Cx(2) F Dy(2), 2.11

y(base) = B + Dz(2) = Cy(2). 2.12

Con lo que se permiten rotaciones angulrres arbitrarias v diferencias de escala asi
come translaciones al origen. Los signos = y F permiten incluir el caso de inversién
de las posiciones x o y en las imdgenes. El grado 6 incluird correccién para los
pariametros E vy F.

e Radio de empalme: Habiendo transformado las estrellas en la imagen n al sistema de
coordenadas fotométricas de la base, las estrellas serin identificadas cruzadamente

si ¥ sélo si pasan esta iltima prueba de tolerancia.

~ 35 ~



Como al principio de la rutina las transformaciones son sélo aproximadas (basadas
en el pequefio subconjunte de las 30 estrellas mas brillantes). conviene dar un radio rel-
ativamente grande, digamos 5 a 10 pixeles. Conforme el ntimero de estrellas comunes y
aceptadas en las iteraciones subsecuentes vaya tendiendo a una constante. se reduce este

radio progresivamente hasta cero. caso en el que la rutina se dardi automdticamente por
terminada.

Al final, DAOMASTER ..0s da un catdlogo final de magnitudes que incluye a todas
las estrellas comunes de nuestro grupo de imagenes y ha transformado cada catalogo de
fotometria al catdlogo base, de modo que podemaos decir que las estrellas han sido agrupadas
en un gran catilogo (aunque preliminar aiin para algunas cuestiones posteriores).

2.4.83 Correccién de apertura

DAOPHOT localiza para cada imagen el centroide 7(Xjg,Yp) de cualquier objeto
que exceda un cierto umbral en cuentas por pixel arriba del valor del fondo. Una vez que
se tiene esto, es necesario que el programa calcule una fotometria de apertura detallada:
Primero, DAOPHOT calcula el mimero de cuentas por pixel dentro de un *anillo™ de
pixeles alrededor del centroide de cada objeto. Este anillo por lo resmilar es de unos 10
pixeles de ancho y su radio interior debe de ser suficientemente grande (entre 25 y 50
pixeles) como para que se pueda excluir el conteo de la propia estrella. Tomando la moda
de las cuentas en el interior del anillo se tiene lo que se llama valor de cielo v este se resta
de las cuent~s de cada objeto. DAOPHOT calcula de este mode las magni*ndes:

MAGNITUD = My — 2.5log [Conteo,, — (Cielo x Area de apertura)]. 2.13

Donde Afy es un valor arbitrario que representa a la magnitud mas débil que se
pueda esperar (digamos My > 25). El conteo en la ecuacién anterior debe de tomarse
para diferentes radios de apertura. digamos entre 3 y 30 pixeles. De este modo se tiene
una magnitud diferente para cada radio y lo que se busca aqui es la diferencia entre la
magnitud para un radio y el inmediato anterior. Si se grafica esta diferencia se obtiene
una Curva de Crecimiento como la que se muestra en la fig. 2.4. Un objeto estelar bien
reducido debe de mostrar una curva de crecimiento suave y continua que llegara al valor
cero exactamente en la orilla del objeto estelar en cuestién. En un campo dado (en una sola
imagen) cada estrella debe de tener {dentro de lo posible) la misma curva de crecimiento,
pues se supone ue el porcentaje de flujo es el mismo para toda estreila para un radio dado
(Haugen, 1995, Stetson. 1987, 1996a ¥ b). Ademads la escala de magnitudes es logaritmica
¥ entonces el sumar a una magnitud una constante es lo mismo que muitiplicar el brille

por esa constante.
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fig.2.4
Ejemplo de una curva de crecimiento
(simulacidn numérica)

Dado que DAOPHOT otorga al final de la reduccién un catidlogo preliminar e
estrellas que incluye la posicién de cada objeto encontrado asi como su magnitud (catilogo
registrado en un archivo con extensién .als}) ¥ una vez que se ha obtenido un catilogo de
agrupacién para todas las imagenes del grupo mediante DAOMATCH y DAOMASTER, es
posible hacer una grifica de intensidad luminosa (es decir, la magnitud aparente obtenida)
contra radio de apertura ¥ comparar el comportamiento de la curva de crecimiento obtenida
contra otra curva similar en la que se grafica la lamada magnitud de psf, que es obtenida
durante el andlisis con IMEXADM. Lo que se esperaria en el caso de una fotometria correcta
es que la curva de crecimiento obtenida tenga un corrimiento constante con respecto a la
curva correspondiente a la de la intensidad de PSF y que este corrimiento sea lo mas
pequefio posible.

Las grdficas de correccidn de apertura mostraron que AN=3 era definitivamente el
valor correcto al tener el menor corrimiento con respecto a la intensidad de perfil y se
procedié entonces a corregir, propiamente dicho, la apertura de las imagenes.
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El procedimiento de correcridn de apertura es relativamente simple: usando la rutina
DAOMATCH que compara dos catalogos con el fin de encontrar objetos comunes dada una
regla de corrimiento, se aplica al catdlogo .als y a la lista de candidatas .can con lo que se
obtiene un archivo de correccién de apertura .apc. Teniendo dicho archivo. que no es sino
un archivo de candidatas que incluye las magnitudes de catalogo ya es posible hacer una
comparacién de las magnitudes de catilogo con las obtenidas a partir del psf calculado.
Con esto. la subrutina de reduccién DOSUB puede reducir nuevamente la imagen dejando
intactas las estrellas ca: lidatas y la nueva substraccién permitird obtener las magnitu ‘es
corregidas por apertura del resto de las estrellas de la imagen (usando todas las aperturas).

Una vez hecho lo anterior, se usé el programa DAOGROW, que calcula a partir del
archivo .als una curva de crecimiento y lo corrige. Esta vez, al comnparar las magnitudes
corregidas con las del catilogo, el programa DAOMASTER puede corregir cada magnitud
del] catdlogo, obteniéndose las llamadas magnitudes totales. Al graficar la correccién de
apertura contra la posicién x o ¥ en la imagen, se debe de obtener un comportamiento

La lista de valores para los diferentes radios de apertura

constante alrededor de cero.
usados en nuestras imdgenes es igual a la de Stetson y Harris (1988).

2.5 Calibracidn y sistema estdndar.

Los datos obtenidos con ALLSTAR, ya una vez corregido- por apertura y agrupados,
representan pues, un catilogo de magnitudes para nuestro ctimulo M82, pero hay que tomar
en cuenta que estas magnitudes son hasta el momento instrumentales, es decir, nuestra
fotometria estda unicamente calibrada al telescopio, al detector CCD y de hecho a los valores
par:: vétricos de fotometria de DAOPHOT. Para saber si la fotomet: obtenida es correcta,
ésta e debe de calibrar al punto cero de alguno de los llamados sistemas estandar. Nuestros
datos fueron calibrados con respecto al sistema estindar de Stetson y Harris (1988), quienes
realizaron también una fotometria profunda de M92 usando DAOPHOT.

Para poder realizar una calibracidn de fotometrias. se requiere bdsicamente que éstas
estén relacionadas, de preferencia en forma lineal. Para entender mejor esto, consideremos
dos catdlogos de magnitudes en los filtros B y V de Johnson. uno instrumental, con una
lista 'de magnitudes v y b (indicaremos con letras mimisculas los valores instrumentales) y
otro estindar, con una lista de magnitudes B y V correspondientes a un grupo de estrellas
estindar en el mismo campe. En general las estrellas es*andar son estrellas muy brillantes

» de las cuales se conoce con exactitud su fotometria.
En principio, se esperaria que Jos des sistemas fotométricos estén relacionados de la

forma
AM = AMued — Minse = C1 + Ca(color}asea 2.14

donde C) y C2 son constantes y se conocen como pardmetros de brillo y color
respectivamente. E! término Ch(color),cq, llamado término de color se espera (ue en
general sea pequeiio .

En nuestro caso. al tener magnitudes para dos filtros del sistema de Johnson, pode-
mos fijar un sistema lineal:
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Vi=uv— g —A4(B—1V), 2.13a

B=b—DBo— G{(B-V), 2.150
ecuaciones que tras un poco de dlgebra nos dan la transformacién de un sistema a
otro:
(1 + By){Ag — 0) 4+ A1 (b— Bg)

V= s 2.

PP 16a
1— 4 o — b Ao — &

B=( 1)(Bo ) + Bi(-Ao ))' 2166

A -1 =7

Los coeficientes g, <1, Bpo. y B) son obtenidos al calibrar las estrellas del catilogo
instrumental que corresponden exactamente con las del catdlogo estdndar. Para poder
realizar esto, es necesario identificar en nuestro catalogo las estrellas estdndar de Stetson y
Harris, lo cual es un paso ficil de hacer con el programa DAOMATCH. que precisamente
identifica estrellas de dos catdlogos diferentes que contengan estrellas en comin. En nuestro
caso aplicamos DAOMATCH al catalogo estdndar de Stetson y Harris ¥ a un subcatdlogo
de nuestros datos que incluia solamente las estrellas mads brillantes.

Una vez que DAOMATCH ha hecho su traba jo, procedemos a graficar las diferencias
de magnitudes 0V = Vsyn — Viuestro ¥ B = Bsysr — Bauestro Contra el color estindar
(B — V) (ver fig.2.5). Los parimetros de correlacién lineal de los puntos gralicados serdn
los corr~spondientes a los coeficientes g, ~11, Bg, y B de las ecuaciones (1).

El ajuste de regresién lineal (minimos cuadrados) en las grificas de la fig.2.5 podria
parecer un trabajo simple, pero debemos de pensar que como es el caso, este tipo de
ajustes no siempre son correctos cuando los datos contienen una incertidumbre variable.
En nuestro caso, los valores ¢ y b contaban con un error instrumental variable, y fué
necesario hacer un ajuste conocido en la teoria estadistica como mbusto. En el apéndice
1, el lector puede consultar el proceso de este tipo de ajustes, que ademas pueden ser
realizados de manera relativamente sencilla mediante el uso de la rutina FIT (Press et. al.,
1989) en lenguaje Fortran.

Una vez realizado el ajuste de los datos, obtuvimos los coeficientes de correlacién
que dan la transformacién de nuestros datos a los del sistema estdndar de Stetson y Harris:

Si se ignoran las desviaciones se tendria que:

g = —0.7051 = 0.0195. .4; = 0.0299 == 0.0355,
? = 0.254, @ = 1.000
By = —0.3661 = 0.0108., B; = —0.0635 == 0.0191.

x* =0.039, @ = 1.000
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Calibracion al sistema estdndar de Stetson y Harris
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Y tomando en cuenta las desviaciones se tiene que:

Ag = —0.6004 = 0.0019, A, = 0.0154 + 0.0030,
\? = 184.64, @Q = 0.4 x 10713
By = —0.3180 = 0.0019, B, = —0.0861 = 0.0030.

7 = 555.27, @ = 0.0000.

-Estas resultados indican que nuestra f[otometria es correcta hasta 0.007 magnitudes
dentro del margen de exactitud de DAOPHOT y de una imagen a otra mientras que con
respecto al catdlogo estidndar tenemos una exactitud de solo 0.01 magnitudes, y nuestros
ajustes requieren de conocer también los errores intrinsecos de Stetson y Harris. los cuales
no fiteron informacién disponible para éste trabajo. Sin embargo, todo parece indicar que
la correccidén es suficientemente buena.

De esta manera, es priacticamente obvia la calibracién de las magnitudes en nuestros
catilogos. Una manera de estar seguros que la calibracién realizada tiene una calidad
aceptable es comparar nuestra fotometria con otras realizadas anteriormente.

2.5.1 Comparacion de resultados

Es facil encontrar en la literatura ejemplos de fotometrfas realizadas para muchos
ciimulos globulares. En particular para el ctiimulo M92 se han realizado cerca de una
docena de estudios fotométricos, cuya lista es encabezada por el ya clasico articulo de Arp,
Baum y Sandage en 1952.

Para este trabajo, ~»-r~ogimos tres de estas fotometrias “cldsicas”: la de Sandage
¥y Walker de 1966 (trabajo al que nos referiremos desde ahora con las siglas SW), la de
Sandage de 1970 (referida aqui como SG} y la de Cathey de 1974 (que referimos como
CY). Basicamente SW presenta una secuencia (es decir una lista que incluya un mimero
de identificacién, magnitud ¥ color) de estrellas estindar identificadas er. una divisién de
12 regiones de M92 hasta magnitud V = 16, la cual es complementada en: SG hasta V = 21
y revisada en CY para estrellas hasta de V' = 15 magnitudes.

Para hacer la comparacién se realiza una identificacién detaliada de las estrellas
marcadas en las tablas de fotometria de estos trabajos con aquell’.s de nuestro catilogo
que coincidan *anto en posicién (z.y) como en magnitud y color. En otras palabras,
es necesario identificar en nuestro campo cada estrella de las secuencias y comparar los
valores cobtenidos para magnitud ¥ color. Se espera ue una fotometria correcta muestre
una diferencia minima para los valores fotomeétricos obtenidos con respecto a los valores
clasicos.

En e! apéncice 3 presentamos los resultados obtenidos de las comparaciones real-
izadas: La tabla Ap.3.] presenta la comparacién con SW, en la que se pudieron identificar
37 de 70 estandares. La tabla Ap.3.I1 presenta las 29 de 38 estrellas identificadas en la
secuencia de SG mientas que la tabla Ap.3.T1I presenta la comparacién con la secuencia
de CY, en la que se identificaron 23 de 46 estrellas.

Las figuras 2.6 a ¥ b muestran la comparacién fotométrica en una forma mas clara:
Al graficar las diferencias fotométricas AV ¥ A(B — V) contra magnitud ¥ color respec-
tivamente, obtenemos la distribnuciéon de éstas diferencias alrededor del cero, pues en un
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caso ideal e imaginario donde el ajuste fotométrico sea perfecto las diferencias serian todas
iguales a cero. Como se puede ver en ningun caso las diferencias exceden de dos décimas
de magnitud lo cual simpatiza con los rangos de comparaciones detalladas comeo las de
Stetson y Harris (1988, figs. 31 a la 33). En otras palabras, podemos concluir de estas
comparaciones que nuestra fotometria es correcta y que nuestros datos finales tienen una
precisién suficiente como para ser analizados con las técnicas y teorias actuales,
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CAPITULO 3
EL DIAGRAMA COLOR-MAGNITUD

“...He visto cosas que ustedes, las personas, no creerian:

Naves de ataque ardiendo sobre el hombro de Oridn.

He visto rayos C brillando en la oscuridad del puente de Tanhausser.
Y todos esos momentos. se perderan en el tiempo, .

- como ldgrimas en la luvia...”

Hampton Fancher/Phillip K. Dick.
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Capitulo 3
El diagrama color-magnitud

3.1 El diagrama HR

Una vez que se han agrupado los datos de los catilogos y que s: tienen identificadas
las estrellas en los dos filtros, B y V, ea ficil obtener un diagrama Color-Magnitud, mejor
conocido como diagrama HR en honor a sus creadores, Hertzsprung y Russell. En un
diagrama HR, cada estrella representa un punto con M, — M, = (B — V) como abcisa y en
nuestro caso Af, como ordenada, aunque también pudimos haber escogido M. ;Cual es el
objetivo que se tiene al obtener este diagrama? A continuacién, haremos una descripcién
general de los diagramas Hertzprung-Russell, con lo que entenderemos la vital importancia
que éstos tienen en nuestro andlisis.

3.1.1 Diagramas color-magnitud

La interpretacién de los dates de un cat.llogo fotométrico en forma priacticamente in-
dividual para cada estrella es la mayoria de las veces hecha en lo que se llama un diagrama
color-magnitud, cuya importancia es indiscutible en el estudio de los cimulos globulares
{(Madore, 1980). Un diagrama coler-magnitud tiene comeo principal ventaja el permitirnos
con una relativa facilidad la comparacién directa le observaciones y teoria. Tanto colores
como magnitudes siempre han sido la base de cualquier comparacién entre luminosidades
¥ temperaturas -variables dominantes en la teoria-. La forma en que las estrellaa se dis-
tribuyen en un diagrama color-magnitud (sobre todo en el caso de los ciimulos globulares),
es una indicacién, casi como un sello, del estado evolutivo de las estrellas, el cual puede
ser ajustado a los diferentes modelos tedricos con diferentes grados de exactitud (Madore,
1980, Bodenheimmer, 1996).

El primer diagrama color-magnitud propiamente dicho, fué realizado por Henry Nor-
ris Russell en 1913 y presentado en una versién corregida en 1927 en colaboracién con
Hertzsprung, y de ahi que este tipo de diagramas también se conozcan como Diagramas
Hertzprung-Russell o simplemente, diagramas HR. Basicamente, Russell graficé para un
conjunto relativamente grande de estrellas cercanas, el tipo espectral correspondiente en
el eje de las abcisas y su magnitud visual absoluta en el de las ordenadas. En aquél en-
tonces la mayoria de las distancias a estas estrellas fueron calculadas usando paralajes
trigonométricos. Pronto quedd clara una divisién entre las estrellas de secuencia principal
¥ las gigantes.

Con el advenimiento de la fotometria, fué posible (y preferible) graficar el color
intrinseco -por lo regular (B-V)- en vez del tipo espectral contra la magnitud visual M,
aunque en realidad en un cumulo globular, donde suponemos que todas las estrellas se
encuentran a la misma distancia. se usa simplemente la magnitud visual aparente V.
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Un tercer tipo de diagrama HR es en el que se grafican las variables tedricas corres-
pondientes, es decir, la luminosidad L contra ]la temperatura efectiva T.sys. Una buena
comparacidon entre las observaciones y la teoria va a requerir de una calibracién precisa de
(B — V) en términos de Tuy, y de M, en términos de L/Ls (Bodenheimmer, 1996).

