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RESUMEN 1

RESUMEN

En la presente tesis se presentaran principalmente algunos aspectos de
la evolucién estelar a partir de la fotometria B y V de imdgenes digitales del
ctimulo globular M15 (NGC 7078).

Los ciimulos globulares estan constituidos por un gran niimero de estre-
llas (~ 10% — 10%) las cuales se encuentran ligadas gravitacionalmente entre
si. Se piensa que todas estas estrellas se formaron méis o menos al mismo
tiempo y a partir de la misma masa de gas, por lo que se espera que todas
tengan la misma edad y la misma composicién quimica. El hecho de que las
estrellas de un cimulo globular tengan todas la misma edad, hace que éstos
sean objetos ideales para realizar estudios tanto de evolucién galdctica como
de evolucién estelar {capitulo 1).

Los datos fotométricos consisten de observaciones CCD de imagen directa
en los filtros B y V del sistema de Johnson, tomadas durante nna temporada
de observacién con el telescopio de 1.5 m de diametro en Noviembre de
1997. Estas observaciones fueron tomadas en el Observatorio Astronémico
Nacional, de San Pedro Mdrtir, Baja California. Las reducciones se llevaron
a cabo con los paquetes IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) y
DAQOPHOT II capitulo 2.

La reduccién dié un conjunto de magnitudes observadas, las cuales son
corregidas por extincién atmosférica y posteriormente calibradas a un siste-
ma fotométrico estindar (capitulo 3).

Con los datos reducidos y calibrados se obtuvieron los diagramas color-
magnitud [(B vs B-V), {V vs B-V)]. Los diagramas color-magnitud, fueron
comparados con resultados tedricos en forma de lineas de igual edad sobre
estas graficas, lo que nos permitié establecer algunas propiedades fisicas
de este ctimulo como son: su edad, fracciones de Hidrégeno, Helio y de
elementos mas pesados, su distancia al sol y su enrojecimiento (capitulo 5).
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Para la determinacién de estos parametros se requirid del uso de resul-
tados derivados de la Fisica de los interiores y atmdsferas estelares asi como
de la teoria de evolucién estelar (capitulo 4)

Dentro del cuerpo de la tesis se incluyen dos apéndices acerca de los
programas cn lenguaje FORTRAN creados para realizar la calibracién al
sistema estandar y derivacién del diagrama color-magnitud y una amplia
investigacion bibliografica sobre los cimulos globulares y sus propiedades




Capitulo 1

INTRODUCCION

1.1 CUMULOS ESTELARES

Cuando observamos una placa fotografica del cielo o una carta celeste, en
la distribuccién de las estrellas en particular, se observan aglomeraciones de
estrellas mas o menos densas en ciertas regiones del cielo. Tales agrupaciones
se denominan cimulos estelares.

Los ciimulos estelares han sido reconocidos como importantes labora-
torios para estudios de la evolucidn estelar. En tales grupos las estrellas
comparten una herencia comtin por haber sido formadas en la misma nube
molecular progenitora (Harris y Racine 1979) [45].

En esta seccién damos una revisién a estas distintas agrupaciones ob-
servables, las cuales estan clasificadas en dos categorias ctimulos abiertos
(también denominados como cimulos galicticos por razones que mas ade-
lante justificaremos) y ctimulos globulares.

1.1.1 CUMULOS ABIERTOS

Los ctimulos abiertos (actualmente se conocen mas de 300 en nuestra Gala-
xia) carecen de concentracién central o si la tienen es muy débil, su tamano
esta comprendido entre 4 y 20 pc {1pc=3.0x 10'® c¢m) y contienen un nimero
de estrellas de entre 100 y 1000 estrellas, el cual es siempre inferior al nimero
de miembros de un ciimulo globular. Muestran poblaciones de estrellas muy
jévenes comprendidas entre los tipos espectrales O y B. Se encuentran re-
partidos a lo largo del plano galdctico, debido a esta iltima particularidad

3




4 CAPITULO 1. INTRODUCCION

se les ha dado el nombre de cimulos galicticos (Mihalas 1981) [75].

1.2 CUMULOS GLOBULARES

Estos cumulos, de los cuales hay aproximadamente un centenar en nuestra
Galaxia, se distinguen por su riqueza en estrellas débiles (cuyo nimero pue-
de llegar a ser de muchos millares) y por su fuerte concentracién central.
Su forma, es aproximadamente esférica. Suelen contener un gran niimero de
“estrellas variables del-tipo RR- Lyrae-(por.esta.razén_denominadas algunas
veces variables de citmulo) y estin 'animados’ de grandes velocidades con
respecto al Sol, del orden de algunos centenares de kilémetros por segun-
do. Debido a sus 6rbitas altamente excéniricas, se observan desde ¢l centro
galdctico hasta regiones remotas del halo de la Galaxia. Ademas éstos son
dindmicamente muy estables y de larga vida.

1.2.1 DENSIDAD

Hemos mencionado que la morfologia de los Cidmulos Globulares es de si-
metria esférica debido a su muy rica acumulacién de estrellas, esos siste-
mas tipicamente contienen entre cientos y miles de estrellas con un volumen
que abarca un radio tipico de aproximadamente 50 a 20 pe. Las dimen-
sioncs incialmente dadas han sido disminuidas a consecucncia del descubri-
miento de la absorcion interestelar. Su centro normahmente es muy denso
(10% a > 10? estrellas/pcd).

Una caracteristica de los cimulos globulares es su perfil radial de den-
sidad de estrellas mostrando diferentes grados de concentracién central la
cual condujo a H. Shapley y H. B. Sawyer (1927) [102] a clasificar a los
ctimulos globulares en clases de concentracién designandoles nimeros roma-
nos del I, ..., XII. En esta clasificacién la clase I muestra un alto grado de
concentracion y la clase XII la mas baja concentracidn.

1.2.2 DISTRIBUCION

Del aproximado centenar de ciunulos globulares conocidos, practicamente
desde hace mucho tiempo, el nimero de estos no ha variado, a pesar del
progresivo autnento de la apertura de los instrumentos de observacién, con
el consiguiente incremento de la porcién de espacio que es accesible a nuestros
detectores.
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Esto parece indicar que sin duda alguna ya se ha explorado la totalidad
del volumen ocupado por el sistema de los ciimulos globulares (B. J. Bok
1937) [13].

Cast todos los camulos globulares se proyectan sobre el mismo hemisferio
celeste, alrededor de una tercera parte de los mismos, se encuentran situados
en una regién relativamente pequena de la constelacidn del Sagitario (ver Fig
1.1).

Figura 1.1: Diagrama esquemdtico de la distribucién de Ciamulos Globulares

1.2.3 BRILLO

Los ciimulos globulares son sistemas estelares muy luminosos. Esto realmen-
te en parte enumera sus utilidades en alcances de estructura galdctica pues
implica que pueden ser vistos a grandes distancias {I. R. King 1966 [56]; 1.
R. King 1968 [57]; G. Illingworth, y W. Illingworth 1976 [50]; Peterson y
King (1975) [83]; Cruz 1999) [28]).

La magnitud aparente total de un Ciimulo Globular la podemos derivar
del brillo superficial (extrapolado por €l uso de los modelos tedricos). Si
se estima la absorcién interestelar y el médulo de la distancia del ciimulo
entonces a partir de la magnitud aparente se puede obtener una magnitud
absoluta (Mv)y. Tipicamente uno encuentra

5> (Muv)g > -10

La distribucién de las magnitudes absolutas de un Cumulo Globular
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muestra un maximo en (Mv)y = —8.5 con un ancho de £1mag {(A. Blauum
y M. Schmidt 1965) [11]; (J. H. Qort 1927) [77].

De la relacién de masa-luminosidad (en unidades solares) de las estrellas
del Cimulo Globular se puede encontrar una masa tipica que es del orden
de 2 x 10° Mg (G. Illingworth 1976) [49].

Los colores (B-V} y (U-B), que se definiran mds adelante, para ciimulos
L ﬁ_fglol_)il:lilz_a.zes pueden ser medidos por las mismas técnicas nsadas para medir

las magnitudes, déspués de1a correccién por enrojecimiento, los colores in-_

trinsecos (B — V)g son tipicamente del orden

04<(B-V)y<0.8

con un maximo bien definido aproximadamente en (B — V) = 0.57.

En este apartado el estudio de ciimulos globulares estelares ofrece una
enorme ventaja, debido a que todas las estrellas tienen

¢ La misma edad.

e Composicién quimica, (se discutird mas adelante que en realidad no se
tiene la misma composicién quimica).

¢ Los miembros del ciimulo se encuentran a la misma distancia.

1.3 M15

M15 (NGC 7078) es uno de los ctunulos globulares counocidos, mas pobres
en metales y es quiza el m4s denso de todos los ciimulos de estrellas globulares
de nuestra Galaxia, (ver Fig 1.2) (Newell & O’Neil 1978) [76]; (Lugger et al.
1987) [67], y debida a su relativa pequena distancia heliocéntrica (~ 10kpc)
ha sido extensamente estudiado. Los diagramas color-magnitud de la rama
de las gigantes rojas y la rama horizontal (HB) fueron construidos en los
anos cincuentas por Brown (1951) {18]; Johnson & Schwarzschild (1951)
[52] ¥ Arp (1955) [17]. Estos primeros trabajos mostraron la rama de las
gigantes y 1a poblada rama horizontal azul (HB). Que se caracterizan por su
baja metalicidad ([Fe/H]).

Sandage (1970) {92], publicé el primer diagrama color-magnitud de este
cimulo en el sistema UBV de Jonhson y en él se presentan estrellas tan
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Figura 1.2: El Cimulo Globular M15

débiles como V ~ 21, (aproximadamente 1.5 mag por debajo del punto de
salida de la secuencia principal). Posteriormente Sandage & Katem (1977)
[96) mejoran la fotométria fotogrifica de ~ 350 estrellas de la secuencia
principal al llegar a V ~ 22.

El mds completo estudio fotométrico fue publicado por Buonanno et al.
{1983, 1985) [21] [22] donde las magnitudes y colores fueron determinados
para 657 estrellas mas brillante que V ~ 18.5 definiendo claramente la rama
horizontal (HB) azul asi como la rama de las gigantes rojas (RGB). Battistini
et al. (1985) [8] extienden la fotométria fotogrifica pero con baja precisién.

Una extenso estudio de 62 estrellas del tipo RR de Lyrae en M15 fue
publicado por Bingham et al. (1984) {10]. Este cimulo es el tercero en la
lista de poblaciones conocidas de estrellas variables, después de M3 y Omega
Centauri, un total de 112 variables han sido identificadas.

M15 fue uno de los objetos de uno de los primeros estudios con detec-
tores CCDs realizado por Fahlman et al. (1985) [37]. Sus datos alcanzaron
magnitudes de V(lim) ~ 22.5 en una regién de 3’ x 5 en la parte externa
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del ciimulo y aproximadamente 7' desde el centro.

Auriére & Cordoni (1981) [5] contruyen un diagrama color-magnitud de
estrellas brillantes en la regién central de M15. Dentro del corazén de M15
hay un proceso de contraccién llamado“colapso central”, el cual es comiin en
la evolucién dinamica de los ctimulos; de acuerdo con la base de datos sobre
cimulos globulares de W. E. Harris (1976) [44], 21 de ellos podrian contener
un centro colapsado (en medio de los ciimulos globulares Messier M30 y
~ MT70 estd M15), y hay otros 8 candidatos, como lo es M62. De igual forma

~ M15 contiene un considerable niimero de-estrellas-pulsantcs-y-estrellas - de— . _
neutrones las cuales son remanentes de la explosién de una supernova muy
vieja. Stetson (1994) [111] mejora la resolucién de la fotometria CCD.

La naturaleza de M15 aungue permanece atin en dia muy obscura, algu-
nos investigadores creen que es un fuerte candidato para tener un hoyo negro
en su centro. La siguiente Tabla 1 presenta los datos astrondmicos basicos
de M15 (Alcaino 1977) [2].

Tabla 1
DATOS ASTRONOMICOS BASICOS PARA M15

Ascensién Recta Declinacion
21h29m58.3s +12h10m01s
1 b
65.01 -27.31
Distancia al sol 10.2 Kpc
Brillo Visual 6.2 (mag)
Dimensién Angular 12.3 min. de arco



Capitulo 2

FOTOMETRIA

En el presente capitulo se muestra paso a paso la obtencién de un catilogo
fotométrico instrumental a partir de los datos observacionales.
En este capitulo se presentan dos fases:

1. Adquisicién
2. Reduccion

La adquisicién es una operacion puramente técnica que consiste en obte-
ner una medida precisa del flujo luminoso de una estrella a través del telesco-
pio a pesar de la cintilacion de su imagen y de las fluctuaciones incidentales
en la transparencia de la atmésfera. Las modernas técnicas electrénicas
permiten un control preciso en esta fase de la operacién.

La segunda fase es la reduccidon que es mucho mas critica que la primera
ya que se desea que las imagenes tengan una calidad como si hubiesen sido
tomadas fuera de la atmésfera y que bdsicamente va a depender de la deter-
minacién del factor de correccidén para la extincién atmosférica (J. Barnes

1993) [7].
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2.1 OBSERVACIONES

Los datos fueron obtenidos en Noviembre de 1997 durante una temporada
de observacién en el Observatorio Astronémico de San Pedro Mértir; para
este fin se utilizé una cdmara CCD tek2.

Las imdgenes tienen un tamano de 1024 X 1024 pixeles, que para el
telescopio de 1.5 m que se utilizd, representa una escala de placa de 0.24 seg
arc/pixel abarcando un campo total de 5 minutos de arco por lado en los
© “filtros U, B, y~V-del-sistema-Johnson. -Las-observaciones fueron. realizadas.
por Alejandro Ruelas y Carlos Roman.

Ademads, en cada noche se obtuvieron imégenes de bias y flats con el ob-
jetivo de verificar el rendimiento de la cimara en cada noche de observacién;
las primeras imégenes del ciimulo se obtuvieron con tiempos de exposicion
a 60 segundos y las segundas imagenes a 300 segundos (ver Fig 2.1).

Figura 2.1: Mosaico de imagenes CCD de las 5 regiones de M15. Filtro B,
tiempo de exposicién de 300 segundos
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2.1.1 Detectores

Sin duda alguna el desarrollo instrumental en la astronomia éptica comienza
con el primer instrumento con el que cuenta el hombre: los ojos.

Es después de 1850, cuando la placa fotogréfica, se convierte en el primer
medio empleado para detectar, registrar y determinar la luz de manera per-
manente {es decir el brillo de la estrella). Sin embargo, la placa fotogrifica
no percibe todos los colores con la misma sensibilidad, lo cual obliga a fo-
tografiar un objeto con distintas placas si se desea observar varios colores.
Otro problema de las placas fotograficas es su baja eficiencia para registrar
fotones. Por cada 100 fotones que llegan a la placa, sélo uno es registrado.

La capacidad de registrar fotones es conocida como eficiencia cudntica
y €s un pardmetro que sirve para comparar la calidad de los diferentes detec-
tores de luz. Otra limitacién es su incapacidad de abarcar grandes diferencias
de iluminaciones en una misma placa. Esto hace que si se fotografian dos
estrellas, una muy brillante junto a una muy débil, sobre la placa, la imagen
de la estrella podria ser una mancha que tape la imagen de la estrella mas
débil. Esto podria causar dificultades si es la estrella débil la que se desea
examinar (A. R Walker 1984) [115].

Gracias a la utilizacién que se ha hecho del efecto fotoeléctrico, en el cual
los fotones provocan una corriente eléctrica al incidir sobre un material, se
pudo desarrollar el tubo fotomultiplicador.

En la practica una estrella no es medida en unidades de flujo. El detector
produce una corriente électrica que es directamente proporcional al flujo
estelar observado.

La capacidad de deteccion de estos fotomultiplicadores ha llegado a ser
de 10 fotones detectados por cada 100 incidentes. Con estos detectores se
empez6 a medir de una manera precisa la cantidad de luz emitida por cada
objeto cdsmico, medida que da la informacién sobre diferentes caracteristicas
fisicas del mismo (P. Léna 1998) [65].

La evolucion histdrica de los detectores se muestra en la Tabla 2.
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Tabla 2
EVOLUCION DE LOS DETECTORES

1830 Emulsién Fotografica Placas de vidrio
(quimico) Acetatos- Plastico
Papel para impresiones
1960 Efecto Fotoeléctrico Fototubo- Fotoceldas
(cudntico) Tubos Fotomultiplicadores

~Tubos Intensificadores
 Vidicones, Mepsicron
1980 Fisica de semiconductores Fotodiodos
(cudntico) Arreglos Lineales
Arreglos Matriciales

2.1.2 CCDs

Los CCDs modernos sucesores de la placa fotografica, son mosaicos de sen-
sores fotoconductivos. ! Estas cdmaras ficilmente compatibles con una
computadora y mucho mds sensibles que los anteriores detectores son capa-
ces de medir fotones individuales provenientes de las estrellas de los ¢iimulos
estelares, lo que nos permite tener datos de estrellas mucho maés débiles,
a partir de los cuales se puede hacer un estudio muy detallado de las po-
blaciones estelares presentes en el cumulo (Stetson, Davis y Crabtree 1989)
[107).

Sobre el aspecto instrumental los CCD también tienen ventajas sobre las
placas fotogrificas

¢ Su alta eficiencia cudntica permite que las estrellas débiles sean inte-
gradas en mucho menor tiempo. (E.Q. 100%)

¢ La respuesta de estos detectores es lineal para un amplio intervalo de
brillo.

e Alta tolerancia a la sobreexposicién.

e Ademas de tener un gran rango dindmico (es decir el cociente de
méiximo a minimo de intensidad de luz detectable que puede cubrir
un orden de casi 10 magnitudes).

!(Charge Coupled Device) cuyas siglas en espaiiol significan Dispositive de Carga
Acoplado



2.1. OBSERVACIONES 13

Figura 2.2: Una cimara CCD es un arreglo bidimensional de fotodiodos
es decir pixeles o elementos. Cada elemento llega a medir 30 milésimas de
milimetro (lo que hace posible guardar simultdneamente la distribucién de
intensidad luminosa) cubiertos por una capa aislante de didxido de silicio
sobre la cual se coloca una red de electrodos conductores paralelos, el cual
divide al detector en una serie de columnas perpendiculares separadas de
manera que sean independientes una de otra, llamados canales, dando una
forma de cuadricula uniforme con el fin de que se pierda la menor cantidad de
luz. En este diagrama se ilustra como encontrar la posiciéon de una estrella
en una imagen CCD. La curva de ambos conjuntos de datos se calcula a
partir de un centroide donde la suma de los valores en cada columna y en
cada fila representan el brillo de una estrella, y esta se puede visualizar a
través de desplegadores de imagenes.

Siendo el niimero de datos convetido de una senal analégica a una digital,
directamente proporcional al niimero de fotones detectado en cada elemento
de la imagen (pixel) del detector (ver Fig 2.2). Esto quiere decir que la
conversion de datos a intensidades no es complicado.

Pero los CCDs tuvieron ciertas desventajas al principio, ya que estos
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CCDs contenfan mucho menos 4reas fotosensibles que las placas fotograficas
afectando en cierta forma a aquellos proyectos que requerian cubrir grandes
dreas como es el caso de los cimulos globulares, sin embargo los CCDs
producen enormes cantidades de datos con la habilidad de observar muchas
estrellas simultdneamente. Este nimero de datos puede ser representado
entre los 150,000 a 640,000 dependiendo del tamaiio de estos CDDs en este
caso estamos haciendo una referencia a CCDs de 300 x 500 pixeles y 800 x
800 pixeles.

— “Debido a ese gran-volumen-de datos, las imagenes CCDs-requicren-sofis- —— - -
ticado hardware y software para la reduccién y andlisis de datos (Stetson,
Worall, Biemesderfer y Barnes 1992) [110].

1. En cuanto al hardware es necesario el poder desplegar y procesar las
iméagenes bidimensionales.

2. Y respecto al software debe ser especialmente desarrollado para obtener
resultados astrondmicos de los datos crudos.

Las imagenes CCD requieren una cuidadosa limpieza para remover cierta
contaminacion bidimensional impuesta por el detector, que mas adelante se
discutira.

Los detectores principalmente video-camaras, arreglos de imagenes cuenta-
fotones y dispositivos de carga acoplados CCD permiten el grabado de datos
bidimensionalmente los cuales son directamente representados como la dis-
tribucién de brillo en una regién del CCD (Boyle y Smith 1970) [15]. A estas
estrellas grabadas en imdgenes digitales pueden ser fotomedidas: El ntimero
de fotones detectados en la imagen de una estrella es determinado a través
de datos del tipo bidimensional (Kristian y Blouke 1982) [61]. Entonces el
nimero de fotones detectado puede ser convertido en magnitudes y colores
por medio de un sistema estandar. ?

2ohservaciones de estrellas con conocidos indices fotométricos
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2.2 SISTEMAS FOTOMETRICOS

Es comin describir a los sistemas fotométricos teniendo diferentes objetivos
por ejemplo la descripcién aproximada de la distribucién de energia mas o
menos extendida al intervalo de las longitudes de onda del espectro estelar.
Ademas provee los pardmetros basicos, los cuales resumen la descripcion
fisica de la estrella objetivo la cual analizaremos en los siguientes capitulos
como son la temperatura, luminosidad, la abundancia de ciertos elementos
quimicos, etc. Y la relacién entre los parimetros fotométricos y el sistema
fotométrico depende de la técnica de medicion y el proceso de reduccion.

Aethiie

Figura 2.3: Curvas de respuesta del sistema UBV, en las cuales se excluyen
los efectos de absorcién atmosférica, Kitchin (1998) [59].

Los sistemas fotométricos mas comunes estan clasificados de acuerdo al
ancho de banda (A,), que cubren los fiitros. Asi en el Sistema de Banda
Ancha los filtros tienen una anchura de A, > 300 angstroms. (ver Fig.
2.3) En el Sistema de Banda Intermedia la anchura de 100 < A, < 300
angstroms. Y el Sistema de Banda Angosta tenemos Ay < 100 angstroms,
Garcfa (1999) [39). 3

3 Anteriormente cuando se comercializaban los filtros no se podian reproducir exacta-
mente; por lo que habia una diferencia de longitud de onda efectiva (A.s;} y de ancho
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2.2.1 FILTROS

H. L. Johnson y W. W. Morgan en 1953 [53] son los pioneros en el uso de
los filtros U, B, V (en el dptico) ver Fig 2.3, y notando una clara utilidad
deciden extenderse a los filtros de una mayor longitud de onda tales como
R, I, {(en el éptico) H, J, K, L, M, N, (en el cercano infrarojo). En el mismo
ano se generd un primer catilogo con 10 estrellas estindar, posteriormente
lo extenderia Landolt (1973, 1983, 1992).

Tabla3d

CARACTERISTICAS DE LOS FILTROS EN LOS SISTEMAS
FOTOMETRICOS ASTRONOMICOS
Sistema Filtro Ao
UBV(Johnson-Morgan) 3650A
4400A
5500A
3550A
4200A
4900A
5700A
7200A
10,300A
7000A
8800A
1.25 u
2.2 i
34
5.0 p
104 u
3500A
4100A
4700A
5500A
4870A

Seis colores (Stebbins-
Whitford-Kron)

Infrarrojo(Johnson)

uvby 3 (Stromgren-
Crawford)

W T |20 R a =TT omacaewmc

de banda (A,) entre los filtros de un observatorio y los de otro. Esto producia como
resultado que las magnitudes difirieran de un sistema instrumental a otro, ademds de no
poderse obtener una relacién lineal {Johnson y Morgan 1953 [53]). En la actualidad ya se
cuenta con un catilogo estdndar para todos los filtros, lo que permite el poder reproducir
las observaciones de un observatorio a otro.
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2.3 IRAF

Las imdgenes fueron procesadas en el Instituto de Astronomia con el paquete
IRAF (Imaging Reduction and Analysis Facility) proporcionado por NOAO
(National Optical Astronomical Observatory}. IRAF ha sido, disefiado como
un sistema eficiente y conveniente para la reduccién y analisis de imagenes y
otra clase de datos. Algunas de las funciones de que estd provisto son com-
pletamente especializadas como son: graficar los datos, calculos estadisticos,
procesamiento de listas y mejoramiento de otras funciones que son comu-
nes a las tareas de procesamiento de imigenes astronémicas (Philip Massey
1992) [71).

Enumeraremos los principales puntos a considerar el proceso de prere-
duccién de los datos fotométricos (Lisa Wells 1994) {116]:

1. Para tener acceso a esta paqueteria hay que llamar a un "cl” (com-
mand language) el cual funciona como una interface entre el usuario
y el sistema que se esté usando. Esto se hace desde una ventana xgterm
(Peimbert 1993) [81].

2. Transladamos de formato FITS a formato IRAF las imagenes a traba-
jar 4 dado que IRAF trabaja cada imagen en forma dividida, es decir
un archivo que tiene los encabezados archivo.imh de la imagen y otro
que contiene la imagen en pixeles archivo.pix, para tener una imagen
en formato IRAF se ordena la rutina rfits la cual copia una imagen
en formato FITS y la deja en formato IRAF, para poder visualizar la
imagen del cimulo.

3. Por lo regular ¢l entorno de manipulacién de iméigenes de IRAF se
realizé con los visualizadores SAOIMAGE o XIMTOOL que son los
més adecuados (Shames y Tody, 1986) [101].

yvilido para versiones anteriores a la 2.11
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2.4 PREREDUCCION

Una vez que tenemos las imdgenes en formato IRAF es necesario que re-
visemos con cuidado cada una de ellas y separemos las imégenes que tenga
algiin defecto. Esto se llevo a cabo mediante la rutina display archivo.imh,
ademads se revisé que a cada noche de observacion le correspondiera los ar-
chivos referentes al bias y flat (0 Campo Plano) que se desplegaron en XIM-
TOOL, también se revisaron los pardmetros (tiempo de exposicién, tiempo
universal, filtro, fecha de observacién, etc...) de cada imagen empleando la
" instruccién imheéader indicando el hombre del archivo=imagen-1+:—

IRAF soporta varios tipos de datos como son: los cortos a (16 bit, ente-
ros), los largos a (32 bit, enteros), reales (32 bit con punto fiotante), y dobles
(64 bit con punto flotante) limitado inicamente para los niimeros complejos.

Con la tarea CHPIXTYPE es usado para considerar el tipo de dato pixel
con signo o sin signo en la imagen. Los datos internos pueden ser a reales,
dobles o enteros mejorando el archivo de entrada, de otra forma el cilculo
puede ser hecho en el mismo tipo de datos tal como entré (es decir le permite
al usuario especificar el cdlculo y el tipo de dato pixel de salida deseado, esto
se hace para que el formato de lectura en ciertos partes de nuestra reduccién
sean llevados a cabo sin ningiin problema. Ya que en muchas ocasiones uno
cree que las imdgenes que conticnen los datos astrondmicos pueden estar
saturados y no es asi, por lo que estec comando es de vital importancia para
tomar en cuenta a todos esos objetos que son brillantes y que en realidad no
estan saturados {Philip Massey y Lindsey E. Davis 1992) [70].

Antes de comenzar cualquier cdlculo fotométrico hay que eliminar fuentes
de ruido inherentes al detector y calibrar la respuesta instrumental para cada
una de las imagenes. Las contribuciones ajenas a la sefial de la fuente son
el de lectura (bias), calibrdndose ademss la sensibilidad de cada pixel y las
diferencias en la iluminacién sobre el detector (flat).

24.1 IMEXAM

El primer paso fue mediante la rutina IMEXAM, uno nota que el cursor se
transforina en un circulo y se posiciona en el visualizador automéaticamente,
éste parpadeard indicando que este proceso se estd modificando desde el
CPU (es decir se estd actualizando constantemente) y que puede ser usado
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interactivamente (via mouse y con visualizacién directa en pantalla). Sus
caracteristicas mds generales son:

1. Examina la imagen, por ejemplo, graficando lineas y columnas, las cua-
les contienen el intervalo de mimero de cuentas por pixel vs intervalo
de pixeles.

2. Deriva caracteristicas de la imagen, por ejemplo, calcula los anchos
equivalentes (ver seccion TAMANO), graficando el perfil radial de una
region alrededor del cursor (Lindsey Davis 1989) [31].

3. Compara la misma regién en diferentes imdgenes.

2.4.2 BIAS

Un bias se obtiene realizando una exposicién a tiempo cero y obturador
cerrado. Con ello se detecta el nivel base del potencial del detector. Propor-
cionando una estimacién del punto cero de las imagenes digitalizadas (para
asegurar que las cuentas no tengan valores negativos) y una estimacién del
ruido en la imagen.

e Imagen bias. Utilizando una rutina IMEXAM que permite revisar a
la imagen de bias cuyo fondo sea muy homogéneo para su consecuente
promedio y obtener una mejor senal a ruido para una misma noche.

e Para cada dia se contruyé un bias promedio a partir de todos los bias,
empleando la rutina aritmética imarith, de igual forma se pude hacer
uso de la rutina combine, sin embargo se opté por la primera opcitn
para poder tener un mejor control de los resultados de este proceso,
el cual fue restado a cada ”single frame” con esto se garantiza que las
variaciones espaciales en los puntos cero fotométricos de la imagen de
salida sean removidas al restarle un promedio de exposiciones hechas
a tlempo cero.

2.4.3 CAMPOS PLANOS

Un flat - field o campo plano es una imagen tomada con el detector ilumi-
nado lo mas uniformemente posible durante un cierto tiempo de exposicién.
Se tomaron flats del cielo al iniciar las observaciones al principio de la noche
y luego al finalizar las observaciones; estas imdgenes permiten determinar la
respuesta de cada pixel del arreglo del detector a la luz incidente incluyendo
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la sensibilidad causada por la mdscara de particulas de polvo sobre los filtros
o la ventana del CCD. Puesto que el detector no tiene la misma sensibili-
dad a distintas longitudes de onda y los filtros pueden tener variaciones en
su transmitancia, se deben tomar campos planos independientes para cada
filtro.

e Imagen flat. Pasamos a promediar las imdgenes flats de manera in-
dependiente para cada filtro, empleando la misma secuencia al igual

- = —--que-en-el caso de las imdgenes bias promediadas es decir con la rutina
imarith. La ventaja de este criterio es que en las imagenes promedio "~ —

podemos identificar los pixeles que estén daifiados en el detector CCD.

e A continuacién, la imagen flat promedic debe ser normalizarla. Para
poder normalizar este tipo de imagen requerimos conocer el minimo,
méaximo, promedio y desviacion estindar de cada imagen, empleando
la rutina imstat. Una vez conocidos estos valores dividimos al campo
plano promedio entre su media, obteniendo de esta forma su normali-
zacidn.

