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INTRODUCCIÓN. 

El presente trabajo tiene como objetivo, hacer un estudio espectroscópico de algunas 
estrellas que se encuentran en el bulbo de la galaxia y que podemos observur a través de 
una región conocida como la ventana de Baade que, como su nombre lo indica, es una 
ventana de baja absorción que nos pennite hacer observaciones hacia la parte central de 
nuestra galaxia. Se pretende mostrar al lector el método seguido para analizar y clasilicnr 
estrellas por medio de sus espectros. 

Este trabajo esta compuesto por cuatro capítulos: 

En el primero se explican los diferentes tipos de espectros que hay en In naturale:ta y la 
importancia que tienen en la astronomia ya que penniten hacer clasilicnciones de estrellas 
que son muy útiles para la investigación. Además, se tratan otros temas básicos en la 
fonnación de lineas espectrales y la estructura del átomo. 

En el segundo capítulo se habla sobre la estructura de la Galaxia, la ventana de Baade y 
estrellas de tipo espectral M, dándose algunas de sus caracterlsticas más importantes. 

En el tercer capítulo se muestra el procedimiento de reducción seguido pura la extracción 
de los espectros con los cuáles se trabaja para la idcntilicación de las ({neas espectrales. 
También se da una descripción breve del espectrógrafo empicado. 

Y por último. en el cuarto capítulo se muestran los resultados de este análisis 
espectroscópico realizado n estrellas M as{ como las conclusiones desprendidas de este 
trabajo, de esto se puede decir que se hicieron cuatro grupos espectrales de acuerdo a 
ciertas características morfológicas y espectroscópicas de los objetos observados, además 
se identilicó el mayor número de líneas posible . 
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Cápitulo l. 
Espectros estelares y su 
formación con base a la 

estructura atómica. 



1.1.-CLASIFICACIÓN ESPECTRAL DE LAS ESTRELLAS. 

J. J. /.-ESPECTRO CONTINUO. 
Podemos observar que cuando la luz pasa de un medio poco denso (vaclo) a un medio más 

denso como el vidrio, ésta reduce su velocidad. y la velocidad en el medio denso depende 
de su longitud de onda. Las longitudes de onda grnndes viajan más rápido que las cortas. Es 
por esto mismo que se puede separar la lu« blanca en todas sus componentes haciéndola 
pasar por un prisma de vidrio. Lus longitudes de onda cortas se desvían más en el prisma 
que las largas. El resultado de esto produce un t!spectro de la radiación. Las características 
de este espectro dependen de las propiedades fisicas y químicas de la t\Jente. Si la fuente es 
un sólido, líquido o un gas denso incandescentes, obtenemos lo que se llama un espectro 
co11tinuo, en el cual los colores cambian desde rojo intenso hasta violeta intenso. Desde 
luego, el espectro se extiende más allá del rojo, es decir. hasta el infrarrojo y longitudes 
más largas, y por el otro e.xtremo, más allá del violeta, hacia la región ultravioleta y 
longitudes más cortas, pero el ojo no es capaz de detectar estas regiones extremas. 

Los espectros continuos son casi iguales para todas las sustancias, por lo que no podemos 
obtener mucha información sobre las propiedades químicas de la sustancia en cuestión. 
Otra cosa que hay que considerar es que las intensidades de los distintos colores en este tipo 
de espectro, dependen de la temperatura del cuerpo y de cuanto se asemejen a un cuerpo 
negro. 

J. 1.2.-ESPECTRO DE J,ÍNEAS DE EMISIÓN. 
Sí en lugar de considerar un espectro como el discutido anteriormente, consideramos la 
radiación emitida por un gas altamente rarilicado (a baja presión). el espectro que 
obtendremos será distinto. Esto se puede hacer poniendo una pequeña cantidad de gas en un 
tubo de vidrio previamente evacuado, y posteriormente pasando una descarga eléctrica a 
través de él (figura 1.1 ). 

Fig. /.J.- Descarga eléctrica a través de gas en 1111 tubo. 

Algunas de las moléculas y átomos en el gas están eléctricamente cargadas. y comenzarán a 
moverse aumentando su velocidad hacia uno de los extremos del tubo cuando el gas esté 
sujeto a un potencial su!icicntcmcntc alto. Debido a este desplazamiento chocarán con otros 
átomos, y al hacerse cada vez más violentas las colisiones, los átomos se excitarán. La 
energía absorbida por los átomos en las colisiones es re-emitida y por esta razón, el tubo 
comienza a brillar. Si se analiza la radiación cspcctroscopicamentc, obtendremos un 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 



espectro distinto al obtenido de un sólido incandescente. A diferencia de la distribución 
continua de colores, obtenemos un conjunto de lineas de diferentes colores separadas por 
espacios obscuros. Dicho espectro se conoce como espectro de /(neas de emisión, y las 
lineas que aparecen son características de los átomos en el tubo. A cada línea en el espectro 
se le puede asignar una longitud de onda. Por ejemplo en el espectro de sodio hay dos 
lineas amarillas muy cercunas, con longitudes de onda de 5890 y 5896 angstroms. Si el gas 
dentro del tubo es una mezcla de diferentes tipos de átomos, el espectro de la mezcla 
contiene las líneas que son características de cada tipo de átomo. Debido a esto el espectro 
de líneas de emisión es una poderosa herramienta para el análisis químico de fuentes de luz, 
si estas fuentes estím en forma de gases atenuados. 

Si el gas en el tubo es un compuesto en lugar de un elemento, entonces obtendremos un 
espectro molecular, y las lineas no serán finas, sino que serán bandas anchas, formadas por 
lineas del mismo color muy cercanas unas de otras. Y aquí se habla de un espectro de 
bandas tle emisión. 

1.1.3.-ESPECTRO DE ABSORCIÓN. 
Existe otro tipo de espectro que es de mayor importancia para la astronomía estelar. 
Supongamos que tenemos un sólido caliente (incandescente) rodeado de un gas frío. Si el 
gas no estuviera presente obtendríamos un espectro continuo común, pero al estar presente 
el gas frio, encontramos que el espectro estú interrumpido por una serie de lineas obscuras 
muy finas. Estas lineas están en el espectro u posiciones que precisamente ocuparían las 
líneas brillantes en el espectro dd gus, si éste estuviera radiando por si mismo en un tubo. 
Este tipo de espectro es llumado espectro de absorción y es tan característico del gas frío 
alrededor del sólido caliente, como lo es su espectro de líneas brillantes de emisión. Si el 
gas frío está compuesto de moléculas, el espectro de absorción es un espectro de bandas 
(conjunto de bandas obscuras separadas por regiones brillantes). Esto se puede ver en la 
figura 1.2. 
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ESPECTRO CONTINUO 

cm 1 1 1 

BANDAS DE ABSORCIÓN 

1 ··-BANDAS DE EMISIÓN 

Fig. 1.2.- Diagrama de bandas de emisión y absorción. 
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J. J ./-FORMACIÓN DE LOS DISTINTOS TIPOS DE ESPECTROS. 
Imaginemos un átomo formado de panículas eléctricamente cargadas que están asociadas 

con modos de vibración específicos, restringidos por su absorción selectiva de energía en 
forma de radiación electromagnética. Desde luego las partículas cargadas no vibran 
clásicamente sino que tiene asociados patrones de onda estacionarius restringidos, cada uno 
de los cuales corresponde a una frecuencia definida, y de acuerdo a la !Ormula de Planck a 
una energfa definida. El átomo emite o absorbe radiación siempre que una de sus panículas 
cargadas (electrones) cambie de un patrón de onda estacionario a otro. 

Un átomo se excilu cuando uno de sus electrones udquierc más energfa y cambia de un 
modo de vibración más bajo a uno más nito. Luego regresa a un modo de vibración más 
bajo, emitiendo radiación electromagnética - la cual detectamos como lineas de emisión en 
el espectro del átomo. Al diferir las intensidades de las fuerzas a las que están sujetas las 
cargas eléctricas en los distilllos tipos de átomos, también difieren lus frecuencias de los 
modos de vibración restringidos. Por lo que distintos tipos de átomos emiten radiación de 
diferentes frecuencius o longitudes de onda. Cada tipo de átomo está caracterizado por un 
conjunto fijo de lineas espectrales, generadas por sus distintos modos de vibración. 

Aunque sabemos que los distintos tipos de átomos tienen sus modos de vibración 
característicos y por ello sus propias líneas espectrales, es un poco dificil entender como es 
que se forma un espectro continuo. Dehemos recordar que en el caso de un sólido, líquido o 
en un gas muy denso, los átomos están demasiado juntos de tal modo que no son capaces de 
vibrar libremente, uno con respecto al otro. Es decir, en cuanto un útomo dentro de un 
sólido comienza a vibrar sus vecinos de inmediato vibran, formándose grupos de átomos 
vibrando, en donde las caraclcristicas individuales se pierden. Asi se ohticnen muchos tipos 
de vibraciones, uno encima del otro, dando lugar a un espectro continuo. 

Lo anterior no es válido para átomos en un gas atenuado dentro de un tubo. Como 
aproximación, cada átomo vihra independientemente de sus vecinos. por lo que observamos 
sus características de radiación independientes, en forma de lineas linus. Entre más átomos 
haya en el tubo, más interferencia habrá entre los útomos próximos, y las líneas 
características serán mús anchas y difusas. Y por último, si los átomos en el gas están lo 
sulicientemcnlc juntos, las líneas se vuelven tan anchas que se mezclan unas con otras, y se 
forma un espectro continuo. 

Cuando el gas en el tubo consiste de moléculas, los átomos individuales de la molécula no 
pueden vibrar independientemente uno de otro y lo que sucede es que la molécula completa 
vibra y rota en diferentes modos, emitiéndose innumerables líneas cercanas concentradas en 
bandas. 

Para entender el origen del espectro de absorción, debemos tener presente que un átomo 
puede cambiar sus modos de vibración, absorbiendo radiación de algún tipo. Si 
consideramos una columna de útomos de un gas frío por la cual pasa radiación de espectro 
continuo emitida por un cuerpo caliente, los átomos en la columna cambiarán sus modos de 
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vibración en respuesta a la radiación de la propia longitud de onda (figura 1.3). 