3.1.1.1 Morfologia de diagramas HR

A continuacién haremos una descripcién de las estructuras mas sobresalientes de un
diagrama IIR, lo que nos permitird ademas introducir algunas definiciones que usaremos
después. El lector puede seguir como referencia a la descripcidn procedente, la figura 3.1,
que muestra un diagrama HR simbdlico de un ctimulo globular (Arp, 1962, Madore, 1980).

t T T L T T T L T T T T
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fig.3.1
Diagrama HR tipico para un cimulo Globular (Arp, 1962)
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1.- Rama de las gigantes rojas (RGB). Esta estructura es de hecho la primera indicacién
de que la poblacién estelar de los ciimulos globulares es diferente de la poblacién
cercana de la vecindad solar y de los ciimulos abiertos (ver seccién 3.1.1.2). Se
sabe que por lo regular en esta rama tienden a acomodarse estrellas de baja masa (~
0.8Af3) en estado avanzado de evolucién {etapas posteriores a la secuancia principal).
Los valores tipicos de magnitud y color en la punta de la rama son de M, = -2 y
(B—-V)=~1.4.

2.- Rama Horizontal (HB). La rama horizontal es también una estructura distintiva de
los diagramas HR de ctiimulos globulares, ¥ que cubre un gran rango de color alrededor
de AL, == 0.5. La rama horizontal puede de hecho dividirse en varias subestructuras:

a) La Rama Horizontal Roja (RIIB) que intersecta la rama de las gigantes en

su extremo izquierdo (el color (B-V) es mais azul hacia el lado izquierdo del
diagrama).

b

~

El salto de las RR Lyrae que es una zona de inestabilidad pulsacional y que
no permite graficar estrella alguna debido a su variabilidad.Sin embargo, como
se verd rmas adelante, la magnitud absoluta de las estrellas de esta zona es
un excelente parimetro de ajuste para :a distancia aparente del ciimulo en
cuestién.

c) La Rama Horizontal Azul (BHB), que abarca desde (B — V) = 0.2 y se curva
hacia luminosidades visuales mas bajas y temperaturas mads altas (i.e. colores
mas azules).

La intensidad de cualquiera de estas comp tes varia de cu lo a ctimulo y es
indicativa de la evolucién detallada mas alld de la ignicién de la capa de hidrégeno, y se
refiere a otros procesos como el flash del helio y a una fase probable de pérdida de masa
{Madore, 1980).

3.- Secuencia Principal de Edad Cero (ZAMS). Situada aproximadamente 4 magnitudes
abajo de la rama horizontal, esta estructura es la mas densamente poblada. Aqui
las estrellas han quemado hidrégeno en sus nmiicleos desde el origen del ciumulo.

Debido a la escala relativamente larga de tiempo de evolucién de la secuencia princi-
pal en comparacién con otras etapas mas avanzadas, la posicién de la secuencia principal
es la original (es decir, de edad cero) excepto en las cercanias del llamado Punto de salida
{ver inciso 4). La posicién de la secuencia principal en el diagrama HR es un pariamtro
sensible generalmente al contenido metdlico de las estrellas, lo que es sumamente impor-
tante durante la determinacién de edades y distancias, aunque debe de tomarse en cuenta
aqui la dificultad de obtencidn de datos para estrellas poco brillantes.
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4.~ Punto de Salida (TO). En el punto de mas alta temperatura (y masa) de la secuencia
principal, el incremento de la rapidez evolutiva mueve a las estrellas de la secuencia
principal, y las estrellas comienzan a utilizar fuentes alternativas de energia al ago-
tarse sus niicleos de hidrégeno. El punto de salida en un diagrama HR puede ser
calibrado como funcién de la edad y metalicidad de un ctimulo globular por lo que
es prdcticamente un parimetro de edad, sobre todo en los pocos ciimmulos globulares
(M92 entre éstos) que tienen una fotometria precisa a niveles suficientemente bajos

de intensidad luminosa.

Segiin Stetson (1991), las zonas cercanas al TO son de alta importancia en el estudio
evelutivo de un ciimulo globular, pues arriba de este punto hay un riapido crecimiento en
la razén de cambio de la luminosidad con respecto al tiempo, tomando ademais er cuenta
gue exactamente arriba del TO, todas las estrellas comienzan con la misma funcién inicial
de masa hasta un cierto porcentaje. Mas adelante veremos que como resultado de este
aspecto, ni la funcién inicial de masa ni los efectos dinimicos afectan la funcién observada
de luminosidad del cumulo. Cabe mencionar que el TO siempre es considerado en los
andlisis tedricos como aquel punto donde dlog(Terr)/Blogt (¢t es la variable temporal) en
el plano (Teys, L) cambia de signo (ver seccién 4.2.1.1. o bien, Bergbush, 1990).

3.1.1.2 Consideraciones sobre poblaciones estelares.

Citamos aquf dos de las consideraciones hechas por Walter Baade en 1944 que han
llegado a ser conocidas como los conceptos vitales del campo de las poblaciones estelares,
¥ de ah{ al estudio de la evolucién ¥ la estructura galictica (Stetson, 1993):

a) En los diagramas HR de poblaciones estelares de tipo I (vecindad solar, discos
galiacticos, ciimulos abiertos), las estrellas mas brillantes son mads azules y enro-
jecen hacia magnitudes mas débiles. En el caso de poblaciones de tipo II (ciimulos
globulares) las estrellas mas brillantes son rojas y tienden a hacerse mas azules hacia
magnitudes mas débiles.

b) Los diagramas HR de poblacién tipo I se caracterizan por el llamado “agujero de
Hertzsprung”, una ausencia de estrellas en el color intermedio entre las estrellas rojas
¥ azules mas brillantes. Los ciimulos globulares en cambio, presentan en este lugar la
lamada rama horizontal ademids de una zon. de estrellas variables de periodo corto

(RR Lyrae).

3.1.1.3 Edad y metalicidad de cimulos globulares

Como resultado de la obtencién de los primeros diagramas HR profundos a princi-
pios de 1950 debidos a Arp, Baum y Sandage, fué evidente la ausencia de estrellas azules
brillantes en la secuencia principal de poblaciones tipo I (cuyos tipos espectrales son rel-

ativamente cercanos al tipo F0). Por tanto, los ciimulos globulares debian se: mas viejos
en comparacién con la vecindad solar (Sandage y Schwarschild 1952, Stetson 1993, Hesser

1993).
Sin embargo, el problema de ajustar la edad y luego relacionarla con la metalicidad
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promedio de las estrellas del ciimulo en cuestién, requiere de entender algunos puntos
relacionados directamente con evolucién estelar.

Como para un ciimule globular se considera que todas sus estreflas estdn a la misma
distancia, que tienen la misma edad y que tienen la misma composicién quimica, la teoria
provee entonces informacién sobre cuando una estrella de una masa dada cae en el dia-
grama HIR como funcién del tiempo. por lo que es ficil lograr lineas que conecten puntos
correspondientes a tiempos iguales. Dichas lineas por razones obvias se llaman isécronas
¥ en los diagramas ITR de ciimulos globulares abarcan un amplio rango de masas. Una
isécrona tedrica puede ser ajustada a la observada para un ciimulo dado y la edad de éste
puede entonces ser determinada. Por supuesto, esto implica varios probiemas en el ajuste,
como el hecho de que se debe de tener seguridad con respecto a la membresia de un objeto
en el ciimulo, o la absorcién interestelar que afecta el color. El diagrama HR debe de
ser corregido para la presencia de estrellas binarias ¥ tanto el ajuste de las conversiones
(B — V) — T.ys como la distancia al ciimule deben de ser precisos (Bodenheimmer, 1996).

Como menciondbamos antes, la edad de un ciimulo puede ser también determinada en
base al lugar que ocupa el punto de salida (TO) en el diagrama. Sandage en 1957, tomando
diagramas HR para varios ctiimulos de diferentes edades produjo un diagrama Compuesto
usado hasta la actualidad. La fig.3.2 muestra este diagrama, en el cual podernos observar
para mas de diez ciimulos galdcticos incluyendo a M92, las isécronas correspondientes.

Una vez que se ha corregido un diagrama HR por extincién interestelar, uno puede
ajustarle alguna de estas curvas o bien alguna de un ciimulo similar al que se tenga y asfi
tener una aproximacién de edad, aunque en el caso de los ctimulos globulares el ajuste
puede tener ligeras variaciones de acuerdo a la composicién quimica. Por ejemplo en el
caso de M92, la region del TO ¥ de la SGB se ajusta de acuerdo al contenido de Helio
q 1 . <e considere (o visceversa), como lo muestra el exhaustive es: .dio de Stetson y Harris
de 1988 (Fig. 3.3) que ajusta lineas fiduciarias a lineas evolutivas tedéricas calculadas por
Vandenberg y Bell en 1985, Segiin este estudio, la referencia debe de ser el pardmetro
[O/Fe] = log (O/Fe)arez — log (O/Fe)g, donde O y Fe son las abundancias de oxigeno y
hierro. Asi, se ajusta mejor la edad del ciimulo a 16 — 17 x 10° afios en el caso en que
[(O/Fe] > O (i.e., si el cociente O/Fe es mayor que el solar). Ademas queda claro de este
estudio ue la abundancia de Helio (Y) debe de ser un valor intermedio entre 0.2 y 0.3, es
decir, menor que el solar (si Y5 = 1) . La abundancia metdlica Z (en astronomia “metal”

" puede referirse a cualquier elemento mads pesado que el Helio) resulta ser baja y estd basada
principalmente en la abundancia de Hierro. Obsérvese ademds que el mddulo de distancia
V — AL, para MO92 resulta ajustar mejor para el valor 14.64, ya que se verd qlie nuestros

datos dan un valor similar.
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La metalicidad de un etimulo globular también ha sido correlacionada con la mor-
fologia de la rama horizontal y la de las gigantes. De hecho, & lo largo de los afios han sido
definidos en la literatura varios parimetros en este sentida, por ejemplo:

e AV suele definirse como la altura de la rama de las gigantes (GB) arriba de la rama
horizental (HB) hacia B — V = 1.1 y parece relacionarse con algunos indicadores de
metalicidad y se cree que es ademas independiente del enrojecimiento. Ademads, este
parametro es sensible al cambio de color de la rama de las subgigantes (SGB).

s Ll pardmetro (B — V), que no es sino el color intrinseco de la interseccién HB-SGB
es también sensible a la metalicidad del eciimule.

Para finalizar esta seccidn, incluimos aquf un interesante estudio grifico de morfologia
de diagramas HR de ciimulos globulares de acuerdo a las abundancias Y y Z hecho por
Hartwick en 1968, y representado en la fig.3.4.

Mayor Y —
M2 M53 M22
- - s /
a,n ) 3. 1) AR )
Ma47 Ms 362
~N g
5| . _
4
a. 2| - 3.2 .
6712 M107 - 37 Tuc #3156
(1.3) . (2.3 . (3.3 ' (4. 3)

fig.3.4
Variacion de la morfologia en diagramas HR para varios
ctdmulos globulares conocidos de acuerdo
a sus ebundancias (Hartwick, 1968).
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3.1.1.4 .Y el universo?

Ahora bien, aiin cuando podemos ajustar con morfologia y/o metalicidad una edad
estelar para los ctirmulos globulares, existe un problema de fondo que mantiene ocupados
a los cosmélogos a este respecto. Anteriormente, dijimos que Stetson y IHarris ajustaron a
los modelos de Vandenberg una edad cercana a 16 — 17 x 10? ajios. Dado que M92 resulta
ser el objeto mads viejo y menos metdlico que se conoce en nuestra galaxia, las estrellas
mads viejas de M92 son una cota de edad para la galaxia misma. Todo esto suena muy bien
hasta que se observan los resultados de las teorias cosmolégicas actuales, pues de acuerdo
al modelo cosmolégico estindar de Einstein-De Sitter, la edad de M92 pareciera ser mayor
que la edad del Universo... Pero vayamos por partes:

Segiun la abundancia de elementos ligeros ¥y la radiacién de fondo entre otras cosas,
se tiene actualmente evidencia precisa de que la expansién del Universo comenzé hace
un tiempo fnito t5 con la llamada Gran Explosién. No es [Aicil calcular ¢g y de hecho
es un problema clave en cosmologia. Se sabe actualmente que la tasa de expansién del
Universo estid bdsicamente cuantificada por la constante de Hubble Hjy, que no es sino el
cociente de la velocidad aparente con la cual las galaxias distantes se alejan de nosotros
con respecto a su distancia. Se sabe que este parimetro estd cuantificado a su vez por otro
llamado constante cosmolégica que refiere tanto al aumento en el valor de Hp con respecto
a la atraccién gravitacional general de la materia en el Universo como al desaceleramienta
causado por la densidad de energia del vacio (Bolte y Hogan, 1995).

En el modele cosmolégico estindar de Einstein-De Sitter, la constante cosmolégica
se fija en cero ¥y la densidad de masa es tal que el Universo posee una geometria plana,
donde la velocidad de la expansién mantiene a la expansién misma indefinidamente.

Con este modelo la edad del Universo esti dacd. simplemente por to = %Ho_’ Yy a
pesar de una gran incertidumbre en Jos datos, se tiene una estimacién general que da al
universo una edad de 8-13 giga-aiios para Hg = 80 — 50 Kmseg~ ! Mpc™!.

En pocas palabras, esta disgresién (bastante significativa) con respecto a la edad de
las estrellas, que acatando a la mejor de las légicas deberia de ser menor, pone en duda
al modelo estandar o bien a nuestro entendimiento de la fisica estelar. Actualmente este
es un problema clave aiin no resuelto en la astronomia moderna y de paso aumenta la
importancia de tener estudios precisas sobre la edad de los ciimulos viejos como M92.

3.2 El diagrama HR de M9S2

Nuestro archivo de datos calibrados m92vb.cal contiene la informacién necesaria
para graficar un diagrama HR, pues en él incluimos para cada estrella, un mimero de
identificacién, posicién (z, ¥). magnitud en el filtro V, color (B-V), error en color, error en
magnitud, diferencias en magnitudes B ¥ V con respecto a la fotometria instrumental y
el valor x? del ajuste fotométrico del objeto. Este archivo es nuestra fuente de anilisis y
propiamente de cualquier resultado que se obtenga de la fotometria realizada.

El primer paso a realizar una vez que se tiene el archive m92vb.cal es proceder a
obtener un diagrama HR *“crudo” o preliminar que nos indique la calidad de la fotometria

realizada. Graficando directamente color (B-V) contra magnitud A/f,, obtenemos el dia-

grama de la fig.3.5.
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fig.3.5

Diagrama “crudo” de M92. Se muestra
el total de objetos contenidos en el
catdlogo final de fotometria.
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Este diagrama, muestra claramente las caracteristicas relevantes de los ciimulos glob-
ulares, como lo pueden ser la profunda secuencia principal -pues nétese que nuestro dia-
grama alcanza magnitudes aparentes tan débiles como 23.88-, la marcada curvatura a la
salida de la secuencia principal, A, (B —V) & (18.5, 0.4), las ramas horizontal y asintética
vy la rama de las gigantes que concluye en M, == 12.

Sin embargo, también es claro un exceso de objetos ajenos al cimulo que incluiremos
en la categoria general de “estrellas de campo” (en realidad estamos incluyendo tanto es-
trellas de campo como objetos extragaldcticos o bien objetos interestelares y no desearemos
ocuparnos de todo esto por ahora), que abarcan una regién difusa y al menos en la zona de
la secuencia principal abarca desde (B—V) & —0.5 hasta (B—V) &~ 0.3 y desde (B—V) =
1 hasta (B — V') = 1.6. Existe también este tipo de contaminacién en las otras ramas del
ctimulo pero su extensién no es tan clara.

Obviamente este tipo de objetos van a afectar nuestros conteos posteriores de estrellas
del ciimulo, necesarios entre otras cosas, para la obtencién de la funcién de luminosidad.
Asi, la decisién inmediata es el eliminar estos objetos del diagrama HR preliminar con el
fin de obtener un diagrama “limpio” donde se minimizen las estreilas de campo.

Con el fin de dejar clara la contaminacién por estrellas de campo, es conveniente
graficar diagramas HR para diferentes radios desde el centro del cimulo y observar la dis-
tribucién, sobre todo a los lados de la secuencia principal, de las estrellas contaminantes
en cuestién. Usando el programa Windcal (Bolte, 1994} que permite separar del archivo
m92vb.cal aquellos objetos contenidos dentro y fuera de un radio dado en pixeles, obtuvi-
mos los diagramas HR a diferentes radios. La figura 3.6 muestra estos diagramas. Podemos
ver como la contaminacidn por objetos de campo tiende a ser mayor hacia las afueras del
riimulo.

El lector estarid de acuerdo en que cualquier tipo de discriminacién de objetos es
arbitraria, pero definitivamente la que tiene un sentido mas estricto es una discriminacién
estadistica (al menos es una discriminacién cuantificada). La hipétesis estadistica que
utilizamos fué la siguiente:

Si suponemos que para una magnitud M, dada, la distribucién de colores es aprozi-
madamente gaussiana, es decir, de la forma:

(3.1)

18— vy = exp [ ZEZ]

202

donde dada la desviacién estindar o de la distribucién se tendra que al discriminar
cualquier valor (B — V) > 3¢ la distribucién contiene al 99.7 por ciento de la original.
entonces decidimos eliminar cualquier valor mas alld de 30 en color para cada magnitud.

No es obvio sin embargo, que la distribucién de colores para una magnitud dada
sea gaussiana. Al menos se requiere la presencia de la campana caracteristica, y por ello
decidimos graficar las diferentes distribuciones de color para diferentes magnitudes. La
figura 3.7 muestra el resultado de este anadlisis. El lector puede ver como la distribucién
de colores a una magnitud dada es aproximadamente gaussiana.
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Diagramas HR a diferentes cortes radiales.
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Distribuciones de color en el diagrama de M92.



Quitar las estrellas de campo es un problema estadisticamente soluble si se conocen
los maxumos de las distribuciones de color para cada magnitud. Este problema no es obvio
¥ requiere en principio de una biusqueda de fuentes en el catdlogo m92vb.cal., Se creé para
tal propédsito el programa M92.f (ver apéndice 2), que revisa el catdlogo, agrupa los objetos
por magnitudes, encuentra el niimero de objetos {fuentes) para un color dado y crea un
catalogo de distribuciones a las que llamaremos cortes para distintas magnitudes, que se
pueden graficar en histogramas separados. Escogimos 4 de estos histogramas (de acuerdo
a los maximos de las distribuciones corresponden al mayor, al menor y los dos centralesa) y

calculamos su ancho, al que llamamos simplemente sigma. La tabla 3.1 muestra los datos
obtenidos de estos histogramas.