¢ Los cuadros de datos obtenidos después de la resta del fondo fueron
entonces divididos por el campo plano normalizado a cada filtro. Esto
1n0s permite asegurar una buena sefial a ruido (el cual va como VN
donde N es el nimero de cuentas de cada pixel). *

2.4.4 ALINEACION DE LA IMAGEN

El dltimo proceso en la calibracion frecuentemente requiere de una aline-
acién. Esta es una situaciéon comun entre imdgenes de la misma regién
obtenidas con distintos filtros.

Este proceso nsualmente se lleva a cabo mediante las rutinas GEOTRAN
y GEOMAP, estas operaciones minimizan el efecto de rotacién de imdgenes y
mala resolncién. Sin embargo, el primer criterio que optamos fue mediante
la rutina IMEXAM, que también a través de seleccionar una estrella de
referencia en alguna imagen-filtro podemos alinear las otras imdgenes que
corresponden a la misma regién donde aparezca esta estrella de referencia.

Sver seccién SENAL A RUIDO
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2.4.5 TAMANO

Para poder conocer el tamaifio aproximado de una estrella nos auxiliaremos
de los siguientes parametros y veremos como se obtienen {(Lindsey E. Davis
1994) [32].

PSF es la distribucién de brillo bidimensional producida en el detector
por la imagen de un origen no resuelto como una estrella.

PSF RADIUS es el radio en pixeles del circulo en el cunal la funcién
PSF esta definida. Deberia ser mas grande que el radio real del brillo de una
estrella. Si al final de las reducciones se nota que las imagenes sustraidas de
las estrellas brillantes quedaron envueltas por halos luminosos entonces la
PSF RAD es demasiado pequefio. (vease la seccidn de los residuos al ajustar
y sustraer el modelo PSF).

FWHM es el tamano aproximado de los objetos en pixeles, esto es la
representacién de un ancho, es decir una distancia a partir del centroide hacia
afuera (un radio) y también una altura de la funcién Gaussiana tomada a
partir de la mitad del mdximo respecto al centroide, consecuencia que da el
hecho de ajustar a un perfil diferente para cada estrella o bien, dejar que
éste varie con respecto a la posicién dentro de la imédgen. El cual permite
optimizar el algoritmo de la subrutina FIND, este pardmetro determina el
ancho de una funcién Gaussiana y el tamano del arreglo con el cual la imagen
es numéricamente convolucionada por FIND.

FITTING RADIUS este parametro define el area circular en la cual los
pixeles son usados en mejorar el perfil de ajuste. Como la PSF es desplazada
y escalada para determinar la posicién y brillo de cada estrella inicamente los
pixeles en un radio de ajuste del centroide sean ajustados. Bajo condiciones
normales este radio deberd ser del orden del FWHM. (ver Fig 2.4)

2.4.6 SENAL A RUIDO

El ruido estd definido como la desviacion estindar de todas las medidas
hechas sobre una estrella. Indicando el tamano relativo de la senal deseada
al ruido o nivel de fondo (M. Golay 1974) [41].

8Point Spread Function cuyas siglas en espaficl significan Funcién de Expansién de
Perfil
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Figura 2.4: El orden de la PSF de una estrella con una vecina a 12 pixeles
de distancia.

Al reducir las observaciones estadisticamente debemos tener presente la
razén senal a ruido, por ejemplo, el caso donde se realiza una folometria
bidimensional de apertura, si no se da el valor correcto a este parametro, los
resultados esperados se verdn afectados por los Hlamados errores sistematicos.

Pero retrocediendo a cémo el desempefio del detector influye en las ob-
servaciones, dependerd basicamente de las fluctuaciones que se agregan a la
imagen, Argote (1997) [3]. A tales se les denominan contribuciones al ruido
y estas son:

1. Radiacién de fondo.
2. Corriente obscura.

3. Ruido de lectura.

Entonces para cada fotén que llega, las fluctuaciones estadisticas de ruido
estian representadas por la distribucién de Poisson.
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§  Cuentas tolales recibidas
N  /Cuentas totales recibidas

Es decir si % = 100 tipicamente se considerard una buena medida foto-
eléctrica cuando se adquiera 10000 cuentas, en otras palabras el ruido es el
1% de la senal. El paquete DAOPHOT requiere de una correcta ganancia

efectiva y lectura de ruido, valores que seran utiles para:

(2.1)

1. El cdlculo de errores en la obtencién de la magnitud en la rutina PHOT
y ALLSTAR.

2. El calculo de valores éptimos usados por el cddigo de ajuste en ALLS-
TAR.

3. El calculo de la prediccion de sefial a ruido en la subrutina GROUP.

4. El célculo de la forma y estadistica ”x” (ajuste de bondad) en ALLS-
TAR.

Estos valores se obtienen del instrumento y normalmente estan editados en
los encabezados de cada imagen.

2.5 DAOPHOT

Al principio de 1979 los astrénomos estaban interesados en obtener fotome-
tria a partir de estrellas que se encuentran en campos muy densos, no fue
hasta que el programa RICHFLD que permitié al usuario definir el ajuste
de perfil y entonces ajustar este modelo a un grupo de estrellas brillantes,
substrayéndolas.

En 1989 un grupo de usuarios del programas RICHFLD en el DAO (Do-
minion Astrophysical Observatory) empezaron a modificar el programa. Es-
* to fue largamente motivado por la implementacién del "KITT PEAK CCD”
en el foco primario del Telescopio de 4 m en Cerro Tololo, Chile y la idea fue
disenar un programa de fotometria de campos muy densos que permitiera
el ajuste simultineo del modelo PSF. Ademds de hacer uso de las carac-
teristicas del ruido de un CCD para hacer el ajuste de una manera correcta
estadisticamente.

A mediados de 1983 Peter Stetson llegé al DAQO y trabajé en esto. Como
resultado produjo la primera version de DAOPHOT el cual realiza todas
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estas tareas y mdas. Por lo que DAOPHOT es una paqueteria para realizar
fotometria en campos poblados, descripciones detalladas del algoritmo pue-
den ser encontrados en Stetson (1987, 1990, 1992) [105] [108] [109]. Otro
numero de programas los cuales explotaron la capacidad de mejorar la fo-
tometria de campos muy densos fue desarrollada en afios recientes, entre
los que destacan Tody (1981), [112] Penny y Dickens (1986) [82], Buonanno
y colaboradores (1979, 1983) [19] [21], Lupton y Gunn (1986) [68], cuyas
aportaciones sirven para entender mejor el ajuste de perfil.

Antes de correr DAOPHOT II."En~uii editor-de texto se-crea-un ar-- — _ _
chivo con extensidn .opt esta es reconocida por una subrutina de DAQOP-
HOT llamada OPTIONS la cual se describird més adelante, donde algunos
parametros dados se cambian automaticamente al leer este archivo crea-
do previamente y cuya funcién es optimizar el cddigo de reduccién. Estos
parametros son propiedades especificas de las immagenes a procesar, es decir
FWHM, PSF RAD, FIT RAD, GAIN, READ NOISE.

Seleccionamos un grupo suficientemente grande de estrellas consideradas
como candidatas a ser promediadas en un modelo de perfil estelar, determi-
nando el promedio de su ancho a potencia media (FWHM) a través de los
comandos de IMEXAM. Examinamos los resultados del perfil radial grafi-
cado, repetimos este proceso para 80 estrellas estimando un buen promedio
para el FWHM. Notando que el ntimero final es el FWHM del mejor ajuste
Gaussiano.

El criterio de seleccion fue de que los objetos candidatos estén lo mas
alejados del centro (lugar donde se encuentra mas poblado) del ¢imulo. De
preferencia se busca que el cursor abarque completamente el drea circular de
cada objeto. Esto es debido a que se puede encontrar contaminado por otro
objeto en su entorno respecto al que nos interesa. (ver Tabla 4a y 4b)
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Tablas 4a y 4b

TAMANO DE LOS OBJETOS PARA DISTINTAS ZONAS DE M15

NOCHE 1
IMAGEN FWMH FIT RAD PSF RAD

6M15U25E 7.8 7.8 14.5
6M15B2SE 3.5 5.5 16.5
6M15V2SE 3.5 3.5 16.5
6M15U25W 8.2 8.2 13.5
6M15B2SW 7.8 7.8 16.5
6M15V25W 6.3 6.3 16.5
NOCHE 2
N5M15U2E 9.0 9.0 12.0
N5M15B3E 7.8 7.8 12.0
N53M15V2ZE 6.8 6.8 12.0
N5M15U4W 8.7 8.7 12.0
N5M15B5W 8.0 8.0 12.0
N5M15V4W 6.7 6.7 12.0
N5M15U6S 9.0 9.0 12.0
N5M15B7S 9.0 9.0 12.0

N5M15V6S 9.5 9.5 12.0
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2.5.1 DAOPHOT II

El paquete DAOPHOT II consiste en una serie de rutinas interactivas apli-
cadas a una imagen CCD. Estas rutinas llevan un orden para que conformen
una "corrida” tipica a lo cual dependerd vinicamente de la seleccién de los
pardmetros adecuados y una cierta "calidad” en la imagen (Davis y Massey,
1990) [70). Para ver un diagrama de flujo se recomienda revisar la figura del
apéndice A.

" Una vez que hemos-substraido el cielo de fondo de cada medicién o imagen
para quitar la contribucién luminosa del cielo, ademds de eliminar contribu-
ciones no descadas de ciertos pixeles ya sean de rayos césmicos o de pixeles
malos, entonces se calculan las magnitudes instrumentales. Al mismo ticm-
po, se determinan los coeficientes de extincién y se aplican las correcciones
correspondiente (S. B. Howell 1991) [47].

2.6 REDUCCION

Actualmente muchos observadores intentan la dificil tarea de obtener fo-
tometria exacta para las estrellas en campos poblados. En las siguientes
secciones discutiré el desarrollo de tal proceso.

2.6.1 SUPOSICIONES BASICAS

Para continuar esta preparacién de la imagen digital el usuario debera cono-
cer varias cantidades nnmeéricas antes de proceder a usar DAOPHOT, entre
las que destacan.

1. La lectura de ruido del detector en unidades analdgico-digital (ADU).
2. El nimero de fotoelectrones correspondiente a 1 ADU.

3. El nivel de brillo observado en ADU por encima del limite de donde el
detector deja de operar linealmente.

4. Los anchos equivalentes.

5. El valor mas pequefo de brillo en el cual un pixel puede aceptar antes
de ser reconocido como ruido aleatorio.

6. Y finalmente el usuario puede especificar un catalogo de los pixeles que
en un previo analisis sean considerados como defectuosos 6 malos.
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Los puntos (1), (2) y (3) son constantes para un detector dado (aunque
estos valores podran cambiar si las exposiciones individuales son promedia-
das en el andlisis fotométrico).

El punto {4) cambiard de imagen a imagen dependiendo del "seeing” 7 y
la aproximacioén del guiado.

El punto (5) obviamente cambiard enormemente debido al tiempo de
exposicidn, filtro, y otros factores.

Una vez que estas cantidades son conocidas (1), (2) y (5) es posible
calcular el ruido de fondo aleatorio en la imagen.

Apartir de este valor el usuario obtendra el valor de brillo correspondiente
a la deteccién de los méaximos en brilio de las estrellas y el valor minimo de
los datos, que representan el nimero de desviaciénes estdndares por debajo
del promedio del brillo de cielo. DAOPHOT probablemente ignore aquellos
pixeles cuyos datos sean menores que este valor.

El usuario entonces estard listo para correr FIND el cual requiere como
entrada la estimacién del FWHM de la imagen, PSF RAD, FIT RAD, GAIN,
READ NOISE, el valor minimo y méaximo de los datos que previamente
fueron descritos y especificados en el archivo que leera la rutina OPTIONS.

El programa entonces producird una lista de objetos detectados cada
uno con sus coordenadas en (x,y) su estimacion de brillo en magnitudes por
encima del limite de deteccién y los indices de forma y redondez.

2.7 ENCONTRANDO ESTRELLAS

Esta tarea involucra detectar y localizar aquellos objetos pequenos y débiles.

1. Distinguir en la imagen el ruido aleatorio de los datos. Imdgenes de
galaxias y otra clase de objetos astrondmicamente extendidos.

2. Cargas eléctricas generadas por particulas como rayos cdsmicos los
cuales suelen impactarse y quedar registrados en el detector.

se define en términos generales como la calidad de la imagen y se mide como la exten-
sién angular de una fuente puntual de luz.
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FIND intenta localizar a las estrellas pixel a pixel estimado por el ajuste
de un perfil Gaussiano al valor del brillo del objeto en cuestién. Si el centro
estd localizado dentro de lo que es una estrella, el ajuste serd bueno y la
altura central del perfil de la Gaussiana ajustada serd proporcional al brillo
de la estrella siendo éste un valor positivo.

Si el centrado de este perfil no corresponde al de una estrella y si en
esta regidn los pixeles corresponden a una regién vacia del cielo, entonces la

-altura central del mejor ajuste Gaussiano debera ser cero o de valor negativo.

Los cédlculos se llevan a cabo de la siguiente manera: Considerando el
brillo observado en ADU en los pixeles (i,j) representado este arreglo por
D;; y G, que representa la funcién Gaussiana bidimensional

G(AiAj; o) = exp~ (A +47%) /207 (2.2)

El brillo central del perfil hipotético central, el cual es el mejor ajuste
alrededor del punto iy, jo en la imagen, H; ;, y una estimacién del brillo
local de fondo, b, dan un conjunto de ecuaciones.

D;; = Hyy5,G(i — i, = jo; o) + b(i, ) en (ip, jo) (2.3)

Donde el simbolo = representa el mejor ajuste a los datos para un con-
junto de pixeles (i,}) en una region detinida alrededor del punto (g, 7o)

El valor numérico de Hj, j, estd entonces dado por la relacién de los
minimos cuadrados

~ _E(GD)-(EG)ED)/n
T R(G?) - (2G)2n
donde n es el nmimero de pixeles usados en el ajuste. El punto (ig, jg)
permite variar a los pixeles en la imagen de entrada y el valor de H es el
maximo local que identifica a un objeto a candidato astronémico. Es decir
representa la estimacion del brillo central de una estrella por encima del cielo
local.

(2.4)

El nivel de deteccién se estima de acuerdo a la teoria de los minimos
cuadrados (Hamilton 1964) [43]. Si s; representa el error aleatorio de brillo
medido en un pixel en una regién libre de estrellas, la dispersion aleatoria
en H cuando no corresponde a una estrella estd representada por
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el valor de s, puede ser calculado como

812 = (lectura de ruido en ADU )? (2.6)
= {nivel aproximado de cielo en ADU ) / niimero de fotones en ADU).

o esto puede ser medido directamente en una regién libre de estrellas en
la imagen. Dados 57 y (G?) — (£G)?/n el programa calcula sy una vez
que se ha especificado el valor del FWHM.

Entonces especificando el valor minimo de H es decir H,;, este iltimo
dara el nivel de deteccidn en o. Entonces H,.;, podra ser una funcién del
nivel de fondo, b, el cual es independiente del fondo local para cada estrella
por lo que la magnitud limite podra variar para cada estrella.

Los pixeles malos que deberén ser reconocidos a través de lo que se conoce
comw el nivel de saturacién del chip, es decir tantas ¢ menos, que €l promedio
del nivel de ciclo son omitidos a partir del ajuste de H.

Es decir cuando se ha calculado H, la rutina busca las posiciones de los
méximos locales esto es para los valores de (4, jo) tales que H;y;, 2> Hmin
y Hijo = Hij para los pixeles (i,j) menores que la distancia (i, jo) esta
distancia nuevamente es determinada a partir del FWHM. Esto produce
una lista de brillo donde se puede detectar los pixeles defectucsos o eventos

del tipo rayo césmicos, asi como galaxias.

2.7.1 FORMA Y REDONDEZ DE LOS OBJETOS

El programa busca entonces maximos locales que seran candidatos a estrellas
a partir de tomar en cuenta un par de estadisticas conocidas como la forma
y la redondez de los objetos en cuestién, pero estos criterios van més alld
debido a que su asignacion permite eliminar funciones delta {que son pixeles
malos) y brillo que tiene deformaciones en el eje x o en el eje y (es decir
malas filas y columnas).

Este criterio se define al tomar la diferencia entre el pixel central de una
posible estrella y la media de los pixeles usados en el ajuste de la ecuacion
(2.4)
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d?:(),jo = DlﬂsJ"O/Dl,J (zﬁj) en (EO,JU) ?é (7'05]0) (2.7)

forma = diu:jo/HioJ'o (2.8)

donde d es la altura de una funcién delta bidimensional.

Para perfiles angostos causados por rayos coémicos toda la intensidad

__ deber4 estar contenida en el pixel central (forma > 1). En cuanto al rechazo
de estos pixeles malos en 1& regién de aceptacién para el parimetro de la— —— _
forma queda definido como:

0.20 < Forma =
Altura del mejor ajuste de la funcidn delta
Altura del mejor ajuste Gausiano

< 1.00 (2.9)

La redondez es calculada a partir del ajuste de una Gaussiana en cl eje
x y otra en el eje y; este ajuste se realiza siempre y cuando el objeto en
cuestién haya sido evaluado previamente por su Forma.

Redondez =
Diferencia entre la altura de dos Gaussiunas unidimensionales

Promedio de las alturas de las dos Gaussinas unidimensionale.(sz 0)
Nl

Si el usuario cree que muchas de las estrellas son rechazadas o que mu-
chas objetos defectuosos son aceptados como objetos astronémicos, atn con
los limites impuestos al brillo, forma y redondez, estos limites podrin ser
ajustados y se volverd a correr esta rutina. (ver Fig 2.5)

Obteniendo una lista satisfactoria inicial de estrellas, el usuario mejorara,
la fotometria de apertura de los objetos detectados con la rutina PHOT.
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Figura 2.5: Gréaficas de la forma de los objetos determinados a través de la
rutina PHOT para la regién Sur-Este de nuestras imagenes con tiempo de
exposicién de 300 s y FWMH ~ 5.0
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2.8 FOTOMETRIA DE APERTURA

Hay varios métodos para hacer fotometria de apertura. Algunos observa-
dores usan grandes aperturas para sus medidas, ya sea para la cuenta del
seeing o variaciones del foco, mientras que otros usan pequefas aperturas,
el uso de un radio pequeno introduce el problema que la fraccion del flujo
total medido variard para objetos de diferentes flujos de imagen a imagen,
por esta razén se aplican correcciones de apertura (Davis 1987) [30].

~ T El'principio bésicode la fotometria de-apertura es sumar-el-flujo obser- _

vado (niumero de datos en alguna regiéon donde estd contenida la estrella)
dando un radio a partir del centro del objeto, entonces substraer la contribu-
cién total del cielo de fondo dentro de la misma regién dejando tinicamente
el flujo del objeto para calcular una magnitud instrumental. Es decir cuan-
do tenemos una estrella aislada de otras vecinas préximas en la imagen, su
magnitud instrumental puede ser derivada muy simplemente a través de la
fotometria de apertura (Howell 1992) [47].

{suma del nimero de datos — cielo)
tiempo de exposicion

magnitud = cte — 2.5 x log (2.11)

donde la cte es la misma para cada imagen.

Al incrementarse el tamano de la apertura se incrementa el ruido (line-
almente) del cielo de fondo. En este punto el programa también requiere
los valores numéricos de los puntos (1) y {2) ya mencionados. La lectura de
ruido y el ntimero de fotones por unidades de brillo. Que son usados para
calcular los errores en la magnitud de apertura. Todos estos datos son al-
macenados de forma tabulada y de ahi pueden ser facilmente llamados para
continuar los siguientes procesos.

2.8.1 EL NIVEL DEL CIELO

En un fotométro multiplicador ¢l brillo del cielo es medido al ubicar la aper-
tura en alguna region libre de estrellas identificado a ojo en el telescopio o
por examinacién de una reproduccién fotografica profunda de un campo de
estrellas.

Similarmente en la fotometria de apertura el usuario puede seleccionar
una region libre de estrellas de la imagen y medir el brillo del cielo.
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Sin embargo, en la fotometria automatizada no puede hacerse a ojo para
cada estrella por lo que se recurre a estimadores locales del cielo.

Hemos discutido que para la fotometria de apertura el problema es tener
que identificar un méximo local de brillo en un objeto que presumiblemente
sea una estrella. Con la apertura centrada en esta posicidn se suma el nimero
de datos correpondiente a los pixeles contenidos dentro de la apertura.

Para la medida de cielo se considera una regién cercana a la estrella (co-
la) donde una fraccién insignificante de la estrella cae, y estd distribuida
simétricamente alrededor de la estrella y donde los gradiente en la distribu-
cién de otros origenes de senal serdn cancelados para una mayor precision.
Esta region debera contener mas pixeles que la apertura, asi la dispersion ale-
atoria en la regién de cielo no tendera a sumar incertidumbres en la estrella
medida. (ver Fig 2.6)

nicleo de la estrella

Figura 2.6: Las partes del perfil de brillo de una candidata a estrella PSF

2.9 CONSTRUYENDO LA PSF

Para describir la intensidad como una funcién bidimensional de la distancia
a partir del centroide (xo,yo) de la estrella los pardmetros en esta funcién
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son ajustados a la mejor representacién posible del perfil real de la imagen.
I=1I(z—z0,y—yo) (2.12)

La funcidn deberd ser suficientemente fléxible para mapear el perfil y los
efectos de movimento de la imagen.

La funcién analitica tiene la ventaja de poder ser integrada a través del
——= ——.— — drea de cada_pixel en la imagen asi que los efectos adversos al tamano del
pixel en la imagen son minimizados. Las desventajas son: ) -

o Las integraciones numéricas pueden consumir mucho tierpo.

¢ Las imigenes que sean imperfectas podran requerir de un gran nimero
de parametros.

Las funciones analiticas fueron desarrolladas para la reduccién de imdagenes
por Penny (1976, 1979), Buonanno et al. (1979) {19] y recientemente Pe-
terson et al. (1978); Buonanno et al. (1983) [21], Penny y Dickens (1986)
[82].

DAOPHOT usa un modelo para explotar los mejores aspectos de los
métodos analiticos y empiricos. La rutina PSF ajusta una funcién Gaussiana
bidimensional a. las regiones centrales del brillo de la estrella (King 1971} [58].
Para cada pixel se calculan la integral bidimensional de la funcién Gaussiana,
la posicién del centroide, ¢ en (x,y}, y la altura de Ia funcién Gaussiana.

H1/2 12
Dij —cielo=H / G(z — T, ¥ ~ Y0; Oz, 0y )dzdy {2.13)
i-1/2 Jj-1/2

resolviendo para H, zg, yo, 0z y 0y. Esta primera funcién Gaussiana sirve
como una aproximacion de primer orden al perfil real.

Los residuos observados A;; de los datos del mejor ajuste Gaussiano son
calculados para los pixeles (i,j) alrededor de la estrella y almacenados en un
arreglo. Ya que el programa ha generado una lista de estrellas a las cuales
les calcula, una por una, el brillo del cielo local y una magnitud en cada
apertura especificada.
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2.9.1 PRIMERA GENERACION DE PSF

El usuario deberd obtener una PSF empirica para cada dato. Este es un
proceso interactivo el cual requiere el uso de un visualizador de imigenes. En
este sistema el usuario examina la imagen, tomando en cuenta las estrellas
que no estén saturadas (una rutina que ordena las estrellas en el archivo
producido por FIND es disponible en DAOPHOT) y esta lista permite la
seleccidén de aquellas estrellas que aparezcan aisladas. Si alguna de estas
estrellas tiene a su alrededor unas pocas compaiieras estas pueden ser usadas
para la determinacién de PSF.

Para demostrar la efectividad de este proceso se selecciona un conjunto
de unas 20 estrellas de una imagen tipica ilustrada en la Figura 2.7. Se
muestran antes y después del proceso de remover vecinas. El proceso de
remover estrellas vecinas se realiza a través de:

1. Se seleccionan las estrellas tomando el criterio mencionado, el usuario
sustituye el nimero de identificacién de la primera estrella en la rutina
PSF de DAOPHOT la cual calcula y hace un modelado empirico de
un perfil hibrido de PSF para cada estrella empleado especificando el
radio de la estrella.

2. Si la estrella estd mezclada con compaiieras débiles, podrdn aparecer
convolucionadas en el cdlculo de la primera PSF.

3. El usuario continuard especificando el mimero de identificacion de otras
estrellas PSF deseadas cuyos perfiles son ajustados y luego sumados a
la PSF empirica, haciendolo estrella por estrella.

4. Al mismo tiempo la rutina escribe las coordenadas de todas las estrellas
PSF y de todas sus vecinas en un archivo, es decir esas 20 estrellas
tomadas de la muestra.

Es importante mencionar cual deberia ser el mimero de estrellas selecciona-
das de una muestra de posibles candidatas, en cuanto a la cantidad minima,
Stetson (1992) [109] propone que sea 3 estrellas por grado de libertad es decir
3 estrellas para un modelo constante, 9 estrellas para un modelo linealmente
variable, y 18 estrellas para el modelo cuadriticamente variable (este ltimo
se decribird mas adelante en la seccién de variacién de la PSF).
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Figura 2.7: 3 de las 20 estrellas seleccionadas, por ser brillantes y lejanas
a nicleo del ciimulo muestran la determinacién de la primera PSF a la
izquierda del pancl las estrellas aparecen tal como son en la imagen original,
y en ¢l panel derecho aparecen después de que sus vecinas cercanas han sido
removidas por el proceso descrito en esta seccién

Obviamente, porque algunas de la estrellas estin mezcladas con sus veci-
nas, este modelo de PSF no es una representacién final y verdadera de toda
la imagen. Usando esta primera estimacién de la PSF, se hacen multiples
ajustes del perfil al grupo que contiene las estrellas PSF y sus vecinas, y asi
Is PSF puede ser mejorada.

Cuando el perfil de ajuste ha sido sustraido, los residuos que quedaron
se muestran en la Figura 2.8. Claramente se observa gue un inadecuado
modelo de PSF causard que el ajuste sea pobre y los residuos en la imagen
sean un grave problema para su posterior analisis.
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2.9.2 SEGUNDA GENERACION DE PSF

Sin embargo, si en este punto nuevamente las estrellas remanentes vecinas de
las estrellas PSF, son sustraidas de las estrellas PSF en la imagen mejorara
este modelo de PSF. Debido a que el modelo PSF ha sido disminuido de la
intensidad de los perfiles que corresponden a las estrellas débiles vecinas.

Con esta segunda generacidn del perfil, se le ajusta nuevamente a las
estrellas PSF y a sus vecinas en la imagen original y éstas nuevamente son
sustraidas. Ahora, el ajuste encontrado serd probablemente mejor.

Una vez mds si sustraemos las vecinas y producimos una tercera genera-
cién de PSF a partir de estas 20 estrellas brillantes, se encontrard que ahora
es posible ajustar y sustraer al grupo de estrellas con imperceptible evidencia
de errores sisteméticos cansados por estrellas brillantes vecinas.

Ahora que el perfil ha sido definido; se utiliza la subrutina GROUP
para partir en grupos independientes la lista de estrellas producidas por la
fotometria de apertura. Recuérdese que esta lista contiene las estimaciones
de los centroides, magnitudes instrumentales, y valores locales de cielo para
todas las estrellas identificadas por FIND. Para usar esta rutina el usuario
necesitard especificar inicamente el valor numérico de la separacién critica
en pixeles. '

2.9.3 MODIFICACIONES A LA PSF

En esta seccion discutiremos varios caminos en los cuales la morfologia de
una estrella puede ser modelada por un algoritmo, es decir a partir de su
posicién y de su brillo podemos derivar técnicas de perfil de ajuste.

Desde 1980 un ntimero de programas fueron desarrollados independien-
temente para mejorar el perfil de ajuste fotométrico y la astrometria de
imagenes digitales. Cada uno de ellos adopto un método diferente de codi-
ficar la PSF.

Tres de las funciones matematicas en particular han sido las descripciones
mas utiles para modelar el perfil de brille. Estas son; la funcién Gaussiana,
la funcidn Lorentziana y la funcién de Moffat. En forma simple son:

—2

Gauss: G(r,a) x e’ (2.14)
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Figura 2.8: Acercamiento hacia una regién donde se ilustra el proceso de
eliminacién de estrellas descrito en el texto. Se muestran la aparencia de
una estrella en la imagen original (arriba, izquierda), el primer modelo de la
PSF obtenida del promedio de las 20 estrellas imagen (en medio, izquierda) y
los residuos del ajuste de la PSF imagen de (abajo, derecha). En el panel de
en medio se muestra la imagen modificada creada por sustraer de la imagen
original a las estrellas vecinas de las candidatas PSF, segunda generacién
de la PSF y en el Gltimo panel a la derecha la tercera generacién de PSF
(en medio, derecha) y el residuo resultante después de haberle ajustado y
sustraido la tercera generacién de PSF (abajo, derecha).

1
1+ (r2/a?)?
1
(1+r2/a?)?
Estos métodos han sido probados por ROMAFOT (Buonanno ct al.
1983, 1989) [21] usando una funcién analitica de Moffat, STARMAN (Penny

Lorentziana modificada : L(r;a, 8) (2.15)

Mof fat: M{r;a,fB) x (2.16)
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y Dicknes 1986) {82] usando la suma de una Gaussiana y una Lorentzia-
na, WOLF (Lupton y Gunn 1986) [68]. DAOPHOT, Stetson (1987) [105]
usa la suma de una Gaussiana y una tabla de busqueda con una interpo-
lacién bictbica. HAOPHOT (Gilliland y Brown 1988} [27] usa la suma de
una funcién Moffat y una tabla de bisqueda con una interpolacion bilineal
Gaussiana, ademas de otros paquetes no menos conocidos por la comuni-
dad astronémica como son DoPHOT (Mateo y Schechter 1989) [27], IN-
VENTORY (Kruszewski 1989) {27], CAPELLA (Llebaria et al. 1989) [27],
MOMF {(Kjeldsen y Frandsen 1992) [60], y SPS {Janes y Heasley 1993) [51].

Donde se ha considerado esta segunda complicacion en la fotometria PSF,
que a continuacién se describe.

2.9.4 VARIACION DE LA PSF

Respecto al tratado que se sigue de esta definicién podemos decir que sucede
cuando la PSF varia espacialmente en toda la imagen.

Como un resultado de que en la primera generacién de CCDs, las dimen-
siones fisicas de los sensores eran muy pequenas, solamente una pequena
porcién del plano focal era grabado. Por lo que muchos de los programas
para fotometria, implementaban para la PSF una funcién Gaussiana centra-
da en el centro de la estrella.

Para contar con una variacién espacial del perfil, DAOPHOT implementa
un modelo cuadrético para corregir residuos (Romdn 1997) [88]. Lo cual se
hace bajo el siguiente criterio:

C(4,7) = Coli, 5} + (z — 20)C1 (3, §) + (y — yo)Ca(i, §) + (z — m0)?