CORRIENTE DE RADIACIÓN DE 
ESPECTRO CONTINUO 

COLUMNA DE ÁTOMOS 
DE GAS FRÍO 

LOS ÁTOMOS EN EL GAS FRÍO DISPERSAN FOTONES DE UNA 
FRECUENCIA DEFINIDA EN TODAS DIRECIONES 
(Y POR LO TANTO FUERA DEL HAZ) 

Fig. 1.3.- Radiación poniendo a vibrar á1omos, los cuáles re-cmilcn en /odas 
direcciones Ja energía radiante obtenida del haz. 

Los átomos que han absorbido radiación, la re-emiten en todas direcciones, por lo que al 
anulizar cstu radiación se encuentra que presenta disminución de intensidad en esas 
longitudes de onda particulares en comparación con la rudiación que no pasa a través del 
gas frio. 

La ·columna de átomos del gas ha dispersado en todas direcciones la radiación de la 
longitud de onda en cuestión, por lo que aparece una línea de absorción. Otra manera de 
producir líneas de absorción es cuando un átomo remueve radiación (un fotón) de una 
frecuencia específica absorbiéndola y luego, en lugar de re-emitirla de inmediato en una 
dirección distinta (dispersión), choca con un átomo vecino y le transfiere esta energía de 
excitación, por lo que el átomo sale despedido con una energía cinética mayor. Este proceso 
es llamado absorción. 

Lo discutido anteriormente es importante, ya que Ja radiación recibida de las estrellas estará 
caracterizada por un espectro de absorción. Los espectros estelares, generalmente, consisten 
de fondos brillantes continuos cruzados por finas líneas obscuras, las cuales son 
características de los átomos presentes en las atmósferas "frías" de las estrellas. La parte 
continua del espectro es formada en el interior de In estrella, y las líneas de absorción, se 
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deben a la dispersión y absorción de radiación por átomos en la atmósfera de la estrella. En 
el espectro hay bandas de absorción características, además de lineas de absorción. 

/.1.5.-DIFERENC/AS EN ESPECTROS ESTEl.ARF.S. 
Lus diíerentes intensidades de la radiación proveniente de la fotósfera de una estrella, 

producen distintas lineas de absorción en el espectro de la estrella, debido a que los átomos 
en las atmósferas frias reaccionan de diferente manera a las distintas intensidades de la 
radiación. l.as partículas cargadas (electrones) no están igualmente ligados en diferentes 
átomos, tales como el hidrógeno y el helio, y por lo mismo no responden igual a radiación 
de una frecuencia dada y por ello a ir de un modo de vibración a otro. Entre más 
fuertemente ligado esté un electrón dentro de un átomo, más energía deberá transferir la 
radiación al átomo, para poder llevar al electrón a un modo de vibración más alto. Entre 
más energética sea la radiación de la estrella (temperatura superficial de la estrella más 
elevada), más efectiva será para cambiar los modos de vibración de las partículas cargadas, 
produciendo distintas líneas de absorción. Por esta rnlón, las estrellas que tienen diferentes 
temperaturas superficiales se cnracterizan por líneas de absorción de átomos distintos. 

En general, entre más fuertemente ligados estén las partículas cargadas a los átomos, más 
alta deberá ser la temperatura superficial de la estrella - y por lo tanto más caliente será la 
radiación proveniente de la fotósfcra - para cambiar los modos de vibración del átomo. Esto 
significa que las líneas de absorción del helio están presentes con intensidades apreciables 
solamente en los espectros de las estrellas más calientes, debido u que los electrones del 
helio están más fuertemente ligados que en los metales y el hidrógeno. 

Si la radiación que pasa a través de la atmósfera es lo suficientemente energética, entonces 
puede arrancar una partícula cargada de un átomo, cuando esto pasa decimos que el átomo 
está Ionizado. Las líneas de absorción de un átomo ionizado son distintas a las de uno no 
ionizado. 

/./.6.-CJ,ASIFICACIÓN ESPECTRAL DE LAS ESTRELLAS. 
A pesar de que huy un vasto rungo de luminosidades y de temperaturas superficiales, las 

estrellas se pueden agrupar en clases espectrales. Estas e Jases no varían abruptamente y las 
características espectrales varían continuamente mientras vamos de las estrellas más 
calientes a las más frías. Al ir de una clase a otra, hay una variación continua en las 
intensidades de algunas de las líneas espectrales sohresalientes. 

Hay siete clases espectraícs principales a las cuáles se les asignan las letras: O, R, A, F, G, 
K, y M. Cada una de las cuáles se divide en diez subgrupos (i.e., BO, B 1, B2, .. ., B9). 
Además de estos siete grupos principales. se han ailadido, R, N, y S, que están relacionados 
con las clases K y M. 

Pura diferenciar entre estrellas de diferente luminosidad en la misma clase espectral, 
Morgan, Keenan y Kellman, introdujeron un criterio de luminosidad. Esta clasificación, la 
cual asigna a cada lipu espectral una clase luminosa, es cunucida eumu el sistema MKK. Se 
utilizan los siguientes números para designar la clase de luminosidad: 
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la- supergigantes brillantes 
lb- supergigantes débiles 
11- gigantes brillantes 
111- gigantes normales 
IV- subgigantes 
Y- enanas normales o estrellas de la secuencia principal. 

/./. 7.-CARACTERÍSTICAS DE LAS CLASES ESPECTRALES. 
La tabla 1 nos da las características más importantes de cada clase espectral, junto con su 

color asociado y temperatura, además de algunos ejemplos de estrellas para cada clase. 

En el caso de las estrellas O y algunas B. se pueden encontrar algunas lineas de emisión 
débiles pero más brillantes que el espectro continuo de fondo, así como Ilneas de absorción. 

En genernl, la presencia de líneas de emisión indica que las atmósferas de estas estrellas 
están bastante calientes. Aunque, también es posible encontrar ocasionalmente llneas de 
emisión débiles en estrellas de clase espectral M, N y S, las cuales tienen atmósferas frías. 

Esto puede indicar que la atmósfera tiene un nivel superior, parecido a la cromósfcra solar 
pero más extenso. Debemos notar que una linea de absorción no está del todo desprovista 
de energía radiante, sólo es obscura en comparación con el espectro continuo de fondo. Sl 
el espectro de fondo IUera de repente removido, entonces todas las Ilneas de absorción 
aparecerían como líneas brillantes. Inspeccionando Ju tabla 1, podemos ver que la secuencia 
espectral, cuando vamos de las estrellas O hacia las M, es al mismo tiempo una secuencia 
de temperatura y color. Al ir de las estrellas O a las M, vamos de estrellas muy calientes 
con temperaturas superficiales de 50 OOOºK a estrellas frias con temperaturas de 3 OOOºK o 
menos. Además el color varia de azul-blanco a rojo. 

Las estrellas calientes tales como las O y 13, están caracterizadas por líneas de átomos 
altamente ionizados. En el caso de las estrellas O. las lineas de helio ionizado, de nitrógeno 
doblemente ionizado y de oxígenos están presentes. Mientras nos movemos de las estrellas 
de tipo O a las de tipo fl. las líneas de hcl io neutro se vuelven más pronunciadas, y las 
lineas de átomos altamente ionizados se hacen menos intensas. En ambas clases las lineas 
del hidrógeno están presentes, pero varinn en intensidad. 

Al ir de las estrellas de clase B a las de clase A, las lineas de helio se hacen cada vez más 
débiles. Las líneas de hidrógeno se vuelven más fuertes y alcanzan su máximo en estrellas 
de tipo AO. Al movernos a las de clase F, las líneas de hidrógeno pierden intensidad, y las 
líneas metálicas, particularmente las de calcio ionizado comienzan a dominar. Estas líneas 
de calcio ionizado se hacen más fuertes y luego disminuyen su intensidad al ir hacia las 
estrellas de clase G. Aunque las lineas de hidrógeno aún están presentes, éstas son más 
débiles y las de helio han desaparecido por completo. Ahora las lineas de metales neutros 
dominan y empiezan a aparecer bandas moleculares. Estas características se intensifican 
para las estrellas de clase K. Finalmente en las estrellas de clase M, las líneas de metales 
neutros son muy fuertes, y bandas moleculares como las de óxido de titanio empiezan a 
dominar. 

G 



El espectro de lineas de las estrellas R y N son parecidos a aquellos de las estrellas K y M, 
pero sus espectros de banda molecular están dominados por moléculas de carbón tales 
como CN, CH, etc. Las estrellas S a diferencia de las M muestran bandas moleculares de 
óxido de zirconio en lugar de óxido de titanio. 

l. /.ll.-S!GNJF/CADO DE LAS CLASES ESPECTRALES. 
Las intensidades de las lineas en la secuencia espectral descrita anteriormente no indican 
las abundancias (en las atmósferas de las estrellas) de átomos que dan lugar a las bandas de 
absorción. Desde luego que entre más abundante sea un átomo en la atmósfera, más grande 
será la intensidad de sus lineas de absorción, pero las variaciones que se observan en las 
intensidades de las lineas de absorción cuando pasamos de estrellas calientes a frias son 
debidas principalmente a Ja variación en la temperatura. 
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Tabla l. 

Clase Wolf-Rayet o B A F G K M R N S 
espectral 
Lineas más l.íneas de Hell, Hel llel, 111, Hl (Balmer) 111, Lineas 11 y K HyK Bandas Bandas Similar a Bandas de 
importantes emisión de HI,Olll, CII,OII, Metales Call. de Cal, Fcl, DeCa!l, Mol. De de estrellas R 7.r0,YO, 

llciL ~III,CIII, Nll, Felll ionizados Till. lil, 111 líO, Cal c,.CN. en bandas. LaOy 
Cll,f\:111 Sil V Mglll Fcll ~lgl, (Balmer) Cll 

Lineas tipo lineas de 
1\IV,OIII bandas Bandas K tecnecio. 
OIV motéculares.. Mol. 

