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La página que todos leen 

Ln vcrdncl l'ff que rnC" hn COl'lt-ndo mud10 t.rnhnjo comC"nznr n ~crihk C'."lt.M llnt.'M. a pC'.anr rlc qt1c c-n cien.o 
modo uno llcvn. todn. ln vidn ('tl:crihif>n•lolas. Lns pn.lnhrns qU<- Be ""crihc-n nqui son ln.,i que uno hn l'lohn.lo y 
rcsohn.rlo tlurnnt.c t.ocln In ,·nrrcrn... <"ttnndo se sucñn ron tC'rminnr. lo que n vccC':'i pnrrcc lrjoH. y n vC"ccs no 
tnnt.o. Son p.n.lnhrnH que uno pule. rctoc:-n. mirn y rrmirn ele lejos y de ccrC".a.. Son pnJnhrnH que uno horrn 
y rccncrihc y nJ finnl. nuncn qurdnrAA como "'e d~<".nhn.. aunque 1mn oJunuuncnt.(' importnnt.c-s porque- todo 
nquCI que nhrc c-stn t.<"2'iis srguro lns le-e aunque"<' Mnltc lo ckmAA (prolm.hh.".JTirnt.c hn~nn hiC'O). 

Al."nhar unn cnrrcrn de fisko no C'8 prccirU\.ITIC'nt.c unn haznñn qur RC prrmic con ciC'nt.Ol'I •I<" ofC'n.¡u¡: de 
empleos de grnn rrmunC"rnción c-n d diario. Tampoco s<' snhc mud10 y n clccir vrrrlnd. pnrn lo único que sirvc
prohnhlcmcnr.e Hen. pn.rn. darse cuenta ele lo poco que- fiC sn.hc:-_ Pc:-ro todo eso poco importa cuando .<1c C'l'icrihen 
C"Stl\H línC" ... "'Mi. pues C"S nqu( donde:- 'º" nñoR nnt.criorC"" r.rn.nRcurrcn npri,.n fr<"nt.c n. loR ojal'<. y In mC"nt.c- luu.·c 
rr.cuent.o.s cJc- hicnc-s y m;i...lc-s. prorn~n1>. rC'eurrclos. ris.v.. rnojo,,. clcsvdos y ar.ras ri<"n car.egoria.-> de cosn.-J. 
Tarnhié-.n aquí C"9 donclc apnreccn 1011 nombrC"H y C"8 •lonck In coRn. se t.ornn. .tifkil. puC":S uno dC'Scn.rin no olviclnr 
n nadie. a.sí que lo primrro que hnré será ngr¡uh:."CC"r infinit.nrnC'nt.e n r.ociofi •'\qucUos n lo" que no HC nomhrn 
n.qui. int.cnt.nnclo solucionnr ni meno11 en forrnn pnrdnl el prohlcmn 1lcl olvido. 

A quienes cleclko cstn tesis C'n primerúrimo lup;nr l"S n mis pnclrca, H6C't.or y Il.o~o. Sé que son clloR loff 
que con sus dcsvcloe. HUS sacrificios y el nrnor mM ¡:i;:ran1lc me hnn. itnpulsnclo n. logrnr ésr.e que clchcn snhC"r. 
es n.pe.nns uno ele vn.rios pnMos que c-sprro In vidn me permita clnr. Se muy hien qu"" cent.aré siempre C"OO 
ustcdci.. y t<C tnrnhié:n que tu\.brc sentir que r.oclo hn vn.lido In pcnn n.I v<"r C'O 11us ojos el orKUUo y c-1 nrnor que 
siempre me ltnn ot.orgnclo. Grn.c-.ins por TODO. 

A mill h""rmn.no,,. Dnnjcln. y Esr.chn.n. qukro 1kdrlC'!J que n. pC"5nr ele nuC"fl:t.on.11 clifcrcnciN"ll de C'nrñcr.er o ele 
cda.-l. son Ul'!'t.cclcs los que le clan n.JC"gr{n n. mi vitln. y sil"'mprc me bnccn sonrc-ir con d humor que siempre noR 
hn. cnrnct.<"riznclo. Ocho decirJCl'll que los lMirniro mud1(simo y que l<M quiC"ro mM. 

A mis abuelos. tios. primos y ,;ohrinos pnt.ernos y mnt.C'rno1J no los nom!Joo uno por uno pUCl!I mr. hnrin 
fnlta. ar.ro npCndice en In. t.C'!ftiR. Solo quiero clccirlcs n 1.oclos que Jos tengo pre'fic-nt.ca l'l'iC'mpre y que lns clisr.nneins 
poco importn.n l"'nton-c"~. Ojn.Jñ a..lgún 'Un pudiera vcrlDA rC'uniclo11 a t.oclOR en un sólo Jugar como !•e sonñado 
dC'SdC pcquC'ño nunque .10 s<"a ni Cost.n IliC"n. ni !gua.In ni mi C"ontarn.inncln. tiC"rrn.. y que cntoncC'Ji mC" z. .. 11•rcnda... 
sin fnlsns modc-stin.s. ele ?cr curlnt.os y cuñn mnrnvilJoKOll l'IOmOll. 

A mi l'LADJOr Alejandro Rudn.s, quiC"ro agrndccC"rlc no Rólo "u pncicnrin. ante mis prC'gUntns y mis inqui
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n.Jgún clín. poder 11cr aunque f'C'n. un poquito C"omo Ufit.CdCl\I. !v(i mna gon.ncle n.clmirll.C"ión y ocspN;o. 
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dcha muchos viajes. C'xpc:-rir.nci.n.s y rC'vent.oncs. Sin dlol'I . .seguro nlaorn esta.ria estudiando n.l~o que me ckjn.rn 
dinero. poca t...-vl"n y muchnA gn.nni; 1IC' oir el ültimo di5co de tcc:-nodlUlcc. 

Yo Tuve un complemento culturn.I en mi cnrrC'rn.. Fue d Cinc Cluh CiC'n<"ins. Ahí apr<"mlí no 1>olo n VC'r 
hucn cinc. sino n hacer mucl1ns ot.rna cosns. C'."Ot.rc clln.s n drl<."nder miri propiori punt.o" ele vist.n. Y t......J vez lo 
m<."jor ful'- tofln. In. gcnt.c n. In que conoci ahí. Y m<."nciono C"ntonc-et>. o:on un en.riño inmenso. n ::\.lnrcclino y 
).;lcrccdC8 Pcrclló. por ..-u ejemplo. RU juvC"llt.ud y por su grnn n.rnifit.;ul. 

El Infit.ituto ele Ast.rononu'n lm. ioido mM qut.' d lugar clondc rC'nlicé mi t.l'"fii•i. Prñcticnnu:·nt.t.' ha sido mi 
11cguncln <"nsn. t.odos <"St.0111 mcsc:o1 y como c-sttulinntc N><l<."iiulo no trni:r;o cómo n.,v;rn..lc-cC"r tnntnH fn..ciliclnde1t pnrn 
trnhnjlU' tnn n gus1'.0 y nprcndiC"nclo t.nnte\S C'otU\8. Quiero dar ln.8 gracias n Jn.vic-r por ser t..."Ul huc-n compniiC'ro 
<le cuhicuJo. por praitnnne su C"ompu Pitn.. por nyudnrmc con nti in<."xprricn<"ia y por IK"r tan hu<."n c-jcmplo. 
A itu esposa Pnoln. IC" ngrllA'lC"2co t.runhiCn su runnhilidad y su sonrisa flinccrn.. A los e:st.udiantcs ele posgrado 
Vn.lcntinn.. Lorenzo. Sanclrn, Alfredo y H~ctor tn.rnhién tengo mud1n ayuda qu<" ""'h"Tru:lccCT. Sobre todo n. 
Hé-ctor por cnscñn.nne d méotodo ele Snrn.jc-dini (v. Cnp.3). A S<"rg'io. 1\.fm1ricio. JVt""t;t.<" e Isnurn.. dcha tnrnhil::n 
unn. arn.ist.n..l hrrnndc y comparto C"on dios cl gusr.o por lns tC'lis en n.Rtronomin.. Quiero n,v;r¡\,llt"CC'I" tnrnhién n. los 
mianhros cid e-quipo 1lc cómputo dd insc.ituto. Frnn<"o. Luis Art.crnio. Gi.lbcrto, JoMc Luis y Cannclo por su 
paciencia ant.e mis constantes prC"gunt.n& y mi grCU'l hnhilidad parn t.rnhnr la.11 tenninn.lcs. A Gilherto Gómcz le 
debo uunhién. muchna clases ele computn.ción, lnrgaa hortl.ll 1lc plá.ticn. y unn. n:nistn.cl '-"Onto pocna. A Alberto 
.. Art.istn .. Gnrcin le n~ru:lczco 1'U .,,yuda. con lna figurn.s -csc.-uic.·\.dna- y poC' In itnpl"Cl'l'ionCU'lt.C cxperiencin de 
Vt"rlo trnhnjnr. También ngrllA'lczeo todo lo que nprC"ndí con Carlos Chnvnrria y Fcrnru:lo Angeles cuando 
fui su nyurlnnte. sobre t.0110 porque me enseñaron el plncC"r flc rC"prohlU' C'OO snñn. In gent.e que no cst.udin. y 
me hicieron O•Ü&u- un poco menos a algunos de mis rnac-st.roa. nunquc .:a. decir verdad. rnncstros como Héct.or 
Padilln. Dn.río )..lorcno • .Jorge ! ··· Eugenio Ley Koo. Il...-vnón Peralta no se tienen tod.n. In vidn y uno clisfrut.n 
clnaC* y cxánlencs por mé complicNlos que scn.n. 

A Lofll Denr.lcs. King Crimson. Pink Floyd. Petcr Gnhricl. :\fnrinh Ca.rey, Los CnifnnC'8, Ga.hricl Gn.rcin 
:\olárqucz .lenn Aucl. Georp;c Lucn..1, ntiy DrNlhury. Tint.ín. Los Durrón. Los SimpAon, Don Gnt.o, y un 
Rinúrn<."ro más de p<.'rsonnjcs faniosos les debo mucl1n11 horns de cspnrcimicnt.o (n.unquc 8e le 1licc de otrn 
mnncrn) y compnñin. 

Y cln.ro cst....-\. que hay unn. pcrl!'Dnn más. A veces me pregunt.o qué tan hi<."n me porté pnrn conocerte. 
Fnhioln. yo n '\-0::-CCS quisiera. inVC'nC.n.r de nuevo lns pnlnhrn.s pnrn decirte todo lo que me hn..~cs pcnsn.r y sentir. 
Grnciaa por tu naior. por tu pn.cicncin. por tus ojo11, por <"!lt.udin.r ctnolop;ia. por ser 110rprcndcntey ntistc-riOllll. 
por nlcntnrmc y por existir. Te nnio. 

Valle tlc ,\lé:;i:ico, Enero tlc 1997. 



LA FUNCION DE LUMINOSIDAD 
DEL CUMULO GLOBULAR M92. 

Carlos Gerardo Román Zúñiga. 



ResuDten ......... . 

1.1 Introducción . . . . . . 
1.1.l Las estrelJas y la gala...""Cia 

CONTENIDO 

Capítulo 1 
Conceptos astrofísicos 

1.1.2 Cúmulos globulares galácticos . 
1.1.3 El cúmulo globular 1\1192 . . . . 
1.2 Conceptos físicos f'"undamentales 
1.2.1 ComportaD1iento termodiná1nico de la materia 
1.2.1.1 Gas ideal . . . . . . . . . . . . . . . . ... 
1.2.2 Comportamiento termodinámico de la radiación 
1.2.3 Temperatura de una estreJla 
1.3 Física de Ja evolución estelar . . . . 
1.3.t Contracción gravitacional ..... 
1.3.2 Equilibrio hidrostá.tico . . . . . . 
1.3.:; "I'ransporte de calor por convección 
1.3..t Nucleosíntesis estelar . . . . . . . 
1.3.4.1 Qu.eniado de IIidrógeno . . . . . . . 
1.3.t.2 QuE-···.,_•,Jo de Helio ........ . 
1.3.5 Evolución de una estrella típica en un cúmulo globular 
Bibliografia . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 

Capitulo 2 
Reducción fotométrica 

2.1 Estrellas y magnitudes ..... . 
2.1.1 La escalo de magnit:udes ...... . 
2.1.2 Magnitudes aparent:es y absolut:as .. 
2.2 Focometría astronómica . . . . . . . 
2.2.1 Los primeros detectores Cotornétricos 
2.2.2 Detectores CCD 
2.2.2.1 Reducción Cotométrica ..... 
2.3 Fotometría automatizada . . . . . 
2.3.1 DAOPHOT .......... . 
2.3.1.l Reducción CCD con DAOPHOT 
2.3.2 DAOPHOT 11 . . . . . . . . . . 
2.3.2.1 Reducción CCD con DAOPHOT 11. 
2.4 Adquisición y reducción de datos . 
2..t.1 Variación del PSF 
2.·1.1.l El parámetro VA ..... . 

- i1 -

Rl 

2 
2 
3 
5 
6 
6 
í 
8 
9 

10 
10 
11 
12 
13 
14 
16 
lí 
19 

21 
:n 
22 
22 
22 
23 
24 
26 
26 

28 
28 
29 
:JO 
30 



2.4.1.2 El parámetro AN ........... . 
2.4.1.3 Discriminación del método analítico 
2.4.:2 Agrupación de datos . . . . . . . . . . 
2.4.2.1 Rutinas DAOMATCH y DAOIVIASTER 
2.4.3 Corrección de apertura 
2.5 Calibración y sistema estándar 
2.5.1 Comparación de resultados 
Bibliografia . . . . . . . 

Capitulo 3 
El diagrama color-magnitud 

3.1 El diagrama 1-IR . . . . . . . . . . . . . 
3.1.1 Diagramas color-magnitud ........ . 
3.1.1.1 1\-lorCología de diagramas HR ....... . 
3.1.1.2 Consideraciones sobre poblaciones estelares 
3.1.1.3 Edad y metalicidad de cúmulos globulares 
3.1.1.4 ¿Y el universo? . . . . 
3.2 El diagrama HR de l\1192 
3.3 Ajuste de isócronas 
3.3.1 Parámetros de ajuste 
3.3.2 Modelos de Vandenberg 
Blbliogrnfia . . . . . . . . 

Capítulo 4 
La Función de luminosidad 

31 
33 
33 
34 
36 
38 
41 
45 

47 
47 
48 
50 
50 
55 
55 
64 
64 
;-3 
81 

4.1 Función de luminosidad de un cúmulo globular 83 
4.1.l Completez de la muestra . . . . . . . . . . 84 
4.1.1.1 Completez por medio de estrellas artificiales 8-1 
4.1.1.2 Experimentos con estrellas artificiales . . 85 
4.2 Modelos teóricos para runciones de lutn.inosidad de cúmulos globulares 87 
4.2.1 Consideraciones teóricas . . . . . . . . . 87 
4.:2.1.1 Formalismo de los lllOdelos de Vandenberg . . . 88 
4.3 Conteos estelares para M92 . . . . . . . . . . . 93 
4.3.l Comparación de datos . . . . . . . . . . . . . . 94 
4.4 Etapas evolutivas avanzadas en cúmulos globulares 98 
4.-1.l Abundancia de Helio por el método R' . . . . . 99 
4.5 Cuestionamientos sutiles sobre los modelos de evolución . . 100 
4.5.l Modelos con núcleos isotérmicos y sus erectos rejuvenecedores 103 
4.5.2 El segundo parámetro en cúmulos globulares 10-t 
Bibliografía . 105 

Conclusiones 

Apéndice 1 
Apéndice 2 
Apéndice 3 

- i2 -

Cl 
AI.l 

AII.l 
AIII. l 



Resumen 

En este trabajo se muestran los resultados de la fotometría de irnagenes digitales del 
cúmulo 1"'192 (NGC6341) en los filtros By V del sistema de Johnson. Se obtuvo un catálogo 
final de fotometría de más de 4000 estrellas (seleccionadas de entre un tota.J de 30008) que 
graficad~....s en un diagra.zna. color-magnitud se ajustaron a líneas evolut~vas isócronas para 
obtener una estimación de la edad del cúmuJo cercana a los 16 x 109 años con valores 
para la metalicidad de [Fe/H]=-2.03~ abundancia de helio Y=0.235 y móduJo de distancia 
m-l'vl=14.6, confirn1ando lo obtenido por Stetson y Harris (1988). Se realizaron también 
conteos estelares por intervalos de magnitud para obtener una funcicin de luminosidad 
preliminar a la que ajustan con éxito los modelos teóricos. 

El trabajo está dividido en cuatro capítulos. En el primero se dá una visión general 
sobre los cúmulos globulares galácticos, particularizando a ?vf92 y también se hace una breve 
descripción sobre la física y la evolución de las estrellas típicas e.le ct"tmulos globulares. 

En el segundo capítulo se discute la técnica. de reducción fotométrica digital utilizada. 
Se describe con detalle el funcionamiento del programa DAOPI-IOT JI así como la cali
bración y la comparación externa de la fotometría final. 

El tercer capítulo versa sobre los diagramas color-magnitud de cúmulos globulares. Se 
describe con detalle Ja obtención de diagramas de este tipo para !vf92 utilizando el catálogo 
resultante de la fotometría descrita en el capítulo 2, Ja obtención de líneas fiduciarias y la 
comparación de éstas con los modelos de evolución de Vandenberg (1991, 199'2). El ajuste 
de dichas líneas es justificado mediante el cálculc• y comparación de cuatro parámetros 
principales: m.etalicidad [Fe/H), módulo de distancia (rn - ~w)v, abundanCia de helio Y 
y enrojecimiento E(B - V). 

El cuarto y último capítulo contiene una descripción de la. astrofísica y la matemática 
que conllevan a la estimación de la función de luminosidad en cúmulos globulares y Jos 
resultados de conteos estelares directos sobre el catálogo fotométrico. Se comparan los 
conteos con el modelo correspondiente al mejor de los ajustes del capítulo 3 (Vandenberg. 
1992) y también se compara con los conteos de Hartwick (1910) y Stet:.on-Harris {1988). 
Se incluye una posible predicción teórica sobre Ja existencia de un exceso de iestrellas post
secuencia principal que conlleve a cuest.iona.r los actuales modelos evolutivos para. estrellas 
de cúmulos globulares . 

• :\.1 final del trabajo hay tres apéndices en los que el lector puede encontrar una. dis
cusión sobre alg-unos ajustes y conceptos estadísticos utilizados, el listado de un programa 
en lenguaje fortran77 creado para. obtener conteos estelares por inter'\."alos de magnitud y 
)as tablas de las comparaciones fotométricas hechas al final del segundo capítulo. 

La bibliografía se incluye en forma parcial al final de cada capitulo para facilitar al 
lector la búsqueda de los autores y trabajos consultados. 
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CAPITULO 1 
CONCEPTOS ASTROFJSJCOS 
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" .•. Duda que son de Juego la..s e:ttrella.s, 
duda si al Sol el movimiento falta, 

duda lo cierto, admite lo dudo110; 
pero no dudes de tni amor las ansias ... 17 

WilUam Shake.spe.e. 



1.1 Introducción. 

1.1.l Las estrellas y la Galaxia. 

Capítulo 1 
Conceptos astrofísicos 

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 tempera.turas que 
soportan su propia gravedad y generan su propia energía y que en la mayoría de los casos se 
agrupan en sistemas binarios, múltiples o en los que se dan en llamar cúmulos estelares, que 
son agrupaciones may(1scu1as de varios miles de estrellas ( debic.las a la autogra.vedad y pos
terior conglomeración de regiones especialmente densas en objetos). Los cúmulos estdares 
se dividen en dos tipos definidos por su forma aparente: Jos llamados ctí.rn:ulos abiertos, 
de apariencia cJjspersa, y los cúmulos globulares, cuya caprichosa n1orfología esférica ha 
intrigado desde muchos año~ atrás a los científicos. Los ctímulos globulares tienen además. 
cientos de veces más estrellas que los abiertos. 

Para entender mejor a Jos cúmulos estelares. es necesario conocer primero sus r:arac
terísticas físicas, históricas y ~ristemológica..<i {astronómicamente hablando), para lo cual 
nos remontaremos varios siglos ...... ; ¡-;.s. 

Galileo fué el primer hombre sobre la tierra en observar la Vía Láctea a través de un 
telescopio, y no tardó en descubrir que está formada. por miria.das de diamantinas estrellas. 
La Vía Láctea abarca en el cielo nocturno una ampJia banda luminosa en dirección cuasi
perpendicular (60°) al plano de la eclíptica, Jo cual hizo pensar a Jos astrónon1os de] siglo 
XVIII que el sol y las demás estrellas del cielo debían formar parte de una gran estructura 
en forma de disco llamada Galaxia Vía Lactea. 

En el año de 1780, \Vi1Jian1 Herschel trató de deducir la localización del sol en Ja 
Galaxia contando el número de estrellas por unidad de área en el cielo, y dado que él.Sumió 
errónea.tnente que todas las estrellas tenían la misma luminosidad y al ignorar Ja existencia 
del polvo interestelar, encontró la misma densidad de estreJlas en toda la bóveda cPleste. 
Jo cual lo llevó a situar al so) en el centro de la Galaxia. 

Tumpler en 193Ü fué quien desmintió esta versión heliocéntrica ele la estructura galác
tica al estudiar precisamente a los clunulos estelares abiertos. y<'l descubiertos y con1enzados 
a estudiar para aquél entonces. 

Tumpler descubrió que los ctímulos más remutos eran menos briJlantes (de hecho menos 
brillantes e.le lo que se esperaría). y así descubrió que el espacio interestelar no estaba vacío 
c:omo se creía. sino que contiene grandes cantidades <le polvo oscuro quE" absorbe la luz de 
las estrellas. 
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En nuestra Galaxia. la mayoría del polvo interestelar se encuentra concentrado en el 
disco galáctico principal, o sea Ja parte de la Vía Láctea que observamos desde la. tierra. 
Turn.pler se dió cuenta de que en las direcciones fuera del disco. la absorción de la luz debida 
al polvo era n1ucho menor y permitía la observación de otro tipo diferente ele cúmulos: los 
globulares. 

Shapley en 1915 notó c¡ue los cúmulos globulares tenían una diferencia con respecto a 
los abiertos, Jos cuales se encuentran preferentemente dispersos a lo largo y ancho de la Vía 
Láctea. Lo.-: cúnuilos globulares (en aquél entonces se conocía ca.si una centena de ellos) 
contrariamente, se encuentran preferencialrnente en una zona del cielo conocida como la 
región de Sagitario. 

Determinando las distancias a estos cúmulos globulares y observando con precisión 
sus direcciones, Shapley pudo hacer un mapa tridimensional de la distribución de estos 
objetos en Ja Galaxia. Para. 1917 se concluyó que los cümulos globulares forman una 
enorme esfera no centrada ni remotamente en el sol, sino alrededor de Ja constelación del 
Sagitario. Shapley pudo conjeturar entonces que los cúmulos globulares definen de hecho, 
el taina.ño y extensión de nuestra Galaxia. 

Después de Shapley, muchos astrónomos más intentaron medir por diferentes métodos 
la distancia al centro o núcleo galáctico y hoy, gracias a las observaciones en radio de las 
nubes gaseosas centrales de la Ga.Ja.xia se sabe que esta distancia es cercana a los 8.5 
kiloparsecs (Kpc), es decir, unos 25000 años luz (1 pc=3.086 x 1016 m.). 

Esta distancia establece una escala. respecto a la cual las dimensiones de otras estruc
turas galácticas pueden ser determinadas: El disco galáctico, tiene unos 25 Kpc (80000 
años luz) de cliá.rnetro y 0.6 Kpc de grueso y el bulbo galáctico, que rodea en forma esférica 
al núcleo galáctico abarca una extensión de unos 4.6 Kpc de radio. Por otro lado, los 
cúmulos globulares se situan en lo que se da en llamar el halo galáctico. La figura 1.1 
muestra en forma esquemática a nuestra Galaxia con sus estructuras y sus escalas. 

Cada componente galáctico aloja en general a un tipo diferente de estrellas: Los 
cúmulos globulares en el halo se componen de estrellas viejas y pobres en conteniclo 
metálico, Ilrunadas de Población II, mientras que en el disco las estrellas son en su mayoría 
jóvenes y ricas en metales, llamadas de población I y entre ellas se encuentra nuestro sol. 
El disco galáctico de hecho es más azul debido a que la luz dominante proviene de estrellas 
jóvenes y calientes de tipos espectrales O y B (ver sección 1.2.3) mientras que el bulbo es 
más rojizo debido a que en es'ta zona la población es de estrellas viejas como las gigantes 
y )as supergigantes rojas (para una discusión mas profunda ver Ruelas-l'vlayorga, 1991, 
Ruelas-lvlayorga y Teague. 1993. Ruelas-'tvlayorga et. al., 1996, Kaul"man, 1991). 

1.1.2 Cúmulos globulares galácticos. 

Los cúmulos globulares son tal vez Jos objetos astronómicos más versatiles que se 
puedan estudiar. Como vimos en la. sección anterior, éstos juegan un papel importante 
cuando queremos entender estructura galáctica. pero también son de vital importancia en 
el estudio de la evolución de estrellas de baja masa y baja 1neta.Jicida.J. en Ja dinámica de 
sistemas estelares en general. en la determinación de la historia primordial de la química 
y dinámica galácticas y más recientemente en el estudio del origen <le ciertas fuentes de 
rayos X {Harris y Racine, 1970). 
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Diagrama esquemático de nuestra Galaxia 
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Sin embargo. los cúmulos globulares como remanentes de una época. primordial de 
formación estelar, se cree que existen en todas las Galaxias suficientemente grandes. con
formandose en general como subsistemas galácticos (Harris y R.acine, 1979). 

La observación de cúmulos estelares en las galaxias lejanas comienza con el monu
mental trabajo de Hubble en 193'2. aunque en realidad los estudios fotométricos y espec
troscópicos detallados de los cúmulos no fueron posibles sino hasta la década de los 60's. 
dado el problema observacional de separar a los cúmulos del telón de fondo de su Galaxia 
maf...re. 

Por otra parte. diremos que actualmente es dificil conocer con precisión Pl nümero 
total de cúmulos en nuestra Galaxia. Harris y Oort en los años TO llegaron a concluir 
que las regiones centrales de nuestra Galaxia deben de °'"esconder·• un total de entre 30 
y TO cúrriulos que se encuentran al otro lado del núc1eo galáctico y que deben sumarse 
a. los aproximada.mente 130 cúmulos conocidos para dar un total de 160 a 200 ctimulos 
galácticos. 

La distribución radial de cúmulos del ha.lo por unidad de volumen p(R) fué también 
estudiada. en los 70's. concluyéndose en la existencia de una distribución esférica en la 
que IJa.rris ( 1976) pudo mostrar que p(R) ,.._ n-n con n creciendo proporcionalmente a R, 
desden,..... 3 pa.ra. R .S 10 Kpc h~ta n ,..._ 4 para R ~ 40 Kpc. De "\raucouleurs mostró por 
su parte en 1977 que p(R) también podía ser bien repf'o<lucida por una ley del tipo R 1 14 , 

aplicable también a los halos de muchas G"l.laxias elípticas (Harris y Racine. 1979). 

l.1.3 El cúmulo globular M92 

El presente trabajo pretende hacer un eMudio relativamente detallado de uno de los 
131 cúmulos globulares galácticos conocidos: i\1192. ta.rnbién identificado como el objeto 
NGC6341 o bien como Cl715+432. Este cúmulo es probablemente uno de los objetos 
mejor estudia.dos de la Galaxia. siendo probablemente el cúmulo galáctico más viejo y de 
menor contenido metálico que se conoce hasta ahora. por lo que ha sido repetida.mente 
representado corno nuestra mejor oportunidad de estudiar estrellas muy viejas y muy poco 
metálicas. De hecho~ en base a los estudios fotométricos más detallados que se han hecho 
hasta ahora para un cúmulo glo\Jular. realizados para ~192 en 1988 por Peter Stetson y 
William Ha.rris~ confirman que este cúmulo es más "-iejo y más cercano que su similar 
más conocido, 1Vl15 (NGC7078) en contra de lo que se pensaba. ?vI92 actualmente es 
considerado modelo ideal de cúmulo y junto con las Hyadas es probablemente u.no de los 
objetos de mayor .. fama. ... en el cielo. Ln tabla 1.1 presenta. los da.tos astronómicos básicos 
de !'vt92 (Alcaino, 1977). Su eleva.da latitud galáctica le hace tener una incertidumbre muy 
pequeña por enrojecimiento y su baja nlet.alicidad hace que a sus observaciones se ajusten 
casi a la perfección los mejores modelos evolutivos que son los que implican estrellas viejas 
y poco metálicas (Bolte y Hoga.n. 1995) 
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Tabla l..l. 
Datos astronó771icos básicos parrz ,\/92 

a.r.(2000) dec(2000) 
17hl7m08.2s 43h08m50s 

1 b 
68.4 +34.9 

Distancia al sol: d 0 =8. l Kpc 

Diámetro angular:= 11.2 min. de arco=26 pes. 

1.2 Conceptos f'"isicos f'undamentales. 

Para poder entender los mecanismos que gobiernan la física de las estrellas. y por 
tanto de los cÜlnulos globulares, es necesario introducir aquí algunos de los fenómenos 
físicos fundamentales que intervienen en los objetos estelares. En las siguientes secciones 
de este r ".pitulo trataremos de desarrollar en forma muy breve los pur.•os cn1ciales de la 
teorías clásicas de la termódinámica. la radiación y su aplicación a Ja evolución estelar. 

1.2.1 Comportamiento termodinámico de la materia 

Usaremos en esta sección el punto de vista de la mecánica estadística, la cual interpreta 
las leyes de Ja termodiná.Jnica. desde la perspectiva de un estudio estadístico de las partículas 
que componen Ja materia como sistemas de muchos cuerpos. De hecho, para nuestro 
estudio de Ja física estelar. Esta teoría es particularmente títil, pues se puede pensar que 
las estrellas no son sino grandes esferas de gas ionjzado a muy altas temperaturas, gas que 
a su "'ez está compuesto de muchas partículas individuales cuyo comporta.iniento es pues, 
perfectamente estucüable dentro del marco de esta. teoria. 

La manera en que Boltzmann y Gibbs formularon en el siglo pasado la llamada 
mecánica esta.dística se basa en la idea relativamente simple de que en un sistema ais
lado de .:V partículas idénticas. podemos definir lo que se llama un rn.icroestndo como el 
conjunto de los valores para la posición y el momento de cada partícula del sistema. Se 
postulan entonces. las dos ideas siguientes, que son la base de esta teoría: 

a) Dado un ensamble de sistemas de :V pa.rtícula.._c¡ distribuidas al azar, se tendrá. que todos 
los posibles microestados compatibles con las constricciones de un solo sistema aislado 
son idénticos. Si J.V representa el número de diferentes microestados que correpondan 
a un mismo rn.a.croestado (estado general del ensamble) entonces el llamado equ.'.librio 
termodinámico se logra para el rnacroestado que corresponde al má.x.in10 valor de J.V 
dadas las constricciones <lel sistema (que ca.si siempre son Ja energía. total Er y el 
volumen F del sistema). 
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b) La entrop1#a S de un macroestado está dada por: 

s = klniv, 1.1 

Y de este modo, dado que el logaritmo natural es una función monotónica creciente, 
se tendrá que S alcanza su valor máximo cuando l-V lo akanza también. El estNlo de 
equilibrio termodinámico corresponde al de máxima entropía (en sistemas aislados). 
Ahora bien, debemos ele entender que lo anterior nos dice que a. temperaturas relativa-

mente bajas, un sistema aislado tiende a aumentar la energía de a.marre de sus partículas, 
mientras que a tempera.turas altas sucede lo contrario. y se tiene por tanto, que en un gas 
caliente los átomos tiender .n. ionizarse. 