Cs(3,5) + (y — ¥0)*C1(4,§) + (z — o)y — y0)Cs (4, 5) (2.17)
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2.10 ALLSTAR

Finalmente se ha obtenido un archivo de salida que ALLSTAR ha generado
con las siguientes cantidades:

ALLSTAR
(archivo.ALS)

NL NX NY LOWBAD HIGHBAD THRESH AP1 PH/ADU RNOISE FRAD

1 284 492 400. 24000.0 20.0 3.00 20.00 6.50 2.0
11 564.655 -0.559 15.633 70,2280 284,054 ~6----0.935 - —0.077
24 957.948 0.613 11.733 0.0418 1389.275 6. 5.395 1.097
60 981.894 11.451 12.750 0.0445 1256.116 6. 6.262 1.893
85 1004.021 16.174 12.495 0.0332 1131.349 6. 5.549 1.744
109 826.366 25.438 11.933 0.0165 603.916 6. 3.999 1,207
34 601.229 3.317 15.332 0.0484 300.385 6. 1.605 -0.919
41 580.099 5.684 14.656 0.0278 284.385 6. 1.588 2.051
40 294,268 6.052 15.347 0.0483 229.291 6. 1.736 2.927
51 352.157 7.365 17.382 0.1888 237.201 6. 1.174 -2.807
62 617.898 11.827 12.759 0.0143 312.029 6. 2.529 1.232
61 522.141 10.841 16.862 0.1057 261.999 6. 1.016 -2.198
66 240.057 14,503 16.302 0.0719 227.240 6. 1.137 1.862
72 536.029 15.483 14.798 0.0391 266.914 6. 2.086 2.701
74 211.974 16.026 17.015 0.1329 227.204 6. 1.1556 -2.729
78 807.247 16.073 12.355 0.0193 627.619 6. 4.207 0.974
81 _44.690 16.807 13.857 0.0104 216.532 6. 1.069 0.241
97 757.888 22.382 12,325 0.0183 485.067 6. 4.075 1.298
102 554.006 22.660 12,133 0.0095 269.679 6. 2.494 0.704
101 516.847 23.282 14.134 0.0210 257.430 6. 1.789 1.331
112 849.381 25.497 10.811 0.0168 619.051 6. 7.329 1.837
(1) (2) (3 (4) (5) (6) (7 (8) (9)

1. ID (columna 1} es el mimero de identificacidén de la estrella.
2. x,y (columnas 2 y 3) son el mejor ajuste de posicion de la estrella.

3. MAG y MERR (columnas 4 y 5) son el mejor ajuste en magnitud (la
magnitud es instrumental} y error en la magnitud. Estos han sido
caculados respecto a la magnitud del modelo PSF.

4. MSKY es el valor del cielo.

5. NITER es el nimero de iteraciones que conduce al ajuste de las estre-
las a través del modelo PSF.

6. CHI y SHARP (columnas 8 y 9) son mediciones del ajuste de bondad
y forma de los objetos, CHI deberd ser ~ 1.0




Capitulo 3

CALIBRACION

3.1 EXTINCION ATMOSFERICA.

El tercer y iltimo punto derivado del estudio fotométrico descrito en el
capitulo anterior, se refiere a la transformacién al sistema estandar. Cuando
hablamos de la cxactitud en las medidas fotométricas queremos decir la
determinacion del valor exacto. En este punto podemos anexar que los
principales errores comenzaron a ser generados en el proceso de reduccién
(Fig 3.1), y los errores mas importantes son también el resultado de una mala
transformacién al sistema estdndar de referencia fotométrica (Fig 3.2). Esto
nos indica que los sistemas fotométricos no son enteramente estables entre
uno y otro. A causa de que el pasabandas puede cambiar su forma y posicién
con la temperatura, orientacion del telescopio, himedad, voltaje usado, etc.
Cambios que son algunas veces graduales, otras veces repentinos, siendo
dificiles de controlar, por lo que la incertidumbre generada en cada uno de
los factores mencionados constituyen el error en las medidas fotométricas.

Estos comportamientos pueden llegar a ser complejos por lo que en las
siguientes secciones describiremos tales procesos de correccidn, cuyo objetivo
es obtener magnitudes e indices de color corregidos y de esta manera al tener
mediciones de dos o mds observatorios podamos comparar estas medidas.

La luz proveniente de las estrellas sufre de absorcién y dispersidn causada
por la atmoésfera terrestre (Garcia 1997) [38]. El factor de correccién para
la extincién atmdsferica depende de:

e color de la estrella,

41
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¢ ¢l ancho de banda del filtro utilizado,
¢ las condiciones meteoroldgicas,

¢ la seleccién de estrellas de referencia.

3.1.1 MASA DE AIRE

Es bien sabido que la transmisién de ondas electromdigneticas a través de
-~ - ——-la atmésfera tiene un comportamiento exponencial (T ~ exp™®) donde a
es la masa de aire, es decir la cantidad de atmésfera que se interpone enz - — —— -
tre la estrella y el observador (Mihalas y Binney 1981) [75]. Asi, mientras
mas baja aparezca una estrella en el horizonte, mis profunda serd la ca-
pa atmosférica que la luz tiene que atravesar, y por lo tanto, mds débil, o
extinguida aparecerd la estrella.

Denotaremos la masa de aire por X. Una buena aproximacion es

X =sec Z (3.1)

donde 7 es la distancia cenital (90° — altitud) de la estrella.

ST—a = H (3.2)
cosz = seng send + cos¢ cosé cosH (3.3)

X = secZ = (sen¢ send + cosep cosd cos(|ST — o)™} (3.4)

de tal manera que al suponer a la atmosfera como un conjunto de capas
plano-paralelas se tendra que la magnitud de una estrella depende del Angulo
cenital Z (Henden 1982) [46]. Suponiendo que:

Mobs = My (35)
por lo tanto
Mohs — My > 0 (3.6}
Entonces
Mops — My = aX + b (3.7)

'¢ es la altitud del observador, mientras que & y h son la declinacién y el dngulo horario
de la estrella, respectivamente.
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My = Mgy —aX — b (3.8)
m, = a1Meps + az(Color) — azX — ay (3.9)

En nuestras reducciones, la masa de aire efectiva para cada exposicién se
determiné mediante la tarea SETAIRMASS del paquete IRAF/ASTUTIL.
Esta tarea utiliza informacién sobre los observatorios (altitud, longitud, jun-
to con informacién sobre el objeto observado coordenadas, época de la ob-
servacidn, tiempo sideral, tiempo de exposicién). Con lo cual obtuvimos los
siguientes valores presentados en la Tabla 5

Tabla 5

EL CALCULO DE MASA DE AIRE.

IMAGEN FILTRO TIEMPODE MASA DE
EXPOSICION AIRE

(seg)
6mlbv2se Vv 300 1.124
6mlov2sw v 300 1.134
6ml5b2se B 300 1.157
6m15b2sw B 300 1.162
6mlbuse U 300 1.180
6m15u2sw U 300 1.183

3.2 SISTEMA ESTANDAR

Un sistema estandar de magnitudes y colores, como el sistema UBV, se define
por un conjunto de estreilas ’estindar’ medidas por un 'detector’ {telescopio.
filtros, detectores) especifico, bajo una serie de condiciones observacionales
y atmosféricas tambien especificas, y siguiendo una metodologia de obser-
vacién definida en forma tinica. Esto, como se ve, hace que la reproduccion
exacta de un sistema fotométrico sea algo muy dificil de lograr. Sin embar-
go, es posible realizar observaciones de objetos celestes, las cuales pueden
ser referidas al sistema estdndar muy ficilmente y en donde los errores seran
casi todos del tipo aleatorio, por lo que estos, en principio, se cancelaran.

Una vez que las magnitudes observadas han sido corregidas por extincién
atmésferica, éstas pueden ser transformadas a la magnitud estandarizada,
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ver ec. 3.9. Los coeficientes y las constantes al punto cero son determinadas
para el sistema fotométrico por la ocbservacién de estrellas estiandares.

3.2.1 INDICE DE COLOR

Al tener un sistema fotométrico con varios filtros en diferentes longitudes de
onda s¢ puede definir uno o varios indices de color. Un indice de color mide
esencialmente el flujo estelar entre dos longitudes de onda. Si se toma la

- —._diferencia en magnitudes medidas en dos diferentes filtros se forma un indice
de color. Esto es, si A’y B dénotan dos diferentes filtros-escribimos... ~ __ _

(I.C)ap =ma —mp (3.10)

fooo S (A) f,(\] dA
Io” 8x (B) fR dA

donde Sy es la sensibilidad del telescopio-detector-filtro. Un indice de
color usnalmente se escribe usando las letras que denotan diferentes filtros
involucrados, esto es (A-B), para el sistema UBV de Johnson son (B-V)
y (U-B). El indice (U-B) puede relacionarse con la cantidad de radiacién
ultravioleta emitida por una estrella, y (B-V) puede asociarse con la tem-
peratura, siendo negativo para estrellas muy azules (calientes} y con valor
positivo para estrellas rojas (frias).

= cte — 2.5 log

3.3 COEFICIENTES DE APAREO

Para llevar a cabo el proceso de transformacion de nuestro datos al siste-
ma estindar se diseflaron una serie de programas * que a continuacién se
describen . Informacién detallada sobre ellos se presenta en el Apéndice B.

Empate es un codigo escrito en lenguaje Fortran que trabaja con un
sistema. de coordenadas fotométricas para calcular los coeficientes de apareo
de este sistema. Este c6digo ademds permite corrigir rotaciones angulares
arbitrarias, diferencia de escala, asi como efectos de translacion.

Lo que se hace en este caso es escoger de entre los archivos de fotometria
obtenidos con ALLSTAR 3 un grupo de datos que conformarén tal sistema.

2en FORTRAN Lipschutz y Poe (1979) [66]
3que corresponden a una misma regién y que son la representacién de los tres filtros
UBV
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Para obtener estos coeficientes de transformacion (se extraen de los archivos
generados por ALLSTAR un subconjunto de 50 estrellas), apartir de definir
a las coordenadas base de un archivo-filtro para adaptar a los demds archivos
siempre y cuando se puedan encontrar los mismo puntos de referencia . Una
vez que tenemos un par de archivos con este sistema el programa calcula a
partir de una triangulacion entre los datos de un archivo-filtro con otro los
coeficientes de apareo (para mas detalles véase apéndice B).

3.3.1 AGRUPACION DE DATOS

Obtenidos los coeficientes de apareo con el sistema de coordenadas fotométricas
se corre el siguiente cédigo Aparear, este programa extrae todas las estrellas
de un archivo de referencia y procede a realizar una identificacién cruzada
con las mismas estrellas en los otros dos archivos ® y toma el archivo de
coeficientes de transformacién. Con la finalidad de tener un catdlogo donde
se agrupen a todas las estrellas en comin de una misma region.

3.4 TRANSFORMACION AL SISTEMA ESTAN-
DAR

Una vez que hemos agrupado en un catdlogo las magnitudes del cimulo
M15, hay que tomar en cuenta que estas magnitudes son hasta este momen-
to instrumentales, posteriormente debe calibrarse la fotometria un sistema
estandar. Se escogieron algunas estrellas del articulo de Buonanno et al.
(1983) [21) para realizar la calibracién (ver Tablas 8, 9, 10) y (ver Figs 3.3,
3.4, 3.5).

4centroides
*bajo el mismo criterio del sistema de coordenadas fotométricas
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Para entender mejor esto se propusieron las siguientes relaciones para los
dos sistemas fotométricos, que son para los tres filtros del sistema Johnson.

U=u+ug*u+ug+*(u—0v)
B=b1+b2*b+b3*(b—‘v)
V=v4+ve*xv+uvy*(b—uv)

Las letras minusculas u, b, v se refieren al sistema instrumental y las

" mayusculas U; B,"V;se refieren-al sistema estandar. Los coeficientes 1, 2, y

3 son obtenidos al correr el programa fot que es un codigo que permite trans-
formar las magnitudes del catdlogo instrumental que corresponden exacta-
mente con las de la tabla estandar publicada en Buonanno et al. {(1983) [21].

(ver Tabla 6)

Tabla 6
COEFICIENTES DE TRANSFORMACION
{archivo.GEN)
REGION SUR-ESTE REGION SUR REGION OESTE
VARU(1) = 2.0536 VARU(1) = 2.0219 VARU(1) = 0.4763
VARU(2) = 0.9227 VARU(2) = 0.8750 VARU(2) = 0.9869
VARU(3) = -0.0402 VARU(3) = 0.0260 VARU(3) = 0.0888
VARB(1) = 4.9371 VARB(1) = 4.3359 VARB(1) = 4.1308
VARB(2) = 0.9229 VARB(2) = (0.9465 VARB(2) = 0.5799
VARB(3) = 0.0549 VARB(3) = 0.1517 VARB(3) = 0.1002
VARV(1) = 4.9864 VARV(1) = 4.5646 VARV(1) = 4.4590
VARV{2) = 0.9629 VARV(2) = 0.9789 VARV(2) = 0.9975
VARV(3) = -0.0563 VARV(3) = 0.0204 VARV(3) = 0.0188
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ERRORES EN LA TRANSFORMACION AL SISTEMA ESTANDAR EN

LAS ZONAS DE TRANSLAPE

Tabla 7a

zona Sur-Este vs zona Sur

v oy B cp
14.0 0.002 14.0 0.021
15.0 0.007 15.0 0.067
16.0 0.013 16.0 0.073
17.0 0.024 17.0 0.087
18.0 0.029 18.0 0.092

Tabla Tb
zona Sur-Este vs zona Sur

Vv oy B OB
14.0 0.007 14.0 0.064
15.0 0.031 15.0 0.066
16.0 0.047 16.0 0.072
17.0 0.055 17.0 0.081
18.0 0.068 18.0 0.087
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Obteniendo los siguientes valores una vez realizada la regresién lineal

para cada uno de los filtros en las tres regiones

Y=A+BxX

a través del paquete ORIGIN, véase las siguientes Tablas 8, 9, 10.

(3.11)

Tabla 8
COEFICIENTES Y FACTOR DE CORRELACION PARA LA REGION
SUR-ESTE
Filtro U
Parametro Valor Error
A 1.83358 0.27751
B 0.92432 0.01737

Coeficiente de correlacién Desviacion Estdndar Numero de datos

0.99596 0.0646 25
Filtro B
Parametro Valor Error
A 5.01689 0.13719
B 0.92167 0.01111

Coeficiente de correlacion  Desviacion Estandar Numero de datos

0.99833 0.04542 25
Filtro V
Parametro Valor Error
A 4.87369 0.14382
B 0.96704 0.01287

Coeficiente de correlacion Desviacidon Estindar Numero de datos

0.99797 0.05527 25
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Tabla 9
COEFICIENTES Y FACTOR DE CORRELACION PARA LA REGION
SUR
Filtro U
Parametro Valor Error
A 2.30788 0.44009
B 0.86537 002165

Coeficiente de correlacién Desviacién Estandar Nimero de datos

0.99293 0.08625 16
Filtro B
Parametro Valor Error
A 4.90311 0.16668
B 0.91387 0.01391

Coeficiente de correlacidon  Desviacién Estandar Nuamero de datos

0.99838 0.05421 16
Filtro V
Parametro Valor Error
A 4.63421 0.10135
B 0.97457 0.00935

Cocficiente de correlaciéon  Desviacidn Estdndar Numero de datos

0.99936 0.04514 16
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Tabla 10
COEFICIENTES Y FACTOR DE CORRELACION PARA LA REGION
- OESTE
Filtro U
Parametro Valor Error
A 1.17059 0.40973
B 0.96876 0.02609

Coeficiente de correlacidn Desviacidon Estdandar Niumero de datos

0.99568 0.06443 14
Filtro B
Pardmetro Valor Error
A 4.29592 0.1767
B 0.97544 0.01449

Coeficiente de correlacion Desviacion Estdndar Niumero de datos

0.99868 0.04202 14
Filtro V
Parametro Valor Error
A 4.50974 0.22215
B 0.99477 0.02001

Coeficiente de correlacion  Desviacién Estindar Numero de datos

0.99758 0.06414 14
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Capitulo 4

ENERGIA DE LAS
ESTRELLAS

4.1 ESTRUCTURA INTERIOR

La luminosidad de muchas estrellas no parece variar con el tiempo, lo cual
indica gue ciertas condiciones persisten en las estrellas. Estas condiciones
son obtenidas a partir de considerar el criterio de estabilidad que depende de
la posicidn y el tiempo, y a través de modelos matematicos. Estas relaciones
son utiles para comprender las caracteriticas de la estructura estelar y su
evolucién (Kaplan 1982) [54].

Debido a que la estrella tiene una estructura espacial, se le considera en
primera aproximacion simétricamente esférica, sin deformacion por rotacion
¥ sin campos magnéticos. Por lo que en las siguientes secciones retomaremos
los conceptos fisicos basicos y también las ecuaciones diferenciales bdsicas
para discutir la temperatura y presién en las estrellas a partir de la cual las
relaciones tedricas entre la masa y la composicién quimica como parimetros
de entrada y por el otro lado, el radio, luminosidad y temperatura efectiva
que describen la estructura interior de una estrella (Karttunen 1996) [55].

4.1.1 EL GRADIENTE DE PRESION

El hecho observado de que las estrellas no cambian de radio indica que las
estrellas deben estar en equilibrio hidrostatico lo que significa que las fuerzas
gravitacionales (hacia adentro) estdn balanceadas por las fuerzas de presién

59
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hidrostatica (hacia adentro y afuera). Este balance de fuerzas se expresa por
la ecuacion de equilibrio hidrostdtico (Cervantes 1999) [24] (ver Fig 4.1).

P GM(r)
dar . T2

(4.1)

donde G es la constante gravitatoria, M es la masa de la estrella y r es
la distancia al centro de la estrella.

PRESION
w - =) GRAVEDAD 4

Figura 4.1:

4.1.2 CONSERVACION DE LA MASA

La ley de conservacién de la masa indica que la cantidad total de masa no
cambia con el tiempo. Para determinar M, como una funcién del radio r se
liene que M, se incrementa por la cantidad dM, dentro de la ciscara csférica
con radio r y espesor dr el cual tiene un volumen 4mr2dr y una densidad p.

dM(r)
dr

Este concepto permite posteriomente encontrar una relacién entre la ma-
sa de una estrella y su lnminosidad, al entender que las estrellas mas masivas
de la secuencia principal son mds calientes gue las estrellas menos masivas
de la secuencia principal, mds adelante se detallard esto.

amrip (4.2)

4.1.3 CONSERVACION DE LA ENERGIA

El hecho observacional de que las estrellas no cambian su temperatura nos
dice que estan en equilibrio térmico. Esto requiere que L{r) la cantidad total
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de energia pasando a través de cada cdscara esférica a una distancia r del
centro, tiene que ser la cantidad de energia que sale de la esfera igual a la
cantidad de energia producida en toda la esfera, con el hecho de que la capa
generadora de energia debera calentarse. El equilibrio térmico por lo tanto
requiere que
dL 2

— = ¢dnr 4.3
o p (4.3)

L(r) incluye el tipo de transporte de energia radiativo, convectivo y/o
posiblemente conductivo, € denota la produccién neta de energia por unidad
de masa y de tiempo.

4.1.4 EL GRADIENTE DE TEMPERATURA

El gradiente de temperatura estd determinado por el tipo de transporte de
energia a través de una estrella en varias formas. Por conduccién, radiacién
y por conveccién. Aunque la radiacién y conduccién son dos mecanismos
separados de transferencia, estos pueden ser descritos por el mismo tipo de
ecuacion. .

4.1.5 TRANSPORTE DE ENERGIA RADIATIVO

El hecho de que las estrellas radien implica que en su interior deberia ser
mis caliente que su superficie (Phillips 1999) [84]. La tasa de transporte de
energia se define por el gradiente de temperatura dentro de la estrella y por
la transparencia del material estelar (Schwarzchild 1958) [100]. En el caso
de fAlujo radiativo F, tenemos

L,
=
472
L, es la luminosidad radiativa es decir el flujo radiativo de energia a
través de cada cdscara esférica. Encontrando ademds para la temperatura
en equilibrio radiativo.

(4.4)

dl’ _L(r) Kem 3

dr —  4rr?2 T3 160
donde K. es la dependencia de la opacidad media de Rosseland sobre T y
Fy

(4.5)
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4.1.6 TRANSPORTE DE ENERGIA CONVECTIVO

La conveccion térmica ocurre en un fluido compresible cuando el gradiente
de temperatura establecido por conduccién o radiacién excede el valor critico
correspondiente a una tranformacién adiabdtica. Este criterio de inestabi-
lidad se expresa convenientemente en términos del gradiente logaritmico de
temperatura con respecto a la presién (Bohm-Vitense 1989) [12].

e dinT NnT
T "“dmpl(-amp-)ﬁ— S
)
Vrad > vadl (4-7)

Si la conveccién estid presente podemos esperar que la relacién entre la
temperatura adiabatica 2 y la presién conduzcan a

df _,TdP
@ = VP (48)
donde
dinT
f —
Vc - (dlnp)con'ueccién (49)

Es una cantidad termodinamica la ¢nal en muchos casos se aproxima al
valor adiabdtico.

4.2 CUERPO NEGRO.

En Fisica se define un cuerpo negro como aquel cuerpo que absorbe y reemite
la radiacién que incide sobre él en forma perfecta, o sea que absorbe el 100 %
de la radiacién incidente; la cual después es reemitida en su totalidad. Para
un cuerpo negro la intensidad de radiacién reemitida I, depende inicamente
de la temperatura T y del intervalo de longitud de onda dA. La radiacién es
constantemente transformada a energia térmica. Por lo que la radiacién del
cuerpo negro es también llamada radiacién térmica.

El gradiente adiabdtico V.. depende de las propiedades termodindmicas del material

estelar
*Es decir no hay intercambio de calor entre la zona convectiva y el medio que la rodea
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4.2.1 LEY DE PLANCK.

La distribucién de energia emitida por un cuerpo negro con respecto de
la longitud de onda sigue la ley de Planck la cual es una funcién de la
temperatura.

2hc? /A3

L(T)dA= o(Re/AT) _ |

d A (4.10)

donde T es la temperatura en grados Kelvin, h es la constante de Planck
(6.63 x10~28 erg s), ¢ es la velocidad de la luz en el vacio (3.00 x 10'° cm /
s), k es la constante de Boltzmann (1.38 x 1071 erg / Y K) y A es la longitud
de onda en cm.

4.2.2 LEY DE WIEN

Wien observd que entre mds alta era la temperatura de un cuerpo negro, mis
corta era la longitud de onda de la radiacién emitida por éste en su punto de
maxima emisién., Por lo que podemos encontrar la longitud de onda Apgx
correspondiente a la maxima intensidad por la diferencial de la funcién de
Planck con respecto a A. El resultado es la ley de desplazamiento de Wien.

.2
Anaz = OTQO cm (4.11)

La ley de Desplazamiento de Wien es muy 1til para determinar la tem-
peratura de un cuerpo negro.

4.2.3 TEMPERATURA EFECTIVA

Si suponemos que la estrella radia como un cuerpo negro tenemos:

L = (4nR*)(0Ts;f) (4.12)

Esencialmente existen dos mediciones independientes para encontrar Ty
ambas se basan en la idea de que la temperatura efectiva es un indicador de
la cantidad de produccién de radiacién emergente de la fotésfera.

e La fotometria de colores UBV usa la distribucién del continuo de ra-
diacién en diferentes longitudes de onda.

e La clasificacién espectral utilizando la distribucién de lineas de absor-
cién en el espectro dispersado de la estrella.
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4.3 REACCIONES NUCLEARES

La fisica nuclear ha proporcionado una comprensién sobre los fénomenos
basicos que determinan la estructura y evolucion de las estrellas.

La cantidad de energia nuclear disponible puede ser estimada a partir de
los defectos de masa que se suscitan cn las diferentes reacciones nucleares. A
continuacion mencionaremos dos de las cadenas de reacciones mas comunes

= .- —en-los mteriores_estelares.

4.3.1 REACCION PROTON-PROTON

La cadena protén protdén consiste de los siguientes tres pasos
H 4+ H' — D’ et +v
D)+ H' — He + 4
Hel + He® — He* + H' + H'

4.3.2 CICLO DEL CARBONO

Un camino alternativo de transmutacién de Hidrégeno en Helio existe en el
ciclo del Carbén. El cual consiste de las siguientes seis reacciones.

C?+H' — NP3+
NV 0B tet 4w
CB 4+ H' — N4 4y
NULHL 0P 4y
O — NP +et +v

NB + H' — c? + He!



Capitulo 5

ANALISIS.

5.1 POBLACIONES ESTELARES.

Como resultado de los trabajos pioneros de Baade en otras galaxias del
Grupo Local, otros investigadores empezaron a aplicar la nocién de dos po-
blaciones estelares a nuestra propia Galaxia. Se pueden separar varios com-
ponentes de la Via Lictea en dos poblaciones tanto a partir de diferentes
poblaciones cinematicas como de modelos dindmicos que relacionan las pro-
piedades orbitales con las distancias z al plano de la Galaxia para diferentes
estrellas. Para muchas de ellas, los datos cinematicos de velocidades son la
primera fuente para su clasificacién. La componente de Poblacién I esta
distribuida exclusivamente en el plano galdctico, y se considera que a ella
pertenecen no sélo las estrellas O y B, sino también las variables Cefeidas,
ctimulos abiertos, nebulosas de emisién y regiones con Hidrégeno neutro. La
componente de Poblacion II se distribuye en un volumen mas esférico e
incluye, ademas de gigantes rojas, variables RR Lyrae, ciimulos globulares,
y estrellas de alta velocidad, siendo el Halo de nuestra Galaxia reconocido
quizd como la poblacién estelar mas vieja (Bond 1980) [14].

Durante la decada de los 50's, el desarrollo tedrico de la evolucidn estelar
permitié un mejor entendimiento de las diferencias entre las poblaciones este-
lares. Los modelos de estrellas evolucionadas pusieron de manifiesto que las
estrellas gigantes y supergigantes son objetos evolucionados que han abando-
nado recientemente la secuencia principal después de agotar su combustible
nuclear de Hidrogeno. La luminosidad de estas gigantes no depende sélo de
su masa inicial, sino también de la composicién quimica de su atmosfera.

65
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Por tanto, las diferencias que se observaban entre estrellas gigantes era una
consecuencia de la quimica de estos objetos.

Con los avances posteriores registrados en los modelos de evolucién es-
telar, se encontré que la Poblacién II estaba constitulda exclusivamente
por estrellas muy viejas. Las estrellas de Poblacién II tienen abundancias
considerablemente menores de elementos pesados que las Poblacién 1. La
abundancia total de elementos pesados, Z para estrellas tipicas de la Pobla-
cion I es 0.04 (en términos del porcentaje para todos los elementos con pesos
atémicos mayores que el Helio), mientras que para 16s ctiniulos globulares en- -
el halo galdctico, la abundancia tipica es < 0.003. La edad estimada para la
Poblacién II varia, segiin los modelos y los ajustes de las observaciones de
los ciimulos globulares a estos modelos, del orden de 10° aiios. Sandage y sus
colaboradores demostraron que en el intervalo de edades de los ciimulos glo-
bulares es relativamente pequeiio v que las caracteristicas detalladas de los
diagramas de color-magnitud de las ramas de estrellas gigantes estan corre-
lacionadas con la edad y pequenas diferencias en las abundancias quimicas.
Por el contrario, las estrellas de Poblacién I tienen un amplio intervalo de
edades. Las asociaciones estelares en ciimulos galdcticos que tienen estrellas
azules brillantes en la secuencia principal tienen edades desde unos pocos
millones de afos hasta ~ 10° afios. En la vecindad solar, las estrellas mues-
tran una mezcla de edades con un nimero considerable de estrellas de mayor
edad (109af105). Estudios méas detallados, sin embargo, demostraron que las
edades de las estrellas en la vecindad solar y en los cimulos galicticos son
siempre inferiores a las de los cimulos globulares. Esta es una indicacién de
que los objetos de la Poblacién IT son mds antiguos y sc formaron antes
que los de la Poblacién I.

5.2 DIAGRAMA COLOR-MAGNITUD

El diagrama color-magnitud para un ciimuto globular permite, si la foto-
metria es suficientemente profunda, visualizar las distintas ramas en que se
distribuye la poblacién estelar del cimulo. Siendo las mas conspicuas la
Secuencia Principal, la Rama de las Gigantes y la Rama Horizontal. Los
estudios tedricos sobre evolucién estelar han producido una serie de lineas
de igual edad (isécronas), que se dibujan sobre los diagramas color-magnitud
observados, que nos permiten estimar, de esta forma, la edad de la poblacién
estelar de un sistema (Fig 5.3).
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5.3 EVOLUCION

Discutiremos fa evolucién estelar con una estrella tipica de un cimulo glo-
bular !, basindonos en un diagrama luminosidad-temperatura o diagrama
H-R %(Tabla 12).

5.3.1 SECUENCIA PRINCIPAL DE EDAD CERO (ZAMS)

Los factores que determinan la posicidn de una estrella sobre la rama hori-
zontal de edad cero son:

¢ La masa total.
¢ La abundancia de CNO.

e La abundancia de Helio.

Inicialmente, todas las estrellas de secuencia principal son quimicamente
homogéneas con pardmetros de composicién (x = 0.70, y = 0.28 y z = 0.02),
teniendo una temperatura interna de 10’ K garantizando que la materia esta
ionizandose y comportindose como un gas perfecto.

La evolucién de la estrella comienza en la Secuencia Principal (MS).
Esta es la etapa durante la cual ocurre la fusién del Hidrégeno en el centro de
la estrella. En esta fase de su vida, la estrella esta en equilibrio hidrostatico.
A medida que avanza el tiempo, el micleo se contrae y se calienta gradual-
mente lo cual anmenta la tasa de quemado de Hidrégeno. La fusién de
Hidrégeno implica la transformacién de este elemento en Helio mediante el
ciclo P-P 3, aproximadamente el 90% de su vida la estrella permanece en la
secuencia principal. De modo que la etapa de secuencia principal termina
cuando desaparece el Hidrégeno contenido en la regién central (Fig 5.1).

5.3.2 PUNTO DE SALIDA (TO)

En el momento en que se termina el hidrégeno en el nicleo estelar, la es-
trella empieza a sufrir una serie de transformaciones que se manifiestan en
el diagrama color-magnitud como un avance de la estrella hacia afuera de

'La posicién inicial de una estrella en la secuencia principal estd determinada por la
masa estelar inicial.

Diagrama Hertzsprung-Russell.