Lineas de 
Balmer 

colores 81UI 31UI· 3101-blanco blanco crema amarillo naranja rojo rojo rojo rojo 
blanco ·:-,: 

lndicede 05 -0.20 0.00 -1{).40 +0.60 +1.00 ·_ .. +1~' ¡,,_.\. colorB-V -0.45 . ,·• 

Corrección 4.6 2.5 0.5 0.1 0.00 03:: 

i :;·:}~~t:::·:~: 1·.)1~,¡··.· 
., 

bolométrica ·,: l'c:At:¡,~¡ 1 ,: ::: . '1 ' B.C. 

M, -6 ·3.7 +0.7 +2.8 +4.6 +5.2 ; ·8.9.•:-r, 
1 K~;•·::)(i~' ¡;;;,:>:;-:'/ 1>.·-~ .·· "''V, 

T, 35000 2t 000 10000 7200 6000 4700: .;3300 ;~; t~-i~:y.r,:~~~51 ~4f:.r:P.~~1~:~~ <:<:';;_~,:. ' 
T,,J,.,. 70000 38000 15400 9000 6700 S 400 3 800_' t2~:3,:;¡¡ 1 \{.:i:i·r,'~:J •:•·.c:··' ·' 
%de 2.5% 26.7% 11.0% 16.7"/o 35.4% 7.6% 1 ., •'ji 

1 -~)-f¡;·it¿ iir/, .. · estn:llas en 0.03% 0.6% 0.2~ó 9J% 39.1% 50.0% 
la gala.xia' 
Ejemplos componente ; Puppis ;Pcrsd Sirio C.anopus Sol Arturo Betelgeuse . ,, 

1 ., ',,, ,,,, .. · 
débil del Rige! Vega (FO) Ca pella Aldebarán Antares 
sistema ylyra Deneb Procyon P llcr t Peg ~Gem 

.· : : 
binario oCas (fS) . '··,· •, ' 

110193576 PCas 
' ·.·· .. , .. 'o.· . 

• La primera linea en el porcentaje de estrellas en la Gala-ia es el porcentaje aparente y la segunda linea es eÍ · poreenllljc real.• 
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J./. 'l.-EI dia1:ra111a 11-R. 
El espectro de un ó.tomo caractL"rizn a c!-.c átomo completamente. pcrn esto no succd..: para 

las c!'itrcllas. Dos t:strcllas pueden pertenecer a Ja misma clase espectral ) aún así tener 
difCrcncias en estructura interna y en otrn"i características. E~to l.!.'\ debido n que la ~ccuem:iu 
c~pcctral es una ~ccucncia de temperatura. Pero la temperatura superficial dt: una cstrdla 
cstú n:lncionaJa con dos \.:arnctcrísticas. su JuminosidaJ y su radio. Dos estrellas con lu 
misma temperatura superficial (misma clase espectral) pueden tener <litCrcntcs 
lumino!-lidadcs. ya qm.: una es más grande que la otrn. l .a ra1ó11 e:-. que la h:mpcraturu 
determina la ra1ún a la cu:ll cada c1.:ntimctrn cuadraJo Je la supcrlid1: estelar emite energía. 
) la luminosidad total cstú dada por esta rn1ú11 multiplicada por el número total de 
ccntimctrr1s cw1drados en la superficie. Debido a esta rdación entre. luminosidad. radio y 
temperatura superficial. estrcl las <le un mismo tipo espectral pueden caer en dos distintos 
grupos principales. 

l lcrtzprung y Russdl, <lcscubricron que las estrellas nuis frias (amarillas y rojas) consistían 
de dos grupos. unn compuesto por estrellas intrínsecamente dcbilcs. y el otro por estrellas 
<le alta luminosidad. l lcrtzprung llamó a las estrellas débiles e111111tu. y u las luminosas 
gig11111i•s. Los resultados de l lcrtzprung. Russcll y otros investigadores están rcprcscntmJos 
en una gráfica conocida como tliagrt1111ll /l-R. Si se grafican las magnitudes absolutas <le un 
grupo de cstn:llas escogidas al 01.ar n lo largo del eje de la~ ordenadas y su~ clases 
cspcctralc~ en el eje Je lu'i abscisa~. nhtcndrcmos un <liagrama l'lllllll cl mo~lrado en la 
tigurn 1.4. Se pucd'-• \er qw .. ' Ja ma)nrin de la-; c~trella~ cae en una cuna que corre 
diagorwlmcnk desde las estrellas calientes muy lumino~as. hm.:ia las frías de color rojo y 
poco luminosas. E~tc grupo Lh: estrellas es conocido l'Olllo la .H•c11e11ci11 pri11cipal. Otro 
grupo dl.' cstrdlas intrinsccaim:ntc brillantes (gigantes) se encuentra en lllhl ruma a lo largo 
<le la cual la luminosidad aumenta ligcn.1mcnt1: al l11ll\Crno:' a la Jcrl•cha. Je la~ estrdlns 
L:alicntc~ hacia las fria'i. La magnitud ahsolut.1 lk· c:;tas cstrclla:-. luminosas C!-. casi cero. y '.".C 

puc<lt.! H'r LlllC hay muchas menos que la:-. l)UL' :-.e cm:ucntran en la ~ccucncia principal. Este 
grupo de e:-.tn:llas llamado la """" tle ltr.\' giJ.:1111/es !-.C lllll' con la s1xucncia principal para 
c~trclla~ de tipo FO. Adcrrnis lh: c~ta~ dos rnma..;. en la parti: inli.:rior i.a¡uicrda !'iC cni;ucntrn 
un grupl1 de estrellas llamada~ e111111t1.\· h/1111c11.\. ~ otni grupo arriha dc In rama Je las 
gigantes. formado por c..'!-.lrclla:-. lla111~1das .\llf'''rgi~111111•s. l.as l.'Strdlas en la parte inforior 
Jcrc~:ha Je la secuencia principal ~e 
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llaman e11a11as rojas, y aquellas en la esquina superior izquierda son conocidas como 
gigantes azules. 

1.2.-ESTRUCUTURA DEL ÁTOMO Y SU IMPORTANCIA EN LA FORMACIÓN 
DE ESPECTROS ESTELARES. 

Con ayuda del diagrama H-R se pueden obtener magnitudes absolutas de estrellas. 
Supongamos que determinamos la clasificación espectral de una estrella y encontramos que 
es similar a la del Sol. En el diagrama H-R debe caer en una línea perpendicular al eje 
horizontal en el punto 02, sin este diagrama no tendríamos manera de saber en que lugar a 
lo largo de la línea se encuentra la estrella. Debido a que en el diagrama H-R la estrella 
puede estar en la secuencia principal, la rama de las gigantes, o en la rama de las 
supergigantes, entonces su magnitud absoluta deberá ser aproximadamente igual n la del 
Sol, a la de Capella, o a la de una supcrgigante amarilla. Si no tuviéramos más información 
para hacer una estimación de la magnitud absoluta de esta estrella, podríamos aproximarla a 
+4.3 (magnitud absoluta del Sol) y tener un acierto del 90%. 

Este procedimiento es muy útil para estudiar las propiedades estadísticas de grandes grupos 
de estrellas. Pero paru el cuso de una estrella en particular no se puede asegurar que sen del 
todo correcto asignarle una magnitud absoluta con el método descrito anteriormente. Por 
suerte, existen diferencias en los espectros de estrellas de la secuencia principal, gigantes y 
supcrgignntes que pertenecen a la misma clase espectral. lo cual nos permite asignar a una 
estrella de una clase espectral dada, una de estas tres categorías. Kohlschütter y Adams 
comenzaron a hacer investigaciones de estas ditcrencias espectrales en 1913, y se ha 
seguido haciendo, con lo que los astrónomos pueden establecer ciertos criterios espectrales 
para diferenciar entre estrellas de la secuencia principal, gigantes y supcrgigantcs. Así con 
este procedimiento podcmo; asignar a las estrellas magnitudes absolutas, y a partir de éstas 
determinar sus paralajes. Este método es conocido como método de paralajes 
espectroscópicos. 

1.2. /.-INTRODUCCIÓN DE LA TEORÍA CUÁNTICA EN /,A ESTRUCTURA ATÓMICA.­
La radiación no puede ser vista únicamente desde el punto de vista clásico, es decir un 

fenómeno puramente ondulatorio, sino que debemos considerar In idea cuántica, en la cual, 
la radiación está formada por fotones, cada uno de los cuales para una cierta frecuencia v, 
tiene una energía E= h v. 

Cuundo Planck desarrolló su teoría cuímtica, lo hizo sin introducir ninguna suposición 
acerca de la estructura del átomo. Solamente supuso que la energla era absorbida o emitida 
por alguna clase de osciladores microscópicos en el cuerpo negro, los cuales vibraban más 
o menos armónicamente. Aunque esta idea fue suficiente para que Plnnck derivara la ley de 
la radiación, no explica como es que un átomo absorbe o emite radiación. Para entender la 
formación de las lineas espectrales, es necesario contar con un modelo del átomo el cual sea 
capaz de emitir y absorber radiación, de acuerdo con la evidencia espectral. Este modelo 
debe incorporur la tcori11 cuántica y por lo tanto debe seguir las suposiciones de Planck 
fuera de los conceptos clásicos. 
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1.2.2.-LÍNEAS DE BALMER.-
Con la formulación de sus postulados, Bohr derivó las longitudes de onda observadas de 
las líneas en el espectro del hidrógeno, en particular lo hizo para las /(neas de Balmer. 
Líneas en serie que se encuentran en la parte visible del espectro de hidrógeno. En 1885, al 
estar Ilalmer estudiando las cuatro líneas visibles en el espectro de hidrógeno que se 
conocían en ese tiempo, descubrió una regularidad en el espaciamiento en frecuencia de las 
líneas, la cual expresó con una fórmula. Con esto el cm capaz de predecir las frecuencias de 
las líneas no descubiertas en la serie. La fórmula para las frecuencias de estas líneas es 

(1) 

Donde A es una constante universal, y n está entre todos los enteros empezando desde 3. El 
gran logro de Bohr fue derivar esta fórmula para las frecuencias de las líneas de Balmcr, y 
expresar la constante A en términos de la constante de Planck /i, la carga e del electrón y la 
masa m del electrón. En el trabajo espectroscópico es conveniente usar el inverso de la 

longitud de onda, 1/1.., al cuál se le llama número tle onda, I" "'YA=¡{ , de tal manera 

que la fórmula de Ilalmer se puede escribir como: 

(2) 

Donde e es la velocidad de la luz. La constante universal Ale es conocida como la 
com.-tante tle Rydberg, y generalmente se designa con la letra R. 