Tabla 3.1
Distribuciones principales en el diagrama HR de M92

Magnitud Maximo Color {max)

sigma
19.62 130 0.444 0.047
19.12 126 0.415 0.035
18.12 A4 0.438 0.029
17.88 33 0.491 0.052

El promedio de los valores de sigma para estas distribuciones resulta ser 0.041, asi
que cualquier objeto a mds 6 menos 0.12 unidades del maximo de color para cada magnitud
debe de ser eliminado del diagrama.

Nuestro programa M92.f nos da los valores de los miximos de las distribucién de
colores para cada magnitud y separa el diagrama por medio de una linea recta en dos
secciones correspondientes a las dos estructuras bdsicas del diagrama: la secuencia principal
¥ la rama horizontal, de hecho siguiendo casi en forma tangente la rama asintética. Esto
permite que las coordenadas (B — V, M,} de los maximos generen una serie de puntos

ajustables a una lfnea suave lamada linea fiduciaria, que es la referencia perfecta para
entender la discriminacién de objetos.

Basicamente, se tendri entonces que los objetos
eliminados del diagrama se encuentran a mas de £0.12 unidades de color de esta linea, la

cual graficamos en la figura 3.8. En la misma figura, incluimeos la linea fiduciaria obtenida
por Bolte (1996) para estos mismos datos.

De hecho la linea de Bolte no pasa por los
madximos de las distribuciones, sino por las medianas:
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Lineas fiduciarias para M92.
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Un criterio adicional de discriminacidén rle objetos es aquel que considera la calidad de
la reduccién hecha por DAOPHOT. Sucede que al ajustar el PSTF a una estrella, el programa
DAOPHOT calcula un valor de bondad de ajuste llamado x (de hecho tiene que ver con
la funcién chi cuadrada cuya definicién damos en el apéndice 1) que se puede entender
como el cociente de error por ruido esperado a error por ruido obtenido. Esto quiere decir
que dados los errores de desviacién estandar debidos tanto al ruido intrinseco del detector
{ruido calculado en base a la ganancia y la eficiencia cudntica de! CCD) como al generado
por la calidad de ajuste de PSF para cada estrella, se puede calcular un cociente cuyo valor
debe de ser cercano a cero (y normalizado a 1). Se realizaron experimentos estadisticos
para calcular cual serfa un valor de CHI que indicara un ajuste de mala calidad y como
resultado, se concluyé que para una cuadricula de 10 x 10 pixeles (lo cual coincide con el
tamaiio tipico de una estrella en nuestras imigenes) cuyo ruido intrinseco fuera aleatorio
¥ cercano (variaciones de menos de 1/100) al de ajuste. se deberian de eliminar todos
aquellos objetos con un valor x = 1.5. Con esto se eliminaron directamente del catilogo
todas las estrellas con x > 1.5, lo cual representa un total de = 600 estrellas, es decir
menos del 2 por ciento de los objetos calibrados (30008).

Se creé un programa en lenguaje fortran7T7 que entre otras tareas, toma todos los
objetos del catdlogo y elimina aquellos que estén mas alld de 0.12 unidades de color a
ambes lados de la linea fiduciaria.

El tercero y probablemente el mas radical de los criterios de limpieza es el que elimina
aquellos objetos con errores excesivos. En este trabajo se consideré que un error en el
color (B-V) que excediera las 0.03 unidades era suficiente para argumentar una fotometria
inexacts maixime que autores como Stetson (1991) o Bolte (1987a) argrmentan que errores
en el cow.r observado de un objeto representan variaciones hasta de 0.1 nnidades (dex) en
la metalicidad de un ciimulo globular. Asi se procedié a eliminar todos aquellos objetos
que presentaran errores en color de mds de 0.03 magnitudes.

Como resultado de los procesos discriminatives mencionades, tenemos entonces un
diagrama HR limpio, el cual mostramos como comparacién al original en la figura 3.9. El
lector puede observar como este método de eliminacién de objetos realmente ha dejado
fuera la mayoria de las estrellas de campo y ha dejado intactas, sin embargo, todas las
estructuras del diagrama HR original. El total de estrellas en este diagrama limpio es atin
superior a las 4200 estrellas, ¥y como el lector puede observar, la mayoria de las estrellas
eliminadas pertenecen a la parte baja del diagrama, donde se agrupaban tanto la mayoria
de las estrellas de campo como las estrellas mal ajustadas debido a su muy baja luminosi-
dad. El diagrama resultante, sin embargo, deja pricticamente sin eliminar la mayoria de
las estrellas en etapas evolutivas mas avanzadas a las cuales nos avocamos principalmente
en el siguiente capitulo.

Probablemente no hemos atin eliminado todos los objetos de campo, pero este es un
problema a resolver una vez que se tenga el conteo preliminar para la funcién de lumi-
nosidad. También es necesario conocer la incompletez de la reduccién, para lo cual serian
itiles algunos experimentos con estrellas artificiales. Estos dos métodos serin descritos
con detalle en el siguiente capitulo. Por ahora nos avocaremos a este primer diagrama
“limpio” para ajustar una edad y un médulo de distancia al ctimulo globular M92
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Diagrama HR limpio para MS82.
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8.3 Ajuste de isécronas

3.3.1. Parametros de ajuste

Ajustar una linea teérica de edad constante a la secuencia de un ciimulo globu-
lar puede ser un proceso complicado pues depende de varios parimetros astrofisicos que
varian en mayor o menor grado la posicién de datos y modelos en el plano (V,B-V); estos
parametros pueden ir desde la edad del ciimule en cuestidn, su enrojecimiento y sus abun-
dancias tanto en helio, en hierro o en los elementos de la secuencia CNO hasta el llamado
médulo de distancia (m — M )app del ctimulo, que como su nombre lo indica, representa
considerar la distancia a la que éste se encuentra con respecto a nosotros dada su lumi-
nosidad (el subindice app significa aparente). Siempre, sin embargo. es posible hacer un
ajuste (con distintus grados de precisién) de datos en base a la morfologia del diagrama
HR (Bolte, 1987a}. Ajustar una curva isécrona “a ojo” (lo cual conlleva el cilculo de varios
parametros, como veremos a continuacién) puede ser un buen comienzo. Bdsicamente, un
ajuste completo puede ser hecho en base a la determinacién de cuatro parametros clave que
son el enrojecimiento E(B — V'), la metalicidad [Fe/ ], el médulo de distancia (m —AM)app

¥ la abundancia de Ielio Y. A continuacién trataremos de estimar los valores de estos

parametros para M92.

I) Enrojecimiento E(B-V)

Si se considera el hecho de que la luz que recibimos de los objetos lejanos puede
estar “enrojecida” clebido a factares como el efecto Doppler y/o a la presencia de materia
interestelar en forma de gas y polve que absorba parte de la luz emitida, entonces siernpre
se debe de considerar un valor para el enrojecimiento de la luz observada en la direccién
del objeto a estudiar. En el caso de M92, nos situamos en la direccién del halo galdctico,
en donde la luminosidad de un objeto es afectada primordialmente por la presencia polvo
medida con respecto a las nubes de hidrégeno neutro HI (se supone el cociente polve/HI
como una constante). En la literatura, es posible encontrar diferentes estimaciones para el
enrojecimiento E(B-V) en la direccién de M92, y usaremos algunas de estas estimaciones
para obtener una propia. Cabe recordar, que M92 se sitiia en las coordenadas galacticas
(4, 8) = (68.4,+34.9}) a una distancia aproximada de 8.1 Kpc (ver Alcaino, 1977).

Alcaino (1977) calcula E(B-V) para 132 ciimulos globulares usando una correlacién de
indices de color no enrojecidos (B —V}, ¥ tipos espectrales tomados de las tablas de Racine
(1973) ¥y Kukarkin {1974). Su estimacién para M92 es de E(B-V)}=0.02. Mas recientemente,
autores como Bergbush y Vandenberg (1992) o Bolte y Hogan (1995) coinciden en que un
valor cldsico y ala vez correcto es E(B-V)=0.02. Sin embargo, autores como Sandage (1983)
habian ya hablado de que un valor de 0.02 para el enrojecimiento de M92 podia variar
hasta 0.04 6 0.05 sin que esto llevara a resultados tedricamente ilégicos. Investigaciones
exhaustivas como la de Stetson y Harris (1988) consideran que el valor 0.02 permite ajustes
satisfactorios aunque no hay razones suficientemente vilidas comeo para desechar un valor
de 0.01 como el logrado por Harris y Racine (1979). En este trabajo, y siguiendo el ejemplo
de Bolte (1987a.b) se consulté el enrojecimiento por la presencia de nubes de HI en los
mapas de Burstein y Ileiles (1982}, que muestran la posicién de M92 entre isocontornos
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de enrojecimiento de 0.00 y 0.03 unidades, lo que da un valor medio de E(B-V)=0.015.

Con el fin de evitar problemas tedricos posteriores, consideraremos que E(B-V)=0.02,
valor que ademas es casualmente la media aritmética de todos los anteriormente menciona-
dos.

1) Metalicidad [Fe/H]
a) Valores eldsicos

M92 es considerado uno de los ciimulos mds viejos y menos metalicos del sistema
galdctico. Normalmente el factor metalicidad se refiere al logaritmo del cociente de las
abundancias porcentuales de un cierto elemento con respecto a las del hidrégeno, principal
componente de una estrelia. La abundancia de hierro [Fe/H] es la mais conocida y estd
correlacionada directamente con el enrojecimiento ¥ la edad en el caso de los cimulos glob-
ulares (Sarajedini, 1994 y 1996, Zinn y West, 1984). Por supuesto, andlisis espectroscépicos
detallados para estrellas individuales, que miden las abundancias en forma directa se usan
para calibrar las correlaciones logradas y asi se obtienen datos mads confiables. En el caso
de M92, podemos citar muchos estudijos, entre los que sobresalen los siguientes:

Segiin Bergbusch y Vandenberg (1892), el valor “candnico” para la metalicidad de
MOI2 es de -2.2 y tal vez menor, aunque algunos ajustes tedricos en diagramas color-
magnitud y funciones de luminosidad son mejor logrados para valores de relativamente
alto contenido metdlico (—2.03 < [Fe/II) < —1.78). El problema aqui es que valores de
baja metalicidad tienden a situar el color del punto de salida de la secuencia principal a
valores demasiado azules. He aqui el punto critico del problema, pues el ajuste de estos
valores varia de acuerdo a la distancia al cirmulo. Segin Bergbush(1990), quien prefiere
las Jlamadas relaciones edad-luminosidad (en donde se grafic.. ia posicién del TO en el eje
A, con respecto a la edad calculada), un valor de [Fe/H] = —2.03 da una estimacién y
un ajuste correcto si se considera una edad de 16 x 10° afios, pero también son excelentes
los ajustes para valores cercanos a [Fe/H)] = —2.27 que indican edades de hasta 18 x 10°
afios. El ajuste tedrico de Bolte y Hogan (1995) indica que [Fe/H] = —2.26 es el valor
que mejor ajusta la parte baja de la secuencia principal de M92.

Cohen en 1979 midié directamente abundancias en un nuimero insdlito de gigantes
rojas en M92 y dedujo un valor de -2.35. Asimismo. Zinn y West (1984), quienes realizaron
un estudio muy completo de metalicidades para 121 cumulos globulares, concluyen que del
promedio de los resultados de aplicar diferentes relaciones paramétricas {cuyos parametros
son tanto morfolégicos como espectroscépicos) a M92. se obtiene un valor de -2.24 (aunque
los diferentes relaciones muestran resultados que varian entre -2.04 y -2.40).

b) Método de Sarajedini

Las relaciones parameétricas de Zinn y West (1984) son sdélo ejemplos de los muchos
intentos por lograr una formalizacién en el estudio de la morfologia de los diagramas HR. El
hecho de que la metalicidad {Fe/H] se correlacione en la mayoria de los eiimulos globulares
con pardmetros como (B — V)g 4 (el color de la rama de las gigantes rojas a la altura de
la rama horizontal) o Vi4 (la magnitud de la GB en B-V=1.4) permite en muchos casos
interpolar relaciones que ayuden a obtener datos de ciimulos en base a los ya obtenidos en
otros.
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Ata Sarajedini (1996) afirma que en particular para los ciimulos globulares mas
jévenes del halo galdctico (aunque él mismo afirma después que cualquier conclusién es
aplicable a los ciimulos mas viejos) la edad de un ciimulo dado depende sensiblemente de la
metalicidad y el enrojecimiento, y entonces, la interpretacién de edades y abundancias de
los ciimulos globulares estid afectada directamente por nuestro conocimiento relativo a la
rama horizontal de los diagramas HR. Sarajedini en 1994 encontré diversas correlaciones
lineales entre enrojecimiento, edad y metalicidad con pardmetros morfolégicos como (B —
V)o.g» Vi.2 ¥ sobre todo con V(H B), la altura de la rama horizontal de los diagramas de
varios ctimulos globulares.

Con esto en mente, se desarrollé el llamado método SRM o de Sarajedini para el
cilculo de edades y metalicidades de ctimulos globulares, el cual describimos y aplicamos

a continuacidn.
De las relaciones lineales de Sarajedini para el plano (V,B-V):

[Fe/H)] = —5.673 + 5.236(B — V)o.g (3.2.a)

[Fe/H] = 0.3492 — 0.8618AV; 2 (3.2.8)
Pero (B — V)o,, = (B — V), — E(B — V), por lo que (3.2.a) en realidad es
E(B— V) = —0.19098[Fe/ H] — 1.1006 + (B — V), (3.2.a)

Ahora bien, si requerimos que la rama de las gigantes sea aproximada por un poli-
nomio de grado 2:

(B—V)=ag+a1V +azV? {3.3)

entonces podemos “desenrojecer” AV, y de esta manera, aplicando (3.2.b) obte-
nemos que

1.2+ E(B—V) =a0+a1V(HB) — a1AVi2 + a; VH(HB) — 2a2 V(HB)AVi 2
lo cual implica directamente que

E(B ~ V) = by + b1 AVi 2 + ba(AV; )2 (3.4)
v donde by = ag + a1 V(HB) + ax V(HB)2 — 1.2, by = —a; — 2azV(HB) y az = ba,

por lo que al aplicar directamente (3.2.a)’ tendremos que
Ko + Ky[Fe/H] + Ka[Fe/H] =0 (3.5)

Esta ecuacién cuadratica es ficilmente soluble y en ella Ko = by + 0.4052b; +
0.1642b> + 1.1006 — (B — V)g, K3 = 0.191 — 1.16046; — 0.94045> y Ka = 1.34655,.

Con este método, se requiere simplemente conocer la altura V(HB) y los coeficientes
a; del ajuste de la rama de las gigantes para obtener una estimacién de la metalicidad
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de un ciimulo. En el caso de M92, se ajustaron polinemios de grado 2 a nuestras dos
lineas fiduciarias independientemente calculadas, la debida a Mike Bolte (1996) y la otra
calculada por el autor usando el programa m92.f (ver apéndice 2). La estimacién correcta
de V(HB) es un asunto complicado debido a que la rama de las gigantes en nuestro diagrama
HR no es en realidad muy horizontal {ver figs. 3.5 y 3.8). Si se estima que el punto de
salida del diagrama es cercano a B — V = 18.5 mag. entonces se puede estimar que
15 < V(HB) < 16 mag si se toma en cuenta que autores como Janes y Phelps (1994)
indican un valor para AV] » de 2.9 magnitudes. Con esto en mente, fue preferible aplicar
el método SRM iterativamente tratando de ajustarse al valor de E(B-V)=0.02 concluido
en 1. Los resultados son los siguientes:

Para la linea fiduciaria de Bolte:

ao = 8.9421679662
ar = —0.98902934693
az = 0.029363914464

con una calidad de ajuste del 99.22%. Se escriben todas las cifras decimales debido a que
el algoritmo de cdlculo del método SRM es sumamente sensible. Se obtuveo que

(B — V), = 0.67, AVya = 3.12 y Fe/H) = —2.34
g

valores ajustados a las estimaciones

V(HB) = 15.42 ¥ E(. " --V) = 0.02.
En el caso de nuestra linea fiduciaria tenemos que
ag = 9.5343584874
a1 = —1.0780032482
ag = 0.032652987915
con una calidad de ajuste del 99.66%
lo cual se traduce al aplicar el método SRM como:
(B — V), = 0.68, AYy.2 = 3.09 y [Fe/H) = —2.31,

ajustados a las estimaciones:

V(HB) = 15.37 v E(B - V) = 0.02.

De esta manera, se puede concluir que un valor promedio entre los valores cldsicos y
los de SRM para la metalicidad de M92 que nos permita hacer un ajuste mas o menos co-
rrecto de las isdcronas sera cercano a [Fe/H}=-2.19, lo cual coincide con el valor “canénico”
que mencionabamaos en Ila).



IIT) AModulo de distancia (m-)M)

a) Valores cldsicos

El llamado madulo de distancia (m — M) es la diferencia entre lo valores de las
magnitudes aparente y absoluta de un objeto astronémico. De acuerdo con la ecuacién
2.3, este valor define la relacién entre el brillo de un objeto y su distancia, de modo que
en el caso de un cimulo globular, se supone que el médulo de distancia es el mismo para
todas sus estrellas.

El variar el mddulo de distancia para las estrellas de un cimulo globular, supone
obviamente un movimiento sobre el eje de las ordenadas en el diagrama HR. El ajustar
la posicién de una linea fiduciaria por medio del parimetro (m — Af) supone un ajuste
vertical alrededor de la isécrona correcta.

Existen varias maneras de calcular el méduloe de distancia de acuerdo a la morfologia
del diagrama HR de un ciimulo globular. Alcaino y Liller (1980) en su estudio del ctimulo
M30 argumentan que los métodos mas confiables y precisos son aquellos que ajustan mag-
nitudes absolutas ce objetos conocidos o bien aguellos en los que se hacen comparaciones

con cimulos similares.