3para estrellas de baja masa
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la Secuencia Principal; este punto es conocide como el Punto de Salida de
la Secuencia Principal y es un punto muy importante, ya que tedricamente
se han producido calibraciones de su posicién con la edad de la poblacién
estelar en cuestion. Ahora el nicleo estelar se colapsa y se calienta, hasta
alcanzar la temperatura necesaria para iniciar la combustién de Helio en su
interior.

5.3.3 RAMA DE LAS SUBGIGANTES (SGB)

Es la regién en donde las estrellas ascieiiden en-el diagrama-HR, desde-la —
Secuencia Principal hasta la Rama de las Gigantes. En esta fase de su vida, la
estrella tiene una estructura en la que la fusién del Hidrégeno ocurre en una
cascara exterior al nicleo, mientras que en las capas exteriores no ocurren
reacciones termonucleares ya que su temperatura no es lo suficientemente
elevada.

5.3.4 RAMA DE LAS GIGANTES (GB)

Los primeros trabajos sobre la evolucién de las estrellas hacia 1a Rama de las
Gigantes, fueron realizados por F. Hoyle y M. Schwarzchild. En sus estudios
mostraron que es durante la fase de gigantes que el material producido en los
procesos nucleares, se mezcla en la cdscara externa al nicleo; en particular,
ocurre el enriquecimiento del Helio (AY = 0.02). A las estrellas que estin
en esta etapa se les conoce como Gigantes Rojas (ver Fig 5.1).

La Rama de las Gigantes termina en el ‘flash de Helio’, que es ¢l momento
en el cual la temperatura del nicleo cstelar ha alcanzado una temperatura
tal que permite la fusién del Helio. La fusién de Helio da como resultado
dtomos de Carbén. Después de ocurrido el 'flash de Helio’ las estrellas se
desplazan en el diagrama HR hacia la Rama Horizontal de Edad Cero
(ZAHB). En esta fase ocurre tipicamente una pérdida de masa en forma de
viento estelar.

5.3.5 RAMA HORIZONTAL (HB)

La fase denominada Rama Horizontal ocurre en la vida de una estrella pos-
teriormente al 'flash de Helio’. Durante esta fase la estrella quema Helio en
su niicleo.

El tiempo de vida de una estrella durante la fase de quemado de Helio es
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Figura 5.1: Durante la secuencia principal (90 % la vida de la estrella) el
Hidrégeno se transforma en Helio en el interior del 1a estrella. Para estrellas
masivas este proceso es muy rapido; para las menos masivas es muy lento.

tipicamente del orden de 5x 107 afios; y estd determinado principalmente por
la masa inicial del niicleo de Helio. Como el Helio se agota muy rdpidamente,
la estrellla no permanece mucho tiempo en esta fase y el quemado de Helio
se continua en una delgada céscara alrededor del micleo de Carbén.

5.3.6 RAMA ASINTOTICA DE LAS GIGANTES (AGB)

En el caso de estrellas de masa intermedia (M > 2.25 Mg) los electrones
no se vuelven degenerados antes de comenzar la ignicion del Helio, lo cual
ocurre poco después de alcanzar la Rama de las Gigantes. La estrella
mantiene su luminosidad durante el quemado de Helio, y al agotarlo en el
niicleo, la estrella evoluciona hacia la Rama Asintética de las Gigantes la
AGB, en donde las estrellas tienen un nucleo degenerado de C-O (ver Fig
5.2).

Tedricamente la evolucion del AGB podria continuar hasta que el niicleo
alcance una densidad suficiente para comenzar la ignicién del Carbén. En
donde se dara otro proceso de pérdida de la envolvente, terminddose la fase
AGB para estrellas con M < 8 Mg. Es decir en esta fase se observa nueva-
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Figura 5.2: Estructura interna de una estrella en el flash de Helio al final
de la fase de gigante roja (izquierda), y estructura interna agotada la fuente
de Helio y ascender por la Hamada Rama Asintética, (derecha).

mente que se origina una pérdida de masa en vientos estelares densos. Estos
vientos pueden ser conducidos por presién de radiacién. Eun este punto las
estrellas llegan a ser vulnerables a varias inestabilidades, razén por la cual
también esta pérdida de masa puede ser ¢l producto de la disipacién de ondas
de choque que son generadas por inestabilidades de las pulsaciones eslelares.

Después de esta fase el proceso de quemado de combustible nuclear en
las cAscaras circundantes termina, dando origen a la muerte estelar. La
estrella disminuye sy luminosidad y temperatura y desciende a la regién del
diagrama HR conocida como la regioén de las enanas blancas.
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Tabla 11
MORFOLOGIA
ETAPA SIGLAS CARACTERISTICAS
Gigantes Rojas {(RGB) estrellas de baja masa

las magnitudes absolutas y colores
en el extremo de la rama
Mv~-20y(B-V)y~14

Horizontal (HB) abarca una Mv ~ +0.5,

el color es sensible a la metalicidad
quemado de He en el niicleo

Variables RR de Lyrae regién de pulsaciones inestables
(B —V)p ~ 0.15 -0.40

Azul Horizontal (BHB) color en (B — V) ~ 0.2

Secuencia Principal (MS) quemado de H en el nicleo

Roja Horizontal (RHB) | se intersecta con la Rama de las Gigantes

5.4 DIAGRAMA COLOR-MAGNITUD DE M15

Con nuestros catalogos fotométricos transformados al sistema estdndar es
posible construir un diagrama color-magnitud para M15 cubriendo las prin-
cipales regiones que van desde la rama de las Gigantes Rojas hasta la parte
de la Secuencia Principal.

Para definir la parte mds brillante del diagrama color-magnitud recor-
demos que utilizamos el estudio fotométrico fotografico de Buonanno et al.
(1983) [21], V < 16 definiendo claramente a las estrellas en la RGB, HB y
AGB, la estimacién tedrica de la separacién entre la AGB y RGB es una
funcién de los factores como lo son la masa de la envolvente, composicion
quimica, tratamiento de la conveccidn superadibatica, mezcla y pérdida de
masa (Buonanno et al. 1981) [20]

El punto de salida estd localizado en V ~ 19.0 y (B-V) ~ 0.49 mostrando
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Figura 5.3: Diagrama color-magnitud que muestra la evolucién tipica de las
estrellas para ciimulos globulares, en particular para NGC 7078.

que mas abajo de este punto tenemos una gran dispersién de estrellas que en
un estudio previo a esta descripcién son estrellas de campo (es decir que no
pertenecen al cimulo). Ademds nuestro diagrama presenta la forma clésica
de los climulos globulares pobres en metales, es decir no sélo una saturada
Rama de las Gigantes Rojas {Sandage et al. 1968) [90] y cuya diferencia es
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mas alta en comparacion con los estudios derivados por Auriére y Cordoni
(1981), sino también un gran nimero de estrellas azules y RR de Lyrae en
la Rama Horizontal 4 con relativamente pocas estrellas en esta rama.

Respecto a la evidencia de estrellas azules ”dispersas™ que aparecen en
nuestros diagramas color-magnitud (Fig 5.4, 5.5, 5.6) se puede apreciar un
nimero menor de 50 estrellas en 165 < V < 18 y -0.2 < (B - V) <
0.1. Ratnatunga y Bahcall (1985) [87] en su modelo galictico predice que
aproximadamente 15 estrellas de campoen V ~ 17a 19y (B- V) < 0.8 que
cubren esta drea, asi que deberiamos esperar que las 35 estrellas de m4s, sean
estrellas de campo con una mala fotometria. Concluyendo que solo hay unas
pocas estrellas azules dispersas, que son estrellas que se ubican en el centro
de los ciimulos globulares (Auriére et al. 1990) [6], y (Paresce et al. 1991)
[78].Sandage (1970) [92] lista cuatro estrellas como posibles azules dispersas.

Ademads podemos distinguir un hueco en la Rama Horizontal Azul ubi-
cadoen V ~ 16.1 y (B - V ) ~ 0.1, hueco que nos esta predicho por la
teoria de la evolucién estelar °. Sin embargo distinguir el hueco en la rama
Horizontal Azul de M15 es un caso especial. Por lo tanto las estrellas que
aparecen al final de la Rama Horizontal "cola” (vease en la Fig. 5.4), han
perdido mucha masa y tienen inicamente una delgada envolvente (Lee et al.
1990) [64].

Por otro lado Dorman et al. (1991) {35], publican un articulo sobre la
posible presencia de estrelias rojas en la Rama Horizontal, atribuyendo que
estas estrellas pueden ser un indicador del incremento de Oxigeno en los
cumulos globulares.

41a Rama Horizontal termina ~ 18.52

SEsta teoria propone que una estrella al ubicarse en la Rama Horizontal dependerd de
una serie de factores particularmente de la masa total, composicién quimica y la cantidad
de masa perdida ocurrida durante su fase evolutiva hacia la RGB
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Figura 5.4: Diagrama color-magnitud transformado al sistema estandar para
la regién sur-este del mosaico presentado en el capitulo 2, parte izquierda de
esa imagen.
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Figura 5.5: Diagrama color-magnitud transformado al sistema estindar para
la regién sur del mosaico presentado en el capitulo 2, parte inferior de esa

imagen.
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Figura 5.6: Diagrama color-magnitud transformado al sistema estdndar para
la regidn ceste del mosaico presentado en el capitulo 2, parte derecha de esa

imagen.
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Figura 5.7: Diagrama, color-magnitud que muestra todas las regiones trasla-
padas que se le conoce como diagrama "crudo” y representa el nimero total

de objetos contenidos en nuestro catalogo final.
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5.4.1 SECUENCIA FIDUCIARIA

Antes de poder obtener los pardmetros fisicos para nuestros datos debemos
construir una linea fiduciaria (ver Fig 5.8), derivada a través de un programa
realizado en FORTRAN llamado Depuracién véase apéndice B, que calcula
el punto méaximo dado un intervalo en magnitud aparente V y color (B - V),
que nos va a permitir en primera instancia distinguir hasta que punto en
nuestro diagrama color-magnitud estd contaminado por estrellas de campo,
las cuales serin removidas bajo el siguiente criterio, valor que fue considerado
a'1’b @ en (B -V); la secuencia-fiduciaria completa para M15 esta-dada en- — _ |
Ia Tabla 13 en la cual se expresan nuestros valores medios de V y (B - V) al
igual que los de Durell y Harris (1993) Buonnano et al. (1985) Fahlman et
al. (1983).

Tabla 12

VALORES DE DIVERSAS SECUENCIAS FIDUCIARIAS PARA M15

Herrera-Ruelas Durell-Harris Fahlman-Richter Buonanno et al.

12.500 1.410 12.500 1.410 19.2 0.460 12.50 1.40
13.000 1.270 13.000 1.270 19.6 ©0.476 13.00 1.26
13.500 1.150 13.500 1.150 20.0 ©¢.503 13.50 1.i4
13.700 1.108 13.999 1.003 20.4 0.542 14.00 1.03
14.300 0.997 14.454 0.945 20.8 0.580 14.50 Q.94
14.700 0.892 15.040 0.879 21.2 0.630 15.00 Q.87
15.000 0.879 15.469 0.824 21.6 0.6%0 15.50 0.81
15.400 0.824 15.987 0.785 22.0 0.780 16.00 0.77
15.800 0.785 16.490 0.753 22.4 0.880 16.50 0.74
16.400 0.743 17.007 0.728 22.8 0.950 17.00 0.71
16.700 0.728 17.556 0.684 17.50 0.68
17.300 0.697 18.010 0.668
17.700 0.679 18.204 0.666
18.000 0.668 18.405 0.608
18.200 0.666 18.618 0.552
18.400 0.596 18.815 0.509
18.700 0.507 19.004 0.471
18.900 0.492 19.202 0.469
19.200 0.464 19.402 0.466
19.400 0.452 19.512 0.469
19.600 0.449 19.740 0.485
19.800 0.469 20.005 0.497
20.100 0.483 20.283 0.512
20.300 0.510 20.469 (.545

20.7563 0.558

21.016 0.593

21.262 0.620

21.523 0.685

21.734 0.696

21.992 0.757

22.259 0.829
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22.521 0.856
22.763 0.993
22.998 0.955
23.256 1.015
23.495 1.130
23.749 1.130
23.997 1.247

5.4.2 METALICIDAD

La abundancia de los elementos pesados es una escala adoptada por Zinn y
West (1984) [118], y se define como el factor de metalicidad, éste basicamente
es el logaritmo de las abundancias porcentuales de un cierto elemento con
respecto al Hidrégeno.

_ n{Fe) n(Fe)
[Fe/H] = logio ( () )estre”a - logio (n(H) )(3 {5.1)

5.4.3 ENROJECIMIENTO

El espacio entre las estrellas no estd vacio, hay granos de polvo los cuales
absorben a los fotones que fueron emitidos por las estrellas. Esta absorcion
calienta a los granos de polvo, los cuales vuelvenr a radiar pero ahora en el
infrarojo y en todas direcciones. Es decir emiten radiacién en longitudes de
onda mucho mas grandes que las longitudes de onda que fueron absorbidas.
Alternativamente los granos dispersan a los fotones fuera de la linea de vision
entre la estrella y la Tierra.

A partir de las propiedades 6pticas de los granos de polvo se puede in-
terpretar su naturaleza y su distribucion espacial. El proceso de absorber y
dispersar a la luz en conjunto se le conoce como la ley de extincién. La
cantidad de extincion a lo largo de la linea de visidn es la suma de la extin-
ciones causada por el polvo en el camino. La extincion individual del polvo
depende de la eficiencia con la cual los granos de polvo absorben y dispersan
la luz de una longitud de onda especifica, dependiendo de la composicién,
tamaino vy forma de las particulas.

A la absorcién se le expresa en unidades de magnitud por lo que la
extincién de una estrella A, tomada con algun filtro x se define como la
diferencia entre la magnitud observada en el filtro ¥, m(y) ¥ la magnitud
que deberia ser observada en ausencia de polvo mg(,),

r£5TA TESIS NO SALE
DE LA RIBLIOTECA
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T

12 — Transla'pe J:leI l
- e ¥

secuencia fiduciarias

]Illllllilll

—  para NGC 7078
14 — Linea: Sandage (1970)
- Estrella: Buocnanno (1983)

— f__.—I-6ﬁ: — —_.—,,***f*,f_*.P*,if R
V. gLl

20 —

L Cruz: Fahlman {1985) |
22 = Cruz Durell (1993) ¥,
| Aros: Herrera-Ruelas X _

24Illl|!ll|'l!l!'.llll
—0.5 0 0.5 1 1.5

Figura 5.8: Lineas fiduciarias para nuestros datos respecto a varias secuen-
cias propuestos en anteriores trabajos publicados, ver referencias Durrell y
Harris {1993), Fahlman y Richter (1985) y Buonanno et al. {1983).

Ax = (m—my)y (5.2)
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5.4.4 METODO SARAJEDINI

Uno de los objetivos de la fotometria de los ciimulos globulares es derivar
valores exactos para los parametros fisicos tales como son el enrojecimiento y
metalicidad, muchos investigadores quienes han construido diagramas color-
magnitud han adoptado valores para esas cantidades dependiendo de la alta
precisién y procedimiento para derivar la calibracién de la RGB (Da Costa
y Armandroff 1990) [29].

Sarajedini (1994) [98] disefio un método para poder calcular el enrojeci-
miento y metalicidad siendo derivados simultaneamente usando la forma de
la RGB y los valores observados para la magnitud de la Rama Horizontal es
decir V(HB) y el color (B - V) de la Rama de las Gigantes Rojas al nivel de la
HB es decir (B — V),. Utilizando el ajuste de minimos cuadrados a nuestros
datos generados para esas ramas se obtienen las siguientes expresiones

[Fe/H] = —6.67201 + 6.446(B — V)oq (5.3)
[Fe/H] = 0.19313 — 0.70038AV] » (5.4)

donde
E(B-V)=—(B-=V)oq+ (B—=V)g (5.5)

Despejando (B — V)g 4 de la ec.(5.3)
(B = V)p,y = —0.1551[Fe/H] — 1.0350 (5.6)
sustituimos esta expresion en la ec. (5.5)
E(B-V)=(B-V)y —0.1551{Fe/H] — 1.0350 (5.7)
y despejando AV; o de la ec. (5.4)

AV; 5 = 0.27575 — 1.4277[Fe/ H] (5.8)

Para resolver estas ecuaciones tendremos que describir la forma de la
RGB a través de una relacién cuadritica de la forma

B-V =ay+aV +aV? (5.9)

transformando la ecuacién (5.4} a
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E(B—V) =by+ bjAVi 3 + by AV 5° (5.10)
notando que
B-V=12+FE(B-V) (5.11)
y
V=V(HB)- AV (5.12)

- Ahora sustitnimos-la-ecuacién (5.8} en la ecuacién-(5.9)-para_AV,, vy _

resolvemos para E(B-V).

E(B—V) = bp+6,(0.27575—1.4277[Fe/ H]) + b2 (0.27575 — 1.4277[Fe/ H])?
(5.13)
Desarrollando y simplificando para continuar el proceso descrito en Romén
(1997) [88], para calcular los coeficientes para desenrojecer, obtenemos la si-
guientes expresiones

ko = bo + 0.227575b; -+ 0.27575b; + 1.0350 — (B — V), (5.14)
ky = 0.1551 — 1.4277b, — 0.78736b; (5.15)
ko = 0.07603 (5.16)

El siguiente paso es hacer un ajuste polinotnial de segundo grado a los
datos que representan la linea fiduciaria de Buonanno ct al. {1985) y la linea
fiduciaria que produjeron nuestro datos.

Esto se llevo a cabo exportando nuestras tablas de datos a ORIGIN un
software que permite realizar el andlisis de graficas estimnando los coeficientes
a través del ajuste del polinomio de segundo grado véase Tablas 14 y 15, esto
da de la relacién

y = A+ Biz + Byz® (5.17)
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Tabla 13

COEFICIENTES DE BUONANNO

A 8.72161 0.33166
B -0.87075 -0.87075
B 0.02315 0.02315
R? SD N
0.94121 0.06547 39

Tomando en cuenta todas las cifras significativas en los cdlculos de este
método se obtienen los siguientes valores.

(B-V), =067 AViy =30
[Fe/H) = —2.10+0.20 E(B — V) = 0.10 = 0.02

V(HB) =15.86
Para nuestros datos aplicando el mismo criterio

Tabla 14

COEFICIENTES DE NUESTROS DATOS

A 6.23773 0.85405
B, -0.5475 0.10068
B, 0.01693 0.00294

R? SD N
0.95722 0.04718 23
(B~ V), = 0.65 AVio = 3.4

[Fe/H] = -216 £0.10 E(B—V)=0.11+0.03

V(HB) = 15.88
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5.4.5 COMPARACION DE RESULTADOS

En particular para M15 se han producido valores para el enrojecimiento
entre 0.05 y 0.12 mag, véase la siguiente Tabla 16.

Tabla 15

Abundancia metdlica y enrojecimiento para M15

ST e e s s — = Fom +
Referencia - “|"[Fe / H} —| —E(B-V) — |J— —

---------------------------- L T S §
Auriere et al. 1983 0.08
Bell y Gustafsson 1983 -2.0
Bica y Pastoriza 1983 I ~-1.71 | 0.05 J
Burnstein y McDonald 1975 [ [ 0.12 [
Butler 1975 -2.04
Cacciari et al. 1984 0.08
Cohen 1979 -2.20
Cohen 1983 -2.20
Frogel et al. 1983 -2.21 0.10
Harris y Canterna 1979 I -2.16 |
Hesser et al. 1977 -1.9 0.12
Kraft 1979 -2.0
Kron y Guetter 1976 -2.04 0.11
Nells y Seggewiss 1984 I -2.13 | 0.12 |
Nesci 1983 0.08
Pilachowski et al. 1983 -1.76
Pilachowski 1984 -2.01
Sandage 1970 0.12
Searle y Zinn 1978 [ -1.93 I 0.08 }
Smith y Perkins 1982 | ~2.04 | 0.08
Smith 1983 ] -1.94 l I
Trefzger et al. 1983 -2.2 0.12
van Albada et al. 1981 0.10
Zinn 1980 -2.15 0.10
Zinn y West 1984 -2.15
———————————————————————————— B Lt s &

Sandage (1969a) [91] derivé primero un valor E(B - V) = 0.12 de la foto-
metria UBV de estrellas individuales, posteriormente Sandage et al. (1981)
[97] obtuvieron E(B - V) = 0.08. La extensa fotometria fotogrdfica de Buo-
nanno et al. {1983} [21], se basa en la misma secuencia fotoeléctrica estandar
definida por Sandage (1970) [92] conduciendo a Buonanno et al. (1985) [22]
a la conclusién de que el enrojecimiento de M15 no puede ser determinado
por este método debido a que la fotometria no fue exacta y tuvo una po-
bre muestra de estrellas estindares en la HB. Por lo tanto Buonanno et al.
(1985) [22] utiliza tres técnicas bdsicas
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e Fotometria de estrellas individuales.
¢ Fotometria del cimulo.
o Datos ultravioleta tomados con satélites.

donde a partir del diagrama color-color determina E(B - V) = 0.12. Sin
embargo, el adopta un valor de E(B - V) = 0.10 + 0.02.

Fahlman y Richer(1985) [37] obtiene E(B - V) = 0.10, Durell y Ha-
rris (1993) [36] al suponer que no hay desplazamientos en los sistemas fo-
tométricos al punto cero, tomaron E(B - V) = 0.02 + 0.01, de Stetson y
Harris {1988) [106] para M92 y usando A(B — V)ari5_am92 = 0.78 £ 0.003
conduciendoles para M15 un valor de E(B - V) = 0.098 +0.010. Por lo que
nuestro valor E(B - V) = 0.11 £0.03 es un buen resultado con los previos
resultados publicados.

M15 es uno de los cimulos mds pobres en metales en la Via Lictea. Enla
Tabla 16 se puede observar como se cubre un intervalo para la metalicidad de
-1.71 < [Fe/H] < -2.21. Varios estudios recientes muestran, por citar Brodie
y Harris (1986) [16] que [Fe/H]ans = -2.21 4+ 0.09. Geiser et al. (1992)
[40] obtuvieron [Fe/H] = -2.15 % 0.25 usando la fotometria de Washington.
Armandroff y Zinn (1988) {4] determinaron [Fe/H]= -2.17 + 0.07 de un
promedio de resultados previos y su valor medio de los colores IR dio como
resultado [Fe/H] = -2.27. Sneden et al. (1991) [104] determinaron [Fe/H} =
2.30 4+ 0.001 de una analisis espectral de tres gigantes en M15. Finalmente
Durrell y Harris (1993) adoptan un valor de [Fe/H] = -2.15, por lo que
nuestro valor [Fe/H] = -2.16 £ 0.10. no estd tan fuera del intervalo manejado
en la Tabla 16.

5.5 DISTANCIA

El siguiente paso es calcular el médulo de la distancia (m - M} del cimulo que
normalmente se hace referencia a dos posibles aproximaciones que consisten,
para el primer caso ajustar la secuencia principal del ciimulo a la secuencia
definida por las estrellas enanas que se cree tienen la misma composicién
quimica del cimulo (Stetson y Harris 1988) {106]; Laird et al. 1988) (62]. El
segundo método es hacer uso de las magnitudes absolutas previamente de-
terminadas para las estrellas variables RR de Lyrae (Saio 1977 {89]; Christy
1966 [25]; DeMarque y McClure 1977) {33].
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Sin embargo el criterio que utilizamos en este trabajo fue una vez que
tenemos el conjunto de isécronas ¢ y tenemos nuestro plano observacional
podemos calcular el mddulo de la distancia para nuestros datos, a través
de una calibracién semiempirica Wildey, Burbidge, Sandage (1962) [117].
Obteniendo un valor de

(my — M,) = 15.36 + 0.2 (5.18)

- — ~donde m, -es la magnitud aparente de nuestros datos y. M, es el valor. _ _
tedrico de los modelos de VandenBerg (1983) [113]. Este resultado es muy
cercano al valor de 15.35 que Fahlman et al. (1985) [37] determinaron.

Es importante sefialar que el flujo de energia recibido de una estrella dis-
minuye con la distancia al cbservador, por lo que la magnitud observada en
una cierta banda fotométrica, m, aumentaré con la distancia. Sila distancia,
d, se mide en parsec obtenemos

(m—M)=5logd —5+ A (5.19)

donde M es la magnitud absoluta, vy A es la absorcion interestelar en
magnitudes. Sin embargo para nuestros datos fue necesario tomar en cuenta
la absorcion interestelar en la banda V, Av, que c¢s proporcional al exceso de
color E(B - V},

Ay = RyE(B-V) (5.20)

donde R, es la constante de proporcionalidad, conocida como la razdn entre
la absorcidn total y la selectiva. Y este valor fue tomado de Schultz y Wiemer
(1975) [99], Sneden {1978) [103] cuya estimacion es de 3.1 £0.03. Apartir de
esto derivamos el médulo de la distancia intrinseco obteniendo

(m — M)p = 15.019 £ 0.20 mag (5.21)

equivalente a d = 10.08 &+ 0.7 kpc.

®Las isécronas describen la ubicacién sobre un diagrama color-magnitud de las estrellas
con la misma edad y con igual contenido quimico, pero variando la masa. Esta variedad
de masas significa que las estrellas nacieron al mismo tiempo pero con diferentes masas,
representdndose en diferentes fases de su evolucién. El uso de estos modelos tedricos
permiten predecir la presencia de una estrella en cualquicr punto de su tiempo de vida.
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5.6 EDAD

El principio de la determinacién de la edad en los ciimulos globulares a
partir de la posicién del punto de salida en la secuencia principal fue estu-
diado por Sandage (1970) [92]. Gracias al reciente progreso en la construc-
cién de modelos de atmésferas estelares, en la actualidad es posible trabajar
directamente en el diagrama color-magnitud y construir isécronas tedricas
para una composicién quimica dada al plano. Es decir se compara, isécronas
tedricas que tienen la misma composicién quimica que el cumulo. Demarque
y McClure (1977} [33], Saio (1977) [89] y Carney (1980) {23] han obtenido
edades > 16 x 10° afios para Cimulos Globulares extremadamente pobres
en metales tales como M15 y M92.

Mengel et al. (1979) [74] calculan la secuencia evolutiva para un valor
individual conacido como el cociente de la presién para diferentes capas que
estan mezclando material, este parametro es conocido como pardmetro alfa,
el cual puede o no producir el mejor ajuste a las observaciones. Ain si el
valor correcto para este parametro no es usado, las edades obtenidas por
el ajuste del diagrama color-magnitud tendrdn su incertidumbre correspon-
diente (Iben y Rood 1970) [48].

5.7 EDAD PARA M15

Se usé un conjunto de isécronas propuestas en tres referencias, cada una
descrita y analizada como un caso, asi pues el primer caso se basé en ajus-
tar nuestra linea fiduciaria con el modelo propuesto por Fahlman y Richter
(1985) [37], el cual consiste de un conjunto de isécronas construidas a partir
de las experiencias previas en Ciardullo y Demarque (1977) [26] y Vanden-
Berg (1983) [113]). La abundancia de Helio, la metalicidad y la fraccién de
elementos pesados usados fueron Y = 0.24, [Fe/H] = -2.24, Z = 0.00053 y un
incremento en [O/Fe] = 1.0. La evidencia para el aumento de Oxigeno en los
cimulos globulares ha sido discutida por Pilachowsky, Sneden y Wallerstein
(1983) (85] 7

El ajuste produjo un enrojecimiento de E(B - V) = 0.11 para nuestros
datos con un médulo de distancia de (m - M)y = 15.40 y la edad estimada

"La importancia de incluir el incremento de Oxigenc en los célculos es disminuir la
edad y la distancia.
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utilizando este criterio es de 15 & 1 x10° aiios lo cual estd considerado en el
intervalo de resultados obtenido en previos trabajos 20 = 1 x10° afios para Y
=020, (m- M)y =1530y 13 £ 1 x10° para ¥ = 0.30, (m - M)y = 15.60.
Estos resultados se basan en los modelos propuestos por VandenBerg (1983)
(113]. Fahlman y Richter (1985) [37] concluyen que su modelo produjo un
valor para E(B - V} = 0.11 £0.04; (m - M)y = 15.35 y una edad de 16 + 1
x10% afios, siendo nuestro valor derivado un poco més joven.

_El segundo caso consistid en retomar un modelo propuesto por Proffitt y

VandenBerg (1991) [86] con [Fe/H] = -2.26, [0/Fe] = 0.75, Z'="0.0001, sin —

el efecto de difusion de Helio el cual produce un E(B - V) = 0.11 {m - M)y
= 15.37 y una edad de 15 + 1 x10° afios

El tercer caso en el mismo articulo pero ahora considerando la difusién
de Helio produjo un E(B - V) = 0.10, (m - M)y = 15.50 y una edad de 11 +
1 x109 afios. Durell y Harris (1993) [36] calculan una edad de 12 + 1 x10°
afios con (m - M)y y E(B- V) = 0.10

En el cuarto caso se hace una comparacién con la familia de isdcronas
propuesto por Bergbusch y VandenBerg (1992) [9] 8. Por lo que primero
analizamos el ajuste de nuestra secuencia fiduciaria a las isécronas sin difu-
sién de Helio con las condiciones a [Fe/H] = -2.26 y {O/Fe] = 0.75 derivando
E(B- V) =012, (m- M)y = 15.36 y una edad de 15 + 3 x10° afios.

Finalmente el quinto caso se toma [Fe/H] = -2.03 y [O/Fe] = 0.70, ob-
teniendo E(B - V) = 0.10 {m - M)y = 15.36 y una edad de 14 £ 1 x10°

anos.

Como se puede observar todos estos anilisis nos condujeron a que la
mejor estimacién de la edad absoluta de M15 es de 15 + 3 x10° aiios con
un mddulo de distancia en (m - M) == 15.36.

Bellos utilizaron un [O/Fe] apartir de estudios espectroscépicos, entonces los modelos
son construidos con [O/Fe] = 0.70 a 0.75, para [Fe/H] = -2.03 a -2.26, y reportaron en
su articulo que un aumento de Oxigeno de 0.2 a 0.3 dex en [O/Fe| se traduce en una
disminucién de la edad de ~ 1 x 10° afios debide al incremento de produccién de energia
(via el ciclo de CNQ).
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1 f

2 M15

- isocronas 12, 14,

6 — aros: Buonanno (1983),

L Fahiman (1985),
Durrell {1993)

puntos: Herrera (2001)

1 |

Y=0.24, Z=0.00053

Figura 5.9: Ajuste de isécronas al modelo: Fahlman y Richter (1985) [37]

{m-M)=1540,E(B-V) =0.11
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III\IlIIIIl|IIIfIIlIIIIIIIIIIIII!IIlIll TTTTTT7
[=]
-
- isocronas 10, 12, 14 y 168 x10°® afios .
Je
4 [FeH] = -2.26
[0/Fe] = 0.75
V - Y=0.2350, Z=0.0001 ]
6 | aros: Buonanno (1983},
- Fahlman (1985),
Durrell (1993)
puntos: Herrera (2001) 7
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B—-V

Figura 5.10: Ajuste de isécronas al modelo: Proffitt y VandenBerg (1991)
(86] sin difusién de Helio (m - M) = 15.30, E{(B - V) = 0.11
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EREEREESNEERERERARRE RN RERER R ERRARRANEY /7 ARNEEE
- isocronas 10, 12, 14 y 16 x10° aTlos —
4 [Fe/H] = -2.26 ]
[0/Fe] = 0.75

V ~ Y=0.2350, Z=0.0001 .

