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Resumen

La astronomia, es una de las ciencias mas antiguas de la raza humana, sosteniendo un papel
relevante en la historia al revolucionar constantemente el pensamiento humano. EI interés
por el cosmos ha sido importante, ya que estudia desde la evolucion estelar, sus caracteristicas
y procesos, las distancias en nuestro entorno césmico, hasta eventos extremos como el inicio
y prediccion del futuro de nuestro sistema solar, nuestra galaxia y el universo conocido. Los
cumulos estelares son laboratorios de grandes proporciones donde es posible comprobar las
teorias de evolucion estelar, ademas se pueden determinar dimensiones espaciales midiendo
la distancia a ellos, empleando candelas estandar como lo son ciertos tipos de estrellas vari-
ables. Sin embargo, la deteccién de estrellas variables en ciimulos estelares no tiene atin un
procedimiento estandar establecido, siendo muy variadas las técnicas que se han empleado
a lo largo de la historia. Con el fin de disminuir las inconsistencias e incertidumbres en las
mediciones, se hace necesario realizar un andalisis de las técnicas y métodos empleados para
sistematizar y estandarizar dichos procedimientos para el Observatorio Astronémico de la
Universidad Tecnolégica de Pereira. En este proyecto presentado se identificaran la serie de
elementos que conformen una metodologia eficiente para la deteccion de estrellas variables
en cimulos estelares, implementandola en el Observatorio Astronémico de la Universidad
Tecnolégica de Pereira. Este proyecto se presenta como requisito parcial de graduacion del
programa de Ingenieria Fisica de las autoras.
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Introduccion

La astronomia ha sido el primer paso en la historia para el desarrollo cientifico y tecnologico,
ha sido esencial no solo para evolucionar la manera en la que percibimos el mundo, sino
también para vivir nuestra vida diaria con el uso de computadores, teléfonos, GPS y aparatos
electréonicos. Es sin duda, una de las ramas de la fisica mas encantadoras, nos muestra
iméagenes exuberantes, que permiten conocer el pasado, el nacimiento y el futuro del lugar
donde vivimos. La astronomia no permite interactuar al investigador con sus objetos de es-
tudio, sin embargo, son los instrumentos y las ramas de investigacion, quienes hacen posible
realizar estudios sobre el universo.

Hoy en dia sabemos que el universo se encuentra en constante cambio, evolucionando
hacia diferentes formas, a veces en instantes, en otras ocasiones tardando eones, por lo cual
la compresion de las teorias de la evolucion estelar ha sido una de las actividades mas im-
portantes de la astronomia observacional. Los cimulos estelares han sido reconocidos como
excelentes laboratorios para poner a prueba dichas teorias, gracias a las propiedades comunes
de su poblacién estelar. También permiten determinar distancias espaciales, utilizando can-
delas estdandar, como lo son algunas estrellas variables.

Al encontrarse a distancias tan colosales el conocimiento de las estrellas se adquiere a
través del estudio de la luz que los cuerpos luminosos emiten, la cual atraviesa ésta gran dis-
tancia, atravesando zonas de polvo y gas, hasta que llega a la Tierra, cruza nuestra atmosfera
y podemos verla y capturarla con los equipos adecuados. La espectroscopia y la fotometria
son técnicas que descomponen la luz estelar con el fin de conocer caracteristicas importantes,
como temperatura, edad, composicion, entre otras. En éste proyecto se utilizé la técnica
de fotometria, que consiste en el bloqueo selectivo de la luz a través de filtros fotométricos
y su recoleccién a través de camaras especializadas, para identificar asi la intensidad de la
luz en ciertas bandas de colores del espectro electromagnético visible y relacionarlos con las
caracteristicas de la estrella.

El Observatorio de la Universidad Tecnoldgica de Pereira cuenta con un equipo de ob-
servacion astrondémica con el que se puede realizar fotometria, es asi como las autoras, y
debido a su importancia, dedican el desarrollo de este proyecto a determinar e implementar
una metodologia que permita detectar estrellas variables en cimulos estelares por medio de
analisis fotométrico.
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Capitulo 1

Preliminares

1.1 Problema

El estudio de ciimulos estelares es de gran interés astronémico ya que ayuda a comprender la
evolucion estelar, la cual estd condicionada por escalas temporales muy superiores a las de la
vida humana, por lo tanto no se puede analizar el ciclo completo de cada estrella individual.
Los cimulos son una agrupacion de estrellas de edad y metalicidad similares, pero con un
amplio rango de masas que influyen en su evolucion. De esta manera resulta fundamental el
estudio de estos objetos como laboratorios de evolucion estelar.

Es algo ya conocido que en la mayoria de cimulos estelares hay presencia de estrellas
tipo variables, donde algunos tipos de estas tienen un comportamiento muy definido, es por
esto que se emplean como candelas estandar. Dada la ubicacién de los cimulos en galaxias,
incluida la nuestra, se pueden estudiar para obtener informacién sobre las caracteristicas de
formacién de galaxias, y utilizar las candelas estandar presentes en ellos para determinar
distancias de escala galactica, y a partir de estas aproximar al valor real constantes cos-
moldgicas, como la constante de Hubble.

Son varias las técnicas y equipos que se han empleado a través de la historia para estu-
diar estrellas variables y cimulos estelares, los cuales han arrojado resultados que en muchas
ocasiones no coinciden entre si. Es necesario sistematizar y estandarizar los procedimientos
empleados para disminuir las inconsistencias entre los estudios que se realicen en esta area.
En Colombia son escasos los trabajos sobre estrellas variables en ciimulos, por lo tanto con-
stituye un escenario poco explorado de la astronomia nacional, atin mas considerando que
los trabajos sobre estrellas variables se realizan en Observatorios Astrondémicos extranjeros
o bien empleando bases de datos. Ademads, la Universidad Tecnolégica de Pereira cuenta
con un equipo de observacién astrondémica que no ha sido empleado hasta el momento para
realizar fotometria.

Dada la importancia del estudio de estrellas variables en cimulos estelares para el campo
de la astronomia y la cosmologia surge la siguiente pregunta problema:
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., Como implementar una metodologia para detectar estrellas variables en ctimulos estelares
a partir del andlisis fotométrico de datos obtenidos en el Observatorio Astronémico de la
Universidad Tecnolégica de Pereira (Colombia)?

1.2 Objetivos

1.2.1 Objetivo general

Disenar e implementar una metodologia para la deteccion de estrellas variables presentes en
el campo de cimulos estelares de tipo globular y abierto a partir de analisis fotométrico de
datos obtenidos en el Observatorio Astronémico de la Universidad Tecnolégica de Pereira.

1.2.2 Objetivos especificos

Para el desarrollo del presente proyecto se pretenden cumplir los siguientes objetivos es-
pecificos:

1. Identificar y analizar los procedimientos empleados hasta el momento en la bibliografia
para detectar estrellas variables en cimulos estelares.

2. Disenar la metodologia a proponer para la deteccion de estrellas variables en ctimulos
estelares a partir del andlisis fotométrico de imagenes astronémicas.

3. Establecer el montaje apropiado con la instrumentacion disponible en el Observato-
rio Astronémico de la Universidad Tecnoldgica de Pereira para capturar imagenes as-
tronémicas utiles para realizar fotometria.

4. Elaborar el Pre y Post procesamiento a partir de varias herramientas de software y las
observaciones realizadas en el Observatorio Astronémico de la Universidad Tecnolégica
de Pereira.

5. Construir y analizar las curvas de luz y diagramas de Color de las estrellas detectadas,
y construir el diagrama Color-Magnitud para la poblaciéon de cimulos escogida.

6. Validar la metodologia comparando los resultados de variabilidad de las estrellas de-
tectadas en el OAUTP, empleando las bases de datos existentes.

1.3 Antecedentes

A lo largo del tiempo se han desarrollado diversos estudios de deteccién de estrellas vari-
ables en cumulos estelares por medio de sistemas compuestos por telescopios 6pticos, filtros
fotométricos y dispositivos de captura. Debido a que se propone desarrollar una metodologia
para la deteccion de estrellas variables en una poblacion de cimulos estelares, es necesario
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establecer una comparacion de los métodos que diferentes autores han empleado a lo largo
de la historia.

Uno de los primeros estudios cientificos acerca de estrellas variables de los que se tiene
algin registro, fue el realizado por Joaquin Gallo en 1931 [12], quien por medio de placas
fotométricas inicia el estudio de las estrellas del catdlogo Draper ! en el campo de la Neb-
ulosa de Orion, usando 10 placas fotograficas tomadas entre los anos 1921 y 1931, empled
un fotémetro de cuia 2 para determinar las magnitudes de las estrellas en cada placa. De-
bido a la fatiga visual del observador estas medidas no fueron satisfactorias, por esto decidié
estudiar los didmetros, los cuales fueron medidos visualmente con un lente, comparando los
diametros detectados con ambos ojos del observador. Se debe notar que los métodos emplea-
dos para determinar la variabilidad eran muy artesanales, y por lo tanto, sujetos a una gran
incertidumbre de medicién. Sin embargo, logré proponer como posibles variables 8 estrellas
del campo con variacién regular mayor a 0.6 magnitud.

Anos después R.D. Cannon y R.S. Stobie en 1973, con el fin de aportar al estudio de
la evolucién estelar, propusieron estudiar los diagramas Color-Magnitud (CM) del cimulo
globular w Centauri, ya que este presenta una anormalidad en la rama gigante del diagrama
CM y posee caracteristicas de riqueza de estrellas. Para realizar el estudio emplearon dos
fotémetros eléctricos y tomaron datos en el sistema UBV, segtin los cuales seleccionaron una
poblacién de estrellas brillantes rojas y una muestra en la zona occidental del cimulo. La
investigacion permitié la construccién de un diagrama CM con una poblacion de 127 estrel-
las, de este diagrama concluyen que la dispersion de la rama gigante es una caracteristica
intrinseca, ya que no se evidencia ninguna bifurcaciéon de la rama, ni se puede atribuir a
errores; ademads, encontraron una rama aislada de azules siper-brillantes. Como conclusion
de su estudio proponen investigaciones posteriores de estas caracteristicas del cimulo. [13]

En el afio 1992 Philip Hodder et al. decidieron complementar el catdlogo Hogg 3 con
estrellas azules del campo del cimulo 47 Tuc (M71), ya que éste contenia principalmente
rojizas [14]. Estudiaron estrellas de magnitud menor a 16.8 con el telescopio de 3.6m en
el Observatorio Canada-Francia-Hawai y una camara CCD RCA. Redujeron los datos con
DAOPHOT. Encontraron cuatro variables en el cimulo, de las cuales clasifican una como SX
Phe y otra como binaria eclipsante WUma. Sobre las estrellas variables encontradas aplican
un analisis de Fourier para identificar los modos de variacion. Expresan la necesidad de re-

1Catédlogo publicado por el observatorio de Harvard en 1890 con varias ampliaciones, la méas reciente en
1949 (HDE-Henry Draper Extension). Contiene la clasificacién de 359.083 estrellas, de acuerdo a su tipo
espectral. Las primeras 225.300 estrellas registradas en el catdlogo tenian magnitud menor a 9, debido a las
limitaciones de los equipos empleados.

2El fotémetro es una pieza triangular de un material traslicido. Conociendo cémo variaba la densidad
optica del material era posible establecer la magnitud del flujo de luz de una fuente determinada. Al emplear
las placas fotograficas con una luz de fondo se empleaba este método para encontrar la magnitud de una
estrella.

3Catélogo publicado por el observatorio David Dunlap en la Universidad de Toronto en 1973, su principal
autora fue Helen Sawyer Hogg. Contiene 2119 estrellas variables que pertenecen a cimulos globulares.
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copilar mas datos de las candidatas propuestas para determinar su variabilidad y pertenencia
al cumulo.

J. Kaluzny et al. publicaron en 1999 la primera evidencia de pulsaciones no radiales en
estrellas de tipo RR Lyrae, después de realizar el estudio fotométrico de estrellas variables en
el ciumulo globular M55 [15]. Utilizaron un telescopio Swope de 1m, una cdmara CCD vy fil-
tros B y V del observatorio de Las Campanas (Chile). Realizaron el procesamiento de datos
con el paquete DoPHOT del software IRAF. Utilizaron un método de anélisis de Fourier
para la estimacion de masas, luminosidades, temperaturas y abundancia de helio en estrellas
variables de tipo RRc detectadas. Descubrieron 9 de tipo RR Lyrae, de las cuales 5 son
Bailey RRc y 2 son tipo RRab, siendo estas ultimas posibles miembros de la galaxia enana
de Sagitario. Las curvas de luz de 3 estrellas tipo RRc presentan cambios en magnitud de 0.1
en una escala de tiempo menor a una semana, un comportamiento que evidencia la presencia
de pulsaciones no radiales, comtun para estrellas 0 Scuti, pero que no habia sido observada
antes en estrellas variables de tipo RR Lyrae.

En 1999 Andrew C. Layden et al. manifiestan el interés de estudiar la anomalia en la
rama horizontal del diagrama CM de los cimulos globulares ricos en metal (CGRM) y el
contenido de estrellas variables tipo RR Lyrae [16]. A partir de un listado de 12 CGRM, se
inicié el estudio con el cimulo NGC 6441. Los datos se obtuvieron en el Observatorio Cerro
Tololo (Chile) con un telescopio de 0.9 metros y una cdmara CCD Tek No.3 2048, con filtros
del sistema Johnson (V) y del sistema Kron-Cousins (I). Realizaron los ajustes fotométricos
necesarios y el procesamiento con los software DAOPHOT, ALLSTAR y DoPHOT, a par-
tir de ellos construyeron los diagramas CM. Emplearon el indice de variabilidad de Welch
y Stetson para identificar las estrellas variables, de las cuales encontraron 50 nuevas, y las
clasificaron entre variables de periodo largo, RR Lyrae, binarias eclipsantes y posibles estrel-
las variables, ademas identificaron las ramas horizontal brillante azul y el grupo rojo en el
diagrama CM. Sugieren estudiar la pulsacion de las variables de periodo largo encontradas,
y la posible inclinacion del grupo rojo observado.

En el ano 2003 K. Li y S.-B. Qian, miembros de la Academia China de Ciencias, estu-
diaron el cimulo globular NGC 6397 en busqueda de binarias eclipsantes [17]. Se basaron
en las observaciones presentadas por Kaluzny en el 2006 desde el Observatorio de Las Cam-
panas (Chile). Encuentran las curvas de luz de 30 estrellas de las cuales seleccionan dos de
tipo binaria eclipsante (V7 y V8) para aplicar el software de Wilson y Devinney (2003) y asi
obtener las soluciones fotométricas. Posteriormente emplean el software de Worthey y Lee
(2011) para calcular la temperatura de la componente principal y, finalmente, emplean el pro-
cedimiento de Rucinski y Duerbeck (1997) para determinar pertenencia al cimulo. Obtienen
las caracteristicas de los dos sistemas, tales como tipo de binaria eclipsante, porcentaje de
contacto, variacion del periodo y transferencia de masa. A partir de esto sugieren realizar
estudios futuros sobre éstos objetos, anadiendo a las observaciones datos espectroscopicos.

Posteriormente, Jerry D. Horne en el ano 2005 se propuso demostrar que era posible de-
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sarrollar una investigacion normalmente reservada para telescopios grandes, empleando uno
pequeno [18]. Con este fin realiz6 la deteccién y andlisis de estrellas variables en el cimulo
globular NGC 6779. Us6 un telescopio Meade LX200 de 0.25 metros y una camara CCD
Starlight Xpress MX 716 con los filtros BV Jhonson. Se empled fotometria diferencial con
dos técnicas de dispersion para la deteccion de estrellas variables, la primera técnica con dos
ciclos de deteccién, un ciclo para variables de periodo largo e irregular y otro para variables
de periodo corto, la segunda técnica, emplea una variacién estadistica de la magnitud de
una estrella y la magnitud media del cimulo. Logré detectar 4 estrellas variables de las 12
conocidas en el campo del ciimulo. Presenté indices de color, periodo y curvas de luz de las
estrellas detectadas, ademas una resena de cada una de las variables del cimulo. El autor
confirmo que telescopios pequenos se pueden utilizar para la deteccién de estrellas variables
en cumulos globulares, sugiriendo el uso de un campo mas amplio de CCD o un enfoque en
mosaico para detectar las otras variables.

Kaluzny et. al. en el 2008 publicaron un trabajo que tenia como propdsito una busqueda
de estrellas variables en el cimulo globular w Centauri, presentando los resultados y una
recopilacién bibliografica como catdlogo [19]. Tomaron datos del Observatorio de Las Cam-
panas (Chile) con el telescopio de 1 m, camara CCD SITe3 y filtros B y V, a los cuales
aplicaron procesamiento con IRAF y ISIS. Obtuvieron las curvas de luz de las posibles vari-
ables, buscando con el software ANOVA senales periddicas, las cuales se confirmaron a ojo.
Con esto y referencias bibliograficas construyen un catalogo de 392 objetos del cimulo w
Centauri con las curvas de luz para 313 de ellos y la contraparte visible de fuentes de rayos
X detectadas por el XMM y Chandra. Ademas, en el catalogo presentan 117 nuevas estrellas
variables, clasificando 77 de ellas. Esta es la primera etapa de un proyecto de mayor extensién
que busca determinar edades y distancias a camulos globulares cercanos a través de binarias
eclipsantes.

Francisco Violat Bordonau de Caceres, Espana reconocido especialista en estrellas vari-
ables decidi6 estudiar el cimulo abierto Stephtenson 1. En el 2008 realizé el anélisis fo-
tométrico a 10 estrellas del ciimulo, con el fin de descubrir y determinar los parametros de
nuevas estrellas variables [20]. Utilizé un telescopio catadiéptrico de 20.3 cm de didmetro en
el observatorio de Caceres, una camara CCD Starlight Xpres modelo SXVF-M7 y filtros del
sistema Johnson. Tom¢é imagenes con exposiciones de 15 a 20 segundos, en las cuales senald
10 estrellas y obtuvo sus datos fotométricos, usando el programa AIP4WIN. Empleando el
procedimiento de Eggen obtuvo las curvas de luz y calculé las magnitudes V, las cuales
compar6 con los resultados presentados en los trabajos de Bronkalla (1963), Eggen (1968)
y Anthony-Twarog (1984) y, con esto, comprobé que ninguno de los 10 astros presentaba
variabilidad alguna. Los resultados de la fotometria en banda R, asi como los valores V-R
obtenidos de ella, seran presentados en un trabajo futuro. Recientemente (2013) publicé
el estudio fotométrico V de 36 componentes del mismo cimulo usando el equipo del obser-
vatorio de Cdaceres [21]. Durante 7 noches realizé observaciones, senalando las 36 estrellas
que proponia analizar, realiz6 la fotometria correspondiente en el programa FotoDif del soft-
ware Astrometrica, obteniendo el DJH, las magnitudes V, la precisién de las mediciones y
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la relacién sefial/ruido para cada una de las estrellas seleccionadas. Entre las 36 estrellas
observadas se encontraban las 10 estudiadas en su trabajo del 2008 y 9 estudiadas en el ano
2009 y 2010, lo cual permitié la comparacién entre magnitudes y determinar si éstas varia-
ban entre sus trabajos. Los resultados obtenidos fueron todos consistentes entre ellos. En un
proximo trabajo se podra realizar el andlisis y la representacién de las curvas de luz de las
estrellas estudiadas y determinar si alguna es una nueva estrella variable.

En el Observatorio Astronémico Nacional en la sierra de San Pedro Martir (México) L.
Fox Machado et al. realizaron observaciones desde el 2009 en busqueda de nuevas estrellas
variables de periodo corto, en la direccion de los cimulos abiertos Coma Berenices y Upgren
1 [22]. Trabajaron con un telescopio Ritchey-Chrétien de 0.84m, una rueda de filtros “Mex-
man” con una camara CCD Marconi (E2V) para la observacion de los cimulos abiertos. El
registro de las observaciones indicé para cada filtro, FOV, HJD, los tiempos de exposicién
y el nimero de fotogramas. Utilizaron el paquete de IRAF/CCDRED para procesar las
imégenes, corregir la sobre-exploracién, recortar regiones inutilizables de la imagen, sustraer
el bias, corregir campo plano y rechazar rayos césmicos, y el paquete IRAF/DAOPHOT para
calcular las magnitudes, empleando el PSF. Comprobaron la variabilidad de 35 estrellas en
cuatro campos observados y obtuvieron sus curvas de luz diferenciales. Encontraron que
Melotte 111 AV1224 no es miembro del cimulo abierto Melotte 111 y es una nueva estrella
binaria eclipsante, estimaron su periodo orbital, efemérides del sistema y el andlisis de su
curva de luz a través de Period04 revelé propiedades similares a las de los sistemas tipo W
UMa, que se caracterizan por tener periodos cortos (0.2 - 0.8 d). El ctiimulo presenté una
metalicidad casi solar debido a su cercania al sol, estimando una edad entre 400 y 600 Myr.
Para una mejor comprension de las propiedades de estos ctimulos serd necesario obtener
observaciones espectroscopicas y fotométricas en multiples longitudes de onda, en trabajos
posteriores.