1.2.1.. l Gas ideal 

Cuando en un gas las moléculas están separadas (en promedio) por una distancia. 
grande en campa.ración con sus tamaños intrínsecos (como en el caso de un gas ionizado), 
éstas se comportarán como partículas independientes y en forma libre, caracterizando lo 
que se llani.a un gas ideal. 

Supóngase este estado en equilibrio termodinámico a. la temperatura T. Supóngase 
además que v (velocidad aleatoria) es el exceso de velocidad de nna partícula del gas 
comparado con la velocidad media u (velocidad de fluido) de todas las particulas que 
la rodean dentro de una vecindad. lvla.xwell y Boltzmann demostraron que el número de 
partíc11las de masa rn que se encuentren en el rango de velocidades ( v, u+dtJ) es proporcional 

(
-mv

2
) " exp """"2'kT 4?rv-dv, 

donde k es la constante de Boltzmann y el término 47rv2 dv se refiere a.l volumen de 
una esfera de radio u y grueso dv en el espado fase. 

Si se define presión P, como la fuerza ejercida por unidad de área sobre la pared que 
contiene al gas (y que puede ser una pared física o supuesta.). y si llamamos na la densidad 
de partículas (número de partículas por unidad de voiumen) ~e tiene que la llamada. Ley 
de los Ga.ses Ideales queda expresada por la ecuación 

P = nkT. 

siendo además posible demostrar que la. energía del movimiento aleatorio que implica 
una. densidad de energía. interna. E. está. dada por 

E= ~nkT. 1.3 
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1.2.2 Comportamiento termodinámico de la radiación 

En contraste con la materia. la mecánica estadística de un campo radiativo en equi
librio termodinámico a una temperatura T es más simple, pues los fotones no interaccio
nan entre ellos y pueden ser tratados con una estadística de Base-Einstein. Además, si 
V.faton = e, su masa en reposo es cero. 

En térn1inos de un gas ideal, su estadística cuántica depende de su composición 
intrínseca, ya sea ésta de ferrniones (p~-rtículas de espín semientero - "'~ 1 para fotones
que ClllTlplen el principio de exclusión de Pauli) o de bosones (partfcul~ de espín 1 (en
tero) y que no cumplen con el principio de exclusión). Si dn.1(P) y dnb(p) representan las 
densidades de fermiones o bosones de espín s y momentos en el rango (p.p + dp) que se 
encuentren además en equilibrio termodinámico a la tempPratura T. entonces sus distribu
ciones están dadas por las expresiones 

1.4.a 

2s + 1 -3 2 
dn.(p) = ( ) (h 41rp dp). 

exp 'E11:fc1 - 1 
1.4.b 

Donde E es la •·"lergía de la partícula, C una constante de normalización, k = 5.670 x 
10-a erg cm-2 seg-; c.K-4 (constante de Stephan Boltzmann) y h = 6.626 x io--"=i erg 
seg (constante de Planck). 

Fué Planclc quien dedujo por la ley que establece Ja absorción total de la intensidad 
de la radiación a diferentes longitudes de onda A por un ctl.erpo negro de temperatura T. 

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

B"(T)d..\ = - (~!') dn•(P) 

Dado que 2s + 1 = 2, siendo además E = he/ A y p = h./-"~ entonces la brillantez de 
un cuerpo negro la da la así llamada Ley de Pla.nck! 

( ?.he') ( 1 ) 8 " (T) = --¡.--- exp ( -.d;T) - 1 · 
1.5 

Lo único que se requiere aquí es un cuerpo a temperatura T que pueda absorber o 
emitir TODA la radiación posible- en forma perfecta. lo cual es aplicablt'" en las estrellas. 

La ley de Plank conduce a dos expresiones de importancia: 
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A) Ley de '\Vien: En el ca.~o de la radiación térmica. al elevar la temperatura del emisor, 
existirán más fotones de menor longitud de onda (caso en que J!& >> 1), es
tableciéndose una longitud de máxima emisión <lada por: 

, 0.29 K-' 
..... nanz =-y-cm 1.6 

expresión que se obtiene directamente de la diferenciación de 1.5. 
B) Ley de Stephan Boltzmann: El llamado flujo <le energía térmica integrado sobre todas 

las longitudes de onda, y que también es el cociente de emisión por unidad de tiernpo 
y área para un cuerpo negro queda expresado como 

f = .,.,._ 1.7 

1.2.3 Temperatura de una estrella 

La temperatura. efectiva.. Tr.J J de una estrella se define como la temperatura de un 
cuerpo negro de tamaño equivalente que genere la misma luminosidad. Para una. estrella 
de radio R y luminosidad L, directa.mente de la eq. 1.7: 

1.B 

Por otro lado, la temperatura superficial de una estrelk ~e puede deducir del color 
:te su radiación. El espectro de una estrella tendrá de hecho .~u ml:drno a la frecuencia. 
hv = 2.S'2kTeJf (ver eq. 1.6). 

Podemos también conocer la temperatura superficial a. partir de las línea.s de absorción 
del espectro. Conforme la. radiación atraviesa la fotósfera estelar, ciertas frecuencias son 
absorbidas por iones y átomos especificas, dando lu~a.r a un espectro con líneas obscuras, 
que dan lugar a una clasificación de acuerdo a lo que se llama entonces, tipo espectral 
(Bowers y Deeming, 1984). Este tipo espectral depende del estado de excitación y ion
ización de átomos e iones en la fotósfera, y de este modo se tiene una secuencia denotada 
por las letras O,B.A.,F,G,K y 1\11 (cada una con esta.dos intermedios nombrados del O a.1 9) 
que recorre una gama de tempera.turas superficiales de 30000 a 3000K (ver el diagrama 
1.1, donde T.E. significa tipo espectral). 

La luminosidad y la. te1nperatura superficial de una estrella. NO están correlacionadas 
funcionalmente: Al grafica.r L contra Tr.J J se obtiene lo que se llama un diagrama HR, y 
ésto se discute con detalle en el capitulo ::?. 

T(K) 50000 

T.E 05 

Diagrama 1.1 
Tipos espectrales estelares 

25000 1oqoo sooo 6000 5000 ·1000 3000. 

130 AO FO GO 
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1.3 Física de la evolución estelar • 

. A. continuación, haremos una. breve descripción de los principales fenómenos fí!'iicos 
que gobiernan el interior de las estrellas y sus consecuencias en términos de su evolución. 
Básicrunente. se considera que las estrellas son grandes esferas autogravita.ntes de gas a 
altas temperat.uras mantenidas por la fusión termonuclear <le los átomos residentes en 
las zonas más cercanas al núcleo estelar (y que por lo tanto son las que generan una 
presión suficiente para actuar en contra del posible colapso gravitacional), e.le modo que 
es necesario entender los mecanismos que hacen posible la. existencia de tales sistemas, así 
como consecuencias físicas inmediatas tales como la convección. y que se traducen al final. 
en fenómenos observables. 

1.3.1 Contracción gravitacional. 

La gravedac.1 es la fuerza dominante en Ja evolución estelar, pues es la que dirige 
la compresión de la materia que forma las estrellas hasta Hevarla a las condiciones en 
que las fuerzas nucleares comienzan a jugar un papel importante al generarse la fusión 
termonucJear de los átomos. 

Las estrenas se forman a partir e.le la compresión de grandes nubes de hidrógeno por 
autogra.vitación. En su momento, este hidrógeno se transformará en Helio t>n los centros 
densos y calientes de las estrellas, creando de este modo una reacción que transforma este 
Iielio en elementos nuclearmente masivos como carbono, oxígeno ó fierro. Comenzaremos 
pues. por describir la compresión gravitacional: 

Sea un sistema esféricc: de masa A,f y radio R en el cual sólo actúan la autogravedad :l~ 

la presión interna. Si supo1u•-ri1os simetría. esférica y despreciarnos fenómenos de rotación, 
tendremos que la masa. encerrada por una cáscara esférica de radio r está dada simplemente 
por: 

m(r) =fo .. p(r')41fr1'2dr'. 1.9 

Esta masa actúa como masa gravitacional situada en el centro de la esfera, generando 
una aceleración gravitacional radialmente creciente dada por 

g(r) = ª"'ir). 
r-

1.10 

Hay también en general, una fuerza resultante del gradiente de presiones internas. 
Considérese un elemento de volumen localizado entre r v r + ó.r de sección transversal ~A 
y volumen ~r~A como el que se muestra en la figura-1.2. Una fuerza neta resulta si !A. 
presión en la superficie interior. es decir, la fuerza hacia el interior debida al gradiente <le 
presiones es: 

[P(r) + ~~ ur - P(r)] = ~~ ururl 1.11 
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flg.1.2 
Esquenla del interior de u.na estrella 

C01Tlo un siste'fna esférico en el que la 
presion se opone J. la autogra.·uedad. 

Como t!::..Jvl = p(r)~rA.A, entonces la aceleración gravitacional hacia el interior de 
cualquier elemento de masa a la distancia r del C":Pntro debido al gradiente de presiones es: 

_cPr = g(r) + _I_dP 
dt 2 p(r) dr 

1.12 

De este modo, para poder oponerse a la gravedad (de ahí el signo menos al lado 
izquierdo de la ecuación anterior), la. presión debe de aumentar conforme nos acerquemos 
al centro de la estrella. 

1.3.2 Equilibrio hidrostático 

De la ecuación 1.12 podemos ver que un elemento de masa a la distancia. r del centro 
de la estrella estará. en equilibrio hidrostático (con aceleración igual a cero) si y sólo si el 
gradiente de presiones tiene la. forma. 

dP -Grn(r)p(r) 
--;¡;:: = r2 1.13 

de tal modo que si multiplica.m.os ambos lados por 4r.r3 e integramos tle O a R ten
dremos: 

1R 3 dPd 1R Gm(r)p(r)4r.r2 d 
·17r"r - r = - r 

0 dr 0 r 

- 11 -



El lado derecho de la ex.presión anterior no es más que la energía potencial del sistema: 

1m=.w Gm.(r) 
Epo = - ---drn 

m=O r 
1.14 

donde dm = p(r)4?rr2 dr. El lado izquierdo en cambio, debe integrarse por partes para 
obtener 

El primer término del lado derecho de Ja. ecuación anterior es cero dado la condición 
de frontera P(R) = O. y el segundo término 

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

< p >= -~E;o 1.15 

Esta ecuación juega un papel de sutna importancia en astrofísica y es una. versión del 
llamado Teorema del ViriaL Tómese muy en cuenta. el hecho de que se supone aJ sistema 
en equilibrio hidrostát.ico (PhiJlips. 1994). 

1.3.3 'Transport:e de calor por convección 

En la presencia de un campo de fuerzas~ el calor en puede transportarse por el 
movimiento colectivo de las partículas que constituyen la. materia. En el interior de una 
estrella. un campo principal de fuerzas es generado por la gravedad y gracias a est.e campo, 
el calor es transportado por el fenómeno de la convección. 

La convección resulta. ser un mecanismo tan eficiente que domina totalmente a otros 
mecanismos de transporte térmico como Ja radiación o la conducción, pero para que ocurra, 
es necesario que el gradiente estelar <le temperaturas exceda un cierto valor critico: 

Considérese un gas ideal en un campo gravitacionaJ. Sean T,P y p. la temperatura, 
la presión y Ja densidad respecth:as a la altura .i:, de modo que a la altura x + ~x. t"stos 
i.-alores ha.n cambiado por .)J,.T • .:),,,..P y ~p. 
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Entonces. dado que en un gas ideal la densidad p es proporcional al cociente JF. 
entonces se tendrá que 

1.16 

Si expresamos ahora. las diferencias al subir de .:i: a x + ~.:i: como óT, SP y Sp, es 
decir, si pensarnos en una variación continua.., es razonable pensar que bajo las condiciones 
impuestas por el campo de fuerzas la presión responda rápidamente de modo que S P = 
.!:!t.P pero en forma tal que no haya tiempo suficiente para generar transporte conductivo, 
entonces el paquete e.le gas se expanderá. adiabá.ticamente hasta. que la presión se ig1 a ale 
con la del medio circundante. En un proceso adiabático se •iene que PV..,. = cte .• donde 
""{ es el cociente de los calores específicos del material a temper<l.tura y volumen constantes 
(Cp y Cv respectiva.mente), de modo que 

1.17' 

Si el gas del paquete es menos denso que el medio que lo envuelve. tenderá. a ser 
buoyante y subirá. Es decir, la convección es posible si: 

8p < t;,.p, 
l liP t>.P .:>.T --<------r p p T 

y dado que se supuso desde antes que óP = UP, entonces se tendrá. que 

Y en otras palabras, 

t>.T 
-;¡:-< (:r.=-=.) ~ -r p , 

dT (-r - 1) !_ dP 
d;°< ¡ Pdx 

l.18 

1.19 

es la ecuación que expresa el gradiente critico de temperatura para la generación de 
convección. 

1.3.4 Nucleosíntesis estelar 

La evolución estela.r involucra. la. transformación de las propiedades macroscópicas de 
la. estrella como función del tiempo. La cont.racción gravitacional se detendrá siempre en 
el 1nomento en que la presión de radiación y la temperatura. son suficientemente grandes 
como para balancear la energía hasta que se generen los procesos termonucleares que 
proveen el flujo de energía a través de la superficie estf"lar sin contracciones adicionales. 
Los restos de un conjunto de reacciones nucleares pueden convertirse en el combustible de 
las subsecuentes debidas a nuevas contracciones gra.vitacionales y de este modo, el radio. 
la temperatura y la luminosidad de una estrella irán evolucionando en fases que duran e-n 
ocasiones decenas de miles de millones años. 
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Hablando en términos de Jos núcleos atómicos. se sabe que la energía de arnarre 
nuclear es una función variable <le acuerdo al número atómico del elemento en cuestión, y 
que alcanza un máximo local para e) n\amero atómico .-\ = 56, correspondiente al hierro 
(Fe). 

De este modo. el núcleo más "apretado"' que se puede tener es el de Hierro y las 
reacciones de fusión en las estrellas concluyen con la forrnación de elementos cuyos núcleos 
son similares _l. los del hierro. tales como f"l cromo. el manganeso. el cobalto .., el níquel. 

Sin embargo. no todas las estrellas llegan a generar las temperaturas necesarias para 
encender cada nueva ~tapa de fusión tt~rmonttclear hasta llegar a la síntesis del hierro. De 
hecho, la temperatura interna de una estrella en contracción deja. de incrementarse en el 
momento en que los electrones entran en proceso de degeneración (es decir, cuando sus 
distancias promedio son similares a sus longitudes de onda. de De Broglie). La máxima 
temperatura central posible es aproximadamente proporcional a ~114 / 3 (Philips. 1994). de 
modo que no es sino la masa de la estrella la que determ.ina la máxima temperatura posible 
y cuales etapas de fusión termonuclear son permitidas. 

Sólo aquellas estrellas cuya masa supere las 0.081l.f0 pueden llegar a tener reacriones 
termonucleares. En ese caso, existen dos rnecan.isrn .... s de reacción: Para estrellas de baja 
masa como el sol, el n1ecanismo dominante es la llamada cadena protón-protón. mientras 
que para estrellas de masa superior, la trn.nsformación de hidrógeno a helio es llevada a 
cabo por medio de reacciones que pueden estar catalizaclas por elementos previamente 
absorbidos como el c::arbón, en lo que se llama el ciclo C>,·J. A continuación describiremos 
muy brevemente estos mecanismos y sus consecuencias en términos de evolución estelar. 

1.3.4.1 Quema.do ele H1."drógeno 

Una estrella se colapsa hasta lograr el equilibrio hidrostático, en el que la temperatura 
central es comunrnente del orden de 105 - 106 K. Esta temperatura debe de aUJTientar 
mediante un nuevo y mucho más lento pruceso de contraccicin en el que Ja mitad de 
la energía potencial gravitacional se ~ en el calentamiento interno y la otra mitad es 
transformada en luminosidad radiada, como lo muestra la ecuación 1.15. 

Bajo ~te tipo de condiciones, los elemPntos ligeros pueden generar reacciones nucleares 
y los elementos más "'raros" tales como el Deuterio. el Litio el Berilio o el Boro se producen 
por reacciones protónicas a temperaturas cercanas a los 8 x 105 1< en el caso de reacciones 
del tipo 2 D(p, ;)3 IIe y a los 3 - 5 x lOdK para reacciones del tipo 7 Li(p. ¡)4 He. Sin 
embargo el 1 ET no puede ser quemado a. menos que haya una. interacción nuclear débil <lel 
tipo 1 JT + 1 T-l (es decir. la reacción protón-protón). cuya probabilidad es ~x.trPmadamente 
baja. o bien de una reacción de alta barrera coulombiana. como 1 IT + 12 C (BoclE~nheirnmer, 
1996. Phillips. 1D94). 
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En el printer caso, se tiene la clá.sica cadena protón-protón con 3 c~inos posibles: 

1 H +1 ¡.¡ --+2 H +e+ + v 
2 IT+1 ll---+3 lfe+-: 

"' ./ 
3 He+ 3 1Te-+4 Ife+2 1 II 3 I.fe + 4 lle --+7 Be+; 

(pp I) ./ 
7 Be+ e- -+ 7 Li + v 

7 Li. + 1 1[ -+4 1-le +-' 1-le 

(pp II) 

7 Be + 1 FI -+8 B + 1 
8 B -+ 8 Be+ e++ v 

8 Be -+4 Fie + 4 He 

(pp III) 
cuyo resultado neto. no importando cuál de los caminos se siga es: 

41 IJ ---+4 He+ 2e+ + 2v + 26.7 l\;{eV. 1.20 

Ahora bien, es necesario mencionar que la reacción 1 1-l + 1 H requiere un decaimiento 
/3 que tiene un tiempo de ocurrencia de 10-'2°seg. mientras los protones se encuentran a 
distancias del orden de 10-ucm uno del otro en promedio, de modo que en condiciones 
típicas corno las que encontrarnos en el interior del sol, u.na. sola reacción toma en prome
dio 5 x 109 años para ocurrir.Por otro lado, la reacción de alta barrera coulombiana que 
rnencionabarno!!' como alternativa a las cadenas pp directas, es aquella que PS respons
able de la cade11a CNO. Aquí, elementos como C. N y O, (previamente absm·bidos del 
material interestelñr del cual se formo la estrella), actúan como catali:::adores de reacción 
(Bodenheimmer, 1996): 

1'2C +1 H __.13 J\t + ¡ 

13 iV --+13 C + e+ + V 

13C +1 I.Z ---+1• ,,,v + ¡ 

t"' ~v +' H ---+15 O+-, 

150 --+15 JV +e+ +V 

ll\ :v- + 1 H ---+ 12 C +"'He 

160+; 

16 0 +1 H --+17 F +-: 
li F ---+1-:- O+ e++ v 

170 +1 H __.1-t. iV +4 I.fe 

cuyo resultado neto es idéntico al de la ecuación 1.20. 
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1.3.4.2 Quemado de I-Ielio 

Cuando el quemado de Hidrógeno Pn el centro de la estrella cesa. la reg1on central 
generada de IIeJio se contrae por gravedad y su temperatura aun1enta enormen1ente, que
mando de hecho el Hidrógeno en las capas exteriores irunediatas. Por ende, Ja presión 
aumenta y las capas externns de la estrella se expanden. Conforme el resto del Hidrógeno 
se quen"Ja, el lieJio vuelve a depositarse en una nueva capa central que acaba por contraerse 
y calentarse también. Si la m¡:sa es suficiente, el núcleo se caJienta hasta un punto en que 
es posible Ja creación de Carbono a partir del Helio. 

El quemado del éielio genera energías que causan que el núcleo se expanda y se enfríe, 
creando una contracción parcial de las capas externas de las estrella. Las Pstrellas en esta 
fase. son gigantes rojas cuyas temperaturas centrales varian entre 1 y 2 x 108 K y cuyas 
densidades abarcan un rango comprendido entre los 103 y los 108 Kgm- 3 • Para poder 
llegar a. estas etapas evolutivas. la masa inicial de la estrella debe de exceder las 0.5~VI0 . 

El quemado de lielio está limitado por la ausencia de núcleos esta.bles entre Jos 5 y 8 
nucleones, de modo que las 1ínicas reacciones posibles para pasar de 4 JTe a 12 C son: 

4 He + 4 IIe ---?
8 Be - 92 keV, 

4 I-le + 8 Be ---? 12 e· - 278 keV, y 

12c· ---?12 e+ 2 .,... 

Don:Je 8 Be es inestable aunque no decae instantáneamente y la tran:•ición 12 C• _.,.t:i: C 
es una t:--.- ~~ición de alta probabi1idad. De hecho, en condiciones cerca. .. a T = I08 K y 
p =toª t:'":.,..,- 3 puede haber una abundancia de equilibrio tal que ex.is·, ·1n tercer 4 He 
que perrni!"a. una reacción del tipo triple-o. (el núcleo de la molécula d~ 4 lTe es conocida 
como partictl..la o:): 

"He + 4 He + 4 He --+ 1 ~ C. 

Las estreJlas con masas superiores a. las 8}\;f0 pueden ir más allá del quemado de Helio 
y quemar el Carbono del núcleo a temperaturas que superan los 5 x 108 K para formar 
elementos cnmo Neón. Sodio y l'vfagnesio.La generación de Oxígeno a temperaturas más 
altas es a través de la reacción 

a partir de la cual se hace posible la creación de elem~ntos nobles como el Neón: 

"'T-Ie + 16 0 --+!?O iVe...:.. -y • 

• .\.J consumirse el I·Ielio en el núcleo estelar, se tiene un núcleo principalmente com
puesto por C y O, aunque sigue habiendo procesos de quemado de Helio en las capas 
circundantes. 

Cuando T > 109 K. el quemado de Carbono pued~ provocar la fotodesintegración del 
Neón produciendo nuevamente Carbono y ntás Helio. el cual puede ser recaptura.do por el 

- 16 -



Neón disociado produciendo )i.,fagnesio. De hecho a T :::::::: 2 x l OJJ K el Oxigeno se fusiona 
para crear i\Iagnesio y Azufre. 

Por tlltimo. aquellas P"Strellas. ctJya masa supere las 11 .\1,.-, puedt"n generar ternperaturrt.s 
superiores a los 3 x 109 K. sufici~ntes para el t""Ocencliclo ele J-as LÜtimas etapas de la fusión 
termonuclear estelar. donde el quemado de elen1entos como el Silicio se queman para crear 
nt.idet>s tan o casi tan pesados con10 los <le Hierro, creando en Ja estrella una t"structura 
en capas concé-ntrica.s. con1puestas de H. T-Te. C, Ne. O y Si alrededor de un núdeo pesado 
cornpuesto por elementos cuya.-; rnasas a.tón1icas sean iguales o ligeramente superiores a las 
del Hierro (PhiJJips, 199-1, BowPrs y DePrning, 198·1). 

1.3.5 Evoluci6n de una estrella típica en un cúmulo globular 

Para finalizar este prin1er c:l.pítulo. y con el fin <le hacer más claro el entendimienTo 
posterior de algunas de las secciont"S deo Jos capítulos 3 y 4. el autor desea incluir aqni la 
descripción general ele Ja evolución <le una Pstrella típica. en un c1.ímulo globular. La estreUa 
que consideraremos tiene una n1asa comparable a la solar y anaJizaren1os su evolución 
atL"tiliándonos de un diagrama Lurn..inosi<lad-Ternperatura (diagrama conocido como !-IR), 
el cual se prefirió describir con detalle hasta el capítulo 3. El lector no necesita de consultar 
ahora dicho capítulo, pero si Jo desea puede referirse a las secciones 3.1.1.1 y 3.1.1.2 para. 
tener una idea global de la descripción. 

La figura 1.3 describe el ca.rrtlno que sigue una estrella como el sol en un plano en el 
que se grafica a la temperatura efectiva de Ja estrPJla, T..,,f f• en el eje de las abscisas y a su 
luminosidad L, que crece hacia abajo en el eje de las ordenadas únicamente para. emular 
la situación equivalente en un diagrama HR. 

La evolución de Ja estreJla inicia (en términos de nuestro estudio) en la secuencia 
principal (A), quemando hidrógeno en un nüdeo radiativo a través del cido p-p. La 
duración de esta etapa evolutiva que concluye al agotarse este núcleo radiativo. es de unos 
7 x 109 a.ños1 • 

POsteriormente se tiene una segunda etapa de quemado de hidrógeno, esta vez en 
una capa exterior, llamada ''cáscara., y que es inmediata al núcleo, de modo que Ja masa 
del húdeo de He de la estreJJa aumenta. lo que se traduce en un movimiento a la derecha 
sobre eJ diagrama (B), sobre Jo que se llama rama de las gigantes. La estrella ha generado 
aqui un núcleo de helio creciente mientras se quema la cáscara. Esta etapa culmina con el 
quemado de H en dicha cáscara y la ignición del Helio. llamada etapa del ·•flash". 

Como consecuencia del flash de heJio, la t?strella evoluciona rápidamente hacia la lla
mada rama horizontal (C). donde podemos aproximar las cosas pensando en la misma 
estructura núclecrcá.scara de la secuencia principal pero esta vez con helio en vez ele 
hidrógeno. Para estrellas de cúmulos globulares. Ja luminosid;uJ típica en la rama hor
izontal es de unas 0.4 L.z.., y los fac:tores que determinan la. posición de una estrella. sobre 
la rama horizontal son las abundancias de los elementos CNO y la abundancia <le helio en 
las capas exteriores de la estrelJa (1\JihaJas. 1981). 

l. :Vuestro sol tiene una t>.dad 1/e •t..5 x lOg años y por tanto ha quemado ya •. .;e91in 
modelos actuales, cerca de un tercio ele . .;11. hidrógeno central dí . .;ponibiP.. (.\lilrnlas. 1981). 
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Las fases evolutivas alrededor <le la rama horizontal duran alrededor de .5 x 101 - 10~ 
años dependiendo de la masa del núcleo <le helio inicial que se tenga en cada fase. 

Al acabarse el helio, la estrella evoluciona aumentando su.luminosidad y disminuyendo 
su temperatura (D) hasta una nueva y mucho mas corta fase de pseudo estabilidad nuclear 
y asintótica a la región (B). Hacia el final de esta etapa, las reacciones de quemado del 
hidrógeno y el helio se concluyen con un quemado simultáneo . .-\ esto le sigue una r.ons~ 
cuente inestabilidad dinámica del gas. lo que genera la. e'!-:pulsión de las capas t'!Xteriores 
de la. estrella. La estrella evoluciona con rapidez hacia la etapa de nebulosa planetaria. (E) 
en cuyo centro se encuentra un nücleo 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. 

(E)------------

l!g.1.3 

Coraza ..Ut 
hidro sena 

Euolución esquemática de lLna estrella 
de l 1.\10 en el plano 

Luminosidad-temperatura ( ,.\rihalas, 1981) 
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CAPITULO 2 
REDUCC/ON FOTOMETRICA 

" . •. Stars can /righten ... 
Blindi-rg signa flap, flicker, Jfickerp flicker~ 

Blarn pow pow 
Stairway scare Dan Darep who '11 there ... ~ 

Syd Banet. 
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2.1 EstrelJas y magnitudes 

2.1.1 La escala de magnitudes 

Capítulo 2 
Reducción fotornétrica 

En el año 120 A.C .• el astrónomo griego Hipa.reo clasificó las ~streJJas detectables a 
sin:ple vista de acuerdo a su brillo en 6 grupos que JI.amó magnitudes. Esta clasHlcación 
contenía a las estreJJas más brillantes en la Ja. magnitud y a las menos brilJantes en la 
6a.. Así, se tuvo por primera vez en Ja historia una escala de magnitudes estelares con 
intervalos de igual tamaño de acuerdo a la percepción visual del ser hu.mano. El célebre 
astrónon10 Claudia Ptolomeo tres siglos después, utilizó la clasificación de Hipa.reo en su 
catálogo El Almagesto y así el cual, con todo y escala. estuvo en auge por más de 2000 
años. Como dato curioso diremos además 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 inJ"ormación astronómica de la historia. 

El concepto de magnitud se refiere esencialmente a la intensidad visual que produce 
la luz de una cierta estrelJa. Aquí debemos de tomar en cuenta algo que seguramente nj 

Hiparco ni Ptolomeo consideraron: el ojo no tiene una respuesta lineal ante la radiación 
incidente. y de esta manera el tomar intervalo~ ele igual intensidad al crear una escala de 
magnitudes es erróneo de entrada, dado que la diferencia entre la. y 2a. magnitud, no es 
igual a la diferencia entre 6a. y 7a. aunque así lo parezca. 

Fueron Steinhel y Pogson a mediados.del siglo XIX los primeros en preferir una escala 
logari'trnica (cabe mencionar que tampoco ésta es exactamente adecuada al ojo humano). 
En aquellos años, hubo un acuerdo entre los hombres de ciencia para definir el valor de 
escala de una magnitud astronómica, quedando éste en 2.5. Pogson prefirió usar el vaJor 
2.512 que es la raíz quinta de 100 (y cuyo logaritmo es 0.4) definiendo la escala mode1·na de 
magnitudes de acuerdo con el cociente de las capacidades luminosas (energías lumínicas) 
de dos estrellas con respecto a su ...liferencia de magnitudes. Esto lo expresamos como: 

Ei = (2.512)""2-m.1 
E, 

d~ donde al tomar logaritmos de ambos lados se IJega a que 

rn = -2.5 Jog E+ C 

llamada fórmula de Pogson y donde C es una constante arbitraria. a determinar. 
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2.1.2 Magnit:udes aparent:es y absolutas. 

Ahora bien, hay que tomar en cuenta el hecho de que la magnitud aparente de una 
estrella depende en realidad <le Ja distancia entre Ja tierra y Ja. PstreJJa ademas de su brillo 
intrínseco. Se define pues Ja magnitud absoluta de una estrella como Ja magnitud aparente 
que ésta tendría si se encontrara a una djst.ancia de 10 parsecs y en ausencia de absorción 
interestelar. Dado que la irradiancia <le una estrella a la distancia inversamente 
proporcional a r 2 entonces: 

tn - ,l.[ = -2.5 log (IO/r) 2 = 5 log r - 5 2.3 

La cantidad m - .:W es !Jamada justamente módulo de distancia. Las magnitudes 
absolutas pueden ser definidas en varios sistemas de magnitudes. como el visual (i'-1"u), el 
fotográfico ( i\--Ipg) o el Bolométrico ( :Vfbol), etc. 

Por ejemplo, la magnitud bolométrica absoluta es Ja que hace Ja comparación directa 
con la J l.UllÍnosidad L de la estrella. Es decir, si: 

L1 ;w-, - ,lI2 = -2.5 log L
2

, 

Tomando como referencia al sol tenemos 

2.4 

i\fbol - .:'1fbot0 = -2.5 log LL , 2.5 
0 

de manera que si ,i.\4'bot0 = 4.72 y L0 = 3.86 x 1026 Watts, tendremos que para 
cualquier otra estrella: 

,wbol = 4. 72 ~ 2.5 log LL • 2.6 
0 

En esta escala, el punto cero, es decir, el valor de ~w bol 

2.98 x 1028 Watts. 