1.3.-ESTRUCTURA ATÓMICA Y ATMÓSFERAS ESTELARES. 

/.3./.-EM!SIÓN DE RADIACIÓN POR UN GAS BRILLANTE: LA FUNCIÓN DE 
PARTIC[rJN-
Dc la derivación de la fórmula de Bohr para el espectro de hidrógeno, se puede ver el por 

qué un gas a bajn presión y sujeto a un alto voltaje brilla y emite el espectro de líneas 
brillantes caracteristico de los átomos en el gas. Podemos ver que si un tubo previamente 
evacuado es llenado con una pequeña cantidad de este gas y un alto voltaje es aplicado a 
través de él, los átomos en el gas sufren colisiones con las diferentes partículas cargadas 
que se encuentran en el tubo y que están moviéndose dentro de él. El voltaje hace que las 
partículas se muevan, y que adquieran una cierta cantidad de energla cinética. Si chocan 
con átomos de hidrógeno, las colisiones pueden ser lo suficientemente fuertes como para 
llevar a los electrones de los átomos en el estado base a estados excitados. Al pasar un 
intervalo de tiempo los electrones regresan a órbitas más bajas, emitiendo fotones de 
frecuencias definidas, y los átomos pueden ser excitados de nuevo por nuevas colisiones. 

Si al mismo tiempo un gran número de átomos sufren choques, los cuales llevan a los 
electrones al mismo estado excitado, y si, 10-• segundos más tarde, estos electrones 
regresan a un mismo estado más hajo, entonces un gran número de fotones de la misma 
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frecuencia es emitido. Si esto pusa para todos los 1ílomos en el tubo y si se están llevando n 
cnbo todas las excitaciones posibles ul mismo tiempo, y al cabo de un tiempo se llevan a 
cabo todas las desexcitaciones posteriores hacia todos los niveles más bajos posibles, 
entonces se tendrá una emisión continua de fotones de todas las frecuencias. Lo que sucede 
en un tubo en cuyo interior se encuentra hidrógeno brillando del mismo modo expuesto 
anteriormente, es que la energía eléctrica se transforma constantemente en energía radiante, 
por medio de choques que excitan a los átomos. Esto se explica mejor a continuación. 

Supongamos que tenemos N átomos de hidrógeno dentro de un tubo a través del cual hay 
un alto voltaje constante. Una fotografia instantánea de todos átomos tomada en cualquier 
momento, nos mostraría a sus electrones en todos los estados excitados permisibles. Un 
cieno númeroN1 , del níomero total de átomos de hidrógeno en el tubo, tendría sus 
electrones en el estado base (dentro de los cuales se encuentran los que no chocaron y los 
que se excitaron y regresaron al estado base). Habría un número N,, con sus electrones en 
el primer estado excitado, un cierto número N,, con su electrones en el segundo estado 

excitado, y as! sucesivamente hasta un número N, de átomos ionizados. Debido a que todos 
estos átomos juntos nos deben dar el número total de átomos, se tiene que 

N=N, +N,+N_,+ ... +N,. (3) 

Esta suma dividida entre N, es llamada la ftmcló11 de partlcló11 de los átomos entre los 
estados excitados. 

Todos los átomos están distribuidos entre los diferentes estados excitados. Esta partición 
del número total de átomos en los grupos excitados es siempre la misma sin importar el 
momento en el que se "mira" al gas ( N,, N 2 , cte. , no cambian) aunque cualquier útomo en 
particular se encuentre en un grupo en un momento y en otro grupo distinto en otro 
momento. 

1.3.2.-FORMACIÓN F. INTENSIDADES DF. LAS LÍNF.AS DE EMISIÓN.-
Consideremos todos los átomos que tienen sus electrones en el segundo estado excitado, es 

decir en órbitas con número principal 11=3. Si estos fueran los únicos átomos presentes, los 
electrones de algunos de ellos regresarían al primer estado excitado, y los electrones de los 
otros bajarían a los estados base, emitiendo sus respectivos fotones en cada caso. Los 
electrones en los primeros estados excitados hajarian a los estados base emitiendo fotones, 
entonces no habría más electrones en estados excitados, por lo que el tubo dejarla de brillar. 

Pero debido a que estos átomos no son los únicos presentes, suceden otros dos fonómenos. 
Por una parte, algunos de estos átomos colisionarían, por lo que sus electrones serian 
llevados a estados excitados aún más altos, por lo que no todos emitirían fotones 
inmediatamente. Por el otro lado, hay átomos con clectron.:s en el estado base y en estados 
de número cuántico principal igual a 2, 4, cte., de tal manera que en todos estos átomos los 
electrones pueden saltar al segundo estado excitado. Esto significa que mientras hay ótomos 
dejando este grupo con sus electrones en el segundo estado excitado, hay átomos entrando 
a este grupo. Estos procesos ocurren de tal manera que el número total de átomos con sus 
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electrones en el segundo estado excitado permanece constante. Esto es, tenemos un 
equilibrio estadístico en el cual los números N 1 , N,, etc., permanecen constantes, aún 
cuando hay átomos que se mueven continuamente de un grupo a otro, y por lo tanto 
emitiendo las líneas cspectrnles que se observan. Una manera de alterar los números N 1, 

N,, etc., es cambiando el voltaje en el tubo. Al aumentar el voltaje, los átomos con sus 
electrones en los estados de excitación más altos se vuelven más numerosos. Si pura cada 
voltaje se conocen los números de partición N,, N,. etc., se pueden calcular las 
intensidades de las diferentes líneas espectrales. Esto quiere decir que, entre más átomos en 
un cierto estado, más intensas son las diferentes líneas espectrales asociadas con los fotones 
emitidos cuando los electrones regresan de este estado, porque huy más fotones emitidos 
por segundo. 

1.3.3.-FORMACJÓN DE LÍNEAS DE ABSORCIÓN F.N ATMÓSFF.RAS F.STF.f.ARES.-
En general, es dificil determinar los números de partición N,, N 2 , cte., para un gas en un 

tubo brillante, pero en el caso de los átomos en la atmósfera de una estrella esto puede ser 
hecho sin tanto problema. Aquí la siluación es In opuesta a la de un tubo con gas de 
hidrógeno, ya que en los espectros estelares estamos interesados en lineas de absorción y no 
en líneas de emisión. La descripción exacta de cómo se forman las líneas de absorción es 
muy compleja por lo que sólo daremos una breve explicación de cómo se forman, y esto lo 
haremos considerando el proceso de dispersión el cual interviene en su formación. 

Con el fin de entender este proceso. imaginemos una e&trclla cuya atmósfera consiste en su 
mayoría de hidrógeno gaseoso. No nos ocuparemos de lo que se encuentra debajo de la 
atmósfera, sólo supondremos que la radiación de cuerpo negro que pasa por la atmósfera 
proviene de una superficie muy caliente que se encuentra debajo de ella (fotósfora). Esta 
radiación daría un espectro continuo si no estuviera presente la utmós!Cra, pero los átomos 
de hidrógeno en ella obstaculizan d paso de algunos fotones en la radiación. Al no estar tan 
juntos los átomos en las atmósferas estelares, la mayoría de los fotones pasa a través de la 
atmósfera, sin encontrarse en su camino a ningún átomo, por lo que la parte continua del 
espectro es la que domina. y las líneas de absorci6n. en comparación son débiles. Para ver 
como se forma una línea de absorción particular, debemos seguir a los fotones que son 
interceptados por átomos en las atmósferas. Consideremos una corriente de fotones de una 
frecuencia particular l',.m, golpeando un pequeño elemento de atmósfera (figura 1.5). 
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Fig. 1.5.- Los átomos cm la cortina de material dispersan fotones de una frecuencia 
particular en todas direcciones, por Jo q11e no son registrados por el observador. 

Si esta "pared" no estuviera presente, el observador colocado en el otro lado, detectaría sin 
problemas todos Jos fotones en la corriente, y no vería un rompimiento del espectro 
continuo en esta frecuencia. Sí un átomo en la pared tiene su electrón en un estado excitado 
con número cuántico m (el estado excitado m-1) ni momento en que uno de los fotones 
choca con él, entonces el electrón en el iítomo puede absorber a este fotón, saltando al 
estado excitado 11. Si se tienen vnrios átomos en este mismo estado excitado m, los 
electrones en todos estos átomos pueden absorber los fotones de frecuencia v.,m y terminar 
en un estado excitado más nito 11. Hay que recordar que los electrones no pueden estar 
mucho tiempo en el nuevo estado excitado, deben regresar a estado más bajos, re-emitiendo 
fotones de las mismas frecuencias o de otras. Estos, fotones re-emitidos no llegan ni 
observador, sino que son dispersados en todas direcciones a partir del haz incidente. La 
razón es que cuando un átomo emite un fotón, la probabilidad es la misma para que el fotón 
sea emitido en cualquier dirección. En el proceso de absorber y re-emitir radiación, los 
átomos dispersan fotones de frecuencias ''.,m fuera del haL original, por lo que el 
observador detecta menos fotones de esa frecuencia, de Jos que vería si no estuviera la capa 
de hidrógeno gaseoso. Por eso el observador encuentra espacios obscuros en el espectro 

continuo, en el punto correspondiente u In longitud de onda e =).. 
l'nm 

1.3 . ./-INTENSIDADES DE LAS LÍNEAS DE ABSORCIÓN.-
El proceso de dispersión explicado anteriormente es fácil de entender, pero su aplicación 

en el análisis de líneas de absorción es muy complicado. Las atmósferas estelares están 
fomtadas por varias de estas "paredes .. de átomos. Estas capas con cientos de kilómetros de 
ancho y cuyas condiciones fisicas son muy complejas, contribuyen a la formación de líneas 
de absorción. Además los átomos en estas capas no están estáticos, esperando colisiones 
con fotones. Se encuentran moviéndose rápidamente al azar, y las frecuencias de los 
fotones incidentes vistas desde los átomos pueden ser no exactamente v,~ debido al efecto 
Doppler (figura 1.6). Otra cosa, es que íos átomos aunque no se encuentran muy juntos, 
pueden afectarse unos a otros y esto se retleja en la forma en que absorben fotones de una 
frecuencia dada. Existen muchos más factores que hacen que la formación de l!nens de 
absorción sea muy dificil, pero asumiendo que el de la dispersión es el más. importante, 
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Fig. 1.6.- Los átomos en el tro::o de atmósfera tienen i•c/ocidades al a::ar, por lo que el 
corrimiento Doppler en /a radiació11 l'isto por cada átomo es diferente. 