En el ano 2009 se publico en la revista china de astronomia el trabajo de Y.P. Luo et.
al. en el cual pretendian estudiar las estrellas variables por confirmar en el cimulo abierto
NGC 6811 [23]. Realizaron observaciones en la estacién Sinlong de la Academia China de
Ciencia con un telescopio de 85 cm, camara CCD y filtros B y V del sistema fotométrico
Johnson Cousins Besell. Emplearon los paquetes DAOPHOT y CCDPROC del software
IRAF para el procesamiento de datos, para la identificacion de estrellas variables, emplearon
el método de Stetson, y para identificar periodos de variacién utilizaron el anélisis de Fourier
en el software Period04; ademas, emplearon el método “isochrone fitting” de Padova para
calcular caracteristicas del cimulo. Encontraron 16 estrellas variables nuevas en el cimulo y
confirmaron 7 de las propuestas en la bibliografia, de las cuales 14 tienen alta probabilidad
de pertenencia al cimulo. Sin embargo, no lograron determinar los modos de pulsacién de
las estrellas variables encontradas, por lo que sugieren futuras observaciones.

En el 2015, Devesh P. Sariya et al. del Instituto de Investigacion Aryabhatta de Ciencias
Observacionales de la India, monitorearon el cimulo NGC 4590 para buscar nuevas estrel-
las variables y comparar si las variables conocidas mostraron algiin cambio significativo en
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sus periodos [24]. El cimulo fue observado durante 10 noches, por medio de un telescopio
Sampurnanand de 104 cm. Calcularon las magnitudes de las estrellas encontradas por medio
del paquete de IRAF, DAOPHOT y encontraron la traslacién, rotacion y soluciones de es-
cala entre diferentes archivos de fotometria por medio de DAOMATCH, utilizaron un cielo
digitalizado del software SkyCat como marco de referencia astrométrico. Para calcular los
periodos usaron el software disponible en Starlink con el algoritmo LS (Lomb-Scargle) y se
confirmaron usando el servicio de periodograma del archivo de exoplanetas NASA. Lograron
detectar 40 estrellas variables conocidas, seleccionadas por medio de la visualizaciéon de sus
curvas de luz, sin encontrar cambios significativos en sus periodos. Las estrellas variables tipo
RRab, al igual que V25, muestran un cambio significativo en el efecto Blazhko, un aumento
rapido y una disminuciéon muy lenta en sus curvas de luz. No lograron detectar a V10 en
todas las imagenes por su ubicacion cercana al centro del cimulo, V17 y V35 estan muy cerca
de V43 y V36, respectivamente, y, por lo tanto, encontraron mas dispersion en sus curvas
de luz. Determinaron que 9 estrellas son probablemente variables, clasificaron 5 como tipo
Bailey RRc y las otras 4 tienen hasta ahora una clasificacién indeterminada.

En una investigaciéon conjunta de la Academia China de Ciencias y el Instituto de As-
trofisica de La Plata (Argentina) en el 2014, los autores estudian dos estrellas variables
que han sido clasificadas anteriormente como binarias eclipsantes en el cimulo 47 Tuc [25].
Emplearon datos tomados en el Observatorio El Leoncito de San Juan (Argentina) con un
telescopio de 2.15 m, camara CCD Versarray, filtros B y V y un reductor focal; procesandolos
con IRAF. Determinaron tres casos de estudio: que el sistema perteneciera al cimulo (A),
que el sistema no perteneciera al cimulo y se viera afectado por extincién estelar (B) y que no
perteneciera al cimulo y tampoco se viera afectado por la extincién estelar (C). Construyeron
las curvas de luz correspondientes, determinando los tiempos de maximo y proponiendo una
ecuacion de efemérides con correccion de minimos cuadrados y analizaron los datos con el
software de Wilson y Devinney (1971), encontraron un fenémeno llamado Efecto O’Connell,
gracias a éste y la ley de Wien encuentran la temperatura de una mancha fria que rota sobre
la componente mas masiva. Emplean el modelo de “Isochrone fittin” de Darthmouth para
determinar parametros fisicos y al compararlos con la literatura determinan que se trata de
un sistema binario de campo, siendo necesarios mas datos para encontrar parametros mas
exactos.

En el trabajo de Inci Akkaya et. al. realizaron un atlas de diagramas color-magnitud y
color-color de 20 ciimulos estelares estudiados con la misma escala fotométrica UBVRI, bus-
cando encontrar mayor consistencia [26]. Realizaron observaciones en el Observatorio de San
Pedro Martir en México, con telescopio de 84 cm, camara SITe 1 y filtros fotométricos a los
cuales se les hall6 la transformacién correspondiente al sistema Johnson Cousins. A través
de los diagramas color-color y el método 6(U-B) encuentran las abundancias fotométricas
de cada cimulo, a continuacion emplean un método de ajuste de “isochrones” con base en
el exceso ultravioleta, relacionado también con la abundancia de metales pesados con el fin
de determinar edades y distancias a éstos cumulos. Gracias al estudio uniforme en cuanto
a equipos y técnicas de procesamiento de todos los cimulos, concluyen que las diferencias
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entre ellos se deben a caracteristicas de los objetos, exponiendo las edades, corrimientos al
rojo, distancias y abundancia de elementos pesados.

Como se puede apreciar existen diferentes técnicas utilizadas para el analisis fotométrico
de estrellas variables y cimulos estelares. Ademas, lo largo del tiempo se emplean diferentes
equipos en observatorios astronémicos de gran nimero de paises. Por lo tanto, es necesario
desarrollar una metodologia estandar de los procedimientos empleados en este tipo de estu-
dios, la cual se implementara en el Observatorio Astronémico de la Universidad Tecnoldgica
de Pereira.



Capitulo 2

Objetos de Estudio

2.1 Estrellas Variables

Antes de que fuera posible observar con instrumentos las estrellas, se creia que el Universo
era inmutable y perpetuo. Sin embargo, hoy en dia se conoce que éste esta en constante cam-
bio, evolucionando de una forma a otra. Las estrellas son cuerpos con tiempos de evolucion
muy diferentes a los humanos, siendo algunos muy cortos, de cambios abruptos y otros muy
largos, de fases que duran miles de anos.

A través del desarrollo de teorias y comprobaciones observacionales se ha logrado estable-
cer la secuencia evolutiva de las estrellas. Siguen una secuencia ya conocida en el diagrama
Hertzprung-Russel (HR), compuesto por las variables de luminosidad, temperatura, masa y
radio. En su primera etapa son conocidas como protoestrellas y contintia en las Estrellas de
Secuencia Principal, ésta es la etapa mas longeva de las estrellas, durando 10.000 millones
de afos. Esta etapa finaliza cuando la estrella hace la transicion de secuencia principal a la
fase gigante, donde en el nicleo pasa de quemar Hidrégeno a la combustion de Helio trans-
formandolo en Carbono.

En esta etapa la estrella puede llegar a ser de varios tipos, en su mayoria tipos de estrellas
variables segiin sus caracteristicas, ya que la masa, la temperatura y la presion controlan estos
procesos. Tras esta etapa suceden cambios cataclismicos, como una explosion de supernova,
tras lo cual la estrella puede finalizar su vida como una estrella de neutrones, enana blanca
o agujero negro, de nuevo, de acuerdo a su masa.

Por lo tanto, la luz emitida por las estrellas varia desde el momento de su nacimiento
hasta su muerte a través de millones de anos, siendo mas brillante al inicio que al final
y atravesando explosiones cataclismicas. Sin embargo, las llamadas estrellas variables son
aquellas cuya luminosidad varia en intervalos de tiempo més cortos, tipicamente medido en
horas y dias.
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2.1.1 Tipos de Estrellas Variables

Las estrellas variables se agrupan en tres grupos principales, debido a su tipo de variacion:
Pulsantes, Eruptivas y Binarias Eclipsantes [27]. Cada una de éstas se subdivide en tipos
nombrados por la estrella por la que fueron descubiertos, siendo identificados por carac-
teristicas como tiempos de variacién, rango de magnitudes y tipos espectrales que se han
resumido en las Tablas 2.1, 2.2, y 2.3. A continuacién se explica en mayor detalle cada uno
de los grupos principales y sus diferentes sub-tipos:

e Pulsantes: Las pulsaciones estelares son producidas por dos mecanismos, llamados
efecto k vy €. El segundo hace referencia a oscilaciones por fusién nuclear, ya sea por el
flash de Helio al final de etapa AGB! de la estrella. Sin embargo, el mecanismo més
comun para las estrellas variables pulsantes es el efecto x por pulsaciones de presion en
el medio estelar, rompiendo el equilibrio térmico local y generando cambios de densidad
y opacidad por contraccién y expansién de las capas externas de la estrella [28].

L Cefeidas
Estrell clisicas
ﬁsC:eph.:i Estrellas RV Tauri
4 Variables
semi -
regulares
o -2
= Estrell Estrell
= strellas strellas .
— Variables
& o RR Lyrae W Virginis de periodo
B largo
e Variables magnéticas
= +2
E T Tauri
£
3 Cefeidas
E enanas
e § Novas
enanas
+8 }
Estrellas
+10 Flare

Bu Al FO Gu Ku Mo

Tipo Espectral

Figura 2.1: Locacién de los tipos de estrellas variables en el diagrama HR de acuerdo a su
magnitud absoluta (eje vertical) y tipo espectral (eje horizontal). El tipo espectral también
esta relacionado con su temperatura y color.

LAGB: Asymptotic Giant Branch. Rama asintética gigante, es una etapa evolutiva de las estrellas en la
que tipicamente se presenta variabilidad. Se encuentra ubicada después de la secuencia principal en la vida
de una estrella.
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Las velocidades de expansion y contraccién de las capas atmosféricas de las estrellas
variables pulsantes se encuentran en un rango de 40 a 200 km/s, lo cual produce cam-
bios en la temperatura efectiva y, debido a que la luminosidad de una estrella depende
sensiblemente de la temperatura (LaT*), cualquier cambio en ésta, implica una gran
variacién en la luminosidad de la estrella. Las pulsaciones, son un fenémeno encon-
trado en muchas fases después de la secuencia principal, ocupando diferentes regiones
en el diagrama HR, como se muestra en la Figura 2.1, se han clasificado en diferentes
sub-tipos, mostrados a continuacién [27].

— Mira: Las estrellas variables tipo Mira son supergigantes de clases espectrales M,
S o C, por lo general tienen lineas de emisién en su espectro. Su mecanismo de
variacion es el efecto e. Sus periodos son normalmente muy largos, de 100 a 500
dias y la amplitud de la variaciéon de su luz es aproximadamente 6 magnitudes.
La temperatura efectiva de estas variables es alrededor de 2000K. La estrella mas
representativa de este tipo, conocida como Mira, tiene un periodo de aproximada-
mente 330 dias, como lo muestra su curva de luz en la Figura 2.2.

'
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Figura 2.2: Curva de luz de la estrella variable Mira.

— Cefeida: Entre las estrellas variables pulsantes, las cefeidas, son las mas impor-
tantes. Son gigantes o supergigantes masivas de Poblacion I, de clase espectral
F-K, sus periodos son de 1 a 50 dias y tienen amplitudes de 0.1 a 2.5 magnitudes.
Debido a la relacién que existe entre el periodo y su magnitud absoluta, es posible
determinar distancias entre la Tierra, estrellas y cimulos o galaxias cercanas, que
la contengan. En la Figura 2.3 se muestra la relacion lineal entre la magnitud M y
el logaritmo del periodo P de una variable de este tipo, descubierta por Henrietta
Leavitt en 1912. La Figura 2.4 describe la armoniosa curva de luz de V470 Aur,
una cefeida clasica de magnitud 12, la cual muestra un brillo bastante rapido,
seguido de una lenta caida.
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Figura 2.3: Relacion periodo-luminosidad de las cefeidas. Los puntos negros y los cuadros
son valores calculados tedricamente, las cruces y la linea recta representan la relacion
observada.
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Figura 2.4: Curva de luz de V470Aur, 1997 [1].
Fuente: http://astrogea.org/VARIABLE/tipus/index.htm

— W Virginis: Son estrellas gigantes que pertenecen a la poblacion I1, con periodos
entre 0.8 y 35 dias, magnitudes absolutas entre 0.7 y 2, y amplitudes entre 0.3
y 1.2. Las Variables tipo W Virginis, también obedecen la relaciéon periodo lu-
minosidad de la Figura 2.3. En 1952 Walter Baade senalé que existen dos tipos
de Cefeidas: Cefeidas Clésicas y las estrellas W Virginis, con la diferencia que
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Tipo Nombre Periodo|  Tipo Magnitud | Declinacion | Ascencién Recta
(dias) | Espectral ) (hh mm ss)
R Cancri 357 M 6.1-11.9 +11 43 34 08 16 33
Mira U Orionis | 377 M 4.8-13 +20 10 30 05 55 49
Mira 331.96 M 2-10 -02 58 39 02 19 20
n Aquilae | 377 F-G 3.48-4.39 | +01 00 20.4 19 52 28.4
Cefeida U Carinae | 38.7681 F-G 5.74-6.96 | -59 43 55.9 10 57 48.2
6 Cephei 5.366 F-G 3.48-4.37 | 2229 10.26 +58 24 54.71
SX BQ Indus | 0.0819 A 9.65-10 -56 44 31.1 20 55 33.7
Phoenicis
V4425 Sgr | 0.1317 A 9.31-9.82 | -2548 26.4 19 55 09.8
RV Tauri 78.731 G-M 8.9-11.1 | +26 10 45.6 04 47 06.7
RV Tauri V'  Vulpec- | 76.07 G-M 8.05-9.75 | +26 36 14.5 20 36 32
ula
U  Mono- | 91.32 F-K 5.45-7.67 | -09 46 36.8 07 30 47.5
Ceros
W Virginis | ST Pupis 19.19 F-G 9.28-10.68 | -37 16 33.3 06 48 56.4
W Virginis | 172.736 F-G 9.46-10.75 | -03 22 43.4 13 26 02
RR Lyrae | RR Lyrae | 0.5668 A-F 7.06-8.12 | +42 47 03.7 19 25 27.9
RU Scl 0.4933 A-F 10-10.75 | -24 56 43.1 00 02 48.1
Cefeida 0 Scuti 0.1937 F 4.6-4.79 | -09 03 09.2 18 42 16.4
Enana
0 Scuti e Cephei 0.04083 F 4.15-4.21 | +61 50 19.6 20 45 174
Spica 4.0146 B -11 09 40.8 13 25 11.6
5 Cephei Shaula 0.2137 B 1.59-1.65 | -37 06 13.8 17 33 36.5
B Cephei 0.1904 B 3.16-3.27 | +70 33 38.6 21 28 39.6

Tabla 2.1: Ejemplos de estrellas variables de tipo pulsantes y subtipos.
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para un periodo determinado las tltimas son 1.5 magnitudes més débiles que las
primeras y la masa de las W Virginis es menor que las cefeidas, entre 0.4 y 0.6
Masas solares [27].

RR Lyrae: Las variables tipo RR Lyrae, también son muy importantes, son
estrellas gigantes de baja masa, generalmente algo mas calientes que el Sol (tipo
espectral A-F). En el diagrama HR estan ubicadas en la Rama Horizontal Gigante
entre la zona Azul y Roja, en lo que es llamado GAP de inestabilidad pulsacional,
donde el brillo depende de la abundancia metalica del cimulo donde esté. Poseen
un rango de masa de entre 0.6 y 0.7 masas solares, y el mecanismo por el que se da
la pulsacién de esta estrellas es llamado efecto x, en el cual el envoltorio superior
de la estrella tiene inestabilidad y suceden pulsaciones de presiéon en su material.
En la Figura 2.5 se puede observar la curva de luz de la estrella RR Lyrae, por la
cual tienen éste nombre.

Magnitud V
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=
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Figura 2.5: Curva de luz de la estrella RR Lyrae.
Fuente: http://ogle.astrouw.edu.pl/

Las variaciones en su brillo son muy pequenas, por lo general menores a una mag-
nitud, y sus periodos menores a un dia. Es muy comin encontrarlas en el halo
galdctico o en cimulos globulares (anteriormente se conocian como variables de
cimulo) [27]. Las magnitudes absolultas de las estrellas RR Lyrae son de 0.6 £
0.3. Se pueden estimar de cuatro maneras diferentes: paralaje estadistico, par-
alaje trigonométrico, método de Baade Wesselink y observandolas en un sistema
externo. Tienen periodos de 0.2 a 1.2 dias y amplitudes entre 0.2 y 2 magnitudes
[7].
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Todas ellas son, aproximadamente de la misma edad y la misma masa, por lo
tanto representan la misma fase evolutiva. De ahi su importancia, ya que cono-
ciendo las magnitudes absolutas de las variables RR Lyrae, es posible determinar
las distancias a los cimulos [27].

Existen subtipos de las RR Lyrae: RRAB que pulsan en el modo fundamental y
tienen una curva de luz asimétrica, las RRC, tienen amplitudes mas pequenas y
pulsan en el primer arménico [29]. Existe también una separacién entre estos dos
subtipos, en color (temperatura) y periodos, mostrados en la Figura 2.12 [7].

— RV Tauri: Se encuentran ubicadas entre las cefeidas y las variables Mira en
el diagrama HR. Son estrellas muy luminosas que cuentan como los objetos mas
luminosos encontradas en los cimulos globulares. Existen algunas caracteristicas
que aun no tienen explicacién en sus curvas de luz.

— 0 Scuti: Este tipo de estrellas se encuentran ubicadas por debajo de las estrellas
RR Lyrae en la franja de inestabilidad cefeida en el diagra HR, como se muestra
en la Figura 2.1 [27]. Su mecanismo de pulsacién es el efecto x. Tienen periodos
de pulsacion cortos y amplitudes pequenas. Son el segundo grupo més numeroso
de pulsantes en la galaxia. La estrella promedio § Scuti gira mucho mas rapido
que el promedio de las estrellas no variables [29].

— (8 Cephei: Son las estrellas masivas mas calientes, irradian principalmente en el
ultravioleta, las variaciones son rapidas y de amplitud pequena, su mecanismo de
pulsacion es desconcido. Se encuentran en una parte diferente del diagrama HR
que las otras variables [27]. Tienen periodos de pulsacién muy cortos entre 3.5 y
6 horas. Aproximadamente la mitad de estrellas tipo 5 Cephei son doblemente
periddicas [29].

— SX Phoenicis:  Pertenecen a la poblacion II, son de tipo espectral A2-F5.
Tiene pulsaciones similares a las 6 Scuti, periodos cortos (1 a 20h) y amplitudes
pequenas, son pobres en metal (baja metalicidad) y se encuentran habitualmente
en cumulos globulares.

e Eruptivas: En las variables eruptivas no hay pulsaciones regulares, al contrario, se
trata de erupciones repentinas que se deben a reacciones nucleares en la superficie o
en el interior de la estrella, suelen estar rodeadas por una cascara de gas o de materia
interestelar, que participan en la erupcion. Este grupo incluye los siguientes tipos de
estrellas, de las cuales se muestran ejemplos con algunos parametros en la Tabla 2.2:
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Tipo Nombre Tipo Magnitud | Declinacién | Ascencién Recta
Espectral (G (hh mm ss)
Flares « Centauri | M 11.05 -2 40 46.1 14 29 42.9
C
Gliese 65 M 13.2 -17 57 01.8 01 39 01.54
T Tauri T Tauri F-K 9.3 04 21 59.43 +19 32 06.42
R Coronae | R Coronae | G 5.89 +28 09 24.4 15 48 34.42
Borealis
Borealis n Carinae | G 5.89-14 -59 41 04 10 45 03.6
Nova V1500 2 21 11 36.32 +48 09 05.86
Cygni
Supernova | SN1987A 2.9 -69 16 11.79 05 35 28.03

Tabla 2.2: Ejemplos de estrellas variables de tipo cataclismicas y subtipos.