2.2 Fotometría astronómica 

2.2.l Los primeros detectores rotomét.ricos 

O corresponde a L = 

A lo largo de Jos años, Ja tecnología ha desarrollado nuevos y mejores telescopios para 
las observaciones astronómicas, así como mejores detectores. Da.do que el ojo humano -a 
pesar de su sabida versatilidad y eficiencia como detector de luz- no tiene Ja posibilidad de 
integror Ja luz que recibe, es que fueron creados Jos llamados fotómetros, es decirT sistemas 
que pueden aJmacenar Ja luz que llega directa.mente de Ja lente del telescopio y de un punto 
dado del campo obsen.'"ildo y la integran. dándonos un valor para su intensidad luminosa, 
para que éste pueda ser registra.do en un n1edidor calibrado. 

Durante muchos años, se usaron los JJa.mados detectores fotot=-léctricos. que hacían 
pasar la luz de una estreUa (o de un objeto candidato a ser catalogado como estrella) a. 
través de ttn diafragma circular cuyo objeth.·o era aislar la luz de la estrella y minimizar el 
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briJlo del cielo. Toda la luz que <le esta manera pasaba a través del di;:rifragn1a era intPgrada 
y registrada por un medidor q11e de acuerdo a la intensidad luminosa transforn1aba. a. un 
·valor en corriente eléctrica. El principal problen1a. con este tipo de detectores Pra cuando 
casualmente (en realidad. las n1n.s de lits vect'>s) se tenia una estrella doble o un grupo 
apelmazaclo ele estrellas por o:-"jen1plo en un ct.Ín1ulo. pues entonces las contribuciones de 
todas las t"strellas que en este caso p<'lsaba.n a través de un solo diafr:ign1a eran sumadas 
auton1áticamente y se tenían t"ntonces fuertes problemas de incompletez al no podt>r separar 
después gruptíscukis de estrellns débiles. por t:>jemplo. A<leni.ás había que tomar en cuenta 
el ht"cho <le que al mismo tic>ompo que la t"St.rella. era incluida la luminosidad del delo de 
fondo. haciendo necesaria la observ¡¡ción sepñrada del cielo. De esta ruan.era los objetos 
tenian. que ser n1t'!didos en fnrni.a secuencial lo que representaba un t raUajo mayor pu~s 
se genernban problemas de cnlibra.ción. St'> requ~ria pues de un detector bidimensional 
que pudiera obtener imágenes de varios objetos en una sola exposición para h1ego poder 
realizar calibraciones precis;i.s f"n términos de sus irradiancias relativas o absolutas. 

Los primeros intentos que se realizaron al respecto usando placas fotográficas dieron 
en realidad resultados poco motivantes. debido a que la placa fotográfica. a. pesar de su 
capacidad de almacenamiento espacial. tiene una precisión fotométrica muy baja al ser 
lineal solo en un intervalo muy pequeño de intensidad. Además, la llamada eficiencia 
cuántica de la placa fotográfica es muy baja lo que afecta al tener que realizar exposiciones 
con tiempos largos de integración. 

2.2.2 Detectores CCD 

Fué realmente afortunado para la ci~nda astronómica la invención y posterior desar
rollo de detectores electrónicos basados en los llamados fotomultiplicadores. De entre todos 
los detectores desarrollados con esta tecnología. el más moderno, importante y sin duda el 
más usado fué el llamado dispositivo de carga. acoplada o CCD {Charge Caupled Device). 
por sus siglas en inglés. 

Los CCD tienen un gran rango dinámico (es decir el cociente de máximo a mínimo de 
intensidad de )uz detectable) que puede cubrir ca.si 10 magnitudes. Se tienP además una 
alta eficiencia cuántica y una excelente linealidad de detección, sin mencionar la posibil
idad de guardar simultáneamente la distribución de la intensidad luminosa en un campo 
bidimensional extendido. 

Por todas estas características. los CCD son usados principalmente en la observación 
de cúmulos estelares y galaxias. pues con unas cuantas in1ágenes. se pueden obtener datos 
para conteo de estrellas hasta. magnitudes muy débiles y un estudio detallado de las pobla
ciones estelares presentes. 

Básicamente, un CCD es un arreglo bidimensional de foto<liodos cubiertos por una 
capa aislante de dióxido de silicio sobre la cual se coloca a su vez una red de electrodos 
conductores paralelos lo cual <livide al detector en una serie de columnas perpendiculares 
separadas apenas por unos cuantos micrómetros y llamadas canale.'i de mant-ra que se tenga 
al final un arreglo bidimensional (nna cuadricula) de lo qut" se llaman pixe/e..;;. 
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El CCD no se monta en una cámara. que en principio tiene un diseño más simple c¡ue 
un fotómetro, pero que requiere dada su tendencia. a. presentar corrientes térn1icas oscuras 
(Sterken y !\.[anfroid, 1992). de ser enfriada previamente a. su uso hasta una muy baja 
temperatura usando nitrógeno líquido (- 70K). 

Los datos obtenidos con el sistema CCD tienen además la ventaja de poder ser guarda
dos en una inocente cinta magnética qu~ se puede guardar en un bolsillo y posteriormente 
analizados en una. computadora. Con las placas fotogrcificas se requería de una gran pa
ciencia y de un transporte en extrPrno cuidadoso para evitar accidentes desagradables. 

:!.2.2.l Reducción fotomCtrica 

La extracción de datos de una imagen CCD es en principio un proceso con1plicado. 
especialmente en campos con una alta dE"nsidad de estrellas por como los de un cÚlnulo 
globular. Básicamente se tienen 2 métodos de extracción, o mejor dicho. reducción. La 
llamada fotornetria de apertura., que consiste en hacer fotometría de diafragma directamente 
sobre la imagen (y no directa.mente sobre el telescopio). El uso de una computadora que 
automatice esto para todos los objetos en una imagen usando una serie grande de diámetros 
de apertura es estrictamente necesario, y se recomienda preferentemente para campos no 
apelmazados. 

La otra técnica, llamada ajuste de perfil es preferible en campos atestados {pues per
mite, entre otras cosas, el .f"\.nálisis a magnitudes realmente débiles). Consiste en ajustar 
el mejor modelo posible de imagen estelar a los datos mediante un algoritmo de mínimos 
cuadrados. 

En este mét! ==.~ ... debe de tornarse en cuenta que tanto la atmósfera, el filtro ::· ~1 mismo 
telescopio pueden. afectar el perfil de las imágenes. La distribución de energía en un CCD 
es dependiente en tiempo, posición y señal. Se tiene que encontrar una función desconocida 
llamada Función de Expansión de Perfil o PSF (Point Spread Function) por sus siglas en 
inglés, y que representa la distribución de la irradiancia debida a una fuente puntual como 
función de la posición relativa al centroide (x0 , y 0 ) de su imagen. El PSF en una cierta 
posición {.:z:, y) se expresa. en cada dimensión como una función del tipo 

l,, = J ( Jo~~·l)' "'' = x,y 2.7 

donde Jo es u.na función de Bessel de orden cero, caracteriz~da por un parámetro que 
describa el ancho del perfil. Generalmente, y como en nuestro caso, como veremos. se usa 
el llamado ancho a potencia media o F'\<\-"'1-I?vl {Fu.Ll l-Vidth I-Ta.lf ~\tfa:rim.urni por sus siglas 
en inglés~_ que no es sino la distancia del centroide a. un radio al cual la altura de la función 
es la mitad del máximo {ver figura 2.1). 

En ocasiones, y como veremos más adelante. es necesario ajustar un perfil diferP.nte 
para cada estrella o bien, dejar que éste varíe con respecto a la posición dentro de la 
imagen. 
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X 

fig.:!.1 
.\lfodelo esquemático del Ancho a Potencia ;\ledia 

(FlVH.\J) para una Distribución Gaussiana. 
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2.3 Fotometría automatizada 

A. finales de la década de los 7"0's. un numeroso grupo de d.Strónomos SE" mostró in
tere-sado ~n realizar fotomet.rÍa CC0 automatizada y en carr>¡->OS relativamente atestados, 
es decir, en los cuales las Pstrellas son difíciles de separar . lentro de la imagen, y grupos 
enteros de estrellas pueden ser confundidos con un solo objeto. El lector puede imaginar 
que las irnágPnes de cúmulos globulares son especialmente incluidos en esta categoría. 

El primer intPnto <le fotometríñ automatizada se rPalizó en Tucson •. -\rizona con el 
programa RICIIFLD en un sistema IPPS. El programa permitía definir una PSF. fijarla a 
la estrella más brillante de un grupo. substraer dicha t=ostrella y continuar con la segunda 
más brillante. etc. Esto represent6 lUl g;ran avance en la fotometría cJp apertura y pt""rrnitió 
medir con precisión estrellas ligeramente separadas unas de otras. 

Para 1983, y rnoth"ados por la instalación del CCD de Kitt Peak en el foco primario 
del telescopio de -trn. de Cerro Tololo. un grupo de usuarios del programa RICHFLD. 
pionero en la reducción digital de imágenes CCD. modificaron el programa principal con 
el fin de crear un nuevo programa de automatización de la fotometría <le apertur."l que 
permitiera: 

- Fijado de PSF en fonna simultánea para varias estrellas. 

- Uso del ruido característico del CCD en cuestión con el fin de realizar el fijado <le 
PSF en una forma correcta estadísticamente (uso óptimo 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 tenían que ver con el tipo de imagen desplegada 
en pantalla JÚ permitían tampoco una manipulación directa de las magnitudes instrnmen· 
tales obtenidas. Fue así como Lindsey Da.vis (?Yfassey y Davis, 1990) finalmente realiza 
la transcripción de DAOPHOT y ALLSTAR a versiones manejables con 101. paquetería de 
IR.AF, lo que permitiria un contacto directo con el despliegue y manipulación de imágenes 
en pantalla. A continuación haremos una breve descripción del proceso de reducción de 
una imagen mediante DAOPHOT y sus diferentes rutinas. 

2.3.1 DAOPHOT. 

DAOPHOT no es sino una serie de rutinas interactivas aplicadas a una imagen 
CCD. La reducción de una imagen CCD requiere de lle'\."al" un cierto orden en la corrida. de 
las rutinas. una selección correcta de los parán1etros adecuados y una ciert"a calidad en la 
imagen, lo cual no es fácil de definir y tiene mucho que ver con el momento rnismo <le la 
obser\.'ación (Davis y )..(assey, 1990). 

- 26 -



:?.3.1.1 Reducción CCD con DAOPHOT 

En general, los pasos que se siguen desde la obtención de la itnagen adecuada. su 
preparación para reducción por medio de la paqueterfa <le IRAF hastn el momento dP 
obtener el catálogo final de estrellas que incluye su fotom.etría, son los siguient~s: 

l. La imagen es previamente limpiada, es decir, se han eliminado los llamados pixeles 
malos, se ha restado el bias y se ha <lividiclo por el vi'llor de can1po plano (PPimbert. 
1993), hasta tener una in"lagen cuyo fondo sea n1ucho menor qu~ el valor de pico 
para el objeto menos brillante. 

2. l'vlediante la rutina UvlEXA~l. e-s posible escoger t'"n forma intern.ctiva (via mouse y 
con visualización directa en pantalla), un grupo suficientemente grande de estrellas 
consideradas como candidatas a ser promec.liada.s en un modelo e.le perfil estelar. 
determ.inar su ancho a potencia media (F'\Vl-Hvl) promedio y la distancia radial a la 
cual la. estrella más brillante que se desea reducir, se confunde con el fondo (cielo). 

Aqui es importante que los llamados archivos <le parámetros (datapars. daopars) 
sean alimentados con la siguiente información: 

a) Tiempo de exposición en segundos 

b) Tipo de filtro 

c) ~lasa de aire. De hecho. IR.,\.F incluye un paquete que calcula el valor de 
la masa de aire requiriendo las coordenadas de telescopio, época y hora <le 
observación (tiempo sideral) para la imagen en cuestión. 

3. La rutina D.AOFIND encuentra en la imagen y con la información anterior, las es
trellas seleccionadas, creando un catálogo de posiciones (x~ y) dentro del campo. Así, 
la. rutina TV!vlAR.1< puede poner un marcador y hasta. un número de identificación 
sobre cada estrella del catálogo directamente en pantalla. 

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

5. Con la corrida de la. rutina PSF 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 :.? se evite escoger candidatas que no estén suficientemente 
aisladas y que además no sean suficientemente circulares) se requerirá de metodos 
iterativos con rutinas como NSTAR y SUBST.-\R. 

6. Se llama entonces a la rutina .-\.LLSTAR, que realiza el fijado simultáneo de PSF 
para todas las estrellas de la imagen. crea un prin1er catálogo de magnitudes y 
produce un campo substra.ido que p11ed~ sPr analizado con IJ\.IEX.-\l\;[. 
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Si este cantpo substraido muestra. atín más estrellas no identificadas en el primer 
análisis, es necesario correr DAOFTND y PI-IOT en él y obtener fotometría (llamada adi
cional) con Ja cual ALLSTAR pueda crear un catálogo extra de magnitudes que puede ser 
añadido al primero. 

2.3.2 DAOPHOT 11 

La version mas avanzada de D.\OPHOT, IJamada DAOPHOT IJ (Stetson los separa 
como "clásico" y '"la nueva generación") fué creada a principios de los 90's. s~ sigue Ja 
misma. línea. teórica que en la. primera versión. y se conserva el hecho de que Pste pro
gra.nta no realiza ninguna operación directa.ntente relacionada al despliegue (o al sistema 
de despliegue) o a la manipulación <le la imagen en pantalJa, aunque como indica el propio 
Stetson (1996). es necesario que t'!ll ciertas etapas <le la reducción la imagen sea revisada 
visualmente. Por lo regular el entorno de manipulación de imágenes de TRAF y Jos '\-"Ísu
alizadores SAOIJ\.L·\.GE o UvITOOL son los más adecuados (Shames y Tody, 1986). 

2.3.2.1 Reducción CCD con DAOPHOT 11 

DAOPHOT IT asume en principio que: 

l. La ima••en ha sido previamente limpiada (ver inciso 1 de Ja secciónª"' erior). 

2. Las intl'"n~idades luminosas registradas en la imagen en cuestión están rela.cionadas 
lineah::r. 'l .,te con las reales. 

3. Se conC•"';t!ll los siguientes datos: 

a) El tamaño aproximado de los objetos a resolver (F\VH~I) en la imagen 
(mediante el uso de IlvIEXAM, por ejemplo). 

b) El número de fotones por unidad analógica digital (u.a.c.L). 

e) El ruido de lectura por pixel. 

d) El máximo nivel de brillo (también en u.a.d. •s) al cual el detector trabaja. . 

• ~sí, DAOPHOT lleva a cabo en forma automática los siguientes procesos: 

A) Encuentra los posibles objetos estelares arriba de un cierto umbral de detección, 
eliminando con un cierto grado de confianza los pixeles malos y evitando reducir 
varias veces un solo objeto (aunque aún así es posible que se tengan problemas con 
objetos demasiado saturados). 

B) Genera una nueva fotometría. de apertura concéntrica. para Jos 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 adPmás fija y substrae vecinas débiles quP. contaminen el 
perfil. 
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O) Calcula las posiciones (.:z:, y) precisas de Jos objetos estelares así como sus magr...itudes 
con el uso de fijado simultáneo de PSF (opcionalmente lo puede .hacer en forma 
individual con hasta 60 objetos al rnis1no tiempo). De hecho, junto con DAOPHOT 
JI, es creado ALLSTAR 11, que puede realizar un fijado mucho mas sofisticado 
usando múltiples perfiles para todaa las estrellas del campo al mismo tiempo, pero 
requiere de más preparación en la Jimpieza de la imagen. 

E) Genera una imagen substra.ida y un catálogo de objetos. 

2.4 Adquisición y reducción de datos 

Pa.ra la realización de este proyecto se utilizaron imágenes CCD rn los filtros B 
y V del sistema Johnson del cúmulo globular l'vl92 (NGC 6341) centradas alrededor de 
a(1995.3) = 17h : 17m. : 00.0s y 6(1995.3) = 43° 08!0 59'!0. Las observaciones fueron 
hechas en abril de 1995 por Ivfike Bolte y Eric Sandquist en el telescopio de 0.9rn del Kitt 
Peak National Observatory en Arizona, EU., usando el foco f /7.5 con corrector de campo. 
La siguiente tabla muestra las características de las imágenes usadas. 

Tabla 2.1 
Tmagenes CCD de ._\tf92 

11\;IAGEN Filtro !VIasa de • .1 ; '"e Tiempo de exp. (seg) 

m92bl.imh B 1.02 10 
m92b2.imh B 1.02 60 
m92b3.imh B 1.02 300 
m92b4.imh B 1.03 300 
m92b5.imh B 1.02 60 
m92b6.imh B 1.07 60 
m92vl.imh V 1.02 10 
m92v2.imh V 1.02 60 
m92v3.jmh V 1.02 300 
m92v4.imh V 1.03 300 
m92v5.imh V 1.02 60 
m92v6.imh V 1.06 60 

Las in1ágenes tienen un tamaño de '2048 X 2048 pixeles una vez eliminad;is las orillas 
(ver fig.2.2), con una escala de 0'!68/pixel y un campo total de 23~5 por lado. Este es un 
tamaño bastante considerable. y tomando en cuenta el hecho de que por ser imágenes ele 
un cúmulo globular resultan estar seria.znente apelmazadas en Ia.s regiones centrales. re~ 
quirieron de varios días en tiempo de cpu en una computadora DecAlpha para ser reducidas 
por DAOPHOT II. 
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fig.2.2 
Irnagen CCD de ;.\1'92. 

Filtro B. tiempo de erp. 60s. 

Usando el conjunto de instrucciones doalJ494 creado por l"vUke BoJte (1996) que au
tomáticamente corre las rutinas necesarias de DAOPHOT TI, Ja reducción fué más send!Ja 
y perr:l.itió corregir y experimentar para diferentes valores de ciertos parámetros. Fué 
necesario hacer un cuidadoso análisis preliminar con ll'vfE...'XAM para escoger las est reUas 
candidatas para Ja PSF. UvtEXA?v! permite obtener directamente el valor de FWlll\-I para 
cada objeto seleccionado en pantalla via cursor, de modo que fácilmente se puede traba· 
jar con el promedio aritmético de este parámetro. En nuestro caso, para cada imagen se 
seleccionaron entre 80 (exposiciones de 30 segundos) y 200 (exposiciones de 300 segundos) 
objetos a ojo. 

::?.4.1 Variación del PSF 

2.-t.l.l El parámet:ro VA 

Dado eJ tamaño de Jas imágenes. aün cuando Jos objetos seleccionados con10 can· 
didatos para modelar Ja PSF fueron to~11ados aleatoriamente a Jo largo y ancho de todo eJ 
campo, fué necesario especificar antes de la reducción. el hecho de que el PSF de la imagen 
pudiera tener una variación con Ja posición. En D.-\OPHOT I no era posible especificar 
esto. y el progra.nta. consideraba t~ntonces una única posibilidad (una gaussiana) para la 
forma del PSF modelo sin variaciones dentro de Ja imagen. En DAOPHOT_ II. la V<t.riadón 

- 30-



de la PSF con la posición puede ser especificada. como un parámetro llamado VA y de .,-sta 
manera es posible añadir la primera posibilidad. Ja. de no variación (caso VA=O), otras dos: 
aquella. en la que la. PSF varía linealTtlente con Ja posición {VA=l) o bien en la que varia 
cuadráticamente {VA=2). Fué en nuestro caso esta. tiltima opción la que se escogió. pues 
permite corregir el hecho de que la superficie del espejo primario del telescopio no es plano. 
sino que de hecho es una. superficie parabólica.. La fig.2.3 muestra. esquemáticamente los 3 
casos posibles para el parámetro VA. 

2.4.1.2 El parámetro AN 

Si bien en DAOPHOT I se usaba siempre una función gaussiana (biclimensional) 
para modelar a pri1nera aproximación la PSF, en DAOPHOT II ya. es posible escvger de 
entre varias alternativas, y especificarlo en el parámetro AN. Dichas alternativas son como 
siguen. 

lN = 1 ) Una función gaussia.na. con 2 parámetros libres: ancho medio a. potencia. meclia en 
x y en y. Dicha función ga.ussia.na puede ser elíptica pero sus ejes deben de estar 
alineados con las direcciones x y y en la imagen. Esta restricción permite u.n cálculo 
más rápido pues la. integral bidimensional de la gaussiana sobre el área de un pixel 
dado puede ser evaluada simplemente como el producto de dos gaussia.nas de una sola 
varia.ble. 

l.J.V = 2 ) Una función tipo ¡\fo.ffat con tres parámetros libres: ancho medio a potencia rnedia 
en :z: y y más un ángulo de posición para el eje mayor de la. elipse. Como aquí será 
necesario calcular la integral bidimensional en cualquier C"ll'lO, se permite que la elipse 
e~-.té a.lineada con respecto a las direcciones carclinales. l;na. fur.ción Moffat tiene la 
forma: 

1 
/(x,y)oc (1+:2 )" 

donde .:::2 
- ~ + !f + a~11xy y en este caso t3 = 1.5 . 

t~V = 3 ) Una función tipo ~loffa.t idéntica. a. la anterior pero con /3 = 2.5. 

2.8 

i~v = -1 ) Una función tipo Lorentz con tres parámetros libres en la misma forma que en los 
dos ca.sos anteriores. 

liV = 5 ) Una función tipo Penny. es decir, )a suma de una gaussiana y una lorentziana. con 
4 parámetros libres en total: ancho medio a potencia media en x y y. la amplitud 
fraccional de la. gaussiana en el pico del perfil y el ángulo posicion<'ll de la gaui;sia.na. 
eiíptica indina.da. La. lorentzia.na. puede estar inclinada. tambi~n. pero r.on Jos ejes 
paralelos a las direcciones cardinales. 

\ iV = 6 ) Una función tipo Penny con 5 parrirnetros libres. Esta vez el quinto parámetro se 
refiere a la inclinación de la lorentziana siendo ésta diferente a la de la gaussia.na. 
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Para la reducción de nuestros datos~ fué necesario experimentar con los valores 
,L,.V = 1~ AN = 3 y A.JV = 6; para ver cuál era el más adecuado. Al final..,_ se escogió una 
imagen de 60 segundos de exposición en la cual se encontró un valor de< F"t-lt-1-T ~'¡ >= :2. 78 
promecUado sobre 86 estrellas candidatas. 

Se redujo la imagen con el macro doall494 tomando en cuenta las siguientes r.arac
teristicas del detector en )os tres casos (AN=l.3,6): 

Ruido de lectura: O. 78 electrones por pixel 
- Ganancia: -l.5 fotones p~ r u.a.d. 

Umbral de detección: 18 electrones por pixel 
1'vtciximo nivel <le detección: 30000 electrones por pixel. 

llg.2.3 
Los trP.s casos posibles para 

la variación de la función PSF 
con respecto al parámetro Vi-\ 
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2-4.1.3 Discriminación del método analítico 

Una vez que se tienen los campos substraidos para los tres valores de AN ~ es nece
sario definir cuál es el más adecuado, lo que significa concluir con cuál de los valores de 
variación analítica tenemos un mejor ajuste de la. PSF a cada estrella de la. imagen sin tener 
"'-a.riaciones de un punto a. otro. En otras palabras, si en la imagen se tienen dos estrellas 
con el mismo brillo, la PSF debe de ser ajustada por DAOPHO'T f'!O forma idéntica para 
las dos, a. menos que VA;,l. 

Una manera de com;>robar esto es a ojo, simplemente observando la calidad de la 
imagen substraida para cada. caso y determinando si se nota una. variación en la calidad de 
la substracción de una zona a otra de la imagen. En ocasiones esto es fácil de ver. y hasta 
puede ser demasiado obvio, pero en nuestrn caso debido a la gran cantidad de estrellas 
que se tienen (después se verá que los catálogos muestran entre 25000 y 30000 objetos en 
promedio) y el tamaño aparente de los objetos en la imagen, no es fácil de definir cuál de 
los va.lores fué el más adecuado, o a veces, como nos ocurrió, se tiene una disgresión entre 
2 de los tres valores escogidos. 

En nuestro caso al observar los campos substraidos notamos que para AN=l se 
observaba claramente una variación en la calidad de la substracción entre las partes Este 
y Oeste del campo, así que fué fácil descartar esta opción. Sin embargo para los valores 
AN=3 :· AN=6 era más dificil de observar algún tipo de ''a.l"iación, :i.::.í que se optó por 
un método analítico conocido como corrección de apertura. Para describir este n1étodo1 

primero hemos de hablar de otro par de rutinas del paquete de reducción.. 

2.4.2 Agrupación de datos 

El tener varias imágenes del campo de l\;192 para el mismo filtro y con diferentes tiem
pos de exposición~ permite tener la oportunidad de encontrar en alguna. de las imágenes, 
estrellas que no se obtienen en otra o eliminar del catálogo objetos que no cumplen con 
las características requeridas en alguna imagen, aunque aparenten lo contrario en ot~ a. Es 
necesario sin embargo, que al comparar los catálogos de una y otra imagen. las estrellas 
que se tengan en común 5ea.n consideradas como una sola y tengan la misma fotometría de 
un catálogo a. otro. Esto no es siempre obvio, sobre todo porque siempre se tienen ligeras 
variaciones de la posición (.x, y) de una estrella. <le una a otra imagen {mas aún si se da el 
caso en que las imágenes pertenecen a noches o a.ún a temporadas dt'" observación distintas) 
y hay que distinguir muchas veces una. estrella por unos cuantos pixeles de diff!rencia, y 
en campos muy densos esto puede ser realmente un problema. Actualmente, se denen ya 
rutinas como DAQl\;lATCH y DAONlASTER (Stetson, 1996b) que realizan este trabajo 
con asombrosa exactitud y permiten una interacción directa con el grupo de catálogos. 
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2.4.2.1 Rutinas DAOMATCH y DAOMASTER 

DAO?vCATCH trabaja con archivos de fotometría obtenidos con DAOPHOT, y lo 
que nos permite hacer es crear un sistema de coordenadas fotométricas con base en el cual 
adaptemos el resto de los sistemas para un grupo dado e.le ardúvos de fotometría. Lo que 
se hace en este caso es escoger, de entre un grupo de in1ágenes. la que se considere ºla 
mejor", que será definida como base y a la cual se adaptarán las demás siempre y cuando 
se puedan encontrar las ecuacion~ ... de transformación entre los archivos de fotometría. 

En nuestro caso, las ima.genes escogidas como base fueron m92b2 y m92v2 (ver 
tabla 2.1). a.rn.bas con exposiciones de 60 segundos y baja masa de aire (1.02). Una vez 
que se informa de ésto a D.A .. O!\..IATCH. el programa extrae las 30 estrellas más brillantes 
del catálogo base y procede a hacer una identificación cruzada con las 30 estrellas más 
brillantes de cada catálogo del resto del grupo de imágenes por el método estadístico 
conocido como de los triángulos empalmantes (matching triangles). Cuando el progran1a 
considera que ha empalmado suficientes estrellas (para una definición de "suficiente". ver 
Stetso .. 1 1996b) , escribe una tabla que contiene el número de triángulos diferentes para el 
cual cada estrella de una imagen n corresponde con una estrelJa dada de la imagen base, 
seguido este número por una ecuación provisional de transformación basada en las estrellas 
que hasta ese momento se creen que han tenido una identificación cruzada. Esta ecuación 
siempre te ... drá la forma: 

x(base) =A+ Cx(n) + Ey(n), 2.9 

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

Para decidir si estas P.cuaciones son razonablemente correctas &e debe de tener un 
criterio analítico, pero en este caso. dado que para nuestro grupo e.le Unágenes éstas fueron 
tomadas con el mismo telescopio y la cámara eco no fué rotada entre una y otra ex
posición. se puede pensar que los valores correctos (Stetson, 1996b, Bolte, 1996) deben ir 
cor .. o: 

C"" F"" 1, y D"" E.,,O. 

Y aunque este no fué el caso. cabe mencionar que DAOl\oIATCH también puede 
agrupar catálogos de diferente filtro y !lasta de diferente telescopio. con la única. restricción 
de que el programa tiende a dar por terminada la rutina y a abortar el proceso si los grupos 
de las 30 estrellas más brillantes de los dos catálogos tienen menos de 5 o 6 estrellas en 
común. esto es, el empalme en el campo debe de ser al menos de un 25 a un 30 por ciento, 
y los tiempos de exposición deben ser tales que no permitan que las estrellas más brHJantes 
de una imagen no puedan ser medidas en la otra. 
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Por otra parte, DAO?vlASTER resuelve dos problemas sirnultá.neamente. Primero, 
dadas la ecuaciones preliminares de transformación obtenidas (eqs. 2.9 y 2.10) que rela· 
donan en sí las posiciones en la irnágen base a las de todo el grupo de imágenes, hace una 
identificación cruzada de todas las estrellas posibles y logra con esto. un refinamiento de 
los pará.nletros en la transformación. Por último, antes de escribir los resultados finalf"s. el 
programa pregunta por las siguientes restricciones: 

• ¿En. cuántas imágenes es detectada la misma estrella?: 

J.Vúmero minimo de frnágene.:r. Si una estrella no es detectada en al menos 
este número de imágenes, es descart:- da. 

t> ~l!Iinima fracción de frnágenes: De aquellas imágenes en donde se espera en· 
contrar la estrella, ¿en qué fracción de ellas al menos debe de ser encontrada?. 
Esto se especifica con un número entre O.O y 0.1 inclusive. 

t> J.Vúmero suficiente de imágenes: Una estrella encontrada en al menos este 
núnlero de imágenes será aceptada independientemente del número mínimo 
especificado. 

• Incertidumbre máxima: DAO?vIASTER pregunta aquí por un número conocido como 
O'nuaa• Una estrella será rechazada si su magnitud instrumental media. basada en 
un promedio ponderado de todas las observaciones disponibles corregida a la escala 
de magnitud de la basr. -s mayor que este nt."unero. 

• Grado de complejidad en la transformación: En el caso en que las imágenes del grupo 
hayan sido tomadas una tras otra. en la misma noche y con el mismo telescopio, un 
grado 2 es suficientP. para. que DAOlvlASTER resuelva para. los corrimientos medias 
A y B. Un grado 4 resuelve para las cuatro constantes que se especifican como 
sigue: 

x(base) =A+ Cx(2) 'i= Dy(2), 2.11 

y( base)= B + Dx(2) ± Cy(2). 2.12 

Con lo que se permiten rotaciones angulr.res arbitrarias y diferencias de escala así 
como translaciones al origen. Las signos± y =r permiten incluir el caso de inversión 
de las posiciones x o y en las imágenes. El grado 6 incluirá corrección para los 
parámetros E y F. 

• Radio de empa.l"1e: Habiendo transformado las estrellas en la imagen n al sistema de 
coordenadas fotométricas de la base, las estrella.."> serán identificada...<; cruzada.mente 
si y sólo si pasan esta última prueba. de tolerancia. 
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Como al principio de la. rutina bis transformaciones son sólo aproximac..las (basadas 
en el pequeño subconjunto de lñs 30 estrella...~ más briJJantes). conviene dar un radio rel
ativamente grande. digamos 5 a 10 pixeles. Conforme el nú.mero de estrellas comunes v 
aceptadas en las iteraciones subsecuentes '\.-aya tendiendo a una constante. se reduce est~ 
radio progresivamente hasta cero. ca.so en el que )a rutina se dará auton1áticarnente por 
terminada.. · 

A.l final, DAO!\.J....\STER .• os da un catálogo final de magnitudes que incluye a todas 
las estrellas comunes de nuestro grupo <le imágenes y ha transfonna<lo cada catálogo de 
fotometría al catálogo base. de modo que podemos decir que las estrellas han sido agruprt.das 
en un gran catálogo {aunque preliminar aún para. algunas cuestiones posteriores). 