6 — aros: Buonanno (1983),

L Fahiman (1985),
Durrell (1993)

i~ puntos: Herrera (2001) .
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B-V

r

Figura 5.11: Ajuste de isécronas al modelo: Proffitt y VandenBerg (1991)
[86] con difusién de Helio (m - M) = 15.50, E(B - V) = 0.10
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~ M15

lIIIIIIII]IIII]IIII_I_IIIIliIII FTTTTTT

isocronas 12, 14, 16 x10° alos

[Fe/H] = -2.26
[0/Fe] = 0.75
Y=0.2350, Z=0.0001 =

aros: Buonanno (1983),

Fahlman (1985),
Durrell {1993)

puntos: Herrera (2001)

IIIlIllII|J£I£Il|ll[l|l||l!lllllII!!III

0.4 0.6
B-V

Figura 5.12: Ajuste de iscronas al modelo: Bergbusch y VandenBerg (1992)
9] (m - M) = 1536, E(B- V} = 0.12
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IIIIIlIII]III|IIIIII1IIIIIIII]|dI TTTTT
[Fe/H] =-2.03
4_ 1 —
[0/Fe} =0.70
V B ¥=0.2350, Z=0.00C1 —
6 - aros: Buonanno (1983),
L. Fahlman (1985),
Durrell (1993)
puntos: Herrera (2001) )
IlIIIllll'!I!llllllllllllllIIlIIlll\III

0.4 0.6
B-V

Figura 5.13: Ajuste de isécronas al modelo: Bergbusch y VandenBerg (1992)
[9] (m - M) = 15.36, E(B - V) = 0.10
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Tabla 16

EDAD DE LOS CUMULOS GLOBULARES

Cimulo Z [Fe/H] | (m-M) | EDAD G aios
M92 0001 -2.1 14.49 14-16
M15 .0001 -2.0 14.90 14-16
M13 0004 -1.4 14.50 12-14
M3 0004 | -1.5 15.03 12-14

— = — I NGC 6752-|~=0004~} —1.5 —| 13.00— | — —~ 12-14 _ | _ _ _ _

M5 .001 -1.0 14.40 11-13

47 Tuc 006 -0.5 13.38 10-11
M71 .01 -0.3 13.10 10

La calibracién tedrica de dVro respecto a la metalicidad y la edad hacia
la abundancia de Helio (Y) y la abundancia metdlica (Z) deduce que las
is6cronas de Vandenberg y Bell (1985) [114} dan como resultado que los
ctimulos globulares muy viejos son del orden > 16 x 10° afios. Es importante
mencionar que este método generan valores inciertos para la metalicidad,
sosteniendo el hecho de que no son propiamente mediciones si no criterios.
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CONCLUSIONES

Se realizd la reduccién fotométrica de 15 imdgenes digitales del cumulo
globular M15. Esto permitié la realizacién de un catilogo de fotometria con
3 267 estrellas. Con estos datos se graficé un diagrama color-magnitud que
alcanza una profundidad de V ~ 22.

Las lineas fiduciarias calculadas para el diagrama color-magnitud se ajus-
taron a los modelos evolutivos de Fahlman y Richter (1985), Proffitt y Van-
denBerg (1991) y Bergbusch y VandenBerg (1992).

¢ Para el enrojecimiento E(B - V}, se usé el valor canénico dado en la
literatura: E(B -V) = 0.12.

¢ El médulo de la distancia (m - M) se calculé de acuerdo al ajuste
de la linea fiduciaria a una secuencia hecha con los puntos tedricos
de los modelos evolutivos de Proffitt y VandenBerg (1991). Nuestro
resultado, (m - M)y s = 15.36 £ 0.20, implica una distancia de
10.08 &+ 0.9 kpc. Este valor es mds bajo que el propuesto por Durrell
y Harris (1993) de 15.40 £+ 0.15 (d = 10.4 + 0.8 kpc).

e La abundancia metalica del cimulo se obtuvo mediante el método mor-
folégico de Sarajedini (1992). El valor obtenido, [Fe/H] -2.36 £+ 0.10,
concuerda con el de la literatura, que sitia a M15 como el cimulo
menos metdlico de la galaxia.

e Para la abundancia de Helio, se usé el valor candnico, cercano a Y
= 0.23. A pesar de la exactitud de las consideraciones y los cdlculos
realizados para estos pariametros, el mejor ajuste de las isécronas que
se tiene corresponde a los pardametros E(B - V) = 0.11 £ 0.03, [Fe/H]
-2.26, (m - M)yans = 1536 £ 0.20 y Y =0.2350. La edad de M15
sigue ajustdndose mejor a los 15 £ 3 x10% afios.
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APENDICE A

INSTRUCCIONES PARA REDUCIR DATOS DE CCD UTILIZANDO LA
SUITE DE PROGRAMAS PHOT1

¢ Inicialmente se bajan los datos a un disco duro para poder accesarlos
mas facilmente.

» Se recomienda que siempre que se lleven a cabo reducciones, se abra
un directorio especial para ese dia y se apunte todo en detalle en una
bitacora.

e Se pueden inspeccionar las imagenes (usar las subrutinas de IRAF
"display’ e 'imexam’) para ver que tan importante es la presencia de
rayos cdsimicos, y se eliminan si hay muchos utilizando la subrutina de
IRAF ’cosmicrays’.

e Se promedian todos los 'bias’ que se tengan para cada noche y se les
substraen a todos los archivos restantes, como son: campos planos y
objetos problema.

¢ Se promedian todos los campos planos que se tengan por cada filtro y
utilizando la subrutina 'imstat’de IRAF se les averigua la moda, para
que se normalizen los campos planos por este valor.

o Posteriormente se dividen las imagenes de los objetos problema, por los
campos planos apropiados para cada filtro y normalizados. Para esto
se utilizara la subrutina 'imarith’ de IRAF.

¢ Antes de utilizar DAOPHOT se recomienda que se escoja una imagen
en un filtro dado {V por ejemplo) y que se corran {subrutina 'imshift’
de JRAF) todas las demas imdgenes para que coincidan con la original
que serd como un templete. De modo que cuando se vean las imigenes
en distintos filtros en sucesién rapida no se vea ningin desplazamiento
aparente.

e Una vez que ya se han preparado los datos como se ha indicado, se
procede a encontrar sus valores fotométricos utilizando el paquete de
DAOPHOT o DAOPHOT? (ver las instrucciones de este paquete en
IRAF).
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IRAF /DAOPHOT

[ ATTACH J
[ OPCIONES ]

F FIND
HERRAMIENTAS
CENTERPARS
SORT FITSKYPARS
RENUMRBER PHOTOPARS
AFPEND PHOT S
SGLECT

] L ADDSTAR ]
HERRAMIENTAS

- DE PROCESOS L
PREVIOS ALLSTAR
MERGE [
EXAMINE NSTAR
EODIT \.

N [ ] ‘// PEAK J
SUBSTAR

K" INTAS GROUP

Figura 5.14: Corrida tipica de DAOPHOT y algunas aplicaciones.
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APENDICE B

COEFICIENTES DE APAREQ

LA SUITE DE PROGRAMAS PHOT1 SE UTILIZA EXCLU-
SIVAMENTE SOBRE LOS ARCHIVOS QUE PRODUCE DA-
OPHOT COMO RESULTADOS

1. Inicialmente se correr el programa ’empate’. Este programa nos per-
== =~ - - mite identificar las estrellas presentes en una imagen con aquellas pre-
sentes en las otras imégenes, mediante la relacién que exista entre sus
coordenadas por lo que este programa calcula una serie de coeficientes
de transformacién entre un conjunto de coordenadas de las estrellas
que aparecen en una imagen-filtro V, y el conjunto de posiciones de las
estrellas correspondientes en la imagen en otro filtro, B.

Se utilizan transformaciones como las indicadas a continuacién:

X'=AO+AT*X+A2*Y+AI*X*Y 4 Adx X2 + A5 * Y2 + A6 X2+ Y2 o+ AT %
X3+ A8+ V34 A% X3 2 Y3

X'=BO+B1*X+B2*Y+B3*X*Y4+B4+ X2 + B5* Y2 + B6x X2+ Y2 + BT
X*+B8+xY3+ B+ X3x¥3

a} El programa nos solicita lo siguiente:

ARCHIVO DE COORDENADAS EN IMAGENES A EMPATAR=

Aqui se le da el nombre de un archivo en donde se encuentren coor-
denadas de estrellas en la imagen A y las coordenadas de las mismas
estrellas en la imagen B. El formato en que se debe escribir este archivo
es el siguiente:

1000  READ(10,'(1X,1I4,1X,F8.3,1X,F8.3,7X
* ,114,1X,F8.3,1X,F8.3)’ ,END=1100) N1,XI(K},YI(K)
* ,N2,XF(K),YF(K)
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A continuacién se muestra un pedazo de uno de estos archivos:

3428
4205
2218
4048
5286
4783
1600
2979
1442
2979

522

861
4024
3243
1129
4662
3602
4436
4891
3794

1026.
1025.
1022.
1022.
1020.
1018.
1017.
1015,
1014.
1015.
1014.
966.
965.
965.
965.
964.
964.
963.
961.
960.

3591
4433
2403
4270
5570
5046
1635
5304
1418
3098

493

789
4245
3399
1090
4912
3796
4671
5161
3994

99

Donde N1 y N2 corresponden a los nimeros de identificacién de las
estrellas en ambos archivos.

b) Nos pide posteriormente el ORDEN DEL SISTEMA

WRITE(6,’ (> 'ORDEN DEL SISTEMA(#VAR}= *°®

,$))

Para las transformaciones que usamos este serd igual a: 10

¢) Calcula los coeficientes de las transformaciones directas y los guarda

en e] archivo TRANSCOEFS con el siguiente formato:

WRITE(12,’ (?’VARX(’’,112,’7)= ’’ E20.5)’) I,VARX(I)
WRITE(12,’ (’?VARY(’’,1I2,’?)= *’ E20.5)?) I,VARY(I)
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WRITE(12,’ (*’VARXX(’?,112,7’')= ’? E19.5)’) I,VARXX(I)
WRITE(12,’ (’’VARYY(’’,1I2,’’)= *’,E19.5)’) I,VARYY(I)

APENDICE B

Posteriormente calcula los coeficientes de las transformaciones inversas
y los guarda en el mismo archivo TRANSCOEFS y los escribe con el
siguiente formato:

A continuacién se muestra como ejemplo uno de los archivos que re-
sultaron de la transformacién entre una imagen B y una imagen V:

VARX( 1)=
VARX( 2)=
VARX( 3)=
VARX( 4)=
VARX( 5)=
VARX( 6)=
VARX( 7)=
VARK( 8)=
VARX( 9)=
VARX(10)=
VARY( 1)=
VARY( 2)=
VARY( 3)=
VARY( 4)=
VARY( 5)=
VARY( 6)=
VARY( 7)=
VARY( 8)=
VARY( 9)=
VARY(10)=

. 24494E+02
.91773E+00
.68811E-01
.84906E-04
.93080E-04
.88046E-04
.12638E-09
.37503E-07
.40141E-07
.64484E-16
.93207E+01
L27752E-01
.95711E+00
.42362E-04
.35707E-04
.65388E-04
.62805E-10
.16632E-07
.36152E-07
.32636E-16
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TRANSFORMACIONES INVERSAS

VARXX( 1)= -0.26089E+02
VARXX( 2)= 0.10861E+01
VARXX( 3)= 0.75449E-01
VARXX( 4)= -0.91934E-04
VARXX( B)= -0.96235E-04
VARXX( 6)= -0.97265E-04
VARXX( 7)= 0.13644E-09
VARXX( 8)= 0.38480E-07
VARXX( 9)= 0.44839E-07
VARXX(10)= -0.69723E-16
VARYY( 1)= -0.82982E+01
VARYY( 2)= 0.24205E-01
VARYY( 3)= 0.10383E+01 .
VARYY( 4)= -0.37346E-04
VARYY( 5)= -0.31117E-04
VARYY( 6)= -0.57968E-04
VARYY( 7)= 0.54351E-10
VARYY( 8)= 0.14531E-07
VARYY( 9)= 0.32078E-07
VARYY(10)= -0.27837E-16

d) Este programa hace uso de las subrutinas:

i} EQUATION: Resuelve un sistema de ecuaciones simulténeas.
ii) TRIANGULO: Triangula una matriz dada.
iii) VERIFICACION: Checa que las soluciones satisfagan
las ecuaciones originales.

iv) LSQRS: Calcula los coeficientes del sistema de ecuaciones
utilizando los algoritmos de minimos cuadrados.

v) TRANSFORMACION: Obtiene las nuevas posiciones de las
estrellas a partir de los coeficientes
calculados y de las coordenadas originales.
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El programa ’empate.f’ produce también un archivo llamado 'STATS’
en el cual se escriben los valores leidos de las coordenadas en la primera
imagen, los valores leidos de coordenadas en la segunda imagen, los
valores calculados utilizando los coeficientes de transformacién y las
diferencias entre los valores calculados y los leidos. Esto nos permite
eliminar aquellas estrellas que produzcan diferencias muy grandes, lo
cual generalmente es producto de algin error humano en la seleccién
de estrellas.

__ _ _ __ AGRUPACION DE DATOS

2. Una vez que ya tengamos los coeficientes de transformacion entre por
ejemplo la imagen V y la B y la V y la U, procedemos a pegar los tres
archivos de datos en uno solo utilizando el programa ’aparear’,

Aparear nos va haciendo una serie de preguntas:

WRITE(6,’(’*CUANTOS ARCHIVOS QUIERES APAREAR= ’’,§)))

se pueden aparear maximos 10 archivos

WRITE(6,’(’’ARCHIVQ’’,12,'= 7 §)) I

Pide los nombres de los archivos, estos serdn en general los archivos
que nos dio como resultado DAOPHOT. Los nombres de los archivos
deben de seguir el orden en que se obtuvieron los coeficientes de trans-
formmacién de coordenadas; por ejemplo, supongamos que obtuvimos
coeficientes de transformacion entre:

o el filtro V y el filtro B

e el filtro V y el filtro U
Entonces los nombres de los archivos se deberan dar en el orden

» ARCHIVO V
» ARCHIVO B
¢ ARCHIVO U

Si las transformaciones hubieran sido entre:

e el filtro B y el filtro U



APENDICE B 103

e ¢l filtro B y el filtro V
entonces los nombres serian:

o ARCHIVO B
o ARCHIVO U
e ARCHIVO V

A continuacién nos pregunta en que orden van los resultados

WRITE(6,’(’’EN QUE ORDEN VAN LOS RESULTADOS'’,//)’)

Esto quiere decir el orden en que va a aparecer cada uno de los datos
ARCHIVO1 ORDEN=

Para el primer caso ejemplificado arriba, si queremos que la columna
de magnitudes V sea la tercera, entonces contestaremos como sigue:

ARCHIVO1 ORDEN=3

Si queremos la columna de magnitudes B en segundo lugar contesta-
remos:

ARCHIVO2 ORDEN=2

Si queremos la columna de magnitudes U en primer lugar contestares-
mos:

ARCHIVO3 ORDEN=1

Luego nos pide el archivo que contiene los valores de los coeficientes
de transformacién de coordenadas.

WRITE(6,? (’’ARCHIVO DE TRANSCOEFS ENTRE’’,
* »» EL PRIMER ARCHIVO Y TODOS LOS DEMAS= ’’,$)’)

A continuacién se da un ejemplo de un archivo de coeficientes de trans-
formacién entre las imdgenes V y B, V y U, es decir que estamos pe-
gando los archivos

ARCHIVO V CON EL ARCHIVO B Y EL ARCHIVO U EN ESE
ORDEN.
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VARXX( 1)=
VARXX( 2)=
VARXX( 3)=
VARXX( 4)=
VARXX( 5)=
VARXX( 6)=
VARXX( 7)=
VARXX( 8)=

VARXX(10)=
VARYY( 1)=
VARYY( 2)=
VARYY( 3)=
VARYY( 4)=
VARYY( 5)=
VARYY( 6)=
VARYY( 7)=
VARYY( 8)=
VARYY( 9)=
VARYY(10)=
VARX( 1)=
VARX( 2)=
VARX( 3)=
VARX( 4)=
VARX( 5)=
VARX( 6)=
VARX( 7)=
VARX( 8)=
VARX( 9)=
VARX(10)=
VARY( 1)=
VARY( 2)=
VARY( 3)=
VARY( 4)=
VARY( 5)=
VARY( 6)=
VARY( 7)=
VARY( 8)=
VARY( 9)=
VARY(10)=

VARXX( Q)= - - —

~0.26089E+02
0.10861E+01
0.75449E-01
-0.91934E-04
-0.96235E-04
-0.97265E-04
0.13644E-09
0.38480E-07
-0-44839E-07.
-0.69723E-16
-0.82982E+01
0.24205E-01
0.10383E+01
-0.37346E-04
-0.31117E-04
-0.57968E-04
0.54351E-10
0.14531E-07
0.32078E-07
-0.27837E-16
-0.16899E+02
0.10460E+01
0.53361E-01
-0.72716E-04
-0.40054E-04
-0.56037E-04
0.97559E-10
0.12728E-07
0.21977E-07
-0.47658E-16
-0.14070E+03
0.54127E+00
0.13224E+01
-0.35089E-03
-0.70960E-03
-0.35984E-03
0.41223E-09
0.31295E-06
0.14313E-06
-0.17218E-15
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Este archivo lo debemos construir nosotros utilizando algin editor y
los resultados producidos por el programa ’empate’.

ES IMPORTANTISIMO QUE EL ARCHIVO DE COEFICIENTES
DE TRANSFORMACION SE AJUSTE EXACTAMENTE AL
FORMATO DE LECTURA (10X,E20.5)

GO aa

El programa pregunta a continuacién que minima tolerancia en X y en
Y estamos dispuestos a aceptar

WRITE(6,’ (? ’TOLERANCIA X= ’* 8))
READ(5,*) TOLX
WRITE(6,’ (’?TOLERANCIA Y= *’ §)')
READ(5,*) TOLY

Hasta que valor maximo de la tolerancia aceptaremos llegar (se incre-
menta en pasos iguales al valor de la tolerancia minima

WRITE(6,’ (’ 'MAXTOLX= ’’,$)’)
READ(S,*) MAXTOLX
WRITE(S,? (? "MAXTOLY= >’ §)")
READ(5,*) MAXTOLY

Y finalmente nos pregunta con que frecuencia queremos que nos envie
una sefal a la pantalla para seguir el monitoreo del proceso

WRITE(6,’ (’ ’FRECUENCIA DEL MONITOREO= ’’,$)')
READ(5,*) FREQMON
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Este programa produce una serie de archivos temporales en donde
almacena datos y calculos que necesitara para realizar su tarea final.

El resultado final aparecera en un archivo llamado *‘NOREPEATS’
que posteriormente se usa con el programa ’fotometria’ o fot2’ para
calcular las magnitudes estandares corregidas.

Se muestra a continuacion una parte de un archivo 'NOREPEATS’

801 495 453 7 "187496 0-149- 17.537- 0.224. -16.499 0
432 307 233 18.940 0.268 16.869 0.169 15.128 O
1865 1151 0 18.943 0.185 15.905 0.067 0.000 O
2812 1664 1670 18.514 0.1i6 15.120 0.024 17.830 0O
2997 1780 1696 18.597 0.188 15.570 0.070 14.446 0
3817 2296 2206 18.772 0.165 17.106 0.151 16.694 0
4405 2715 2564 19.036 0.220 17.646 0.243 18.050 O
3978 2390 0 19.414 0.336 18.172 0.342 0.000 O
3337 2052 0 18.327 0.106 15.287 0.032 0.000 O
7030 4210 3977 18.529 0.123 17.956 0.257 16.814 0
8593 5195 0 19.056 0.213 18.239 0.359 0.000 O
9336 5641 0 19.655 0.315 18.390 0.396 0.000 O
385 6363 5887 19.387 0.254 17.562 0.199 16.855 0
5730 3439 0 18.895 0.166 17.814 0.255 0.000 O
6029 3663 3415 18.890 0.153 15.836 0.041 14.958 0
6068 3710 3454 19.292 0.219 16.785 0.100 15.842 0O
8099 4924 4656 18.772 0.147 18.680 0.471 18.005 0
8466 5140 4761 19.147 0.198 18.097 0.302 17.763 0
8825 5332 4916 19.204 0.204 17.871 0.241 17.047 0O
7489 4642 4276 18.730 0.138 18.326 0.473 18.088 0

.120_
.063
.000
.330
.022
.155
.527
.000
.000
.116
.000
.000
.125
.000
.027
.048
.349
-300
.159
.363

Una corrida tipica del programa ’aparear’ en una computadora IPX con
5000 estrellas por archivo se lleve un tiempo de aproximadamente 30
horas de corrida continua. En una computadora ULTRA 1, el mismo
proceso se lleva del orden de 3 horas de tiempo de corrida.

Una vez que ya s¢ obtuvo el archivo 'NOREPEATS’ se corre ahora el
programa 'fotowetria’ o ’fot2’. Ambos programas calculan los valores
de las magnitudes corregidas. La diferencia es que utilizan transfor-
maciones distintas entre las magnitudes observadas y las corregidas:
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Para ’fotometria’ se usan las transformaciones siguientes:

c U=u(0)+u(1)*u+u(2) *b+u(3) *v
C B=b{(0)+b{1)*u+b(2) *b+b(3) *v
C V=v{0)+v (1) *u+v(2) *b+v(3) »v

Dandonos un sistema de ecuaciones con 4 incognitas (orden=4). Se
requiere tener un valor observado para las tres magnitudes u, b y v.

Para 'fot2’ se usan las transformaciones siguientes:

c U=u(0}+u(l)*u+u(2) *(u-v)
C B=b(0)+b{1}*b+b(2)*(b-v)
C V=v(0)+v(1)*v+v(2)*(b-v)

Dandonos un sistema de 3 ecuaciones con 3 incognitas (orden=3}. Se
requiere tener los valores observados solo por parejas (u,v) o (b,v).

Ambos programas nos pregunta a continuacién el nombre del archivo
de estrellas estindares

WRITE(6,’ (*’ ARCHIVOD DE DATOS DE ESTRELLAS’’,
* »» STANDARD= ’°,$))

Este archivo lo hacemos con ayuda de algiin editor y en él ponemos las
magnitudes estindares y las magnitudes observadas de un conjunto de
estrellas.

A continuacién se muestra uno de estos archivos

n
1}

U UDAO UST B BDAO BST V VDAO VST
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72
467
924
698
266
226

40
164
946

364

920
279
789
911
554

APENDICE B

14.895 15.580 5729 10.995 15.130 6113 9.544 14.140
15.818 16.430 5338 12.156 16.180 5696 10.865 15.380
15.736 16.390 6615 12.267 16.310 5983 11.293 15.810
16.639 17.250 6153 13.138 17.190 6527 11.937 16.460
16.780 17.310 5175 13.127 17.120 5517 11.896 16.380
15.225 15.900 5165 11.412 15.500 5503 10.030 14.590
16.1656 16.880 5058 12.626 16.660 5375 11.392 15.910
15.900 16.320 1999 12.221 16.190 2137 11.587 16.080
15.814 16.440 1869 12.217 16.230 2006 10.956 15.410
147782 "15.610 ~ 893 -10:815 - 15.010-..-939. ~9.415  13.980
16.639 17.290 2496 13.160 17.120 2623 11.906 16.360
15.008 15.810 1454 10.881 15.050 1569 9.506 14.030
14.662 15.340 2407 10.973 15.070 2635 9.745 14.190
15.739 16.280 3622 12.196 16.100 3844 11.510 15.940
16.242 16.740 3477 13.438 17.190 3674 12.909 17.250

Y debe escribirse el archivo en este formato.

El programa nos pregunta ahora el nombre del archivo en que se alma-
cenaran los coeficientes de transformacion para pasar de magnitudes
observadas a magnitudes estandares.

WRITE(6,’(’’ ARCHIVQO DE COEFICIENTES’’,
*» DE TRANSFORMACION= '’ $)')

El programa lee los valores observados de las estrellas que se han
escogido como secuencias secundarias y se comparan con los valo-
res estdndares publicados en la literatura. Siguiendo un proceso de
minimos cuadrados y las ecuaciones dadas anteriormente, se calculan
los valores de los coeficientes de transformacién entre magnitudes ob-
servadas y magnitudes 'reales’. Finalmente se llama a la subrutina
CORRECTION la cual corrige y escribe en un archivo los valores de-
finitivos de las magnitudes.

Tanto el programa fotometria.f como el fot2.f hacen uso de una serie
de subrutinas que son:

i) EQUATION: Resuelve un sistema de ecuaciones simulténeas.




APENDICE B 109

ii) TRIANGULQO: Triangula una matriz dada.
iii) VERIFICACION: Checa que las soluciones satisfagan
las ecuaciones originales.
iv) LSQRS: Calcula los coeficientes del sistema de ecuaciones
utilizando los algoritmos de minimos cuadrados.
v) CORRECTION: Corrige los valores de las magnitudes

observadas a los valores de magnitudes
estandares.

A continuacién se muestra una parte del archivo de salida con los
resultados de transformar las magnitudes observadas a las estdndares:

0 34 2 0.000 0.000 16.371 (.054 20.797 0.102
0 156 16 0.000 0.000 15.351 0.465 16.478 0.187
33 6491 17 18.675 0.180 22.219 0.255 18.912 0.119
0 22 19 0.000 0.000 19.753 0.111 18.945 0.062
0 24 20 0.000 0.000 17.843 0.219 15.317 0.082
19 27 22 17.041 0.043 18.398 0.056 18.214 0.053
63 29 23 17.972 0.133 17.882 0.046 17.185 0.041
21 31 25 16.483 0.056 18.039 0.059 16.643 0.060
0 33 27  0.000 0.000 17.025 0.084 16.524 0.040
0 44 31 0.000 ©.000 20.280 0.101 20.367 0.287
0 9 33 0.000 0.000 19.199 0.057 18.677 0.021
49 0 37 17.743 0.387 0.000 0.000 17.846 0.056
36 23 39 17.212 0.067 17.328 0.031 17.670 0.031
82 26 40 16.276 0.050 16.203 0.052 15.541 0.020
18 0 41 17.261 0.308 0.000 0.000 14.007 0.406
54 32 42 20.861 0.417 15.500 0.093 14.682 (.044
20 48 50 17.518 0.092 17.641 0.027 17.208 0.023
0 49 53 0.000 0.000 22.223 0.344 19.815 0.029
0 8 56 0.000 0.000 20.188 0.109 19.030 0.073
0 52 56 0.000 0.000 20.253 0.085 19.789 0.032
50 6508 58 18.239 0.252 20.855 0.085 18.845 0.028
81 47 59 16.024 0.019 15.805 0.026 15.010 0.017
0 6485 63 0.000 0.000 22.346 0.310 19.123 0.015
17 54 64 16.016 0.035 15.715 0.014 14.946 0.010
86 56 65 20.013 0.245 16.734 0.052 16.543 0.043
80 53 66 16.109 0.020 15.902 0.010 15.663 0.010
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0 6553 68 0.000 0.000 23.399 0.391 15.392 0.029
91 64 69 15.175 0.030 15.550 0.035 15.371 0.048
0 83 70  0.000 0.000 19.338 0.076 22.007 0.298
0 58 71 0.000 0.000 21.213 0.262 21.408 0.127
0 45 72 0.000 0.000 21.690 0.209 19.028 0.025
20 60 73 18.195 0.080 18.459 0.032 18.041 0.023

1y (2 & (4) (5) (6) (7) (8) (9)

—~ o= En donde las tres primeras columnas dan los numeros. de identifi-
cacién dados a cada estrella en los archivos de fotometria produ-
cidos por DAOPHOT,

¢ La cuarta columna da el valor de la magnitud que ocupa el orden
1 (en este caso U},

s La quinta columna da el error asociado a esa magnitud, y las otras
columnas dan los valores y errores de cada magnitud asociada a
cada filtro respectivamente.

Al correr este programa se produce un archivo 'MAGSTAT’ que nos
imprime los valores observados de las magnitudes, luego los valores
estandares, luego los calculados y finalmente la diferencia entre los
calculados y los estandares. Si hay alguna estrella con diferencias muy
grandes se podra eliminar. A coutinuacién se mucstra uno de estos
archivos '"MAGSTAT’

749 16.616 17.210 17.080 -0.130 1416 13.085 17.120
17.006 -0.114

1443 11.979 16.350 16.307 -0.043

607 15.709 16.230 16.380 0.150 1313 12.036 16.030
15.941 -0.089

1294 11.441 15.890 15.795 -0.095

548 16.713 15.670 16.068 0.398 1289 11.277 15.370
156.295 -0.075

1273 9.991 14.440 14.354 -0.086

1447 16.823 17.440 17.290 -0.150 2326 13.300 17.260
17.211 -0.049

2423 12.187 16.530 16.520 -0.010

1441 15.926 16.240 16.606 (0.366 2253 12.251 16.160
16.144 -0.016 2350 11.679 16.050 16.029 -0.021

1454 15.468 15.970 15.731 -0.239 2230 11.673 15.700
15.670 -0.030
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2336 10.426 14.810 14.781 -0.029

1566 16.856 17.280 17.250 -0.030 2396 13.225 17.180
17.143 -0.037

2511 12.094 16.450 16.418 -0.032

2669 16.086 16.580 16.485 -0.095 3838 12.526 16.370
16.482 0.112

3989 11.315 15.610 15.653 0.043

2527 16.887 17.290 17.256 -0.034 3692 13.253 17.0B0
17.175 0.095

3875 12,077 16.320 16.400 0.080

2390 15.770 16.160 16.430 0.270 3522 12.119 15.930
16.025 0.095

3690 11.483 15.720 15.835 0.1156

2087 15.711 16.190 16.014 -0.176 3190 11.975 15.930
15.956 0.026

3332 10.750 15.060 15.099 0.039

2918 16.356 16.780 16.684 -0.096 4236 12.652 16.600
16.601  0.001

4468 11.457 15.800 15.793 -0.007

2831 15.908 16.230 16.544 0.314 4112 12.204 16.070
16.105 0.035

4328 11.578 15.830 15.928 -0.002

2753 16.016 16.440 16.243 -0.197 3970 12.148 16.110
16.122 0.012

4206 10.919 15.240 15.265 0.025

2430 15.211 15.690 15.451 -0.239 3585 11.360 15.360
15.369 0.009

3758 10.119 14.500 14.481 -0.019

1983 15.963 16.460 16.288 -0.172 2994 12.269 16.220
16.237 0.017

3131 11.049 15.390 15.392 0.002

2083 12.815 13.220 13.280 0.060 3113 9.166 13.230
13.237 0.007

3143 8.090 12.460 12.499 0.039

4. Una vez que tenemos un archivo de datos con las magnitudes 'reales’,
podemos hacer una grafica magnitud vs color o una grafica de dos colo-
res {por ejemplo mediante algun archivo escrito en SUPERMONGO).