— UV Ceti: Son estrellas enanas jévenes de clase espectral M. La mayor parte
de ellas se encuentran ubicadas en ctimulos estelares jovenes y en asociaciones.
Irregularmente tienen llamaradas en su superficie, similares a las que ocurren en
el Sol, éstas estan relacionadas con alteraciones en los campos magnéticos de su
superficie. Una llamarada ilumina unos segundos y luego se desvanece en pocos
minutos como se muestra en la Figura 2.6, puede producirse varias veces en un
dia y va acompanada de un estallido de radio al igual que sucede con el Sol. Estas
estrellas fueron las primeras que se detectaron como fuentes de radio [27].
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Figura 2.6: Curva de luz de una llamarada de corta duraciéon de una estrella UV Ceti.

— T Tauri: Las estrellas T Tauri son estrellas recién formadas rodeadas de nubes de
gas y polvo, por lo que son una fuerte fuente de radiacién infraroja, lo que las hace
dificiles de observar. Sin embargo, esta situacién ha mejorado con el desarrollo de
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la radio y las técnicas de deteccion de infrarojo. Estas estrellas pueden cambiar
su brillo muy rapidamente y sus variaciones son irregulares debido a su proceso
de formacién (Ver Figura 2.7).

m

50 100 150 200 Tiempo [d]

Figura 2.7: Curva de luz de una estrella variable T Tauri.

— R Coronae Borealis: Estas estrellas se caracterizan por tener una curva de luz
inversa a las novas, su brillo se reduce aproximadamente 10 magnitudes y puede
permanecer asi durante anos. Esto se produce porque estas estrellas son ricas en
carbono y cuando este se condensa produce un cascarén que rodea la estrella.

— Nova: Las estrellas tipo Nova, generalmente forman parte de sistemas binarios,
donde una de las estrellas ha superado el 16bulo de Roche y su material empieza
a caer a su companera, una enana blanca. El brillo de una nova se incrementa
rapidamente para luego decrecer gradualmente. En la Figura 2.8 se puede obser-
var este proceso, donde el material que cae a la estrella enana se acumula en su
superficie hasta que alcanza un limite en el cual el hidrégeno se enciende explosi-
vamente y se expulsa la capa externa [27].

— Supernova: Las supernovas son las que mayor variacion tienen en su brillo, puede
elevarse mas de 20 magnitudes. Su curva de luz se eleva hasta el maximo y de-
ciende lentamente durante anos. Las supernovas son la explosiéon de estrellas cuyo
remanente puede permanecer visible durante miles de anos, llegando a ser una
estrella de neutrones o incluso un agujero negro. Son clasificadas como Tipo I y
Tipo II, dependiendo de la presencia de hidrogeno en sus espectros.
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Figura 2.8: Representacion artistica del sistema y mecanismo de las Novas.

e Binarias Eclipsantes: Las estrellas binarias eclipsantes son variables de naturaleza
extrinsecas. La variacién en su brillo es producto de factores externos a la estrella.
Hacen parte de la clasificacion de sistemas miiltiples, son definidas como un sistema
en el que el brillo aparente varia peridodicamente, debido a los eclipses sucesivos de una
estrella por otra. La forma de la curva de luz de este tipo de estrellas, las clasifica en tres
subtipos. Algunas veces su andlisis permite realizar una estimacién de la inclinacién de
la 6rbita del sistema, con respecto a la linea de vision [2]. Los parametros de algunos
ejemplos de éstas variables se presentan en la Tabla 2.3.

— Algoélidas: También son conocidas como tipo EA, sus componentes son esféricas
o ligeramente elipticas. En su curva de luz se puede especificar el inicio y el fi-
nal de los eclipses, su mnimo secundario puede no ser visible. Las amplitudes
de variacién son muy variadas, asi mismo sus periodos se pueden dar entre 0.2 a
10000 dias.

— [ Lyrae: También conocidas como tipo EB, sus componentes son elipticas. Su
curva de luz tiene formas redondeadas, debido a que ambas estrellas tienen formas
elipsoidales, no permite precisar los instantes de inicio y final de los eclipses como
en las Algélidas. Su principal caracteristica se observa en su curva de luz donde el
primer minimo primario es notoriamente inferior al minimo secundario (ver Figura
2.9). Su amplitud de variacién es por lo general inferior a 2 magnitudes.
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Figura 2.9: Curva de luz esquemética de una variable binaria eclipsante. Los eclipses més
profundos se producen cuando la estrella mas fria eclipsa a la estrella més caliente (Subtipo

B Lyrae) [2].

— W Ursae Majoris: También conocidas como tipo EW o W UMa, sus compo-

nentes son elipsoidales, las profundidades de sus minimos primarios y secundarios
son iguales o casi iguales. Tienen periodos menores a 1 dia y amplitudes inferiores
a 0.8 magnitudes. Normalmente pertenecen a tipos espectrales F y G.

Tipo Nombre Periodo Tipo Magnitud | Declinacién | Ascencién Recta
(dias) | Espectral (G (hh mm ss)
Algol Algol 2.86- B.K,A 2,09-3.3 | +40 57 20.3 03 08 10.1
680
B Lyrae Sheliak 12.94 B 3.3-4.35 | +33 21 45.6 18 50 04.8
W  Ursae | 0.3336 F 7.75-8.48 | +55 57 09.1 09 43 45.46
Majoris
W Uma S Antliae 0.64834 A 6.27-6.83 | -28 37 39.97 09 32 18.4
TV  Pic- | 0. A 7.37-7.53 | -47 08 04.3 04 48 57.5
toris 8519

Tabla 2.3: Tipos de estrellas variables binarias eclipsantes.
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2.2 Cumulos Estelares

Los cimulos estelares, son asociaciones de estrellas que se encuentran ligadas gravitacional-
mente, se han formado a partir del colapso y fragmentacion de nubes gigantes moleculares.
Han sido puntos de referencia para el estudio de la evolucion estelar debido a las propiedades
comunes de su poblacién (edad y metalicidad). La comprensién de la evolucién estelar ha
sido una de las actividades mas importantes de la astronomia observacional y los ctimulos
fueron reconocidos como excelentes laboratorios para poner a prueba sus teorias. Albergan
multiples poblaciones de estrellas con propiedades comunes bien establecidas, tales como las
mencionadas. Sin embargo, las estrellas del cimulo se encuentran en etapas evolutivas difer-
entes, debido a la amplia gama de masa que poseen, uno de los parametros mas importantes
en la determinacién de la evolucién estelar [30].

2.2.1 Tipos de Cumulos

La observaciéon de cimulos ha permitido agrupar estos sistemas en tres clases, segin sus
caracteristicas principales (edad y nimero de estrellas): Asociaciones, Ctimulos abiertos y
Cumulos globulares.

2.2.1.1 Asociaciones

Las asociaciones, son grupos de estrellas muy jovenes, pertenecientes a la pre-secuencia prin-
cipal del diagrama HR, pueden tener pocas decenas de miembros y son dificiles de identificar
simplemente por su apariencia. De acuerdo con el tipo de sus estrellas componentes puede
tratarse de asociaciones OB o asociaciones T Tauri. Hay tan pocas estrellas, que no pueden
mantenerse ligadas gravitacionalmente por un periodo prolongado de tiempo, estudios de-
muestran que se estan dispersando rapidamente [5].

Se encuentran ubicadas en zonas ricas en gas de alta formacion estelar, como son los brazos
espirales en el plano de la via lactea y otras galaxias, y en regiones HII. Tres generaciones de
asociaciones han sido identificadas en la regién de Orién y en la direccién de Cepheus [27].

2.2.1.2 Cumulos abiertos

Los cumulos abiertos contienen alrededor de decenas y centenares de estrellas, de edad in-
termedia o viejas. Ademads, tienen gas y polvo. Estdn situados en galaxias con formacion
estelar activa, es decir, en galaxias espirales o irregulares y poseen abundancia en metalicidad.

Con las mediciones de intensidades luminosas de las estrellas del cimulo y conociendo las
temperaturas superficiales, es posible crear el diagrama Color-Magnitud (CM) de los ctimulos
abiertos, los cuales presentan grandes diferencias con los globulares, debido a la cantidad y
a la naturaleza de las estrellas que las componen. En la Figura 2.10 es posible apreciar la
diferencia de diagramas CM de cinco ctiimulos abiertos y cinco cimulos globulares [30], se
puede notar que éstos diagramas guardan relacién con el HR, pero muestran la poblacién del
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cimulo respecto a su magnitud (eje vertical, generalmente en filtro V) y color (eje horizontal,
color generalmente B-V, o V-I).

Cumulos abiertos de la Via Lactea
sk’ NoC 8791 NoC sate NGe 7789 +
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Figure 2.10: (Arriba) Diagrama CM de cinco ctimulos abiertos observados como parte del
trabajo ”‘Canada-France-Hawai Telescope Open Star Survey”’[3]. Los cimulos estan
ordenados desde el més antiguo en la esquina superior izquierda (8 Gyr) hasta el més joven
en la esquina superior derecha (200 Myr). (Abajo) Diagramas HR de cinco ctimulos
globulares poco estudiados, del trabajo ”*ACS Survey of Galactic Globular Clusters”’ [4].

2.2.1.3 Cumulos globulares

Los ctimulos globulares contienen alrededor de 10° estrellas, visualmente su distribucién es
simétricamente esférica. Las estrellas de los ciimulos globulares se encuentran entre las mas
antiguas de la Via Lactea y otras galaxias, y se cree que se han formado al mismo tiempo
que su galaxia de acogida, de ahi su importancia para el estudio de la evolucion estelar. Hay
alrededor de 150 a 200 cumulos globulares en la Via Lactea. Las masas de estos cumulos se
pueden estimar a partir del teorema virial, si se han medido las velocidades estelares [27].
Las estrellas que lo componen son de poblacion II y difieren de las de los cimulos abiertos
en la abundancia de elementos pesados y la edad, en general. Estudios espectroscopicos, a
través del debilitamiento de las lineas de metal, demuestran que tienen baja metalicidad,
sin embargo, ha sido la teoria quien ha presentado una demostracion mas grafica a través de
diagramas CM simulados[7] a partir de los cuales generan curvas tedricas de edades, llamadas
1sochrones.
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Figure 2.11: Diagrama Color Magnitud del cimulo globular M5. La rama horizontal y la
secuencia principal estan etiquetadas. Tambien se muestra la brecha de RR Lyrae o tira de
inestabilidad (RR), la Rama Gigante Roja (RGB), la Rama Gigante Asintética (AGB), el

punto de desvio de la secuecia principal (MSTO) y las estrellas blue stragglers (BS)[5].

Los diagramas Color-Magnitud de los cumulos globulares han sido objeto de estudio in-
tensivo porque reflejan las propiedades fundamentales de las estrellas que lo constituyen.
La Figura 2.11 muestra el diagrama de Color-Magnitud de M5 e ilustra una serie de carac-
teristicas basicas de los diagramas de estos cimulos. Estos incluyen la secuencia principal, la
rama gigante y la rama horizontal, las cuales otorgan informacién sobre edades y metalicidad
del cimulo.
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Un gran numero de estrellas variables fueron encontradas en ciimulos globulares, llamadas
en su momento “variables de cimulo”, ahora conocidas como estrellas RR Lyrae. Una de
sus propiedades mas importantes es que muestran la dicotomia de Oosterhoff, una division
de los cimulos en dos grupos distintos: Oost I y II, siendo los primeros mas ricos en metales.
Este efecto da una pista de que las magnitudes absolutas de las RR Lyrae varian en funcién
de la metalicidad. En la Figura 2.12 se observa la divisiéon de los subtipos de estrellas RR
Lyrae en el ciimulo globular M15 [7].
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Figure 2.12: Diagrama de Periodo-Amplitud para RR Lyraes en el cimulo globular M15,
que muestra la divisién entre las esetrellas RRC de corta duracién y las RRAB [6], [7].
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Capitulo 3

Fotometria

Los objetos estelares se caracterizan por la considerable distancia a la que se encuentran,
haciendo imposible cualquier medicién directa de sus caracteristicas. El conocimiento de las
estrellas se obtiene de forma indirecta a través de la medicion de la luz que ellas emiten y
llega a la Tierra después de viajar durante millones de anos. Gracias a William Herschell y
Kirchoff [31] se encontré que podemos conocer més sobre estos cuerpos distantes que sélo su
posicién en nuestro cielo. Al analizar la luz recibida es posible llegar a conocer caracteristicas
como temperatura, composicion, edad, entre otros. Existen dos métodos principales de estu-
dio de la luz estelar, éstos son: la fotometria y la espectroscopia.

La espectroscopia consiste en la descomposicién por difraccion de la luz al atravesar un
prisma o rejilla, con lo cual se puede analizar las longitudes de onda particulares presentes en
la luz emitida por el objeto. Sin embargo, éste proyecto se enfoca en la técnica de fotometria,
en ésta la luz emititida por las estrellas y recolectada por el instrumento 6ptico (telescopio)
es bloqueada selectivamente por filtros épticos. Estos filtros se ubican antes del dispositivo
de captura con el fin de permitir el paso de una fracciéon de longitudes de onda que conforman
el ancho de banda seleccionado y bloquea el resto. Esto se realiza con el fin de identificar la
intensidad de emision de luz en ciertos “colores” del espectro electromagnético y asi asociarlo
a caracteristicas fisicas de las estrellas.

3.1 Teoria de color y temperatura

En el siglo XX Max Planck logré conciliar la radiacién de cuerpo negro obtenida experimen-
talmente con una teoria que la explicara, introduciendo con ésto la cuantizacién de la energia.
En su teoria la radiaciéon de un cuerpo negro corresponde a diferentes intensidades para cada
longitud de onda, dependiendo de su temperatura. De esta forma podemos establecer la
temperatura de un cuerpo a partir del conocimiento de su intensidad en cierta longitud de
onda, considerando que dicho cuerpo se comporte como un cuerpo negro. De aqui que la
intensidad de luz de un cuerpo negro B se relaciona con la temperatura T para la longitud
de onda A a través de la ecuacién en 3.1, y con la frecuencia v con la segunda ecuacion de 3.1.

25
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g _ 2h21/3 _ 1
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El flujo de radiacién (o densidad de flujo) sobre una superficie se relaciona proporcionalmente
con la intensidad de dicha fuente luminosa, si ésta no varia con la direcciéon de incidencia.
Ademas, considerando una fuente luminosa que radia isotrépicamente el flujo total de una
estrella serfa aquel distribuido en una superficie esférica de area 47r [32]. En astronomia ésta
es llamada luminosidad y se define por la ecuacién 3.3. Se debe aclarar que éstos pueden
hacer referencia a una longitud de onda particular o bien a la suma de ellas, en cuyo caso
son llamadas variables bolométricas.

F=nxl

3.3
L = 47r’F = 4xor®T? (3.3)

De estas variables se relacionan los siguientes conceptos relacionados a la astronomia:

e Temperatura: De lo anterior se observa que la temperatura de un cuerpo negro que
emite radiacién se relaciona directamente a la intensidad de ésta. Por lo tanto, se con-
sidera la aproximacién como temperatura efectiva a aquel cuerpo negro que radia con la
misma densidad de flujo que la estrellla. Sin embargo, en este caso se debe conocer el
flujo total de la estrella. La temperatura de brillo relaciona la densidad de flujo en una
longitud de onda particular, por lo cual se emplea en las radio-observaciones. Sin em-
bargo, en fotometria se emplea la temperatura de color. Considerando la ley de Wien!
existe una temperatura para la cual la luminosidad es méxima [27]. Relacionando ésto
con la longitud de onda efectiva para las bandas anchas fotométricas (i.e. V, B) se
puede relacionar el flujo en cada banda, los cuales al corresponder al mismo cuerpo
celeste presentan la misma temperatura. Su relacion se expresa en la ecuacion 3.4.

F>\1 (T) B )\g ehc/)\ng -1 4
F)\Q(T) _A_?ehc/A1kT_1 ( ' )

e Magnitud: Hiparco de Nicea clasifico el brillo de las estrellas en el cielo en seis clases,
grupos en los cuales se clasificaron las estrellas visibles a simple vista para el ojo humano
sin conocer que la respuesta del éste a la luz no es lineal. Por lo tanto, en el siglo
XIX Pogson asigné una definicién matematica a la escala de brillo de las estrellas
[27], conservando debido a los registros histéricos ya creados, la escala logartmica. La
magnitud entonces estd relacionada con la densidad de flujo observada, asignando la

1Ley que establece la relacién inversa entre la longitud de onda A del miximo de emisién de un cuerpo
negro y su temperatura T\ a0z = w
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magnitud 0 a una densidad de flujo Fy y calculando las magnitudes restantes por la
ecuacion 3.5, considerando que la taza entre brillos de clases consecuentes n y n+ 1 es
V100 = 2.512.

Fy

my —mg = —2.5log (F) (3.5)
2

Es asi que la radiaciéon emitida por una estrella puede ser relacionada a medidas
estandar, como lo son las magnitudes y, a través de ellas, conocer parametros fisicos,
como la temperatura de la estrella, asocidndolo con su tipo espectral?, indices de color,
etapa evolutiva, entre otros.

3.2 Condiciones atmosféricas

3.2.1 Seeing

En astronomia el seeing o visibilidad es una medida de la pequena variacién del camino 6ptico
de la luz a través de la turbulenta atmosfera en el sitio de observacién, por lo tanto relaciona
la calidad de los datos con las condiciones atmosféricas del sitio. Un observatorio ubicado
en un sitio elevado tendrd menos capas atmosféricas que intervengan en el camino de la luz,
aunque un flujo laminar de aire es también importante, ya que si las capas de aire sobre el
sitio de observacién son turbulentas existird mayor desviacién y dispersion de la luz, al igual
que los cambios de temperatura y densidad del aire. Este efecto hace aparecer una estrella
mucho més grande que el limite de difraccién del equipo [33].

Su valor es independiente a la instrumentacién empleada, atin asi, permite conocer el al-
cance de resolucion real de la misma, ya que aunque los equipos permitan una alta resolucién
del cielo, la perturbacién por atmosfera podria reducirlo. Una identificacion oportuna per-
mitird ajustar el uso de la instrumentacién para adecuarla al sitio de observacion. Existen
diversas escalas de medicién del seeing, pero la mas aceptada es aquella que examina la PSF
(Point Spread Function)? relacionando el FWHM?* tipico de las estrellas observadas en el sitio
y la resolucion del equipo de observacion. Para un sitio de observacion muy bueno, como el
Mauna Kea, a 4200 m sobre el nivel del mar, un seeing frecuentemente es de 0.5 arcosegun-
dos [33]. Sin embargo, para un pequeno observatorio éstos valores pueden oscilar entre 2 -
3 arcosegundos, considerandose valores superior a ésto como un cielo de mala calidad en el
cual tendran que aplicarse técnicas instrumentales adicionales.

2Se aclara que con la técnica fotometria sélo se puede hacer un acercamiento inicial, la clasificacién de
tipo espectral aceptada actualmente se realiza a través del espectro estelar.

3PSF: Point Spread Function es la forma de la estrella en el detector CCD. Debe ser circular simétrica.

AFWHM: Full Width at Half Maximum. Hace referencia al ancho completo de la estrella a la altura de la
mitad del maximo. Este se mide en el perfil de la estrella y es igual para todas las estrellas registradas en la
imagen.
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3.2.2 Masa de aire

La masa de aire, o masa atmosférica, es el espacio atmosférico que debe atravesar la luz para
llegar hasta el detector. Se realiza una aproximacion de horizonte plano, a través de la cual
se considera el dngulo de elevacién de la estrella sobre el horizonte. El cenit (a 90° sobre el
horizonte) presenta la menor masa de aire, con un indice igual a 1, creciendo a medida que
se acerca al horizonte [34].

X =secl — AX (3.6)

La atmosfera real no corresponde a la aproximacion plano-paralela, debido a la curvatura de
la Tierra. Por lo tanto, se debe tener en cuenta la latitud del observatorio A, declinacion ¢, y
angulo horario del objeto, transformado de horas, minutos y segundos de tiempo a unidades
de dngulo.

1
sen (A) sen (§) + cos (N) cos (§) cos (h)

Ademas, se debe aplicar la correccién a la aproximacién plano-paralela de tercer orden, de-
scrita en la ecuacién 3.8 [33].