2 .. 4 .. 3 Corrección de apertura 

DAOPHOT localiza. para cada imagen el centroide T{.Y-0 , Yo) de cualquier objeto 
que exceda un cierto umbral en cuentas por pixel arriba del va.Jor del fondo. Una vez que 
se tiene esto. es necesario que el programa calcule una fotometría de apertura detallada: 
Primero, DAOPHOT calcula el ntimero de cuentas por pixel dentro de un .. anillo., de 
pbceles R.lrededor del centroide de cada objeto. Este anillo por lo re~dar es de unos 10 
pixeles de ancho y su radio interior debe de ser suficientemente grande (entre 25 y 50 
pbceles) 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 y este se resta 
de las cuen~ ... s de cada objeto. DAOPHOT caJcuJa de este modo las magn:+11des: 

l\llAGNITUD ="\.fo - 2.5 log (Conteo. - (Cielo x • .\rea de apertura)]. 2.13 

Donde ~\.fo es un valor arbitrario que representa. a la magnitud más débil que se 
pueda esperar {diga.ni o~ •\.fo > :25). El conteo en la ecuación anterior debe de tomarse 
para diferentes radios de apertura. diga.inos entre 3 y 30 pixeles. De este modo se tiene 
una magnitud diferente para cada radio y lo que se busca aquí es la diferencia. entre la 
magnitud para un radio y el in.media.to anterior. Si se grafica Psta 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 llegará aJ valor 
cero exacta.mente en la orilla del objeto estelar en cuestión. En un campo dado (en una sola 
imagen) cada estrella debe de tener (dentro de Jo posible) la misma curva de crecim.iento. 
pues se supone que el porcentaje de tlujo es el mismo para toda estrella para un radio dado 
(Haugen. 1995, Stetson. 1987, 1996a y b). Además la escala de magnitudes es logarítmica 
y entonces el sumar a una magnitud una constante e-s Jo mismo que multiplicar el brillo 
por esa constante. 
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Dado que DAOPHOT otorga al final <le la reducción un catálogo preliminar ele 
estrellas que incluye la posición de cada objeto encontrado así como su magnitud (catálogo 
registrado en un archivo con extensión .als) y una vez que se ha obtenido un catálogo de 
agrupación para todas las .mágenes del grupo mediante DAO~fATCII y DAO!VIASTER. es 
posible hacer una. gráfica de intensidad luminosa (es decir, la magnitud aparente obtenida) 
contra radio de apertura y comparar el comporta.Jniento de la curva de crecimiento obtenida 
contra otra curva similar en la que se gr afie a la llamada magnitud de psf, que es obtenida 
durante el análisis con I!vIEXA!VI. Lo que se esperaría en el ca.so de una fotometría correcta 
es que la ct.1.rva de crecimiento obtenida tenga un corrimiento constante con respecto a la 
curva correspondiE"nte a la <le la intensidad <le PSF y que este corrimiento sea lo más 
pequeño posible. 

Las gráficas. de corrección de apertura mostraron que AN=3 era definitivamente el 
valor correcto al tener el menor corrimiento con respecto a la. intensidad d~ perfil y se 
procedió entonces a corregir. propia.mente dicho, la apertura de las imágenes. 
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El proced.inl.iento de correcdón de apertura es relativamente simple: usando la rutina 
DAO~,L-\TCH que compara dos catálogos con el fin de encontrar objetos comunes dada una 
regla de corrimiento, se apJica al catálogo .als y a la lista de candidatas .can con Jo que se 
obtiene un archivo de corrección <le apertura .apc. Teniendo dicho archivo. que no es sino 
un archivo de candidatas que incluye las n1agnitudes de catalogo ya es posible hacer una 
comparación de las magnitudes de catálogo con las obtenidas a. partir del psf calcuJado. 
Con esto. Ja subrutina de reducción DOSUB puede reducir nuevamente Ja in1agen dejando 
intactas las estrellas cat ·Jidatas y la nueva substracción permitirá obtener las magnitu· '.es 
corregidas por apertura del resto de Jas estrellas de la imagen (usando todas las aperturas). 

Una vez hecho Jo anterior, se usó el programa D.AOGRO\V, que cakula a partir del 
archivo .als una curva de crecin1iento y lo corrige. Esta vez, al cornparar las magnitudes 
corregidas con las del catálogo, el programa DAOl\L-\STER puede corregir CRda magnitud 
del catálogo, obteniéndose las llamadas magnitudes totales. Al graficar la. corrección e.Je 
apertura contra Ja. posición x o y en la imagen, se e.Jebe de obtener un comporta.nl.iento 
constante alreded~r de cero. La lista ele valores para los diferentes radios de apertura 
usados en nuestras imágenes es igual a la e.Je Stetson y Ila.rris (1988). 

2.5 CaJibracióii y sistema estándar. 

Los datos obten.idos con ALLSTAR, ya. una vez corregido.- por apertura y agruµados, 
representan pues, un catálogo de magnitudes para nuestro cúmulo ?vl92, pero hay que tomar 
en cuenta que estas n1agnitudes son hasta el momento instrumentales, es decir, nuestra 
fotometría está unicainente calibrada al telescopio, al detector CCD y de hecho a los valores 
par:: ,étricos de fatometría de DAOPHOT. Para saber si Ja fotomet1; obtenida es correcta., 
ésta 'h! debe de caHbrar al punto cero de alguno de los U amados sisternds estd.nda.r. Nuestros 
datos fueron calibra.dos con respecto aJ sistema estándar d~ Stetson y Ha.rris ( 1988), quienes 
realizaron también una fotometría profunda de l'vf92 usando DAOPHOT. 

Para poder realizar una calibración de fotometrías. se requiere básica..~ente que éstas 
estén relacionadas, de preferencia en forma lineal. Para entender mejor esto, consideremos 
dos catálogos de magnitudes en los filtros B y V de Johnson. uno instrwnentaJ, con una 
lista "de magnitudes v y b (indicaremos con Jetras minúsculas los valores instrumentales) y 
otro estándar, con una. lista de magnitudes By V correspondientes a un grupo de estrellas 
estándar en el mismo can1po. En general las estrellas e:i:•ándar son estrellas 1nUY brillantes 
y de las cuales se conoce con exactitud su fotometría. 

En principio, se esperaría que Jos dos sistemas fotométricos estén relacionados de Ja 
forma 

2.14 

donde C 1 y C::? son constantes y se conocen como parámetros ele brillo y color 
respectivamente. E! término C':?(color).,td, 11.amado término <le color se espera. yue en 
generaJ sea pequeño . 

En nuestro caso. aJ tener magnitudes para <los filtros del sistema de Johnson, pode
mos fijar un sistema lineal: 
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otro: 

V= v - ,10 - .-1 1 ( B - F), 2.15a 

B = b- Bo - B1 (B - V), 2.15b 

ecuaciones que tras un poco <le álgebra nos dan la transformación <le un sistPma a 

V= (l+B,)(Ao-v)+A 1 (b-B0 ) 

Ai-1- Bi 

[] = (1 - A1)(Do -b) + B1(.·lo - b) 

.-11-l-B1 

2.16a 

2.16/J 

Los coeficientes A 0 , A 1 , B 0 • y B 1 son obteonidos al calibrar las estrellas del catálogo 
instrumental que corresponden exactarnf"nte con las del catálogo estándar. Para poder 
realizar esto, es necesario identificar en nuestro catálogo las estrellas estándar de Stetson y 
Harris~ lo cual es un paso fácíl de hacer con el programa. 0.-\.0ti.IATCH. que precisamente 
identifica. estreJJas de dos catálogos cüferentes que contengan estrellas en común. En nuestro 
caso aplicamos DAOl\•IATCH al catálogo estándar de Stetson y Harris y a un subcatálogo 
de nuestros datos que incluía solamente las estrellet.s más bril1antes. 

Una vez que DA01\,IATCI-I ha hecho su traba.jo. procedernos a. graficar las diferencias 
de magnitudes ai.r = VSyll - Vnuutro y óB = BsyII - ª"""""~tr<> contra el color estándar 
(B - V) (ver fig.2.5). Los parámetros de correlación lineal <le los puntos gra.Jicados serán 
los corr""'"flOndientes a los coeficientes .-lo, A1. Bo. y B1 de las ecuacionP5 (1). 

El ajuste de regresión lineal (mínimos cuadrados) en las gráficas ue Ja fig.2.5 podría 
parecer un trabajo simple, pero debemos de pensar que corno es el caso. este tipo de 
ajustes no siempre son correctos cuando los <latos contienen una incertidumbre variable. 
En nuestro caso, los ·valores v y b contaban con un error instrumental va.ria.ble, y fué 
necesario hacer un ajuste conocido en la teoría estadística como robusto. En el apéndice 
1, el lector puede consultñr el proceso de este tipo de ajustes, que además pueden ser 
realizados de manera relati'\'amente sencilJa mediante el uso de la rutina FIT (Press et. al.. 
1989) en lenguaje Fortran. 

Una vez realizado el ajuste de los datos, obtuvimos los coeficit>ntes de correlación 
que dan la transformación de nuestros datos a los del sistema estándar de Stetson y Harris: 

Si se ignoran las desviaciones se tendría que: 

Ao = -0.7051 ±. 0.0195, At = 0.02D9 :::±::: 0.0355. 

x' = 0.254, Q = i.ooo 

B 0 = -0.3661 ± 0.0108. B 1 = -0.0635 ± 0.0191. 

x' = o.039, Q = t.ooo 
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Y tomando en cuenta las desviaciones se tiene que: 

. .\o = -0.690·1 ± 0.0019, A1 = 0.0154 ± 0.0030, 

X 2 = 184.64. Q = 0.4 X 10-13 

Bo = -0.3·180 ± 0.0019. B 1 = -0.0861 ± 0.0030. 

"' = 555.27, Q = 0.0000. 

·Estos resultados indican que nuestra fotometría es correcta hasta 0.007 magnitudes 
dentro del margen de exactitud de DA.OPIIOT y de una imagen a otra n1ientras que con 
respecto al catálogo estándar tenen1os u.na exactitud de solo 0.01 magnitudes, y nuestros 
ajustes requieren de conocer tambien los errare~ intrínsecos de Stetson y 1-larris. los cuales 
no fueron información disponible para estt'" trabajo. Sin ~mbargo, todo parece indicar que 
la. corrección es suficientemente buena. 

De esta. manera., es prácticamente obvia la calibración de las magnitudes en nuestros 
catálogos. Una manera de estar seguros que la calibración realizada tiene una calidad 
aceptable es comparar nuestra fotometría con otras realizadas anteriormente. 

2.5.l Comparación de resultados 

Es fácil encontr<'r en la literatura ejemplos de fotometrías realizadas para rnurhos 
cúmulos globulares. En particular para el cúmulo ~192 se han realizado cerca de una. 
docena de estudios fotométricos. cuya lista es encabezada por el ya clásico articulo <le Arp, 
Baum y Sandage en 1952. 

Para este trabajo, ... -.-ogimos tres de estas fotometrías ·4clásicas.,: la de Sandage 
y Wa.lker de 1966 (trabajo al que nos referiremos desde ahora con las siglas S'\V), la <le 
Sandage de 1970 (referida aqui como SG) y la de Cathey <le 1974 (que referimos como 
CY). Básicamente S\.V presenta una. secuencia (es decir una lista que incluya un número 
de identificación, magnitud y color) de estrellas estándar identificadas er, una división ele 
12 regiones de ?\1192 hasta magnitud V ~ 16, la. cual es complementada e!l SG hasta V~ :21 
y revisada en C"=r para. estrellas hasta de V~ 15 magnitudes. 

Para hacer la comparación se realiza. una identificación detaiJada de las estrellas 
marcadas en las tablas de fotoni.etría <le estos trabajos con aquell~.s de nuestro catálogo 
que coincidan •anta en posición (x. y) con10 en magnitud y co~Jr. En otras palabras, 
es necesario identificar en nuestro campo cada estrella <le las :=-.ecuencias y comparar los 
·valores obtenidos para magnitud y color. Se espera que una fotometría correcta muestre 
una diferencia mínima para los i.-alores fotométricos obtenidos con respecto a los valores 
clásicos. 

En el apéncice 3 presentamos los resultados obtenidos de las. comparaciones real
izadas: La tabla Ap.3.1 presenta la con1pa.ración con S\V. en la que se pudieron identificar 
37 de 70 estándares. La tabla ..\p.3.11 presenta las 29 de 38 estrellas identificadas en la 
secuencia de SG mientas que la tabla .-\p.3. III presenta. Ja comparación con la secuencia 
de CY, en la que se identificaron 23 de -16 estrellas. 

Las figuras 2.6 a y b muestran la comparación fotométrica en una forma mB.s clara: 
Al gra.ficar las diferencias fotomtitrica.s ~V" y ~( B - V) contra magnitud y color respec
th-a.mente. obtenemos la distribución <le ~;;t,a.s diferencias a.lre<ledor del cero, pues en un 
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caso ideal e imaginario donde el a.juste fotométrico sea peTfecto las diferencias serían 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 como las de 
Stetson y Harris (1988, figs. 31 a la 33). En otras palabras, podemos concluir de estas 
comparaciones que nuestra fotometría es correcta y que nuestros datos finales tienen una 
precisión suficiente como para. ser analizados con las técnicas y teorías actuales. 
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CAPITULO 3 
EL DIAGRAMA COLOR-MAGNITUD 

" ..• He visto co11a.a que uatedeS7 las personas, no creerían: 
JVaves de ataque ardiendo sobre el horribro de Orión. 

He visto rayos C brillando en la oscuridad del pt.t.ente de Tanhausser. 
Y todos e.sos TnO'fnentos. se perderan en el tien-ipo, 

co1Tlo lágrimas en la lluvia ... "'P 

Hampton Fancher/Phillip K. Oick. 
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3.1 El diagrama HR 

Capitulo 3 
El diagrama color-rnagnitud 

\..-na vez que se han agrupado los datos de los catálogos y que &..: tienen identificadas 
las estrellas en los dos filtros, By V, es fácil obtener un diagrama Color-Magnitud, mejor 
conocido como diagrama. 1-IR en honor a. sus creadores, Hertzsprung y Russell. En un 
diagrama. lffi, cada estrella. representa un punto con ;Vf,, - ."l\lfu = (E - V) como abcisa y en 
nuestro caso .Z~fv como ordenada, aunque también pudimos haber escogido .J.'W,,. ¿Cuál es el 
objetivo qºue se tiene al obtener este diagrama? A continuación, ha.remos una descripción 
general de los diagramas Hertzprung-Russell, con lo que entenderemos la vital importancia. 
que éstos tienen en nuestro análisis. 

3.1..1 Diagramas color-magnitud 

La interpretación de los datos de un cat~Jogo fotométrico en forma prácticamente in
dividual para cada estrella. es la mayoría de las veces hecha en lo que se llama un diagrama 
color-magnitud. cuya importancia es indiscutible en el estudio de los cúmulos globulares 
{l\iladore, 1980). Un diagrama color-magnitud tiene como principal ventaja el permitirnos 
con una relativa facilidad la comparación directa .!e observac¡ones y teoría. Tanto colores 
como magnitudes siempre han sido la base de cualquier comparación entre luminosidades 
y temperaturas -varia.bles dominantes en la teoría-. La forma en que las estrellas se dis
tribuyen en un diagrama color-magnitud (sobre todo en el caso de los Clímulos globulares), 
es una indicación, casi como un sello, del estado evolutivo de las estrellas, el cual puede 
ser ajustado a los diferentes modelos teóricos con diferentes grados de exactitud (Madore, 
1980, Bodenheimm~r, 1996). 

El primer diagrama color-magnitud propiamente dicho. fué realiza.do por Henry Nor
ris Russell en 1913 y presentado en una versión corregida en 1927 en colaboración con 
Hertzsprung, y de ahí que este tipo de diagramas también se conozcan como Diagramas 
Hertzprung-RusseU o simplemente, diagramas fIR. Básicamente. Russell graficó para un 
conjunto relativa.ni.ente 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 mayoría ele las distancias a estas estrellas fueron calcu!adas usando paralajes 
trigonométricos. Pronto quedó clara una división entre las estrellas de secuencia principal 
y las gigantes. 

Con el advenimiento de la fotometría, fué posible (y pr~ferible) graficar el color 
intrínseco -por lo regular (B-V)- en vez del tipo espectral contra la magnitud visual iVIu. 
aunque en realidad en un cúmulo 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 ele diagrama HR es en el que se grafican las variables teóricas corres
pondientes, es decir, la luminosidad L contra Ja temperatura efectiva T .. ;f· Una buena 
comparación entre las observaciones y Ja teoría va a requerir de una calibración precisa de 
(B - V) en términos de T .. ff y ele ~'-'Iu en términos de L/ L0 (Bodenheimmer, 1996). 

3.1.1.1 Morf"ologia de diagramas HR 

A continuación haremos una descripción de las estructuras más sobresalientes de un 
diagrama IIR, lo que nos permitirá aden1.:í:; introducir algunas definiciones que usaremos 
después. El lector puede seguir como referencia a la descripción procedente, la figura 3.1 1 

que muestra un diagranta HR simbólico de un cúmulo globular (Arp, 1962, l\rfadore, 1980). 
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Diagratna HR típico para un cúm.u.lo Globular (Arp~ 1961!) 

- 48 -



1.- Ra.Tna. de las gigantes rojas (RGB). Esta. estructura es de hecho la primera indicación 
de que la población estelar de los cúmulos globulares es diferente de la población 
cercana de la vecindad solar y de los cúmulos abiertos (ver sección 3.1.1.2). Se 
sabe que por lo regular en esta rama tienden a acomodarse estrellas de baja. masa ( ........ 
0.8.i'\fe) en estado avanzado de evolución {etapas posteriores a la secuancia principal). 
Los valores típicos de magnitud y color en la punta de la ranl.a son de iWu ;::::: -2 y 
(B-V)"" 1.4. 

2.- Ra-rna IIorizon.tal {IIB). La rama horizontal es también una estructura distintiva de 
los diagramas 1-IR de cúmulos globulares, y que cubre un gran rango de color alrededor 
de i'\.fu ::::::: 0.5. La rama. horizontal puede de hecho dividirse en varias subestructuras: 

a) La Rama llorizontal Roja (RIIB) que intersecta la rama de las gigantes en 
su extremo izquierdo (el color (B-V) es más azul hacia el lado izquierdo del 
diagrama). 

b) El salto de la.ll RR Lyrae que es una zona de inestabilidad pulsa.cional y que 
no permite graficar estrella alguna debido a su variabilidad.Sin embargo, como 
se verá más adelante. la magnitud absoluta de las estrellas de esta zona es 
un excelente parámetro de ajuste para •ª distancia aparente del cúmulo P.n 
cuestión. 

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

La intensidad de cualquiera de estas componentes varia de cúmulo a c1í.tn.ulo y es 
indicativa de la evolución detallada máa allá de la ignición de la capa de hidrógeno, y se 
refiere a otros procesos como el fia.sh del helio y a una fase probable de pérdida <le masa 
(Madore, 1980). 

3.- Secuencia Principal de Edad Cero (ZA?vfS). Situada aproximadamente 4 magnitudes 
abajo de la rama horizontal, esta. estructura es la más densrunente poblada. Aquí 
las estrellas han quemado hidrógeno en sus núcleos desde el origen del cÚITlulo. 

Debido a la escala relativamente larga de tiempo de evolución de la secuencia princi
pal en campa.radón con otras etapas más avanzadas .. la posición de la secuenci:J. principal 
es la original (es decir, de edad cero) excepto en las cercanías del llamado Punto de salida 
(ver inciso 4). La posición de la secuencia principal en el diagrama: HH. es un pará.mtro 
sensible generalmente al contenido metálico de las estrellas, lo que es sumamente impor
tante durante la determinación de edades y distancias, aunque debe de tomarse en cuenta 
aquí la dificultad de obtención de datos para estrellas poco brillantes. 
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4.- Punto de Salida (TO). En el punto de más alta temperatura (y masa.) de la secuencia 
principal, el incremento de Ja rapidez evolutiva mueve a las estrellas de la secuencia 
principal, y las estrellas comienzan a utilizar fuentes alternativas de energía al ago
tarse sus núcleos de hidrógeno. El punto de salida en un diagrama HR puede ser 
calibrado como función de la edad y metalicidad de un cúmulo globular por lo que 
es prácticamente un parámetro de edad, sobre todo en los pocos cúmulos globulares 
(lv192 entre éstos) que tienen una fotometria precisa a niveles ·suficientemente bajos 
de intensidad luminosa.. 

Segiín Stetson (1991), las zonas cercanas al TO son de alta importancia en el estudio 
evolutivo de un cúmulo globular, pues arriba de este punto hay un rápido crecimiento en 
la razón de cainbio de la luminosidad con respecto al tiempo, tornando además ep cuenta 
que exactamente arriba del TO, todas las estrellas comienzan con la misma función inicial 
de masa hasta un cierto porcentaje. Más adelante veremos que como resultado de este 
aspecto, ni la función inicial de masa ni los efectos dinámicos afectan Ja función observada 
de lwninosidad del cúmulo. Cabe mencionar que el TO siempre es considerado en los 
análisis teóricos como aquel punto donde 8Iog(Te.f f )/81og t (t es la variab]e temporal) en 
el plano (Teff• L) cambia de signo (ver sección 4.2.l.l. o bien, Bergbush. 1990). 

3.1.1.2 Consideraciones sobre poblaciones estelares. 

Cita.ntos aquí dos de las consideraciones hechas por i.Valter Baade en 1944 que han 
llegado a ser conocidas como Jos conceptos vitales del campo de la.s poblaciones estelares, 
y de ahí al estudio de la evolución y la estructura galáctica (Stetson, 1993): 

a) En Jos diagramas HR de poblaciones estela.res de tipo I (vecindad solar, discos 
galácticos, cúmulos abiertos). la.a estrellas más brillantes son más azules y enro
jecen hacia magnitudes máa débiles. En el ca.so de poblaciones de tipo II (cúmulos 
globulares) las estrellas máa brillantes son roja.a y tienden a hacerse máa azulea hacia 
magnitudes más débiles. 

b) Los diagramas HR de poblpción tipo I se caracterizan por el llamado "agujero de 
Hertzsprung", una ausencia de estrellas en el color intermedio entre las estrellas rojas 
y azules más brillantes. Los cü.inulos globulares en cambio, presentan en este lugar la 
llainada rama horizontal además de una zon.u. de estrellas variables de periodo corto 
(RR Lyrae). 

3.1.I.3 Edad y metalicidad de cúmulos globulares 

Como resulta.do de la obtención 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 Ja secuencia principal de poblaciones tipo I (cuyos tipos espectrales son rel
ativamente cert.;anos al tipo FO). Por tanto. Jos cúmulos globulares debían se1 más viejos 
en comparación con Ja vecindad solar (Sandage y Schwarschild 1952, Stetson 1993, Hesser 
1993). 

Sin embargo, el problema de ajustar la edad y luego relacionarla con la metaJicidad 
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promecüo de las estrellas dt~I cün1ulo en cu~stión. requiere ele entender algunos puntos 
relacionados directamente con f'vnlución estelar. 

Como para un cúnl.ulo globular se ronsidera que to<las sus esrreJl;is están a. la misma 
distancia., que tienen la misma edad y que tienen Ja misn1a composición química. Ja teoría. 
provee entonces información sobre cuándo una estrella de una masa dada cae en el dia
grama IIR como función del tienl.po. por lo que es fácil lograr líneas que conecten puntos 
correspondient~s a tiempos iguales. Dicha...:.. líneas por razones obvias se llaman isócronas 
y en Jos diagramas IIR de cúmulos globulares abarcan un amplio rango de rna.sa.s. Una 
isócrona teórica puede ser ajustada a la observada para un cúmulo dado y Ja edad de éste 
puede entonces ser determinada. Por supuesto, esto implica varios problemas en el ajuste, 
como el hecho de que se debe de tener seguridad con respecto a la membresía de un objeto 
en el cúmulo, o la. absorción interestelar que afecta. el color. El diagrama IIR debe de 
ser corregido para la presencia de estrellas binarias y tanto el ajuste de las conversiones 
(B- V) -Teff como Ja distancia al cúmulo deben de ser precisos (Bodt>nheimmer, 1906). 

Como 1nencionába.rnos antes, la edad de un cúmulo 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. va.rios cúmulos de diferentes edades produjo un diagrama Compuesto 
usado hasta la actualidad. La fig.3.2 muestra este diagra.ni.a, en el cual podemos observar 
pnra nl..ás. de diez cúmulos galácticos incluyendo a rvt92, las isócronas correspondientes. 

Una vez que se ha corregido un diagrama HR por extinción interestelar, uno puede 
ajustarle alguna de estas curvas o bien alguna de un cúmulo similar al que se tenga y a.si 
tener una aproximación de edad, aunque en el caso de !os cúmulos globulares el ajuste 
puede tener ligeras "-aria.dones de acuerdo a. la composición química. Por ejemplo en el 
caso de 1Vf92, la región del TO y de la SGB se a.justa de acuerdo al contenido de Helio 
q • . .:e considere (o visceversa), como Jo muestra el exhaustivo e~; .dio de Stetson y Ha.rris 
de 1988 (Fig. 3.3) que ajusta líneas fiduciarias a lineas evolutivas teóricas calculadas por 
Van<lenberg y Bell en 1985. Según este estudio, ]a referencia debe de ser el parámetro 
[O/Fe) = log (O/Fe)M"92 - log (O/Fe)0, donde O y Fe son las abundancias de oxigeno y 
hierro. Así, se ajust.a mt"jor la edad del cúmulo a 16 - 17 x 109 años en el caso en que 
(O/Fe)> O (i.e., si el cociente O/Fe es mayor que el solar). Además queda claro de este 
estudio que la abundancia de Helio (Y) debe de ser un valor intermedio entre 0.2 y 0.3, es 
decir. menor que el solar (si Y0 = 1) . La abundancia metálica Z (en astronomía "'metal~ 

·puede referirse a cualquier elemento más pesado que el IIelio) resulta ser baja y está. basada 
principalmente en la abundancia. de Hierro. Obsérvese a.demás que el módulo de distancia 
V - ~\.fu para "tvt92 resulta ajustar mejor para el valor 14.64, ya que se verá que nuestros 
datos dan un valor similar. 
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La metalicidad de un cúmulo globular también ha sirio correlacionada con Ja mor
fologia de la rama horizontal y la de las gigantes. De hecho. :1. :o largo de Jos años han sido 
definidos en la literatura varios par&netros en este sentido, por ejemplo: 

• ~V suele definirse como Ja altura de la rama de las gigantes (GB) arriba de Ja ra.Jlla 
horizontal (HB) hacia B - V = 1.4 y parece relacionarse con algunos indicadores de 
metalicidad y se cree que es además independiente del enrojecimiento. Además, este 
parámetro es sensible al cambio de color de Ja rama de las subgigantes (SGB). 

• El parámetro (B - V) 0 , 9 quP no es sino el color intrínseco de la intersección HB-SGB 
es ta.znbién sensible a la mf'>talicidad del cúmulo. 

Para finalizar esta sección, incluilnos ;iqui un interesante estudio gráfico de morfologia 
de diagranlas HR de cúmulos globulares de acuerdo a las abundancias Y y Z hecho por 
Hartwick en 1968, y representado en la fig.3.4. 
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flg.3.4 
Varíaci6n de la morfologiá en diagramas HR para varios 

CÚTn-ulos globulares conocidos de acuerdo 
a sus abundancias (Hartwick, 1968). 

- 54 -

(4. 3) 



3.1.1.4 ¿Y el universo? 

Ahora bien, aún cuando podemos ajustar con morfología y/o meta1icidad una edad 
estelar para ]os cúmulos globulares, existe un problema. de fondo que mantiene ocupados 
a los cosmólogos a este respecto. Anteriormente, dijimos que Stetson y Harris ajustaron a 
los modelos de Vandenberg una edad cercana a 16 - 17 x 109 años. Da.do que J'v{92 resulta 
ser el objeto más viejo y menos metálico que se conoce en nuestra galaxia, las estrellas 
más viejas e.le I'v192 son una cota de edad para la galaxia misma. Todo esto suena muy bien 
hasta. que se observ-ct.n los resultados de Jas teorías cosmológicas actuales, pues de acuerdo 
al modelo cosmológico estándar de Einstein-De Sitter, la edad de 1"192 pareciera ser mayor 
que la edad del Universo ... Pero vaycunos por partes: 

Según Ja abundancia ele elementos ligeros y Ja radiaciOn ele fondo entre otras cosas, 
se tiene actualmente evidencia precisa de que la expansión del Unjverso comenzó hace 
un tiempo finito t 0 con la. llarnaela Gran Explosión. No es fácil calcuJar t 0 y de hecho 
es un proble1na clave en cosmología. Se sabe actualmente que la tasa de expansión del 
Universo está. básicamente cuantificada por la constante de Hubble T-I0 , que no es sino el 
cociente de la velocidad aparente con la cual las gaJaxias distantes se alejan de nosotros 
con respecto a. su distancia. Se sabe que este parámetro está cuantificado a su vez por otro 
llamado constante cosmológica que refiere tanto al aumento en el valor de I-To con respecto 
a la atracción gravitacional general de la materia en el Universo como al desacelera.miento 
causado por la densidad de energía del vacío (BoJte y Hogan, 1995). 

En el modelo cosmológico estándar de Einstein-De Sitter, la constante cosmológica 
se fija. en cero y la densidad de masa es tal que el Universo posee una geometría plana, 
donde la velocidad. de la expansión mantiene a la expansión misma indefinidamente. 

Con este modelo la edad del Universo está dacl .... ~l.nlplemente por to= fHo- 1 y a 
pesar de una gran incertidumbre en los datos, se tiene una estimación general que da al 
universo una edad de 8-13 giga-años para I-Io = 80 - 50 Kmseg-1 fl,fpc,- 1 • 

En pocas palabras. esta disgresión (bastante significativa) con respecto a la edad de 
las estrellas. que a.catando a Ja mejor de ]as lógicas debería de ser menor, pone en duda 
al modelo estándar o bien a nuestro entendimiento de la física estelar. Actualmente este 
es un problema clave aún no resuelto en la astronomía moderna y de paso aumenta la 
importancia de tener estudios precisos sobre la edad de los c1llnulos viejos corno M92. 

3.2 El diagrama HR de M92 

Nuestro archivo de datos calibrados m92vb.cal contiene la información necesaria 
para graficar un diagrama }ffi, pues en él incluimos para cada estrella, un nWnero de 
identificación, posición {x, y). magnitud en el filtro V, color (B-V), error en color, error en 
magnitud. diferencias en magnitudes B y V con respecto a la fotometría instrumental y 
el valor x 2 del ajuste fotométrico del objeto. Este archivo es nuestra fuente de análisis y 
propiamente de cualquier resultado que se obtenga de la fotometria realizada. 

El primer paso a realizar una vez que se tiene el archivo m92vb.cal es proceder a. 
obtener un diagrama HR "'crudo"' o preliminar que nos indique la calidad de la fotometría 
realizada. Graficando directaznente color (B-V) contra magnitud ~liu, obtenemos el dia
grama de la fig.3.5. 
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Este diagrama, muestra claramente las características relevantes de los cúmulos glob
ulares, como lo pueden ser la profunda secuencia principal -pues nótese que nuestro dia
grama. alcanza magnitudes aparentes tan débiles como 23.88-, la marcada curvatura a la 
salida de la secuencia principal, ,\-!11 , (B-V) ::=:::: (18.5, 0.4), las ramas horizontal y asintótica 
y la rama de las gigantes que concluye en ~'-'fv :.::::::::: 12. 