Los archivos 'diagramahrl.sm’ y 'diagramahr2.sm’ producen diagra-
mas magnitud color (V vs B-V) de los datos observados y de los ya
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corregidos. Haciendole ligeras variaciones a este archivo se pueden ob-
tener los diagramas de dos colores u otra combinacién de diagramas
magnitud-color. Se encuentra también un archivo llamado *colorco-
lor.sm” que proporciona una grafica de U-B vs B-V.

5. Una vez que se obtiene un diagrama H-R, generalmente este va a pre-
sentar las secuencias esperadas como son la secuencia principal, la rama
de las gigantes, la rama horizontal, etc. Sin embargo en muchos casos
también presentara una gran cantidad de estrellas de campo, las cuales

"~ habra que eliminar siguiendo una serie ‘de criterios -adecuados. -Para~ -~ — -
ello se puede utilizar el programa 'depuracion.f’.
Este programa lee los datos de una poblacidn estelar y los divide en
pequeiios intervalos de magnitud y de color, cou la intencién de encon-
trar el intervalo de color dentro del cual se presenta el mayor niimero
de estrellas, con la intencién de definir una linea fiduciaria y poste-
riormente escoger solamente a aquellas estrellas que esten localizadas
dentro de un intervalo definido alrededor de la linea fiduciaria.

El programa comienza solicitando los limites dentro de los cuales se
har4 la subdivision:

100 format(’ give magmin,magmax,colormin,colormax=’,$)
read(5,*) magmin,magmax,colormin,colormax

y luego pide los anchos de los intervalos en magnitud y en color:

200 format (’ give binwidth in mag & color=’ ,3§)
read(5,*) binwmag,binwcol

Posteriormente solicita el nombre del archivo donde se encuentran los
datos. Este desde luego que puede ser un archivo como el ilustrado
anteriormente como salida del programa *fotometria.f’ o fot2.f’.

300 format (’data file=’,§)
read (5,400} filename
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Este programa escribe sus resultados en un archivo de SUPERMONGO
llamado ‘cortes’ el cual nos da una representacién de 3-dimensiones
del niimero de estrellas distribuidas sobre el diagrama H-R. Esto nos
ayudari a darnos una idea de que ancho alrededor de la linea fiduciaria
es el apropiado para desechar estrellas mas alld de los limites.

Mis adelante se nos pide la pendiente y la ordenada al origen de una
linea divisoria. Esta linea se traza generalmente paralela a la secuencia
de las gigantes y tiene como fin dividir la rama de las gigantes de la
rama horizontal para que el programa haga sus calculos de densidad
maxima a ambos lados de la linea. Las caracteristicas de esta linea
deberdn encontrarse a mano sobre una grafica de los datos.

write(6,’(’’Pendiente y ordenada al origen’’,

* '’ de la linea divisoria= ’’,$)')

Posteriormente se llama a la subrutina ’discrimination’ que solo deja
las estrellas que cumplen con los criterios de permanencia dados ante-
riormente y finalmente se Hama a la subrutina If (luminosity function).

Este programa (depuracion.f) hace uso de las siguientes subrutinas:

i) discrimination: Esta subrutina lee los resultados producidos
y discrimina aquellos que no estén dentro

de los limjites establecidos alrededor
del color al cual, en cada intervalo de
magnitud, hay un nimero miximo de
fuentes.

subroutine discrimination(posx,nmagsteps,ncolsteps
* ,colormin,deltaccl,buenancho)

ii) 1f: Esta subrutina usa el archivo de salida de la subrutina
discrimination y produce la funcidén de luminosidad

de dicha poblacidn estelar.

subroutine 1lf(nmagsteps,ncolsteps,magmin,deltamag,
* totrow,iota,ikapa)

iii) subroutine zerodivisor(var,indice)
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Esta subrutina impide que se divida entre cero
y avisa en donde ocurre esto.

SUBROUTINE GRAFDEPURADA (FILENAME,DELTAMAG,BUENANCHO,
HBMAXDEB)

Esta subrutina ve si los resultados cumplen
las condiciones de permanencia impuestas y
escriben los datos que si cumplen a un archivo

7T TCom la termimaci6m ’bis? T T - — o=— = - — —

6. Dentro dec csta suite de programas se encuentran los siguientes progra-

mas:

a)

b)

c)

a) matchl.f
b) rawphot.f

¢) distanciadisc.f
d) errordisc.f
e) ordendistancia.f
f) sortdist.f

Este programa empata dos archivos de estrellas
basado en el criterio de la minima distancia
entre dos iméigenes. Este programa se ha
superadeo ¢on los programas empate.f

y aparear.f

Este programa toma los archivos que se han producido
con el programa matchl y que representan la correlacidm
de los archivos de fotometriia de dos filtros y los
pega para tener el cruce de todos los datos
fotométricos obtenidos para un objeto.

Este programa se ha superado con los

programas empate.f y aparear.f

Este programa lee losarchivos producidos por el
programa “matchl.f" y deja solamente aquellas
estrellas que estén separadas de sus supuesta
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d)

imagen en el otro filtro una cantidad menor que
la egpecificada.

Este programa nos preguntari cuales son los

errores miximos aceptados en cada filtro y
eliminara a las estrellas cuyos errores sean
mayores que los especificados.

Este programa es muy Util yaque no solo nos

da la oportunidad de establecer errores miximos,
sino que nos permite también escoger dos magnitudes
de separacién tales que los errores maximos
aceptados puedan tener valores diferentes por
arriba o por abajo de esas magnitudes.

Este programa se recomienda mucho para la limpieza final de
los diagramas

e)

£)

Este programa toma el archivo de magnitudes
definitivas y también otro archivo que se
encuentra ordenado bajo algin criterio,

en genral el criterio es la distancia al
centro de un cimulo y reordena el archivo

de magnitudes definitivas en el orden seguido
por el otro archivo.

Este programa ordena los datos de fotometria

de un archive de acuerdo a sus distancias
progresivas a partir de un punto predeterminado

Este programa se recomienda ya que puede
ayudar mucho al astrénomo a determinar

la orientacién de sus observaciones

con respecto a los puntos cardinales, lo cual
no siempre es fdacil. Los resultados de este
programa deberan usarse en combinacién

con el archivo de SUPERMONGO ’origen.sm’.
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PROGRAMA EMPATE
(Obtiene los coeficientes para agrupar datos)

ESTE PROGRAMA ENCUENTRA LOS COEFICIENTES DE
TRANSFORMACION ENTRE DOS IMAGENES DE UNA MISMA REGION
EN _DOS FILTROS

DIFERENTES. UTILIZA LA TRANSFORMACION SIGUIENTE:

X' =A0+ A1+ X 4+ A2+Y + A3+« X *Y + A4+ X2 + A5«
A6 * X2
— e Y2 AT X3 A8 YR+ A9 X34y

Y' = B0+ B1+X+B2+Y + B3+ X*Y + B4« X?+ B5+Y 2+ B6+
X2xY2 4+ BT+ X34+ B8+Y3+Bo+x X34V3

~
) ]
QOO QOO+ aoaanaa

CHARACTER»20Q FILE1

DIMENSION XI(100),YI(100),XF(100),YF(100)
DIMENSION XXI(100),YYI(100),XXF(100),YYF(100)
DIMENSION POS(10000,21)

DIMENSION COEF(21,22),VARX(101),VARY(101)

DIMENSION VARXX(101),VARYY(101)
INTEGER ORDSIS

Qe

ITOT=0
DO I=1,21
Do J=1,22
COEF(I,J)=0.0
END DO

P0S(I,J)=0.0
END DD
END DO

WRITE(6,’ (’ ’ARCHIVO DE COORDENADAS'’,
* *? EN IMAGENES A EMPATAR= ’’,8$)))
READ(S,’ (1A20)*) FILE1

OPEN(UNIT=10,FILE=FILE1,STATUS=’"UNKNOWN’)
K=1
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1000

Qaaaah

1100

lelrivrivle!

READ(10,’{(1X,114,1X,F8.3,1X,F8.3,7X
,114,1X,F8.3,1X,F8.3)* ,END=1100) N1,XI(X),YI(K)
N2, XF(K) ,YF(K)

LAS COORDENADAS XX Y YY NOS PERMITIRAN CALCULAR
%ﬁ%EggﬁFICIENTES DE LA TRANSFORMACION

K=K+1

GO TO 1000
ITOT=K-1

gESQLVIENDU PARA LOS COEFICIENTES DE LA TRANSFORMACION

DO I=1,ITOT

POS(I,1)=1.0

POS(I,2)=XI(I)

POS(I,3)=YI(I)

POS(I,4)=XI(I)}*YI(I)
POS(I,5)=XI(I)*XI(I)
POS(I,8)=YI{I)*YI(I)
POS(I,7)=(XI(I)*YI(I))*(XI(I)*YI(I)})
POS(I,8)=XI(I)*XI(I)*XI(I}
POS(I,9)=YI(I)*YI(I)*YI(I)
POS(I,10)=(XI(I)*YI(I))*(XI(I)*YI(I))*(XI(I)*YI(I))
E§8566,11)=XF(I)

WRITE(6,’ (' ’ORDEN DEL SISTEMA(#VAR)= *’,8))
READ(5,’ (I5)’) ORDSIS
NVAR=0RDSIS-1

CALL LSQRS(POS,NVAR,MVAL,COEF)

CALL EQUATION(CDEF,VARX,ORDSIS)

b0 I=1,0RDSIS
WRITE(6,’ (?’VARX(’’,1I2,7’)= ’*,E20.5)’) I,VARX(I)
END DO

RESOLVIENDO PARA Y

DO I=1,ITOT
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POS(I,11)=YF(I)
END DO

CALL LSQRS(PDS,NVAR,MVAL,COEF)
CALL EQUATION(COEF,VARY,ORDSIS)
DO I=1,0RD3IS
WRITE(6,’(’’VARY(*’,1I12,’?)= > E20.5)*) I,VARY(ID)
END DO

REWIND(UNIT=10)

'CALL TRANSFORMACION{(FILE1-, VARX ; VARY ;AVX, AVY- DESVSTDX,DESVS

OPEN(UNIT=12,FILE=’TRANSCOEFS’ ,STATUS='UNKNOWN’)

WRITE(6,’ (//) )
DO I=1,0RDSIS

WRITE{ 6,’(’°VARX(’’,1I2,’?)= **,E20.5)’) I,VARX(I)
WRITE(12,’(?'VARX(*?,1I2,?*)= *’ E20.5)’) I,VARX(I)

END DO

DO I=1,0RDSIS
WRITE( 6,’(’’VARY(’’,1I2,’’)= *? ,E20.5)’) I,VARY(I)
EEEIEE(12,’("VARY(”,lIQ,”)= »2 E20.5)’) I,VARY(I)

TRANSFORMACIONES INVERSAS

CHttttttttrittttttrttttttrbdtttttbttttritttttr bttt bt +44

INICIALIZANDD NUEVAMENTE

DO I=1,21
Do J=1,22
COEF(I,J)=0.0
END DO

END DO
D0 I=1,100
Do J=1,21
POS(I,J)=0.0
ND DO

E
END DO

T b o o N EE L D o e

RESOLVIENDO PARA LDS COEFICIENTES DE LA TRANSFORMACION
INVERSA DE X

b0 I=1,ITOT
P0S(I,1)=1.0
POS(I,2)=XXI(I)
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POS(I,3)=YYI(I)

POS(CL,4)=XXI(I)*YYI(I)

POS(I,5)=XXI(I)*XXI(I)

POS(I,6)=YYI(I}*YYI(I)

POS(I,7)=(XXI(I)*YYI(I))* (XXI{I)*YYI(I))
POS(I,8)=XXI(I)*XXI(I)*=XXI(I)
POS(I,9)=YYI(I)*YYI(I)*YYI(I)
POS(I,10)=(XXI(I)*YYI(I))*(XXT(I)*YYI(I})*=(XXI(I)=YYI(I})
POS(I,11)=XXF(I)
END DO

AQUI DEBERIA PREGUNTAR EL ORDEN DEL SISTEMA PEROD
ESTE YA LO SABE Y ESTA ALMACENADO

EN LA VARIABLE ORDSIS

Qaaa

CALL LSQRS(PDS,NVAR,MVAL,COEF)

CALL EQUATION(COEF,VARXX,ORDSIS)

DO I=1,0RDSIS
WRITE(6,’ (??VARXX(’’,112,77)= '? E20.5)’) I ,VARXX(I)
END B0

RESOLVIENDO PARA LA TRANSFORMACION INVERSA DE Y

[rleielele]

DQ I1=1,ITOT
POS(I,11)=YYF(I)
END DO

CALL LSQRS(POS,NVAR,MVAL,COEF)
CALL EQUATION(COEF,VARYY,ORDSIS)

D0 I=1,0RDSIS
WRITE(6G,’ (’VARYY(’’,1I2,’’)= 2? E20.5)’) I,VARYY(I)
END DO

REWIND(UNIT=10)
CALL TRANSFORMACION(FILE1l,VARXX,VARYY,AVXX,AVYY,
* DESVSTDXX,DESVSTDYY)

CLOSE(UNIT=10)

WRITE(12,°(/////,’ *TRANSFORMACIONES INVERSAS’’,//)’)
WRITE(E,’(//)*)

DO I=1,0RDSIS

WRITE( 6, (?’VARXX(’?,1I2,%*)= 77 E20.5)’) I,VARXX(I)
WRITE(12,’ (**VARXX(’?,1I2,’*)= ’’ E19.5)’) I, VARXX(I)
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END DO

DO I=1,0RDSIS
WRITE( 6,°(’’VARYY(’’,112,’?)= ’?,E20.5)’) I,VARYY(I)
WRITE(12,’ (?’VARYY(’’,1I2,7’)= ?’,E18.5)’) I,VARYY(I)

END DQ
CLOSE (UNIT=12)

STOP

Ot o 3 oo o o o ok o K o S A e A A K e ok o ok ok AR KK R K R R R

GOty

aqQa

QO

SUBROUTINE EQUATION(MATRIZ,VAR,ORDEN)

ESTA SUBRUTINA RESUELVE UN SISTEMA DE ECUACIONES LINEALES
CUY0OS COEFICIENTES ESTAN CONTENIDOS EN LA MATRIZ
ALMACENADA EN EL ARREGLO BIDIMENSIONAL °*MATRIZ’ QUE

ES EL PRIMER ARGUMENTO DE LA SUBRUTINA.

LA ULTIMA COLUMNA DE ESTE ARREGLO CONTIENE LOS VALORES
DE LOS TERMINOS INDEPENDIENTES DE LAS ECUACIONES

EL ARREGLO UNIDIMENSIONAL °VAR’ CONTENDRA LOS VALODRES
DE LAS SOLUCIONES AL SISTEMA DE ECUACIONES. ESTE
ARREGLO ES EL SEGUNDO ARGUMENTO DE LA

SUBRUTINA.

EL TERCER ARGUMENTO ESTA CONSTITUIDO POR LA VARIABLE
ENTERA °ORDEN’ QUE REPRESENTA EL ORDEN DEL SISTEMA
0O EN OTRAS PALABRAS, EL NUMERO DE VARIABLE POR ENCONTRAR.

REAL MAT(100,100),VAR(101)
REAL MATRIZ(21,22)
INTEGER ORDSYS,ORDEN

ORDSYS=0RDEN

INICIALIZACION

DO J=1,0RDSYS
VAR(J)=0.0
END DO
VAR (ORDSYS+1)=-1.0
DO I=1,0RDSYS
D0 J=1,0RDSYS+1
MAT(I,J)=MATRIZ(I,J)
END DO
END DO

LLAMANDO A LA SUBRUTINA DE TRIANGULACION

CALL TRIANGULO(MAT,VAR,ORDSYS)
CALL VERIFICACION(MATRIZ,VAR,ORDSYS)
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RETURN
END

33k ook o ok ko ook o o S o ook ok o o o K s e e i ok ok ok koK oo ok ok Ok Rk R R ko kK
SUBROUTINE TRIANGULO(MAT,VAR,ORDEN)

ESTA SUBRUTINA TRIANGULA UNA MATRIZ DE TAMANO
(ORDEN x ORDEN+1), ADEMAS CALCULA LOS SOLUCIONES
AL SISTEMA DE ECUACIONES QUE CORRESPONDE A ESTA
MATRIZ. LA ULTIMA COLUMNA DE ESTE ARREGLO CONTIENE
LOS VALORES INDEPENDIENTES DE LAS ECUACIONES.

EL ARREGLO BIDIMENSIONAL ’MAT’ CONTIENE LOS VALORES
DE LOS COEFICIENTES DE LA MATRIZ.

LLA VARIABLE ’ORDEN’ REPRESENTA EL ORDEN DEL SISTEMA
0 EN OTRAS PALABRAS EL NUMERO DE VARIABLES CON
VALORES POR ENCONTRAR.

INTEGER ORDEN
REAL MAT(100,100),VAR(101) ,DUMAT(101)

lelelelvivivivivirivivivieisioNNelely]

c
C

SUMA=0.0

K=0

DO I=1,101

DUMAT(I)=0.0

END DO
C
C

DO J=1,0RDEN+1
c DO 1=1,0RDEN-J
g ESCRIBIENDO LAS MATRICES

WRITE(6,’{(/)")

DO IK=1,0RDEN

WRITE(6,’ (100(3X,E10.3))")

* (MAT(IK,JK) ,JK=1,0RDEN+1)

c END DO

IF(MAT(I,J) .EQ. 0.0) GO TO 300
K=I+1

IF(MAT(K,J) .EQ. 0.0) THEN
DO JI=1,0RDEN+1

DUMAT (JI)=MAT(K,JI)

MAT (K, JI)=MAT(K-1,JI)
MAT(Eai,JI)=DUHAT(JI)

F=MAT(I,J)/MAT(X,J)
DO L=1,0RDEN+1
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MAT(I,L)=MAT(I,L)-F*MAT(K,L)
IF(MAT(I,J) .LT. 1E-06) MAT(I,J)=0.0
END DO

goo CONTINUE
END DO
C
~ - __ _ED
C ESCRIBIENDO LA ULTIMA MATRIZ -

WRITE(6,’(/)’)
DO IK=1,0RDEN
WRITE(6,’ (100(3%,E10.3))°)

* (MAT(IK,JK),JK=1,0RDEN+1)
END DO
c
¢ AHORA SE VERIFICA SI EL SISTEMA TIENE SOLUCION
g UNICA O NO
IF(ABS(MAT(1,0RDEN)) .LE. 1E-06) THEN
WRITE(S,?(//,3X,? EL SISTEMA NO TIENE SOLUCION UNICA’’)’)
G0 T0 1600
c END IF
g AHORA SE ENCUENTRAN LOS VALORES DE LAS VARIABLES
DO I=1,0RDEN
SUMA=0.0
DO J=0RDEN+1,2,-1
SUMA=SUMA+MAT (I, J)*VAR(J)
END DO
VAR (ORDEN-I+1)=-SUMA/MAT(I,ORDEN-I+1)
END DO
C
¢
1000 CONTINUE
RETURN
END

oo o o e e o o ke K ol o o ol o ok 0K 3 30k o e oo o ok o R o o R R ok o o K o K R A o o o ok k)
SUBROUTINE VERIFICACION(MAT,VAR,ORDEN)
ESTA SUBRUTINA VERIFICA QUE LA SOLUCION ENCONTRADA

POR LA SUBRUTINA TRIANGULO SATISFAGA LAS ECUACIONES
ORIGINALES.

aQaQaaaQa Q
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* * %

ES IMPORTANTISIMD RECORDAR QUE PARA CADA CASO
ESPECIFICO HABRA QUE REPROGRAMAR ESTA SUBRUTINA
R%%ép ADA E TENGA LA EXPRESION ALGEBRAICA

INTEGER ORDEN
REAL MAT(21,22),VAR(101)

IND=0
SUMA=0.0

DO I=1,0RDSYS

SUMA= VAR(1)+VAR(2)*XI+VAR(3)*YI+VAR(4)*XI*YI
53*XI*XI+VAR(6)*YI*YI+VAR(7)*(XI*YI) (XI*YI)+
VAR *XT+XT*XT+VAR(O) *YI#«YI*YI+
VAR(C10) # (XI*YI)» (XI*YI)*(XI*YI)

SUMA=SUMA-MAT(I,0RDSYS+1)
I§§EU¥A .GT. 1E-06) THEN
WRITE(6,’(°’ DISCREPANCIA= ’’,1E10.2,
»»  RENGLON= ’’,1I3,)’) SUMA,I

END IF

SUMA=0.0

END DO

IF(IND .EQ. O) THEN

EggI%g(ﬁ,’(/l,”DISCREPACIAS MENORES QUE 1E-06’’,//)’)

RE
END

C
(C s 3 a3 o o ok oo o ok o o o ok o ok o ok o o o o oo o ok ok ok o o o K o ok R ook ok o sk o ko R o K R koK

lvivieivivivisieleieivivivivieivivivirie RSy

SUBROUTINE LSQRS{VAR,NVAR,MVAL,COEF)

ESTA SUBRUTINA CALCULA LOS COEFICIENTES DEL
SISTEMAS DE ECUACIONES QUE HABRA QUE RESOLVERSE
PARA OBTENER UNA SOLUCION DE MINIMOS CUADRADOS.

LOS VALORES DE LAS DIFERENTES VARIABLES OBSERVADAS
SE ALMACENAN EN EL ARREGLO ’VAR’

NVAR=ES EL NUMER( DE COLUMNAS QUE TIENE EL ARREGLO
'VAR’ O SEA EL NUMERO DE VARIABLES QUE ESTAMOS
CONSIDERANDO

MVAL=ES EL NUMERO DE VALORES OBSERVADOS QUE PUEDE
TOMAR CADA VARIABLE.

COEF=ES EL ARREGLD EN DONDE SE ACUMULAN LOS VALORES
DE LOS COEFICIENTES DEL SISTEMA DE ECUACIONES
QUE SE RESOLVERA.

SUPONEMOS UNA ECUACION DEL TIPO SIGUIENTE:
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a(0)*v(0,i)+a(1)*v(1,i)+...+a(n)*v(n,i)=A(i)

EN DONDE v(0,i)=1 SIEMPRE Y
EN DONDE v(n+1,i)=A(i) SIEMPRE

NOTESE QUE SE ESTAN INCLUYENDO EN EL ARREGLO COMO
VARIABLES EL COEFICIENTE DEL TERMINO INDEPENDIENTE
UE SIEMPRE SERA IGUAL A UNO (1) Y EL VALOR DEL
ERMINO CONSTANTE DEL LADO DERECHO DE LA ECUACION.

— — ESTRICTAMENTE ESTOS_D0S TERMINOS NO TIENEN EL
MISMO CARACTER QUE LAS OTRAS VARIABLES. Tt T o

VAR(MVAL ,NVAR+1) SERA LA DIMENSION DE ESTE ARREGLO

REAL VAR(MVAL,NVAR+1)
REAL VAR(10000,21)

REAL COEF(NVAR+1,NVAR+2)
REAL COEF(21,22)

MVAL=100

INICTALIZANDO EL ARREGLO COEF

DO I=1,NVAR+1
DO J=1,NVAR+2

CDEF(I IN=0.0
END DO

QQaa QO G QQaooQaoaQaaaaaaaaoaaQa

END DO
¢
C CALCULANDO LOS COEFICIENTES DEL ARREGLO QUE
g PROPORCIONARA LA ECUACION QUE SE VA A RESOLVER.
C
DO I=1,NVAR+1
DO J=1,NVAR+2
D0 K=1,MVAL
COEF(I,J)=COEF(I,J)+VAR(K,J)*VAR(K,I)
END DO
END DO
END DO
C
RETURN
END
C
C
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SUBROUTINE TRANSFORMACION(ARCHIVO,VARX,VARY,AVX, AVY,
DESVSTDX,DESVSTDY)

ESTA SUBRUTINA CALCULA LAS NUEVAS POSICIONES A
PARTIR DE LAS VIEJAS UTILIZANDO LOS COEFICIENTES
DE TRANSFORMACION CALCULADOS CON LAS SUBROUTINAS
LSQRS Y EQUATION.

CHARACTER*20 ARCHIVO
DIMENSION VARX(101),VARY(101)

SUMAX=0.0

SUMAY=0.0

ICOUNT=0
ITOT=0
SUMAXX=0.0
SUMAYY=0.0
DESVSTDX=0.0
DESVSTDY=0.0

OPEN(UNIT=11,FILE=’"STATS’ ,STATUS=’UNKNOWN’)

WRITE(8,’(//)’)
READ(10,’{1X,114,1X,F8.3,1X,F8.3,7X
,1I4,1X F8.3,1X,F8.3)’ ,END=1100) N1,XI,YI
,N2,XF,YF

XF1= VARX(1)+VARX(2)*XI+VARX(3)*YI+VARX(4)¢XI*Y +
ARX 5;*XI*XI+VARX(6)*YI*YI+VARX(7)*(XI*YI)*(XI*YI)+
VARX 8 tXI*XI*XI+VARX(9g*YI*YI*YI+
VARX (10) % (XI*YI)*(XI*YI)*(XI*YI)

YF1= VARY(1)+VARY(2)*XI+VARY(3)*YI+VARY(4)*XI*YI+
53*XI*XI+VARY(6)*YI*YI+VARY(7)*(XI:YI)*(XI*YI)+
VARY 8 *XI*XI*XI+VARY(9;*YI*YI*YI+
VARY(10) % (XI*YI}* (XI*YI)*(XI*YI)

DIFX=XF-XF1
DIFY=YF-YF1

WRITE( 6,’(3X,8(F10.3,2X))’) XI,XF,XF1,DIFX,YI,YF,YFi, DIFY
WRITE(11,’(3X,8(F10.3,2X))’) XI, XF,XF1,DIFX,YI,YF,YF1,DIFY

GO TO 1000
CONTINUE

AHORA CALCULAREMOS LA DISTANCIA PROMEDIO ENTRE

LA POSICION FINAL REAL DE UNA ESTRELLA Y LA POSICION
FINAL CALCULADA, Y OBTENDREMOS LA DESVIACION
ESTANDAR DE ESTA CANTIDAD

REWIND(UNIT=11)
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2000 READ(11,’(3X,8(F10.3,2X))* ,END=2100) XI, XF,XF1,DIFX
* YI,YF,YF1,DIFY

SUMAX=SUMAX+DIFX
SUMAY=SUMAY+DIFY
TCOUNT=ICOUNT+1
GO TO 2000

2100 CONTINUE
ITOT=ICOUNT ! NUMERO TOTAL DE ENTRADAS

-= = ~ -AVX=SUMAX/ITOT- ! PROMEDIO DE DESVIACIONES EN X
AVY=SUMAY/ITOT ! PROMEDIO DE DESVIACIONES EN Y

C AHORA CALCULAREMOS LA DESVIACION ESTANDAR

REWIND(UNIT=11)

DO I=1,ITOT
READ(11,’ (3X,8(F10.3,2X))?) XI, xF XF1 DIFX
* F,YF1,DIFY
SUMAXX=SUMAXX+EDIFx-Avxg*EDIFx Avx;
SUMAYY=SUMAYY+{DIFY-AVY)  (DIFY-AVY
c END DO
BN X DESVSTDX=(SUMAXX/ITOT)**(0.5) ! DESVIACIONES ESTANDAR

EES¥STDY=(SUMAYY/ITUT)**(0.5) ! DESVIACIONES ESTANDAR

WRITE(6,’(//)’)
WRITE(6,’(2X,’'DIFX PROMEDIO= ’’,E10.3,//

* 2X,’ ’DIFY PROMEDIQ= ’’,E10.3,//,

* 2X,’ *DESVSTDX= 7 E10.3,//,

* 2X, ’ *DESVSTDY= 7 E10.3,//,

* 2X,’ ITOT= 1 113) 73 AVX,A

* DESVSTDX, DEsvéTDv ITOT

CLOSE(UNIT=11)
RETURN
END
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PROGRAMA APAREAR
(Agrupa a los datos de ALLSTAR para cada filtro en un cétalogo fotométrico final. )

PROGRAM APAREAR

C
¢
C ESTE PROGRAMA CRUZA NUMERO DE ARCHIVOS (MAX 10) IDENTIFICANDO
c LAS ESTRELLAS DEL PRIMER ARCHIVQ CON AQUELLAS DE TODOS
g LOS DEMAS.
c
CHARACTER#20 FILES(10),FILETRANS,TEMP(10),TEMPA(10)
CHARACTER*20 TEMPP(10) ,TEMPPA(10)
CHARACTER*1 DUM
CHARACTER*78 RENGLON
DIMENSION TRANSFOR(200,10),SORTCELL(10000,9)
INTEGER INDICADOR1(20000),INDICADOR2(20000),TOTMATCH
REAL MAG,MAG1,MAG2,MAXTOLX,MAXTOLY,ORDEN(10)
INTEGER IORDEN(10),N(5)
REAL MAGSFIN(50000,15),BRILLO{5),ERROR(5)
c INICIALIZANDO
IFILES=0
D0 I=1,200
po J=1,10

TRANSFOR(I,J)=0.0
END DO
TRANSFOR(I,1)=1.0

END DO

DD I=1,20000
INDICADOR1(I)=0 ! small VARIABLE QUE INDICA SI
UNA ESTRELLA YA SE
EﬁgD%SADDR2(1)=O ! SE USO (=1) D NO SE HA USADO (=0)

TOLX=0.0
TOLY=0.0
DELTATOLX=0.0
DELTATOLY=0.0
ICONTADOR=0

IMATCH=0
TOTMATCH=0
TEMP(1)='"TEMP1’
TEMP(2)}="TEMP2’
TEMP(3)='TEMP3’
TEMP{4)="TEMP4’
TEMP{5)="TEMPS’
TEMP(6)="TEMP6'’
TEMP(7)=’'TEMP7’
TEMP(8)='TEMP8’
TEMP(9)='TEMP9’
TEMP(10)='TEMP10Q’
TEMPA%i =’TEMPAL’
TEMPA(2)="TEMPA2’
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TEMPA (3)=*TEMPA3’
TEMPA (4}='TEMPA4 >
TEMPA (59 ="TEMPA5’
TEMPA(6)="TEMPAG’
TEMPA(7}="TEMPAT’
TEMPA (8)="TEMPAS®
TEMPA(9)= TEMPAS”
TEMPA(10)=>TEMPA10’
TEMPP(1)="TEMPP1’
TEMPP(2)="TEMPP?2’
TEMPP (3} =>TEMPP3’
TEMPP (4)=>TEMPP4’