(3.7)

secte =

AX = 0.001867 (sech; — 1) + 0.002875 (secfe — 1)* + 0.0008083 (sech, — 1)° (3.8)

3.2.3 Extincion atmosférica

Otro efecto que se presenta por la atmosfera de la Tierra es la extincién, en la cual la
atmésfera absorbe el flujo luminoso y reduce la cantidad de luz que llega a los detectores y
la enrojece. Por lo tanto, se debe hacer la correcciéon de la magnitud instrumental calculada
a la magnitud corregida por atmoésfera, para lo cual se tiene en cuenta la masa de aire que
atraveso la luz de la estrella y el coeficiente de extinciéon atmosférica, en la ecuacién 3.9. El
coeficiente de extincién se calcula a partir de dos estrellas de magnitud conocida en un mismo
campo, para lo cual se emplean los campos estandar Landolt, descritos en la seccién 3.5 [35].

Meorregido = Minstrumental — K)\ * X — K % Xc (39)

En el filtro fotométrico B del sistema Johnson-Cousins el coeficiente de extincién cambia
rapidamente y estd influenciada por el color de la estrella, por lo que una estrella de color
roja aparecera mas roja de lo que realmente es. Por lo tanto, se puede hacer una correccion
de segundo grado, dependiente del color (B-V) de la estrella, determinado por la ecuacién
3.10 con una estrella rojiza y una azul, de forma tal que el coeficiente corrija para ambos
colores.

Kp=Ky+Kpx(B-V) (3.10)

3.2.4 Radios de apertura

Para realizar la fotometria de una estrella se deben definir tres circunferencias que permiten
delimitar el area de interés.
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e Apertura: Es la circunferencia interna, donde se encuentra la estrella a estudiar. Su
radio debe ser aproximadamente (3 — 4)FWHM. De forma tal que toda la luz de la
estrella esté abarcada en éste. En el radio de apertura no pueden incluirse la luz de dos
estrellas u otros objetos.

e Gap: Es la distancia entre la apertura y el Annulus. Permite aislar las dos zonas de
forma tal que en el drea del fondo de cielo no ingresen medidas correspondientes a la
luz de la estrella.

e Annulus: Es la tercera y iltima circunferencia, en la cual se miden los valores del
cielo que seran sustraidos al valor de la estrella en el procesamiento. Por lo tanto, no
debe incluir otros objetos, ni resplandor de la estrella medida. Se selecciona un radio
aproximadamente (4 — 5)FWHM.

3.3 Tipos de fotometria

Como ha sido expuesto anteriormente la fotometria hace referencia a la mediciéon de la in-
tensidad de luz de un cuerpo celeste. Sin embargo, existen dos métodos principales para
realizarlo: la fotometria de apertura y la fotometria diferencial.

3.3.1 Fotometria de apertura

La fotometria de apertura hace referencia a la medicién absoluta de las magnitudes de los
objetos observados en una sola imagen. Se puede realizar con una estrella de referencia en el
campo, la cual debe tener magnitud conocida y no ser variable; la estrella objetivo variable o
de magnitud desconocida y se calcula la diferencia de magnitudes, adicionando la magnitud
conocida, como en la ecuacién 3.11. Para el cdlculo de magnitud absoluta sin estrella de
referencia se debe contar con la calibracién del sistema instrumental, ya que de acuerdo a
las cuentas ADU registradas en la imagen se realiza la integracién por software de la luz reg-
istrada. Las ecuaciones de transformacién posteriormente permiten su reporte en magnitud
absoluta.

VObjetiUO - AUobjetivo + V;’eferencia (311)

3.3.2 Fotometria diferencial

Si no se cuenta con las ecuaciones de transformacion del sistema fotométrico empleado, se
debe realizar con una estrella de comparacion en campo, con la cual se tomara la diferencia
de magnitud, dm. Con las magnitudes o diferencias de magnitudes registradas se pueden
construir curvas de luz, con las cuales se relacionan las variaciones de luz medidas de la
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estrella con el momento en el que fueron medidas. Esto permite identificar periodos de os-
cilacién, muy importantes para las estrellas Cefeidas. Ademas, la curva de luz de cierto tipo
de variables es caracteristica, lo cual permite su identificaciéon, como se pudo observar en el
capitulo anterior, secciéon 2.1.1.

3.4 Sistemas fotométricos

Un dispositivo electronico puede registrar una senal luminosa gracias al efecto fotoeléctrico
en el material componente de sus celdas, el cual posee una respuesta particular a la longitud
de onda de acuerdo a sus composicion. Sin embargo, ésta respuesta puede verse modificada
al emplear filtros fotométricos, los cuales limitan el paso de una seleccion de longitudes de
onda, permitiendo el paso de aquellas de interés (bandas de paso). Inicialmente esto se logré
empleando fotomultiplicadores eléctricos individuales, que respondian a un rango natural de
frecuencias. Este rango inicial definié las primeras bandas fotométricas de acuerdo a las posi-
bilidades tecnoldgicas del momento por la produccién de fotosensores. Un arreglo de filtros
fotométricos de diferentes bandas conforman un sistema fotométrico.

Existe cierta variedad de sistemas fotométricos, donde cada uno se ha enfocado en las
caracteristicas particulares a estudiar de los objetos astrondmicos. Esta divisién se realiza
con el objetivo de estudiar las caracteristicas estelares inherentes a cada banda del espectro
electromagnético, ya que éstas brindan informacion sobre la estructura y caracteristicas del
objeto.

3.4.1 Banda ancha y banda estrecha

Los sistemas fotométricos estéan clasificados segiin el ancho de banda que cubre cada filtro.
Los filtros de banda ancha, transmiten en una gama amplia del espectro electromagnético
menor a 1000 A, son utilizados para observaciones de cielo profundo, como cimulos estelares
y galaxias. Los filtros de banda estrecha, transmiten la luz de una banda de longitudes de
onda menores a 30 A, los sistemas de éste tipo se enfocan en las bandas de paso de las \ de
interés, como la linea Balmer Hf [35], o el oxigeno ionizado [36]. Otra categoria de bandas
de paso se ha propuesto para abarcar otros sistemas fotométricos, como el Sloan e Hipparcos,
llamada ultra banda ancha.

Los sistemas fotométricos mas comunes en cada categoria son:

Banda ancha:
e UBVRI o Johnson-Cousins

e Sloan o ugriz
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e Washington

e Hipparcos Tycho

e HST (WFPC2 160 y STIS LP)
Banda estrecha:

e OKE AB

Wing 8 color

Stromgren o uvby

Geneva

Walraven

3.4.2 Sistemas estandar

A medida que ha avanzado la tecnologia de la instrumentacion para la astronomia, se han
desarrollado gran cantidad de sistemas fotométricos, como los listados en la seccién anterior.
Sin embargo, no todos han prevalecido al pasar el tiempo. Algunos sistemas fotométricos se
han desarrollado para equipos particulares, dificultando la reproduccion de éstas mediciones
en otros equipos, como en el caso de los HST?, Hipparcos o Geneva. Estos sistemas cerrados
se limitan a realizar sus propias mediciones y analisis, generando datos que posteriormente
pueden ser analizados por los astronomos, de acuerdo a las condiciones de uso de éstos. Sin
embargo, al ser cada sistema instrumental diferente es necesario contar con un sistema que
pueda ser comun a todos los observadores. El sistema estdndar mas empleado ha sido el
Johnson-Cousins, debido a su accesibilidad, estabilidad y disponibilidad de magnitudes de
éste sistema en bases de datos.

3.4.2.1 Sistema Jhonson-Cousins o UBVRI

A mediados de la década de 1940 se introdujo en la fotometria fotoeléctrica un tubo foto-
multiplicador refrigerado 1P21, con el cual Johnson y Morgan en 1953 crearon el sistema
UBV. La banda B (Azul, A\o(B) = 436nm) (ver Tabla 3.1), se ide6 para aproximarse a la
magnitud fotogréafica pura, mientras la banda V (Visual, \o(V') ~ 545nm), se utilizaba para
aproximar al sistema de magnitud visual, y la banda U (Ultravioleta, A\o(U) = 367nm), fue
la banda adicional entre B y el punto de corte atmosférico, el cual se obtuvo al utilizar un
cristal violeta comun, 1til para las estrellas muy calientes. Se pueden observar las longitudes
de ondas y las bandas de paso de éste sistema fotométrico en la Figura 3.1.

SHST: Hubble Space Telescope. Telescopio Espacial Hubble
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El tubo 1P21 mencionado, fue de gran importancia en la evoluciéon de los sistemas durante
30 anos, pero aunque este tenia gran sensibilidad en el rango azul, no presentaba transmision
6ptima en el rojo. En 1950 fue utilizada una fotocélula sensible al rojo por Kron y sus co-
laboradores, para establecer un sistema fotométrico, pero fue Johnson uno de los primeros
en realizar observaciones IR e incorporarlos al sistema Johnson - Morgan. Posteriormente se
incluyeron otros filtros mas lejanos en el infrarojo llamados J, K, L, M, N, construidos con
bolémetros de germanio[35], [36].

Filtros Fotométricos CCD - UBVRI Baader
Traza Espectral
(Fecha 2010-01-09)

T %

Longitud de onda (nm)

Figura 3.1: Bandas de paso para los filtros U, B, V, R e I del sistema Jhonson Cousins
producidos por Baader Planetarium. Se puede observar la relacion de transmision respecto
a la longitud de onda de cada filtro.

Actualmente se emplean filtros construidos con vidrios y recubrimientos especiales que
replican las bandas de paso de los fotometros eléctricos iniciales. Se continué con éste sistema
de magnitudes debido a que ya se contaba con una importante base de datos de magnitudes
de estrellas bien definida en éstas bandas (ver seccién 3.5). Ademas, se establecieron rela-
ciones entre los indices de color de éste sistema y etapas de evolucion estelar; excesos de
infrarojo y clasificacion espectral.

| Filtro | Ay (A) |

U 3500
B 4400
\Y 5500
R 6700
I 8000

Tabla 3.1: Longitudes de onda centrales para las bandas fotométricas del sistema estandar
Johnson-Cousins.
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3.4.2.2 Sistema Sloan o ugriz

A diferencia de otros sistemas estdndar, los cuales surgieron basados en las tecnologias ex-
istentes, el sistema ugriz fue disenado primero tedricamente y posteriormente ha sido con-
struido aplicado a instrumentacion especializada. Este disefio permite que la transmision en
las bandas disenadas sea mas uniforme, que se eviten zonas problematicas como la linea de
hidrégeno y la banda de absorcion atmosférica. Ademas, se disené de forma tal que el punto
cero del sistema sean las estrellas de clasificacién AB [37], a diferencia del sistema Jhonson,
el cual estda basado en la fotometria de la estrella Vega. El nombre mas comun por el que se
conoce a este sistema es Sloan, ya que el proyecto Sloan Digital Sky Survey (SDSS)® ha sido
el que le ha dado mas reconocimiento. Cabe resaltar que, aunque éste aporta gran cantidad
de datos, no puede permanecer monitoreando una séla area de la boveda celeste; y que la
mayoria de sus datos cubren solo el hemisferio norte celeste.

Filtro | \.;; (A) | FWHM
w | 3540 570

g’ 4770 1370
r’ 6230 1370
i’ 7630 1530
7 9130 950

Tabla 3.2: Longitudes de onda centrales para las bandas fotométricas del sistema estandar
SLOAN.

El sistema cuenta con cinco bandas identificadas por las letras u’, g’, 1, i’, z’, la marcacion
primada hace referencia a una modificacion que se realizo sobre las bandas ugriz originales.
En la Tabla 3.2 se pueden observar las longitudes de onda central \.f f para cada banda y
el ancho de banda efectivo. Ademas, en la Figura 3.2 se pueden identificar graficamente las
diferencias con el sistema Jhonson. Se debe notar que estas bandas fotométricas han sido
especificamente diseniadas, ya que eviten la linea del Oxigeno I en 5577A, cortando la banda g
en 5455A, también corta la banda i’ antes de la iluminacién OH y la absorcién de la molécula
de agua [36].

En el ano 2006 Smith determiné 158 estrellas estandar en u’g’r’i’z’ con sus respectivas
transformaciones al sistema UBVRI, y estrellas estandares en el hemisferio sur en éste sistema
[38]. Sin embargo, existen varios estudios sobre transformaciones del sistema Sloan al Johnson
sesgados por el tipo de poblacion de interés que realice la transformacion.

6El proyecto Sloan es un Survey con un telescopio de 2.5m, el cual realiza un mapeo del cielo bastante
mas riguroso de lo que se ha realizado hasta el momento. Los datos que adquieren son liberados en paquetes
conocidos como DRn (Data Release - Nimero del release), en el momento se encuentran en el DR12. El
DR12 fue publicado en Julio de 2014 y puede consultarse en la pagina oficial del proyecto SDSS en http:
//www.sdss.org/dr12/.
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Filtros Fotométricos Sloan Astrodon Gen2
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Figura 3.2: Bandas de paso para los filtros u, g, r, i y z del sistema Sloan producidos por
Astrodon. Se puede observar la relacién de transmision respecto a la longitud de onda de
cada filtro.

3.5 Campos estandar

En fotometria se considera la medicién de la luz de objetos celestes a través de filtros fo-
tométricos que pertenecen a un sistema estandar. Sin embargo, las caracteristicas de cada
sistema son unicas, dadas por la atmédsfera y condiciones del sitio de observacion, los equipos
instrumentales, el camino 6ptico a través de ellos, las caractersticas de cada camara em-
pleada para las capturas y diferencias minimas en la produccién de los filtros fotométricos.
Por lo tanto, se debe considerar un ajuste de calibracién de las magnitudes instrumentales
a las magnitudes en el sistema estandar. Esto se realiza considerando un conjunto de es-
trellas cuya magnitud se encuentra muy bien determinada en ése sistema, tales estrellas son
llamadas FEstrellas estindar y se pueden encontrar en varios catalogos. Para el sistema UB-
VRI el méas empleado es el catdlogo de estrellas estdndar de Landolt [39], el cual contiene
una poblacion de estrellas medidas en todas las bandas del sistema Johnson-Cousins, con
una gran variedad de colores y magnitudes [40], [41]. Esto permite la calibracién completa
del sistema de filtros instrumental al estandar, ya que permite calibraciéon de colores. Si se
calibrase con una seleccion de estrellas principalmente roja al realizar las medidas de una
poblacién azul se podrian encontrar errores mas grandes.

Otros catalogos empleados para este fin son los campos de Stetson, campos E (el cual
contiene estrellas sobre el ecuador celeste), algunos cimulos como M67, M11 y NGC 7790
[42]. También se encuentran atlas de campos Landolt actualizados [43]. De igual forma,
existen catalogos para estrellas de otros sistemas estandar, como los mencionados en la seccion
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anterior (3.4.2.2)7. Otros sistemas no tienen catalogos estandar debido a ser sistemas cerrados
o su enfoque a tipos de poblaciéon muy particulares, como el ubvy para estrellas tipo B, A y
F: o el DDO, el cual permite una subclasificacién detallada de estrellas tipo K.

3.5.1 Ecuaciones de transformacion

Cada montaje instrumental es diferente, sea por los equipos del montaje, las condiciones
atmosféricas del sitio de observacién o por los filtros fotométricos que se emplean. Una vez
se ha obtenido una magnitud instrumental corregida por la extincién atmosférica (con la
ecuacién 3.9) se debe realizar la transformacién del sistema instrumental al sistema estandar
de los filtros fotométricos [35]. Para éste fin se emplean las magnitudes reportadas para las
estrellas de los campos estandar, ya que son estrellas de referencia muy bien medidas en
grandes telescopios.

Las ecuaciones de transformacion siempre se obtienen por parejas de filtros fotométricos,
al ser V y B los empleados cominmente, se mencionaran éstos. Sin embargo, las transfor-
maciones siempre se dan de forma que la resta de colores corresponde a un color de menor \
a uno de mayor, i.e. (B-V), (U-B), (V-I), (R-I), (R-I). Esto aplica de igual forma para otros
sistemas de filtros [44]. Existen tres coeficientes de transformacién fundamentales a calcular
por cada pareja de filtros: el coeficiente de transformacién de color Ty, los coeficientes de
magnitud Ty, y T,,. El coeficiente de color se obtiene por la regresion lineal entre el indice
de color estandar (B — V) y el instrumental (b — v), como la pendiente. Los coeficientes de
magnitud se obtienen por la regresion lineal de la diferencia de magnitud estandar e instru-
mental V' — v y el color estandar (B — V') [45], descritos en la ecuacién 3.12.

V=v+T,,x (B-V)+ Z,
B=b+ Ty, x (B=V)+ Zy (3.12)
(B—=V)="Tyw(b—2v)+ Zo
Se debe tener en cuenta que la magnitud instrumental de la ecuacion 3.12 ya se encuentra

corregida para extincion atmosférica. Considerando ésto se puede escribir la primera ecuacion
como:

V=v—-—KyxX+T,,x(B-=V)+ Zy, (3.13)

Donde el coeficiente Zy, es el ajuste a punto cero de la ecuacién, Ky es el coeficiente de
extincion atmosférica, X la masa de aire y v es la magnitud instrumental sin correccion.

Se debe rehacer el calculo de los coeficientes al menos una vez al ano para ajustarlo por
posibles cambios en el sistema éptico de medicion, generado tipicamente por desgaste de la
instrumentacién y acumulacién de polvo en la éptica del telescopio y filtros [46].

"Un catélogo del sistema Sloan estd disponibles en linea en: http://www-star.fnal.gov/Southern_
ugriz/New/index.html


http://www-star.fnal.gov/Southern_ugriz/New/index.html
http://www-star.fnal.gov/Southern_ugriz/New/index.html
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Capitulo 4

Instrumentacion

Dado que las mediciones seran realizadas en el Observatorio Astronémico UTP, presentamos
a continuacion la instrumentacion con la que cuenta en el momento:

e Telescopio Meade Scmidt-Cassegrain LX 200 GPS de 16”. En montura Ecuatorial,
ajustada a la latitud local.

e Camara CCD SBIG STF-8300 M. Rueda de filtros electrénica SBIG CFW-10, con 8

posiciones para 36mm.

e Camara CCD SBIG ST-2000 XM. Rueda de filtros electronica SBIG CFW-8, con 5

posiciones.
e Reductores focales: /6.3 y £/3.3.
e Filtros fotométricos:

— Meade LRGB.

— Sistema Johnson-Cousins (Baader Planetarium): U, B, V, R,, I..

— Sistema Sloan (Astrodon): u’, g’, r’, i’, z".

— Banda Estrecha (Baader Planetarium): OIII, SII, H-alpha, L/UV - cut.
° ()ptica adaptativa AOS.

El equipo empleado para realizar las observaciones fue la camara STF-8300 con la rueda de
filtros CFW-10, ya que es la camara de mejor resolucion con la que se cuenta en el OAUTP.

4.1 Ubicacién

El Observatorio Astronémico de la Universidad Tecnoldgica de Pereira se encuentra ubicado
en el campus universitario en el sector La Julita, en el Edificio 13 5A-511, en la zona Sur-Este
de la ciudad (ver Figura 4.1). Por lo tanto, las observaciones hacia el norte se dificultan por
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contaminacién luminica emitida por la luminaria de la ciudad. Ademas, el relieve de hori-
zonte alrededor presenta valle en direccion Occidente y Sur; y montanas en direccién Norte
y Oriente. Estas limitaciones se evidencian en la region observable del cielo en el OAUTP.

Figura 4.1: Edificio en el que se encuentra ubicado el Observatorio Astronémico de la
Universidad Tecnolégica de Pereira.

Sus coordenadas geograficas son:

Longitud: 284.30961 ° (75.69039 ° W).
Latitud: 4.790494 ° N.

Altura: 1450 msnm.

Hora UTC: -5.