Sin embargo, también es claro un exceso de objetos ajenos al cúmulo que incluiremos 
en la categoría general ch~ "estrellas de campo" (en realidad estamos incluyendo tanto es
trellas de campo como objetos extr<tgalácticos o bien objetos interestelares y no desearemos 
ocuparnos de todo esto por ahora), que abarcan una región 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 contaminación en las otras ramas del 
cúmulo pero su extensión no es tan clara. 

Obviainente este tipo de objetos van a afectar nuestros conteos posteriores de estrellas 
del cúmulo, necesarios entre otras cosas, para la obtención de la íunción de luminosidad. 
Así, la decisión inmediata es el eliminar estos objetos del diagrama HR preliminar con el 
fin de obtener un diagrama "limpio" donde se minimizen las estrellas de campo. 

Con el fin de dejar clara la contaminación por estrellas de ca1npo, es conveniente 
graficar iliagrarnas lIR para diferentes radios desde el centro del ctimulo y observar la dis
tribución, sobre todo a los lados de Ja secuencia principal, de las estrellas contaminantes 
en cuestión. 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 diagramaa HR a diferentes radios. La figura 3.6 muestra estos diagramas. Podemos 
ver con10 la contaminación por objetos de crunpo tiende a ser mayor hacia las afueras del 
rúmulo. 

El lector estará de acuerdo en que cualquier tipo de discriminación de objetos es 
arbitraria, pero definitivamente la que tiene un sentido más estricto es una discriminación 
estadística (al menos es una discriminación cuantificada). La hipótesis estadística que 
utilizarnos fué la siguiente: 

Si suponemos que para una magnitud.:.'\.[.., dada, la distribución de colores es aproxi
madamente gaussiana, es decir, de la forma: 

[
-(B-V)2] 

f(B - V) = exp 2 " 2 , (3.1) 

donde dada la desviación estándar u de la distribución se tendrá que al discriminar 
cualquier valor ( B - V) > 3u la distribución contiene al 99. 7 por ciento de la original. 
entonces decidimos eliminar cualquier valor mas allá de 3a en color para. cada magnitud. 

No es obvio sin embargo, que la distribución de colores para una magnit11d dada 
sea gaussiana. Al menos se requiere la presencia de la campana característica, y por ello 
decidimos graficar las diferentes distribuciones de color para diferentes magnitudes. La. 
figura. 3. 7 muestra el resultado de este análisis. El lector puede ver corno la distribución 
de colores a nna magnitud dada es aproximadamente gaussiana. 
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Quitar las estrellas de campo es un problema estadística.niente soluble si se conocen 
los máxunos de las distribuciones de color para. cada magnitud. Este problema. no es obvio 
y requiere en principio de una búsqueda de fuentes en el catálogo m92.vb.ca.l. Se creó para 
tal propósito el programa 1"192.f (ver apén<lice 2), que revisa el catálogo, agrupa. los objetos 
por magnitudes, encuentra el n\lmero de objetos (íuentes) para un color dado y crea un 
catálogo de distribuciones a las que llamaremos cortes para. distintas magnitudes, que se 
pueden gra.ficar en histogramas separados. Escogimos 4 de estos histogt"amas {de acuerdo 
a los máximos de las distribuciones corresponden al mayor, al menor y los dos centr;:Ües) 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 lvf92 

Magnitud Máximo Color (máx) sigrna 

19.62 130 0.444 0.047 
19.12 126 0.415 0.035 
18.12 >!4 0.438 0.029 
17.88 38 0.491 0.052 

El promedio de los valores de sigma. para estas distribuciones resulta ser 0.041, así 
que cualquier objeto a. más o menos 0.12 unidades del máximo de color para cada magnitud 
debe de ser eliminado del diagrama.. 

Nuestro prograxna ?v192..f nos da \os valores de los máximos de las distribución de 
colores para cada magnitud y separa el diagrama por medio de una línea recta en dos 
secciones correspondientes a. las dos estructuras básicas del dia.graina: la secuencia principal 
y la rama horizontal~ de hecho siguiendo casi en forma tangente la rama asintótica. Esto 
permite que las coordenadas (B - V, Mv) de los máximos generen una serie de puntos 
ajustables a una línea suave llamada linea fiduciaria~ que es la referencia perfecta para 
entender la discriminación de objetos. Básica.mente~ se tendrá. entonces que los objetos 
eliminados del diagrama se encuentran a más de ±0.12 unidades de color de esta líne~ la 
cual graficarnos en la figura 3.8. En la mlsma figura, incluimos la línea fiduciaria obtenida 
por Bolte ( 1996) para. estos mismos da.tos. De hecho la línea. de Bol te no pasa por los 
mri.ximos de las distribuciones. sino por las medianas: 
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Un criterio adicional de discriminación '!e objetos es aquel que considera la calidad de 
la reducción hecha por DAOPHOT. Sucede que al ajustar el PSF a una estrella, el programa 
DAOPHOT calcula un va.lar de bondad de ajuste llamado X (de hecho tiene que ver con 
Ja función chi cuadrada cuya definición 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 desviación estándar debidos tanto al ruido intrínseco del detector 
(ruido calcuJado en base a la ganancia y la eficiencia cuántica del CCD) como al generado 
por la calidad de ajuste de PSF para cada estrella. se puede calcular u.n cociente cuyo valor 
debe de ser cercano a cero (y normalizado a 1). Se reaHzaron experimentos estadísticos 
para calcular cual sería un valor de CHI que indicara un ajuste de mala calidad y como 
resultado, se concluyó que para una cuadrícula de 10 x 10 pixeles (lo cual coincide con el 
tamaño típico de una estreHa en nuestras imágenes) cuyo ruido intrínseco fuera aleatorio 
y cercano (variaciones de menos de 1/100) al de ajuste. se deberían de eliminar todos 
aquellos objetos con un va.lar X 2: t.5. Con esto se eliminaron directamente del catálogo 
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 creó un programa en lenguaje fortran77 que entre otras tareas, toma todos los 
objetos del catálogo y elimina aquellos que estén más allá de 0.12 unidades de color a 
ambc.s lados de Ja línea fiduciaria. 

El tercero y probablemente el más radical de Jos criterios de limpieza es e] que elimina 
aquellos objetos con errores excesivos. En este trabajo se consideró que un error en el 
color (B-V) que excediera las 0.03 unidades era suficiente para argwnentar una fotometría 
inexact."'J máxime que autores como Stetson (1991) o Bolte (1987a) argt."rn.enta.n que errores 
en el co, •• r observado de un objeto representan variaciones hasta de 0.1 •n1idades (dex) en 
Ja metalicidad de un cúmulo globular. Así se procedió a eliminar todos aquellos objetos 
que presentaran errores en color de más de 0.03 magnitudes. 

Como resultado de Jos procesos discrintinativos mencionados, tenemos entonces un 
diagrama HR limpio, el cual mostrarnos como comparación al original en la figura 3.9. El 
lector puede obsentar como este método de eliminación de objetos realmente ha dejado 
fuera la mayoría de las estrellas de campo y ha dejado intactas, sin embargo, todas ]as 
estructuras del diagrama HR original. El total de estrellas en este diagrama lirnpio es aún 
superior a las 4200 estrellas, y como el lector puede observar, la mayoría de las estrellas 
elintlnadas pertenecen a. la parte baja del diagrama, donde se agrupaban tanto la mayoría 
de las estrellas de campo como las estrellas mal ajustadas debido a su muy baja luminosi
dad. El diagrama· resultante, sin embargo, deja prácticamente sin eliminar Ja mayoría de 
las *•strellas en etapas evolutivas más avanzadas a las cuales nos avocamos pdncipalmente 
en el siguiente capítulo. 

Probablemente no hemos aún eliminado todos los objetos de campo, pero este es un 
problema a resolver una vez que se tenga el conteo preliminar para Ja función de lumi
nosidad. También es necesario conocer la incompletez de la reducción, para lo cual serán 
útiles algunos experimentos con estrellas artificiales. Es'tos dos métodos serán descritos 
con detalle en el siguiente capitulo. Por ahora. nos avocaremos a este primer Wagrama 
"limpio .. para ajustar una eda<l y un módulo de distancia al cúmuJo globular rvt92 
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3.3 Ajuste de isócronas 

3.3.1 .. Pará:rn.etros de ajuste 

Ajustar una Jínea teórica de edad constante a la secuencia de un ctirnulo globu
lar puede ser un proceso compJicado pues depende de varios parámetros astrofísicos que 
varían en mayor o menor grado la posición de datos y modelos en el plano (V,B-V); estos 
parámetros pueden ir desde la edad del cúmulo en cuestión, su enrojecimiento y sus abun
dancias tan.to en helio, en hierro o en los elementos de la secuencia CNO hasta. el Harnado 
módulo de distancia (m - J\.f)app del cúmulo, que como su nombre lo indica, representa 
considerar la distancia. a Ja que éste se encuentra con respecto a nosotros dada su lumi
nosidad (el subíndice app significa aparente). Siempre, sin embargo. es posible hacer un 
ajuste (con distintos grados de precisión) de datos en base a. la morfología del diagrama 
HR (Bolte, 1987a.). Ajustar una curva isócrona "a ojoº' (lo cual conlleva. el cálculo de varios 
pará.Jnetros, como verenl.os a continuación) puede ser un buen comienzo. Básicamente, un 
ajuste completo puede ser hecho en base a la determinación de cuatro parámetros clave que 
son el enrojecimiento E(B- V), la metaliddacJ [Fe/ II}, el módulo de c.Jistancia (tn-J\.-I)app 
y la abundancia de Ifelio Y. }\.. continuación trataremos de est.imar los valores de estos 
parámetros para ~192. 

I) Enrojecimiento E(B- V) 

Si se considera el hecho de que la luz que recibimos de Jos objetos lejanos puede 
estar "'enrojecida"' clebido a factores como el efecto Doppler y/o a la presencia de YTtateria 
interestelar en forme.. Clt!' gas y polvo que absorba parte de la luz emitida, entonces :: .. ~r.1pre 
se debe de considerar un valor para el enrojecimiento de Ja luz observada en Ja dirección 
del objeto a estudiar. En el caso de 1\-192, nos situamos en la dirección del halo galáctico, 
en donde la luminosidad de un objeto es afectada primordialmente por Ja presencia polvo 
medida con respecto a las nubes de hidrógeno neutro HI (se supone el cociente polvo/HI 
como una constante). En Ja literatura, es posible encontrar diferentes estimaciones para el 
enrojecJm.iento E(B-V) en la dirección de 1\-192, y usaremos algunas df": estas estimaciones 
para obtener una propia. Cabe recordar, que M92 se sitúa en las coordenadas galácticas 
(l, b) = (68.4,+34.9) a. una distancia aproximada de 8.1 Kpc (ver Alcaino, 1977) . 

• ..\..lcaino ( 1977) calcula E(B-V) para 132 cúznulos globulares usando una correlación de 
índices de color no enrojecidos ( B - V) 0 y tipos espectrales tomados de las tablas de Racine 
(1913) y Ku.ka.rkin (1974). Su estimación para ~!92 es de E(B-V)=0.02. l'vlas recientemente, 
autores como Bergbush y Vandenberg (1992) o Bolte y Hagan (1995) coinciden en que 1.lll 

'\.'a)or clásico y a la vez correcto es E(B-V)=0.02. Sin embargo, autores como Sandage ( 1983) 
habían ya hablado de que un valor de 0.02 para el enrojecimiento de tvI92 podía variar 
hasta 0.04 ó 0.05 sin que esto llevara a resultados teóricamente ilógicos. Investigaciones 
exhaustivas como la de Stetson y Harris ( 1988) consideran que el valor 0.02 permite ajustes 
satisfactorios aunque no hay razones suficientemente válidas como 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 consultó el enrojecimiento por la presencia de nubes de HI en Jos 
mapas de Burstein y IIeiles (1982), que muestran la posición de '\'192 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 teóricos posteriores, consideraremos que E(B-V)=0.02, 

va.lar que además es casualmente la media aritmética de todos los anteriormente menciona
dos. 

U) 1Vetalicidad {Fe/Hj 

a) Valores clásicos 

M92 es considera<lo uno de los cúmulos más viejos y menos metálicos del sistema 
galáctico. Normalmente el factor rnetalicidad se refiere al logaritmo del cociente de las 
abundancias porcentuales de un cierto elemento con respecto a. las del hidrógeno, principal 
componente de una estrella. La abundancia de hierro {Fe/H] es la más conocida y está 
correlacionada directa.mente con el enrojecimiento y la edad en el caso de los cúmulos glob
ulares (Sarajedini, 1994 y 1996, Zinn y West, 1984). Por supuesto, análisis espectroscópicos 
detallados para estrel1as individuales, que miden las abundancias en forma directa se usan 
para calibrar las correlaciones logradas y así se obtienen datos más confiables. En el caso 
de ~192, podemos citar muchos estudios, entre los que sobresalen los siguientes: 

Según Bergbusch y Vandenberg (1992), el valor "'canónico" para la metalicidad ele 
M92 es de -2.2 y tal vez menor, aunque algunos ajustes teóricos en diagramas color
magn.ltud y funciones de luminosidad son mejor logrados para valores de relativamente 
alto contenido metálico (-2.03 < [Fe/II] < -1.78). El problema aquí es que va.lores ele 
baja metalicidad tienden a situar el color del punto de salida de la secuencia principal a 
va.lores demasiado azules. He aquí el punto crítico del problema, pues el ajuste de estos 
valores varía de acuerdo a la distancia al cúmulo. Según Bergbush(1990), quien prefiere 
!as llamadas relaciones edad-lum.inosidad (en donde se grafic .• la. posición del TO en el eje 
Mu con respecto a la edad calculada), un valor de [Fe/H] = -2.03 da una estimación y 
un ajuste correcto si se considera Wla edad de 16 x 109 años, pero también son excelentes 
los ajustes para valores cercanos a (Fe/ H] = -2.27 que indican edades de hasta 18 x 109 

años. El ajuste teórico de Bolte y Hagan (1995) indica que [Fe/IIJ = -2.26 es el valor 
que mejor ajusta la parte baja de la secuencia. principal de M92. 

Cohen en 1979 midió directamente abunrlanda.s en un número insólito 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 cúmulos globulares, concluyen que del 
promedio de los resultados de aplicar diferentes relaciones paramétricas (cuyos parámetros 
son tanto morfológicos como espectroscópicos) a 1\1192. se obtiene un valor de -2.24 (aunque 
los diferentes relaciones muestran resultados que varían entre -2.04 y -2.40). 

b) .1\.lé.todo de Sarajedini 

Las relaciones para.métricas de Zinn y West ( 1984) son sólo ejemplos de los muchos 
intentos por lograr una formalización en el estudio de la. morfología de los diagra.m.as HR. El 
hecho de que Ja metalicidad [Fe/H] se correlacione en la mayoría de los cúmulos globulares 
con parámetros coni.o (B - V)a.9 (el color de la rama de las gigantes rojas a la altura. de 
la ra.JTla horizontal) o Vi.4 (la magnitud de la GB en B-V=l.4) permite en muchos casos 
interpolar relaciones que ayuden a obtener datos de cúmulos en base a los ya. obtenidos en 
otros. 
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Ata Sarajedini ( 1996) afirma que en particular para los cúmulos globulares más 
jóvenes del halo galáctico (aunque él mismo afirma. después que cualquier conclusión es 
aplicable a los cúmulos más viejos) la edad de un cú..rnulo dado depende sensiblemente de la 
metalicidad y el enrojecimiento, y entonces, la interpretación de edades y abundancias de 
los cúmulos globuJares está afectada directamente por nuestro conocimiento relativo a la 
rama horizontal de los diagramas HR. Sarajedini en 1994 encontró diversas correlaciones 
linea.les entre enrojecimiento, edad y metalicidad con parámetros morfológicos como (B -
V)o,11 , V1.2 y sobre todo con V(HB), la altura de la raro.a horizontal de los diagramas de 
varios cúmulos globulares. 

Con esto en mente, se desarrolló el llamado método SR...i.'-:( o de Sarajedini para el 
cálculo de edades y metalicidades de cúmulos globulares, el cual describimos y aplica.ntos 
a continuación. 

De la.s relaciones lineales de Sarajedini para el plano (V,B-V): 

[Fe/ HJ = -5.673 + 5.236(8 - V)o, 9 (3.2.a) 

[Fe/H] = 0.3492 - 0.86l8.ó.V1.2 (3.2.b) 

Pero (B - V)o,u = (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' = ao + a1 V + a2 V 2 (3.3) 

entonces podemos "desenrojecer" .6 V1 •2 y de esta manera, aplicando (3.2.b) obte
nernos que 

1.2 + E(B - V)= ao +a, V(HB) - a1.ó.Vi.2 + a2V2 (HB) - 2a2V(HB).ó.Vi.2 

Jo cual implica directa.znente que 

E(B - V)= bo + b1~Vi.2 + b,(AVi.2) 2 (3.4) 

y donde bo = ao + a 1 V(HB) + a2V(I-IB) 2 - l.::?, b1 = -a1 - 2a2V(IEB) y a2 = b:!, 
por Jo que al aplicar directamente (3.2.a)' tendremos que 

Ko + K 1 (Fe/ H] + Ko[Fe/ H] =O (3.5) 

Esta ecuac1on cuadrática. es fácilmente soluble y en ella Ko = bo + 0.4052b1 + 
0.16421', + 1.1006 - (B - V) 9 , K 1 = 0.191 - 1.1604b1 -0.9404b, y Ko = 1.3465b,. 

Con este método, se requiere sllnplemente conocer la altura V(HB) y los coeficientes 
aa del ajuste de la rama de las gigantes para obtener una estimación de la metalicidad 
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de un cúmulo. En el caso de I\1192 1 se ajusta.ron polinomios de grado 2 a nuestras dos 
lineas fiduciarias independientemente calculadas, la debida. a !'vtike Bolte {1996) y la otra 
calculada por el autor usando el programa m92.f (ver apéndice 2). La estimación 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 diagra.tna es cercano a B - V ~ 18.5 ma.g. 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 .ó. Vi .2 de 2.9 magnitudes. Con esto en mente, fue preferible aplicar 
el método SR?vl iterativamente tratando de ajustarse al valor de E(B-V)=0.02 concluido 
en l. Los resultados son los siguientes: 

Para. la línea fiduciaria de Bolte: 

ªº = 8.9421679662 

ª' = -0.98902934693 

ª' = 0.029363944464 

con lUla calidad de ajuste del 99.22%. Se escriben todas las cifras decimales debido a. que 
el algoritmo de cálculo del método SRI\11 es suma.mente sensible. Se obtuvo que 

(B - V)g = 0.67, y [Fe/ H] = -2.34 

va.lores ajustados a las estimaciones 

V(H B) = 15.42 y E(. · ·· V) = 0.02. 

En el caso de nuestra linea fiduciaria tenemos que 

ªº = 9.5343584874 

a 1 = -1.0780032482 

ª' = 0.032652987915 

con una calidad de ajuste del 99.66% 

lo cual se traduce al aplicar el método SR...'\rl corno: 

(B - V) 0 = 0.68, ~l-"1.2 = 3.09 y [Fe/H] = -2.31, 

ajustados a las estimaciones: 

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

De esta manera, se puede concluir que un valor promedio entre los valores clásicos y 
los de SIL"'\11 para. la meta.licidad de l\.192 que nos permita hacer un ajuste mas o menos co
rrecto de las isócronas será cercano a [Fe/I-I}=-2.19, lo cual coincide con el valor "'canónico,. 
que rnencionabamos en IIa). 
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IIJ) ~\.fódulo de distancia (m-XI) 

a) Válores clásicos 

El llamado módulo de distancia ('71. - .1\.-'E) es Ja diferencia entre lo valores de la.s 
magnitudes aparente y absoluta de un objeto astronómico. De acuerdo con la ecuación 
2.3. este valor define la relación entre el briHo de un objeto y su distancia, de modo que 
en el caso de un cúmulo globular, se supone que el módulo de distancia es el mismo para 
todas sus estrellas. 

El variar el módulo de distancia para Ja.s estrellas de un cúmulo globular, supone 
obviamente un movimiento sobre el eje de las ordenadas en el diagrama HR. El ajustar 
la posición de una línea fiduciaria por medio del pará.nletro (rn - AI) supone un ajuste 
vertical alrededor de la isócrona correcta. 

Existen varias maneras de calcular el módulo de distancia de acuerdo a la morfología 
del c.liagrama lIR de un cúinulo globular. Alcaino y LHler (1980) en su estudio del cúmulo 
l\..f30 argumentan que Jos métodos más confiables y precisos son aquellos que ajustan mag
nitudes absolutas de objetos conocidos o bien aquellos en Jos que se hacen comparaciones 
con cúmulos sirniJares. 

Para el prllner caso, es comtin que se utiHcen las estrellas variables RR T ... yrae. Estas 
estrellas. cuya luminosidad varia en períodos cortos (si se les compara con los de estrellas de 
períodos más largos como las Cefeidas). tienen una. magnitud absoluta fija y prácticainente 
idéntica en todos Jos cúmulos. Como vimos en Ja sección 3.1.1.1.. las estrellas RR Lyrae 
tienden a acomodarse en la parte intermedia de las ramas horizontal y asintótica. del 
diagrama lIR (por Jo regular en el intervalo de color (B-V) de 0.15 a 0.4). Se han hecho a 
Jo largo de la historia inumerables estudios sobre estrellas variables en cú.ntulos estelares, y 
en particular para 1\192. un valor adecuado ¡ .. ara Ja. magnitud absoluta de las RR Lyrae es 
< .fl,f.(RR) >M•>"" 0.63 (Sandage, 1983). Alcaino y Liller (1980) sugieren fijar este valor 
de Ja magnitud aparente de la parte más azul de la rama horizontal del diagrama HR, VbH B 

y así calcular ('71--~Vf)v· En nuestro diagrama {fig. 3.5), vemos que VbTIB ::=:::: 15.25 de modo 
que nuestra primera estimación para el módulo de distancia de M92 es (ni - _;i,..r) ~ 14.62 
mag. 

Este valor coincide estupendamente con otros de Ja literatura, por ejemplo, Harris y 
Radne (1973) indican que ~192 tiene un módulo de 14.5±0.3 mag., y esto puede confirmarse 
en ]as tablas de Alcaino (1977), pues según los valores ahí mencionados, se tiene que 
(V-.1\:l"vn) = 14-63 donde Ves Ja magnitud visual aparente integrada del cúmulo (calculada 
por Kukark.in, 1974) y .:Wvn es el valor calculado para la magnitud absoluta integrada 
corregida por absorción. De hecho, Sanda.ge en 1970 ya había sugerido este mismo valor, 
que sirve de ejemplo a Stetson y Harris en 1988 para ajustar su mejor isócrona a un módulo 
de aproximada.mente t~J.6 magnitudes. 
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Bergbush (1992), como se menciona en la secc1on 3.3.IIb, usa. diagramas edad~ 
luminosidad para ajustar su función de luminosidad para IVf92. Desde su punto de vista, 
un módulo aparente de 14.74 es el correcto y ajusta mejor si se usan parámetros de me
talicidad similares a los de Heasley y Christian ( 1986) que ca1culan un móduJo de 14. 72 
magnitudes. 

b) ilfétodo de las subenanas 

Un método alternativo para ajustar un módulo de distancia correcto en un diagrama 
I·IR 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 Ja secuencia 
principal del diagrama. Las subenanas que se usan regularmente se encuentran en la 
llamada 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 
y calcular así su distancia con respecto al sol, su relativa cercanía permite además realizar 
estudios espectrales detallados que permitan conocer sus metalicidades individuales. 

Trabajos como Jos de Carney (1979), Alcaino y LilJer (1980), Bolte (1987a) o Stetson
}Jarris (1988) son solo algunos ejemplos de Ja validez de este método, y en su mayoría 
aseguran que es suficientemente exacto siempre y cuando se tenga precisión en Jos errores de 
medición tanto en Jos parámetros de composición química. como en Jos de color intrinseco. 

Para. cadn. estrella subenana que se escoja para crear una secuencia. es necesario 
conocer con precisión sus valores dP. magnitud y color, lo cual implica fotometrías indivi~ 
duales precisas además de un error mínimo en la medición de su paralaje trigonométrico. 
Si se logra esto es po;-5:ible tener un catálogo adecuado de subenanas que incluya c!"lor y 
magnitud absoluta, a::,., c.:>mo metalicidad en forma indivudual. 

Tomando en cuenta que para un grupo de isócronas con el mismo módulo de distancia 
se puede interpolar la variación de color con respecto a la metalicidad en la forma: 

8(B-V) 
8[Fe/H] 

A(B-V) 
"" A[Fe/ H] "" cte. 3.6 

De modo que es posible suponer tentivamente que en una comparación de las se
cuencias del cúmulo y de las subenanas se tendrá algo como 

(B- V),u• - (B - V).wo2 
[Fe/H],ub - [Fe/H]Moo ""cte. 3.7 

Así, dado un grupo de isócronas el valor de Ja constante de interpolación es conocido 
y calculando las diferencias en las metalicidades es posible ajustar a cada subenana un 
color "corregido" simplemente despejándolo de Ja ecuación anterior, para así tener una 
secuencia de subenanas adecuada al diagrama HR que se desee ajustar. 
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Para este trabajo se utilizó un grupo de estrellas subenanas adecuadas a cúmulos 
globulares de baja metalicidad (Bolte. 1996). cuyos datos se muestran en la tabla 3.2. La 
tabla ya incluye los valores de magnitud absoluta visua.1 (J'1fu(LK)) y colores· corregidos para 
metalici<lacles iguales o menores a-2.1 1 de manera que se puede crear una línea "fiduciaria." 
adecuada a la secuencia. resultante de graficar .'11.,(LI<) vs. (B - V)-2.1 por medio de 
un ajuste polinomial de segundo orden. Las correcciones mencionadas se refieren a las 
correcciones por para.la.je introducidas por P-1 método de Lutz-Kelier. Este método supone 
simplemente que los errores en el paralaje de cada subenana. e= u(p)/p (p=paralaje) son 
menores a 0.33 (Haugen. 1995). 

Tabla 3.2 
Subenanas Locales 

HD [Fe/H] Mu(LK)• (B-V)-2.1 .S(B-V) 

25329 -1.34 7.159 o.seo 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 

+66268 -2.06 6.500 0.661 0.031 
+114571 -3.60 8.536 1.080 9.999 
149414 -1.39 6.750 0.677 

• Corregida de acuerdo al método de Lut::-Keller 

Una. vez que se tiene esto es necesario corregir nuestra línea fiduciaria original (Bolte. 
1996) por enrojecimiento (es decir. restando E{B-V)=0.02 a los valores de color) y después 
corTer las magnitudes aparentes V hasta que las dos secuencias se intersecten en la misma 
zona del plano (V. B - V). Obviamente. es necesario ajustar también a nuestra línea 
fiduciaria un polinomio de modo que sea posible observar la cercanía entre las dos curvas 
polinomiales que será mayor a medida que nos acerquemos al valor correcto del módulo de 
distancia. 

La figura 3.10 muestra el ajuste realizado con el método de las subenanas. El módulo 
de distancia resultó ser cercano a m - ~\,[ = 14. 71~ lo cual coincide con lo obtenido por 
Bergbush {1992) y más recientemente por O. '\l~andenberg de acuerdo a ajustes de modelos 
de la rama horizontal de ~192 (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 así como e) ancho (error intrínseco) en color para la 
secuencia principal. 
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Los polinomios ajustados a las dos secuencias son de segundo orden siendo sus ex-
presiones 

111".(subenanas) = -1.476 + 19.046(8 - V) - 10.301(8 - V)2 

con valor de ajuste cercano al 99.65%, y 

lvI.(fiduciaria) = -2.969 + 23.480(8 - V) - 13.603(8 - V) 2 

3.8 

3.9 

con un valor de ajuste cercano al 99.07%. La máxima distancia entre las dos curvas resula 
ser a(B - V)rna..z = 0.03 para ,:.\4u ~ 4.0 (cerca del punto de salida de la MS). 

TV) Abundancia de .IIelio Y 

Existen diferentes métodos pa.ra medir la abundancia de Helio, Y, en cúmulos glo
bulares, y la mayoría de ellos 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 Jos cúmulos globulares no sería inconsistente con el que implica la Cosmología de la 
Gran Explosión, aunque su determinación exacta sigue siendo un problema abierto y aún 
lejos de ser resuelto debido a la gran cantidad de factores de Jos que depende en términos 
de las teorías tanto cosmológicas como de evolución estelar. 

a) Valores cltÚiicos 

Los estudios de Yang(l984), Boesgard y Steigrnan (1985), que son en realidad una 
revisión de valores observados y calculados en torno a Ja abundancia primordial de Helio 
YP• 1:.· •:.duyen que el valor más adecuado para esta abundancia es d• .;.!?3, que es entonces 
una cota inferior para Ja abundancia en las estrellas de secuencia principal en Jos ctlmulos 
globuJares. Hablando de M92, podemos citar principalmente a Sandage (1983) que ajusta· 
sua datos a un valor <le Y = 0.2 sugerido por VandenBerg, aunque este valor difiere en 
cierto modo del encontrado por Stetson y Harria (1988), pues sus líneas fiduciarias se 
ajustan mejor a líneas isócronas con abundancias variando entre 0.2 y 0.3 (de hecho su 
valor final es de 0.24). Corno ya mencionábamos en Ja sección anterior, las relaciones 
edad-luminosidad de Bergbush (1990) ajustan mejor las observaciones para los grupos de 
parámetros a) [Fe/ HJ = -2.03, [O/ Fe] = +0.7 y (m - _1\.-I) = 14.6 correspondientes a 
Y= 0.24 y b) [Fe/H] = -2.27, [O/Fe] =O.O y (m - 1\1") = 14.74 correspondientes a 
Y = 0.20. Al igual que en los ajustes por medio de isocróna.s como veremos después, no 
es claro el grupo que mejor ajusta. la.s observaciones para este cllmuJo. 

b) El llfétodo R 

Un método que probablemente sea el más socorrido en la literatura es el llamado 
método R, debido originalmente a Iben y Rood (1969). El método R, es básicamente una 
comparación entre Jos tiempos te6ricos de existencia para estrellas modelo en las fases de 
RGB y I-IB y los cocientes observados de los números de estrellas en estas fases: 

R=~=~ 
.:VRGD tRGB 

3.10 
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De modo que tber y Rood demostraron que R depende casi exclusivamente de Y. 
No incluimos aquí la deducción del método debido a su complejo transfondo teórico que 
excede Jos objetivos de este trabajo. ?vlencionaremos sin embargo, que el método R fué 
recalibrado por Buzzoni et. al. en 1983 para un grupo amplio de muestras estela.res tanto 
individuales como en cúmulos. El resultado final de dicho trabajo fué la relación 

Y= 0.380logR+0.176, 3.11 

que para ?vl92 implica los valores R = 1.38 ± 0.28. es decir, Y= 0.23 ± 0.03. 

En el siguiente capítulo volveremos a hablar de este método una vez que conozcamos 
Jos números Nns y iVRGB a partir de nuestros conteos estelares para Ja función de lu
minosidad de ?vl92. Por el momento, nos limitaremos a usar, dado lo anterior, aquellos 
grupos de isócronas que comprendan valores para Y entre 0.2 y 0.3. 