se puede dar unn breve descripción de que es Jo que determina que tan intensa es una línea 
de ubsorción en particular. También veremos que Ju temperatura de Ja superficie de la 
estrella determina que lineas espectrales son las más prominentes para esa estrella. 
Para calcular la intensidad de una línea de absorción dada, digamos Ja correspondiente a Ja 

frecuencia 11,,,,,, debemos determinar primero cuantos átomos hay en el estado excitado 

inicial 111, para tales átomos solamente se puede dar esa línea. Si el número de esos átomos 
en la atmósfera es grande, entonces la línea de absorción correspondiente es intensa, por 
otro lado será débil si hay pocos átomos de esos. La única manera de tener átomos en ese 
estmJo excitado en la atmósfera estelar es que haya choques entre ellos, y que estos choques 
proporcionen suliciente energía, o que Jos fotones provenientes de Ja fotosfera sean Jo 
bastante energéticos para llevar a Jos electrones del estado base al estado excitado 111. Estos 
dos procesos pueden dar Jugar a que los átomos participen en la formación de una línea de 
absorción dada. Debido a que Ja violencia de las colisiones entre átomos en las atmósferas 
estelares y la energía de Jos fotones más abundantes provenientes de la fotósfcra están 
determinadas por la temperatura superficial de la estrella, entonces se puede ver Ja 
importancia de la temperatura en la formación de un espectro estelar. 
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Capítulo 2. 
La Ventana de Baade y 

estrellas de tipo M. 



ESTHUCTUHA DE LA GALAXIA. 
Nuestra Galaxia conocida como Via Láctea pertenece al grupo local. un pcque1io grupo 
formado por alrededor de 3 galaxias grandes y 30 pcquc1ias. Es la segunda más grande 
después de la Galaxia de Andromeda (M3 I ), pero posiblemente la mús masiva del grupo. 
Lu vía Lúctea es una galaxia espiral barrada de tipo SBc en la clasificación de Hubblc. Nos 
encontramos situados en las partes externas del disco espiral, a sólo 14 ly sobre el plano 
ecuatorial de simetría, pero a 8 kpe del centro galáctico. Este centro galáctico se encuentra 
en la dirección de la constelación de Sagitarius, cerca de dos constelaciones vecinas: 
Scorpius y Ophichus. Las coordenadas del centro son u(2000)= l 7''45"'40.045·' ±O.O! O' y 

5(2000)= - 29°00'27.9. ± 0.2". 
Los componentes principales de In Viu Lúcteu son el disco que incluye el bulbo barrado 

con una cúspide central, cuatro brazos espirales, un halo así como una corona que se 
extiende más allá y que incluye las nubes de Magallancs y al menos siete galaxias enanas 
cercanas, además de un gran número de cúmulos globulares. (Ver figura 2.1 ). 

/ 
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Fig. 2.1.- Compone/1/es principales de la Vía lcictea. 
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La masa total de la región central de la Galaxia es de aproximadamente 2xl0 11 ¡\f,.m. Aquí 
el gas molecular y polvo, además de las eslrcllas más jóvenes de Población 1 se encuentran 
en el disco. La Población 1 mús vieja forma una distribución menos aplanada. Esta parte de 
la Galaxia está rodeada por un halo de cslrellus de Población 11 que se extiende hasta un 
radio de 20 kpc. Las eslrellas de Población 11 también se encuentran en el bulbo de la 
Galaxia. Dentro del halo la masa de la Galaxia es cercana a 4xl0 11 M.,(l'ich & Tremain 
1991 ). El Halo pudo haberse formado de principalmente por acreción y rompimiento de 
marco de sistemas satéliles. La corona se extiende aproximadamente a 100 kpc y contiene 
(3-6)xl0 12 M.,(Fich and Trernnin 1991), lo cuál excede por mucho la masa contenida en el 
disco espiral y en la región del bulbo. 

2.1.- LA VENTANA DE HAADE. 

2./.1.-Al.GUNOS ASPECTOS SOBRE LA VENTANA DE BAADE. 
La ventana de Baade (OW). es una región clara cercana al cúmulo globular NGC 6522 
( 18 1

' 02 m, -30° 02', 1975), con coordenadas galácticas /=1.0 y b=-3.9). Baade encontró que 
esta zona está libre de polvo y que podía observarse a través de elln hasta distancias muy 
grandes. Posteriormente estudios realizados mayormente en la década de los 70's del siglo 
pasado dieron evidencia de que en In parte central de la Galaxia (Bulbo) había muchas 
estrellas gigantes de tipo espectral tardío, especiticamente estrellas de tipo M ricas en 
metales. La figura 2.2 está centrada en un área que es especialmente transparente, marcada 
con In cruz(+). . . ! 

.. 
•.· . 

Seo 
··.· . . · .. ,.... •. ; 

·. . " . :·~ .: .. <~" 
Fig. 2.2.- Vistu de la región donde se encuentra la l'entuna de Baade. 

Daude ( 1944) resolvió en estrellas las elípticas enanas M32, NGC 205 y el bulbo de M3 l n 
una distancin de 3.5' de su núcleo. Encontró que estas estrellas eran rojas y muy similares 
en color y magnitud a las estrellas débiles que formaban una extensión de bajo brillo 
superlicial hacia M3 I descubierta por Stebbins y Whitford (1934). Bnade notó que el corte 
superior en la función de luminosidad de las estrellas resueltas era muy marcado, en 
contraste con la de sistemas de población 1, tales como las nubes de Magallanes y los 
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brazos de galaxias espirales, cuyas estrellas más brillantes eran mucho más azules y 
luminosas. 

Baade ( 1944) argumentaba que las estrellas que habla estudiado en M31 y sus compañeras 
deberían estar identificadas con gigantes rojas brillantes de brillo y magnitud casi idénticos 
a aquellas encontradas en cúmulos globulares. Primero, aunque su color promedio fuera 
similar al de estrellas K de la vecindad solar, su M 1~ era casi 3 magnitudes mayor. 

Segundo, se había determinado recientemente que la galaxia enana Sculptor tenía un gran 
número de variables, principalmente estrellas RR Lyra (buen indicador de población 11), y 
que sus estrellas más brillantes eran muy similares a aquellas encontradas en dEs (Dwarf 
Ellipticals) y bulbos espirales. 
Estas gigantes rojas brillantes -en dEs del grupo local, en el bulbo y disco extendido de 

M3 I y en Sculptor· se consideraron como gigantes de población 11 cuyo arquetipo eran 
estrellas encontradas en cúmulos globulares. 

Debido n que la nube estelar de Sagitario era parte del bulbo nuclear de la V!a Láctea y a 
que se extendía considerablemente sobre el plano galáctico, Baade (1946,1951) concluyó 
que la Vla Láctea debería ser una galaxia Sb parecida a M3 I. Por analogía, entonces, el 
bulbo deberla de consistir de una población estelar de tipo 11. 

Como resultado del polvo en el disco galáctico dentro de los 2° del centro galáctico se tiene 
una extinción visual de 30 a 60 magnitudes (Becklin et al. 1978, Glass et al. 1987), por lo 
que 13aade escogió estudiar una región en b~-3.9°, llamada posteriormente "Ventana de 
Haade", centrada alrededor del cúmulo globular NGC 6522 (Baade 1963). El alto brillo 
superficial sugirió que la extinción debería ser relativamente baja, y como se creía que 
NGC 6522 estaba en sí en el bulbo, la extinción enfrente de la región podría ser fácilmente 
determinada. Una ve¿ que Stebbins y Whitford fueron capaces de determinar la extinción, 
observaciones de cstrellns RR Lyra en el cúmulo y alrededor de él dieron una distancia 
independiente al centro de la Galaxia. 

Stebbins y Whitford { 1947) estuvieron explorando In región central de la Galaxia con un 
detector sensible a radiación de lpm. Aunque sus datos no tileron capaces de encontrar "'el 
centro", pudieron mostrar un bulbo claro cerca del ecuador Galáctico. Entonces 
determinaron el color integrado y el enrojecimiento de la nube de Sagitario alrededor de 
NGC 6522. Un resultado importante de su trabajo fue demostrar que las estrellas que 
emitían radiación a lpm podían no estar mezcladas con el polvo relativamente cercano, 
sino que tenían que estar más nllá de la capa de absorción. 

Posteriormente Baade ( 1951) busco en el área alrededor de NGC 6522 con el telescopio 
reflector Huuker de 100 pulgadas de Mount Wilson y encontró un grun número de estrellas 
RR Lyra. Sus números eran más altos en un rango limitado de magnitud, lo que no sólo 
implicaba que las estrellas estaban en el bulbo, sino que llande estaba viendo a través de él, 
estimando una distancia al centro Galáctico de alrededor de 9 kpc. La presencia de RR 
Lyrns y de Variables de Largo Período (LPVs) con períodos del urden de 200 dlas 
confirmaron para Baade In conjetura de que el bulbo Galáctico estaba formado por una 

18 

TESIS CON 
F_ALLA DE 0R1GEN 



población de lipa 11 pobre en metales parecida a la que se encuentra en los cúmulos 
globulares. 