4.2 Telescopio

En la cupula del OAUTP se cuenta con el telescopio Meade LX200 GPS de 16”” en montura
permanente (ver Figura 4.2), es un telescopio tipo Schmidt-Cassegrain (la estructura 6ptica
se puede ver en la Figura 4.3), motorizado, con una relacién focal f/10, ubicado en una
montura ecuatorial tipo horquilla con cuna ecuatorial ajustada a la latitud local, 4.75°. El
software de control es el AutoStar Suite II. El motor del telescopio permite hacer seguimiento
de los objetos celestes a lo largo de la noche. Sin embargo, se deben realizar procedimientos
de alineacion y sincronizacién que garanticen la alineacién del equipo con el eje de rotacion
terrestre y el ajuste al software de control.
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Figura 4.2: Telescopio Meade LX200 GPS de 16” del OAUTP.
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Figura 4.3: Estructura optica del telescopio Schmidt-Cassegrain. El diagrama y las medidas
corresponde al modelo de 8 7, pero la estructura es analoga para el 16 7. El espejo
secundario se encuentra en el extremo derecho de la estructura [8].
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4.3 Detector

Si bien el telescopio es el instrumento de aumento y enfoque, es el detector el que permite
realizar las mediciones de los objetos de estudio. Anteriormente se empleaban placas fo-
tograficas que eran estudiadas una a una con lentes. Gracias a los avances cientificos y
tecnologicos se desarrollaron camaras con arreglos de celdas fotovoltaicas, las cuales, por la
incidencia de fotones generan un potencial que se digitaliza en un pixel por celda, confor-
mando una imagen que puede ser procesada digitalmente. Las camaras cientificas que se
utilizan para la astronomia son dispositivos CCD (Charged Coupled Device), los cual poseen
un sistema de descarga de informacién diferente al de las cAmaras comercialmente disponibles
(CMOS). Ademas, son construidos especialmente como monocolor, ya que de ésta forma se
puede utilizar toda la superficie del sensor como area de adquisicién, en lugar de tener un
mosaico tipo Bayer en su sensor, lo cual permite componer imégenes a color, pero disminuyen
la resolucion de las cAmaras (ver Figura 4.4)[47].

Area de Imagen Activa 3326 (H) X 2504 (V)
Area de Imagen Efectiva 3358 (H) ¥ 2536 (V)

5.4 micras x 5.4 micras
4:3 Relacién de aspecto

QDB SEAIDY BB POSE

FRMERR AR RN SN,

-

Al ' —y

T Aok Penb (ypoal scive b il ] H

4 Virkd Cumninwy Cosr

Figura 4.4: Arreglo de mosaico tipo Bayer de los sensores de camaras a color. Las celdas de
color verde permiten la adquisicién de los fotones con longitud de onda en este rango,
registrando una imagen verde del campo de vision, de forma analoga sucede con las celdas
rojas y azules. Luego esta imagen se compone digitalmente en la imégen a color.
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Modelo ST-2000 XM | STF-8300
Sensor KAI-2020M | KAF-8300M
Tamatio - del - CCD ) ¢ 0 17.96x13.52
[mm]

Tamano del pixel 74 5 45 4
[m]

Arreglo de pixeles 1600x1200 3326x2504
Numero de pixeles

[Megapizeles] 19 83
Rl_ndo de lectura 15 93
[e~rms]

Ganancia [e~ JADU] || 0.6 0.37
Conexion  interfaz

USB USB 1.1 USB 2.0
Peso [Kg] 1 0.8

Tabla 4.1: Comparacion de caracteristicas de las camaras CCD del OAUTP.

Las camaras disponibles para investigacién en el OAUTP son las referencias ST-2000M
y STF-8300 XM, de la compania Santa Barbara Intrument Group (SBIG). Ambas cdmaras
tienen un sensor CCD de marca Kodak y un sistema de refrigeracion interno acoplado.
Permiten la adquisicion de imagenes de alta resolucion, sin embargo, difieren en algunas car-
acteristicas como las especificadas en la Tabla 4.1 [48, 49]. Una de las caracteristicas maés
relevantes para la seleccion de la camara de adquisicion de datos para el presente trabajo fue
el tamano de pixel de la camara y FOV! que se logra con el montaje instrumental cdmara -
telescopio, y depende de la resolucion o escala dada por el tamano de pixel de la camara y lon-
gitud focal del telescopio, como se puede observar en la ecuaciéon 4.1. La resolucion para las
camaras CCD del OAUTP se muestra en la séptima fila de la Tabla 4.2, 0.375arcosegundos
para la ST-2000 XM y 0.27arcosegundos para la camara STF-8300.

206 * medidapizel (m)

Resolucion = (4.1)

longitudfocal (mm)
Ahora bien, para el desarrollo del trabajo se determiné la seleccién de una sola cdmara CCD
para la adquisicion de los datos, con el fin de mantener uniformidad en la adquisiciéon de
los datos, ya que la respuesta del sensor, los parametros de resolucién y campo visual, son
diferentes para los diversos montajes. Como se puede evidenciar en la Tabla 4.1 el tamano de
pixel de la CCD STF 8300 es inferior al de la ST-2000, de igual forma el arreglo y niimero de
pixeles es superior, permitiendo a su vez una mejor resolucion y mayor campo de visiéon. Por
esto, ademas de lo especificado en la siguiente seccion se ha decidido trabajar con el modelo

ST-8300.

'FOV: Field Of View. Campo de visién con el sistema instrumental del cielo real, se da en coordenadas
celestes.
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Modelo de camara ST-2000 XM STF-8300 M

Tamano de pixel 74 5.4

(nm)

Reductor focal f/6.3 f/3.3 f/6.3 f/3.3
Longitud focal (mm) 4064 645.08 1231.52 4064 645.08 1231.52
Hesolucion 0.375 | 2363 | 1.238 0.274 1724 | 0.903
(arcosegundos/pizel)

FOV (arcominutos) || 10 x 7.5 | 63 x 47.3 | 33 x24.8 | 15.2x 11.4 | 95.6 x 72 | 50 x 37.7

Tabla 4.2: Resolucién y FOV para las camaras CCD del OAUTP. Se anaden las medidas
con reductores focales.

4.4 Filtros

Los filtros disponibles en el OAUTP se pueden dividir en tres grupos fundamentales: Color,
fotométricos de banda ancha y fotométricos de banda estrecha. Ninguno de éstos se encuen-
tra aun caracterizados para reportar magnitudes absolutas. Sin embargo, anteriormente se
ha realizado un trabajo con el juego de filtros RGB, con el cual se compusieron iméagenes a
color de objetos de cielo profundo del catdlogo Messier [50]. Los filtros fotométricos de banda
estrecha se emplean para estudios de caracteristicas particulares de objetos con emisién en
ésta regién de lineas espectrales. Sin embargo, éstos objetos son bastante tenues y no se
encuentran dentro del objetivo de éste trabajo.

Por lo tanto, los filtros que se trabajaran son los filtros fotométricos de banda ancha. En
la Figuras 3.1 y 3.2 se pueden observar las bandas de paso para cada filtro en su sistema
correspondiente. Cada filtro es una pieza de vidrio circular con el recubrimiento para per-
mitir el paso de las longitudes de onda indicadas para cada uno. Estos se deben ubicar en
la rueda de filtros de la camara correspondiente. En el OAUTP se cuenta con dos ruedas
de filtros: CFW-8 y CFW-10, como se indic6 en la seccién 4, los cuales tienen 5 y 8 posi-
ciones para filtros, respectivamente. Las ruedas de filtros sélo se puede conectar a su camara
correspondiente. Se debe considerar que se debe tener una posicién reservada sin filtro, que
serd llamada Clear. Para la rueda de filtros CFW-8 ésto sélo dejaria 4 posiciones de filtros
disponibles, por lo que no se podria tener un sistema de filtros completo. Sin embargo, se
podrian emplear los dos filtros de uso més comun de cada sistema (B,V del Johnson y g’, r’
del Sloan). En la rueda de filtros CFW-10 se dispondrian de 7 posiciones aparte del Clear,
permitiendo un sistema completo y dos del otro.

Sin embargo, los filtros fotométricos que se adquirieron para el OAUTP tienen dos
tamanos: sistema Johnson de Baader Planetarium son de 1.25” (31.75mm) y el sistema
Sloan de Astrodon de 50mm (1.96”). Por lo tanto, es necesario emplear el adaptador de
filtros disponible por SBIG, el cual sélo permite el uso de filtros de 1.25” en las ruedas para
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36mm, como es el caso de la referencia CFW-10 para STF-8300. Por lo tanto, se afianza la
decisién de desarrollar la metodologia con la camara STF-8300 y su correspondiente rueda
de filtros CFW-10 con los filtros: Clear, V, B, R, I, U, g’ r".
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Capitulo 5

Metodologia

Considerando los precedentes encontrados en la bibliografia revisada y los objetivos que se
buscan en el proyecto, se determiné la metodologia presentada en la Figura 5.1. Se inicia
la metodologia con la seleccion de los objetos a medir, considerando las mediciones como:
Seeing, Ecuaciones de transformaciéon fotométricas y curvas de luz de estrellas en cimulos.
Por lo tanto, los objetos serdan estrellas aptas para el seeing, estrellas estandar en catdlogos
conocidos y cumulos de bases de datos. Una vez se ha hecho una preseleccién de los objetos
de interes se prepara la noche de observacién, verificando el estado de la instrumentacion y
la visibilidad de los objetos. La siguiente etapa es la observacién de los objetos selecciona-
dos; sin embargo, para la adquisicién de fotografias de utilidad es necesario tener en cuenta
las caracteristicas de las imégenes detalladas en la seccién 5.2. Para cada imagen se deben
revisar las caracteristicas que se emplearan para los calculos posteriormente.

A través de las imagenes se pueden encontrar defectos instrumentales que no son evidentes
de otra manera. Por lo tanto, si se hallara evidencia de uno de ellos, se procede a realizar
el ajuste apropiado, en el globo se dan ejemplos de algunos procedimientos a realizar. Se
determina si los objetos seleccionados anteriormente continian siendo observables y se selec-
cionan nuevos en caso de no serlo, luego se repiten los pasos anteriores.

Una vez se han logrado imagenes con las caracteristicas adecuadas para las mediciones a
realizar se extraen los pardmetros necesarios de éstas. En el caso de la medicion de seeing
serian fecha y hora UTC, SNR y FWHM; y para las ecuaciones de transformacion y cimulos
serfa la magnitud instrumental. Finalmente, se procede a realizar los calculos con los datos
extraidos.

Este procedimiento se presentara en éste capitulo y su aplicacion en el OAUTP en el
siguiente.
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Figura 5.1: Diagrama general de la metodologia propuesta.
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5.1 Planeacion de las observaciones

Las jornadas de observacién deben ser planeadas con antelacién, creando las listas de posi-
bles objetos a observar con sus caracteristicas relevantes y diagramas de visibilidad como se
muestra en la Figura 5.2, adquirido con la herramienta en linea del Observatorio La Palma!.
Sin embargo, las noches de observacién asignadas pueden ser desfavorables para realizar la
observacion. Es decir, puede presentarse alta nubosidad que impide la visualizaciéon de los
objetos, alta humedad relativa, con la cual no se puede realizar observacién debido a prob-
lemas de condensacién en la placa correctora del telescopio, el tubo interno y los sistemas
electronicos de la CCD, lluvia o tormenta eléctrica, ya que se deben proteger los equipos con-
tra éstos factores. Ademads, en el caso de no presentarse alguno de los anteriores, atin podria
presentarse nubosidad parcial, que impida la observacién de la region del cielo donde se en-
cuentra la estrella objetivo. Considerando todo lo anterior, se debe preparar una seleccién
de objetos a observar en una variedad de coordenadas celestes, de forma tal que en una sola
noche se pueda disponer de objetos en diversas ubicaciones a observar. Ademds, éstas listas
se deben actualizar si, debido a condiciones climaticas desfavorables, los objetos anteriores
ya no se encuentran visibles. Esto sucede por la rotacién y traslacién de la Tierra en un
patrén anual, por lo que un objeto visible en una época, estara de nuevo como observable un
ano después, aproximadamente. Esto no aplica para las observaciones de planetas, ya que su
movimiento difiere del movimiento de las estrellas en la esfera celeste.

En la Figura 5.2 se puede observar la curva de visibilidad de los objetos en la lista en
la seccién de la derecha, donde aparece de igual forma sus coordenadas celestes. Las lineas
punteadas verticales indican el anochecer y amanecer, en la zona inferior se marca la hora
universal o UT, siendo la hora local UT-5. En los ejes verticales se marcan dos datos rela-
cionados, la altura? y la masa de aire3. En el gréfico se pueden observar las lineas que indican
la altura a la hora correspondiente del objeto, cada linea se encuentra numerada y la linea
punteada indica la ubicacion de la Luna, y a la izquierda informacion mas detallada de ella.

1StarAlt - Herramienta de visibilidad del objeto del Observatorio de La Pala. Disponible en: http:
//catserver.ing.iac.es/staralt/

2La altura es el angulo de separacién entre horizonte y el objeto. En este caso no se toma en cuenta el
relieve local en el horizonte, por ésto aunque un objeto tenga altura mayor que cero, puede que en el horizonte
local aiin no sea visible por su relieve.

3La masa de aire es el indice que sefiala la cantidad de atmésfera que debe atravesar la luz de un cuerpo
celeste para llegar al instrumento de medida. A menor altura el indice de masa de aire aumenta significati-
vamente, y el valor minimo es 1 en el cenit (altura 90°). Ver seccién 3.2.2


http://catserver.ing.iac.es/staralt/
http://catserver.ing.iac.es/staralt/
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Altitudes, Observing site coordinates: 284,3096E  4.7905N, 1450 m above sea level
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Figura 5.2: Diagrama de visibilidad exportado por StarAlt para la noche del 4 de Agosto de
2016, para los objetos en la lista a la derecha, desde la ubicacién geogréfica del OAUTP.

En adicion a lo mencionado anteriormente se debe preparar el campo de referencia para
los objetos a observar, principalmente campos estdandar y estrellas variables en cimulos; ya
que al ser objetivos no tan brillantes deben ubicarse inicamente empleando la camara y, a
pesar de contar con la sincronizacion inicial del telescopio, se debe confirmar que el area de
observacién corresponde a la deseada (Figura 5.3). De lo contrario, se procedera a realizar
desplazamientos suaves para identificar asterismos similares al campo de referencia. En caso
de dificultarse ésta tarea se deben buscar estrellas mas brillantes cercanas (en un radio de 5°
aproximadamente y de magnitud visible en buscador) y proceder a sincronizar nuevamente
en cada una hasta llegar a la estrella objetivo.

Como ya ha sido mencionado, la preparacién de los objetos depende del objetivo de la
noche, es por ésto que a continuacion separaremos la discusion de seleccién de objetos en los
tres tipos a considerar: seeing, campos estandar y cimulos.
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Figura 5.3: Campo de referencia para el campo estandar SA98. Esta imégen de referencia
es mas grande que el campo de la camara CCD STF8300 del OAUTP, por lo tanto en ésta
solo se vera una seccién de éste campo.

5.1.1 Seeing

Con el fin de realizar la medicion del seeing se deben considerar estrellas no variables, o de
periodos de variacién muy extensos (por ejemplo estrellas variables tipo Mira). Deben ser
estrellas brillantes que permitan un nimero de alto de cuentas en la CCD, de forma tal que
su perfil estelar pueda ser mejor apreciado sin alcanzar la saturaciéon. En la Tabla 6.1 de la
seccion 6.1.1 se presentan las estrellas seleccionadas para el OAUTP. Sin embargo, al realizar
la adquisicion de éstas estrellas se debe identificar la posible presencia de dos fenémenos que
se discutiran en la seccién 5.2. Se seleccionan estrellas de tipo A, las cuales tienen un indice
de color (B-V) entre 0 y 1, de forma tal que la muestra por color sea uniforme ya que se
registraran fotografias sin filtro (Clear), filtro V y el filtro B (en los casos posibles).

5.1.2 Campos estandar

Los campos estandar Landolt fueron construidos inicialmente en los anos 90 por Landolt y
ampliados por Stetson a través de publicaciones de articulos. Sin embargo, éstos datos han
sido actualizados desde su publicacién con instrumentaciéon de mejores caracteristicas, por
lo tanto se pueden escoger de la base de datos de campos estandar de WIYM [10] del Kitt
Peak National Observatory con datos del SDSS*.

4Datos disponible en: http://james.as.arizona.edu/~psmith/atlasinfo.0LD


http://james.as.arizona.edu/~psmith/atlasinfo.OLD
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5.1.3 Cumulos

A diferencia de muchos catédlogos estelares existentes, los ciimulos estelares no poseen una
nomenclatura uniforme, o bien un catalogo lo suficientemente grande que los incluya a todos.
Se pueden encontrar los catdlogos: Messier, NGC, Collinder, Basel, Dolidze, Palomar, Berke-
ley, Bochum, Haffner, Tombaugh, Pismis, Ruprecht, Trumpler, Melotte, Waterloo, Hogg,
Stock, IC, Harvard, VDBH (van den Bergh+Hagen), Lynga, Westerlund, Palomar. Esto
ha surgido debido a que cada estudio de una poblacién significativa de cimulos le ha otor-
gado su nombre particular, agrupando algunos por brillo (Messier), tipo (Palomar - Abierto),
ubicacién, etc. Ademads, cabe resaltar que la magnitud registrada en bases de datos de un
cumulo no es andloga a la magnitud de sus estrellas, pues la magnitud del cimulo incluye
toda las estrellas miembro en el area del cimulo.

A partir de las observaciones iniciales de los cimulos, detalladas en 5.2 se procedi6 a
realizar una busqueda en la base de datos astronémicos SIMBAD, a través de la bisqueda
por criterios disponible en la plataforma, ver Ecuacién 5.1. Los criterios empleados fueron
los siguientes: estrellas variables, estrellas en cimulos, de magnitud inferior a 15, y entre las
coordenadas DEC ° +15° y -30°.

otype ="V ' &otype =" x1C'&Vmag <= 15&dec < +15&dec > —30 (5.1)

El listado que indica SIMBAD est4 distribuido en todas las coordenadas de ARS, por lo tanto
se deben seleccionar aquellas visibles en la época del ano de observacién y las coordenadas
de DEC son las adecuadas para el OAUTP, para un sitio de observacién en una ubicacién
geogréfica diferente éstos valores se deberan modificar.

5.2 Adquisicion de datos

Al iniciar una jornada de observacién se acopla el montaje instrumental y se procede a iniciar
el sistema del telescopio con una estrella brillante visible en la noche. Esto permite realizar
un primer ajuste de enfoque y confirmar el estado de sincronizacién del telescopio.

5dec: Declinacién
6AR: Ascencién Recta.
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Figura 5.4: Ment de conexién del software CCDSoft para adquisicién de imagenes
astrondmicas.

La adquisicién de imagenes fotograficas en el OAUTP se realiza actualmente con el soft-
ware de adquisicién de las camaras SBIG, llamado CCDSoft. La conexién se realiza por
puerto USB, permite la conFiguracion inicial de los parametros de la cdmara y rueda de
filtros, o retoma la configuracion guardada. Una vez la camara se conecta indica informacion
sobre el estado de la camara (Temperatura, accién, porcentaje de enfriamiento, referencia)
5.4. La toma de imagenes de foco se realiza en la pestana Focus Tools, el cual permite la

toma continua de imagenes y muestra un registro de cuentas maximas de las mismas, como
se indica en la Figura 5.5.
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Figura 5.5: Ment enfoque del software CCDSoft.
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Figura 5.6: Forma tipica de las estrellas desenfocadas. (lzquierda) Perfiles de dos campos
con estrellas desenfocadas: arriba una sola estrella brillante desenfocada; (abajo) campo con
una estrella brillante que se satura y estrellas mas tenues que se pueden ver desenfocadas.
(Derecha) Perfiles 3D de las estrellas senaladas en los recuadros blancos de los respectivos
campos a la izquierda.

Asegurar un buen enfoque es necesario, ya que si los objetos en la fotografia se encuentran
desenfocados aumenta el valor del FWHM, reduce el maximo de cuentas de la estrella, y
dificulta la fotometria, en especial la absoluta. Por lo tanto, se realiza primero un ajuste
inicial de enfoque con una estrella brillante, asegurando un tiempo de exposicién que no
la sature. En la Figura 5.6 se puede observar la forma tipica de las estrellas desenfocadas,
notando al comparar con la Figura 5.7 que las estrellas desenfocadas presentan un menor nivel
de cuentas ADU, ya que la luz se encuentra distribuida en un drea mayor. Una vez se ha
logrado un primer enfoque se puede desplazar el telescopio a un campo cercano con estrellas
méas tenues, o bien en el mismo campo con tiempos de exposicién mas largos, saturando la
estrella brillante y permitiendo la observacion de estrellas més tenues, para realizar un ajuste
de foco mas fino (ver Figura 5.7).