3.3.2 Modelos de Vandenberg 

tJna vez que hemos considerado los parámetros y sus valores, debemos de aventu
rarnos a ajustar a nuestros <latos los modelos teóricos. Los modelos de evolución estelar 
permiten crear curvas isócronas teóricas para los diagra.Jlla.s HR de cúmulos globulares. 
Tales modelos son hechos desde hace más de una veintena de años 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 comput;1doras ha facilitado el trabajo y desde 
la década pasada se han podido crear modelos "-··~:;uados a cúmulos globulares en los 
cuales se consideran no sólo las abundancias de hidrñgeno o helio sino las de los llamados 
eletnentoa alfa. de los cuales el oxigeno es el de más influencia. De hecho, aquellos modelos 
que consideran variaciones en el parámetro de metalicidad. [O/ Fe] han sido cruciales en 
el estudio de los cúmulos globulares. Estos modelos "'adicionados con oxígeno" (en inglés 
Oxygcn Enhanced Models) no son fáciles de obtener y en los últimos años los más socorridos 
son los debidos a Don Vandenberg (P.¡-offitt y Vandenberg, 1991~ Bergbush y Vandenbergh, 
1992), que son los que usaremos aquí. Invitamos al lector a que observe cuidadosa.mente 
las gráficas de las figuras 3.11 a-f. en las cuales hemos incluido los siguientes elementos: 

• Curvas Isócronas (líneas) para 14 a 18 x 109 años (en intervalos de 109 años). 

• Línea Fiduciaria de Bolte (puntos). Esta representa los puntos medios de las 
distribuciones de color para diferentes intervalos de magnitud. 

• Línea Fiduciaria del presente trabajo (círculos). Esta representa los máximos de 
las distribuciones de color para los diferentes intervalos de magnitud. 

• Línea Fiduciaria de Stetson y llarris (estrellas). 

En cada gráfica se indican los valores de los parámetros y el modelo utilizado. Se ha 
limitado el rango de magnitudes de modo que es posible observar con detalle el a.juste en 
los puntos críticos: el punto de salida 1"1STO y la secuencia principal. 
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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/ TI] = -2.03, [O/ Fe] = O. 70, y Y = 0.:?350 para 
un móduJo de distancia de 14.6 magnitudes que ajusta excelentemente Jos puntos de Ja 
fiduciaria de Bolte en la isócrona correspondiente a 16 x 109 años. Tampoco es malo el 
ajuste al modelo de Proffitt y Vandenbergh para [Fe/ HJ = -2.26 (fig.3.11.a) que sug
iere una. edad simHar. El ajuste del modelo de Bergbush y Va.ndenbergh para Ja misma 
metalicidad, [Fe/HJ = -2.26 y (m-1\.1)=14.7 (fig 3.11.d) es poco favorable. Así, Ja edad 
que estimarnos para el cúmulo globular Nf92 coincide con Ja de Stetson y Harris (1988): 
16 - 17 X 109 años. 

Esto difiere relativamente de nuestras conclusiones en las secciones 3.3.1 rr V III 
en las que calculamos los valores [Fe/ HJ ........ -2.3 y (Tn - Jl.,f) ........ 14.7, Jos cuales n.; son 
precisa.mente Jos que otorgan un mejor ajuste a lo~ modelos, y entonces cabría conjeturar 
acerca de Ja validez de uno u otro punto de vista. He aquí precisamente el vórtice alrededor 
del cual gira este trabajo, pues el corregir a uno u otro punto de vista implica corregir Jos 
errores sistemáticos que cada parámetro introduce al resultado final como se muestra en 
la tabla 3.3. (Bolte y Hagan, 1995): 

Tabla 3.3 
Er...-orea tfpicoa en la determinación 
de la edad de un cúmulo globular• 

Parámetro Error Error P.raccionaJ •• 
Típico (H-V).wsTo 

y 0.02 5% 
[Fe/H) 0.2 16% 
[O/Fej 0.2 13% 
Distancia 25% 
E(B-V) 0.02mag 16% 
8V,ó(B-V) 0.02mag 16% 

•Tomado d• B<>lt• 7 H<>a...,, {JOO!I}¡ V..ror.• para {P•/HJ--1.1e 

•• (Ó •dad/•dad) X 100 

~\tfvMsTo 

2% 
6% 
6% 
22% 
2(8)% 
2(8)% 

De acuerdo a Bolte y Hoga.n (1995) 1 Jos errores en Jos parámetros de ajuste intro
ducen una incertidumbre total al resultado final que en este caso se refiere a. la edad que 
predecimos para l\f92 y que es entonces del orden del 13% al prorned..iar. Esto se traduce 
en el siguiente resultado final: 

Edad~\.T9:2 ;::::: 16 ± 2 x 109 años. 

Sin embargo, si tornarnos en cuenta que Jos errores intrínsecos de Jos parámetros 
no son sino simples incertidumbres alrededor de valores centra.les, entonces veremos que 
no tenernos demasiado de qué preocuparnos (mientras no pensemos en términos de Ja 
cosmología, lo cual seria tapar el sol con un dedo). El problema empieza cuando Jos que se 
cuestionan son los modelos evolutivos, y esto, es algo que nos dará bastante de qué hablar 
en el siguiente capítulo. 
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Capítulo 4 
La función de luminosidad 

4.1 Función de luminosidad de un cúmulo globular 

Probablemente cualquier persona que haya gozado <le PI espectáculo inigualable de 
un cielo estrellado y haya superado el éxtasis inicial se haya preguntado cómo contar las 
estrellas que ve. De hecho habrá quienes deseasen además catalogar las estrellas por brillo. 
por poner un ejemplo. Esta no es una ic.Jea c.JescabeUac..la, y nu1cho menos nueva, como 
veremos en este último capítulo. Esperemos. eso si, que las matemáticas implicadas no le 
quiten el encanto a una empresa que pareciera sólo apta. para poetas ... 

La ft.inción de luminosidad de un grupo de estrellas, agrupadas o no en un cún1ulo, 
cuenta sin1plemente cuántas estrellas hay y de qué brillo son, o 1nejor dicho, indica el 
número de estrellas que se tienen para cada. valor de magnitud estelar. 

Comenzaremos definiendo la !Jamada función diferencial de Lumin.osida~ n(rn.), como 
el número J.V de estrellas por unidad de magnitud rn. en Ja siguiente forma: 

d.V = n(m)dm, 4.1 
con la ventaja de que en un ctl..rnulo globular. todas las estrellas están a la misma 

distancia y de este modo n(m.) = n(.\-f), donde !vi es la magnitud absoluta, y de hecho 
la relación entre n y rn queda definida de g··'!"le por el módulo de distancia (ver sección 
3.3.1.III). 

Así, la función de luminosidad FL es usualmente estimada mediante conteos estelares 
dentro de intervalos de magnitud il.J.Vi. de acuerdo a la expresión 

l
m.,;+.!.,\Qo 

!:l.J.V¡_ = · d~V::::::::: n(mi)óm = nióm, m;-...,. 4.2 

donde i es un índice y dm el ancho del intervalo tomado. 
El análisis de la FL se separa en dos secciones, más ó menos diferenciadas a la altura. 

del punto de salida del diagrama. HR (Fah.lman, 1993): 
I) En las fa.ses posteriores a la secuencia principal, las estrellas evolucionan rápidamente 

de modo que la secuencia principal es una especie de ... fuenteº' a través de la cual 
fluyen las estrelJas, de modo que 

n(m)dm = r(t - r)dr, 4.3 
donde T = t - to es el tiempo de evolución que transcurre desde el tiempo t 0 ó 

edad del punto de salida. para una estrella <le magnitud ni.; t es la edad del cúmulo. 
Como observacionalmente (al menos) las estrellas post-sequencia principal (psp) evolucio
nan rápidamente~ t 0 es aproximada.nlente el mismo para todas las estrellas del cúmulo y 
de este modo r(t - T) = r(to)::::: cte. = ro <le modo que 

~.,-; = roJ-r~. 
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En otras palabras. el número de estrellas en el intervalo i con una magnitud psp es 
directamente proporcional al tiempo que permanecen en dicho intervalo. ~sto implica que 
los conteos estelares de estrellas psp proveen pruebas poderosas para entender la física de 
las estrellas evolucionadas. 
II) A.bajo del punto de salida, Ja secuencia principal del cúmulo no es sino una secuencia 

de masas: 

n(m)dm = n(,\.1)d,\.1, 4.5 

donde .• A.-1 es Ja masa estelar y n(.,...\ ... •t) es la función inicial de masa del cúmulo (FI'vl). 
En ese caso, la motivación para las conteos estelares está. en el poder determinar n( .. .\.1) y 
de ese modo aprender algo sobre los proceso mediante los cuales lo$ cúmulos y sus estrellas 
se forman y evolucionan. 

Generalmente se representa a la. F?vl corno una ley de potencias: 

4.6 

donde x es el índice espectral de masa. El valor de x va a depender del intervalo de 
masas usado para definirlo. 

4.1.1 Cornpletez de la Dl.Uestrn 
En la obtención de la función de luminosidad a partir de conteos estelares pueden, 

prácticamente siempre, surgir efectos de incompletez debidos prindpalmente a. 3 aspectos 
(Stetson, 1991): 

i) Las magnitudes estelares pueden tPner o no errores de medición. 
ü) Los campos del cún1ulo están demá--;iado Atestados y por ende Ja.s estrellas mas débiles 

pueden ser tapadas por los discos de )as estrenas más brillantes. 
iii) Las estrellas demasiado débiles deben ser encontradas y medidas en contra del brillo 

intrínseco del cielo, que a veces puede resultar no ser despreciable con respecto a tales 
magnitudes. 

4.1.1.1 Complet;ez por medio de estrellas artificiales. 
Para un campo fotométrico dado, uno puede relacionar la LF observada n(m) con la 

verdadera, 4J(171.t). a través de la expresión 

n{m.) = fo00 

<?{tnt)p{m.. mt)dmi. 4.7 

donde p(rn, rnt) es la densidad de probabilidad de que una estrelJa con magnitud 
verdadera me se encuentre y se mida con lé\ magnitud rn. 

Los límites de integración en -4.7 van a truncarse desde luego en los valores de la 
mr1.gnitud más briJlante y la menos brillante. En términos de los intervalos de magnitud, 
podemos escribir: 

.:o on,+..!.;;::. 
~~v, = 1 { . O{rnt)p(rn.m.t)dmtdnJ.. 

o 1-.,-~ 
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El problema aquí es determinar 4-(rne) a partir de ~~V¡. Aunque la integral 4.8 tiene 
una forma de convolución, su núcleo p(rn. mt) no es nada más una función de TTI. - Tnt. 

De hecho, p(m. rne) estára mejor determinada si se usan estrellas artificiales, que 
no son sino rép1icas a escala de las PSF y que se añaden en pequeñas cantidades a la 
imagen para luego reducirlas en la forma estándar. Así, las estrellas artificiales pueden ser 
recuperadas haciendo una correspondencia posicional (match) entre las listas resultantes de 
la fotometría. y las de las estrellas artificiales introducidas. El resultado es pues, p(m. rnd, 
que queda determinado por la fracción de estrellas recuperadas y por la distribución de las 
diferencias entre las magnitudes de entrada y salida para cada intervalo. El experimento se 
repite de este modo hasta el nivf"l de precisión que se requiera. lo cual puede ser un proceso 
largo y tedioso. En el supuesto caso de que se tenga un experimentador lo suficientemente 
paciente, se podrá tener lo siguiente: 

Poden"\OS escribir la integral de convolución como: 

4.9 

donde Órnc es un intervalo de magnitudes verdaderas y la. suma sobre j se extiende 
hasta asegurar que se cubren con los valores de rn; todos los valores de "''t· 

Si suponemos que órn = Órnt tendremos que lo anterior implica una relación matricial: 

4.10 

con <Pi definida tal y como ns, y p¡; como una n~-t.riz cuyos elementos dan la proba
bilidad de que una estrella con una magnitud verdadera en .?} intervalo j sea recuperada 
con la magnitud ni.a dentro del i-ésimo intervalo. 

La elementos de matriz son obtenidos de los experimentos de estrelas artificiales de 
mo<lo que al ser Pa; "bien" conocido. la ecuación matricial puede ser invertida de modo 
que se tenga la función real de luminosidad: 

4'; = nsP¡j1
. 4.11 

A P¡j1 se le llama matriz de complete=. En la ausencia de errores fotométricos. es una 
matriz diagonal cuyos elementos son las correcciones de completez aplicadas a los conteos 
estela.res (Fahlman. 1993). 

4.1.1.2 Experimentos con estrellas artiftciales 

Si se desea entonces corregir una función de luminosidad por medio del método de 
las estrellas artificiales, probablemente la manera más directa. de hacerlo es calculando la 
fracción de completez necesaria para cad::\ intervalo de magnitud usado. Llamemos a esa 
fracción/¡ en el i-ésimo int~rvalo. Si para cada intervalo se introduce un cierto número de 
estrellas artificiales las cuales se intentan recuperar por los métodos de reducción estándar• 
definimos (Bergbush, 1993):. 
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f· _ Número de estreJJas recuperadas 
ª - Número de estrellas introducidas. 

El problema aquí, estriba en el hecho de que de esta forma nos negarnos la posibilidad 
de recuperar en el experimento una estrella asignada al intervalo i, en el intervalo j. Es 
necesario pues, como diji.Jnos, usa.r una matriz de completez, aunque esto no solucione de 
entrada eJ problema tampoco, pues en campos demasiado atestados, esta matriz tendrá 
elementos diferentes de cero fuerñ de su diagonal que contribuirán a añadir efectos de 
incompletez al hacerse una inversión matricial. 

Es por ello que se recurre al uso del teorema de las probabilidades condicionales de 
Bayes (ver apéndice 1), de uso com1in en Pstacüstica y que permite calcular probabilidades 
inversas. Técnica.mente hablando, se requiere entonces que las imagenes experimentales 
usadas sean reducidas de forma idéntica a las originales y con Jos mismos criterios de 
selección y discriminación de objetos. Una vez que se toma esto en cuenta, los experimentos 
deben guiarse sobre el siguiente marco matemático: 

Sea tP(tnt) Ja función real de luminosidad, y sea P{171Jrn~} Ja probabilidad condicional 
de recuperar a la estrella de magnitud 171t con Ja magnitud m. Si definimos entonces a Ja 
función observada de Juntlnosidad como 

n(m) = .1..: ,P(m,)P{m/m,}dm,, 4.12 

y añadimos a las anteriores definiciones la probabilidad inversa Q{m~/n1.} de modo 
que por el teorema de Bayes (ver apéndice 1) 

n(m 1 t:,;{m./m} = ,P(m,)P{m/m,}, 

entonces se debe de tener que: 

.1..: n(m)Q{m./m}dm = .1..: <l>(m,)P{m/m,}dm, 

y por tanto, qae 

¡:::;,,, n(m)Q{m./m}dm 
.p(m,) = ¡:::~ P{m/m,}drn 

4.13 

4.14 

4.15 

Como resultado de Jo anterior, es posible tener un sistema iterativo como el s.iguiente: 

r+l _ f~~[ñ(m)/n•(m)),P"(Tn.)P{m/m,}dm 
q; (m,) - ¡::::,,, P{m/m,}drn. ' 4.16 

donde hemos introducido las variables ñ(Tn). Ja función de luminosidad observada 
(fija)~ nr(m.), Ja función predicha a partir de la eq. 4.12, y tj.Jr(int)~ que es una estimación 
de la función real 4'(m.t)· 

Como en Ja práctica la función de luminosidad es una partición en intervalos de mag
nitud, es conveniente introducir los números 
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.1.V¡ =Número observado de estrellas en el i-ésüno intervalo, 

N[ = Número predecido de estrellas en el i-ésimo intervalo. 
De tal modo que se tenga que 

1 
.. 

iV[ = n"'(m)dm 
ª• 

4.17 

en el i-ésimo intervalo de magnitud (a.¡, bi]. Pero dado que también los modelos son 
particiones, entonces en vez de ..¡.,"'(mt) debemos de usar algo como 

.l\/;+1 = 1q' q,r+l(mt)drnt. 4.18 
P> 

que define al número de estrellas en el j-ésimo intervalo [p;,q;] en la función de lu
minosidad modelo. Así las cosas, nuestro proceso iterativo queda mejor esquematizado: 
Conociendo .JVf(mt)• podemos conocer ,vp usando la eq. 4.17, y de este modo, el proceso 
iterativo de la ec. 4.18 nos permitirá. conocer .1VJ, etc., hasta que tengamos que el cociente 
iV¡/ lV[ tienda a la unidad. 

Así, si se tiene en principio una estimac~ón de c;)(rnt) (por ejemplo, Stetson y Harris 
usaron en su estudio de 1\.192' (1988) un polinomio para las estrellas de secuencia principal), 
es posible conocer JV)'(m.t), de modo que finalmente, la fracción de completez queda dada 
por: 

Nf' 1:; 1::'~ P{m¡m,}<t>(m,)dm,dm 

J;. = .!''VT = J:.' 9(mt)dmt ' 
4.19 

para el i-úsimo intervalo y para la p-ésima iteración. 

-1.2 Modelos teóricos para Cunciones de luminosidad de cúmulos globulares 

En el capítulo 3 ajustamos nuestros datos fotométricos a diferentes líneas isócronas 
modelo calculadas por Vandenberg y colaboradores en la dkada pasada. Muy proba
blemente el lector inquisitivo no quedó conforme con el hecho de tener los modelos en 
una gráfica~ sino que se preguntó cómo es que se calculan sus puntos. Quisimos incluir 
hasta este capítulq el formalismo correspondiente para ligarlo al cálculo de las funciones 
de luminosidad modelo, producto directo de las isócronas modelo. La siguiente discusión 
está basada en el articulo de Bergbush y Vandenbergh de 1992 donde está ese formalismo 
correspondiente a los modelos usados en las figuras 3.llc-f, 4.4a-d, 4.5a~b y 4.6. 

--1.2.1 Consideraciones teóricas 

Como vimos en el capítulo 3, la estimación de la edad de un cúmulo globular es un 
proceso que acarrea al final una incertidlllnbre relativa.lllente grande. Como afirtna Renzini 
( 1986). se seguirá teniendo una incertidumbre en la edad de los cúmulos globulares no 
menor al 25% mientras no se tengan incertidumbres para lo~ módulos de distancia menores 
a las 0.2 magnitudes. 
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Con Jas teorías actuales aún no es posible tener modelos que consideren Ja influencia. de 
Jos elementos °'• quienes contribuyen con opacidades dadas por emisiones del tipo Jigado
Jibre y ligado-ligado, aún y cuando estos no tienen una jnfluencia mayor que la del hidrógeno 
o eJ helio, que contribuyen con opacidades <ladas por emisión lihre~libre. En particular, 
para estrellas dt! bajo contenido metálico (como las de i\tf92), los parámetros criticos son 
Y y [O/Fe]: el primero influye en Ja evolución estelar a través de su peso molecular medio 
reJath"alTiente alto, y el segundo dado que el oxigeno es el elemento clave en el ciclo CNO 
y es una fuente importante de opacidad a temperaturas. altas. 

Es por ello que Bergbush y Vandenherg mejoraron los modelos evolutivos sólo en base a 
estos dos parámetros, esperando (y logrando) que estas mejoras se tradujeran en funciones 
de luminosidades más predsas. pues cabe mencionar que la función c.Je luntinosidad otorga 
meclidas de procesos evolutivos con más precisión qu,,. a.quelJas inferidas a través deJ ajuste 
de isócronas. Sin embargo, no todo está dicho y en realidad no ha sido aún establecido un 
mecanismo teórico firme acerca de cómo las teorías clásicas de evolución deben de aplicarse 
a Jos cúmulos globulares. 

En general, Bergbush y Vandenberg consideraron pa.ra sus modelos que en el caso de 
los cúmulos globulares se debe de pensar que: 

• Los diagramas HR de los cúnluJos globulares deben de ser más compactos en Ja zona 
del TO siempre y cuando la fotometría sea lo suficientemente precisa. 

• Las estrellas de los cúmulos tienen la misma edad y se formaron a partir de un material 
homogéneo. 

4.2.1.1 Formalisuio de los znodelos de Vandenberg 

Como vimos en Ja sección 4.1, la función de luminosidad no es sino una función de 
ma.sa.s. De las ecuadones 4.5 y 4.6 se tiene que 

ef>(L)dL = N(,vt)d,vt, 4.21 

Y como vimos~ L es una función de la. masa .. \A y del tiempo t. Se tendrá entonces 
que 

4.22 

y Ja razón de ca.m.bio cJ..A.4/dL puede (y debe) ser evaluada a. partir de las líneas teóricas 
de evoJ ución y de las isócronas. 

Dado un conjunto de secuencias evolutivas calculadas para unas abundancias Y y 
[Fe/ HJ, Ja Jum.inosidad puede ser considerada como una función L = L(.-\A, t) definiendo 
una superficie en el sisten1a. de coordenadas L - .. \.;f - t. Podemos ver esto en Ja fig.~t.l. 
Ahi se tiene que 

dL aL(.w,,tiJI . 0 aL(.w,.•,i¡ 0 dS = i:J.\.-1 sin + éJt cos , 

' ·'"' 
4.23 
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donde dS = (d.1\4 2 + dt2 ) 1 12 • El ángulo 6 define la dirección de interpolación entre 
fases evolutivas equivalentes cuando se consideran líneas correspondientes a masas estelares 
distintas. · 

De la ecuación 4.14 se sigue directa.mente que 

es decir, 

8L(.,'vli. ti) 1 . O dL + 8L(M1, ti) 1 0 D.1\.1 sin = - dS i)t cos • 

' M 

8L(M1, t 1 ) 1 dL O 8L(.,\.11, ti) O ª·"" = ;¡scsc - at cot • . 
pero dado que cscO = -6;écl 8 y que cot6 = 8'::,..1 8 entonces la ecuación anterior es 

simplemente 

8L 1 8L 1 8LI 8t 1 8.1\A = 8.M --¡;¡: 'ir.Ni' ' 
t B M B 

4.24 

lo cual nos dic.:. t.1.ue la ecuación 4.22 puede ser reescrita en términos de lo ..._,li.erior 
como 

4.22' 

Para calcular el término inverso en la ec. 4.22'. basta notar que -9Ji::r. I t puede ser 
evaluado a lo largo de una isócrona mediante el uso de la ec. 4.24 siempre y cuando 
los términos ~Is y ~Is sean evaluados en la dirección de interpolación. Por su parte, 
el término *\...,.. se debe de interpolar a las isócronas a partir de los va.lores obtenidos 
numéricamente' a lo lat"go de las líneas evolutivas teóricas. 

Ahora bien, en la práctica se usan cantidades en forma logarítmica. log -é¿;. 
logTe// o logt. De este modo conviene reescribir la ec. 4.22' como 

L (Olog-é::l)-1 
<?(log L0) = N(.,\.1) 8.'vl ~ ' . 4.22" 
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' ' 
:~· ' d 9'{ 
: e 

dt 

ftg.4.1 
El sistef'Tla de coordenadas [L, ,...\.1, t] mostrando las 

relaciones diferenciales correspondientes y la dirección 
diferenciación, O { Bergbush y Vandenberg, 199!!}. 
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En reaHdad no es necesario usar log .;Vt pues el rango de masas !'lohr~ el cual se trabaja 
en las interpolaciones es rnuy corto astrofísicarnente l1abJando: 0.15 ;1 1.5 4\,T0. 

La ventaja de calcular funciones de IUJninosidad por integració11 •l•r~cta de la relación 
masa luminosidad (ec. 4.2:?) es que al tener rangos de masa muy cort11s para una edad y 
abundancia dadas, y a. pesar del rttido numérico que pueda generar la interpolación, ésta 
es cuasi-lineal si ~f" escoge bien el conjunto de lineas evolutivas a usar. 

Fina11nente, para. obt.~ner una función de luminosidad modelo en el plano teórico 
(Jog c;P( ~\,fboz), AT&al] que sea utilizable en el plano observado (lag q)(V). V] es necesario hacer 
uso de la correción bolométrica (ver sección 2.1.2): 

~"fool =V+ BCv, 

que nos dice que 

OlogL/ = .=..: (~/ !!!!EJ::../) 
8.ÑI 2.5 ª·"' + 8.'IA • t t t 

y por lo tanto, que 

,P(V) = N(.'IA>(-2.5 a~~EtL /, - ª:;;v /.) . -1 (4.25) 

Para realizar las interpolacione-s que produzcan líneas isócronas a partir de secuencias 
evolutivas se usan estrellas de diferente rnasa pero de la misma composición química. 

Arbitraria.ntente se escogen fases evolutivas equivalentes (FEEs) que son puntos en las 
secuencias evolutivas que tienen propiedades comunes (por ejemplo, todos los puntos de Ja 
Z~fS tienen el mismo contenido de hiJrógeno). Esto además asegura que los esquemas 
lineales y/o cuasi-lineales de interpolación sean precisos. 

Las FEEs se basan principalmente en el comportamiento de 
81§!0:~l' J..\..i a lo largo de 

las secuencias evolutiva.e¡, y así por ejempJo. el 1\-ISTO queda definido donde 8187
0
!\" IA-1 

cambia de signo en una línea evolutiva, o bien, Jos puntos post-secuencia principal (excepto 
tal vez por Ja punta de la GB) quedan definidos por Jos máximos o míninl.oS locales de 

ª1:;p0~"'l' 1....\.-f· I-Iay extremos locales de este tipo por ejemplo en el agujero de Hertzspru.ng 
(mínimo) ó en la. base de Ja GB (máximo). Se muestran conjuntos de estos puntos en la 
figura 4.2. Para el caso particular de Ja secuencia. principal, cada punto queda definido de 
acuerdo a la masa estelar considerada y a Jos diferentes criterios que definen la. abundancia 
de hidrógeno, lo cual es en cierto modo un poco más arbitrario (para. más detalles ver 
Bergbush y Vandenberg, 1992). 

Para calcular la FL correspondiente a. una de las i::.•Íí".ronas así logradas. se toma en 
cuenta la aproximación de que iV(,.,\.-1),,..... .. \..-(-11+~> para distintos valores de x y por tanto 
se tiene a partir ele Ja ec. 4.22 una estimación para lag </J. 
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EVOLUTIONARY TIUCKS 

--......,, 
[Fe/HJ - -o.es \ . 
(O/FeJ - +0.30 

3.B 3.7 3.6 

log T.,, 

llg.4.2 
Un ejemplo de tra.=as evolutit:as mostrando 

Jos puntos correspondientes a laot FEES. 
(Bergbush y Vanáenberg, 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 teoría. Nuevamente nuestra fuente de datos es el catálogo fo
tométrico principal tanto en su versión cruda como en la discriminada. Ya dijimos que 
los conteos estelares van. a. sufrir problemas e.le incompletez principalmente debidos a la 
densidad intrínseca de Jos objetos en los campos y/o a errores fotométricos demasiado 
grandes. Es por ello que veremos el comportamiento de los conteos para. ambos catálogos 
para observar el efecto de errores de completez y tener así una. mejor idea e.le cuáles son 
los intervalos de magnitud que requieren mayor o menos corrección. 

Calcular Jos conteos por intervalos de magnitud es un problema aparentemente trivial 
pues se supone que lo único que necesitarnos es dividir el catálogo en los intervalos de 
magnitud necesarios y contar la cantidad de objetos incluidos en cada uno, lo cual no 
es un trabajo apto para humanos cuando el número de objetos se cuenta. por millares. 
El problema requirió e.le elaborar un programa en lenguaje Fortran'ii" el cual ya usamos 
anteriormente (ver sección 3.2) para. calcular la. distribución de colores por unidad de 
magnitud en nuestro proceso de discriminación. El programa original. m92.f, que calcula 
distribuciones y conteos estelares directamente del catálogo de fotometría, así como una 
función de lunl.inosi<lad n(m) y una función de luminosidad acumulativa. está listado en el 
apéndice 2 de este trabajo. 

Usando dicho programa. obtuvimos sin problemas las funciones de luminosidad ob
sen.-a.das de las figs.4.3 a-d. Las dos primeras muestran los conteos para el catálogo dis
criminado y las dos rest ·--tes son las correspondientes al catálogo total. En ambos cas. .... "' 
se separaron los objetos pur medio de un corte radial a 300 pixeles del centro del campe,. 
El modelo de la línea conti.J1ua. es c.lebido a Bergbush y Vandenberg de acuerdo a la teoría 
esbozada en la sección anterior y corresponde al modelo de la figura 3.10.e para. una edad 
de 16 x 109 años. Cabe mencionar que para ajustar a los datos de los conteos preliminares 
una curva de luminosic.lad teórica es necesario hacer tanto un corrimiento horizontal de
bido al módulo de distancia y un corrimiento vertical arbitrario que equivale a sumar una 
constante (nótese q1.le lo .se grafica en el eje de las ordenadas el logaritmo del número de 
fuentes). Esto es porque no debe de esperarse que los ntimeros sean los mismos a menos 
que el modelo se hubiera hecho sólo con estrellas de :VID2. 

Como se puec.le ver en las figuras. los errores de incompletez son obvios sobre toe.lo 
hacia magnitudes más débiles. He aquí también que lo.s errores son menores en la parte 
exterior (radio mayor a 300 pixeles) del cúmulo debido a. la menor densidad de objetos. 
No es muy notorio el que la limpieza de objetos de campo para. el c<t.tálogo c.liscriminado 
favorezca el ajuste del comporta.tniento de la curva para las magnitudes más brillantes. 
pero si se puec.le esperar que la contaminación de los conteos sea mínima en estos casos 
y que esto nos e.le al menos. una visión más realista. del comportamiento de la función 
obser\."ada. 
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4.3. l Comparación de datos 

Con el fin de verificar si. nuestra estimación de la función de luminosidad <le !\1192 es 
suficientemente buena. incluimos aquí una comparación directa con \a función obtenida 
por I-Iartwick en su estudio de 1970. La importancia de dicho estudio es que aunque 
en aquél entonces los conteos estelares se hacían a. mano. Hartwick corrigió sus conteos 
prácticamente a lo largo de todo el rango posible de magnitudes, lo que nos permite usar 
sus <tatos para comparar los nuestros tanto a magnitudes muy brillantes como a la.s muy 
bajas. Las figuras 4.4 a y b. muest.ran los resulta.dos de dicha comparación tanto para el 
catálogo completo de fotometría como para el discriminado. 

1-Iemos comparado solamente las partes exteriores del cúmulo por ser las más comp\P
tas, y continuamos usando el n1odelo de Bergbush y Vandenberg para. (Fe/ Fll = -2.03. 

Debido a que obviamente Hartwick no trabajó con los mismos números para sus 
conteos, fue necesario hacer una pequeña. correción vertical en sus da.tos, restando los 
valores constantes 0.2 y 0.15 respectivamente para la.s comparaciones de los catálogos 
discriminado y completo. Ademas, fue necesario hacer una mínima. corrección de 0.02 
magnitudes en la dirección horizontal debido a que llartwick utilizó un valor de 14.62 
para. el módulo d~ distancia (valor que él tomó <le Sa.ndage (1970)). Como podemos ver, 
la comparación es excelente para todo el rango <le magnitudes arriba del punto de salida 
(1\fv < 0.4) y de hecho se tiene una coincidencia ca.si perfecta para algunos de los intet"\.-alos 
de magnitud. 