2.1.2.-FOTOMETRÍA DE ARP. 
Los primeros estudios fotométricos de estrellas en el bulbo fueron realizados por Arp 

( 1959). Su diagrama color-magnitud para un campo a b = -8°, I = JOº mostraron que las 
estrellas más brillantes eran menos luminosas que aquellas en el cúmulo globular de baja 
melalicidad M22. Se parecian más a las estrellas más brillantes en cúmulos abiertos viejos. 

En un intento por hacer compatibles sus resultados con los de Baade, Arp sugirió que las 
variables RR Lyra en el bulbo estaban considerablemente más concentradas hacia el núcleo 
que el tipo de gigantes que él había encontrado. Sin embargo, tal concentración estaría en 
contradicción con la creencia que se tenía de que el halo de la Galaxia consistía únicamente 
de estrellas de población 11. Un estudio realizado por Wallstein (1962) sobre la región 
alrededor de NGC 6356 confirmó el descubrimiento de Arp de que las gigantes en el bulbo 
eran moderadamente pobres en metales. 

El segundo artículo clave de Arp, fue un estudio de la ventana de Baadc alrededor de NGC 
6522 (Arp 1965); para el cual aprovechó los principales avances que habían sido hechos 
pura delinir la morfología de los diagramas color-magnitud de cúmulos globulares. Arp fue 
capaz de confirmar sus descubrimientos anteriores y extenderlos en dos importantes 
direcciones. Primero, encontró que In ranrn de las gigantes del bulbo tenia un ancho 
considerable, con In mayor parte de las estrellas entre aquellas de 47 Tuc y M67, lo que 
indicaba una población ligeramente pobre en metales con un rango de edad y/o 
composición; en cada caso, este descubrimiento apuntó a una población heterogénea y no n 
una de estrellas de tipo 11. Segundo, comparando el brillo superficial del bulbo con lo que 
uno predeciría al sumar las estrellas observadas individualmente, Arp demostró que -75% 
de la luz en V viene de estrellas gigantes G y K con M,. - -2a+1 .3. El dominio de estrellas 
gigantes y la ausencia de enanas conlirmó el trabnju espectroscópico de Deutsch, Morgan y 
Osterbrock. 

2./.3.- F.SPF:C'TROSCOPÍ,t DF. l.A LUZ INTEGRADA DH!. JJULRO. 
Además de la fotometría de Arp, la espectroscopia de la luz integrada del bulbo reveló 

serios problemas con la hipótesis de que el bulbo es un sistema de puras estrellas de 
población 11. Espectros azules de Margan ( 1956) y Morgan y Osterbrock ( 1969) mostraron 
que la luz proveniente de la región cercana a NGC 6522 y al bulbo nuclear de M3 I era 
característica de gigantes K con lineas intensas de tipo espectral más tardío que el de 
estrellas K en cualquier cúmulo globular. A latitud Galáctica un poco más alta, el espectro 
integrado de la luz se parece al de una estrella I' tardía, similar a una región de M3 I pero 
más alejada del núcleo. Estos espectros, no sólo indican una población de estrellas 
completamente distintas a aquellas de publación 11, sino que también revelan un gradiente 
radial en la población estelar. Tal gradiente también fue indicado por el diagrama color­
magnitud de la ventana a -8° (Van den Bergh & 1-lerbst 1974), siendo su rama de las 
gigantes más azul que la de la ventana de Baade. 

19 TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 



Más o menos en la misma época en que Morgan obtuvo sus espectros, Deutsch (1964) 
intentaba medir la intensidad de la Hnca D en la nube de Sagitario con un espectrógrafo 
localizado en la montaña de Palomar. /\. partir de una exposición de 10.5 horas distribuida 
en tres noches, fue capaz de mostrar que la debilidad de las Hneas de D Na era inconsistente 
con una población importante de enanas de tipo tardío. 

El primer estudio cuantitativo de los espectros de la luz integrada del bulbo fue realizado 
por Whitford ( 1978). Él demostró que los espectros de lineas de absorción del bulbo eran 
similares a aquellos tlpicos de bulbos de otras espirales y de regiones centrales de galaxias 
E y SO. Esta demostración de similitud es la pieza fundamental del argumento de que las 
observaciones de estrellas en el bulbo proporcionan la mejor base posible para los modelos 
de síntesis estelar de galaxias esferoidales. 

2.2.- ESTUDIOS DEL BULBO. 

2.2./ .• VARIABLES RR LYRA.-
Oort y Plaut ( 1975) resumieron trabajos anteriores sobre variables RR Lyrn en el bulbo. 
Butler et. al. (1976) usaron el método de Prestan de &'I en alguna~ de ellas que se 
encontraban en la ventana de Raade y encontraron un promedio de [Fe H]= -0.65 con una 
dispersión de 0.15. B. M. Ulanco (1984) llevó a cabo uno de los estudios más completos 
que se ha hecho sobre RR Lyra en la ventana de Raade. Su análisis sobre los períodos y 
magnitudes mostró que la mayoría de las variables son más ricas en metales que aquellas 
que se encuentran en MJ pero con una dispersión marcada. Este descubrimiento está de 
acuerdo con lo dctcrm inado por Hartwick et. al. ( 1972), quienes encontraron una 
distribución de periodos intermedia entre aquellas localizadas en los cúmulos M5 y NGC 
6171. Gratton et. al (1986) aplicaron la técnica de L\Sa datos digitales de una muestra 
considerahlcmcntc más grande que la empleada por Butler et. al. y se encontró 
-1.8 ~[Fe H] ~+O. I con un pico en -O.O. Walker y Mnck ( 1986) realizaron estudios de 
fotometría CCD para 11 estrellas RR Lyru en In ventana de Baade y recalibraron datos ya 
existentes para otras RR Lyra. No encontraron evidencia de la dependencia de 114,.,(RR) 

con respecto a [Fe 11] y derivaron una distancia hacia el centro Galáctico de 8.1±0.4 Kpc 

si .\f,.,(RR) = 0.6. 

La importancia de la presencia de estrellas RR Lyra en In ventana de Baade radica en que 
debe haber una población de estrellas que las ncompañu y que tiene una edad comparable a 
la de cúmulos globulares y que tiene un amplio rango en [Fe. H]. Cualitativamente estos 
resultados están de acuerdo con la fotometría de Arp (1965) y con Van den Bcrgh (1971). 
Aunque, las RR Lyra, sólo pueden establecer un limite inferior al rango de metulicidud y un 
limite superior a la edad de una población mezclada. 

2.2.2.-ESTRELLAS DE TIPO TARDÍO. 
A partir de un estudio de prisma objetivo, Nassau y Rlanco ( 1958) encontraron en la 

ventana de Baade un gran número de estrellas gigantes M5 y otras más tardías. La razón de 
estrellas M a RR Lyra fue de -2. Algo que era importante para una población de tipo 11, ya 
que solamente algunos de los cúmulos globulares más ricos en metales tienen gigantes M (y 
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de tenerlas comúnmente son de tipo M4 o más tempranas). Tal número relativo de gigantes 
M tardías no se observó en ningún otro lugar de la Vía Láctea. Spinrad et al. ( 1969) notaron 
que estas gigantes M tardías generalmente tenían amplitudes de pulsación muy pequeñas, 
en contraste con estrellas similares de la vecindad solar. Por lo que sugirieron que esta 
diferencia era debida a efectos relacionados con la composición sobre las trazas evolutivas 
de estas estrellas. A diferencia de las estrellas gigantes, Janes ( 1977) encontró estrellas en la 
ventana de Baade con CN débil en su espectro, lo que indicaba una población mezclada. 

V.M. Blanco et. al. (1984) realizaron un estudio muy completo sobre gigantes de tipos M6-
M9 en In ventana de Baade. Posteriormente V.M. Blanco (1986) expandió su estudio a 
gigantes de tipos M 1-M5 que se encontraban en la región anular que estudió Arp ( 1965) y 
en la región estudiada por van den Bergh y Herbst (1974) ah~ -8° (V.M. Rlanco 1987). 
V.M. R lanco no encontró estrellas de carbono luminosas en ninguno de estos estudios Las 
estrellas de carbono encontradas por Azzopurdi el al. (1985) en el bulbo eran relativamente 
azules y muy débiles como para ser estrellas de la rama asintótica de las gigantes (AGB) 
(lbcn & Renzini 1983). Los estudios de Blanco fueron la base para muchos de los estudios 
que se hacen actualmente sobre el bulbo Galáctico. 

2.J.3.- RST[Jf)fO f)fi IRAS- COAfl'ARACIÓN CON E/, ESTUDIO DE GIGANTES M 
El estudio más reciente del bulbo se hace a partir del catálogo IRAS de fuentes puntuales. 
Este e'tudio más que cualquier otro, nos da una imagen de la Galaxia que revela el disco 
delgado y el bulbo de una galaxia espiral clásica. 65% de los objetos en el catálogo IRAS 
son estelares. 10% son de la categoría que Chester (1986) ha llamado "disco y bulbo". 

Mientras que otras estrellas, tales como aquellas con capas de polvo circumestelares tienen 
F, (12) 2'. F, (25), las fuentes del disco y el bulbo extienden la región ocupada por estrellas 

en una gráfica color-color con valores de r~ (25)2'. r;.(12). Aparecen repentinamente a 
latitudes S 10°. están mús confinadas hacia b :S 5°. y claramente definen una estructura de 
disco y bulbo. Están mucho más concentradas hacia el plano que los otros grupos de 
fuentes estelares. Hnbing et al. (1985) sugirieron que un alto porcentaje de fuentes IRAS 
del bulbo son LPVs en la rama asintótica de las gigantes y esto fue confirmado por Glass 
( 1986). \Vhitelock el al. (1986), y r:rogcl & Whitford ( 1987). En comparación con estudios 
de gigantes M en la ventana de Baadc los estudios con el catálogo IRAS a latitudes más 
altas mucs1ran que la fracción de fuentes IRAS no encontradas independientemente por los 
estudios no es más del 10% y menos del 1 % del total de gigantes M encontradas. En la 
ventana Sgr 1 a b = -3º, esta fracción puede ser un poco mayor (Glass 1986). 