La forma del perfil de la estrella da aviso del enfoque, de acuerdo a su forma. El perfil de
una estrella bien enfocada debe ser gaussiano, si esto no es asi bien puede ser por efectos de
adquisicion de la imagen, o bien por caracteristicas inherentes de la estrella. En el caso de
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Figura 5.7: Ejemplos de enfoque con una estrella brillante fuera (arriba) y dentro (abajo)
del campo, en este caso la estrella brillante es Altair, de magnitud V 0.76. Adquiridas el 17
de Junio de 2016 (3:09 UTC-5) con 60 segundos de exposicién, sin filtro (Clear).

dos estrellas que se encuentren aparentemente mas cerca que el limite de resolucion espacial
de la instrumentacién se verian como una sola curva gaussiana con dos picos. Sin embargo,
es un caso comun que las estrellas movidas donde el seguimiento de la instrumentaciéon no
sea el adecuado también podrian aparecer de ésta forma, como se aprecia en la Figura 5.8,
o bien podria presentarse como en la Figura 5.9 de mayor tiempo de exposicion. En ambos
casos se observa que todas las estrellas presentan el corrimiento, a diferencia del caso de una
estrella doble, en el cual el resto de estrellas tendran perfiles gaussianos.
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Figura 5.8: Perfil de estrellas movidas con exposicién de 60 segundos, adquirido el 7 de
Abril de 2016 (11:56 UTC-5) en el OAUTP.

Figura 5.9: Campo de la estrella V3853 Sgr en el camulo M22, fotografias adquiridas el 2
de Septiembre de 2016 desde el OAUTP. Ambas imédgenes muestran el campo movido.
(Izquierda) Fotografia en filtro V con 120 segundos de exposicién. (Derecha) Fotografia en
filtro R con 300 segundos de exposicion.
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En el momento de adquisicion de fotografias de las estrellas para calcular el seeing, debido
a que son muy brillantes y dadas las caracteristicas del montaje instrumental, la apertura del
telescopio [51] y la sensibilidad de la CCD, es posible adquirir una imagen donde se observe el
perfil de la estrella saturado. Al reducir el tiempo de exposicién se logra evitar la saturacion,
pero se obtienen imdgenes que presentan un fenémeno conocido como Speckle” (Ver figura
5.10 y 5.11).

Figura 5.10: Fotografias de 0.005 segundos de exposicion en las que se hace evidente el
fenémeno speckle.

Con el fin de evitar éste fendmeno se debe aumentar el tiempo de exposicion, dando como
resultado la suma de éstas posiciones aleatorias, pero como ya se menciono ésto satura una
estrella brillante. Por este motivo, se deben seleccionar nuevas estrellas aptas para seeing con
magnitudes mas altas, correspondientes a objetos mas tenues que puedan ser fotografiados
sin saturarse ni presentar efecto Speckle.

Figura 5.11: Curvas de nivel correspondientes a las fotografias de la Figura 5.10, en las
cuales se evidencia la deformacién instantanea por perturbaciéon atmosférica del fenémeno
speckle.

Ademas del fenémeno Speckle, también se pueden presentar otros fenémenos en el perfil
estelar que no esten relacionados al enfoque. En la Figura 5.12 se pueden observar a la

"Imégenes creadas por efectos de turbulencia en la atmdsfera, las cuales no representan el perfil de brilo
de la estrella.
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derecha las estrellas aparentemente bien enfocadas. Sin embargo, si observamos el perfil 3D
de una estrella del campo podemos evidenciar una inclinacién en la curva gaussiana y un
exceso hacia un lado de la estrella. Al desenfocar el telescopio y observar las estrellas desen-
focadas como se muestra en la Figura 5.13, en ellas se evidencia que un extremo del perfil
desenfocado esta recibiendo mucha mas luz que el resto y el anillo interior no se encuentra
centrado. Esto es evidencia de un desajuste en la alineacién de los componentes 6pticos del
telescopio. Por lo tanto, se debe proceder a la correccién de la alineacion del espejo secun-
dario en un proceso llamado colimacién del telescopio [52].
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Figura 5.12: (Izquierda) Imédgen del campo de la estrella Altair enfocado. (Derecha) Perfil
3D de una estrella en el campo enfocada pero con evidencia del error de colimacion.

La colimacion consiste en el ajuste de los tornillos de seguridad del espejo secundario del
telescopio (ver Figura 4.3), de forma tal que la luz incida sobre el sensor de forma uniforme.
Se presentaran alteraciones por la turbulencia atmosférica, pero el promedio de cuentas sera
similar en toda la superficie. En la Figura 5.14 se puede observar como después de realizar
éste procedimiento cambia el perfil 3D de la estrella desenfocada. Ademads, ésto reduce el
FWHM para las fotografias adquiridas después de éste procedimiento (ver més en 6.3).



5.2. ADQUISICION DE DATOS

o7

Pixel Value

30

Figura 5.13: Iméagenes de referencia (izquierda) y perfiles (derecha) de varias estrellas
desenfocadas y con efecto de error de colimacién en el telescopio.
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Figura 5.14: Perfil 3D de la estrella desenfocada después de la correccion de colimacion.

Identificar correctamente las estrellas del campo es importante, ya que emplear una es-
trella de referencia errénea afecta directamente el calculo de las ecuaciones de transformacion.
En las Figuras 5.15 y 5.16 se puede observar la comparacién del campo observado en la camara
STF 8300 y el campo de tamaiio similar obtenido de la base de datos SDSS® a través del
software de visualizaciéon DS9?. Se puede observar claramente que los campos del OAUTP
presentan las estrellas y demaés objetos mucho mas tenues que en los campos de referencia,
también que las imdgenes estan reflejadas (flipped). Se debe tener en cuenta la posicién de la
camara en el montaje instrumental, la cual debe facilitar el desplazamiento en DEC y AR, y
su efecto respecto a las referencias, tal como rotaciones e inversiones.

Figura 5.15: Comparacién del campo estadar SA98 obtenido en el OAUTP (derecha) con el
campo de referencia obtenido del SDSS (izquierda).

8SDSS: Sloan Digital Sky Survey.

9SAOImage DS9 es una aplicacién de visualizacién de datos e imdgenes astronémicas, que se puede acoplar
al software principal de procesamiento de astronomia, IRAF. Desarrollado por el Observatorio de Astrofisica
del Smithsonian. Mayor informacién en: http://ds9.si.edu/site/Home.html


http://ds9.si.edu/site/Home.html
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Figura 5.16: Comparacién del campo estadar SA106 obtenido en el OAUTP (izquierda) con
el campo de referencia obtenido del SDSS (derecha) en el software ds9. En ésta se puede
observar la galaxia NGC 5719, la cual aparece con detalle del bulbo y brazos en la
referencia, pero en la obtenida en el OAUTP sélo se observa como una mancha difusa.

Como se ha mencionado en la seccion 3.4 cada filtro permite el paso de cierta banda de
luz, si la estrella emite mas en una, ésto dificulta la observacién en las bandas donde no
tiene tanta emisién. Por lo tanto, las cuentas que se obtienen en las fotografias son menores,
disminuyendo el SNR'Y y dificultando la fotometria de apertura. En la Figura 5.17 se puede
observar este efecto en el campo SA108, donde se pueden ver que algunas estrellas desa-
parecen por completo en la fotografia correspondiente al filtro B. Ademas, también se puede
notar que al pasar de un filtro a otro la dispersién que éste produce en la luz, genera un
nuevo plano focal (no muy distante al anterior), desenfocando la imagen. Por lo tanto, se
debe proceder a un enfoque fino cada vez que se cambia de filtro para observar.

10SNR: Signal to Noise Ratio. Tasa que relaciona la sefial al ruido presente en la imagen adquirida. Si es
muy bajo representa un mayor error en los datos adquiridos.
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Figura 5.17: Comparacion de las fotografias del campo estandar SA108, se realizo con la
estrella SA 108 551, la mas brillante del campo.

(Arriba) Fotograffa sin filtro (Clear), tiempo de exposicién de 45 segundos, la estrella 551
tiene méas de 30000 cuentas. (Centro) Fotografia con filtro V, tiempo de exposiciéon de 90
segundos, la estrella tiene al rededor de 9000 cuentas. (Abajo) Fotografia con filtro B,
tiempo de exposiciéon de 90 segundos, aproximadamente 4000 cuentas.

El foco es muy importante para las fotografias de cimulos globulares, ya que debido a la
alta densidad en el centro de éstos un mal foco puede generar la combinacién de los perfiles
estelares. En las iméagenes de la Figura 5.18 se evidencian dificultades en el enfoque de la
instrumentacién, y efectos del desajuste en colimacion, lo cual fue corregido posteriormente
y sus efectos pueden observarse en la Figura 5.19. El nimero de cuentas registrado en éstas
fotografias fue bastante bajo, ademas la cercania de las estrellas centrales de éstos cimulos
globulares no permite la individualizacién de cada estrella para realizar las mediciones fo-
tométrica correspondientes, ya que en los radios de apertura, definidos en la seccion 3.2.4
entrarfan estrellas diferentes a la objetivo, ya sean de igual magnitud, o bien estrellas mas
tenues, o mas distantes en el cimulo, llamadas estrellas de campo.
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Figura 5.18: Fotografias de cimulos globulares: (Arriba izquierda) M 2; (arriba centro) M
15; (arriba derecha) M 22; (abajo izquierda) M 28; (abajo derecha) M 55. Adquiridas el 16
de Septiembre de 2015 en el OAUTP.

En el momento de adquisicién de las fotografias de estrellas variables en cimulo es im-
portante identificar su ubicacién con los campos de referencia, notando que no se encuentre
en una region de alta densidad del cimulo. En el caso de las fotografias de M2, M15 y M28
de la Figura 5.18 el cimulo es demasiado denso, por lo tanto se debe descartar la bisqueda
de estrellas variables en éste tipo de cimulos.

Otra consideracién que se debe hacer para las mediciones fotométricas son la presencia
de una estrella de referencia no variable de magnitud cercana a la estrella objetivo como las
observadas en la Figura 5.20. Al ser de magnitudes similares se obtendran registros de cuen-
tas ADU y SNR similares que permitan la fotometria de ambas estrellas y la construccion de
la curva de luz de la estrella variable.
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Figura 5.19: Fotografia de los ciimulos globulares M22 (izquierda), adquirida el 2 de
Septiembre de 2016 con tiempo de exposicion de 18.5 segundos y w Centauri (derecha),
adquirida el 5 de Julio con tiempo de exposicion de 35 segundos. Se puede evidenciar la

mejora en el enfoque respecto a las imagenes anteriores (ver Figura 5.18).

Figura 5.20: Fotografia del campo de la estrella HD 225119, con la estrella objetivo
senalada con color amarilo y las dos estrellas no variables de referencia (HD 225155 y HD
225118) de color azul.

En el transcurso de las noches de observacién, mientras el telescopio se desplaza de un
campo objetivo a otro, o bien en la busqueda del campo objetivo, se pueden encontrar objetos
astronomicos que maravillan. Asi que en ocasiones se pausa la tarea de la noche un momento
para obtener una fotografia de éstos objetos, las cuales carecen de objetivo cientifico, pero
son presentadas en la seccion final de resultados, 6.6.
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5.3 Pre-Procesamiento

Al hacer la adquisicién de una iméagen astronémica existen fuentes de ruido indeseado que
quedan registradas junto con la senal de las estrellas, la cual puede ser muy tenue y mezclarse
con el ruido. Con el fin de eliminar el ruido indeseado se debe realizar un procesamiento
estandar que eliminara ciertos tipos de ruido. El procedimiento general se puede observar en
la Figura 5.21 y fue implementado en el software IRAF, ya que es una herramienta amplia-
mente utilizada por la comunidad astronémica mundial. En el diagrama se indica de forma
generalizada los comandos para el desarrollo del procesamiento en éste software. Con el fin
de diferenciar las imagenes de procesamiento de la imagen, obtenida del objeto astronémico
deseado, se diferenciard con el nombre imagen de luz.

e Bad Pixel: Cada sensor CCD es unico, por lo tanto puede traer celdas fotovoltaicas
defectuosas de fabrica en su sensor, o bien celdas que se danian a pesar del uso adecuado
de la camara, en otros casos se trata de un pixel "‘caliente”’” con una sensibilidad
diferente a la del resto del sensor. También existen los rayos césmicos, los cuales
pueden interactuar con el sensor y generar una lectura falsa de luz. Cada uno se debe
procesar de forma diferente con mascaras y técnicas estadisticas [53].

e Bias o Pedestal: A partir de la deteccion de fotones de las celdas fotovoltaicas en el
sensor se genera un voltaje analogo, el cual debe ser digitalizado para el ingreso de los
datos y la construccion de la imagen en el computador. Con el fin de evitar errores
por valores negativos de voltaje, se agrega un voltaje pedestal a la senal del sensor,
el cual pasa por el conversor A/D de la cAmara CCD. Asi que la imagen obtenida del
campo objetivo contiene éste pedestal, el cual debe ser retirado para obtener la medida
real de flujo de luz de la estrella. Para retirar el pedestal se debe adquirir una imagen
de tiempo de exposicion 0 segundos, con el obturador cerrado. Se deben tomar varias
imégenes que se promediaran y con ellas se crearda un Master Bias.

e Dark o Corriente Oscura: No todos los electrones que se generaran en el sensor de
la CCD seran debido a una fuente de luz externa, la temperatura de los componentes
electronicos de la estructura pueden generarlos, componiendo el “ruido térmico”, o
corriente oscura. La reduccion de la temperatura con el sistema de enfriamiento incor-
porado reduce significativamente el ruido introducido. Para las cdmaras SBIG en el
OAUTP se permite un rango de enfriamiento de maximo 30° respecto a la temperatura
ambiente, esperando un tiempo de estabilizacién de temperatura de forma tal que el
porcentaje de enfriamiento marcado por el software CCDSoft sea inferior a 60%. Sin
embargo, para eliminar el ruido térmico de las imagenes obtenidas se deben adquirir
fotografias de igual tiempo de exposicién y a igual temperatura que las imédgenes de
luz, s6lo que con el obturador cerrado.
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Figura 5.21: Procedimiento de pre-procesamiento de imégenes astronémicas. En los
recuadros azules tenemos los comandos para realizar el procesamiento en IRAF. ”‘name”’
hace referencia al nombre en comtn de los archivos, no incluyendo su numeracién

individual.
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A cada una de éstas imagenes se le debe sustraer el Master Bias que se ha adquirido y
posteriormente promediar, para asi obtener el Master Dark y es éste el que se sustrae a
cada una de las imagenes de luz obtenidas, ya que ambos tipos de ruidos son aditivos.
En la Figura 5.22 se puede observar el cambio de una fotografia al eliminar ésta fuente
de ruido.

Figura 5.22: Comparacién de la imagen de luz de la estrella HD 25752 antes y después de la
sustraccion del Master Dark. Fotografias adquiridas por las autoras en el OAUTP el 20 de
Agosto de 2016 4:55 a.m. Tiempo de exposicion: 4 segundos. Filtro: V.

e Flat Field o Campo Plano: Al adquirir una imagen astronémica a través del montaje
instrumental la luz puede encontrar obstaculos como polvo y manchas en las superficies
Opticas que se evidenciaran en las imagenes adquiridas. Estas apareceran como zonas
oscurecidas y zonas de brillo debido a caracteristicas de no uniformidad del sensor, o
bien polvo y manchas acumulados en la éptica del telescopio y/o los filtros fotométricos.
Esta uniformidad puede ser retirada a través del procesamiento con las imagenes de
campos planos [34]. Las fotografias de Campo Plano se deben realizar con el mismo
montaje instrumental que las imégenes de luz, es decir, con el mismo sistema del camino
dptico telescopio-accesorios, si es el caso-filtro fotométricos-cdmara. Ademas, debe ser
con un foco igual o muy cercano al de las imagenes de luz, ya que un foco diferente
generara tamanos diferentes de las deformaciones por polvo en el sensor, y se debe
realizar para cada filtro fotométrico empleado. Se adquiere apuntando en el dia a una
nube uniforme o en el cielo de fondo en el creptisculo o amanecer en la posicién opuesta
a la ubicacién del Sol. También se puede crear con una pantalla blanca uniformemente
iluminada. Para adquirir los flats es necesario tomar imagenes donde la iluminacién
promedio alcance el 50% de saturacién de las celdas. Para las cdmaras del OAUTP,
ésto es alrededor de 32000 cuentas.
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5.4 Seeing

Con el fin de realizar la medicién del seeing astronémico definido en la seccion 3.2.1 se debe
seguir el procedimiento descrito en la Figura 5.23. La seleccion de estrellas para seeing se
realiza de acuerdo a los criterios en la seccion 5.1.1, teniendo en cuenta las observaciones de
la seccion 5.2 sobre la adquisicion de las imégenes y realizando el pre-procesamiento descrito
en la seccion anterior 5.3.

Determinaciéon del
Seeing en el OAUTP

Selecciéon de las
estrellas objetivo

Adquisicién
de fotografias

Reduccién de datos

’ Medicion

Célculo de
FWHM corregido

Figura 5.23: Diagrama de céalculo del seeing.

Antes de realizar la medicién del seeing se debe contar con los datos las estrellas, pre-
sentados en la Tabla 6.1, como nombre, magnitud en el filtro a observar, coordenadas AR y
DEC; y la latitud del observatorio, disponible en la seccién 4.1. De cada imagen se extrae la
fecha y hora UTC de adquisicién, tiempo de exposicion, filtro, cuentas maximas de la estrella
y SNR. Con ésto se procede a calcular el angulo horario ¢ de la estrella en el momento par-
ticular de la adquisicion de cada fotografia, y la masa de aire de acuerdo a la ecuacion 3.7. A
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partir del perfil estelar de la estrella en cada imagen se obtiene el FWHM correspondiente,
como se puede observar en la Figura 5.24 y se realiza la correcciéon al cenit por la ecuaciéon 5.2
[51]. Posteriormente, se emplea el factor de escala de la cAmara utilizada para la adquisicién,
multiplicando los valores de FWHM para la estrella en cada fotografia y asi se obtienen los

valores de seeing para cada una.

60000 1=
50000 R eoeee- e
40000

30000 escesemscfocccscccecdiocoocooooe mmomceaq

Pixel Walue

200004 --------- e mmomceaq

10000 F---—-——--1 R (ECEEEEEEE oo

10 15 20
Pixel Distance from Centroid

=
|Star Profie | |(1587.77, 999.68) Settings | -
126711 @ 4.56 Export (f:

[=]
[

Figura 5.24: (Izquierda) Fotografia de la estrella HD 223707 adquirida en el OAUTP el 1 de
Septiembre de 2016. (Derecha) Perfil de la estrella, en el cajon inferior se puede observar el
valor de medio FWHM, marcado por la linea vertical oscura en la grafica.

Finalmente, se realiza el cdlculo de los valores promedio de seeing para cada filtro y cada
estrella, identificando los factores atmosféricos que se relacionan a éstos. También se realiza
el calculo de la desviacion estdandar de los valores obtenidos, con la ecuacion 5.3.

(5.3)
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5.5 Ecuaciones estandar de transformacion

Con el fin de realizar las mediciones correspondientes al calculo de las ecuaciones de transfor-
macion se deben seleccionar las imégenes que no presenten defectos por nubosidad, vibracién,
deriva del telescopio o cuentas demasiado bajas. Estas imégenes se deben pre-procesar por
el procedimiento descrito en la seccién 5.3

Una vez se cuenta con las imagenes reducidas se realiza el procedimiento descrito en el
diagrama de la Figura 5.25. Para el cdlculo de las magnitudes instrumentales se extrae con
la funcion imexamine de IRAF el FWHM de cada estrella en el campo, promedio de fondo
de cielo y desviacién estdndar de fondo de cielo para cada imagen. Con ésta informacion se
calculan los radios de apertura annulus y aperture, y el nivel minimo de datos sobre el ruido
(datamin), descritos en las ecuaciones 5.4, 5.5 y 5.6.

Annulus = 3a5x FWHM (5.4)
Aperture = 2a3 * FWHM (5.5)
datamin = EFondodeciela - (8 * OFondodecielo) (56>

Se completa la informacién del encabezado de cada imégen, se ingresan los datos del
observatorio (latitud, longitud y altura) a la base de datos de IRAF a través de la tarea
observatory y éstos se incluyen en el encabezado con la tarea hedit, junto con los datos de
ascencién recta y declinacion de cada campo, la época de las coordenadas y el tiempo ST de
cada imagen. Una vez ingresados éstos datos se emplea la funcién setairmass del paquete
noao.astutil, la cual calcula la masa de aire para cada imagen y anade el valor calculado al
encabezado.