Con esta comparación, 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 está que existe aún una fuerte dispersión numérica para. .\.fu < O con 
respecto a la teoría, pero en ese ca.so el probl, :-na se refiere a los modelos de evolución y 
no necesaria.inente a los conteos estelares, como veremos en la siguiente sección. 
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Jig.4.3a 

Ajuste de la función observada de luminosidad para la parte 
interior (r < 300 pixeles} del catálogo fotom.étrico discriminado. 
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ftg.4.3b 

Ajuste de la función obser11ada de luminosidad parn la parte 
exterior (r > 300 pi:reles} del catálogo fotométrico dücrim.inatlo. 
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flg.4.3c 

Ajuste de la. función observada de lum,inosidad parn la. parte 
interior (r < 300 pizeles} del catálogo fotom.étrico total 

3~ 
t 

J =L 
~ 
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flg.4.3d 

<.lrculos. loatnun:;ieraf 

.Ajuste de la función observada de lum.inosidad petra la parte 
exterior (r > 300 pixeles) del catálogo foto-métrico total 
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... 
flg.4 .. 4a 

CoTnparac:ión directa con la función de 
luminosidad de Hartwick (1970) para la 
parte exterior del catálogo discriniinado. 

ctnoqfo•: Roman ( 1ggs) i 
puDt.o•: Har\w"lc~ f IVTO) Í 

flg~.4b 
Comparación directa con la. función de 

luminosidad de Hartwíck {1970) para la 
parte exterior del catálogo total. 
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4.4 Etapas evolutivas av21nzadas en cúmulos globulares 

Los ctimulos globulares son los mejores sitios para probar las teorías de evolución 
estelar, pues contienen un gran número de estrellas en etapas evolutivas avanzadas, que 
indican procesos interiores posteriores a las correpondientes al quemado de helio fuera de 
los núcleos estelares. 

Es posible hacer una estimación del número de estrellas en estados avanzados de 
evolución en un cúmulo globular ( Castelani. 1980) en la. forma en que citamos a continua
ción. 

La gran mayoría de los cúmulos globulares galácticos contienen entre 105 y lQd estre
llas, y se sabe que los tiempos de vida en estados avanzados como los de las gigantes rojas 
o la rama horizontal, están Alrededor ele los 3 x 108 años. Si se usa la relación de Rood 
(1972) para estrellas de población JI: 

dlog i'·f....., 0.2Sdlog T, 4.26 

donde -r es el tiempo de secuencia principal y ~i..1 la masa estelar, se tendrá. que para 
los estados de evolución más avanzados 

d log ~w -- 0.002. 

si la secuencia principal de un cúmulo globular está poblada uniformemente por es
trellas de entre 0.5 y 0.81'-'/0 , entonces dM ...... 2.5 x 10-3 ~10 lo cual nos dice qut"' 1 de ca.da 
120 estrellas están en estados avanzados de evolución en los cúmulos globulares. 

Sabemos que la evolución estelar fuera de la spruencia principal, en las ramas de 
las subgigantes y las gigantes rojas, es una consecuet .. h.~ del agotamiento del hidrógeno 
en los núcleos estelares y de la formación de una capa c¡ue rodea al núcleo previamente 
agotado (ver secciones 1.3.4-5). De esta manera, la temperatura de la estrella durante las 
etapas evolutivas avanzadas va a depender: principalmente de la. convección en las capas 
que rodean a. los núcleos. 

Una vez que el H se agota, la. tempera.tura central de la estrella auinenta. y Ja. cadena 
CNO se vuelve cada vez más importan"L~. Los modelos clásicos (normalmente usando 
estrellas de 0.08J\ .. f 0 , Y= 0.015 y Z = io-3 ) predicen que en el punto de salida, el 12 C y 
el 16 0 han llegado a sus valores de equilibrio, y que el 99% de la energía central se debe a 
la cadena. CNO. Por esto mismo, es fácil deducir que la morfología del diagrama HR va a 
ser sensiblemente dependiente de las abundancias <le C, N y O. 

Así, Ja localización de una estrella en la RGB no dependerci en realidad de la eficiencia. 
de los procesos termonucleares como de la masa estelar y la composición de la. capa con
vectiva (Castelani, 1980). Otras etapas como la HB son mas sensibles a otros parám.et.ros 
evolutivos. En la lIB, el color. por ejemplo, depende en forrr1a dramática de la masa per
dida en la RGB, de modo que las anomalías del CNO van a ser notorias en el color de la 
rama horizontal: después del flash del helio a.l final ele la RGB. la estrella rápidamente se 
mueve hacia la HB donde la. luminosidad estelar será. la luminosidad del núdeo de Helio y 
la. temperatura. efectiva será. la de la capa de hidrógeno que rodea. a dicho nticleo en esta 
etapa. De este modo, al aumentar el ta.maño del núcleo de helio. aumentará por ende la 
luminosidad y la capa de hidrógeno, haciendo que el color de la. HB sea más rojo. 
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4.4. l Abundancia de Helio por eJ método R' 

En Ja sección 3.3.l.fVb, introdujimos los conceptos correspondientes al método R de 
Iben y Rood (1969). También dijimos quP sería hnsta este capitulo cuando nos aventu~ 
rariamos a calcular nuestro propio "7'1Jor para la abundancia de helio de 1'vf92 usando dicho 
método. 

Sin embargo, a Jo largo dP la investigación y una vez que hubimos analizado los 
conteos e.le) cataJogo discriminado ron el que hernos estado trabajando. y en el cual estamos 
más seguros de no incluir objetos ajenos a 1\1192, nos dimos cuenta que diferenciar a Jas 
estrellas de Ja rama horizontal (TTB) dP. aqneJJa..c; pert.enPcienh•s a Ja rama de las gigantes 
rojas (RGD), era realmente t rivi:ii en comparación con la dificultad de separar de esta 
1íltima rruna a aquellos objetns esteJarps que- corresponden a la rama asint6tica (AGB). 
Aún en el catálogo discriminaclo y aún observando directamPnte el diagrama IIR de la. 
figura 3.8. muchas de las estrelJas de la .-\GB SI!:" confunc.Jen ciertamente con las de Ja rani.a 
horizontaJ, y esto cüficulta el tener 1111 valor pret.:iso de :VRGD para ]as PCuaciones 3.10 y 3.11. 
Afortunadamente, i''vfD2 no es el único cúmulo en el que Psto sucede, (de hecho. podemos 
decir que es-un ctin1ulo "'privilegiac.Jo"• al porJer tener alguna diferPnciaci6n de ramas). Es 
por ello qG.e en 1983, Buzzoni y su grupo dt"' colaboradores calcularon y publicaron una 
recalibrilción del método R P incluyeron una nueva fórnn1l::i para la abundancia de HeHo 
en cún1uJos globulares en la que introdujeron el parámetro R' = l1To/(tRGB + t~1 ca). I.a 
ecuación mencionada es la siguien!"e: 

Y(R') = 0..1571ogR' + 0.20·1; 4.::?7 

que tiene el principal inconvenientt> d.., no poder ser calibrada del todo debido a que 
no existen aún series de modelos evolutivos para las ramas asintóticas de los cúmulos 
globulares. Sin embargo. para los propósitos de este trabajo, esta fórmula nos t!S de gran 
ayuda al evitarnos complicaciones en una eventual separación de las ramas RGB y AGB. 

Para calcular el vaJor de R' de acuerdo a nuestros datos. se creó otro programa en 
lenguaje Fortran77 que cuenta las estreJJas de las ramas directamente del catálogo y en
tendiendo como "rama", una zona definida. en el plano (V. B - Y'"): .-\sí, definimos a la HB 
como Ja zona donde V < 16.85 ± 0.05 y B - V < 0.27 ± 0.02. y a las ramas RGB+AGB 
las definimos para V < 14. 75 ± 0.05 y B - v· > 0..15 ± 0.02. 

Con esto en cuenta. obtuvimos los siguientes resultados: 

~VFl'B = ~25:!:°6, :VRDG+.-\GB ~ 230:!:°~0• 

R' = 0.9783~8:8!~g y. Y(R') = 0.1996:!:°8:88~~-
Los errores (:±:) mencionados arriba fueron estimados por eJ programa. y son peq..ieños 

con respecto a Jos que se pueden encontrar en Ja literatura. Dado que estadística.inente es 
tainbién correcto pensar en eJ error clásico de V'7V para un conteo de :V estreJJas. hicimos 
el cá.Jcu.Jo correspondiente. Se obtiene de este modo que: 

oVTID = 225 :± 1.5. .VRBG+AGD = 230::::: 15. 

R' = 0.978.'l!g:g~g y. V(R') = 0.1996:: 0.0262. 
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Lo cual es un poco más •'creible"' si se toma en cuenta que la literatura presenta. 
estimaciones de Y = 0.23 ± 0.03 en la mayoría de los casos. De cualquier modo nuestro 
valor central sigue siendo el mismo y es menor. 

Dado que tanto nuestro mejor ajuste <le curvas isócronas (fig.3.lOe), como el cálculo 
de Buzzoni et al. para Y(R) (ver nuevamente la sección 3.3.1.IVb) y en general los cálculos 
de evolución 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 próxima sección, donde especulamos acerca de todo lo logrado, ~n rea.lidaddebería711.os 
de esperar que el valor de Y(R') que obtu,,.·ieramos fuera al menos, más pequeño que el 
0.23 esperado. 

4.5 Cuestionamientos sutiles sobre los 1nodelos de evolución 

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 abarca.das por los 
siguientes cuestiona.mientas generales: 

• ¿Por qué, a pesar de los valores que calcularnos para los parámetros de ajuste de las 
isócronas, los mejores ajustes corresponden a val~res que son relativaniente diferentes? 

• ¿Cómo influye esto en los modelos de las funciones de luminosidad a los cuales no es 
posible ;tjustar con claridad conteos provenientes de fotometrías estelares precisas al 
menos para magnitudes brillantes? 

• ¿Cuáles son los parámetros que están faltando o que están fallando en los modelos de 
evolución y ql, '.t'.fluencia tienen en los cálculos (p.ej. Y(R'))? 

• ¿El corregir los errores aquí descritos, realmente permitiría reducir la edad calculada. 
de los cúmulos globulares como l\rl92 a fin de tener una discrepancia menor con respecto 
a las teorías cosmológicas? 

El responder a estos ct..estionamientos ha sido una larga serie de estudios sobre cúmulos 
globulares de los cuales la bibliografía de este trabajo es apenas una. muestra representa
th-a. Sin embargo, a lo largo de dichos estudios al menos ha queda.do claro cuáles son los 
problemas principales en el e~tudio de los ci'1mulos estelares. De todos estos problemas. 
probablemente el más fuerte se refiere a. los modelos de evolución estelar principalmente 
para estrellas psp, que irónica.mente tienen la mejor posibilidad de una buena fotometría, 
mientras que los modelos con mE"jor claridad como los de las estrellas e.le secuencia principal 
se ven afectados por las observaciones. Ha. habido a lo largo de las dos últimas décadas, 
varios intentos por definir cuál es el error cometido en Ja teoría de evolución estelar, y sin 
embargo. hoy en día los científicos aún no se ponen de acuerdo en cuál o cuáles son los 
parátnetros astrofísicos que habrá que añadir o corregir. 

Lo que es cierto. es que tanto )as lineas isócronas como las funciones de luminosidad 
obtenidas de ellas son las que tienen implícita la solución del problema. pues en el mo
mento en que los datos obtenidos por diferentes autores en diferentes telescopios y aún con 
técnicas de reducción distintas concuerdan en no ajustarse a. los mo<lelos teciricos en forma 
sistemática. es cuando el modelo debe de cu.:-stionarse y mejorarse. 
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En el caso no sólo de 1\.-{92, sino de la. m;i.yoria. de los cúmulos glohula.res viejos y poco 
metálicos, Ja función de luminosidad ha jugado un papel vital en el cuestionarniento de 
las teorías de evolución. Como hemos visto. los conteos estelares no son sino una medida 
indirecta del tiempo que permanecen las estrellas en cada una <le las diferentes etapas 
evolutivas, de donde se infieren las trazas de las funciones de luminosidad n1odelo. Es por 
ello que si al hacer los conteos estelares a partir e.le la fotometría de un cürnulo, se obtienen 
más ó menos estrellas de las que indique el n"lodelo, se pue<le pensar en que las estreUas 
están pasando más ó menos tiempo en la etapa evnlutiva correpondiente o bien, que la 
función inicial <le masa no es universal. 

En las figuras •lAa y b, tanto a los conteos de Hartwick con10 los nuestros les han 
sido ajustados los modelos de BergLush y ,,,-andenberg, siendo necesario hacer corrirnientos 
verticales arbitrarios para ajustar la..-=; curva.">. La manera en que decidimos el corrimiento 
correcto. fue sencilla: intentamos lograr que fueran los conteos en el intervalo de magnitud 
absoluta ~'.fu :::::: [O. 5] los que a.justaran a la. cur"-a teórica. La razón ele esto es la siguiente: 
por un lado, para magnitudes má.s brillantes que cero, tanto los datos de Harhvick como 
Jos nuestros tienen una fuerte dispersión, y por el otro lado, es a partir de Aiu ~ 5 <lande 
nuestros datos comienzan a sufrir los embates de la incornpletez. Pero existe una razón más 
que se refiere a un cuestiona.tniento importante. Nos referimos a! traba.jo e.le Faulkner y 
Swenson <le 1993, en donde se discute la posibili<la<l <le tra.nsforn"lar los modelos evolutivos 
para las estrellas psp en poblaciones del tipo II y particularmente para cúmulos como :rvf92, 
I\1130 o 47Tucanae. Si se o~serva cuidadosa.ntente las fig.4.5 en la que se amplía. la. regió1.1. 
mencionada en el párrafo anterior y a la que se han añadido los conteos e.le Stet.son y I-Iarris 
(1988) 1 , es fácil notar que es a partir del punto de salida donde los conteos comienzan en su 
mayoría. a exceder a la cur.,.·a teórica (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 e.le los conteos sin que la mayoría <le estos sobresalgan. 
Toda esta zona corresponde a Ja rama de Ja_o:; gigantes de 1'vl92. Al parecer, este fenómeno 
no es casual y ya. ha sido presenciado en otros cúmulos como I\1130 (Bolte, 1994). Corno se 
puede observar en la figura 4.5. para la magnitud correspondiente aproximadamente a la 
mitad de la rama de }a..q subgigantes. es decir. para ,\.fu = 3.2, uno de los <latos de II::..rtwick 
excede notoriamente la cur·va.. Nuestros datos tienen una incompletez no-despreciable a 
partir de ~l.fu = 3, por lo que no podernos aventurarnos a usarlos como contradictorios. 
Pero para el ca.so e.le los datos de Stetson y I-Iarris, es obvio un ·'~to., para 1\-fv = 3.65, que 
corresponde a Ja salida. de la secuencia principal y el comienzo de la rama. de las subgigantes. 
Este salto. es llama.e.lo desde hace algunos años, el .. bumpn o exceso de las subgigantes, 
y junto con los datos excedentes e.le la rama <le las gigantes. ha puesto en problemas a 
los modelos clásicos de evolución de estrellas de baja masa en cú.Jnulos globulares. Fueron 
Faulkner y Swenson en sus trabajos de 1988 y 1992 quienes junto con "Vandenberg y Stetson. 
( 1991), formularon una hipótesis arriesgada, pero que soluciona el problema, como veremos 
a continuación. 

1. Los conteos de StetBnn y !Iarri.i .son $Ólo para estrellas meno.'i brillu.ntes que V=16 
magnitudes. por lo que no los podemos cnrnparar con nuestros conteos o los de IIartwick 
para magnitu.des brillantes. 
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4.5.1 l\tiodelos con núcleos isotérmicos y sus erectos rejuvenecedores. 

Dentro del marco de li'l.S teorías clásicas de la P.volución estelar, las observaciones ante~ 
riores sugieren Jo siguiente: una rama de las gigantes sobrepoblada sugiere definitivamente 
que las estrellas pasan más tiempo como gigantes y probablemente menos tiempo como 
estrelJas de secuencia principal. Por su parte, la exfatencia de un exceso en el origen de la 
SGB a Ja saJida. <le la secuencia principal. nos dice que las estrelJa.s tienen más hidrógeno 
que consumir en la etapa dP trancisión entre el TO y la RGB. Para que estos dos efectos 
se den al mismo tiempo, es necesario que las estrelJas consuman menos hidrógeno durante 
su Í<lSe de secuencia. principal y lo reserve-o para su etapa de quemado central en la SGD. 
Faulkner y Swenson ( 1988) asPguraron que esto era posible si las estrellas tuvientn algún 
proceso de alta eficiencia para ge-nerar el transporte de energía central en la fase de NCS. Si 
esto fuera posible. este transportt:> de alta eficiencia llevaría a las t"strellas a generñ.r n11cleos 
isotérmicos. 

V,..a más allá del objetivo dt:" ~ste trabajo t"I detaJJar en qué consisten estos modelos. 
l'lunque podemos mencionar al menos las hipótrsis básicas en las cuáles se basan: 

• La generación de núcleos isotérmicos '"equiert:>. por ejemplo. de la acreción de partículas 
1na.siva.s que dispersen a las partícul;:r,s n (núcleos ele helio) y permitan tener má..~ 
hidrógeno (ver sección 1.3.·J.2) al retrasar el proceso triple-a. 

• Las partícula_,.; masivas mf"ncionadas tuvit~ron que ser acretacla...;, por las nubes gaseosas 
a partir de las ce.a.les se formrtron las estrellas. Dado que Jos cúmulos globularPs están 
en el halo galáctico, pudieron haber acreta<lo estas partículas de la materia oscura 
du1 · .. ·t~ )a primera fase de contracción gravitacional estelar. SP •~ las teorías ac
tuales de evolución galáctica. la mayoría de la materia oscura se encuentra distribuida 
precisamente en el halo de la gala.~a. 

• l.Tna clase posible <le partículas que solucionan el problema son las llamadas WllVIPs 
(del inglés H"eakly Tnteracting .;\,fassive Particle.-;): Partículas masivas que interaccio
nan a nivel nuclear por nledio de fuerzas nucleares débiles. Su interacción con materia. 
bariónica estelar y sus consecuencias dependen entre otras cosas. de su área. efectiva 
de colisión y del espín de la partícula con la cuaJ colisionen, y al parecer. los cálculos 
concuerdan si se consideran. como ya se dijo. partículas a e hidrógeno como los pro
tagonistas de las colisiones (las discusiones se encuentran detalladas. por ejemplo, en 
Faulkner/Swenson (1988.1993) y Gould/Raffelt (1990)). 

Los núcleos isotérmicos gent"rados. put"Llen ocupar entonces (dentro de los modelos que 
los consideran), un 5 ó un 10 por ciento de la masa estelar inicial. Faulkner y Swenson, 
mostraron que para el segundo caso. las ~strel1as de su modelo salían <le la secuencia 
prindpal con un exceso total del 18% en su fracción total de hidrógeno con respecto a 
los modelos estándar. Tanto Faulkner y Swenson (1992) como el mismo Vnndenberg, 
confirmaron entonces. que, in<lep""n<lientementt" <le la. población estelar consider;HJa (tipo 
I ó II)~ esto Jle,_-a a. la consecuencirt. de una reducción en la edad <le! ctímulo en el punto de 
salida de Pntre p) 16 y el 18%. Es decir. Ja t"da<l <le los ct.ímulos globulares que cumplieran 
con la hipótesis de los núcleos isotérn-ricos. ajustarían su fotometría a lineas isócronas 
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cercAnas a. los 14 x 109 años. Nótese que esto casi resuelve la paradoja de la sPCCton 
3.1.1.4. El resto de la historia, probablemente tenga que ser escrita por los cosmólogos. 

Como consecuencia de la mayor fracción de hidrógeno a Ja. salida de la secuencia 
principal, las estrellas tenderían entonces a tener una fase en la que Ja cáscara convectiva 
de hidrógeno se engrosaría. y úe acuerdo al modelo evolutivo. el tiempo gastado por las 
estrellas en la rama de las subgigantes sen·a mayor que el considerado actualni.ente. Si esto 
es cierto, entonces en una función observada de luminosidad, el cociente 2'\l'sG a/ 2'l,\-tS deberá 
de St"r mayor de Jo esperado por los modelos estándar. Para el caso d~ los conteos de Stetson 

y Harris en l\-192, Faulkner y Swenson encontraron que (~) / (~) -
• '.\IS lVT,\IP M'S E~tandar 

1.3, lo cual es stn duc.Ja un factor espectacular a. favor de los nuevos modelos. Para nuestros 
datos, también esperamos encontrar un exceso de estos cocientes después de la correción 
de completez. 

4.5.2 El segundo parárnetro en cúDJulos globulares 

Por último, mencionaremos que no sólo los conteos de estrellas psp son las que cues
tionan los modelos. En la sección 4.4.1 vimos que nuestro cálculo para la fracción total de 
helio en las estrellas de ?vl92 resultaba ser bastante más chico de lo esperado. La razón ele 
ello, se refiere a lo que se llama el segundo pa1 ámetro en los cúmulos globulares~ y esto no es 
sino la suposición relativamente reciente~ de que en la creación de los modelos evolutivos 
estelares~ los científicos han olvidado considerar cierto efecto (aún no se ha establecido 
cuál) en torno a las abundancias e.Je los elementos pesados e11 las estrellas de los cúmulos. 

Para. empezar, es erróneo pensar que dos estrellas de un mjsmo cúmulo tengan la 
misma composición química: esto lo han mo~.~•~do a lo largo de Jos años9 los muchos 
estudjos espectrográficos de las estrelJas de düerentes cúmulos estelares. La razones son 
varjadas (por ejemplo, la diferente composición del medio interestelar circundante de una 
estrella a otra o Ja absorción de material eyectado por estrellas muertas) y a lo únko que 
Ue'\.-an es a pensar claramente que aún cuando esto sea cjerto, no es fácil de ninguna manera 
(tal vez sea imposible) el corregir las diferencias en las abundancias de cada estreJJa para 
luego considerarlas en un esquema evolutivo. 

Por otro lado, las variaciones en las abundandas de hierro o de Jos elementos CNO en 
un cúmuJ09 van a afectar directamente y en forma relevante, Ja. morfología del diagrama 
HR. Kraft (1980), mostró que las abundancias de Jos elementos CNO afectan directamente 
a Ja posición del punto de salida de la secuencia principal y que la abundand~ de hierro, 
afecta a la rama de la.a gigantes. 

La cuestión que aún se djscute es si para dos cúmuJos globulares, el que tengan la 
misma abundancia de hierro implica o no que tengan Ja misma abundancia de algún el
emento CNO. Lo que se sabe. es que aún y cuanc.Jo esto fuera cierto. la morfología de 
la raina horizontal no tendría por qué ser la misma ya que depende de dos parámetros: 
i) eJ cociente e.Je la masa total de la estrella con respecto a su núcleo, que '\.'3. a influir 
clirectamente en la cantidad de helio al comienzo de la etapa de rama horizontal y ii) las 
abundancias de elementos pesados (m:i.s pesados que el helio), que van a influir en la salida 
de la estrelJa e.Je la ra.nia horizontal (ver sección ·l.-1). 

Los estudios espectroscópicos detallados <le las estrellas <le los cümuJos viejos y poco 
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metálicos como 1"192 (Cohen, 1979 Kraft et al., 1992 ). muestran que definitivamente hay 
un mecanismo aún no considerado en los modelos con respecto a las abundancias. Así pues, 
este segundo parámetro 1:mede ser. según los estudios, o bien un mecanismo de reconvección 
de los elementos CNO, o bien, un exceso de otros elementos diferentes del hierro en los 
núcleos de las estrellas gigantes de los c{1mulos viejos, una combinación de los dos efectos, 
o probablemente, ninguno de ellos. 

Lo que si es cierto, es que ni los modelos de Bergbush y Vandenberg de 1902 ni 
el método R de tben y Rood han consi,\erado al segundo parámetro, y esto hace que 
para abundancias tan anómalas como las de ?\.192 (recordemos que lvl92 es el cúmulo 
menos metálico que se conoce en el halo galáctico) y otros cúmulos similares. haya serias 
dificultades para ajustar con seguridad uno u otro modelo de evolución estelar. Tal vez 
ahí está la respuesta. pues. a. nuestra disgr~sión en cuanto a la abundancia {Fe/H) (sección 
3.3.1.11) o a la abundancia calculada de helio Y(R') (sección 4.4.1) con respecto a los 
'\.-a.lores esperados. Por lo pronto. para los objetivos del presente trabajo, tenemos suficiente 
material para pensar profundam.ente respecto a lo poco que sabemos aún sobre las estrellas, 
y respecto a lo mucho que tenemos aún por entender. 
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Conclusiones 

Se realizó con éxito la reducción fotométrica ele 12 imágenes digitales del calmulo 
globular lvf92, lo cual permitió elaborar un catálogo de fotometría con más de 30 000 
estreUas con Jos cuale~ se graficó un diagrama HR. 

Usando tres técnicas Ue discrim.inación estadística (x 2 > 1.5. ó( B - V) < 0.03 y 
(B - V) < 3.5a) se consideraron finalmente sólo Lt 272 objetos como estrellas del cúmulo, 
de las cuales la mayoría son estrellas post-secuencia principaJ (l/' < 21 mag.). 

Las lineas fiduciarins calculac.Ias para el diagrama I-IR principal se a.justaron a Jos 
modelos evolutivos de Proffit-'\ta.ndenberg ( 1991) y Bergbush-Vandenberg (1992). Para 
realizar el ajuste se caJcularon cuatro parámetros de ajuste: 

Para el enrojecimiento E(B- l-"). se usó el valor canónico más usado en Ja literatura: 
E(B-V)=0.02. Sin embargo, moc.Jelos de enrojecimiento con10 el e.Je Ruelas-lv!ayorga 
(1991) pred.icen un valor de 0 . .J-1 para latitudes cercanas a l'Vf92. 

El módulo de distancia rn- ~lt se calculó de acuerdo a.J aj·1ste de la. secuencia pnncipaJ 
del diagrama I·IR a una secuencia hecha con las estreUas subenanas menos metálicas 
de Ja vecindad solar. Nuestro resultado, ni - AI = l•J.71 es un poco más alto que el 
de la Jiter:itura. o sea l·J.6. 

- La abundancia metálica del cúmulo se calculó de acuerdo al método morfológico de 
Sa.rajed.ini (1992), y el valor obtenido, [Fe/FIJ ~ -2.3. co ·.t:erc.Ja con el de la liter
atura, que sitúa a 1\-192 como el cümulo menos metálico de la galaxia. 

- Para la Abundancia de helio, Y, se usó el valor cAnónico, cercano a Y=0.23, aunque 
un posterior cálculo basado en ms conteos estelares usando el método R' indica un 
valor ca.si 0.0•1 unidades menor. 

A pesar de Ja exactitud de las consideraciones y Jos cálcuJos realizados para estos 
parámetros. el mejor ajuste de líneas isócronas que se tiene corresponde a Jos parámetros 
E(B-V,.)=0.02, (Fe/HJ=-2.03, m-l\,.[=14.6 y "'tr=0.235. La edad de l'\1192 sigue a.justándose 
mejor a los 16 ± 2 x 109 años. lo cual por un lado c<:>ncuerda con los resultados obtenidos 
por Stetson y Harris ( 1988) pero por el otro resulta ser aún casi un 15% mayor que Ja edad 
del universo considerada por la <":osmología de Einstein-De Sitter (8 - 13 x 109 años). 

Los conteos estelares directos realizados con los catálogos de fotometría. tanto el origi
nal como el discrin1inaclo muestran fuertes efectos de incompl~tez para tnagnitudes n1ayores 
o iguaJes que las <le Ja secuencia principal. La incompletez ele los datos es menor sin em
bargo, para las partes menos densas del cúmulo. 

La comparación de los conteos preliminares con lns funcinnes de lun1inosidac.J n1odelo de 
Bergbush-Vandenberg ~n el inter'\.""alo .lh· = (O. ·1) sugiere un pequeño exceso con respecto a 
Jos conteos de Hartwick ( 1970). Para ma.gnitucles menos brilJantes. se requiere de completar 
los datos mediente experin1entos con Pstrellas artificiales. Dichos experimentos aún no han 
sido concluidos y los.posibles resultados se dejan para un trabajo posterior. 
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Es posible especuJar acerra de un exceso en el cociente ~vsGn/,V,\tS con respecto a los 
modelos estándar, Jo cual implica el uso de nuevos modelos evolutivos que consideren por 
ejemplo, núcleos isotérmicos. Usando dichos modelos se podría reducir la edad considerada 
para cúmulos globulares viejos y poco metálicos como l'vf92 hasta en un 18%. Lí>s ni.ideos 
isott'rmicos implican una mayor cantidad de hidrógeno en Jos núcleos estelares a la salida 
de la SPcuencia principal, retrasando la evolución hacia la rama de las gigantes y causando 
el exceso predkho en la rama de las subgigantes. 

Es importante subrayar el hecho de que aún con el posible uso de nuevos modelos 
evolutivos, sigue sin resolverse el problema del segundo parámetro en cútnulos globulares, 
posiblemente relacionado con las abundancias en Jas diferentes etapas evolutivas avanzadas 
de las estrellas <.le los cúmulos globulares. 
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Apéndice 1 
Probabilidad y Estadística 

AI.1 Regresión lineal robll!lta .. 
Supóngase que se tiene el problema de a.justar a una serie de datos (.ra, y;;) el modelo 

lineal: 

y(x) = y(x;a, b) =a+ bx aT.l 

Además supongamos que se conoce la incertidumbre era asociada. a cada dato y¡ y que 
los '\.-a.lores de la variable X¡ son conocidos en forma. exacta (el lector puede ver que este es 
el caso de la sección A.4). 

Para medir que tan bien se ajusta el modelo a nuestros datos, se puede usar Ja función 
llamada de "mérito". Chi·cuadrada: 

.V ( )2 x 2 (a,b)=2: Y•-:~bx, . 
i=l • 

aI.2 

De hecho, si los errores de medición están distribuidos normalmente, entoncrs la 
función x 2 dará. la máxima estimación de similaridad de los parámetros a y b en ( aI.1) y 
en el caso contrario, dicha simHaridad no será máxima, pero definitivamente nos será util. 

A.hora bien~ si la funci~n (al.2) es minimizada para determinar a y b entonces ten
dremos que: 

a 2 .V º = -L = -2 L y¡ - ª - bx. 

ªª i=l ª• 
o- 8x2 --?~xi(y,-a-b:z:,) 

- Db - -~ a'f • 

Y si se definen las siguientes sumas para facilitar cálculos y escritura: 

tendremos que: 

.V 1 S=2:-,... 
i=l a; 

.v ;z;· 

s.= 2: ,,.;. 
i=l 1 

_ ..f!-. x,y, 
Szu = L.- -¡;:r 

•=1 1 

aS+bS.,, = Sy 

l2Sz. + bSzz = S:ey 
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al.3.2 

aI.4.1 
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que es un sistema de ecuaciones cuya soluciones están dadas por: 

aT.5.1 

aT.5.~ 

donde 

aI.6 

El sistema anterior, nos da las soluciones para los valores de los pará.Jnet.ros a y b que 
mejor ajustan al modelo (al.1). pero hay que tomar en cuenta, desde luego, la incertidumbre 
en la determinación de a y b, que surge de la incertidumbre en los da.tos. y que también 
puede ser calculada. De la teoría de propagación de errores, se sabe que la uarian=a, a] 
de una función f está dada por: 

Ahora bien, dado que: 

y que 

.V (ªf)' a]= 2:u7 ----:-
i=t 8Y~ 

ªª &y,= 
Szz -Sz:Z:i. 

a;~ 

tenemos que. sumando sobre .. v datos: 

y que 

2 s~z 
ªa.= -:::i""""· 

a¡=~· 
Además, la couarian.:a de a y b será.: 

Cov(a, b) = -:·. 
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Se tiene también que el coeficiente de correlación, rcdu que debe _cumplir con Ja 
condición de ser un número real entre -1 y 1, estará expresado simplemente como: 

donde 

rab > O => Jos errores en a y b tienen el mismo signo, mie:ntras que 
r 0 ,, < O ~ a y b están anticorrelacionadoa, i.e. tienen signos opuestos. 

aI.11 

Además, la llamada. bondad del ajuste, necesaria para saber si Jos parámetros a y b 
abtenidos para nuestro modelo tienen de alguna manera sentido, es como sigue: 

La probabilidad Q de que un valor de x2 sea tan malo o tan bueno como el de (aI.2) 
es simplemente: 

Q = GAMMQ ( N:; 2
, "-i_

2

) aI.12 

donde GA.l\ll~fQ es la función gamma incompleta para Q(a,x). Si por ejemplo, Q > 
0.1, Ja bondad del ajuste es creible. Si Q > 0.001, el ajuste podría ser aceptable si los 
errores no están distribuidos normalmente, pero en cambio, un valor Q < 0.001 pone en 
verdaderos aprietos a nuestro r:l.odelo. 