Para el primer caso, es comiin que se utilicen las estrellas variables RR Lyrae. Estas
estrellas, cuya luminosidad varia en periodos cortos (si se les compara con los de estrellas de
periodos mas largos como las Cefeidas}, tienen una magnitud absoluta fija y priacticamente
idéntica en todos los ctimnulos. Como vimos en la seccién 3.1.1.1., las estrellas RR Lyrae
tienden a acomodarse en la parte intermedia de las ramas horizontal y asintética del
diagrama IR (por lo regular en el intervalo de color (B-V) de 0.15 a 0.4). Se han hecho a
lo largo de la historia inumerables estudios sobre estrellas variables en ciimulos estelares, y
en particular para M92, un valor adecuado para la magnitud absoluta de las RR Lyrae es
< M,(RR) > a2~ 0.63 (Sandage, 1983). Alcaino y Liller (1980) sugieren fijar este valor
de la magnitud aparente de la parte mas azul de la rama horizontal del diagrama HR, Vigp
y asi calcular (11-- M),. En nuestro diagrama (fig. 3.5), vemaos que Vg == 15.25 de modo
que nuestra primera estimacién para el médulo de distancia de M92 es (m — AM) = 14.62

mag.

Este valor coincide estupendamente con otros de la literatura, por ejemplo, Harris y
Racine (1973) indican que M92 tiene un médulo de 14.530.3 mag., y esto puede confirmarse
en las tablas de Alcaino (1977), pues segiin los valores ahi mencionados, se tiene que
(V~Afy,) = 14.63 donde V es la magnitud visual aparente integrada del ctimulo (calculada
por Kukarkin, 1974) y My, es el valor calenlado para la magnitud absoluta integrada
corregida por absorcién. De hecho, Sandage en 1970 ya habia sugerido este mismo valor,
que sirve de ejemplo a Stetson y Harris en 1988 para ajustar su mejor isécrona a un médulo

de aproximadamente 14.6 magnitudes.
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Bergbush (1992), como se menciona en la seccién 3.3.ITb, usa diagramas edad-
luminasidad para ajustar su funcién de luminosidad para M92. Desde su punto de vista,
un médulo aparente de 14.74 es el correcto y ajusta mejor si se usan paridmetros de me-
talicidad similares a los de Heasley y Christian (1986) que calculan un médulo de 14.72

magnitudes.

b) Método de las subenanas

Un método alternativo para ajustar un mddulo de distancia correcto en un diagrama
HR es aquél en el que se crea una secuencia a base de estrellas subenanas (estrellas de
secuencia principal pero de baja Z) sobre la cual se ajuste la parte baja de la secuencia
principal del diagrama. Las subenanas que se usan regularmente se encuentran en la
Ilamada vecindad solar, una esfera imaginaria de ~ 50 parsecs alrededor del sol, y por
tanto se encuentran lo suficientemente cerca como para medir su paralaje trigonométrico
¥ calcular asi su distancia con respecto al sol, su relativa cercania permite ademads realizar
estudios espectrales detallados que permitan conocer sus metalicidades individuales.

Trabajos como los de Carney (1979), Alcaino y Liller (1980), Bolte (1987a) o Stetson-
Harris (1988) son solo algunos ejemplos de la validez de este método, ¥ en su mayoria
aseguran que es suficientemente exacto siempre y cuando se tenga precisién en los errores de
medicién tanto en los pardmetros de composicién quimica como en los de color intrinseco.

Para cada estrella subenana que se escoja para crear una secuencia. es necesario
conocer con precisién sus valores de magnitud y color, lo cual implica fotometrias indivi-
duales precisas ademds de un error minimo en la medicién de su paralaje trigonomsétrico.
Si se logra esto es prsible tener un catilogo adecuado de subenanas que incluya celor y
magnitud absoluta, as. como metalicidad en forma indivudual.

Tomando en cuenta que para un grupo de isécronas con el mismo médulo de distancia
se puede interpolar la variacién de color con respecto a la metalicidad en la forma:

B ~V) A(B-—-V)
_B—[Fe_/—lﬂ— A= -A[—F;/TJT &= cte. 3.6

De modo que es posible suponer tentivamente que en una comparacién de las se-
cuencias del ciimulo y de las subenanas se tendri algo como
(B = V)ews — (B~ Vanz cte 3.7
[Fe/H)auo — [Fe/H]xrs2

Asi, dado un grupo de isécronas el valor de la constante de interpolacién es conocido
¥ calculando las diferencias en las metalicidades es posible ajustar a cada subenana un
color “corregido” simplemente despejdndolo de la ecuacién anterior, para asi tener una
secuencia de subenanas adecuada al diagrama HR que se desee ajustar.



Para este trabajo se utilizé un grupo de estrellas subenanas adecuadas a eiimuloes
globulares de baja metalicidad (Bolte, 1996), cuyos datos se muestran en la tabla 3.2. La
tabla ya incluye los valores de magnitud absoluta visual (My(LK)) ¥ colores corregidos para
metalicidades iguales o menores a —2.1, de manera que se puede crear una linea “fiduciaria™
adecuada a la secuencia resultante de graficar M (LK) vs. (B — V)_2.1 por medio de
un ajuste polinomial de segundo orden. Las correcciones mencionadas se refieren a las
correcciones por paralaje introducidas por el método de Lutz-Keller. Este método supone
simplemente que los errores en el paralaje de cada subenana, e = o(p)/p (p=paralaje) son
menores a 0.33 (Haugen, 1995).

Tabla 3.2
Subenanas Locales

HD (Fe/H] M(LK)* (B—V)eay 8(B—V)
25329 -1.34 7.159 0.800 0.020
64090 -1.73 6.328 0.591 -0.003
103095 -1.36 6.701 0.693 0.017
134439 -1.40 6.851 0.714 0.003
134440 -1.52 7.230 . 0.804 0.008
194598 -1.34 4.755 0.424 0.032
201891 -1.02 4.891 0.442 0.034
466268 -2.06 6.500 0.661 0.031
+114571 -3.60 8.536 1.080 9.999
149414 -1.39 6.750 0.677 hahd

* Corregida dec acuerdo al método de Lutz-Keller

Una vez que se tiene esto es necesario corregir nuestra linea fiduciaria original (Bolte.
1996) por enrojecimiento (es decir, restando E(B-V)=0.02 a los valores de color) y después
corver las magnitudes aparentes V' hasta que las dos secuencias se intersecten en la misma
zona del plano (V, B — V). Obviamente, e¢s necesario ajustar también a nuestra linea
fiduciaria un polinomio de modo que sea posible observar la cercania entre las dos curvas
polinomiales que sera mayor a medida que nos acerquemos al valor correcto del médulo de
distancia.

La figura 3.10 muestra el ajuste realizado con el método de las subenanas. El médulo
de distancia resulté ser cercano a mm — Af = 14.71, lo cual coincide con lo obtenido por
Bergbush (1992) y mas recientemente por D. Vandenberg de acuerdo a ajustes de modelas
de la rama horizontal de M92 (Bolte, 1996). La figura incluye los puntos correspondientes
a las secuencias fiduciaria y de las subenanas, los ajustes polinomiales. los errores en
magnitud y color para las subenanas asi como el ancho (error intrinseco) en color para la
secuencia principal.
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Puntos:Subenanas
Circules:Fiduciaria
_ Ajuste Subenanas
—_— Ajuste Fiduciaria

Secuencia Principal

M92 (1996)

Mod.Dist.=1414.71 mag.

B-V

fig.3.10
Ajuste de subenanas locales (version 1).
Modulo de distancia: 14.71 mag.
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Los polinomios ajustados a las dos secuencias son de segundo orden siendo sus ex-

presiones
3.8

AM,(subenanas) = —1.476 + 19.046(8 — V') — 10.301(B — V)?

con valor de ajuste cercano al 99.65%, y

M, (fiduciaria) = —2.969 + 23.480(B — V') — 13.603(8 — V)* 3.9

con un valor de ajuste cercano al 99.07%. La maixima distancia entre las dos curvas resula
ser A(B ~ V)maz = 0.03 para M, = 4.0 (cerca del punto de salida de la MS).

TV) Abundancia de Helio Y

Existen diferentes métodos para medir la abundancia de Helio, ¥, en ctimulos glo-
bulares, y la mayoria de ellas concuerdan en que el valor adecuado varia entre 0.2 y 0.3
con un error asociado menor a 0.05 (Buzzoni et.al.,, 1983). De esta manera, el valor de
Y en los ctimulos globulares no seria inconsistente con el que implica la Cosmologia de la
Gran Explosién, aunque su determinacién exacta sigue siendo un problema abierto y atin
lejos de ser resuelto debido a la gran cantidad de factores de los que depende en términos
de las teorias tanto cosmoldgicas como de evolucién estelar.

a) Valores cldsicos

Los estudios de Yang(1984), Boesgard y Steigman (1985), que son en realidad una
revisién de valores observados y calculados en torno a la abundancia primordial de Helio
Yp, ¢ nrluyen que el valor mds adecuado para esta abundancia es di 2.23, que es entonces
una cota inferior para la abundancia en las estrellas de secuencia principal en los ciimulos
globulares. Hablando de M92, podemos citar principalmente a Sandage (1983} que ajusta *
sus datos a un valor de ¥ = 0.2 sugerido por VandenBerg, aunque este valor difiere en
cierto modo del encontrado por Stetson y Harris (1988), pues sus lineas fiduciarias se
ajustan mejor a lineas isécronas con abundancias variando entre 0.2 y 0.3 (de hecho su
valor final es de 0.24). Como ya mencionibamos en la seccién anterior, las relaciones
edad-luminosidad de Bergbush (1990) ajustan mejor las observaciones para los grupos de
parametros a) [Fe/H|] = —2.03, [Of/Fe] = +0.T y (m — Af) = 14.6 correspondientes a
Y = 0.24 y b) [Fe/H] = —2.27, [O/Fe] = 0.0 y (;mm — M) = 14.74 correspondientes a
Y = 0.20. Al igual que en los ajustes por medio de isocrénas como veremos después, no
es claro el grupo que mejor ajusta las observaciones para este ciimulo.

b) El Método R
Un método que probablemente sea el mds socorrido en la literatura es el Illamado
método R, debido originalmente a Iben y Rood (1969). El método R, es bdasicamente una
comparacién entre los tiempos tedricos de existencia para estrellas maodelo en las fases de
RGB y HB y los cocientes observados de los niimeros de estrellas en estas fases:

N,
R= Nus _ tHB 3.10
~Nreo trGE
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De modo que Iber y Rood demostraron que R depende casi exclusivamente de Y.
No incluimos aquf la deduccién del método debido a su complejo transfondo tedrico que
excede los objetivos de este trabajo. Mencionaremos sin embargo, que el método R fué
recalibrado por Buzzoni et. al. en 1983 para un grupo amplio de muestras estelares tanto
individuales como en cimulos. El resultado final de dicho trabajo fué la relacién

Y = 0.380log R+ 0.176, 3.11

que para M92 implica los valores R = 1.38 &= 0.28, es decir, Y = 0.23 £ 0.03.

En el siguiente capitulo volveremos a hablar de este método una vez que conozcamos
los niimeros Ngpp y Vrep a partir de nuestros conteos estelares para la funcién de lu-
minosidad de M92. Por el momento, nos limitaremas a usar, dado lo anterior, aquellos
grupos de isécronas ¢ue comprendan valores para Y entre 0.2 y 0.3.

3.3.2 Modelos de Vandenberg

Una vez que hemos considerado los pardmetros ¥ sus valores, debemos de aventu-
rarnos a ajustar a nuestros datos les modelos tedricos. Los modelos de evolucién estelar
permiten crear curvas isécronas tedricas para los diagramas HR de ctimulos globulares.
Tales modelos son hechos desde hace mas de una veintena de afios y han sido poco a poco
corregidos de acuerdo a la mayor exactitud con que se conocen actualmente los procesos
evolutivos. En la actualidad, el uso de computadoras ha facilitado el trabajo y desde
la década pasada se han podido crear modelos «.'ezuados a ciirnulos globulares en los
cuales se consideran no sélo las abundancias de hidrdgeno o helio sino las de los llamadoa
elementos alfa, de loa cuales el oxigeno es el de mas influencia. De hecho, aquellos modelos
que consideran variaciones en el parimetro de metalicidad {O/Fe] han sido cruciales en
el estudio de los ciumulos globulares. Estos modelos “adicionados con oxigeno” (en inglés
Ozygen Enhanced Models) no son ficiles de obtener y en los tiltimos afios los m4ds socorridos
son los debidos a Don Vandenberg (Proffitt y Vandenberg, 1991, Bergbush y Vandenbergh,
1992), que son los que usaremos aqui. Invitamos al lector a que observe cuidadosamente
las graficas de las figuras 3.11 a-f, en las cuales hemos incluido los siguientes elementos:

e Curvas Isécronas (lineas) para 14 a 18 x10° afios (en intervalos de 10° afios).
e Linea Fiduciaria de Bolte (puntos}. Esta representa los puntos medios de las
distribuciones de color para diferentes intervalos de magnitud.
e Linea Fiduciaria del presente trabajo (circulos). Esta representa los mdrimos de
las distribuciones de color para los diferentes intervalos de magnitud.
e Linea Fiduciaria de Stetson y Harris (estrellas).
En cada grafica se indican los valores de los pardametros ¥ el modelo utilizado. Se ha
limitado el rango de magnitudes de modo que es posible observar con detalle el ajuste en
los puntos criticos: el punto de salida MSTO y la secuencia principal.
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fig.3.11.a
Ajuste de isdcronas F#1.
Modelo: Proffitt y Vandenbergh 1991, [Fe/H]=-2.26

Modulo de distancia: 14.6 mag.
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M92 1996
lineas 14—18x10° afios

[Fe/H]=—2.26 i

{0/Fe]=0.75. Y=0.2350 -
(m—-M)=14.7, E(B-V)=0.02 -
modelos: PyVdB226 (1891) 4

e Bolte (1998)
o Roman (19986)
+ StetsonHarris (1988)

]
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Ag.3.11.b
Ajuste de isdcronas #2.
Modelo: Proffitt y Vandenbergh 1992, [Fe/H]=-2.26
Modulo de distancia: 14.7 mag.
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e Bolte (19986)
© Roman (1996)
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fig.3.11.c

Ajuste de isderonas #3.
Modelo: Bergbush y Vandenbergh 1992, [Fe/H]==-2.26
Modulo de distancia: 14.6 mag.
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fig.3.11.d
Ajuste de isdcronas F#4.
Modelo: Bergbush y Vandenbergh 1992, [Fe/H]=-2.26
Modulo de distancia: 14.7 mag.




M92 1996

lineas 14-—-18x10° aTos
(Fe/H]=-2.03
.[0/Fe}=0.70, Y=0.2350

{(m—-M)=14.6. E(B-~V)=0.02

modelos: ByVdAB203 (1992)

e Bolte (1998)
o Roman (1996)
» StetsonHarris (1988)

- : L X i
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fig.3.11.e
Ajuste de isdcronas #5.
Modelo: Bergbush y Vandenbergh 1992, (Fe/H]=-2.03
Modulo de distancia: 14.6 mag.
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fig.3.11.1f
Ajuste de isdcronas #6.
Proffitt y Vandenbergh 1992, [Fe/H]=-2.03

Modelo:

Modulo de distancia: 14.7 mag.
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Podemos ver que el modelo que mejor ajusta a nuestros datos es el de la fig.3.11.e,
correspondiente a las abundancias [Fe/ ] = —2.03, [O/Fe] = 0.70, ¥y ¥ = 0.2350 para
un médulo de distancia de 14.6 magnitudes que ajusta excelentemente los puntos de la
fiduciaria de Bolte en la isécrona correspondiente a 16 x 10° afios. Tampoco es malo el
ajuste al modelo de Proffitt y Vandenbergh para [Fe/H] = —2.26 (fig.3.11.a) que sug-
jere una edad similar. E! ajuste del modelo de Bergbush y Vandenbergh para la misma
metalicidad, [Fe/A] = —2.26 ¥y (m-M)=14.7 (fig 3.11.d) es poco faveorable. Asi, la edad
que estimamos para el ciimule globular M92 coincide con la de Stetson y Harris (1988):
16 — 17 x 10? aiios.

Esto difiere relativamente de nuestras conclusiones en las secciones 3.3.1 IT ¥ III
en las que calculamos los valores [Fe/H] ~ —23 y (m — A} ~ 14.7, los cuales no son
precisamente los que otorgan un mejor ajuste a los modelos, y entonces cabria conjeturar
acerca de la validez de uno u otro punto de vista. Ile aqui precisamente el vdrtice alrededor
del cual gira este trabajo, pues el corregir a uno u otro punto de vista implica corregir los
errores sistemiticos que cada pariametro introduce al resultado final como se muestra en

la tabla 3.3. (Bolte y Hogan, 1995):

Tabla 3.3
Ervores tipicos en la determinacion
de la edad de un cimulo globular®

Parametro Error Error Fraccional**

Tipico (B~ V)vmsro MuvrrstTo
Y 0.02 5% 2%
[Fe/H] 0.2 16% 6%
[O/Fe} 0.2 13% 6%
Distancia 25% —_ 22%
E(B-V) 0.02mag 16% 2(8)%
sV.s(B—V) 0.02mag 16% 2(8)%

« Tomado de Balte y Hogan (1905); Valores para [Fe/H)=-1.14

o= (S edad/edad) x 100

De acuerdo a Bolte y ITogan (1995), los errores en los parametros de ajuste intro-
ducen una incertidumbre total al resultado final que en este caso se refiere a la edad que
predecimos para M92 y que es entonces del orden del 13% al promediar. Esto se traduce
en el siguiente resultado final:

Edad yrea &~ 16 &= 2 x 10° afios.

Sin embargo, si tornamos en cuenta que los errores intrinsecos de los parimetros
no son sino simples incertidumbres alrededor de valores centrales, entonces veremos que
no tenemos demasiado de qué preocuparnos (mientras no pensemos en términos de la
cosmologia, lo cual seria tapar el sol con un dedo). El problema empieza cuando les que se
cuestionan son los modelos evolutives, y esto, es algo que nos dara bastante de qué hablar
en el siguiente capitulo.
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CAPITULO 4
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Capitulo 4
La funcidon de luminosidad

4.1 Funcién de luminosidad de un ctmulo globular

Probablemente cualquier persona que haya gozadoe de el espectidculo inigualable de
un cielo estrellado y haya superado el éxtasis inicial se hayva preguntado eédmo contar las
estrellas que ve. De hecho habra quienes deseasen ademads catalogar las estrellas por brillo.
por poner un ejemplo. Esta no es una idea descabellada, y mucho menos nueva, como
veremos en este iltimo capitulo. Esperemos. eso si, que las matemaditicas implicadas no le
quiten el encanto a2 una empresa que pareciera sélo apta para poetas...