Una razón por la que llande concluyó ( 1944.1946) que la población estelar de los bulbos 
de espirales y de dEs era de tipo 11 fue que las estrellas más brillantes que encontró en ellas 
en la región visible eran más o menos del mismo brillo que las gigantes en cúmulos 
globulares. Pero las investigaciones posteriores discutidas anteriormente en este capítulo 
nos muestran que esta idea es equivocada. A continuación entenderemos porque la 
conclusión de Raade era incorrecta. 

Debido al encubrimiento molecular, esencialmente no se encuentran estrellas en cúmulos 
globulares con B-V mayor que 1.6, sin importar la metalicidad o la temperatura. También 
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las estrellas gigantes más brillantes en un cúmulo poco metálico son más brillantes en V 
que aquellas en un cúmulo rico en metales. En infrarojo cercano (JHKL) la situación es 
muy distinta. Las estellas gigantes más brillantes en cúmulos globulares se vuelven más 
brillantes al incrementarse la metalicidad al mismo tiempo que se enrojecen (Frogel et al. 
1983 a,b). Las estrellas que son más brillantes en K, y que bolometricamente también lo 
son, no son las más brillantes en V debido al encubrimiento de bandas moleculares 
principalmente de Ti O. 

En estrellas muy ricas en metales como las encontradas en el bulbo, este efecto es tan 
fuerte que aún la magnitud /, no se incrementa uniformemente con In luminosidad 
bolométrica. Una comparación de las magnitudes V y K de las estrellas observadas por 
Frogel y Whitford muestra que las magnitudes K de las estrellas más brillantes en V son de 
2-4 magnitudes más débiles que aquellas que son más brillantes en K. Por esto Baade 
(1951) no podía encontrar ninguna variable de largo período LPVs en el bulbo. Con una 
inspección de la LPVs conocidas alrededor de NGC 6522 (Lloyd Evans 1976, BMB) 
podemos ver que las de periodo más largo y de amplitud mayor son casi invisibles, aún en 
placas/. 

Resumiendo, el criterio de Baade falló debido a que las estrellas rojas más brillantes que 
estaba identificando fotogralicamente en el bulbo Galáctico y en galaxias externas eran en 
realidad varias magnitudes más débiles que las estrellas intrinsecamente más brillantes en 
estos sistemas, mientras que las estrellas con las que las comparaba -estrellas brillantes en 
cúmulos globulares- son las estrellas intrinsecamente más brillantes en estos sistemas. 

2.2../ METALJC/DAD DE ESTRELLAS GIGANTES DEL BULBO. 
La diferencia lisien crucial entre gigantes del bulbo y locales es la alta metalicidad media 

de las primeras. En una población estelar vieja, todas las estrellas pasan por la fase de 
gigante K. A excepción de los miembros más pobres en metales, sí uno hace un corte a 
magnitud constante a través de gigantes K, encontraremos en la muestra estrellas de todas 
las metalicidades. Esta fue la aproximación considerada por Whitford y Rich (1983) y Rich 
( 1986, l 988) en el primer estudio espectroscópico detallado de gigantes K en la ventana de 
13ande. Rich encontró valores de [re 11] entre-1 y +I con una media en +0.3 -dos veces 
el valor solar. Se encontró posteriormente que casi un cuarto de las estrellas gigantes K del 
bulbo tiene líneas más intensas que la mayoría de las estrellas K ricas en metales de la 
vecindad solar. 

Tal metalicidad media para gigantes K del bulbo proporciona una explicación para el gran 
número de estrellas M encontrada' en los estudios de V.M. Blanco y sus colaboradores. Se 
espera que las gigantes K de alta metalicidad evolucionen principalmente n gigantes frías 
M debido a que las lineas de Hayashi tendrán temperaturas bajas. Igualmente importante 
será el efecto Mould-McElroy ( 1978), ya que la intensidad de las bandas de una molécula 
diatómica como la de TiO variará como el cuadrado del número de átomos pesados. El 
resultado es que en la ventana de Baade las gigantes M parecen ser varias subclases 
espectrales más tardías de lo que serian debido n su temperatura efectiva. En el electo 
Mould-McElroy las estrellas no son tan frías como lo serían prototipos de la misma clase 
espectral en la vecindad solar. 
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D.M. Termlrup, A.E. Whitford y J. Frogel obtuvieron espectros CCD de cientos de estrellas 
gigantes M del bulbo, con el propósito de determinar la distribución de metalicidad dentro 
del bulbo, midiendo las intensidades relativas de las bandas de TiO. Se midió la intensidad 
de la banda cercana a 7800 angstroms como función del color para estrellas en una región a 
b ~ -6º (estas estrellas son muy similares en sus propiedades observadas a las de gigantes 
en la ventana de Baade) comparada con la intensidad de la misma banda en gigantes 
locales. Lu banda es más intensa en las gigantes del bulbo que en el campo de estrellas del 
mismo color, una demostración del efecto Mould-McElroy ( 1978). 

2.3.- ESTRELLAS DE TIPO M. 

2.3. J.-CARACTF.RÍSTICAS. 
Más que cualquier otro tipo, las estrellas de tipo M, muestran las vastas diferencias entre 
las estrellas: lus mi1s brillantes de ellas son 50 billones de veces más brillantes que las más 
débiles. Todas las estrellas rojas que podemos ver con nuestros ojos son gigantes o 
supergigantes, las estrellas enanas de tipo M no se pueden ver sin la ayuda de un telescopio. 
Las gigantes y especialmente las supergigantes son estrellas demasiado dilatadas. con 
dimensiones en la escala del sistema solar, son raras y efimeras, han evolucionado 
recientemente de estrcl las muy calientes de la secuencia principal, dentro de unos diez a 
cien millones de años, cambiarán totalmente. Pierden masa muy nípidamenle y sus brillos 
varían de acuerdo a largos períodos de tiempo. Las enanas por el contrario, son sumamente 
pequeñas, con rudios comparables ni de Júpiter y algo que las caracteriza es que son muy 
abundantes. Huy miís estrellas M de secuencia principal que de otro tipo. La debilidad en 
sus luminosidades se debe a In baja tasa de producción de energía, lo que les da también 
largos períodos de vida: Una enana M nacida en la misma época de la formación de nuestra 
galaxia, apenas ha experimentado algunos cambios. 

2.3.2. -F.SPF.CTROS. 
Un aspecto sumamente importante de las estrellas es su espectro. Las estrellas M son de las 

mús frías que existen. Tienen temperaturas superliciales cercanas a los 3000ºK y sus 
espectros son de los más complejos de todos. Estos presentan miles de lineas individuales 
de absorción, muy notorias aunque otras sólo pueden ser vistas a muy altas dispersiones. 
Por esta razón es casi imposible hacer una identilicación completa de todas estas lineas con 
base a elementos y moléculas. Las bandas que se aprecian en los espectros de estrellas de 
tipo M se deben a distintas moléculas. Estás se rompen fácilmente por colisiones con sus 
vecinos en el gas, y por consiguiente, se pueden formar solamente a bajas temperaturas. 
Sólo algunas como CN, CH y CO existen en nuestro Sol; pero al ir a tipos más tardíos se 
pueden formar más de ellas. En estrellas de tipo K5 la molécula de TiO que domina los 
espectros de estrellas M se empieza a ver. Especies más frágiles como VO (óxido de 
vanadio), MgH, H,, se empiezan a desarrollar a temperaturas más bajas, y para tipos M 
tardíos. hay bloques del espectro continuo que son removidos debido a la absorción 
molecular. 
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Se pueden usar las distintas caracterlsticas en los espectros para distinguir entre las clases 
luminosas. Las líneas especificas que se usan cambian al ir avanzando en la secuencia 
espectral. Por ejemplo, en las estrellas M, usamos la intensidad de la línea g del calcio 
neutro que se encuentra en A 4227 angstroms, la cual aumenta su intensidad con la 
temperatura. Sin embargo es muy sensible a la presión y presenta lo que se conoce como un 
~(eclo de luminosidad negativa, que es cuando su intensidad varía inversamente con el 
brillo de la estrella, volviendosé muy débil en el espectro de gigantes y supergigantes de 
baja densidad. Las lineas de hidrógeno, apenas visibles en estrellas M tempranas, se 
comportan de un modo distinto, desapareciendo al acercarnos a las estrellas menos 
brillantes de la secuencia principal. Se dice que presentan un efecto ele /11minosiclad 
positil'a, es decir, sus intensidades cambian de acuerdo al brillo. 
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J.J.- OBTENCIÓN Y REDUCCIÓN DE DATOS. 

Las observaciones espectroscópicas fueron realizadas durante las noches del 1 O, 1 I, 12 y 
13 de agosto de 1993 en el telescopio de 2. 1 m. del observatorio de San Pedro Mártir, por 
Alejandro Rucias, Rcné Carrillo, Héctor Noriega y Salvador Monroy. La rendija empicada 
fue de 600 líneas/mm centrada en Jla con un ángulo de inclinación de 12.5° y los 
espectros son de baja dispersión. El espectrógrafo utilizado fué un lloller &Chivcns .que 
será descrito más adelante. Estas imágenes fueron digitalizadas convertidas a formato FITS 
(Flexible lmagc Transport System) y almacenadas en CD-R. 

Se tomaron imágenes de estrellas M que se encuentran en Ja ventana de llaade, además de 
una estrella K brillante conocida como SAO 186186 que serviría como referencia para 
comparar con las demás. 