A continuacién se editan los parametros de las funciones fitskypars, datapars y photpars
del paquete noao.apphot, relacionados a los radios de apertura (annulus y aperture), el minimo
de datos (datamin), el tiempo de exposicion (itime) y FWHM promedio de las estrellas del
campo para cada imagen. Ademads, se establecieron al inicio los pardametros de la camara,
como el ruido de lectura (readnoise) y la ganancia (epadu), disponibles en la Tabla 4.1; el
dannulus con el valor fijo 5 pixeles y el algoritmo para resta de cielo salgori. Una vez se
actualizan todos los pardmetros se procede a calcular las magnitudes estandar de las estrellas
del campo con la funcion phot, también del paquete noao.apphot. A partir de ésto se obtienen
las magnitudes instrumentales con sus respectivos errores. Se emplean los valores de masa
de aire calculados para cada imagen y la magnitud instrumental obtenida para construir la
ecuacion linéal 5.7 y obtener el valor del coeficiente de extincién atmosférica. Esto se debe
realizar para cada filtro en el que se hayan obtenido imagenes para procesar.

Mxinstrumental = MM MXobservada — k)\ * X (57)



5.5. ECUACIONES ESTANDAR DE TRANSFORMACION 69

ciones de transformacion en IRAF

ﬁ[ Para n imagenes ]

( )

Cargar imagen en ds9

!
[ Obtener el FWHM prome- )

dio para cada imagen

l

Obtener el prome-
dio de fondo de
cielo y su desviacién

[ Procedimiento para obtener las ecua- ]
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ores. Ecuacién 3.12

N

J

Figura 5.25: Procedimiento para el calculo de las ecuaciones de transformacion de un
sistema fotométrico instrumental a uno estandar.
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Empleando el coeficiente de extincién atmosférica se calcula la magnitud instrumental
para cada valor y el promedio para cada estrella por filtro. Con éstas magnitudes y los
valores estandar de magnitud (B,V) y color (B-V) se realiza la regresién lineal: V_gandar —
VinstrumentalVS- (B — V') ., obteniendo los coeficientes para la ecuacién de transformacién
de magnitud absoluta del filtro V 5.8. De igual forma se obtienen los coeficientes Cy; y C)o
para el filtro B.

V= CVl (B - V) + V:)bservada + CVQ (58)
B = C(Bl (B - V) + Bobservada + OB2 (59)

Para obtener los coeficientes de transformacién de color de la ecuacién 5.10 se debe hacer
la regresion lineal con el indice de color instrumental y el estandar:
(B=V) standar V5- (0 —=0), o 1, €s decir, se debe contar con la magnitud instrumental de
las estrellas estandar tanto en el filtro B, como V, para que su resta sea el color instrumental

(b —v).

(B-—V)=C3(B-V) +Cy (5.10)

observada

5.6 Variables en cumulos

HD225119

B B S S s e s B b e

Fotometria relativa

0720 0725 0730 0735 0740 0745 0750 0755 0.760 0.765 0770 0775 0.780 0.785 0.790 0795 02800 0805
Fecha Juliana Heliocéntrica: 2457643 +
Observa dor: OAUTP FotoDif 3.95

Figura 5.26: Curva de luz de la estrella HD 225119.

A partir de las imdgenes obtenidas se construye la curva de luz correspondiente a la estrella
de interés en el cimulo como se puede ver en la Figura 5.26. Esta etapa del procedimiento
se puede realizar con magnitudes absolutas, o diferenciales. Para ésta tltima deben existir
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estrellas de referencia en el campo de la estrella de interés que permitan ejercer un control
de las variaciones de magnitud. El conjuto de datos se ingresa a FotoDiff'! para generar la
curva de luz correspondiente a la estrella de interés. Ademads, se calcula la masa de aire en
el mismo FotoDiff, al ingresar las coordenadas del campo, sitio y hora de observacion, y la
muestra en una grafica presentada en la Figura 5.27, junto con el FWHM. La relacién de
magnitudes a tiempos de observacion se exporta como un documento de texto.

Airmass
40—

Brilla de fonda

0.00 -
-050%--
-1004--

FWHM medio ™
3504 -
300
250 -
20044 ;
Deriva XY pix

£00.00

17:20 17:30 17:40 17:50 18:00 18:10 18:20 18:30 18:40 18:50 19:00 19:10 19:20
Fecha Juliana Heliocéntrica: 2457648 +

Figura 5.27: Graficas de pardmetros: Masa de aire, Transparencia relativa de atmésfera,
Brillo de fondo, FWHM y Deriva.

A partir de los datos extraidos del grupo de imagenes, se ingresan al software Period(04'2
el cual determina los arménicos de las frecuencias presentes en los datos (ver Figura 5.28),
para asi hallar la frecuencia fundamental del periodo de variabilidad de la estrella. Period04
construye una curva de ajuste con las frecuencias encontradas en los datos la cual se puede
observar en la Figura 6.15, en el capitulo de Resultados para las observaciones en el OAUTP.
Cabe resaltar que al anadir méas datos a la curva de luz que los logrado s6lo una noche de
observacién se lograra un mejor ajuste a la curva.

Unttp://www.astrosurf.com/orodeno/fotodif/
12Software especializado en el tratamiento estadistico de datos astronémicos que contengan series de tiempo
grandes con perfodos de no observacién. Mayor informacién en la guifa de éste software [54]


http://www.astrosurf.com/orodeno/fotodif/

72 CAPITULO 5. METODOLOGIA

HD225119 Fourier ( F=10.6299653, A=0.00403317104 )
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0 400 800 1200 1600 2000 2400 2800
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0.000

Figura 5.28: Frecuencias encontradas en los datos observados de la curva de luz para la
estrella HD 225119 del cimulo Blanco 1.

Considerando que la frecuencia se obtiene en 1/dias por el software Period04, se realiza
la conversién que corresponde al periodo de los datos en horas con la ecuacién 5.11 para su
correspondiente analisis.

(5.11)

|



Capitulo 6

Resultados

La metodologia presentada en el capitulo anterior se ejecuté en el OAUTP, con la instru-
mentacion detallada en el capitulo 4. Al aplicar los procedimientos se obtuvieron los siguientes
resultados.

6.1 Planeacion de las observaciones

6.1.1 Seeing

De acuerdo a las consideraciones propuestas en la seccién 5.1.1 se seleccionaron las estrellas
de la Tabla 6.1 para ser observadas en el OAUTP. La tltima columna de la tabla indica la
fecha en la que se observaron algunas estrellas. Considerando las mediciones que se realizaron
en el Observatorio de Huancayo, en Peru [51] se escogieron inicialmente estrellas de magnitud
4 o inferior, visibles en éstas noches.

6.1.2 Campos estandar

Se siguieron las recomendaciones de la metodologia, enfocando la seleccién de cimulos para
el OAUTP a aquellos que contuvieran estrellas de magnitud inferior a 11. En la Tabla 6.2 se
presenta una preseleccién de aquellos que cumplen con ésta caracteristica, para los cuales se
prepararon los diagramas de visibilidad para las noches de observacién, como el ejemplo de
la Figura 6.1. Sin embargo, los efectivamente observados se listan en la Tabla 6.6.

73
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Estrella Tipo Magnitud | Ascencién Recta Declinacion Color | Fecha de
Espectral \Y% hh mm ss e (B-V) | Observacion
HIP 9563, No obser-
HD 12538 AT 6.905 02 02 52.28 -02 22 40.07 | 0.195 vada

HD25TR2 | AD | 705 | 0M045330 | 02255761 | 0 | 2016/08/19

B0 Gerl, K3 3.49 11 18 28.73 133053951 | 1.4 |No obser
nu UMa vada

e Serp o
HIP 77622

HIP 87939

HD
170699,
HIP 90728

HIP
102739,

HD 198271

HD 223707

A2

A0

A2

6.78

15 50 48.96

17 57 51.00

18 30 41.16

23 51 53.57

+04 28 39.83

+02 15 12.79

+04 30 38.99

+04 44 43.30

0.16

0.08

0.2

0.1

2016/05/12

No obser-
vada

No obser-
vada

2016,/09/01

Tabla 6.1: Estrellas seleccionadas para observacién en el OAUTP para calculo del Seeing.

Datos de SIMBAD [9].
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Campo Estrella Ascencién Recta | Declinacién \Y B-V
hh mm ss e
SA95 SA95-96 03:52:54 +00:00:19 | 10.010 | 0.147
SA95 SA95-43 03:53:49 -00:03:01 | 10.803 | 0.510
SA95 SA95-149 03:55:44 +00:07:05 | 10.938 | 1.593
SA96 SA96-36 04:51:43 -00:10:12 | 10.591 | 0.247
SA97 SA97-351 05:57:37 +00:13:42 | 9.781 | 0.202
SA97 SA97-284 05:58:25 +00:05:12 | 10.788 | 1.363
SA98 SA98-978 06:51:34 -00:11:28 | 10.572 | 0.609
SA98 SA98-185 06:52:02 -00:27:21 | 10.536 | 0.202
SA98 SA98-193 06:52:04 -00:27:18 | 10.030 | 1.180
SA98 SA98-653 06:52:05 -00:18:19 9.539 | -0.004
SA99 SA99-438 07:55:54 -00:16:51 9.398 | -0.155
SA99 SA99-447 07:56:07 -00:20:43 9.417 | -0.067
SA100 SA100-241 08:52:35 -00:39:48 | 10.139 | 0.157
SA100 SA100-162 08:53:15 -00:43:29 9.150 | 1.276
SA101 SA101-363 09:58:19 -00:25:35 9.874 | 0.261
SA102 SA102-620 10:55:06 -00:48:19 | 10.069 | 1.083
SA102 SA102-1081 10:57:04 -00:13:10 9.903 | 0.664
SA104 SA104-461 12:43:07 -00:32:21 9.705 | 0.476
BD+2 BD+2 2711 13:42:21 +01:30:17 | 10.367 | -0.166
BD-2 HD 121968 (3766) 13:58:52 -02:55:12 10.254 | -0.186
SA106 SA106-700 14:40:52 -00:23:36 9.785 | 1.362
SA108 SA108-551 16:37:47 -00:33:06 | 10.703 | 0.179
SA109 SA109-231 17:45:20 -00:25:51 9.332 | 1.462
SA109 SA109-537 17:45:42 -00:21:34 | 10.353 | 0.609
SA110 SA110-340 18:41:29 +00:15:22 | 10.025 | 0.303
SA111 SA111-775 19:37:16 +00:12:05 | 10.744 | 1.738
SA111 SA111-773 19:37:16 +00:10:59 | 8.963 | 0.206
SA111 SA111-1969 19:37:44 +00:25:48 | 10.382 | 1.959
SA112 SA112-275 20:42:36 +00:07:21 9.905 | 1.210
SA113 SA113-466 21:41:28 +00:40:14 | 10.004 | 0.454
SA113 SA113-475 21:41:51 +00:39:19 | 10.306 | 1.058
SA114 SA114-176 22:43:11 +00:21:16 | 9.239 | 1.485
SA115 SA115-271 23:42:41 +00:45:10 | 9.695 | 0.615
SA115 SA115-516 23:44:15 +01:14:13 | 10.434 | 1.028

75

Tabla 6.2: Campos estandar con estrellas de magnitud menor a 11. Los datos de los campos
fueron extraidos del atlas de campos estandar [10], y los datos astronémicos de SIMBAD [9].
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Altitudes, Observing site coordinates: 284, 3096E  4,7905N, 1400 m above sea level
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Figura 6.1: Diagrama de visibilidad para Campos estandar para el 7 de Marzo desde la
ubicacion geografica del OAUTP.

6.1.3 Cumulos estelares y estrellas variables

Debido a la falta de unificacién de catdlogos de ciimulos estelares se construyé un documento
interno en el OAUTP que, como base de datos, agrupa los cimulos de diversos catdlogos
disponibles en linea, donde se referencia principalmente coordenadas, magnitud y tamano.
Este documento quedara disponible para el grupo de investigacién en astroingenieria Alfa
Orion para futuros proyectos observacionales de cimulos.

Con base en éste documento se realizé la preseleccion de cimulos brillates (en Tabla
6.3), de magnitud baja que pudiesen ser observados con la instrumentacién disponible en
el OAUTP. Los datos astronriicos de éstos cimulos fueron extraidos de la base de datos

SIMBAD [9].

A partir de los criterios de bisqueda en la base de datos astronémicos SIMBAD, descrita
en la seccién 5.1.3 se construyo la Tabla 6.4 con las estrellas variables més brillantes, ubicadas
en cumulos, y visibles en el cielo en las fechas para observacion.
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Cumulo Tipo Magnitud | Ascencion Recta | Declinacién Fecha de
hh mm ss °rr Observaciéon
M2
NGC7089 Globular 6.25 21 33 27 -00 49 23.7 | 2015/09/16
M15
NGCT07S Globular 3 21 29 58.33 12 10 01.2 2015/09/16
M22 Globular 2015/09/16
6.17 18 36 23.94 -23 54 17.1 | 2016/09/02
M28,
NGC6626 Globular 7.66 18 24 32.89 -24 52 11.4 | 2015/09/16
M55, Globular 2015/09/15
NGC6809 6.49 19 39 59.71 -30 57 53.1 | 2015/09/16
w Cen-
tauri, Globular 5.33 13 26 47.28 -47 28 46.1 | 2016/07/05
NGC5139
NGC 104 Globular 4.09 00 24 05.35 -72 04 53.20 | No observada
Blanco 1 Abierto 4.5 00 04 07 -29 50 00 2016/09/16
2016/09/16
Tabla 6.3: Cumulos preseleccionados para observacion en la etapa de planeacion.
Estrella Tipo Magnitud | Ascencion Recta | Declinacién | periodo | Ctimulo
A% hh mm ss e’ dias
V 369 Sct 0 Scuti 9.35 18 51 16.87 621 11.12 0.223 Mi,
c cuti . . - . : NGCO6705
HD 172190 Y 6.71 18 38 39.85 | 404 51 17.25 | NSV 12\41‘810“6
HD 172189 Algol 8.73 18 38 37.55 +05 27 55.34 | 5.7019 | IC 4750
BU Scl LPV 5.6 23 59 27.89 -29 29 06.59 | 7.7484 | Blanco 1
HD 225119 \Y 8.18 00 03 37.09 -28 25 01.68 NSV
V3853 Sgr | RR Lyr A 13.17 18 35 03.46 -23 51 15.6 | 0.6245 | M22
EV Sct 0 Ceph 9.9 18 36 -08 11 3.0909 6N6Céf
CH Sct Mira 11.2 18 52 55.38 -08 42 32.48 | 190.48 | NGC6712
V 4408 Sgr, NGC
HD 175043 EW 8.32 18 54 18.00 -19 55 58.74 | 1.4894 6716

Tabla 6.4: Estrellas variables en cimulos. Los parametros fueron adquiridos de las bases
Variable Star Index de la AAVSO [11] y SIMBAD [9]. El c6digo NSV se emplea para
estrellas con variabilidad detectada pero que aun no tienen periodos detectados. EW hace
referencia al tipo de variable W Ursae Majoris.
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6.2 Adquisicion de datos

En las fotografias adquiridas para el seeing se observo el desajuste del espejo secundario del
telescopio. Por lo tanto, en el OAUTP se realiz6 la colimacién del mismo, gracias a la evi-
dencia presentada por éstas iméagenes. Este procedimiento redujo significativamente el valor
del seeing, lo cual se discutird en la seccién siguiente.

A partir de la seleccién de campos estandar presentados en la Tabla 6.2 se observaron:
SA98-653, BD+2 2711, SA108-551 y SA106-700. Se realizé una adquisicién inicial de los
cumulos M2, M15, M22, M 28 y M 55 sin filtro mostrada en la Figura 5.18. Sin embargo, se
presentaron dificultades de enfoque y afectacién por la descolimacién. Ademaés, en el caso de
las fotografias de M2, M15 y M28 de la el cimulo es demasiado denso, por lo tanto se debe
descartar la busqueda de estrellas variables en éste tipo de cimulos.

Figura 6.2: Fotografias de la estrella V 3853 Sgr del ciimulo globular M22. Adquiridas el 2
de Septiembre de 2016 en el OAUTP con tiempos de exposicion: C 90s, V 90s, B 300s, R
90s.

A partir de las observaciones iniciales, se realizaron las evaluaciones necesarias de la
poblacién de cimulos disponibles y se seleccionaron los objetos de la Tabla 6.4, considerando
que las estrellas variables no estuviesen en una region densa de los cimulos, como es el caso
de V3853 en Sagitario, o bien fuesen parte de un cimulo abierto, como BU Scl y HD 225119.
Se realizo la observacion de w Centauri, sin embargo, su alta masa de aire en el momento de
la observacién no permitié adquirir sino una séla fotografia con buenas cuentas, asi que no
se pudo incluir para realizar fotometria diferencial.

Se procedié a realizar la observacién de V3853 Sgr, la estrella RR Lyrae més brillante
registrada del cimulo globular M22. Se realizé una busqueda del campo con la imagen de
referencia del SDSS obtenida en el visor DS9. Se adquirieron imagenes en los filtros Clear,
V, B y R, en la Figura 6.2 se puede apreciar el mismo campo observado a través de éstos
filtros. Sin embargo, no se lograron obtener las fotografias con las cuentas necesarias para
realizar el proceso de fotometria, pues al aumentar el tiempo de exposicion se llegd al limite
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por deriva sin lograr un registro lo suficientemente alto por el sensor, éstas fotografias se
presentan como ejemplo de éste defecto en la Figura 5.9. Las cuentas tipicas para cada filtro
se pueden observar en la Figura 6.3, donde el pico mas alto en los perfiles 3D corresponde a
una estrella no variable del cimulo y el pico més pequeno corresponde a V3853 Sgr.
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135000 138000 142000 145000

Y

T T T T T 1280 X
121000 124000 126000 129000 1310
i i

110000 115000 120000 124000
5

Figura 6.3: Fotografias y perfiles 3D de la estrella V 3853 Sgr del cimulo globular M22. El

perfil més bajo en el grafico es el correspondiente a la estrella V3853. Cuentas: (Primera)

C, menor a 4000 ADU; (Segunda) V, inferior a 1300 ADU; (Tercera) B, menor a 500 ADU;
(Cuarta) R, no se identifica, ya que se confunde con el ruido de fondo de cielo.
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El campo de la estrella variable Bu Scl del cimulo globular abierto Blanco 1 no pre-
sentaba estrellas de referencia que permitiesen hacer fotometria diferencial. Sin embargo, la
estrella del mismo ciumulo HD 225119 presentaba otras dos estrellas de magnitud similar en
el mismo campo (ver Figura 5.20), por lo tanto se realizé fotometria diferencial con ésta,
como se puede ver en la secci 6n 5.6.

6.3 Seeing

Figura 6.4: Fotografias adquiridas en el OAUTP de las estrellas empleadas para el calculo
de seeing. Estrellas: (Arriba izquierda) 93 Vir; (Arriba derecha) HIP 77622; (Abajo
izquierda)HD 25752; (Abajo derecha) HD 223707.

Las mediciones de seeing aqui presentadas se realizaron con las estrellas 93 Vir y HD 118330,
antes de la colimacién y las estrellas HD25752 y HD223707, después de la colimacién e
incluidas en la Tabla 5.23 y mostradas en la Figura 6.4. Se eliminaron las imagenes que
presentaran defectos, tales como presencia de nubosidad, lo cual reduce significativamente
las cuentas de las estrellas, movimiento por vibraciones o ajustes de posicion de las estrellas
o saturacion. A partir de ésto se obtuvieron 275 imagenes que fueron procesadas por bias y
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dark, como la Figura 5.22 lo indica. 8 de las imagenes fueron adquiridas antes de realizar
el proceso de correccion, colimacion. Por lo tanto, en la Figura 6.5 se puede observar clara-
mente la dispersién que se presentan en los datos respecto a la curva gaussiana calculada por
IRAF, y su alto valor de FWHM (12.37 pixeles), comparado con el obtenido en las imagenes
adquiridas después de la colimacién, las cuales presentan valores de FWHM menores (i.e.
9.15 pixeles), como se ve en la seccién inferior de la misma Figura.