La funcién de luminosidad de un grupo de estrellas, agrupadas ¢ no en un cimulo,
cuenta simplemente cuintas estrellas hay v de qué brillo son, o mejor dicho, indica el
nimero de estrellas que se tienen para cada valor de magnitud estelar.

Comenzaremos definiendo la llamada funcidn diferencial de luminosidad, n{m), como
el mimero N de estrellas por unidad de magnitud m en la siguiente forma:

dN = n(m)dm, 4.1
con la ventaja de que en un ciimulo globular, todas las estrellas estin a la misma
distancia y de este modo n(m) = n(M), donde M es la magnitud absoluta, y de hecho
la relacién entre n y m queda definida de g-*'ne por el médulo de distancia (ver seccién
3.3.1.1I11).
Asi, la funcién de luminosidad FL es usualmente estimada mediante conteos estelares
dentro de intervalos de magnitud ANV; de acuerdo a la expresién

m+dp
AN; = / dN = n{(m;)édm = n;dm, 4.2
SSETY

donde i es un indice ¥ dm el ancho del intervalo tomado.

El anilisis de la FL se separa en dos secciones, mas 6 menos diferenciadas a la altura
del punto de salida del diagrama HR (Fahlman, 1993):

I) En las fases posteriores a la secuencia principal, las estrellas evolucionan rdpidamente
de modo que la secuencia principal es una especie de “fuente” a través de la cual
Auyen las estrellas, de modo que

n(m)dm = r(t — v)dr, 4.3

donde 7 = t — fp es el tiempo de evolucidn que transcurre desde el tiempo 2o &

edad del punto de salida para una estrella de magnitud m; t es la edad del ciimule.

Como observacionalmente (al menos) las estrellas post-sequencia principal (psp) evolucio-

nan rdpidamente, g es aproximadamente el mismo para todas las estrellas del ctimulo y
de este modo r(t — 7) = r(tp) = cte. = rg de modo que

AN = rodT,. 1.4
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En otras palabras, el niimero de estrellas en el intervalo i con una magnitud psp es
directamente proporcional al tiempo que permanecen en dicho intervalo. Esto implica que
los conteos estelares de estrellas psp proveen pruebas poderosas para entender la fisica de

las estrellas evolucionadas.
II) Abajo del punto de salida, Ja secuencia principal del etirnulo no es sino una secuencia

de masas:

n(m)dm = n(M)dM, 4.5

donde A1 es la masa estelar y n{.M) es la funcién inicial de masa del ciimulo (FM).

En ese caso, la motivacién para los conteos estelares esti en el poder determinar n(AM1) ¥
de ese modo aprender algo sobre los proceso mediante los cuales los ctimulos ¥ sus estrellas

se forman y evolucionan.
Generalmente se representa a la FM como una ley de potencias:
n(A) ox A0+, 4.6
donde x es el indice espectral de masa. El valor de x va a depender del! intervalo de
masas usado para definirlo.

4.1.1 Completez de la muestra
En la obtencidén de la funcién de luminosidad a partir de conteos estelares pueden,
priacticamente siempre, surgir efectos de incompletez debidos principalmente a 3 aspectos
{Stetson, 1991):
i) Las magnitudes estelares pueden tener o no errores de medicién.
ii) Los campos del ciimulo estin demasiado atestados y por ende las estrellas mas débiles
pueden ser tapadas por los discos de las estrellas mas brillantes.

iii) Las estrellas demasiado débiles deben ser encontradas y medidas en contra del brillo
intrinseco del cielo, que a veces puede resultar no ser despreciable con respecto a tales

magnitudes.

4.1.1.1 Completez por medio de estrellas artificiales.
Para un campo fotométrico dado, uno puede relacionar la LF observada n(m) con la
verdadera, ¢(m.), a través de la expresién

ntm) = [7 a(mopim, medme, a7

donde p(m,m;) es la densidad de probabilidad de que una estrella con magnitud

verdadera m. se encuentre y se mida con la magnitud m.
Los limites de integracién en -1.7 van a truncarse desde luego en los valores de la

magnitud mas brillante ¥ la menos brillante. En términos de los intervales de magnitud,
podemos escribir: .
o emiLR
AN = / / S(me)p(m.m)dmedm. 4.8
o a

ey~ 4
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El problema aqui es determinar ¢(me.) a partir de AN;. Aunque la integral 4.8 tiene
una forma de convolucién, su niicleo p(m, m,) no es nada mads una funcién de m — m,.

De hecho, p(m,m.) estira mejor determinada si se usan estrellas artificiales, que
no son sino réplicas a escala de las PSF y que se afiaden en pequeiias cantidades a la
imagen para luego reducirlas en la forma estandar. Asi, las estrellas artificiales pueden ser
recuperadas haciendo una correspondencia posicional (match) entre las listas resultantes de
la fotometria y las de las estrellas artificiales introducidas. El resultado es pues, p(m,m.),
que queda determinado por la fraccién de estrellas recuperadas y por la distribucién de las
diferencias entre las magnitudes de entrada y salida para cada intervalo. El experimento se
repite de este modo hasta el nivel de precisién que se requiera. lo cual puede ser un proceso
largo y tedioso. En el supuesto caso de que se tenga un experimentadeor lo suficientemente
paciente, se podra tener lo siguiente:

Podemos escribir la integral de convolucién como:

motdp my AL :

AN = / > f . d(m)p(m, m)dmdm, 4.9 :

mi—dp G Jmy oot ;

donde §m: es un intervalo de magnitudes verdaderas y la suma sobre j se extiende

hasta asegurar que se cubren con los valores de m; todos los valores de rn,. .
Si suponemos que dm = dm, tendremos que lo anterior implica una relacién matricial:

ni = Pijdjs, 4.10

con ¢; definida tal y como n;, ¥ pi; como una n:~triz cuyos elementos dan la proba-
bilidad de que una estrella con una magnitud verdadera en ¢l intervalo j sea recuperada
con la magnitud m; dentro del i-ésimo intervalo.
La elementos de matriz son obtenidos de los experimentos de estrelas artificiales de
modo que al ser P;; “bien” conocido, la ecuacién matricial puede ser invertida de modo :
que se tenga la funcién real de luminosidad: !

@; =nP3. 4.11

A P;;‘ se le llama matriz de completez. En la ausencia de errores fotométricos. es una
matriz diagonal cuyos elementos son las correcciones de completez aplicadas a los conteos
estelares (Fahlman. 1993).

4.1.1.2 Experimentos con estrellas artificiales

Si se desea entonces corregir una funcién de luminosidad por medio del método de
las estrellas artificiales, probablemente la manera mas directa de hacerlo es calculando la
fraccién de completez necesaria para cada intervalo de magnitud usado. Llamemos a esa
fraccién f: en el i-ésimo intervalo. Si para cada intervale se introduce un cierto nimero de
estrellas artificiales las cuales se intentan recuperar por los métodos de reduccién estiandar, '
definimos (Bergbush, 1993):,




L Niimero de estrellas recuperadas
fi= Nimero de estrellas introducidas.

El problema aqui, estriba en el hecho de que de esta forma nos negamos la posibilidad
de recuperar en el experimento una estrella asignada al intervalo i, en el intervalo 7. Es
necesario pues, como dijimos, usar una matriz de completez, aunque esto no solucione de
entrada el problema tampoco, pues en campos demasiado atestados, esta matriz tendra
elementos diferentes de cero fuera de su diagonal que contribuiran a afadir efectos de

incompletez al h una inversién matricial.
Es por ello que se recurre al uso del teorema de las probabilidades condicionales de

Bayes (ver apéndice 1), de uso comiin en estadistica y que permite calcular probabilidades
inversas. Técnicamente hablando, se requiere entonces gque las imagenes experimentales
usadas sean reducidas de forma idéntica a las originales y con los mismos criterios de
seleccién y discriminacién de objetos. Una vez que se toma esto en cuenta, los experimentos

deben guiarse sobre el siguiente marco matematico:
" Sea ¢(m.) la funcién real de luminosidad, y sea P{m|m.,} la probabilidad condicional
de recuperar a la estrella de magnitud m. con la magnitud m. Si definimos entonces a la

funcién observada de luminesidad como
oo
n(m) = [~ ¢(me P{mimc}dme,
—o0

y anadimos a las anteriores definiciones la probabilidad inversa Q@{m.|/m} de modo

4.12

que por el teorema de Bayes (ver apéndice 1)

n(m;G{m.m} = @(m.) P{m|m.}, 4.13
entonces se debe de tener que:
f“ n(m)Q{rmejm}dm =f S(me) P{mlme}dm, 4.14
¥y por tanto, que
S22, n(m)Q{me|m}dm 415

S(rrs) =
ol I, PlmimcJdm
Como resultado de lo anterior, es posible tener un sistema iterativo como el siguiente:

. _ 2 IR(m) ar(m)]" (me) P{mlme}dm
@™+ (m,) = T Bl T , 4.16

donde hemos introducido las variables 7i(m), la funcién de luminosidad observada
(Aja), n"(m), la funcién predicha a partir de la eq. 4.12, y ¢"(m.), que es una estimacidn

de la funcién real @(me).
Como en la practica la funcién de Juminosidad es una particién en intervalos de mag-
nitud, es conveniente introducir los nimeros
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I\.f = Niimero observado de estrellas en el i-ésimo intervalo,

NI = Nimero predecido de estreilas en el i-ésimo intervalo.
De tal modo que se tenga que

bi
N = / n"(m)dm 4.17
a4

en el i-ésimo intervalo de magnitud [a;, b;]. Pero dado que también los modelos son
particiones, entonces en vez de y"(m,) debemos de usar algo como

2,
AT = "+ (m,)dm,, 4.18

P
que define al nimero de estrellas en el j-ésimo intervalo [p;,q;] en la funcién de lu-
minosidad modelo. As{ las cosas, nuestro proceso iterativo queda mejor esquematizado:
Conociendo N;’(m‘). podemos conocer VP usando la eq. 4.17, y de este modo, el proceso
iterativo de la ec. 4.18 nos permitird conocer J\fj‘, etc., hasta que tengamos que el cociente

N/ NT tienda a la unidad.

Asi, si se tiene en principio una estimacién de ¢(m.) (por ejemplo, Stetson y Harris
usaron en su estudio de M92 (1388) un polinomio para las estrellas de secuencia principal),

es posible conocer Af_?(mg), de modo que finalmente, la fraccién de completez queda dada
por:

NP — f f—oo P{mlmt}Q(n‘H)dmtdm

Ji= NP

<p(mg)dmg

para el i-¢simo intervalo y para la p—e'slma iteracién.
4.2 Modelos tedricos para funciones de luminosidad de ciimulos globulares

En el capitulo 3 ajustamos nuestros datos fotométricos a diferentes lineas isécronas
modelo calculadas por Vandenberg y colaboradores en la década pasada. Muy proba-
blemente el lector inquisitivo no quedé conforme con el hecho de tener los modelos en
una gridfica, sino que se pregunté cémo es que se calculan sus puntos. Quisimos incluir
hasta este capitulo el formalismo correspondiente para ligarlo al cdlculo de las funciones
de luminosidad modelo, producto directo de las isécronas modelo. La siguiente discusién
estd basada en el articulo de Bergbush y Vandenbergh de 1992 donde esti ese formalismo
correspondiente a los modelos usados en las figuras 3.11¢-f, 4.4a-d, 4.5a,b y 4.6.

4.2.1 Consideraciones tedricas

Como vimos en el capitulo 3, la estimacién de la edad de un ciimulo globular es un
proceso que acarrea al final una incertidumbre relativamente grande. Como afirma Renzini
(1986), se seguiri teniendo una incertidumbre en la edad de los ciimulos globulares no
menor al 25% mientras no se tengan incertidumbres para los médulos de distancia menores
a las 0.2 magnitudes.
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Con las teorias actuales aiin no es posible tener modelos que consideren la influencia de
los elementos o, quienes contribuyen con opacidades dadas por emisiones del tipo ligado-
libre y ligado-ligado, atin y cuando estos no tienen una influencia mayor que la del hidrégeno
o el helio, que contribuyen con opacidades dadas por emisidn libre-libre. En particular,
para estrellas de bajo contenido metdlico (como las de M92), los parimetros criticos son
Y y [O/Te]: el primero influye en la evolucion estelar a través de su peso molecular medio
relativamente alto, y el segundo dado que el oxigeno es el elemento clave en el ciclo CNO

¥ es una fuente importante de opacidad a temperaturas altas.
Es por ello que Bergbush y Vandenberg mejoraron los modelos evolutives sélo en basea

estos dos parametros, esperando (¥ logrande)} que estas mejoras se tradujeran en lunciones
de luminosidades mds precisas, pues cabe mencionar que la funcién de luminosidad otorga
medidas de procesos evolutivos con mas precision que aquellas inferidas a través del ajuste
de isécronas. Sin embargo, no todo esti dicho y en realidad no ha sido ailin establecido un
mecanismo tedrico firme acerca de c6mo las teorias cldsicas de evolucién deben de aplicarse
a los ctimulos globulares.

En general, Bergbush y Vandenberg consideraron para sus modelos que en el caso de

los ctmulos globulares se debe de pensar que:
e Los diagramas HR de los ciimulos globulares deben de ser mds compactos en la zona
del TO siempre y cuando la fotometria sea lo suficientemente precisa.

e Las estrellas de los ciimulos tienen la misma edad y se formaron a partir de un material
homogéneo.
4.2,1.1 Formalismo de los modelos de Vandenberg
Como vimos en la seccién 4.1, la funcién de Juminosidad no es sino una funcién de
masas. De las ecuaciones 4.5 y 4.6 se tiene que
S(L)dL = N{M)dM,

Y como vimos, L es una funcién de la masa .\1 y del tiempo ¢. Se tendria entonces

4.21

que
4.22

: dm
(L) = N(AA)-E, 2
¥ la razén de cambio dA1/dL puede (y debe) ser evaluada a partir de las lineas tedricas

de evolucién y de las isécronas.
Dado un conjunto de secuencias evolutivas calculadas para unas abundancias Y y
[Fe/H], la lumineosidad puede ser considerada como una funcién L = L(M,¢t) definiendo

una superficie en el sistema de coordenadas L — M — ¢t. Podemos ver esto en la fig.4.1.

Ahi se tiene que

dL _ dL{M, t)] . AL(My, 1) . o
25 = T oxd f‘"""‘ Bt S 9. 4.23
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donde dS = (dM? + dt2)}/2. El angulo ¢ define la direccién de interpolacién entre
fases evolutivas equivalentes cuando se consideran lineas correspondientes a masas estelares
distintas.

De la ecuacién 4.14 se sigue directamente que

SL(Mu, )] ., dL , 8L(Mh,t)
DAL sing = s -+ BT cos @,
M
es decir,
AL(My.t)| _ dL OL(M,,2)
oA | Tds =0T T g ool
pero dado que cscf = 3‘%&]5 Y que cot§ = ﬁ-ls entonces la ecuacién anterior es
simplemente
9L OL 8L ot
3A1| T DA T Br| DAl 424
e 8 M ]

lo cual nos dic. que la ecuacién 4.22 puede ser reescrita en términos de lo uaierior
como

—1
B(L) = N(’M)(%l ) . 4220

Para calcular el término inverso en la ec. 4.22', basta notar que £f|, puede ser
evaluado a lo largo de una isécrona mediante ¢l uso de la ec. 4.24 siempre ¥ cuando
los términos 2&|, ¥ 32|, sean evaluados en la direccién de interpolacién. Por su parte,
el término %‘EL‘A se debe de interpolar a las isécronas a partir de los valores obtenidos
numéricamente a lo largo de las lineas evolutivas tedricas.

Ahora bien, en la practica se usan cantidades en forma logaritmica, como log ’LLE
log Teys o logt. De este modo conviene reescribir la ec. 4.22' como

[

o).

S(log 1) = N (M) (
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|
|

fig.4.1
El sistema de coordenadas [L, M,t] mostrando las
relaciones diferenciales correspondientes y la direccidn
diferenciacidn, 6 (Bergbush y Vandenberg, 1992).
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En realidad no es necesario usar log A1 pues el rango de masas sobre el cual se trabaja
en las interpolaciones es muy corto astrofisicamente hablando: 0.15 .1 1.5 M.

La ventaja de calcular funciones de luminosidad por integracién (hirecta de [a relacién
masa luminosidad (ec. 4.22) es que al tener rangos (le masa muy cortus para una edad y
abundancia dadas, y a pesar del ruidoe numérico que pueda generar la interpolacién, ésta
es cuasi-lineal si se escoge bien el conjunto de lineas evolutivas a usar.

Finalmente, para obtener una funcién de luminosidad modelo en el plano tedrico
(log &( Mbat)s Meai] que sea utilizable en el plano observado {log #(V'), V] es necesario hacer
uso de la correcién bolométrica (ver seccién 2.1.2):

Myt =V + BCy,

que nos dice que

dlog L =1 8V +BBC'V
M . 25 am . M '

y por lo tanto, que

-1
) _ BlogL| _aBCw "
H(V) = N(AA)(-—2.5 & Sae g) . (4.25)

Para realizar las interpolaciones que produzcan lineas isécronas a partir de secuencias
evolutivas se usan estrellas de diferente masa pero de la misma compeosicién quimica.

Arbitrariamente se escogen fases evolutivas equivalentes (FEEs) que son puntos en las
secuencias evolutivas que tienen propiedades comunes (por ejemplo, todos los puntos de la
ZAMS tienen el mismo contenido de hidrégeno). Esto ademdis asegura que los esquemas
lineales y/o cuasi-lineales de interpolacién sean precisos.

Las FEEs se basan principalmente en el comportamiento de i:??;:::#l,q a lo largo de
las secuencias evolutivas, y asi por ejemplo. el MSTO queda definido donde %‘-‘M
cambia de signo en una linea evolutiva, o bien, los puntos post-secuencia principal (excepto
tal vez por la punta de la GB) quedan definidos por los mdximos o minimos locales de
-a'—;l!‘;%{‘l‘“. Hay extremos locales de este tipo por ejemplo en el agujero de Hertzsprung
(minimo) é en la base de la GB (maiximo). Se muestran conjuntos de estos puntos en la
figura 4.2. Para el caso particular de la secuencia principal, cada punto queda definido de
acuerdo a la masa estelar considerada y a los diferentes criterios que definen la abundancia
de hidrégeno, lo cual es en cierto modo un poce mdas arbitrario (para mds detalles ver
Bergbush y Vandenberg, 1992).