T -~ — TEMPP(5)=’TEMPPS> — — — - — — — - _ _ _ _ _ _ _
TEMPP(6}=’ TEMPP6’
TEMPP (7}="TEMPP7’
TEMPP({8)=’ TEMPP8’
TEMPP (9) =’ TEMPP9’
TEMPP (10)=>TEMPP10’
TEMPPA(1}=’TEMPPA1 ’
TEMPPA (2)=’TEMPPA2’
TEMPPA (3) =’ TEMPPA3
TEMPPA (4 )=’ TEMPPA4 ’
TEMPPA (5)=>TEMPPAS >
TEMPPA (6)=’TEMPPAG’
TEMPPA{79=’>TEMPPA7’
TEMPPA (8)=>TEMPPAS”
TEMPPA (9) =’ TEMPPAS’
TEMPPA(10)="TEMPPA10’
bg 1= 1i1oooo

SURTCELL(I 1)=0.0
END_DO
END DO
DO 1I=1,10
ORDEN(I)=0,0
IORDEN(T)=0
END DO
b 1= 1isoooo
MAGSFIN(I,J)=0.0
END DO
END DO

AHORA CERRAREMOS TODOS LOS ARCHIVOS QUE SE USAN EN ESTE
iﬁggg%gﬁ QUE HAYAN SIDD DEJADOS POR ALGUNA CORRIDA

DO I=1,IFILES
OPEN (UNIT=I+40,FILE=TEMP (I),STATUS=’"UNKNOWN’)
OPEN(UNIT=I+60,FILE=TEMP(I),STATUS=’UNKNOWN’)
OPEN(UNIT=I+70,FILE=TEMP (I),STATUS="UNKNOWN’)
OPEN(UNIT=I+80,FILE=TEMP(I),STATUS="UNKNOWN’)

[alelelelelely
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PROGRAMA APAREAR
(Agrupa a los datos de ALLSTAR para cada filtro en un citalogo fotométrico final. )

PROGRAM APAREAR

C
C
C ESTE PROGRAMA CRUZA NUMERO DE ARCHIVOS (MAX 10) IDENTIFICANDO
¢ LAS ESTRELLAS DEL PRIMER ARCHIVO CON AQUELLAS DE TODOS
8 LOS DEMAS.
C
CHARACTER*20 FILES(10),FILETRANS,TEMP(10),TEMPA(10)
CHARACTER*20 TEMPP(10) ,TEMPPA(10)
CHARACTER*1 DUM
CHARACTER*78 RENGLON
DIMENSION TRANSFOR(200,10),SDRTCELL(10000,9)
INTEGER INDICADOR1(20000), NDICADOR2(20000) ,TOTMATCH
REAL MAG,MAG1,MAG2,MAXTOLX,MAXTOLY,ORDEN (10)
INTEGER IDRDEN(10),N(5)
REAL MAGSFIN(50000,15),BRILLO(5),ERROR(5)
c INICIALIZANDO
IFILES
DO I=1,200
DU J=1,10

TRANSFDR(I,J)=0.0
DO

END
TRANSFOR(I,1}=1.0
END DO

b0 I=1,20000
INDICADDRI(I) =0 ! small VARIABLE QUE INDICA SI
UNA ESTRELLA YA SE
EﬁgD%SADURQ(I) =0 ! SE USO (=1) O NO SE HA USADO (=0)

TOLX=0.0
TOLY=0.0
DELTATQLX=0.0
DELTATOLY=0.0
ICONTADOR=0

=!TEMP9’
?§=’TEMP10’
2

TEMP
TEMP
TEMPA
TEMPA

='TEMPA1’
='TEMPA2’

IMATCH=0

TOTMATCH=0

TEMP(1)='TEMP1’
TEMP(2)="TEMP2’
TEMP{3)="TEMP3’
TEMP{4)="TEMP4’
TEMP{5}="TEMPS’
TEMP(6)='TEMPG’
TEMP (7 ”’TEMP?’
TEMP g =’TEMPS’

1
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TEMPA(3)='TEMPA3’
TEMPA (4)="TEMPA4’
TEMPA (5)='TEMPA5’
TEMPA (6)="TEMPA6’
TEMPA(7)="TEMPAT’
TEMPA (8) =’ TEMPAS’
TEMPA (9) =’ TEMPA9’
TEMPA(10)="TEMPA10"
TEMPP(1)=’TEMPP1’
TEMPP (2)='TEMPP?2’
TEMPP(3)="TEMPP3’

— . - . TEMPP(4}=TEMPP4> __ _ _ _
TEMPP (5)="TEMPP5’
TEMPP(6)='TEMPP6’
TEMPP(7)="TEMPP7’
TEMPP (8)="TEMPPS’
TEMPP(9)="TEMPPS’
TEMPP{10)="TEMPP10’
TEMPPA (1}="TEMPPA1’
TEMPPA(2)=>TEMPPA2’
TEMPPA(3)="TEMPPA3’
TEMPPA (4)='TEMPPAZ’
TEMPPA (5)="TEMPPAS’
TEMPPA(6)="TEMPPAG’
TEMPPA(7)="TEMPPAT
TEMPPA (8% =’TEMPPAS’
TEMPPA(9)="TEMPPA9’
TEMPPA({10)="TEMPPA10’
DO I=1,10000

DO J=1,9
SORTCELL(I,3)=0.0
END DO
END DO
DO I=1,10

ORDEN(I)=0.0
TORDEN (1)=0
END DO

DO I=1,50000
po J=1i,1s
MAGSFIN(I,J)=0.0
END DO
END DO

C

¢

€ AHORA CERRAREMOS TODOS LOS ARCHIVOS QUE SE USAN EN ESTE
C PROGRAMA QUE HAYAN SIDO DEJADOS POR ALGUNA CORRIDA

8 ANTERIOR

D8 I=1,IFILES
OPEN (UNIT=1+40,FILE=TEMP(I) ,STATUS="UNKNOWN’)
OPEN(UNIT=I+60,FILE=TEMP(I),STATUS="UNKNOWN’)
OPEN(UNIT=I+70,FILE=TEMP(I),STATUS="UNKNOWN’)
OPEN (UNIT=I+80,FILE=TEMP(I),STATUS="UNKNOWN’)
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OPEN(UNIT=51, FILE=’SWAP1’,STATUS=’UNKNOWN?)
END DO
DO I=1,IFILES
CLOSE(UNIT=I+40, STATUS='DELETE’)
CLOSE(UNIT=I+60,STATUS="DELETE’)
CLOSE(UNIT=I+70,STATUS="DELETE’)
CLOSE(UNIT=I+80,STATUS='DELETE’)
ESBDSE(UNIT=51 , STATUS='DELETE’)

[elele]

WRITE(6,’ (’’CUANTOS ARCHIVOS QUIERES APAREAR= '’ §)')
READ(5,’(12)’) IFILES

D0 I=1,IFILES
WRITE(6,’ (’*ARCHIVD’’,12,7’= *’ §)) I
READ(5,’ (1A20)’) FILES(I)

OPEN (UNIT=I+10,FILE=FILES(I),STATUS=’UNKNOWN")
END DO

[21ele]

WRITE(6,’ (’’EN QUE ORDEN VAN LOS RESULTADOS'’,//)’)
D0 I=1,IFILES

WRITE(6,’(’*ARCHIVD’’ ,12,°’="",1A20,

* »’  QORDEN’’,12,’’=’’$)) I,FILES(I),I
READ(S,*) ORDEN(I)

TORDEN(I)=INT(ORDEN(I))
END DO

aQaa

WRITE(6,’ (* ?ARCHIVO DE TRANSCOEFS ENTRE’’
' $Y) 73 EL PRIMER ARCHIVO Y TODOS LOS DEMAS=

READ(5,’(1420)’) FILETRANS
OPEN{UNIT=30,FILE=FILETRANS,STATUS="UNKNOWN’)

SE EMPIEZA A LEER DESDE LA SEGUNDA COLUMNA PORQUE
L0S COEFICIENTES DE TRANSFORMACION ENTRE EL PRIMER
ARCHIVO Y EL MISMO SON SIEMPRE IGUALES A 1.0

[eleielelele]

D0 J=2,IFILES
D0 I=1,20 t 10 PARA X Y 10 PARA Y PARA CADA ARCHIVO

ES IMPORTANTISIMO QUE EL ARCHIVO DE COEFICIENTES DE
TRANSFORMACION SE AJUSTE EXACTAMENTE AL FORMATO DE
LECTURA (10X,E20.5)

READ(30,’ (10X,E20.5) ) TRANSFOR(I,J)

aaQaaa
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1000

- WRITE(6, .’ ?MAXTOLY= **,$)") _

APAREAR

END DO
END DO

WRITE(6,’ (’ ?TOLERANCIA X= ’?,8)")
READ(5,*) TOLX
WRITE(6,’ (* ’TOLERANCIA Y= ’°,8)")
READ(5,*) TOLY
DELTATOLX=TOLX

DELTATOLY=TOLY
WRITE(6,’ (* 'MAXTOLX= *’,$)')

READ(5,*) MAXTOLX

READ(5,*) MAXTOLY - e
WRITE(6, ' (* ’FRECUENCIA DEL MONITORED= *’,$)')
READ(5,*) FREQMON

ABRIENDG ARCHIVOS QUE SE USARAN ACTIVAMENTE EN EL CRUCE

OPEN(UNIT=51,FILE="SWAP1’ ,STATUS=’UNKNOWN’)

ABRIENDO LOS ARCHIVOS TEMPORALES QUE LUEGOD SE
UTILIZARAN PARA ESCRIBIR LOS RESULTADOS DEL
CRUCE ENTRE LOS ARCHIVOS ORIGINALES

DO I=1,IFILES
OPEN(UNIT=I+40,FILE=TEMP(I)},STATUS=’UNKNOWN’)
EggEgéUNIT=I+60,FILE=TEMPA(I),STATUS=’UNKNUHN’)

COMPARANDOD ARCHIVOS

DO IJ=1,IFILES-1 ! IJ CONTROLA EL NUMERO DE ARCHIVOS
A APAREAR

EL DO LOOP ANTERIOR CONTROLA EL PROCESO DE APAREAMIENTO
ENTRE LAS ESTRELLAS PARA DIFERENTES ARCHIVOS ESTE LOOP
SE CIERRA CON LA INSTRUCCION ’END DO’ LOCALIZADA CON

LA ETIQUETA 5555

TRANSFIRIENDD EL CONTENIDO DEL ARCHIVO ORIGINAL ASOCIADO
élLA UNIDAD IJ AL ARCHIVQ ’SWAP1’> ASOCIADO A LA UNIDAD

READ{10+IJ+1,’(1A1)’) DUM
READ(10+1J+1,7(1A1)’) DUM
READ(10+IJ+1,’(1A1)?) DUM
READ(10+1J+1,?(1A78)’ ,END=2000) RENGLON
WRITE(51,’(1A78)’) RENGLON
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GO TO 1000
CONTINUE

IESTi=0 ! PUNTD DE RETORNO PARA INICIAR CON UNA
IEST2 gUEVA TOLERANCIA

REWIND(UNIT=11)
READ(11,’(1A1)>) DUM
READ(11,’ (1A1)’) DUM
READ(11,’(1A1)’) DUM
READ(11,’'(I7,1X,F7.3,2X,F7.3,3X,F6.3,3X,F6.4)’,
END=200) N1,X1,Y1,MAG1,DMAG1

IEST1=IEST1+1
IF(INDICADOR? (IEST1) .EQ. 1) GO TO 100

ICONTADOR=ICONTADOR+1
REMAINDER=ICONTADOR-INT (FREQMON) *

INT(FLOAT (ICONTADOR) /FREQMON)
IF(.NOT. ({ICONTADOR .EQ. 1) .OR.

(REMAINDER .EQ. 0))) GO TO 500

WRITE(6,’ (’ ’ICONTADOR= ’’,11I5,
) IMATCH= ’?,1I5)’) ICONTADOR,
IMATCH ! PARA MONITOREAR
EL PROGRESO DEL
PROCESQ
IEST2=0

ESCRIBIENDO AL ARCHIVO TEMPORAL CORRESPONDIENTE

WRITE(41,’(17,2%,17,2X,I17,1X,F8.3,2X,F8.3,
2X,F8.3,2X,F8.3,3X,F6.3,3X,F6.4)’)
ICONTADOR,
N1,N1,X1,Y1,%1,Y1,MAG]1,DMAGL
AHORA LEFREMOS DEL ARCHIVO QUE VAMDS A COMPARAR CON
EL ARCHIVO ORIGINAL

READ(51,’(17,1X,F7.3,2X,F7.3,3X,F6.3,3X,F6.4)°,
END=400) N2,X2,Y2,MAG2,DMAG2

IEST2=IEST2+1
IF(INDICADDR2{IEST2) .EQ. 1) GO TO 300

X2C=  TRANSFOR(1,IJ+1)+
TRANSFOR(2,IJ+1)*X1+TRANSFOR(3,IJ+1)*Y1+
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TRANSFOR(4,TIJ+1)*X1*Y1+
TRANSFOR(5,I1J+1)*X1+xX1+TRANSFOR(6,IJ+1) *Y1xY1+
TRANSFOR(7,IJ+1)* (X1%Y1) = (X1%Y1)+
TRANSFOR(8,IJ+1)*X1»X1*X1+
TRANSFUR(9,1J+1)*Yl*Yl*Y1+
TRANSFOR(10, IJ+1)*(X1*Y1) * (X1#Y1)*(X1%¥Y1)

Y2C=  TRANSFOR(11,IJ+1)+
TRANSFOR(12,1J+1)*X1+TRANSFOR(13,IJ+1)+Y1+
TRANSFOR{14,TJ+1)*X1*Y1+
TRANSFOR(15,1J+1)*X1+=X1+TRANSFOR(16, IJ+1)*Y1*Y1+

~ 7 TTRANSFOR(177TJ+1) #(XIAYE)# (X1w¥1)+ — - —
TRANSFOR(18,IJ+1)*X1#X1+X1+
TRANSFDR(IQ,IJ+1)*Y1*Y1*Y1+

TRANSFOR(20,TJ+1) *(X1#Y1)# (X1+Y1)*(X1%Y1)

DIFX=ABS (X2-X2C)
DIFY=ABS(Y2-Y2C)

VERIFICANDD SI CUMPLEN LA CONDICION DE CERCANIA
ENTRE DOS ESTRELLAS

IF((DIFX .LT. TOLX) .AND. (DIFY .LT. TOLY)) THEN

INDICADOR1(IEST1)=1
INDICADDR2{IEST2)=1

WRITE(60+IJ+1,’(I7,2X,17,2X,17,1X,F8.3,2X,F8.3,
2X,F8.3,2X,F8.3,3X,F6.3,3X,F6.4) )
ICONTADOR,

N1,N2,X2,Y2,X2C,Y2C,MAG2,DMAG2
WRITE(40+IJ+1,°(I17,2X,17,2X,17,1X,F8.3,2X,F8.3,

2X,F8.3,2X,F8.3,3%X,F6.3,3X,F6.4)*)
ICONTADOR,

N1,N1,X1,Y1,X2C,Y2C,MAG1,DMAG]

IMATCH=IMATCH+1
ELSE
GO TO 300
END IF

CONTINUE
REWIND(UNIT=51)
GO TO 100

CONTINUE
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IF(IMATCH .EQ. 0) GO TO 5000

TOLX=TOLX+DELTATOLX

TOLY=TOLY+DELTATOLY

IF((TOLX .GT. MAXTOLX) .OR. (TOLY .GT. MAXTOLY)) THEN
TOLX=MAXTOLX
TOLY=MAXTOLY
GO TO 5000

END IF

TOTMATCH=TQTMATCH+IMATCH
WRITE(6,’(’ ’NUEVAS TOLX Y TOLY= ’’ ,F6.2,2X,F6.2)’) TOLX,TOLY

WRITE(6,’{’'TOTAL DE ESTRELLAS EN COINCIDENCIA= *’

x ,116) ) TOTMATCH
IMATCH=0
ICONTADOR=0
GO0 TO 50
5000 CONTINUE ! PUNTO DE FINALIZACION DEL APAREAMIENTO

DE UN ARCHIVO

TOTMATCH=TOTMATCH+IMATCH
WRITE(6,’ (’ ’NUEVAS TOLX Y TOLY= ’’,F6.2,2X,F6.2)’) TOLX,TOLY
WRITE(6,’ (?"TOTAL DE ESTRELLAS EN COINCIDENCIA= *’

* ,116) ) TOTMATCH

WRITE(41,’(’*1111111°°,//,

* »*MAX TOLX= ’’,F6.2,°’ MAX TOLY= ’’,F6.2)')
MAXTOLX ,MAXTOLY
WRITE(60+1J+1,”(’ 1111111 ,//,

* »'MAX TOLX= ’’,F6.2,°° MAX TOLY= ’’,F6.2)’)
TOLX,TOLY .
WRITE(40+I1J+1,°(’’1111111°° ,//,

* »»MAX TOLX= ’’,F6.2,°’ MAX TOLY= ’’,F6.2)’)
TOLX,TOLY
WRITE(60+1J+1,’ (’*TOTAL DE ESTRELLAS EN

* COINCIDENCIA=’’,116)’) TOTMATCH
WRITE(40+IJ+1,’ (?>TOTAL DE ESTRELLAS EN

* COINCIDENCIA=’’,116)") TOTMATCH

A CONTINUACION REINICIALIZAREMOS TODO PARA COMENZAR
CON EL APAREAMIENTO ENTRE EL PRIMER ARCHIVO Y UN
NUEVD ARCHIVO
DO I=1,20000

INDICADOR1(I)=0 ! VARIABLE QUE INDICA SI UNA ESTRELLA

YA SE
E%gD%gADDR2(I)=O ! SE USD (=1) 0 NO SE HA USADO (=0)

[2]e1yiy]

TOLX=DELTATOLX
TOLY=DELTATOLY
ICONTADOR=0
IMATCH=0
TOTMATCH=0

5555 END DO
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6100

6000
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APAREAR

EL ANTERIOR END DO’ CIERRA EL LOOP COMENZADO EN LA
INSTRUCCION DO’ LOCALIZADA EN LA INSTRUCCION 5554

AHORA PROCEDEREMOS A ORDENAR L0OS ARCHIVOS PARA LUEGO
JUNTAR TODAS LAS MAGNITUDES EN UN SQLO ARCHIVO
DO I=1,IFILES

REWINDEUNIT=I+40

REWIND{UNIT=I+60

OPEN(UNIT=70+I,FILE= TEMPP(I)},STATUS=’UNKNOWN’)
ERBEESUNIT=80+I,FILE=TEMPPA(I),STATUS=’UNKNOWN’)

AHORA ORDENAMOS Y REESCRIBIMOS LOS RESULTADOS DEL APAREAMI

EN ESTA REGION ORDENAMOS LOS ARCHIVOS *TEMP’ Y LGS
ESCRIBIMOS YA EN FORMA ORDENADA A LOS ARCHIVOS
>TEMPP’ CUANDO ILEER=40 Y IESCRIBIR=70

CUANDO ILEER=60 Y TESCRIBIR=80 ORDENAMOS L0S ARCHIVDS
*TEMPA’ Y LOS ESCRIBIMOS A LOS ARCHIVOS ’*TEMPPA’

ILEER=40
IESCRIBIR=70
CONTINUE

b0 I=2,IFILES
READ(I+ILEER,’(I7,2X,17,2X,17,1X,F8.3,2X,F8.3, _
2X,F8.3,2X,F8.3,3X,F6.3,3X,F6.4)*)
N1,N2,N2A,

X,Y,XA,YA,MAG,DMAG
IF(N1 .EQ. 1111111) GO TGO 6000
AN1=FLOATEN1§
AN2=FLOAT(N2
AN2A=FLOAT(N24)
SORTCELL(N2,1)=AN1

SORTCELL(N2,2)=AN2
SORTCELL({N2,3)=AN24
SORTCELL(N2,4)=X
SORTCELL(N2,5)=Y
SORTCELL{(N2,6)=XA
SORTCELL(N2,7)=YA
SORTCELL(N2,8)=MAG
SORTCELL{N2,9)=DMAG
GO TO 6100

CONTINUE

COMIENZA AHORA EL ORDENAMIENTO DEL ARCHIVO
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AHORA SE ESCRIBE EL ARCHIVO YA ORDENADO

elrivivivielels]

000 CONTINUE

D0 J=1,10000
N1=INT(SORTCELL(J,1})
N2=INT (SORTCELL(J,2))
N2A=INT(SORTCELL{(J,3))
X=S0RTCELL(J,4)
Y=SORTCELL(J,5)
XA=SORTCELL(J,6)
YA=SORTCELL(J,7)
MAG=SORTCELL(J,8)
DMAG=SORTCELL(J,9)

IF(N1 .EQ. 0) GO TO 8500 ! NO ESCRIBAS NADA

WRITE(I+IESCRIBIR,’(I7,2X,17,2X,I17,1X,F8.3,2X,F8.3,
* 2X,F8.3,2X,F8.3,3%X,F6.3,3X,F6.4)’)
N1,N2,N24,
* X,Y,XA,YA ,MAG,DMAG
8500 CONTINUE
END DO

DO IJK=1,10000
DO J=1,9
SORTCELL(IJK,J)=0.0

END DD
END DO

END DO

9000 IF((ILEER .EQ. 60) .AND. (IESCRIBIR .EQ. 80)) GO TO

DO I=1,10000
po J=1,9
SORTCELL(I,J)=0.0
END DO
END DO

ILEER=60
IESCRIBIR=80
GO TO 8000

000 CONTINUE

DO I=1,IFILES
CLOSE(UNIT=I+10)
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CLOSE(UNIT=I+40,STATUS=’DELETE’)
g%OSE(UNIT=I+60,STATUS=’DELETE’)

CLOSEEUNIT=30)

c CLOSE{UNIT=51,STATUS='DELETE’)
C
¢ AHORA JUNTAREMOS TODOS LOS RESULTADOS EN UN SOLO
C ARCHIVO ’NOREPEATS’ QUE SERA EL QUE SE LE DE AL
C PROGRAMA ’fotometria’ EN EL CUAL SE CALCULAN LAS
g MAGNITUDES REALES DE LOS OBJETOS.
C - TR mE e e a—m o
DO I=1,IFILES
REHINDEUNIT=I+70;
REWIND(UNIT=I+80
ND DO
QOPEN(UNIT=90,FILE="NOREPEATS’ ,STATUS='UNKNOWN’)
DO I=2,IFILES
ICOL=3*(IORDEN(1)-1)+1
10100 READ(I+70,°(I7,2X,17,2X,17,1X,F8.3,2X,F8.3,
* 2X,F8.3,2X,F8.3,3X,F6.3,3X,F6.4) ",
* END=10000) N1,N2
* N2A,X,Y,XA,YA MAG ,DMAG
IROW=N2
MAGSFIN(IROW,ICOL)=FLOAT(N2)
MAGSFIN(IROW,ICOL+1)=MAG
MAGSFIN(IROW,ICOL+2)=DMAG
GO TO 10100
10000 CONTINUE
END DO
DO I=2,IFILES
ICOL1=3*(IORDEN(I)-1)+1
10200 READ(I1+80,°(I7,2x,17,2X,17,1X,F8.3,2X,F8.3,
* 2X,F8.3,2X,F8.3,3X,F6.3,3X,F6.4)’,
* END= 10300) N1i,N2
* N2A,X,Y,XA, YA ,MAG ,DMAG
IROW1=N2
MAGSFIN(IROW1,ICOL1)=FLOAT{N24)
MAGSFIN(IROW1,ICOL1+1)=MAG
MAGSFIN(IROW1,ICOL1+2)=DMAG
GO TO 10200
10300 CONTINUE
¢ END DO

AHORA ESCRIBIMOS EL ARCHIVO ’NOREPEATS’

Qaaa
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DO I=1,50000
IF((MAGSFIN(I,1) .EQ. 0©0.0) .AND.
(MAGSFIN(I,4) .EQ. 0.0) .AND.
(MAGSFIN(I,7) .EQ. 0.0) .AND.
(MAGSFIN(I,10) .EQ. 0.0) .AND.
(MAGSFIN(I,13) .EQ. 0.0)) GO TO 20000
DO IK=1,IFILES
N(IK)=INT(MAGSFIN(I,3*(IK-1)+1))
BRILLO(IK)=MAGSFIN(I,3*(IK-1)+2)
EE%RBE(IK)=MAGSFIN(I,3*(IK-1)+3)

WRITE(90,’(2(3X,16),4(3X,F6.3))’) (N(J),J=1,IFILES),
(BRILLO(K) ,ERROR(K) ,K=1,IFILES)

CONTINUE
END DO

D0 I=2,IFILES
CLUSE?UNIT=I+70;
CLOSE (UNIT=I+80

END DO

CLOSE(UNIT=71,STATUS='DELETE’)
CLOSE(UNIT=81,STATUS='DELETE’)
CLOSE(UNIT=90)

STOP
END
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PROGRAMA FOT2

(Calcula los coeficientes de transformacién al sistema estandar)

ESTE PROGRAMA ENCUENTRA LOS COEFICIENTES NECESARIDS

PARA EL AJUSTE DE MINIMOS CUADRADOS DE LAS ECUACIONES

gUE RELACIONAN LAS MAGNITUDES OBSERVADAS CON LAS
AGNITUDES ESTANDAR

UTILIZA LAS SIGUIENTES ECUACIONES

_U=u()+u(1)*xu+u(2) *(u-v
B=b(0)+b(1)*b4b(2)*(b-v)~ — - = —-— - — - . _ _ _ _ _
V=v(0)+v (1) *v+v(2)*(b-v

GOOO0.00000QOQO

CHARACTER*15 ARCHDAT,ARCHCOEF
CHARACTER*1 ADUM

REAL VAR(101),COEFS(20,20)
REAL UOBS(10000) ,USTAN(10000)
REAL BOBS(10000) ,BSTAN(10000)
REAL VOBS(10000),VSTAN(10000)
REAL MAGS(10000,21)

REAL COEF(21,22)

INTEGER ORDS1S
INICIALIZACION
DO I=1,20
Do J=1,20
COEFS(I,J)=0.0
END DO

END DO

[#1elele]

-
o
—
]
[y
—
]

000

T S e N e e

bl (el [ eed ||
nNollono

WRITE(6,’ (’’ ARCHIVO DE DATOS DE ESTRELLAS’’,
* ’? STANDARD= ’°’,$)')
READ(5,’ (1A15)’) ARCHDAT
OPEN(UNIT=14 ,FILE=ARCHDAT,STATUS=>UNKNOWN’)
WRITE(6,’ (’’ ARCHIVO DE COEFICIENTES’’,
* ’> DE TRANSFORMACION= ’’,$)')
READ(5, ' (1A15)’) ARCHCOEF
OPEN(UNIT=15,FILE=ARCHCOEF , STATUS='UNKNOWN’ )

Qoo
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aQaa

500

1000

Iririvie N sIviviviyiviele

LEYENDO DEL ARCHIVO DE DATOGS

READ(14,’ (1A1)’) ADUM
READ(14,’(1A1)°) ADUM
READ(14,'(1A1)’) ADUM

I=1

READ(14, ' (3X,3(115,2(2X,F6.3) ,5X))’ ,END=1000)
NU,UOBS(I) ,USTAN(I),
NB,BOBS{(I),BSTAN(I),NV,VOBS(I),VSTAN(I)

I=I+1

GO TO 500
CONTINUE
ITOTSTARS=I-1

CLOSE(UNIT=14)

RESOLVIENDO EL SISTEMA PARA U

LAS SECCIONES ENCERRADAS ENTRE SIGNOS DE SUMA +++++++
SON AQUELLAS EN DONDE SE DEFINEN LAS VARIABLES. EL
INICI( ESTA REPRESENTADD POR UNA SOLA LINEA DE SIGNOS
+ Y EL FINAL POR DOS LINEAS DE SIGNOS +

O o o A L Eaa s Lo RS L NS S Sy

DO I=1,ITOTSTARS
MAGS(I,1)=1.0
MAGS(I,2)=UOBS(I)
MAGS(I,3)=UOBS(I)-VOBS(I)
ED:‘INADGS(I ,4)=USTAN(I)

T O e e B o S e N St & 2 B B S A S S R
o o s T N A R R R m G B R S e

WRITE(6,’ (’’ORDEN DEL SISTEMA (#VARIABLES)= ’’ §)’)

READ(S,’ (I3)’) ORDSIS
NVAR=0RDSIS-1

CALL LSQRS(MAGS,NVAR,MVAL, COEF)

CALL EQUATIDN(COEF VAR,ORDSIS)
DO I=1,0RDSIS

WRITE(S ,’(”VARU(” 111,2?)= **,1F10.4)’) I,VAR(I)
WRITE(lS,’("VARU(”,lIl,”)= '*,1F10.4)?) I,VAR(I)
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— --MAGS(I54)=BSTAN(L) - — . _ _ __ _

FOT

COEFS(1,I)=VAR(I)
END DO

RESOLVIENDD EL SISTEMA PARA B

L o T B e s I o oL R S A S AP N PRy

DO I=1,ITOTSTARS
MAGS(I,2)=BOBS(I)
MAGS(I,3)=B0OBS(I)-VOBS(I)

END DO o T T

(o T A E f L G n s L o o S R R S WS S S S S S S
R n o b o T A B R S P I S I O O S

[21slelelely]

CALL LSQRS(MAGS,NVAR,MVAL,COEF)

CALL EQUATION(COEF,VAR,ORDSIS)

DO I=1,0RDSIS

WRITE(6 , "(?VARB(??,111,'7)= *’,1F10.4)") I,VAR(I)
WRITE(15,'(’’VARB(’’,1I1,°7)= *? ,1F10.4)’) I,VAR(I)

COEFS(2,I)=VAR(I)
END DO

RESOLVIENDD EL SISTEMA PARA V

B L T R e Rt

DO I=1,ITOTSTARS
MAGS(I,2)=VOBS(I)
MAGS (I ,4)=VSTAN(I)
END DO

L B . o LG n s & S S S
L B e o et o

Qe

CALL LSQRS{MAGS,NVAR,MVAL,COEF)

CALL EQUATIDN(COEF VAR,ORDSIS)
DO I=1,0RDSIS

WRITE(G ,(?PPVARV(?? ,111,7?)= *’,1F10.4)’) I,VAR(I)
NRITE(IS,’(”VARV(”,lIl,”)= 72 ,1F10.4)’) I,VAR(I)