AJ ajustar robustamente datos en lenguaje Fortran, es útil la rutina FIT (ver Press 
et.al., 1989, pags. 508-509), que realiza el ajuste poniendo las cosas de la. siguiente manera: 

Si definimos: 

i = 1,2, ... JV aI.13 

de manera que también podemos definir 

.v 
Stt = Lt7 aI.14 

i=t 

tendremos entonces que por todo lo anterior: 

aI.15.1 

aI.15.2 

• 1 ( 1 s; ) a-.; = s + ss;: . aI.15.3 

aT.15.4 
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s~ 
Cov(a, b) = - SSu, 

Cov(a,b) 

A.I.2 Probabilidades condicionaJes .. 

aT.15.5 

aT.15.6 

En Ja teoría de Ja probabilidad. uno de los axiomas fundamentales se refiere a Ja 
probabilidad conjunta de .iV eventos incompatibles {es decir, mutuamente exclusivos). Sean 
dichos eventos A1, A2 • . ··b, ... , A..v. Se tiene que 

P("'Í:, A;)= "'Í:, P(A;). aI.16 
i=l •=t 

Por otra parte. se define Ja probabilidad condi"cional de dos eventos A y B como 

P(B/ ·1) = P(AB) 
• - P{A). n.T.1i 

Lo c,,ue nos Uei.-a a pensar que, dados estos dos eventos, la probabiHc!ad de que ocurran 
amhos,es decir, P(A ti B), no es otra cosa que 

P(A n B) = P(A/B)P(B) = P(BjA)P(A), 

de tal modo que 

P{B/A) = P(A/B)P(B) 
P{A) . aI.18 

retna 1.- Sean ..4 1 + ..... + A..v =E (eventos mutuamente exclusivos) 1/ .-Y un et.'ento arbitrario. 
Entonces 

P(X) = P(A1)P{XIA1) + P(A2)P{X/A2) + ... + P(A,v)P(X/A,v). 

deui .. 
Es obvio que ... Y = -4 1 ..-'\"" + ... + .4.v .... Y = ~i~ 1 A1 .... "\'", por Jo que de (aI.16). debe 

tenerse que P( .... Y) "= E:~ 1 P(Aa-Y). Así, como por Ja definición (aI.11) se sigue que 
P(.A¡.Y) = P(Ai)P(-Y/A¡). se demuestra el teorema directamente. 

rema 2.- Sean A 1 + ..... + A.v = E (euentos mutuamente exclu:;i11os) y .Y u.n evento arbitrario. 
Entonces 

P(.-1,)P{XIA;) 
P(Ai/X) = P{Ai)P(XIA1) + ... + P(A.v)P(X/A.v)· 

¡ = t. .... ~v 
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dem. 
Directa.mente de al.18 se tiene que 

P(A·IX) = P(A,)P(XIA;) 
,. P(X) . 

Y por el teorema. l. P( .... Y) = 'E~l. P( .. ·\,¡)P(X\AN). lo que demuestra el teorema. 
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Apéndice 2 
Programa m92.f 

program m92 

Eat• progr&Cla 1•• da.to• d• 1& -iotom•tri.a de UD• pobl.aci.on 
est•l.ar d~vi.d.i.endo1a •n intervalo• de mapitud. 

:•al. map.in,mapax 
c:ha=-acter•9 ~i.l.enal:'l• 

raal. mag•t•p• 
real. mag 
in.teg•r magcol.(2000 ,2000), im.axrov(2000) ,posx(2000) ,totrcv 

:Inicial.izando 

ciagmin•O .O 
~gmax.•0.0 

col.o~n•O.O 

col.ormax=O. o 
bi.nvinag=O. O 
biuvcol.•O.O 
~i.l.enam••' • 
magataps11Q. o 
col.staps•O. O 
z:unag•tepa•O 
:a.col.ataps•O 
del.taaa1•0 .o 
del.tacol•O.O 
mag•O.O 
col.•O.O 
do i.•1,100 
do j•1, 100 
ll!&gCol.(i, i.),,.0.0 
and do 
an.d do 
xcol.1:00.0 
xcol.2aO.O 
i.co].aQ 

ymag1ao.o 
yraag2=0 .O 
i.col.•O 
jmagso 
:i.rov•O 
i.ma.x=O 
totrov•O 
i.~i.ds1 

i.ota=O 
1kapa"'0 
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100 

200 

300 

400 

305 

105 
e 
e 

S• piden 1os va1or•11 d• l.os param•tros. s• abren las· unidades 
nec••arias. etc . 

..,rite (6, tCO) 

1!crcat ( • giv• magt:iin ,magca.x.,col.or.nin ,co1ormax"" •, S) 
read(S, •) magm.i.n ,ci.agcax,colormin ,cola:rmax 

vrit• (6, 200) 

~ormat(' giv• b1n"o1:Ldth in mag i: colou.%• • ,S) 
read(S,•) binvmag,~in..,col 

vri.te(6,3CO) 
:t'oraat:(• data :t'il•• • ,S) 
r••d(S ,400) :t'il.ena.m• 
:t'orcat(1a9) 
open Cu.ni. t•B, :t'il.•~fil.ena.c.e, statua•'unknovn •) 

E1 programa ceca.1.enza a cal.cular ..• 

a.ag11 t•p•ª•b• (magmax -oagm.in) /binvmag 
col•t•p•• aba (colon:.&%-col.ormin) fbinwco l. 
nmag•t•p•auúit (ci.agstepa) 
:a.col.atepasnint (cols-cepa) 
d•ltamag•aba(mapax-m&gmi..n) /:.magat•p• 
d•l tacol.•&bs (col.oraax-col.o:r:mi.n) /ncola1:•P• 
read(8,• ,•z:ida.405) dw:u ,du.m2 ,dum3,mag, col. 

Comienza l.a di vis ion por i..a.t• ·ralea 

S• raatr•a todo •1 rango d• co1or (di.r•CCian l:l.orizonta1) 

do i.•1.nco1at•p• 
xco11•colorm.i.n+ (i-1) •d•1taco1 
xcol2•xco11+d•1 taco1 
i.'f'((co1 ·S•· xcalt) .and. (col .1t. xco12)) th•:i. 
:1.co1•i. 
go to 105 
•D.d i.:t 
ea.d do 

Se rast••• ali.ora toda •1 ra.ago d• caag:ii:rud•• (direcci.011 
vertical) 

do j•l .n=a~stepa 
ymag1amagm.1n+(j -1) •d•1 taJ:1ag 
ycag2,,.y-=agt+d•1ta::i.ag 
i:t((cag .ge. J'C8M'C.1) .and. Cmag .1t. 71=1a.g2)) -:h•:i. 
jmag•j 
go ':O 205 

•nd i.:t 
.i:1d do 
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20,j 

e 
e 

GOO 

e 
e 

Se incrementa ahora el n~ero de estre11as •u 
el. i.nt:e:rval.o c:orrespondle11tes correspondientes a1 
c:o1or i y l.a oa.gui.tud j. 

cagc:ol. (lco1 0 jmag)""aagc:o1 (lc:o1, jmag) + 1 

U(aagc:o1(lcol. 0 jmag) .gt. 1.m&:c.) im&:C.""l:lageolO.c:ol,jmag) 

go to 305 
c:ontiuue 

Se escriben 'los dates para gr~lc:ac:ion 

cpeu(unit•9, ~i.l.•"" •c:orrou• ,status"" 'u.nknovu •) 
c!o j•1,nm.agst•p• 
cag•mapi.n+(j-1) •de1tas:tag+O, S•d•1tamag 
do i•1.nc:o1•t•p• 
c:o1•c:o1or.:iin+(i.-1) •de1tac:ol+O. 5•deltac:ol. 
·~ite(9, 600) irov, mag,c:o1,magc:ol.(i ,j) 
for=at (10x. 0 i7 ,3x,'f7. 2,3x ,f7. 2 ,3x,i5) 
iro"21.ro·.1+1 ! i.nc::easing b7 one th• rov nw:iber 
e:id do 
vrite(9, • (10x,i7 ,7x, ••o. O•', 7x, ••o .o'• , 7x, ••o••>•) irov 
irow•irov+1 
-.rrite(9, • (1Cx, 1.7, 7x, ••o .o••, 7x, ••o. 0'', 7x, • • 0' •) •) irov 
irov•ircv+1 
end do 

Se encuentra ahora el caxitlo •n c:&da. 1.nter...-al.o de cagni.tud y 
ae •acribe dentro del arreglo magco1. 

do j•1,DJ:lag•tep• 
!.::l.ax=ov(j)•O 
poax(j)=-0 
end do 

Se pone una l.i.nea que divide al diagrama HR 
para obt•n•r dos l.!.lleaa "fiduciarias separadas. 

do j=1,~gsteps 
cag-cag=U+(j-1) •del'Cal:lag 
do i•1,UC:Olstepa 
COl"'C:Ol.Or::U.n+(l.-1) •deltacol 
coli::d't:.=(18. 25-i::aag) /5. 5 

l.o sigui•u-:e es pa=a. •l lado ::.zqu:i.erdo (HB) 

!.~(i~id .eq. 1> '!:;-..u 
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e 
e 

i:t((cia.g .1t. 17.0) .a:d. 
(col .lt. coliCl.it)) th•n 

i:t(m.agcol(i.j) .g-. ie1axrov(j)) then 
il:'axro':#(j )amagco1(i • j) 

posx(j)•i 
end :i:t 
e1ae:i:f(ciag .ge. 17.C) then 
11(magco1Ci .• j) .gt. imaxrov(j)) then 

i.ciaxrov(j)=magcol(i .j) 
posz(j)•i 

end i:t 

Lo •iguiez:i.te •s p.a.ra el lado d•r•cho (MS+CB) 

i:t(i:fid .eq. 2) th•n 
i:t(Cmag .1t. 17.o) .a:d. 

(col .ge. c:olimit)) th•u 
i:t(magcol(i,j) .ge. imaxrov(j)) then 

i.maxrov(j)sciagco1(i ,j) 
poa:x(j)•.i 

ea.d i:t 
elaei:f(mag .ge. 17.0) then 
~(magco1(i,j) .ge. imaxrow(j)) th•n 

i.max:ov(j)amagcol(.i ,j) 
poax.(j)•.i 

end .i:f 
•lld i:t 
end :i:t 
•:a.d do 
•nd do 

write(9,•(//)') 
vrite(9, •Csx.• • 

• • uu=ax 
cag 
"./)•) 

coi 

E:.1 aiguieut• do loop genera 1a ci.agcitud 0 color y maxiJDo 
nu.aero de eatr•llaa detectadas •u cada interva1o 

do j•l ,nmeg•t•pa 
mag-magm:in+(j-1) •deltai:aag+O. S•deltama~ 
col•co1o~n+( Cpoaz(j > )-1) •d•1taco1+0. S•d•ltaco1 

i:t(magco1Cpos:x(j) .j) .ne. O) then 
writ•(9 0 • (S:x ,2:t9. '2 ,19) ') t:1.ag, col,ci•gcol (posx(j) ,j) 
i:t(i:fid .•q. 1) icta•iota+l 
i:t(i:tid .eq. 2) :i:.Capa=i:.Capa•l 
eud i:t 
eud do 

i:t(i:f:id .•q. 1) then 
i:fic!.~2 
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ge to 5005 
end i~ 

totrov-irav-1 1 # d• cort•s en •1 archivo d• la unidad 9 

clase (unit=9) 

e ++•••••++ .... ++••++++++++++++•-••-•+++++++++-++++++++++++++ 
Se llama a la subrutina diacrim.inatio11 

call discrimination (posx.nmagst•pa. :::icolst epa 
• colc:t1:1in,d•ltacol) 

e +++++++-++++++-+++++++++++++•++++++++-•+-++++++-••-•+ 

e +++-++++++++++++++++++-++++++-+++++++++++++++++++++•-•+ 
Se llama a la subrutina lf' 

700 

call lf' (nmagat •P• .ncolatepa .mapin, d•ltai:i.ag, totrov, iota. i:.Capa) 

Se produce un archivo de instrucciones en .oup•rcongo 
para cada cort• 

open.Cu.ni t"" 10 ,f'ilem 'o92cort•%. graph • • &tatua=• l!.D.kn.own •) 
".rrite(10,700) 
1'o :·.·-.t (Sx. 'o.92cortea •) 

vrite(10,'(1Sx,••data cartea••)•) 

i.aa.x•imax•101•m:i.agatepa 

vrite(10, • (15x, • 'l:i.::lita • •, 2(f'6 .2 ,2x) , ••o • • ,i10) •) calo.rm.1..n, 
colort::1.ax, il:1ax: 

vrite(l.O, • (15x, • 'bcx• •) •) 

do j-=1,nmagsteps 
l.i:a:f'=1• (j-1) • (ncolatepa•2) 
lsup=-liu1"+ncolatepa-1 
vr.1te(l0 0 • (lSX, •'linea • • ,i.5,3x,i.5) •) l.inf' ,lsup 
vri.te(10,'(1Sx,••read mag 2'')'") 
vri.t•(10,'(15x,••:read col 3'')') 
vrit•(10,'(1Sx, • 'r•aC iium. 4'') •) 
k=umagatepa- (j-1) 
vri.te(10,'(1Sx,••set nu.c.•(nw::l•'',15,''•100.0)'')') k 
...-ri.te(1c,•c1sx,••cc:i:iect col nUl:l'')') 
•nd do 
•...rrit•(10,'(15x,••:c!abel (b-v)••)•) 
':.lrite(10,'(15x,• 'ylabel numb•r of' aou:rcea• ') ') 

eles• Cu.ni.t•8) 
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e 
e 

e 
e 

c1o•• Cunit•10) 
•top 
end 

aubroutin• diacrimination(poax 0 n.aag•t•p• 0 nco1at•pa • 
co1armi.n 0 de1taco1) 

Eata aubru.toina 1•• 1o• r••u1tadoa producidoa y 
diacrimi..na aqu•11oa qU• :tr.o ••t•n d•ntro d• loa lim.it•• 
••tab1•cidoa a1r•d•dor del color al cual. •n cada intervalo 
d• magn..itud. hay un :nuz:aero ma.ximo d• 1'u•nt••. 

Esto. •n principio. •limi:na la contami.:nacio:n por obj•toa d• cacpo 

integ•r po•z e 1) 
r•a1 caag 
cha.racter•1 idchar 

inJ.cializacion 

aigma•O .O 
co•:t•i~a•O. O 
alim.it1:.-··=•).0 
ali.mi.tb.igh•O. o 
id•O 
mag•O.O 
col•O.O 
num•O 

op•n(unit=-15 0 :til•• • corrou • • atatuaa •u.n.lclovn •) 
v:-it•C6 0 •c••giv• standard d•viation a:t colour 

• "distribution= • • .1) •) 
r•ad es •• ) sigma 
write(6 0 •c••give int•rval 01' inclusion as x•aigma. x= • • .S> •) 
r•ad(S,•) co•1'aigma 

op•n (uni t• 16 0 1'il•"" • tati1'rati •,status• •unm.ov:n •) 

do j=1,ncagateps 
alicitlow=colorcin+(posx(j )-1) •deltacol+C. S•d•ltacal 
• -coe:taig:ia•sigca 
a1icithigh,,.co1on:U.::i+(posx(j) -1) •deltacol+C. S•delta.col 

+coe:tsiF, •sig:ia 

do i=1,ncolst•ps 
read(1S,•) id,::iag, :ol 0 nu.::i. 
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600 

i:t((col .1e. alimithigh) .and. 
(col .ge. alimi.tla'.1 )} t?:u1c. 

vrite(l6 0 600) id 0 mag 0 col 0 nua 
:tormat (10x, :17 ,3x .. ~7. 2 ,3x ,:t'7 .2 ,3x ,iS) 
end i:t 
end do 

do lr.=1,2 
read(15 •• e 1•1).) id.char 
end do 

lo"rite(16 •• e.'ºººººººººº·ºººººººººº .... 
• • 0000000000. ºººººººººººººººººººººººººººººº .. ) . ) 

e 
end do 

close(unit=15) 
close(unit=l6) 
return 
•nd 

subroutin• l:t (:imagsteps ,ncolateps ,mapin, del tamag, totrow, 
iota, ikapa) 

Es~a subrotina usa el archivo de sal.ida de la aubruti.D.a 
diac:rim.1..nation y produce la :tuncicn de lw:li.nosidad de d:ic.ha 
poblacion ••t•la.r 

real mag 
int:•g•r totrov 
real aagm.in 
c.haracte:r• 1 idchar 
dimension cantidad(2000) ,alogca.ntidad(2COO) 

inicializando 

id=O 
magao.o 
col=O.O 
num•O 
do .i•l ,20CO 
cantidad(i)•O. O 
alcgcancidad(.i)=C .O 
end da 
ac'W:luladc=O 
alagacumu-o .o 
idchar•• • 

open Cu.ni t~1 s .~i.l•• • tati~:rati •.status•• unkno·.ru') 

El .si.gu:i•J:LI:• de loop calcula •l ::ium•:ro d• 
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105 

oos 

de :t'u•.tU:•• en cada i.:t.t•rvalo de caagnicud 

do j=-1 0 nmagst•p• 
r••d(lS,•) id 0 mag 0 col,nua 
i!'(id .aq. 0) go to 205 
U ( .not. (nw:i. .eq. O)} cantidad(j)o:.cantidad(j)+uum 
go to 105 

COD.tl.11U9 

•nd do 

El siguiente grupo de .:Lti.st:uccion•• calcula •1 numero 
acumulado de :fluentes en cada intervalo d• inagu.:t.tud 0 au logarit:aa 0 

y eac::ib• loa reaultadoa •:a. •l archivo original.mente adscrito a 
la u:s.idad 9 en el programa pr1ncipal m92 

op•n(unit•9 0 :t'il•• •corro u• , atatuac •unlaiovtt') 

S&lt.iu:1oa todo J.o qu• ya este de ant:•mano eacri. to en la unidad 9 

do j•1, totrov 
read(9 ,•) 1.d 
&nd do 

l.•• 5 11.n•a• 

do i•t,5 
raad(9,'(1&1)') ~.;!c:har 

elld do 

do j•l ,iota 
r•ad(9, • Ctat) 1 ) idchar 
end do 

do 1=-1,s 
r•ad(:i, •(tal)•) idchar 
end do 
da j•t ,i.lr:apa 
r•ad(9,'(1a1)') i¿char 
end do 

Se escriban loa reau1tadoa de 1a :t'Ul:Lci.ca d• lw:iJ:Loai.dad al · 
:t'i..nal. d•l arc:h.ivo •n 1a UJ:Lidad 9 

·.n-.ite(9,'(//)') 
•.n-1te(9,'(3x,•'do•J:i to cag ••,3x,••nuober=u••.3x, 

1og(n) • • ,Sx, 
•• SUJ:l(::z.) ••,3x.••log-10(suo)••.//)') 
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da ja1,n.caa.g11t•ps 
acumu1ada•acumul.ada+ca.n t id•d (j ) 
i:t(acuau1ada ·~. O .O) th•n 
aJ.agacunu•a1 agl O (acu.mu1 ada) 

•1•• 
a1agac\U:lu•o. O 

•Ud 1.:t 

i:t(caAtidad(j) .1•. o .o) then 
a1agcaut.idad(j)=O .O 

.1 •• 
aJ.agca.ntid~ (j) aalag10 Ccautidad (j)) 
•lld .i::f 

vr1.te(9. • (3x ,::f6 .2 ,3x,3x ,::f9.1,3x,:ta .4 ,3x,:t11.1,6x:,:t'8 .4) •) 
mag. ca.nt.idad(j) , aJ.agcazit.idad (j) , acui:ruJ.ada, aJ.agacu.t:nl 

end da 

cl.aa•Cun.!.t•9) 

ond 
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Apéndice 3 
Catnpnraciones fotométricas 

Tabla Ap.3.1 
Con1pnradón Fotom.Ctrica 

Scr.1u~nr.ia: S11n1lagc y 'Walkt:"r (Sr.rJ. 1966 

/D(O) IDsw V (D-V) Vsw (D-V)sw "''. .O.(D-\<) 

4 X 13 10.9CG 0.7..i7 10.!)')0 0.770 -0.02...¡. -0.023 
9 "8 1.1.!)33 0.9CJ-I 11.960 0.!)80 -0.027 0.014 
10 III-13 12.033 1.325 12.030 1.330 0.003 -o.no:. 
1-1 'Vll-lS 12.125 1.3-12 12.1'20 1.310 o.no;; 0.032 
13 X 2 12.271 1.0:.¡; 12.270 1.070 0.001 -0.01.1 
42 Xtt-s 12.78.t l.OjJ 12.760 1.060 0.02-1 -0.007 
43 X-t 12.810 1.1..\5 12.810 l.lGO o.non -0.0tá 
47 XIl-2 12.895 0.63j 12.S!lO 0.670 o.no;; -0.03j 
65 IX-:; 13.080 0.618 13.0!)0 0.GOO -0.010 0.018 
74 VI-G 13.166 O.SJj 13.100 0.840 O.Oí'6 -0.005 
3G "13 13.36..J. O.GSS 13.350 0.690 0.014 -0.002 
120 X 21 13.669 0.672 13.G-IO 0.650 0.029 0.022 
79 "3 13.312 0.8d2 13.320 0.920 -0.003 -0.038 
110 x4 13.532 0.'370 13.540 O.'JGO -0.008 0.010 
103 V-2 13.513 1.051 13.500 i.o:::io 0.013 0.001 
112 IV-:? 13.546 O.!ll5 13.520 0.')00 0.026 o.ou; 
111 Vl-7 13.550 0.697 L ... ~n 0.700 0.010 -0.003 
150 IV-114 13.860 0.837 13.d30 0.870 0.030 -0.033 
l'.)5 11-18 14.067 0.387 14.0·IO 0.920 0.027 -0.033 
2:::i2 XI-2 14.257 0.697 14.2GO 0.730 0.027 -0.033 
322 U-2.\ 14.573 0.7SG 14.5-IO 0.780 0.033 0.006 
353 II-2 14.G5!l 0.540 14.660 0.570 -0.001 -0.021 
35G VU-1!? 14.660 0.735 14.GíO J.720 -o.nin 0.015 
452 "1 14.933 0.717 14.9-lll 0.700 -0.007 0.017 
284 X 11 14.434 0.508 1-1.430 O.á50 0.004 -0.042 
251 X 17 14.287 O.G97 14.300 0.510 -0.013 -0.003 
227 !'t j 14.214 0.585 14.220 0.580 -0.006 0.005 
460 "6 1·1.953 O.G-1.3 14.9GO 0.670 -0.007 -0.017 
499 "7 15.070 0.747 Hi.060 0.74.0 0.010 0.007 
¡;33 XlI-1 15.168 0.160 15.110 0.180 o.o;;s -0.020 
56í 1't-27 lS.223 0.120 15.200 0.180 0.023 -0.060 
5!)5 t!l-11 15.257 0.733 15.230 O.G!JO 0.027 0.043 
G4~ '\t'l-3 15.353 0.032 lá.330 0.0!)0 0.(123 -0.058 
6SG l'l-13 15.30-1 O.GSl 15.380 O.G!JO 0.01.\ -0.0t)'J 
717 'V1-!! 15.465 O.GG4 15.450 O.GSO 0.01;; ·0.016 
íGt l-10 15.:i-lS -0.018 15 . ..i.70 0.020 -0.022 -0.038 
763 n.·-17 15.jj',? -0.023 15.510 0.030 0.04!! -0.0;;3 
900 XI!-24 15.957 -0.075 l.l'.i.940 -0.070 0.017 -0.005 

(i\ S•\-'"'•" .1 .. 1.1 .... r,t\.-..,., ...... ,. .,¡ ,._,,rllnt" .t .. 1"'""'"'''• ri.,\ p•-•"'"' ,,,..¡..,~, .. 
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Tabla Ap.3.II 
Com.pamc·ión Fotom.,:trira 

S<"rucincia: Santlagc (SG). 1970 

fDíil lDsc V (D-V) Vsa (D-V")sc .Q\;" "-ID-V) 

123·t JI!-2-I 16.::!9!) 0.6-'3 16.:?GO O.G50 0.03!) -0.007 
1:!93 rv-2-40 16.381 0.62,j lG.3.:iO 0.6-10 0.031 -0.015 
151!) IV-2-48 16.673 0.615 16.610 0.690 0.063 -0.075 
1371 IV"-2-A 17.0::?3 0.61,j 17.010 0.620 0.013 -0.005 
2396 IV"-1-F 17.·1~'3 O . .:i!Jl 17.380 0.610 º·º"'ª -0.01!) 
2893 V-2-44 17.;'l~ O • .:i33 17.G50 0.6-10 0.063 -0.067 
3103 IV"-2-V 17.826 0.5,j6 17.840 0.500 -0.01-1 O.füi6 
3530 IV"-1-4:! 18.000 0 . ..132 17.9-10 0.-1!)0 O.OGO -0.008 
427!) Ill-2-D 13.2-17 0.-132 18.220 0.-100 0.027 0.032 
4189 IV-2-E 18.229 0 • .,,21 18.2-10 0.-105 -0.011 0.022 
361!) V-1-46 18.030 0.656 18.270 0.-160 -0.2-10 0.106 
4-167 III-2--16 18.300 O.-H7 18.270 0.-ltn 0.030 0.007 
•ll!JS III-1-.¡2 18.2:!5 0.-108 lS.300 0.430 -0.075 -O."'J22 
4971 III-2-41 18.-1::?3 0.-109 18.3!)0 0.3SO 0.033 o.o:m 
50!)3 III-2-42 18.-lú2 0.403 18.·IOO 0.370 0.062 0.033 
5G86 r\'-2--1-1 1S . .:i78 0.42,j 18.G::O 0.400 -0.052 0.02;; 
6760 IV"-2-J 18.813 0.410 18.710 0.470 0.108 -0.060 
(i084 IV-1-C lS.683 0.3Gd 18.780 0.3GO -0.092 o.nos 
7277 IV"-2-t6 18.9:.?l 0.404 18.800 0.-1..10 0.031 -0.036 
7411 IV-2--lü 18.946 0.422 18.920 o .. uo 0.026 0.012 
9678 IV"-2-P l!J.3GG o.· .. ..: 19.2-10 0.530 0.126 -0.056 
9587 Ill-2·AD 19.353 0.-IJl 19.a:m 0.450 0.003 -0.019 
13578 IV"·2-K 19.969 0.-156 19.880 0.-1..10 0.089 0.016 
13608 IV-2-U 19.!J68 0.-169 19.!llm O.G.ao o.nis 0.171 
1·118'2 IY·2-5 20.1138 0.-197 20.010 O • .:iOO 0.028 -0.003 
16G07 IV-2-n 20.3::0,j 0.750 20.280 0.470 0.075 0.230 
i:m22 IV-2-0 20.1...ao o.::.a• :?f.t.-100 0.3-10 -0.260 0.227 
1898.5 IV"-2-L 20.G64 0.621 20.490 0.610 0.11.¡ 0.01-l 
13932 IV-2-Y 20.66.5 O.:i95 20.560 0.350 0.105 0.215 
23.:i31 IV-2-AC 21.22!) 0.56-l 21.030 o.son 0.199 -0.236 

(1) N.i. .. _. .. ti• 1.1 .... 1111.-_.,~ • .,,. .. 1 .. ,., u,..,,. .t .. ,, .. ,. .... .,.,,.. .t .. 1 pf_.,,.,,. •••'••Jn 
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Tabla Ap.3.lll 
Comparocidn. Fotornr<trilf'll 

St•r:uenciu: Ct1t1'cy (Clj. 197./ 

ID!H IDcY V (D-V) i~cY (D-V)cy 

44 V-·Ui 12.830 l.nGS 12.SJll 1.040 
83 III-82 13.3·ll n.962 13.330 0.970 
152 rY--10 13.37-1 0.821 13.940 0.800 
102 IV-79 13.-173 0.933 13.470 O.!J20 
150 IV-114 13.630 n.837 13.870 0.870 
111 VI-7 13.GiiO 0.697 13.,jSO 0.690 
148 IX--19 13.S4G 0.866 13.890 n.s.to 
139 XI-14 13.795 0.358 13.SlO O.S70 
98 XII-3-1 13.-.1-10 0.873 13.-150 O.S!JO 
174 XII-31 13.972 0.831 13.!liiO tl.850 
:J43 I-13 14.643 0.511 1-1.Gr.iO 0.530 
281 IlI-Bl 14.-124 0.631 14.370 0.6:.iO 
3.56 VII-12 14.GGO 0.735 1-1.700 0.770 
202 VIII-2-* 1-1.0')4 0.751 1-1.1.JO 0.740 
199 VIU-44 1·1.084 O.S3S t..a.noo 0.830 
138 IX-30 1-1.'14!) 0.803 1-1.070 0.800 
2GO X-10 1-1.332 0.600 l..a.J60 0.010 
2Gl X-fi!j 1-1.332 O.füi5 14.-.120 0.720 
429 XII-5 l-l.SG5 0.742 14.830 0.7Ci0 
671 Il-25 U:i.372 0.667 15.250 0.060 
531 II-6 lG.155 0.707 15.140 0.750 
505 II-28 15.097 OA39 lá.100 .:.4GO 
73;; II-104 15.57!) 0.687 15.380 fl.660 
592 tv-87 u;.2c.2 0.713 lG.100 0.700 

(1) Ntli-"""' -'" L1,.••if'"'-'"• ,.,. ,..f ... ,._...,.,. A .. ,,.,..,.., .. ,,;,. -'""' P•_,,.,,,.. ,,.., .. ,.,,.. 

l.- Cnt.hcy. L.n... 1974. A.l. 79. 1370. 
:?.- Sandn.gc-. A •• l!J70. Ap.l. 162. 849. 
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n.onn n.n2s 
o.n11 -'1.008 
-0.066 0.021 
0.003 0.013 
-0.157 -0.033 
0.030 0.007 
-0.034 0.026 
-0.01:.; -0.012 
-o.nin -0.013 
0.022 -0.019 
-0.007 -0.029 
O.Oii-t -0.01') 
-0.040 -0.035 
-0.036 0.011 
0.024 o.nos 
-0.021 0.003 
-0.028 -0.010 
-0.088 -0.005 
-0.015 -0.018 
0.122 0.007 
0.015 -0.043 
-0.003 -11.011 
0.190 0.0::!7 
0.1;;2 0.013 
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