Para calcular la FL correspondiente a una de las iscronas asi logradas, se toma en
cuenta la aproximacién de que N(M) ~ A+ paca distintes valores de = y por tanto
se tiene a partir de la ec. 4.22 una estimacién para log ¢.
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log L/L,

[O/Fe] = +0.30
-

[T NP

{Fe/H] = —0.65 .

i1

3.8 37 EX)
108 Tex

fig.4.2
Un ejemplo de tra=as evolutivas mostrando
los puntos correspondientes a las FEES.
(Bergbush y Vandenberg, 1992)
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4.3 Conteos estelares para M92

Una vez que hemos entendido someramente la manera de calcular los modelos, el sigu-
iente paso es calcular los conteos directamente de nuestros datos e intentar los primeros
ajustes de estos con la teoria. Nuevamente nuestra fuente de datos es el catidlogo fo-
tométrico principal tanto en su versién cruda como en la discriminada. Ya dijimos que
los conteos estelares van a sufrir problemas de incompletez principalmente debidos a la
densidad intrinseca de los objetos en los campos y/o a errores fotométricos demasiado
grandes. Es por ello que veremos el comportamiento de los conteos para ambos catilogos
para observar el efecto de errores de completez y tener asi una mejor idea de cudles son
los intervalos de magnitud que requieren mayor o menos correccién.

Calcular los conteos por intervalos de magnitud es un problema aparentemente trivial
pues se supone que lo Unico que necesitamos es dividir el catdlogo en los intervalos de
magnitud necesarios y contar la cantidad de objetos incluidos en cada une, lo cual no
es un trabajo apte para humanes cuandeo el niimero de objetos se cuenta por millares.
El problema requirié de elaborar un programa en lenguaje Fortran77 el cual ya usamos
anteriormente (ver seccién 3.2) para calcular la distribucién de colores por unidad de
magnitud en nuestro proceso de discriminacién. E} programa original, m92.f, que calcula
distribuciones y conteos estelares directamente del catidlogo de fotometria, asi como una
funcidén de luminosidad n(m) y una funcién de luminoesidad acumulativa, estd listado en el
apéndice 2 de este trabajo.

Usando dicho programa, obtuvimos sin problemas las funciones de luminosidad ob-
servadas de las figs.4.3 a-d. Las dos primeras muestran los conteos para el catilogo dis-
criminado y las dos rest -~tes son las correspondientes al catdlogo total. En ambos cas~s
se separaron los objetos por medio de un corte radial a 300 pixeles del centro del campo.
El modelo de la linea continua es debido a Bergbush y Vandenberg de acuerdo a la teoria
esbozada en la seccién anterior ¥ corresponde al modelo de la figura 3.10.e para una edad
de 16 x 10° afios. Cabe mencionar que para ajustar a los datos de los conteocs preliminares
una curva de luminosidad tedrica es necesario hacer tanto un corrimiento horizontal de-
bido al médulo de distancia y un corrimiento vertical arbitrario que equivale a sumar una
constante (ndtese que lo se grafica en el eje de las ordenadas el logaritmo del niimero de
fuentes). Esto es porque no debe de esperarse que los miimeros sean los mismos a menos
que el modelo se hubiera hecho sélo con estrellas de M92,

Como se puede ver en las figuras, los errores de incompletez son obvios sobre tado
hacia magnitudes mas débiles. He aqui también que los errores son menores en la parte
exterior (radio mayor a 300 pixeles) del ciimulo debido a la menor densidad de objetos.
No es muy notorio el que la limpieza de objetos de campo para el catidlogo discriminado
favorezca el ajuste del comportamiento de la curva para las magnitudes mads brillantes.
pero si se puede esperar que la contaminacién de los conteos sea minima en estos casos
¥ que esto nos de al menos. una visién mas realista del comportamiento de la funcién
observada.
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4.3.1 Comparacién de datos

Con el fin de verificar si nuestra estimacién de la funcién de luminosidad de M92 es

suficientemente buena. incluimos aqui una comparacién directa con la funcién obtenida
por Hartwick en su estudio de 1970.

La importancia de diche estudio es que aunque
en aquél entonces los conteos estelares se hacian a mano, Hartwick corrigié sus conteos

practicamente a lo largo de todo el rango posible de magnitudes, lo que nos permite usar
sus rlatos para comparar los nuestros tante a magnitudes muy brillantes como a las muy
bajas. Las figuras 4.4 a y b, muestran los resuitados de dicha comparacién tanto para el
catilogo completo de fotometria como para el discriminado
Hemos comparado solamente las partes exteriores del ciimulo por ser las mas comple-
tas, y continuamos usando el modelo de Bergbush ¥y Vandenberg para (Fe/ | = —2.03.
Debido a que obviamente Hartwick no trabajé con los mismos numeros para sus

conteos, fue necesario hacer una pequefia correcién vertical en sus datos, restando los
valores constantes 0.2

v 0.15 respectivamente para las comparaciones de los catilogos
discriminado y completo. i

Ademas, fue necesario hacer una minima correccién de 0.02
magnitudes en la direccién horizontal debido a que Hartwick utilizé un valor de 14.62

para el médulo de distancia (valor que él tomé de Sandage (1970)). Como podemos ver,
la comparacién es excelente para todo el rango de magnitudes arriba del punto de salida
(M, < 0.4) y de hecho se tiene una coincidencia casi perfecta para algunos de los intervalos
de magnitud.

Con esta comparacion, podemos al menos estar seguros de que la incompletez de nues-
tros datos es aceptable y nuestros conteos estelares preliminares correctos para magnitudes
brillantes. Claro esti que existe aiin una fuerte dispersién numérica para M, < 0 con
respecto a la teoria, pero en ese caso el probli ma se refiere a los modelos de evolucién y
ne e a los t estelares, como veremos en la siguiente seccién.
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4.4 Etapas evolutivas avanzadas en ciimulos globuilares

Los ciimulos globulares son los mejores sitios para probar las teorias de evolucién
estelar, pues contienen un gran nimero de estrellas en etapas evolutivas avanzadas, que
indican procesos interiores posteriores a las correpondientes al quemado de helio fuera de
los niicleos estelares.

Es posible hacer una estimacién del niimero de estrellas en estados avanzados de
evolucién en un ctimulo globular {Castelani. 1980) en la forma en que citamos a continua-
cién.

La gran mayoria de los ciimulos globulares galicticos contienen entre 10% y 109 estre-
lNas, y se sabe que los tiempos de vida en estados avanzados como las de las gigantes rojas
o la rama horizontal, estin alrededor de los 3 x 10% afios. Si se usa la relacién de Rood
(1972) para estrellas de poblacién IT:

dlog M ~ 0.28d log T, : 4.26

donde T es el tiempo de secuencia principal y M la masa estelar, se tendri que para
los estados de evolucién mas avanzados

dlog M ~ 0.002.

si la secuencia principal de un citmulo globular esti poblada uniformemente por es-
trellas de entre 0.5 y 0.8\, entonces dAf ~ 2.5 x 10~3Mg, lo cual nos dice que 1 de cada
120 estrellas estian en estados avanzados de evolucién en los cimulos globulares.

Sabemos que la evolucién estelar fuera de la secuencia principal, en las ramas de
las subgigantes y las gigantes rojas, es una consecue.. iz del agotamiento del hidrégeno
en los micleos estelares y de la formacién de una capa que rodea al niicleo previamente
agotado (ver secciones 1.3.4-5). De esta manera, la temperatura de la estreila durante las
etapas evolutivas avanzadas va a depender principalmente de la conveccién en las capas
que rodean a los niticleos.

Una vez que el H se agota, la temperatura central de la estrella aumenta, ¥ la cadena
CNO se vuelve cada vez mds importante. Los modelos cldsicos {normalmente usando
estrellas de 0.08Mg, Y = 0.015 y Z = 10~3) predicen que en el punto de salida, el 12C y
el 180 han llegado a sus valores de equilibrio, y que el 99% de la energia central se debe a
la cadena CINO. Por esto mismo, es ficil deducir que la morfologia del diagrama [IR va a
ser sensiblemente dependiente de las abundancias de C, N ¥ O.

Asi, la localizacién de una estrella en la RGB no dependera en realidad de la eficiencia
de los procesos termonucleares come de la masa estelar ¥ la compaeosicién de la capa con-
vectiva (Castelani, 1980). Otras etapas como la HB son mas sensibles a otros parimetros
evolutivos. En la HB, el color. por ejemplo, depende en forma dramaitica de la masa per-
dida en la RGB, de modo que las anomalias del CNO van a ser notorias en el color de la
rama horizontal: después del Mash del helio al final de la RGB. la estrella raipidamente se
mueve hacia la HB donde la luminosidad estelar sera la luminosidad del nicleo de Helio ¥
la temperatura efectiva serd la de la capa de hidrégeno que rodea a diche niicleo en esta
etapa. De este modo, al aumentar el tamaifio del niicleo de helio, aumentard por ende la
luminesidad ¥ la capa de hidrégeno, haciendo que el color de la HB sea mas rojo.
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4.4.1 Abundancia de Helio por e! método I
En la seccién 3.3.1.IVDb, introdujimos los conceptos correspondientes al método R de

Iben y Rood (1969). También dijimos que seria hasta este capitulo cuando nos aventu-
rariamos a calcular nuestro propio valor para la abundancia de helio de M92 usando dicho

meétodo.

Sin embargo, a lo largo de la investigacién ¥ una vez que hubimos analizado los
conteos del catilogo discriminado con el quie hemos estado trabajande. y en el cual estamos
mds seguros de no incluir objetos ajenos a M92, nos dimos cuenta que diferenciar a las
estrellas de la rama horizontal (ITB) de aquellas pertenecientes a la rama de las gigantes
rojas (RGB), era realmente trivial en comparacién con la dificultad de separar de esta
tiltima rama a aquellos objetos estelares ¢ue corresponden a la rama asintética (AGB).
Aiin en el catdlogo discriminado ¥ aitn observando directamente el diagrama ITR de la
figura 3.8. muchas de las estrellas de la AGD se confunden ciertamente con las de la rama
horizontal, y esto dificulta el tener un valor preciso de Ngrgp para las ecuaciones 3.10 ¥y 3.11.
Afortunadamente, M92 no es el tinico cumulo en el que esto sucede, (de hecho, pademos
decir que es-un ciimulo “privilegiado”™ al poder tener alguna diferenciacién de ramas). Es
por ello que en 1983, Buzzoni ¥ su grupo de colaboradoeres calcularon y publicaron una
recalibracién del método R e incluyeron una nueva férmula para la abundancia de Helio
en cimulos globulares en la que introdujeron el parimetro R’ = typ/(trep + tacre). La
ecuacién mencionada es la siguiente:

Y (') = 0.457 log R’ + 0.201; 4.27

que tiene el principal inconveniente e no poder ser calibrada del todo debido a que

no existen arin series de modelos evolutivos para las ramas asintéticas de los ciimulos
globulares. Sin embargo. para los propdsitos de este trabajo, esta férmula nos es de gran
ayuda al evitarnos complicaciones en una eventual separacién de Jas ramas RGB y AGB.

Para calcular el valor de R’ de acuerdo a nuestros datos. se cred otro programa en
lenguaje Fortran77 que cuenta las estrellas de las ramas directamente del catalogo y en-
tendiendo como “rama”, una zona definida en el plano (V, B — V"): Asi, definimos a 1a HB
como la zona donde V' < 16.85 =2 0.05 y B~V < 0.27 & 0.02. y a las ramas RGB+AGB
las definimos para V < 14752 0.05 y B — " > 0.145 == 0.02.

Con esto en cuenta. obtuvimos los siguientes resultados:

Nup = 22573, Nrpc+acs = 23027,
R’ = 0.973320:8138 v. Y(R) = 0.1996%33835.

Los errores (=) mencionados arriba fiteron estimados por el programa. y son pequaefios
con respecto a los que se pueden encontrar en la literatura. Dado que estadisticamente es
también correcto pensar en el error clisico de vV para un conteo de .V estrellas. hicimos
el cdlculo correspondiente. Se obtiene de este modo que:
NrRBG+AGHE = 230 = 15,
¥. ¥Y(R') = 0.1996 = 0.0262.
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Lo cual es un poco mas *“creible” si se toma en cuenta que la literatura presenta
estimaciones de ¥ = 0.23 £ 0.03 en la mayoria de los casos. De cualquier modo nuestro
valor central sigue siendo el mismo y es menor.

Dado que tanto nuestro mejor ajuste de curvas isécronas (fig.3.10e), como el cdlculo
de Buzzoni et al. para Y(R) (ver nuevamente la seccién 3.3.1.TVDb) ¥ en general los cilculos
de evolucién estelar sugieren un valor de Y cercano mas bien a 0.23, o al menos mayor a
0.2, podemos preocuparnos un poco por lo obtenido, pero no demasiado... Como veremos
en la préxima seccién, donde especulamos acerca de todo lo logrado, en realidaddeberiamos
de esperar que el valor de Y (') que obtuvieramos fuera al menos, mas pequeiio que el
0.23 esperado.

4.5 Cuestionamientos sutiles sobre los maodelos de evolucién

El autor ha preferido dejar para el final las posibles “respuestas” a varias de las
preguntas que han surgido a lo largo de este trabajo, ¥y que pueden ser abarcadas por los
siguientes cuestionamientos generales:

e ;Por qué, a pesar de los valores que calculamos para los parimetros de ajuste de las
isécronas, los mejores ajustes corresponden a valores que son relativamente diferentes?

e Cémo influye esto en los modelos de las funciones de luminosidad a los cuales no es
posible ajustar con claridad conteos provenientes de fotometrias estelares precisas al
menos para magnitudes brillantes?

e _Cudles son los parametros que estin faltando o que estin fallando en los modelos de
evolucién ¥ gt - 'nfluencia tienen en los cdlculos (p.ej. Y(R'))?

e ,El corregir los errores aqui descritos, realmente permitiria reducir la edad calculada
de los ctimulos globulares como M92 a fin de tener una discrepancia menor con respecto
a las teorias cosmolégicas?

El responder a estos cLestionamientos ha sido una larga serie de estudios sobre ciimulos
globulares de los cuales la bibliografia de este trabajo es apenas una muestra representa-
tiva. Sin embargo, a lo largo de dichos estudios al menos ha quedado claro cudles son los
problemas principales en el estudio de los ciimulos estelares. De todos estos problemas,
probablemente el mas fuerte se refiere a los modelos de evolucién estelar principalmente
para estrellas psp, que irénicamente tienen la mejor posibilidad de una buena fotometria,
mientras que los modelos con mejor claridad como los de las estrellas de secuencia principal
se ven afectados por las observaciones. Ha habido a lo largo de las dos iiltimas décadas,
varios intentos por definir cual es el error cometido en la teoria de evolucidn estelar, y sin
embargo. hoy en dia los cientificos atin no se ponen de acuerdo en cudl o cuiles son los
parametros astrofisicos que habri que afiadir o corregir.

Lo que es cierto. es que tanto las lineas isécronas como las funciones de luminosidad
obtenidas de ellas son las que tienen implicita la solucién del problema. pues en el mo-
mento en que los datos obtenidos por diferentes autores en diferentes telescopios ¥ atin con
técnicas de reduccién distintas concuerdan en no ajustarse a los modelos tedricos en forma
sistemnatica. es cuando el modelo debe de cuestionarse y mejorarse.
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En el caso no sélo de M92, sino de la mayoria de los cimules globulares viejos y poco
metdlicos, la funcién de luminosidad ha jugado un papel vital en el cuestionamiento de
las teorias de evolucién. Comeo hemos visto, los conteos estelares no son sino una medida
indirecta del tiempo que permanecen las estrellas en cada una de las diferentes etapas
evolutivas, de donde se infieren las trazas cde las funciones de luminosidad modelo. Es por
ello que si al hacer los conteos estelares a partir de la fotometria de un ciimulo, se obtienen
mas 6 menos estrellas de las que indique el modelo, se puede pensar en que las estrellas
estdn pasando mids 6 menos tiempo en la etapa evnlutiva correpondiente o bien, que la
funcién inicial de masa no es universal.

En las figuras 4.4a 3 b, tanto a los conteos de Hartwick como los nuestros les han
sido ajustados los modelos de Bergbush y Vandenberg, siendo necesario hacer corrimientos
verticales arbitrarios para ajustar las curvas. La manera en que decidimos el corrimiento
correcto, fue sencilla: intentamos lograr que fueran los conteos en el intervalo de magnitud
absoluta Af, = [0.5] los que ajustaran a la curva tedrica. La razén de esto es la siguiente:
por un lado, para magnitudes mas brillantes que cero, tanto los datos de Hartwick como
lés nuestros tienen una fuerte dispersién, y por el otro lado, es a partir de M, = 5 donde
nuestros datos comienzan a sufrir los embates de la incompletez. Pero existe una razén mas
que se reliere a un cuestionamiento importante. Nos referimos a! trabajo de Faulkner ¥
Swenson de 1993, en donde se discute la posibilidad de transformar los modelos evolutivos
para las estrellas psp en poblaciones de} tipo IT y particularmente para ciimulos como M92,
M30 o 47Tucanae. Si se cbserva cuidadosamente las fig.4.5 en la que se amplia la regidn
mencionada en el parrafo anterior ¥ a la que se han afiadido los conteos de Stetson y Harris
(1988)1, es facil notar que es a partir del punto de salida donde los conteos comienzan en su
mayoria a exceder a la curva tedrica (recordar que la luminosidad aumenta a la izquierda
en el eje de las abcisas).