COEFS(3,I)=VAR(I)
END DO

CLOSE(UNIT=15)
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CALL CORRECTION(COEFS)

C AHORA INSPECCIONAREMOS QUE TAN BIEN SE REPRODUCEN LAS
C MAGNITUDES DE LAS ESTRELLAS ESTANDAR A PARTIR DE LAS
c MAGNITUDES OBSERVADAS Y DE L.OS COEFICIENTES DE
C TRANSFORMACION. LOS RESULTADOS SE ALMACENAN EN EL
C ARCHIVO ’'MAGSTATS’ Y DE HABER GRANDES DISCREPANCIAS,
C SE PUEDEN ELIMINAR LAS ESTRELLAS QUE LAS CAUSEN.
OPEN(UNIT=14 ,FILE=ARCHDAT,STATUS=’"UNKNOWN’)
OPEN (UNIT=18,FILE='MAGSTATS’ ,STATUS=’"UNKNOWN’)
READ(14,’(1A1)’) ADUM
READ(14,’(141)’) ADUM
READ(14,’(1A1)’) ADUM
DO I=1,ITOTSTARS
READ(14,’ (3X,3(1I5,2(2X,F6.3),5X))’)
* NU,U0BS1,USTAN
* NB,BOBS1, BSTANI ’NV,VOBS1,VSTAN1
UCAL=COEFS(1,1)+COEFS(1,2)*U0BS1+COEFS(1,3) * (UOBS1-VOBS1)
BCAL=COEFS(2,1)+COEFS(2,2)*BOBS1+COEFS (2, 3) * (B0BS1-VOBS1)
VCAL=COEFS(3,1)+COEFS(3,2)*VOBS1+COEFS(3,3)*(BOBS1-VOBS1)
DIFU=UCAL-USTAN1
DIFB=BCAL- BSTANi
DIFV=VCAL-VSTA
WRITE(18, '(3x 3(115 4(2X,F6.3)),2X) %) NU UOBS1,USTAN1,UCAL,DIFU,
* BOBS1,BSTAN1 ,BCAL,DIFB,
M NV "VOBS1,VSTAN1,VCAL ,DIFV’
END DO
CLOSE£UN1T=14;
CLOSE(UNIT=18
STOP
END
C

(30 o o o e o o e ok o K o ok ok ok ok ok ok ok ok s o s o i oo oKk o oK ok oK 3R R o R ok ok o ok R R o o o oKk ok o K ko
c SUBROUTINE EQUATION{MATRIZ,VAR,ORDEN)

REAL MAT(100,100),VAR(101)
REAL MATRIZ(21,22)
INTEGER ORDSYS,ORDEN

ORDSYS=0RDEN

INICIALIZACION

D0 J=1,0RDSYS
VAR({;=0.0

END D

VAR (ORDSYS+1)=-1.0
DO I=1,0RDSYS

DO J=1,0RDSYS+1
MAT(I,J)=MATRIZ(I,J)

aaaa
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END DO
END DO

LLAMANDO A LA SUBRUTINA DE TRIANGULACION

CALL TRIANGULO(MAT,VAR,ORDSYS)
CALL VERIFICACION(MATRIZ,VAR,ORDSYS)

Qoo

Qaa

RETURN
— . END

(e ok o o e o o ok ok o o oo o o ok s s o ool Ko o ok s o R ook ook o o ool o o ook R K R ok oK
SUBROUTINE TRIANGULO(MAT,VAR,ORDEN)

ESTA SUBRUTINA TRIANGULA UNA MATRIZ DE TAMANOD
ORDEN X ORDEN+i

QOGO QO

INTEGER ORDEN
REAL MAT(100,100),VAR(101) ,DUMAT(101)

aa

SUMA=0.0

K=0

DO I=1,101
DUMAT(I)=0.0
END DD

acy

DJ J=1,0RDEN+1
DO I=1,0RDEN-J

ESCRIBIENDO LAS MATRICES
WRITE(G P(/)?)
DO IK=1,0RDEN
WRITE(G ' (100(3X,F7.2)) %)

* (MAT(IK,JK),JK=1,0RDEN+1)
END DO

IF(MAT(I,J) .EQ. 0.0) GO TO 300
K=I+1

IF(MAT(K,J) .EQ. 0.0) THEN
DO JI=1,0RDEN+1
DUMAT(JI)=MAT(K,JI)
MAT(K,JI)=MAT(K-1,JI)
MAT(K 1,JI) DUMAT(JI)
END D

éiO TO 300

IF
F-MAT 1,J)/MAT(K,J)
( ﬁD) (

CIA)



FOT 143

MAT(I,L)=MAT(I,L)-F*MAT(K,L)
MAT(I,J)=0.0
END DO

800 CONTINUE

ERD DO

END DD
c ESCRIBIENDDO LA ULTIMA MATRIZ

WRITE(6,°(/)’)
DD IXK=1,0RDEN
WRITE(6,’ (100(3X,F7.2))")
* (MAT(IX,JK),JK=1,0RDEN+1)
END DD

aHggA SE VERIFICA SI EL SISTEMA TIENE SOLUCION UNICA

Qa0

IF(ABS(MAT(1,0RDEN)) .LE. 1E-06) THEN
WRITE(6,’(//,3X,” ’EL SISTEMA NC TIENE SOLUCION UNICA’’)’)
1 300

AHORA SE ENCUENTRAN LOS VALORES DE LAS VARIABLES

ana

DO I=1,0RDEN

SUMA=0.0

DO J=0RDEN+1,2,-1
SUMA=SUMA+MAT(I,J}*VAR(J)

END DO
VAR (ORDEN-I+1)=~SUMA/MAT(I,ORDEN-I+1)
END DO

9] p]

CONTINUE
RETURN
END

*****#******#*#**************##****************#*#***************#******t**

SUBROUTINE VERIFICACION(MAT,VAR,ORDEN)

[
(=]
(=
o

ESTA SUBRUTINA VERIFICA QUE LA SOLUCION ENCONTRADA POR
EglgggﬁggéNA TRIANGULO SATISFAGA LAS ECUACIONES

aQaaoaaaaa Gt

INTEGER ORDEN
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REAL MAT(21,22),VAR(101)

IND=0
SUMA=0.0

DO I=1,0RDSYS

DO J=1,DRD5YS
SUMA=SUMA+MAT (I, J)*VAR(J)

END DO

SUMA=SUMA-MAT(I,0RDSYS+1)
I§§3U¥A .GT. 1E-06) THEN

_ WRITE(6,’(’’ DISCREPANCIA= ’’,1E10.2,

¥ " RENGLON= **71I3,)?)"SUMA,T — — —- —
END IF
SUMA=0.0
END DO
IF(IND .EQ. O) THEN

EK%IEE(G’,(//’,,DISCREPACIAS MENORES QUE 1E-06’’,//)’)

RETURN
END

(3% % 28 ok ke e e o o ok ek o o ol ol ok o o o S S ok o ol 3K 3K 3k ok ook ok ok ol o sk ok ok ke ok K 3 s o o 3 S sl o K K ok ok ok o

QOOQOQAOQO Qo

lelelele]

3000

SUBROUTINE CORRECTION(COEFS)

ESTA SUBRUTINA TOMA 1L.OS VALORES DE LOS COEFICIENTES'
QUE SE OBTUVIERON DEL AJUSTE DE MINIMOS CUADRADOS Y
LOS APLICA A TODOS LOS DATOS PARA CALCULAR LAS
MAGNITUDES CORREGIDAS PARA TODAS LAS ESTRELLAS.

REAL COEFS(20,20)
CHARACTER*15 ARCHDEF
REAL MAG1,MAG2,MAG3,MAG1C,MAG2C,MAG3C

OPEN(UNIT=18,FILE="NOREPEATS’ ,STATUS="UNKNOWN’)
WRITE(6,’ (’*ARCHIVO DEFINITIVO MAG= ’’,$)")
READ(5,’ (1A15)*) ARCHDEF
OPEN(UNIT=19,FILE=ARCHDEF , STATUS=’UNKNOWN’)

READ(18, ’ (3(3X,16),6(3X,F6.3))’ ,END=5000) NID1,NID2,NID3
Mad1,ERRI,MAG2,ERR2,MAG3  ERR:

IF((NID1 .EQ. Q) .AND. (NID2 .EQ. 0) .AND.
(NID3 .EQ. O} .AND.
(MAG1 .EQ. Q) .AND. (MAG2 .EQ. O) .AND.
*  (MAG3 .EQ. 0) .AND.
(ERR1 .EQ. 0) .AND. (ERR2 .EQ. 0) .AND.
«  (ERR3 .EQ. 0)) THEN

GO TO 4000
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ELSEIF(MAG1 .EG. 0.0) THEN

MAG1C=0.0

ERR1C=0.0

MAG2C=COEFS(2,1)+COEFS(2,2)*MAG2+COEFS (2, 3) » (MAG2-MAG3)
MAG3C=COEFS(3,1)+CDEFS(3,2)*MAG3+COEFS(3,3) *(MAG2-MAG3)
ERR2C=ERR2

ERR3C=ERR3

ELSEIF(MAG2 .EQ. 0.0) THEN

MAG2C=0.0

ERR2C=0.0

MAG3C=COEFS(3,1)+COEFS(3,2)*MAG3+COEFS (3, 3) * (MAG2-MAG3)
MAG1C=COEFS(1,1)+CCEFS(1,2)*MAG1+COEFS(1,3)*(MAG1-MAG3)
ERR3C=ERR3

ERR1C=ERR1

ELSEIF(MAG3 .EQ. 0.0) THEN

MAG3C=0.0

ERR3C=0.0
MAG1C=COEFS(1,1)+COEFS(1,2)*MAG1+COEFS(1,3)*(MAG1-MAG3)
MAG2C=COEFS(2,1)+COEFS(2,2) *MAG2+COEFS(2, 3) * (MAG2-MAG3)
ERR1C=ERR1
ERR2C=ERR2

ELSE

MAG1C=CDEFS(1,1)+COEFS(1,2)*MAG1+COEFS (1, 3) * (MAG1-MAG3)
MAG2C=CDEFS(2,1)+COEFS(2,2)*MAG2+COEFS (2, 3) * (MAG2-MAG3)
MAG3C=COEFS(3,1)+COEFS(3,2) *MAG3+COEFS (3, 3) * (MAG2-MAG3)

ERR1C=ERR1
ERR2C=ERR2
ERR3C=ERR3
g CALCULANDO COLORES
IF(ERR1C EQ 0) THEN
€0L1=100.0
ELSEIF(ERRQEO .EQ. 0) THEN
ELSE
CUL1 MAGC1-MAGC2
END IF
IF (ERR2C EQ 0) THEN
€01.2=100.0
ELSEIF(EERSCO EQ. 0) THEN
ELSE
COL2=MAGC2-MAGC3
END IF
WRITE(19,’ (3(3X, 16) 8(3 F6.3))’) NID1,NID2,NID3
* ERR1C,MA GQC ERR2E, MAGAC,ERA3C,
* CUL1 éoLz
END IF
4000 CONTINUE
GD TO 3000
5000 CONTINUE

CLDSEEUNIT=19§
CLOSE(UNIT=18
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RETURN
END

e 3k 3 o o o o o ok 3Ok e 2k e ok sk ok i ok 3 ok kR ok 2 ok e kol ol R kKol ok sk ko R ok o Ak ok ksl ok ko 3k ok ok ak 3 ok o o ok KoK )

SUBROUTINE LSQRS{VAR,NVAR,MVAL,COEF)

ESTA SUBRUTINA CALCULA LOS COEFICIENTES DEL SISTEMAS
DE ECUACIONES EUE HABRA QUE RESOLVERSE PARA OBTENER
UNA SOLUCION DE MINIMOS CUADRADOS.

- — — -LOS VALORES-DE-LAS DIFERENTES. VARIABLES. OBSERVADAS SE_

ALMACENAN EN EL ARREGLO ’VAR’.

NVAR=ES EL NUMERO DE COLUMNAS BgE TIENE EL ARREGLO ’VAR’

0 SEA_EL NUMERO DE VARTABLES ESTAMOS CONSIDERANDO

MVAL=ES EL NUMERO DE VALORES OBSERVADOS QUE PUEDE TOMAR
CADA VARIABLE.

COEF=ES EL ARREGLO EN DONDE SE ACUMULAN L0OS VALDRES

DE LOS COEFICIENTES DEL SISTEMA DE ECUACIONES QUE

SE RESOLVERA.

SUPONEMOS UNA ECUACION DEL TIPO SIGUIENTE:
a(0)*v(0,i)+a(1)»v(1,1i)+.. . ta(n)»v(n,i)=A(i)

EN DONDE v(0,i)=1 SIEMPRE Y
EN DONDE v(n+1,i)=A{i} SIEMPRE

NOTESE QUE SE ESTAN INCLUYENDC EN EL ARREGLO COMD
VARIABLES EL COEFICIENTE DEL TERMINO INDEPENDIENTE
QQUE SIEMPRE SERA

IGUAL 4 UNO (1) Y EL VALOR DEL TERMING CONSTANTE
DEL LADO DERECHO DE LA ECUACION.

ESTRICTAMENTE ESTOS DOS TERMINOS NO TIENEN EL MISMO
CARACTER QUE LAS OTRAS VARIABLES.
VAR(MVAL,NVAR+1) SERA LA DIMENSION DE ESTE ARREGLOQ

REAL VAR(MVAL,NVAR+1)
REAL VAR(10000,21)

REAL COEF(NVAR+1,NVAR+2)
REAL COEF(21,22)

MVAL=10Q00 ! nimero de estrellas estandar
INICIALIZANDO EL ARREGLO COEF

DO I=1,NVAR+1
DO J=1,NVAR+2
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COEF(I,J)=0.0
END B0
END DO

CALCULANDD LOS COEFICIENTES DEL ARREGLO QUE PROPORCIONARA
LA ECUACION QUE SE VA A RESOLVER.

DO I=1,NVAR+1
DO J=1,NVAR+2
DO K=1,MVAL

COEF(I,J)=COEF(I,J)+VAR(K,J)*VAR(K,I)

END DO
END DO

END DO

RETURN
END
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PROGRAMA DEPURACION

(Obtiene la linea fiduciaria y limpia el diagrama color-magnitud
"crudo")

Este programa lee datos de la fotometria de una poblacién
estelar dividiendola en intervalos de magnitud.

s Nt eNe]

real magmin,magmax

character*15 filename

real magsteps

‘real mag,maglc,mag2c,mag3¢c- — —— -~ — —.— _ _ _ _ _ _
integer magcol (200,200),imaxrow(200),posx(200),totrow

¢ Inicializando

c

c
magmin=0.0
magmax=0.0
colormin=0.0
colormax=0.0
binwmag=0.0
binwcol=0.0
filename=""
magsteps=0.0
colsteps=0.0
nmagsteps=0
ncolsteps=0.0
deltamag=0.0
deltacel=0.0
mag=0.0
¢0l=0.0
do i=1,200
do j=1,200
magcol(i,i)=0.0
end do
end do

Se piden los valores de los pardmetros, se abren las unidades
necesarias,etc.

OoO000n0
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c
write(6,100)

100 format(’ give magmin,magmax,colormin;colormax=’,$)
read(5,*) magmin,magmax,colormin,colormax
write(6,200)

200 format{’ give binwidth in mag & colour=’,$)
read(5,*) binwmag,binwcol
write(6,300)

300 format(’data file=’,$)
read(5,400) filename

400 formatEiaiS) _
open(unit=8, file=filename,status=’unknow’)

open(unit=40,file=’fiducial’,status=’unknoun’)
c
¢ El programa comienza a calcular...
c

CALL ZERODIVISOR(binwmag,1)

magsteps=abs (magmax-magmin) /binwmag

CALL ZERODIVISOR(binwcol,2)
colsteps= abs(colormax-colormin)/binwcol

nmagsteps=nint (magsteps)
ncolsteps=nint(colsteps)

CALL ZERODIVISOR(nmagsteps,3)
deltamag=abs (magmax-magmin)/nmagsteps

CALL ZERODIVISOR(ncolsteps,4)
deltacol=abs{colormax-colormin)/ncolsteps

305 read(8,’ (3(3X,16),6(3X,F6.3))° ,end=405) NID1 6NID2, 6NID3,
* MAG1¢,ERRIC,MAG2C ,ERR2C, MAGAC, ERR3C
col=mag2c-mag3c

mag=mag3c
c
¢ Comienza la divisién por intervalos
c
¢ Se rastrea todo el rango de color (direccién horizontal)
c
<
do i=1,ncolsteps
xcoll=colormin+{i-1}*deltacol
xc0l2=xcoll+deltacol
if((col .ge. xcoll) .and. (col .1t. xcol2)) then
icel=i
go to 105
end if
end do
105 continue
c

¢ Se rastrea ahora todo el rango de magnitudes (direccién
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¢ vertical)

c
do j=1,nmagsteps
ymagl=magmin+{(j-1)*deltamag
ymag2=ymagl+deltamag
if((mag .ge. ymax1) .and. (mag .lt. ymag2)) then
Jmag=]
go to 205
end if
end do

05 continue

el intervalo correspondientes correspondientes al

2

C

¢~ "Se incrementa ahora el ntimero de- estreilas-en- - — — — .
c

¢ color i y la magnitud j.

c

magcol (icol, jmag)=magcol (icol, jmag)+1

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

[x Nyl

go to 305
05 continue

Se escriben los datos para graficaciém

irow=1

O OO0 O

open(unit=9, file=’cortes’,status=’unknown’)
do j=1,nmagsteps
mag=magmin+(j-1)*deltamag+0.5*deltamag
do i=1,ncolsteps
col=colormin+(i-1)*deltacol+0.5*deltacol
write{(9,600) irow,mag,col,magcol(i,j)

600 format (10x i7,3x,f7.2,3x,f7.2,3x,15)
1row-1row+1 ! 1ncrea81ng by one the row number
end d
wrlte(g ’(10x,i7,7x,’’0.0°?,7x,°°0.0°? 7x,?%0°?) ) irow
1row-1r0w+1
write(9,*(10x,i7,7x,%’0.0°°,7x,?°0.07?,7x,7°0° ")) irow
1row~1row+1
end do

Se encuentra ahora el mdximo en cada intervalo de magnitud
y se escribe dentro del arreglo magcol.

Se preguntan ahora los valores de la pendiente
y la ordenada al origen de la linea divisoria
entre la GB y la HB y también se pide la maxima
extension débil de la HB

O0O0O000C0n0n

write(6,’(’’Pendiente y ordenada al origen’’,

* '? de la linea divisoria= ’’,$)')
read(5,*) pendiente,ororigen
write(6,’(’’Mixima extensién débil de HB= ’’,§)')
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read(5,*) hbmaxdeb
c
¢

5005 do j=1,nmagsteps
imaxrow(j)=0
posx(j)=0
end do

Se pone una linea que divide al diagrama HR
para obtener dos lineas fiduaciarias separadas.

o0 Non

do j=1,nmagsteps
mag=magmin+(j-1)*deltamag
do i=1,ncolsteps

col=colormin+(i-1)*deltacol
CALL ZERODIVISOR(pendiente,5)

colimit=(ororigen-mag)/{(-pendiente)

c
¢ Lo siguiente es para el lado izquierdo (HB)
c
if(ifid .eq. 1) then
if((mag .1t. hbmaxdeb) .and. (col .1t. colimit)}) then
if (magcol(i,j) .gt. imaxrow(j)) then
imaxrow (j)=magcol(i,j)
posx(j)=i
end if
elseif (mag .ge. hbmaxdeb) then
if (magcol(i,j) .gt. imaxrow(j)) then
imaxrow(j)=magcol(i,j)
posx(j)=i
end if
end if
end if
c
¢ Lo siguiente es para el lado derecho (MS+GB)
c
if(ifid .eq. 2} then
if ((mag .1t. hbmaxdeb) .and. (col .ge. colimit))} then
if (magcol(i,j) .gt. imaxrow(j)) then
imaxrow(j)=magcol(i,]j)
posx(j)=1i
end if
elseif(mag .ge. hbmaxdeb) then
if (magcol{i,j) .gt. imaxrow(j}) then
imaxrow(j)=magcol(i,j)
posx(j)=i
end if
end if
end if
end do
end do
c
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0

write(9,’(//)?)
write(9,’(5x,’’ mag’’,’’ ¢0l’’,’’ numax’’,/}’)

El siguiente do loop genera la magnitud, color y miximo
nimerc de estrellas detectadas en cada intervalo

GO O0

do j=1,nmagsteps
mag=magmin+(j-1)*deltamag+0.5*deltamag
col=colormin+{(posx(j))-1)*deltacol+0.5*deltacol

if(magcol(posx(j),j) .ne. 0) then
write(9,’(5x,219.2,19)”) mag, col,Magcol{posx(i), i)

if(ifid .eq. 2) then
write(40,’(5x,2£9.2,i9)’) mag,col,magcol{posx{j),j)
end if

if(ifid .eq. 1) iota=iota+l
if(ifid .eq. 2) ikapa=ikapa+1
end if

end do

if(ifid .eq. 1) then
ifid=2
go to 5005
end if

totrow=irow-1 ! # de cortes en el archivo de
* la unidad 9

c
close(unit=9)

o

R B T R L D m ot S I SRR A e
¢ Se llama a la subrutina discrimination
C
call discrimination(posx,nmagsteps,ncolsteps,
* colormin,deltacol,buenancho)
B e Rt o o T e e e LS XTSRS
C

c
T S n L o S e R R e

¢ Se llama a la subrutina 1f
c
call 1f(nmagsteps,ncolsteps,magmin,deltamag,totrow,iota,ik:

c
B L o e T T e

Se produce un archive de instrucciones en supermongo
para cada corte

OO0 OO0

open(unit=10,file=’cortes’//filename, status=’"unknown’)




700
c

C

c

C
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write(10,700)

format (’figuracortes’)

write(10,’ (15x,’*data cortes’’)’)
imax=imax+10l*nmagsteps

write(10,’ (15x,?’limits’’,2(£6.2,2x),’°07°,110)’) colormin,
colormax, imax
write (10, (15x,’’box’*)?*)

do j=1,nmagsteps

linf=1+(j~1)*(ncolsteps+2)
lsup=linf+ncolsteps-1

write(10,’(15x,’’lines ’’,15,3x%,1i5)?) linf,1lsup
write(10,’ (15x,’’read mag 2'’)’)
write(10,’(156x,*'read col 3’’)’)

write(10,’ (15x,?’read num 4’’)°)
k=nmagsteps-(j-1)

write(10,’ (15x,’ 'set num=(num+’’,i5,’’*100.0)’*)’) k
write(10,’ (15x,’’connect col num’’)’)

end do

write(10,’ (156x,’ *xlabel (b-v)’’)?’)

write(10,’ (15x,’’ylabel number of sources’’)’)

close(unit=8)
¢lose(unit=10
close(unit=40
CALL GRAFDEPURADA (FILENAME,DELTAMAG,BUENANCHO,HBMAXDEB)

stop
end

C******************#****t*********************t********#****************###*

C
[

OO0 00000000

an

subroutine discrimination{posx,nmagsteps,ncolsteps
,colormin,deltacol,buenancho)

Esta subrutina lee los resultados producidos y
discrimina aquellos que no esten dentro de los limites

establecidos alrededor del color al cual, en cada intervalo
de magnitud, hay un nimero miximo de fuentes.

Esto, en principio, elimina la contaminacién por objetos

de campo

integer posx(200)
real mag
character*1 idchar
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¢ inicializacion

c
sigma=0.0
coefsigma=0.0
alimitlow=0.0
alimithigh=0.0
id=0
mag=0.0
col=0.0
num=0

open(unit=15,file=’cortes’,status=’unknown’)

write(6, ’(”glve standard deviation of colour ’’,
* "’digtribution= ’’,$)’)
read(5,*) sigma
write(6,’(’’give interval of inclusion as x*sigma. x=’’,§)"
read(5,*) coefsigma

BUENANCHO=COEFSIGMA#SIGMA
open{unit=16,file="tatifrati’,status="unknown’)

do j=1,nmagsteps

alimitlow=colormin+{posx(j)-1)*deltacol+
* 0.b*deltacol-coefsigma*sigma

alimithigh=colormin+(posx(j)-1)*deltacol+
* {.b*deltacol+coefsigmarsigma

do i=1,ncolsteps
read(15,*) id,mag,col,num
if((col .le. alimithigh) .and.
* (col .ge. alimitlow )) then
write(16,600) id,mag,col,num
600 format(10x,i7,3x,£f7.2,3x,£7.2,3x,15)

end if
end do
c
do k=1,2
read(15,’(1al)’) idchar
end do
write(16,’ (* 0000000000, 0000000000,
* 720000000000, 000000000000000000000000000000’
end do
c
closegunit=15§
close(unit=16
return
end
c
(% 2k 2K o 2 2k 2k e 3 b o o o8 e 2 2k a5 a3k ke 2 28 8 e A i o ok o o i el o8 ok ok ok ol o ok Sl Sk e ok ok K 80 8 ok ok de e 2 2 ok o kKoK
c

subroutine 1lf(nmagsteps,ncolsteps,magmin,
* deltamag,totrow,iota,ikapa)
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Esta subrutina usa el archivo de salida de la subrutina
discrimination y produce la funcién de luminosidad de dicha

poblacidn estelar

OO0 0000

real mag
integer totrow
real magmin

character*1l idchar
dimension cantidad(200),alogcantidad(200)

inicializando
id=0
mag=0.0
col=0.0
num=0
do i=1,200
cantidad(i)=0.0
alogcantidad{(i}=0.0
end do

acumulado=0
alogacumu=0.0

idchar=""

OO0

open(unit=15,file=’tatifrati’,status=’unknown’)

El siguiente do loop calcula el nimero de
de fuentes en cada intervalo de magnitud

a0 000

do j=1,nmagsteps
105 read(15,*) id,mag,col,num
if(id .eq. 0) go to 205
if (.not. (num .eq. 0)) cantidad(j)=cantidad(j)+num

go to 105
205 continue
end do
c
¢ El siguiente grupo de instrucciones calcula el nimero
¢ acumulado de fuentes en cada intervalo de magnitud, su
c logaritmo, y escribe los resultados en el archivo
C originalmente adscrito a
¢ la unidad 9 en el programa principal ml1b
c

open(unit=9,file=’cortes’,status='unknown’)

Saltamos todo lo que ya este de antemano escrito
en la unidad 9

OO OO0

do j=1,totrow
read(9,*) id
end do
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c
[
[

(RN N3]

O000O0

C
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lee 5 lineas

do i=1,5
read(Q *{1al)’) idchar
end

do j=1,iota

read(g '(1al1)') idchar
end

lee otra 5 lineas

do—i=1,5 - ~—— T T -
read(9 ’(1a1) ) 1dchar

end d

do J 1 ,ikapa

read(9 ’(1a1)?*) idchar

end d

Se escriben los resultados de la funcién de luminosidad al
final del archivo en la unidad 9

*

write(9,’(//}")
write(9,’(3x,’ 'down to mag '’,3x,’’number=n’’,3x,
”log(n) “,5}(,” sum(n) ",31,”10g10(sum)”,//)’)

do j=1,nmagsteps
acumulado=acumulado+cantidad(j)
if(acumulado .gt. 0.0} then
alogacumu=alogl0(acumulado)

else
alogcumu=0.0
end if

mag=magmin+{(j-1)*deltamag+0.5*deltamag

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

else

alogcantidad(j)=aloglO{cantidad(j))

end if

write(9,’(3x,f6.2,3x,3x,f9.1,3x,f8.4,3x,f11.1,6x,£8.4)*)
mag,cantidad(j),alogcantidad(j),acumulado,alogacumu
end do

close(unit=9)
return
end

9k o0 e 3 ok e e o 3 3 3 3 3K e e K30 o o o o R i o B O o K o 3 o o K KOR Ol g ko R R kK

C

SUBROUTINE ZERODIVISOR(VAR,INDICE)
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c Esta subrutina impide que se divida entre zero
C y avisa en donde ocurre esto
C
C
if(var .eq. 0.0) then
var=1e-06
write(6,’’(’’Zero divisor at point= ’’,1I4)’) indice
end if
c
return
end

(0 o e 0o 3Kk o o s o S o oK o o o o N o o 3 o ok 9K o 4 3 o ROK oK o e o o k3 G o o e ol ok ok e ok ke sk o ekl ok ok ok ok koK ok

C
C
subroutine grafdepurada (FILENAME,DELTAMAG,BUENANCHO,

* HBMAXDEB)
C Esta subrutina ve si los resultados cumplen las
c condiciones de permanencia impuestas y escribe
c los resultados cumplen las condiciones de permanencia
c impuestas y escribe los datos que si cumplen a un
C archivo de terminacién ‘bis’
character*i5 FILENAME
REAL MAGC,MAG1C,MAG2C,MAG3C,MAG,MAGREF
dif=0.0
difmin=0.0
magref=0.0
open(unit=20,FILE=FILENAME, status=’"UNKNOWN’)
open(unit=30,FILE=’fiducial’,status="UNKNOWN’)
open(unit=40,FILE=FILENAME//’bis’ ,status='UNKNOWN’)
C
C Leemos las magnitudes y los colores del archivo original
¢
500 read (20, ’(3(3X,16),6(3X,F6.3))’,end=1000) NID1,NID2,NID3,
* MAG1C,ERR1C,MAG3C ,ERR2C, MAG3C, ERR3C
col=mag2c-mag3c
mag=mag3c
C
C Si las estrellas estan por arriba de la mixima
C extensién débil de la HB se escriben tal cual
8 estan
if (MAG .le. HBMAXDEB) then
write(40,’(3(3X,16),6(3X,F6.3))’) NID1,NID2,NID3
* MAG1¢,ERRIC,MAG2C, ERR2C, MAG3C, ERR3E
go to 500
end if

C Ahora veremos si estas magnitudes y
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C colores caen dentro de las restricciones

100 read (30,’(5x,2f9.2,i9)’,END=200) MAGC,COLC,NUM
DIF=ABS (MAG-MAGC)
if (DIF .le. DIFMIN)} then
DIFMIN=DIF
MAGREF=MAGC
COLREF=COLC
end if
go to 100

200 rewind (unit=30)

 Si se cumplen las restricciones los datos
se escriben al archivo ’ bis’
if ((COL .gt. COLREF-BUENANCHO) .and.

* (COL .1le. CDLREF+BUENANCHD;) then
write (40, 7 (3(3X,16),6(3X,F6.3))’) NIDi,NID2,NID3
MAGIC,ERR1C,MAG2C,ERR2C,MAG3(, ERRAC

coad

*
end if
go to 500

1000 continue

close{unit=20
close{unit=30
close(unit=40
return

end
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