Radius

. 47415, 0,14

28,05 8.09 5,791E6 132, 52008, 0,03 28 20,9 . =+ . 23,60 8,27 4,908Eh 140

Figura 6.5: (Arriba) PSF de la estrella 93 Vir en filtro V, adquirida antes del proceso de
colimacién del telescopio. PSF de la estrella HD 223707 en los filtros Clear (izquierda) y V
(derecha). Se pueden observar los valores de FWHM para ésas imdgenes en particular y la

curva de ajuste gaussiano a los valores de cuentas ADU de la estrella.

Se emplearon los parametros que se extraen de las bases de datos y los extraidos de las
imagenes para calcular la masa de aire, la correcciéon al FWHM vy, empleando el factor de
escala de la caAmara STF-8300 utilizada para la adquisicién, 0.2737 arcosegundos/pixel (Tabla
4.1) [55], se obtuvieron los valores de seeing para cada fotografia, de acuerdo al procedimiento
expuesto en el diagrama de la Figura 5.4. En la siguiente Tabla 6.5 se presentan los valores
promedios obtenidos para cada estrella observada desde el OAUTP.



82 CAPITULO 6. RESULTADOS

Estrella Magnitud V | Magnitud B | Seeing C | Seeing V | Seeing B
93 Vir 4.24 4.34 3.2230
HD 118330 7.04 7.59 3.78239
HD 25752 7.06 7.06 2.12099 | 2.27312 | 2.290913
HD 223707 6.78 6.88 2.20709 | 2.05047 | 2.88746

Tabla 6.5: Seeing para el OAUTP.

Finalmente, se obtuvieron los valores promedio 2.1989” para el filtro V, con 0.21120 de
desviacién estandar, 2.4479 con 0.2987¢ para el filtro B y 2.1905 sin filtro, con 0.22400.
Para el calculo del promedio y la desviacion estandar se emplearon las ecuaciones 5.3. Se
habia mencionado que el valor del seeing permite establecer las condiciones de configuracion
instrumentales apropiadas al cielo local. Por lo tanto, a partir de éstos valoresse recomienda
emplear un binning 2x2 en el OAUTP, que aumentara la escala por pixel, pero no sobrepasara
la resoluciéon por seeing. Esto mejorard el SNR para futuros estudios y permitira detectar
objetos mas tenues.

Seeing en el filtro B para HD 223707

1.5
1

0.5 i
0

16171819 2 212223242526272829 3 31323334
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Frecuencia

Figura 6.6: Histograma en el filtro B de los valores de seeing para la estrella HD 223707.

Se construyéron el histograma de valores de seeing para cada filtro, obteniendo visual-
mente la distribucion de los datos, la cual permite identificar su forma gaussiana en la Figura
6.7. Se puede ver en el histograma para el filtro B de la estrella HD 223707 en la Figura
6.6 que los valores en éste son mayores y no presentan ésta distribucion tan clara, ésto se
atribuyo a la alta masa de aire en el momento de la observacién en éste filtro y las pocas
imagenes con suficientes cuentas ADU obtenidas para éste.
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Seeing sin filtro para HD 25752
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Figura 6.7: Histograma de los valores de seeing obtenidos en el OAUTP para los filtros V,
B y sin filtro.

Ademas, se relacionaron los valores de seeing con la masa de aire en el momento de ob-
servacion, a través de lo cual se obtuvo la relacion presentada en las graficas de la Figura
6.8. Si bien no es una tendencia lineal, evidentemente, se observa que a medida que la masa
de aire aumenta, el valor de seeing también lo hace. Asi que se confirma que para obtener
una mejor calidad del cielo para las mediciones éstas se deben realizar lo més cerca del cenit

posible.
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Figura 6.8: Relacion de los valores del seeing con la masa de aire.
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6.4 Ecuaciones de transformacion

SA 186 14148153 —BR 124108 J2008

106 780

Figura 6.9: (Izquierda) Campo estandar de referencia. Fotografias adquiridas en el OAUTP
del campo estandar SA 106 en los filtros: (centro izquierda) Clear, (centro derecha) V' y
(derecha) B.

Una vez fueron eliminadas las imagenes con defectos quedaron para procesamiento los cam-
pos estandares BD+2, SA106, SA98 y SA106. Las fotografias correspondientes al campo
estandar SA 108 no tienen el suficiente SNR para realizar el procesamiento correspondiente,
ya que los algoritmos de IRAF no logran determinar la magnitud instrumental. Se realizé el
procedimiento con un total de 17 imagenes con los filtros fotométricos V y B, de las cuales
solo 3 fueron con filtro B. Se puede comprender ésto, ya que en la etapa de adquisicién fue
significativamente mas complejo obtener imégenes con suficientes cuentas en éste filtro y que
no presentaran desplazamientos por tiempos de exposicion prolongados. Se realizd el proce-
samiento preliminar de sustraccion de bias y dark de la Figura 5.21. Las estrellas contenidas
en éstos campos se presentan en la Tabla 6.6, con su respectiva informacién de magnitud en
banda V, By color (B-V) estdndares.

Figura 6.10: Fotografias adquiridas del campo estdndar BD+2 en los filtros: (Izquierda)
Clear, (centro) V' y (derecha) B.
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| Estrela | AR | DEC | V B |[B-V]
BD+2 2711 | 134219.00 | +013018.68 | 10.369 | 10.206 |[-0.163
TYC 308-230-1 | 134223.21 | +013025.78 | 10.584 | 11.083 | 0.499
SA98 653 06 52 04.95 | -00 18 18.23 |  9.538 9.535 | -0.003
SA98 667 | 06 52 10.359 | -00 17 43.93 | Var(8.36) | Var(8.37) | 0.01
SA98 670 | 06 52 11.517 | -00 19 16.44 | 11.930 | 13.287 | 1.357
SA106 700 | 14 40 50.945 | -00 23 36.80 |  9.786 11.150 | 1.364
SA106 702 | 1440 55.93 | -00 17 11.09 | 10.48 11.04 | 0.56

Tabla 6.6: Estrellas estandares medidas en los campos observados en el OAUTP: BD+2,
SA98 y SA 106.

Se completo el procedimiento descrito en la Figura 5.25. Con las magnitudes instrumen-
tales obtenidas en IRAF se calculd el coeficiente de extincion atmosférica para el filtro V,
con valor de Ky = 3.323 a partir de la regresién lineal en la Figura 6.11. Sin embargo, para
el filtro B no se logré obtener éste valor, ya que sélo tres fotografias de este filtro tuvieron
suficientes cuentas para realizar el procedimiento de IRAF y una de ellas presenté errores
para el cdlculo de la magnitud instrumental. Al s6lo contar con un punto en la grafica de las
estrellas de los campos BD+2 y SA 106 no se pudo realizar la regresion lineal. Con el valor
de coeficiente de extincion atmosférica en el filtro V, se calculd la magnitud observada, la
cual corresponde a la correccién por atmésfera con el valor de masa de aire de la ecuacién 5.7.

Relacién para coeficiente atmosférico Campo BD+2
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Figura 6.11: Grafica de la regresion lineal para el calculo del coeficiente de extincion
atmosférica Ky .

Con los valores de magnitud instrumental corregida y magnitud estandar de las estrellas
se realizo la regresion lineal para éste filtro visible en la Figura 6.12, a través de la cual se
obtuvieron los coeficientes de transformacion para la magnitud en filtro V y se construyé
la ecuacion de transformacion para éste filtro en 6.1. Cabe resaltar que cada punto en ésta



86 CAPITULO 6. RESULTADOS

grafica corresponde a una estrella estandar de los campos. En éste caso no se pudo hacer
la regresion lineal para la ecuacién de color 5.10 ni la ecuacion de la magnitud en filtro B,
debido a la falta de iméagenes en filtro B que no permitieron el calculo del coeficiente de
extincion en éste filtro, Kp.
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Figura 6.12: Gréfica de la regresion lineal para el calculo del coeficiente de transformacion
de magnitud Ty .

Con la ecuacién 6.1 se calculd la magnitud absoluta para los valores de magnitud obtenidos
para las estrellas estandar, considerando el color (B-V) como el estandar, entendiendo que
ésto reduce el posible error que se obtendria de un valor obtenido por datos propios. Las
magnitudes obtenidas a través de éste procedimiento se presentan en la Tabla 6.7, al igual
que el error correspondiente para la magnitud absoluta V.

V = —0.067 (B — V) + Vinservada + 0.6146 (6.1)
Estrella Magnitud Error
Estandar | Instrumental | Observada | Absoluta (%)
BD+2 2711 10.369 13.0656 9.685 10.311 | 0.058 (0.56)
TYC 308-230-1 | 10.584 13.255 9.929 10.510 | 0.074 (0.69)
SA106 700 9.786 12.638 9.205 9.728 0.058 (0.59)
SA106 702 10.6702 13.526 10.093 10.670 | 0.190 (1.81)

Tabla 6.7: Magnitudes de las estrellas empleadas para el calculo de las ecuaciones de
transformacion y error final obtenido para la magnitud absoluta calculada empleando la
ecuacion 5.8. Todas las magnitudes en ésta Tabla corresponden al filtro V.
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6.5 Estrella variable en cuamulo estelar

Se lograron observar los cimulos w Centauri y M22 con el filtro V. Sin embargo, la alta
densidad en el centro de éstos cimulos globulares no permitia la individualizacion de las
estrellas para fotometria de apertura o diferencial. Ya que se debe recordar que en los radios
de apertura no debe presentarse registro de luz de otras estrellas diferentes a la objetivo.
Por este motivo, se decidié estudiar V3853, una estrella RR Lyrae, la cual no ha sido muy
estudiada, debido a su lejania del centro del ciimulo [56]. Aunque su ubicacién permitié su
visualizacién e individualizacion, las cuentas que se lograron registrar de ésta estrella antes
de presentarse corrimiento por seguimiento en las imagenes, no permitié obtener iméagenes
para procesamiento fotométrico en ninguno de los filtros.

Figura 6.13: Fotografias de la estrella BU Scl adquiridas en el OAUTP el 16 de Septiembre
de 2016 con el filtro V. (izquierda) Tiempo de exposicién 1 segundo. Las cuentas de BU Scl
superan los 50000 ADU. (derecha) Tiempo de exposicién 25 segundos. Aparecen estrellas
con al rededor de 2000 ADU, mientras que BU Scl esta saturada.

Como se indica en la seccion 6.2, también se observo el campo de la variable BU Scl en el
cumulo abierto Blanco 1. A pesar de obtener un registro de cuentas lo suficientemente altas
el campo no cuenta con estrella con magnitud similar que alcance las cuentas suficientes para
realizar la fotometria diferencial de la estrella, ver Figura 6.13. Ademads, al no contar con la
ecuacion de color (B-V) no es posible realizar fotometria de apertura en ambos filtros. Sin
embargo, el campo de la estrella variable HD 225119 del mismo cimulo abierto si presenta
otras estrellas de magnitud similar en su campo como se observa en la Figura 5.20. Por lo
tanto, se procedié a hacer un registro de aproximadamente 2 horas, en el cual se obtuvieron
477 imagenes del campo.

La serie de imagenes de HD 225119 se ingres6 al software FotoDiff, el cual genera la curva
de luz que se puede ver en la Figura 5.26. Los valores de magnitud que genera el software
pueden ser relativa a las estrellas de referencia marcadas en el campo, como en la Figura
5.26, o bien absoluta, si se ingresa el valor de las magnitudes de las estrellas de referencia,
como en la Figura 6.14. También genera un archivo de texto con los registros de tiempo de
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cada fotografia, la magnitud medida con su correspondiente incertidumbre, la masa de aire y
FWHM. La incertidumbre se mantuvo bajo 0.003 magnitudes para todos los datos y la masa
de aire estuvo en el rando de 1.193 a 1.371, como se puede apreciar en la Figura 5.27.

HD225119

Fotometria absoluta

0720 0725 0730 0735 0740 0745 0750 0755 0780 0785 0770 0775 0.780 0785 0790 0795 0.800 0.805

Fecha Juliana Heliocéntrica: 2457648 +
Observal dor: CAUTP FotoDif 3.95

Figura 6.14: Curva de luz de la estrella HD 225119.

Frecuencia | Amplitud del ruido SNR Periodo
(1/dias) m Magnitud (horas)
10.6299653 5.85492107° | 79.82423 2.25776
22.93834 7.44062107° 47.844 1.04628
628.8463 9.057792107° | 33.15007 0.03816
173.9957 10.44232107° | 28.73144 | 0.1379344
1625.82522 1.44642107° | 196.80475 | 0.0147617

Tabla 6.8: Frecuencias obtenidas por Transformada Rapida de Fourier (FFT) en Period04
para los datos de la estrella variable HD 225119 en el camulo abierto Blanco 1.

La curva de luz de HD 225119, generada por FotoDiff, se ingresé al software Period04 con
el cual se obtuvo la visualizacion de los datos y el ajuste de frecuencias por Transformada
Répida de Fourier (FFT) a éstos. En la Figura 6.15 se pueden apreciar ambas curvas, donde
las frecuencias de ajuste empleadas aparecen en la Tabla 6.8.
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Figura 6.15: Graficas de los datos generadas por Period04. (Arriba) Curva de luz HD
225119 de datos originales observados en el OAUTP. (Abajo) Curva de luz de los datos
(puntos rojos) y curva del ajuste (negra) por frecuencias generada por Period04.
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De igual forma, se realizé el mismo procedimiento de fotometria diferencial con las es-
trellas de control HD 223707 y HD 25752, empleadas anteriormente para las mediciones del
seeing en el OAUTP y estrellas reconocidas como no variables. Se obtuvieron las curvas
de luz mostradas en la Figura 6.16 a través de FotoDiff y las frecuencias de la Tabla 6.9 a
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través de Period04. Como se puede observar todas las frecuencias obtenidas para la estrella
no variable corresponden a valores altos, o bien periodos cortos, lo cual confirma que éstas
no estan asociadas a variaciones intrinsecas de la estrella.
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Figura 6.16: (Arriba) Curva de luz de la estrella de seeing HD223707. (Abajo) Curva de luz
de la estrella y curva de ajuste por frecuencias (fitting).

Las frecuencias obtenidas para la estrella variable se presentan en la Tabla 6.8, donde
se observa que la mayoria de las frecuencias corresponden a variaciones de luz con periodo
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inferior a una hora. Si se revisa las Tablas 2.3, 2.2 y 2.1 de tipos de variables se puede
identificar que ningin tipo de variable presenta periodos tan bajos como 0.01476 horas (o
0.88 minutos). Por lo tanto, las frecuencias tan altas corresponden a variaciones del brillo
detectado generado por perturbaciones atmosféricas, las cuales si presentan cambios en éste
rango de tiempo. Debido a ésto solo se consideraran como posibles freuencias de variacion
de la estrella HD 225119 las dos primeras en la Tabla: 10.6299653 1/dias (2.257 horas) y
22.93834 1/dias (1.046 horas). El ajuste por sélo éstas dos frecuencias se puede observar en

la Figura 6.17.

Frecuencia | Amplitud del ruido SNR Periodo
(1/dias) m Magnitud (horas)
3092.33453 0.0005163 | 58.11935 | 0.0077611
336.81765 0.00011372 | 174.29139 | 0.0712551
3600.46462 0.0003110 | 84.91919 | 0.006665
7729.38452 0.0003185 | 75.83312 | 0.003105
1884.43672 0.000343 | 63.62245 | 0.0127359

Tabla 6.9: Frecuencias obtenidas por Transformada Rapida de Fourier (FFT) en Period04
para los datos de la estrella no variable HD223707.
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Figura 6.17: Datos observados de la estrella HD 225119 y curva de ajuste por frecuencias
de Period04. En éste caso se seleccionaron solo las frecuencias 1 y 2.
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6.6 Fotografias artisticas

A continuacion se presentan fotografias adquiridas en el OAUTP en las noches de observacion
de éste proyecto que, aunque no se encuentran relacionadas directamente con los objetos de
interés, aportaron en el aprendizaje de enfoque y adquisicion de imégenes. Corresponden a
imagenes de objetos celestes, tales como planetas (Jupiter y Saturno)y galaxias, entre ellas
la reconocida Galaxia Sombrero.

Figura 6.18: Planeta Saturno. Fecha de adquisicion: 16 de Marzo de 2016. Tiempo de
Exposicion: 0.05 segundos.



6.6. FOTOGRAFIAS ARTISTICAS 93

Figura 6.19: Planeta Jupiter. Fecha de adquisicién: 16 de Marzo de 2016. Tiempo de
Exposicién: 0.015 segundos.

Figura 6.20: Galaxia NGC 5713. Fecha de adquisiciéon: 8 de Agosto de 2016. Tiempo de
Exposicién: 60 segundos. Esta galaxia se encuentra cercana y en posible interaccién con la
Galaxia NGC 5719, visible en las fotografias del campo SA 106 en la Figura 5.16.
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Figura 6.21: Galaxia M 104, o mejor conocida como Galaxia del Sombrero por su forma
peculiar. Fecha de adquisicién: 4 de Agosto de 2016. Tiempo de Exposicion: 90 segundos.
Imagen a color compuesta RGB.

Figura 6.22: Galaxia NGC 5746. Una galaxia observada de canto, en la cual se puede
identificar claramente las componentes de disco y bulbo. Fecha de adquisicién: 8 de Abril
de 2016. Tiempo de Exposicion: 60 segundos.



Capitulo 7

Conclusiones

De acuerdo al objetivo principal del proyecto propuesto se construyé a partir de una revision
bibliografica una metodologia con los procedimientos para las mediciones fotométricas de
estrellas variables en cimulos, ademas de objetos para observacion y capacidades observa-
cionales de éstos. Ademas, éstas mediciones se realizaron en el OAUTP, aportando el Know
How de las adquisiciones de imagenes astrondémicas de calidad para extraccién de pardmetros
fisicos.

Se establecieron los diferentes procedimientos estandar e innovadores empleados en las
referencias para la deteccién de las estrellas variables y su estudio. A partir de éstos se
seleccionaron aquellos que estuviesen al alcance instrumental y observacional del OAUTP.
Se consolidaron aquellas técnicas que permitieran las bases para el estudio fotométrico de
objetos de interés a partir de observaciones propias, también aplicable a datos crudos de
otros sitios de observacion.

A partir de la instrumentacion disponible en el OAUTP y la informacién recopilada se
seleccionaron las herramientas a emplear para la adquisicién de imagenes astronémicas a em-
plear en el procedimiento fotométrico. Se establecieron los procedimientos a realizar en las
diversas etapas de estudio, desde factores de calidad del cielo, ecuaciones de transformacién
a sistemas estandar y medicion de variables en ciimulos. Estos procedimientos se ejecutaron
para los datos adquiridos, comprendiendo los alcances de los mismos. Se obtuvo la ecuacion
de transformacion para el filtro fotométrico V del sistema UBVRI.

Como procedimiento preliminar se realizé la medicion del seeing para el OAUTP, el cual
se emplea en la astrometria para mejorar la calidad de las fotografias de cuerpos menores del
sistema solar a través de la agrupaciéon de pixeles, conocida como binning. Esta agrupacion
no reduce la resolucion para el OAUTP, basado a la medida de calidad del cielo y la resolucién
de la instrumentacion. De esta forma se aporté a otra linea de investigacion en el Grupo de
Astro-ingenieria Alfa Orion.

A partir de los datos obtenidos se realizo la construccion y analisis de la curva de luz de
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tres estrellas, una variable en cimulo y dos no variables de control. El diagrama Color de
las estrellas detectadas no se logré construir debido al bajo flujo luminoso en las imagenes
correspondientes al filtro B del sistema UBVRI, por lo cual no se pudo crear la ecuacion de
color (B-V) y consecuentemente, tampoco el diagrama.

A través de las tres curvas de luz generadas y los arménicos encontrados en ellas se logré
comprobar la variabilidad de una de ellas. Lamentablemente en la bibliografia se desconoce
el periodo de variacion de ésta estrella, por lo que se deben realizar mas observaciones a
futuro para, con mas datos en la curva de luz, confirmar los periodos encontrados o bien
hallar nuevos.

Considerando el procesamiento desarrollado en el software astronémico IRAF, éste proyecto
aporta una guia de manejo de tareas para pre-procesamiento y fotometria de datos as-
tronémicos. Este es un software ampliamente utilizado en el mundo por astrénomos y as-
trofisicos.
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