Tanto para los conteos de Hartwick como para los nuestros, no hay modo de pasar la
curva en forma justa por en medio de los conteos sin que la mayoria de estos sobresalgan.
Toda esta zona corresponde a la rama de las gigantes de M92. Al parecer, este fenémeno
no es casual y ya ha sido presenciado en otros ciimulos como M30 (Bolte, 1994). Como se
puede observar en la figura 4.5. para la magnitud correspondiente aproximadament= a la
mitad de la rama de las subgigantes. es decir, para Af,, = 3.2, uno de los datos de Hartwick
excede notoriamente la curva. Nuestros datos tienen una incompletez no-despreciable a
partir de Af, = 3, por lo que no podemos aventurarnos a usarlos como contradictorios.
Pero para el caso de los datos de Stetson y Harris, es obvio un “salto” para Af, = 3.65, que
corresponde a la salida de la secuencia principal y el comienzo de la rama de las subgigantes.
Este salto. es llamado desde hace algunos afios, el “bump” o exceso de las subgigantes,
v junto con los datos excedentes de la rama de las gigantes, ha puesto en problemas a
los modelos cldsicos de evolucién de estrellas de baja masa en cimulos globulares. Fueron
Faulkner y Swenson en sus trabajos de 1988 y 1992 quienes junto con Vandenberg y Stetson
{1981), formularon una hipétesis arriesgada, pero que soluciona el problema, como veremos
a continuacién.

1. Los conteos de Stetson y Harris son sélo para estrellas menos brilluntes que V=16
magnitudes, por lo que no los podemos comparar con nuestros conteos o los de Hartwick

para magnitudes brillantes.
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4.5.1 Modelos con nicleos isotérmicos y sus efectos rejuvenecedores.

Dentro del marco de las teorias clasicas de la evelucidn estelar, las observaciones ante-
riores sugieren lo siguiente: una rama de las gigantes sobrepoblada sugiere definitivamente
que las estrellas pasan mais tiempo como gigantes y probablemente menos tiempo como
estrellas de secuencia principal. Por su parte, la existencia de un exceso en el origen de la
SGB a la salida de la secuencia principal. nos dice que las estrellas tienen mas hidrégeno
que consumir en la etapa de trancisién entre el TO y la RGB. Para que estos dos efectos
se den al mismo tiempo, es necesario que las estrellas consuman menos hidrégeno durante
su fase de secuencia principal y lo reserven para su etapa de cuemado central en la SGB.
Faulkner y Swenson (1988} aseguraron qie esto era posible si las estrellas tuvieran algun
proceso de alta eficiencia para generar el transporte de energia central en la fase de MS, Si
esto fuera posible. este transporte de alta eficiencia llevaria a las estrellas a generar niicleos
isotérmicos.

Va mas alld del objetivo de este trabajo el detallar en qué consisten estos modelos.
aunque podemos mencionar al menos las hipétesis badsicas en las cudles se basan:

e La generacién de nicleos isotérmicos requiere. por ejemplo. de la acrecién de particulas
masivas que dispersen a las particulas « (niucleos de helio} y permitan tener mas
hidrégeno (ver seccién 1.3..1.2) al retrasar el proceso triple-a.

Las particulas masivas mencionadas tuvieron que ser acretadas por las nubes gaseosas
a partir de las cuales se formaron las estrellas. Dado que los ciimulos globulares estédn
en el halo galactico, pudieron haber acretado estas particulas de la materia oscura
dus «.:te ]la primera fase de contraccién gravitacional estelar. Se ‘n las teorias ac-
tuales de evolucién galdctica. la mayoria de la materia oscura se encuentra distribuida
precisamente en el halo de la galaxia.

Una clase posible de particulas que solucionan el problema son las llamadas WIMPs
(del inglés Weakly Interacting Massive Particles): Particulas masivas que interaccio-
nan a nivel nuclear por medio de fuerzas nucleares débiles. Su interaccién con materia
baridénica estelar y sus consecuencias dependen entre otras cosas. de su drea efectiva
de colisién v del espin de la particula con la cual colisionen, y al parecer, los cilculos
concuerdan si se consideran. como ya se dijo. particulas o e hidrégeno como los pro-
tagonistas de las colisiones (las discusiones se encuentran detalladas, por ejemplo, en
Faulkner/Swenson (1988.1993) v Gould/Raffelt (1990)).

Los niicleos isotérmicos generados. pueden ocupar entonces (dentro de los modelos que
los consideran), un 5 6 un 10 por ciento de la masa estelar inicial. Faulkner ¥ Swenson,
mostraron que para el segundo caso. las estrellas de su modelo salian de la secuencia
principal con un exceso total del 18% en su fraccidn total de hidrégeno con respecte a
los modelos estdndar. Tanto Faulkner y Swensaon (1992) como el mismo Vandenberg,
confirmaron entonces, que, independientemente de la poblacién estelar considerada (tipo
I 6 II), esto lleva a la consecuencia de una reduccién en la edad del ciimulo en el punto de
salida de entre el 16 ¥ el 18%. decir. 1a edad de los ciimuleos globulares que cumplieran
con la hipétesis de los niicleos isotérmicos. ajustarian su fotometria a lineas isécronas
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cercanas a los 14 x 10% afios. Notese cue esto casi resuelve la paradoja de la seccidén
3.1.1.4. EIl resto de la historia, probablemente tenga que ser escrita por los cosmdlogos.
Como consecuencia de la mayor fraccién de hidrégeno a la salida de la secuencia
principal, las estrellas tenderian entonces a tener una fase en la que la cidscara convectiva
de hidrégeno se engrosaria. y de acuerdo al modelo evolutivo. el tiempo gastado por las
estrellas en la rama de las subgigantes seria mayor que el considerado actualmente. Si esto
es cierto, entonces en una funciéa observada de luminosidad, el cociente Nggg/~Nass deberi
de ser mayor de lo esperado por los modelos estdndar. Para el caso de los conteos de Stetson

. N N,
¥ Harris en M92, Faulkner ¥ Swenson encontraron que (—V-GA ) (‘ -~
> 9 Nars Wr,up/ Nus J Estandar
1.3, lo cual es sin duda un factor espectacular a favor de los nuevos modelos. Para nuestros
datos, también esperamos encontrar un exceso de estos cocientes después de la correcién

de completez.
4.5.2 El segundo parametro en ctimulos globulares

Por iltimo, mencionaremos que no sdlo los conteos de estrellas psp son las que cues-
tionan los modelos. En la seccién 4.4.1 vimos que nuestro cilculo para la fraccién total de
helio en las estrellas de M92 resultaba ser bastante ma&s chico de lo esperado. La razén de
ello, se refiere a lo que se llama el segundo pardmetro en los ctimulos globulares, y esto no es
sino la suposicién relativamente reciente. de que en la creacién de los modelos evolutives
estelares, los cientificos han olvidado considerar cierto efecto (atin no se ha establecido
cuil) en torno a las abundancias de los elementos pesados en las estrellas de los ciimulos.

Para empezar, es erréneo pensar que dos estrellas de un mismo ctimulo tengan la
rodo a lo largo de los afios, los muchos
La razones son

misma composicién quimica: esto lo han m
estudios espectrogrificos de las estrellas de diferentes cimulos estelares.
variadas (por ejemplo, la diferente compeosicién del medio interestelar circundante de una
estrella a otra o la absorcién de material eyectado por estrellas muertas) y a lo tinizco que
llevan es a pensar claramente que aiin cuando esto sea cierto, no es ficil de ninguna manera
{tal vez sea impaosible) el corregir las diferencias en las abundancias de cada estrella para
luego considerarlas en un esquema evolutivo.

Por otro lado, las variaciones en las abundancias de hierro o de los elementos CNO en
un ctimulo, van a afectar directamente y en forma relevante, la morfologia del diagrama
HR. Kraft (1980), mostré que las abundancias de los elementos CNO afectan directamente
a la posicién del punte de salida de la secuencia principal y que la abundancia de hierro,
afecta a la rama de las gigantes.

La cuestién que atin se discute es si para dos ciimulos globulares, el que tengan la
misma abundancia de hierro implica o no que tengan la misma abundancia de algitin el-
emento CNO. Lo que se sabe, es que aiin y cuando esto fuera cierto, la morfologia de
la rama horizontal no tendria por qué ser la misma ya que depende de dos parimetros:
i) el cociente de la masa total de la estrella con respecto a su nicleo, que va a influir
directamente en la cantidad de helio al comienzo de la etapa de rama horizontal y ii) las
abundancias de elementos pesados (mas pesados que el helio), que van a influir en la salida
de la estrella de la rama horizontal (ver seccidn -1..1).

Los estudios espectroscépicos detallados de las estrellas de los ciimulos viejos ¥ poco
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metdlicos como M92 (Cohen, 1979 Kraft et al., 1992 ), muestran que definitivamente hay
un mecanismo atin no considerado en los modelos con respecto a las abundancias. Asi pues,
este segundo parametro puede ser, segiin los estudios, o bien un mecanismo de reconveccién
de los elementos CNO, o bien, un exceso de otros elementos diferentes del hierro en los
niicleos de 1as estrellas gigantes de los ciimulos viejos, una combinacién de los dos efectos,
o probablemente, ninguno de ellos.

Lo que si es cierto, es que ni los modelos de Bergbush y Vandenberg de 1992 ni
el método R de Tben y Rood han considerado al segundo parimetro, y esto hace que
para abundancias tan andmalas como las de M92 {recordemos que M92 es el ciimulo
menos metilico que se conoce en el halo galictico) y otros ciimulos similares, haya serias
dificultades para ajustar con seguridad uno u otro modelo de evolucién estelar. Tal vez
ahi estd la respuesta pues, a nuestra disgresién en cuanto a la abundancia [Fe/H] (seccién
3.3.1.11) o a la abundancia calculada de helio Y{R’) (seccién 4.4.1) con respecto a los
valores esperados. Por lo pronto, para los objetivos del presente trabajo, tenemos suficiente
material para pensar profundamente respecto a lo poco que sabemos aiin sobre las estrellas,
¥ respecto a lo mucho que tenemeaes aiin por entender.
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Conclusiones

Se realizé con éxito la reduccién fotométrica de 12 imdgenes digitales del cimulo
globular M32, lo cual permitié elaborar un catalogo de fotometria con mas de 30 000
estrellas con los cuales se graficé un diagrama HR.

Usando tres técnicas de discriminacién estadistica (x® > 1.5. §(B — V) < 0.03 y
(B ~ V) < 3.50) se consideraron finalmente sélo 4 272 objetos como estrellas del etimulo,
de las cuales la mayoria son estrellas post-secuencia principal (V' < 21 mag.).

Las lineas fiduciarias calculadas para el diagrama HR principal se ajustaron a los
meodelos evolutivos de Proffit-Vandenberg (1991) ¥y Bergbush-Vandenberg (1992). Para
realizar el ajuste se calcularon cuatro parimetros de ajuste:

- Para el enrojecimiento E(B — V), se usé el valor candnico mas usado en la literatura:
E(B-V)=0.02. Sin embargo, modelos de enrojecimiento como el de Ruelas-Mayorga
{1991) predicen un valor de 0.04 para latitudes cercanas a M92.

El mdédulo de distancia m — A se calculé de acuerdo al aj-iste de la secuencia principal

del diagrama HR a una secuencia hecha con las estrellas subenanas menos metiélicas
Nuestro resultado, m — M = 14.71 es un poco mais alto que el

de la vecindad selar.
de la literatura, o sea 14.6.
La abundancia metilica del ctimulo se calculé de acuerdo al método morfolégico de
Sarajedini (1992), y el valor obtenido, [Fe/F] = —2.3, co .uerda con el de la liter-
atura, que sitia a M92 como el ciimulo menos metilico de la galaxia.
Para la abundancia de helio, V', se usé el valor candnico, cercano a Y=0.23, aunque
un posterior cilculo basado en ios conteos estelares usando el método R’ indica un
valor casi 0.04 unidades menor.
A pesar de la exactitud de las consideraciones y los cilculos realizados para estos
parametros. el mejor ajuste de lineas isGcronas que se tiene corresponde a los pardmetros
E(B-V)=0.02, [Fe/H]=-2.03, m-M=14.6 y Y=0.235. La edad de M92 sigue ajustindose
mejor a los 16 == 2 x 10? ajios. lo cual por un lado concuerda con los resultados obtenidos
por Stetson y Harris (1988) pero por el otro resulta ser atin casi un 15% mayor que la edad
del universo considerada por la cosmologia de Einstein-De Sitter (8 — 13 x 10° afios).

Los conteos estelares directos realizados con los catdlogos de fetometria, tanto el origi-
nal come el discriminado muestran fuertes efectos de incompletez para magnitudes mayores
o iguales que las de la secuencia principal. La incompletez de los datos es menor sin em-

bargo, para las partes menos densas del citmulo.

La comparacién de los conteos preliminares con las funciones de luminosidad modelo de
Bergbush-Vandenberg en el intervalo Afi- = (0. ) sugiere un pequerio exceso con respecto a
los conteos de Hartwick (1970). Para magnitudes menos brillantes, se reqtiiere de completar
los datos mediente experimentos con estrellas artificiales. Dichos experimentos atin no han
sido concluidos y los posibles resultados se dejan para un trabajo posterior.

-C1 —



Es posible especular acerra de un exceso en el cociente Vsgg//NVars con respecto a los
modelos estindar, lo cual implica el uso de nuevos modelos evolutivos que consideren por
ejemplo, ntcleos isotérmicos. Usando dichos modelos se podria reducir la edad considerada
para ctimulos globulares viejos y poco metilicos como M92 hasta en un 18%. Los micleos
isotérmicos implican una mayor cantidad de hidrégeno en los niicleos estelares a la salida
de la secuencia principal, retrasando la evolucién hacia la rama de las gigantes ¥ causando
el exceso predicho en la rama de las subgigantes,

Es importante subrayar el hecho de que aiin con el posible uso de nuevos modelos
evolutives, sigue sin resolverse ¢l problema del segundo pardmetro en ctimulos globulares,
posiblemente relacionade con las abundancias en las diferentes etapas evolutivas avanzadas

de las estrellas de los ciimulos globulares.
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Apéndice 1
Probabilidad y Estadistica

ALl Regresion lineal robusta.

Supéngase que se tiene el problema de ajustar a una serie de datos (.zi, y;) el modelo
lineal:

y(z) = y(z;a,b) = a + bz al.l

Ademads supongamos que se conoce la incertidumbre o; asociada a cada dato y; ¥ que
los valores de la variable x; son conocidos en forma exacta (el lector puede ver cue este es
el caso de la seccién A.4).

Para medir que tan bien se ajusta el modelo a nuestros datos, se puede usar la funcién
llamada de “mérito”, Chi-cuadrada:

~N 2
2 _ Yi—a —bx; o
x*(a,b) = 2 ( rr ) . al.2
i=1
De hecho, si los errores de medicién estin distribuidos normalmente, entonces la
funcién y? dard la maxima estimacién de similaridad de los parametros ay b en (al.l) ¥
en el caso contrario, dicha similaridad no seri maxima, pero definitivamente nos serd util.

Ahora bien, si la funcién (al.2) es minimizada para determinar a y b entonces ten-
dremos que:

~
ax? yi —a—bx;
=== 1.3.
. ——— .
0= % 2;~Z=; o2 al.3.1
N
Zilys —a —bza) al.3.2
T
Y si se definen las siguientes sumas para facilitar cidlculos ¥ escritura:
N N ~
S = - Sz = - Sy = E
i=1 97 = i i=1
2 2 LA
— i _— iYi
Szz Z‘ ) Sy = ;
tendremos que:
aS + bS, = S, al.4.1
aS; + bSzr = Szy al.4.2
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que es un sistema de ecuaciones cuya soluciones estin dadas por:

o= SzzSy— 525.y al.51
b al.5.2

donde
A= 855:.—(5:)2 al.6

El sistema anterior, nos da las soluciones para los valores de los parametros a y b que
mejor ajustan al modelo (al.1), pero hay que tomar en cuenta, desde luego, la incertidumbre
en la determinacién de a y b, que surge de la incertidumbre en los datos. ¥y que también
puede ser calculada. De la teoria de propagacién de errores, se sabe que la varianza, a:",

de una funcién f esti dada por:
N 2
af
2 2 -
o} = 1«7, (By;) . al.7

Ahora bien, dado que:

da Szz — Sax;
—_— = .- R’
" oIA B o 3.1
Y que
b _ Sxi — S. ~ .
B W" al.B8.2
tenemos que, sumnando sobre .V datos:
S.
o2 = f, al.9.1
¥ que
o = _i. ‘ al.9.2
Ademas, la covarianza de a y b sera:
Cov(a,b) = -_Ai al.10
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Se tiene también que el coeficiente de correlacidn, ras. ue debe cumplir con la
condicién de ser un niimero real entre —1 y 1, estard expresado simplemente como:

—5= al.11

Fan =
at o

donde
rap > O => los errores en a y b tienen el mismo signo, mientras que
ras < O = a y bestan anticorrelacionados, i.e. tienen signos opuestos.

Ademads, la llamada bondad del ajuste, necesaria para saber si los pardmetros a y b
abtenidos para nuestro modelo tienen de alguna manera sentido, es como sigue:

La probabilidad @ de que un valor de x* sea tan malo o tan bueno como el de (al.2)

es simplemente:

-2 2
Q = GAMM@Q (‘V,, =, "T) al.12

donde GAMMQ es la funcién gamma incompleta para Q(a,z). Si por ejemplo, Q >
0.1, la bondad del ajuste es creible. Si @ > 0.001, el ajuste podria ser aceptable si los
errores no estin distribuidos normalmente, pero en cambio, un valor @ < 0.001 pone en

verdaderos aprietos a nuestro modelo.
Al ajustar robustamente datos en lenguaje Fortran, es iitil la rutina FIT (ver Press

et.al., 1989, pags. 508-509), que realiza el ajuste poniendo las cosas de la siguiente manera:
Si definimos:

1 S. .
t.'=;‘_-(z:.-—?‘), i=12,...N al.l3

de manera que también podemos definir
~
See = 12 al.l4
i=t

tendremos entonces que por todo lo anterior:

N
PR Li¥%i al.15.1
See i
= :iu_;_sx’l, al.15.2
2 1 52
o) = 5 (1 -+ 55“), al.15.3
3 ! al.15.4



Cov(a, b) = --SST';‘-, al.l5.5

Cov(a,b) al.15.6

Tab =
@ TaTs

AL2 Probabilidades condicionales.

En la teoria de la probabilidad, uno de los axiomas fundamentales se refiere a la
probabilidad conjunta de /V eventos incompatibles {es decir, mutuamente exclusivos). Sean
dichos eventos A, Aa, Az,..., AAy. Se tiene que

NV D
P(3” A) =3 P(A).

i=1 i=1

al.l6
babilidad dici { de dos eventos -1 y B coma

P(BlA) = %’%. alar

Por otra parte. se define la pr

Lo que nos lleva a pensar que, dados estos dos eventos, la probabilidad de que ocurran
ambos,es decir, P{(A N B), no es otra cosa gue

P(ANB) = P(A|B)P(B) = P(B|A)P(A4),

de tal modo que

3]
PBla) = ZAZEEED, ar.18
rema l.- Sean .4; + ..... + 4y = F (eventos ¢ 2 lusivos) y X un evento arbitrario.
Entonces

P(X) = P(A)P(X|A1) + P(A)P(X|A2) + ... + P(AN)P(X|AN).

dem. -

Es obvio que X = 4; X + ... + ANxX = 37;, s11.X, por lo que de (al.16). debe
tenerse que P(X) = E:\;, P(A:X). Asi, como por la definicién (al.17) se sigue que
P(A:X) = P(A;)P(.X|A;). se demuestra el teorema directamente.
te excl ) ¥ X un evento arbitrario.

rema 2.- Sean Ay + ..... + Ay = £ (eventos mut

Entonces

P(ANP(X]AD)
PlA]X) = PlAPNIAD + . + P(AN)P(X]AN)
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dem.
Directamente de al.18 se tiene que

PLAGX) = P(A.-})’l(’:(‘:;’lz\;) .

Y por el teorema 1. P(X) = 2:‘:_1 P(A)P(X|AN), 1o que demuestra el teorema.
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Apéndice 2

Programa m92.f

an

n

progran n2

Eate programa lee datos de la fotometria de una poblacion
esatelar dividiendola en intervalos de magnitud.

Teal magnin,magnax
charactersd filenane
real magsteps

real ma

integer mageol(2000,2000) ,inaxrow(2000) ,poax(2000),totTovw
Inicializanda

aagnin=0.0
magmax=0.0
coloxmin=0.0
colormax=0.0
binwmag=0.0
binwcol=0.0
filename=' *
magstepss0.0
calstepas0.0
Amagateps=0
ncolsteps=0
deltanag=0.0
deltacol=0.0 .
nag=0.0
€ol=0.0

da i=1,100

de 3i=1,100
mmgeol(i,1)=0.0

xcol1=0.0
xcol2=0.0
iceocl=0
ymagis0.0
ymag2=0.0
icol=0
jmag=o
ixrow=0
imax=0
Totzow=0
if3id=1
iotasC
kapa=0
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nnaann

100

©
2
na6cna

e

Se piden lcoas valores de los parametros, se abren las unidades

Decesarias, etc.

write(6,1C0)
format(’ give magnin,magbax,cclormin,colormax= ’,$)
read(S,e) magmin,magpax,colermin,colormax
urite(6,200)
format(’ give binvidth in mag & colour= *,%)
read(5,+) binumag,binwcol
write(6,3CQ)
fornat(’ data files *,$)
read(5,400) filename
format{1a9)
open(unit=8, fileafilenane,status=’unknowm?*)

El programa ccmienza a calcular...

nagsteps-=abs(Dagnax-oagmin) /binuvmag
colsteps= aba(colormax-colormin)/dbiawcol
nmagstepssnint(magsteps)

ncolsteps=nint (colstepsa)

del g=aba (. n) /mmagsteps
deltacol=abs(colornax-colermin)/ncolsteps
read(8,s,and=405) dumi,dum2,dum3d,oag,col

Comienza la division por inte sales

Se rastrea tode ¢l rango de color (direccion horizoatal)

do i=1,ncolsteps

xcolimcclormin+(i~1)=deltacol

xcol2®xcoli+deltacael

1f({col .ge. xcoll) .and. (col .1t. xcol2)) thea
icol=%

g° to 108

end if

end do

continue

Se rastrea ahora todo el rango de nmagaitudes (dirscciecn

vertical)

do =1 ,nmagsteps

ymagli=magmin+{j-1)sdelvanag

yoag2=yoagl+deltanag

if((nag .ge. ymaxl) .and. (mag .ltc. ymag2)) thea
imag=]

g0 Tto 208

end if

eand do
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aant 60 A annant

a

G0

wannn

e
2
k=1

anan

n

a

centinue

Se incrementa ahora el numeroc de estTrellas en
el intervalc correspondisntes cor pondientas al
calor i ¥ la magnitud J.

mageal(icol, jmag)=nagcol(icol, jmagl+1

if(mageol(icol,jmag) .gt. 4imax) imax=magcol(icol, jmag)

go to 30§
continue

Se escridben los datos para graticacion

iToust

cpen(unit=9, file=’corrou’,stasus=’unknown’)

do j=1,nmagsteps
nag=magnin+(j-1)edeltamnag+0.5edeltanag

do i=l,ncolsteps

col=colormin+(i-1) =deltacol+C.S5=deltacol
write(9,600) irow,mag,col,magcolld.i)
formac(10x,i7,3x,£7.2,3x,£7.2,3x,15)

irow=ircw+l ! increasing by one the row number
ead do
vrite(9,'(10x,47,7x.7°0.0"",7x,*70.0%? ,7x,?*°0**)*) irow
irowmirasuel
write(9,’(16x,17,7x,7%0.0°*,7x,"*0,0°%,Tx,**0?*) *Yirey
irgusircuel

end do

Se sncuentra ahora @l maxino en cada intervalo de pagnitud y
se ascribe dentro del arTeglo magcol.

do 3j=1 ,nnmagsteps
izmaxzow(})=C
posx(j)=0

end do

Se pcne una linea que divide al diagrama HR
para obtener dos lineas fiduciariaa separadas.
de j=1,znagsteps

magemagnin+(j-1)=delvanag

do i=1,ncolsceps

colacglermin+(i-1)+deltacel
colimiv=(18.25-mag) /5.5

Lo siguienze es para el lado izquierdo (HB)

12¢ifid .eg. 1) then
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n

fna

nn

nann

if((nag -1lt. 17.0) .and.
- (eol .1t. colimit)) then
if(magcol(i,3) .g-. imaxrew(j)) then
icaxrow(j)amageolld, )
posx(j)=i
end if
elseif(mag .ge. 17.C) then

4f(magcol(i,}) .gt. imaxrow()) then

imaxrow(j)=magcol{i,j)
posx()d=t
end if )
end if
end if

Lo siguiente es para el lado derecho (MS+GB)

12(ifid .eq. 2) then
if((mag .1t. 17.0) .and.
- (col .ge. <colimit)) then
if (mageol(i,j) .gv. imaxrow(j)) then
imaxrow(j)=mageol(i, i)
posx(j)=i
eand if
elseif(mag .ge. 17.0) then
if(magcol(i,j) .gt. imaxrow(j)) then
imaxrov(})amagcelli,j)
posx(j)=i
end if
end 1if
end if
end do
end do

write(9,°(//)%)
write(9,’(Sx,** oag L col .
- ** nBumax 2,0

El siguiente do lcop genera la magrnitud, color y maximo
numero de estrellas detectadas en cada intervaloc

do j=1,nmagsteps
nag=magmin+(j-1)sdeltanag+0.Sedeltanag
col=colormin+((pesx(jd)~1)=daltacol+0.5=delzacol
if(magcol(poax(j).1) .ne. 0O) then
urite(9,’(5x,2£9.2,i9)’) nag,col,magcol(posx(1).])
ir(ifid .eq. 1) ictamiaova+l

if(ifid .eq. 2) ikapasigapa+l

end if

end do

1£(124d .eq. 1) them
ifida=2
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a

g= to 5605
end if

totrou=irow-1 | # de cortes en al archivo de la unidad 9

cloas(unit=9)

aann

Se 1llama a la subrutina discrimination

call discrimination{posax,nmagsteps,ncolateps
- ,scoleormin,deltacal)

annanon

Se llama a la subrutina 1t

call lf(omagsceps,ncolsteps,hagnin,deltanag,totrov,iota,iktapa)

nanan na

Se produce un archivo de instrucciones en supermongo
para cada corxte

cpen(unit=10,file='n92cortaz.graph’,status=’unknown’)
write(10,700)
fo .t (8x, ’‘ng2cortes’)

write(10,’(15x,’’data cortes’r)’)
inax=imax+i10lenmagsteps

write(10,’(18x,?*1limics **,2(£6.2,2x),7’0C *’,i10)") colormin,
- cclormax,inax
write(10,’(15x,’’bex**)*)

do j=1,nnagsteps

linfsi+(i-1)={ncolsteps+2)
laupslinf+ncolsteps-1

write(10,’(15x,’’lines **,15,3x,15)’) linf,lsup
write(10,’(15x, ' 'Tead mag 27°)”)
write(10,’'(15x,’*Tead col 37') ")
write(10,’(15x,’’read num 4°*)*)
k=nmagateps-(j-1)

write(10,’(15x,’’set aun=(aum+??,315,'*s100.0)"%)*) Lk
write(1C,’(15x,’’ccanect ¢ol nun’’)?’)

end do

write(10,’(15x,’ 'Xlabel (b=v)**)?)
write(10,'(15x,? 'ylabel number of scuXcea’’)?’)

clese(uniz=8)
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annan

finan fonnnonnonan

an

close(unit=10)
atop

subroutine discrimination(posx,ntiagsteps,ncolstaps,
- colormin,deltacol)

Esta subrutina lee los reasultados producides y
discrimina aquellos que no esten dentro de los linmites

establecidos alrededor del color al cual,

en cada intervalo

de magnitud, hay un numero maximo de fuentes.

Esto,

en principio, elimina la contaminacion por objetos de campo

integer posx(l)
Teal Dag
characterel idchar

inicializacion
sigma=0.0
coefaigma=C.0
alimitl: .0
alimithigh=0.0
id=o
mag=0.0
col=Q.0 N
num=0

open{unit=15,file='corrou’ ,status=’unknown’)
v—n-(s ?(*’give standard deviaticn of colour **,
*?’distributiocn= *’,$)?)

r..d(S.-) sigma
write(6,’(*’give interval of inclusion as xesigma. x= ’*,3)7)

read(5,s) coafsigma

cpen(unit=16,file=’tacifTati’,status=’unimown?)

do j=1,nmagsteps
alimitlew=colornin+(posx(j)-1)edeltacol+C.Sedeltacol

- ~coefaignassigna

alinichigh:colemi:\‘(pesx(j )-1)=deltacol+C.S5=deltacol
+coafsigm~sigoa

do i=1i,ncolateps

read(15,) id,mag,:cl,nun
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o

o

a

if{(cel .le. alimithigh) .and.

- Ccol .ge. alimitlow )’ then
write(16,600) id,mag,col,nun
format(10x,%7,3x,£7.2,3x,£7.2,3x,15)
eand 12

end do

do kx=1,2
reaad(15,*(1a1)’) idchar

end do

write(16,* ('’0000000CC0,00C00C00C0, ",
- A

ray)

e
end do

close(unit=15)
close(unitc=16)
return

end

- csean ses

subroutine lf(amagsteps,ncolsteps,nagnin,deltamag,totrow,
- icta,ikapa)

Es%a subrotina usa el archivo de salida de la subrutina
discrimination ¥y produce la funcica de lunmincsidad de dicha
poblacion sstelar

real mag

integer TotTtIow

Teal pnagmin

characterel idchar

dimension cantidad(200C),alogcantidad(2¢00)

inicializando

id=0

magn0.0

col=0.0

num=0

do i=21,20C0
cantidad(1)=0.0
alogecanridad(i)=8.C
end do
acunulado=0
alogacumu=0Q.0
idchar=> *

opea(unit=1§,file=’tatifraci’,status=’unimewn’)

El siguiente do lcop calcula el numerc de

- ALY -
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a
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0

foaono

de fuentes en cada intervalo de magnitud

do j=1,amagsteps
read(15,*) id,mag,col,aun

if(id .eq. 0) go To 20§
if (.not, (aum .eq. 0)) cantidad{(j)=cantidad(j)+gum

ge to 105
continue
end do

El aiguiente grupo de instrucciones calcula «l1 numero
acumulado de fuentes sn cada intervalo de magnitud, su logaritma,
y escribe los resultados en el archivo originalmente adscrito a

la unidad 9 en el programa principal m92

open{unit=g,file=’corrou’,status=’unknown’)

Saltanos todo 1o que ya sste de antemano escrito en la unidad 9

do j=1,%otrow
read(9,») id
end do -

lee 5 lineas

da i=1,5
read(9,’(1a1)’) .2char
end do

do j=1i,iota
read(9,’(1a1)’) idchar
and do .

lee octras 5 lineas

do i=1,S
read(9,’(1a1)*) idchar
end do
do j=1,ikapa
read(9,’(1a1)*) idchar
end do
Se escriben los resultados de la funcicmn de luminosidad al
final del archivo en la unidad 9

write(9,°(//)?)
write(9,’(3x,’’down to mag ’’,3x,’’number=n’’,3x,

- ** logln) **,5x,
- *» sun(a) ’’,3x,’'loglO(sum)*?,//)?)
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do j=1,nmagsteps
acunulado=acumuladc+cantidad(])
if(acunulado .gr. ©.0) then
alogacunu=alogiO(acumulado)
slse

alogacunu=g.0

end if

nag=tagmin+(j—1)«deltanag+C.5edeltamnag

if(cantidad(j) .le. 0.0) then
alogcantidad(3)=0.0

else

alogcantidad(j)=aloglo(cantidad(3))

end ix

write(9,’(3x,r6.2,3x,3x,79.1,3x,£8.4,3x,711.1,6x,28.4)*)

- mag,cantidad(j) ,alegcantidad(j),acurmladeo,alogacunu

end do

close(unic=9)
Teturn
end
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Comparaciones fotométricas

Apéndice 3

Tabla Ap.3.1
Comparacion Fotomctrica

Sccuancia: Sandage y Walker (SW). 1966

ID'Y  IDsw v (B-Vv) Vsw (B—Visw AV a(p-vy
4 x13  10.966  0.747 10990  0.770 -0.024  -0.023
9 x8 11.933  0.994 11.960  0.980 -0.027  Q.014
10 II1-13  12.033  1.325 12,030  1.330 0.003  -0.005
11 VI8 12125 1.342 12120 1310 0.003 0.032
1.053 1.070 0.001 -0.013
1.033 1.060 0.024 -0.007
1.143 1.160 0.000 -0.015
0.635 0.670 Q.005 -0.035
0.618 0.600 -0.010 0.018
N 0.840 0n.006 -0.005
0.690 0.014 -0.002
0.650 0.029  0.022
0.920 -0.003  -0.038
0.960 -0.008  0.010
1.030 0.013  0.001
0.2900
0.700
n.870
0.920
0.730
0.730
0.570
b)
0
a
0.
0

552

999 XIT-24  13.957

(5 Nimern de Lisatific setédn on ol catlingn da faen
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Tabla Ap.3.I1
Comparacion Fotomitrica
Sccuoncia: Sandage (5G). 1970

1D IDsc v (B-V) Vse (B —Vise av A{D~V)

1234 0.643 16.260 0.630 0.039 -0.007
1293 0.625 16.350 0.640 0.031 -0.015
1519 0.613 16.610 0.690 0.063 -0.075
1871 0.613 17.010 0.620 0.018 -0.005
2396 0.391 17.380 0.610 0.048 -0.019
2893 17.650 0.640 0.063 -0.067
3103 17.840 a.300 -0.014 0.056
3530 0.482 17.940 0450 0.060 -0.003
4279 0.432 18.220 0.400 0.027 0.032
4189 0.427 18.240 0.405 -0.011 0.022
3619 V-1-46 18.030 0.656 18.270 0.460 -0.240 0.196
4167 Inl-2.46  18.300 0,417 18.270 0.410 0.030 0.007
18.300 n.430 -0.073 -0.022

18.300 0.3s50 0.033 0.020

18..400 0.370 0.062 1033

18.62¢ a.400 -0.052 0.023
18.710 0.370 0.108 -0.060

18.780 0.360 -0.n92 0.008

18.890 0.340 0.031 -0.036

0.410 0.026 0.012

0.530 0.126 -0.056
0.450 0.0n3 -0.019

0.440 0.089 0.016

0.640 0.018 0171

0.300 0.028 -0.003

0.470 7.075 0.280

0.340 -0.260 0.227

. 0.610 0.174 0.014d

20.560 0.380 0.105 0.215

21.030 a.son 0.199 -0.236

(i) Nimora da Limntificacida on of catilngn de frtomereia dol preute s2ihajn
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Tabla Ap.3.111

Comparacion Fotometrica
Seeucncia: Cathey (CY). 1974

ID"Y  [Decy v (B-V) ey (B —Viey AV a(p—-v
12.830 1.068 12,830  1.040 0.000 0.028
13.341 0.862 13.330  0.970 0.011 -n.008
13.874 0.821  13.940  0.800 -0.066  0.021
13.473 0.933  13.470  0.920 0.003 0.013
13.680 0.837 13.870 0.870 -.157 -0.033
13.530 0.697  13.350  0.690 0.030 0.007
13.346 0.866  13.890  0.840 -0.034  0.026
13.79G 0.838 13.510  0.870 -0.013  -0.012
13.440 0.873  13.450  0.890 -0.010  -0.013
13.972 0.831  13.950  (.850 n.022 -0.019
14.643 0511  14.650  0.330 -0.007  -0.029
14.424 0.631 14.370 0.630 0.054 -0.019
14.660 0.735 14.700 0770 -0.040 -0.033
14.004 0.751 14.1360 0.740 -0.036 0011
14.084 0.833 14.060 0.830 0n.024 0.008
1X-30 14.149 0.803  14.070  0.300 -0.021  0.003
X-10 14.332 0.600  14.360  0.610 -0.028  -0.010
X-65 14.332 0.635  14.420  0.720 -0.088  -0.065
XII-5 14.865 n0.742  14.830  0.760 -0.013  -0.018
II-25 15.372 0.667  15.250  0.660 0.122 0.007
I1-6 15.153 0.707 13140 0.750 0.013 -0.043
11.28 15.007 0.439 15100  ..430 -0.003  -0.011
-104 15.579 0.687  15.380  N.660 0.199 0.027
Iv.87 15.252 0.713  15.100  0.700 0.132 0.013

(1) Namarn de Liratificacidn on =l catilogn de fatometria del presante trabaymn
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