El tiempo de exposición fue casi en todos los casos de 900 segundos y la lámpara de 
comparación que se empleó fue de He-Ar. 

El proceso de reducción realizado por José Manuel Trujillo Lara se hizo con ayuda del 
programa IRAF (Jmagc Rcduction and Analysis Facility) y se explicará brevemente a 
continuación. Hay que hacer notar que en el proceso de reducción es muy importante que 
no se mezclen imágenes de di fercntcs noches, ya que las condiciones de observación 
pueden ser muy distintas de noche a noche y Ja respuesta del telescopio y de Jos detectores 
no es la misma, afectando las imágenes obtenidas. 
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3.2.-l\IÉTODO DE REDUCCIÓN DE IMÁGENES. 

Este proceso se llevó a cabo con el paquete de reducciones astronómicas conocido como 
IRAF (lmage Rcduction and Analysis Facilities). Debido a que esta parte del trabajo de 
reducción de imágenes es muy extenso sólo se mostrará un diagrama que comprende los 
pasos que se siguieron para obtener Jos espectros que fueron analizados posteriormente. 

revisión de imágenes.1----~ 

retiro de factores de la imágen. 

creación de encabezados en la imágen. 

revisión de encabezados 1-------' 

ejuste de un polinomio a la posición de la apertura de la imá.genpaltón. 

nonnalizeción del campo plano. 1--------------..J 

divuión de la imágen del espectro entre la inui.gen del flal normalizado. 

extracción de las aperturas de las imágenes. 1----------J 

correlación de pixéles a angsttorns. 1------------~ 

inclusión del nombre de la unágen de la lámpara de comparación el 
encabezado de la imágen. 

dispenión en angstroms en lss im4genes de los espectzos estelares. 

Fig. 3.1.- l:.'sq11e111a del proce.l'o ele reducción en IRA F. 

Para más información acerca de Jos rasos seguidos en esta reducción puede consultarse el 
apéndice donde se tienen todos Jos detalles de este proceso. 
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3.3.-CARACTERiSTICAS DEL ESPECTRÓGRAFO. 

El espectrógrafo utilizado en este trabajo fue un Bollcr & Chivens, y a continuación 
presentamos algunos aspectos importantes de este instrumento. 

En la tabla 3, se muestran (1) dimensiones de la mascarilla en el plano focal del telescopio, 
a lo largo de la rendija, (2) dimensiones en el intensificador, (3) número de pixclcs del CCD 
que abarca y (4) medidas angulares sobre el cielo. · 

( 1) 
mascarilla 

(mm) 
25 
12 
6 
3 
2 
1 

TABLA 3. ESCALA DEL SISTEMA. 
(2) (3) 

intcnsificndor CCD 
(mm) (pixeles) 
3.62 41.1 
1.74 19.7 

0.87 9.8 
OA3 4~ 

0.29 3.2 
0.14 1.6 

En In tabla 4 se muestran las características de las rejillas de difracción. (1) Número de 
serie B&L-35-53-15-, (2) número de líneas por mm, (3) ángulo de blaze (o de destello), (4) 
longitud de onda de mayor eficiencia para cada orden, (5) disrcrsión en el plano focal, (6) 
dispersión por pixel, y (7) intervalo total de longitud de onda sobre el detector. 

(1) (2) 
serie l/mm 

63 200 

8 400 

260 600 

47 830 
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TABLA 4. CARACTERfSTICAS DE LAS REJILLAS. 
(3) 

ángulo orden 
de blnze 
6° 00' m=I 

m=2 

9°44' m=I 
m=2 

8°38' m=I 
m=2 

20°34' m=I 
m=2 

(4) (5) (6) 
f. dispersión 

mtís eficiente A/mm A/pixel 
10452 310 27.2 
5226 155 13.6 

8200 154 .. 13.5. 
4100 77 6.7 

4857 103 9.0 
2428 51 · 4A. 

8375 74 6.5 
4187 37 3.2 
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(7) 
intervalo 

D.f. 

10472 
5236 

3465 
1694 

2503 
1232 



Para las observaciones se utilizó la rendija de 600 l/mm con la máscara 3 y un ángulo de 
inclinación de In rejilla de 12.5°. Y se obtuvieron espectros de baja resolución. A 
continuación se muestran varios diagramas que tienen que ver con el espectrógrafo. 

2B 

;-------'-! 
· rece.. 

Fig. 3.2.- Diagrama mecánico del espectrógrafo Boller & Chivens. {a) Vista anterior. 
(h) Vista posterior. 
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Fig. 3.3.- Diagrama óptico del espectrógrafo. 
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Capítulo 4. 

Análisis y resultados. 



4.1.-ANÁLISIS DE ESPECTROS. 

Después de haber obtenido los espectros con longitud de onda en su eje horizontal, se trató 
de hacer un análisis de los elementos que se encuentran presentes en los espectros de estas 
estrellas de tipo espectral M que nos interesan. El procedimiento que se siguió se explica a 
continuación: 
Se tomó como referencia el espectro más intenso de todos los que se obtuvieron, en este 
caso se trata de una estrella de tipo KOlll conocida como SAO 186186. En el espectro de 
esta estrella se identificaron las líneas correspondientes a estrellas M según las cartas 
contenidas en el Atlasfor O~¡ectíw Prísm Spectra, Bonner Specktral- Atlas/, de Waltraut 
Carola Seíller. 
Posteriormente con ayuda de este espectro se trataron de encontrar estas líneas en los 
espectros de los objetos de interés. Además de estas 1 íneas aparednn muchas más, y estas 
se traturon de identificar con ayuda de un atlas de la Fotósfera Solar de 13,500 u 28,000 
cm-' (7407 a 3571 Angstroms) de Wallace y Hinkle. La tabla 5 contiene el objeto, el tipo 
espectral en caso de estar bien definido y las líneas visibles en su espectro. Los tipos 
espectrales en letras obscuras fueron determinados de acuerdo a una clasificación espectral 
que se llevó a cabo con base a la línea de Ti O 6159, haciendo una interpolación a partir de 
las estrellas con espectros bien definidos. Se anexan las claves de las líneas identificadas 

TABLA 5.- LINEAS PRESENTES EN CADA OBJETO. 

8M84 M6 ' ' ' ' ' ' ' . X . . • X . ' ' . X 

8M8Bt M6 
8M8B5 M6 
8MBBSA M5 . ' ' ' ' ' . ' ' ' ' . X ' . . ' ' X . . '· BMBBS 8 M~ ' X X ' . ' BMB 65 C M8 
BMB BS F M9 • ' BMBBS O MG ' . . . ' X . . ' ' . . ' • . ' ' . ' ' . 8MBB6 M9 . . ' . . ' X • X • • 
BMBB9 M5 . • . X •: ; . ' X ' • • 
BM89t M6.5 X ~ .. X 
8M893 M6 . . ' • ' BMB97 M6 • .. . ... . 
BMB99 M65 • ·' X·ll'' • X. 
BMB 102 MT ' ' ' • ' ,. 

' ' • ' ' • X X ; X )C:)I(",( X ·.:_·x··; x :, ' BMB toe M6 . • • ' .. •. X • ' ' X . . X .. X • X. ·.X.• X X 'X ; X X X ' BMB 113 MG.5 X • X ,X ; ~ ~·: X .. •. ¡X: X X ~' '· BMB 126 M7 • ' ' X .. 
BMB 128 M7 • ' • X . 
BMB 131 M6 ' . -· ... 
BMB 136 MB 
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4.2.-CLA VES DE LAS LÍNEAS ESPECTRALES IDENTIFICADAS: 

1: Fe 1 5634, 5636, 5638 y 5642. 
11: Fe 1 5659. 
111: Si 1 y Ti 1 5675. 
IV: Fe 1 5698. 
V: Fe 1yNi15710. 
VI: Fe 1yNi15715. 
VII: re 1 5718. 
VIII: Fe I 5763. 
IX: Fe 1 5781. 
X: Crl 5791 
XI: Na 1 5890 y 5896. 
XII: Ti O 6159. 
XIII: Fe J 6188. 
XIV: Fe 1ySi1 6238, Fe I 6241 y VI 6243. 
XV: Ti 1 6258, 6259 y 6261. 
XVI: Fe 1 y Ni 16315. 
XVII: Fe 1 6335 y 6337. 
XVIII: Fe 1 6359. 
XIX: Ca 1 6450. 
XX: Ca 1 6494 y Fe I 6495. 
XXI: Ha 6563. 
XXII: B-band atm. 0 2 6867-6944. 
XXIII: Ti O 7054. 
XXIV: a-band atm. H,O 7168-7394. 
XXV: lincu en emisión 6301. 

Como se mencionó anteriormente se clasificaron los espectros con bnse n fo linea de Ti O 
6 J 59 y a las semejanzas entre ellos por Jo que se pudieron separar 4 grupos. 

(irueo /: BMB 99, BMl3 91, BM13 85, BMB 93 y BMB 81. 
Estos espectros se caracterizan por ser plunos y tener lo que parece una linea común de 
emisión en 6301 ungstroms. 
Grupo 2: 13Ml3 97. 13Ml3 85 B. BMB 102y13MB 85 C. 
Estos espectros presentan una estructura con doble salto y línen de emisión. 

Grimv J: BM13 131, BM13 128, 13M13 126, BMB 136y13MB 85F. 
Los espectros en este grupo son planos y no presentan lineas de emisión. 

Gruro ./: 13Míl 85 A, BMB 4, BMB 89, BMB 108, BMB 85 D, BMB 113 y BMB 86. 
Los espectros de estos objetos se agruparon de estn manera debido a la presencia de 

muchas lineas de absorción. 

A continuación se muestran los grupos de espectros. 
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!Grupo t.J l 
í--~L ---~ ....... ,....,,JJ___. ~ .. 

BMB93 

1~,~~~~~~H~~~~t;T\~~Mr
1~ .~~~·rr~~>~~0 BMBSS 

.. .,...-~~~~.l~.~'H,.·¡.~Jv·.A·...; "..y.•,,~,,,H>..•__,,. .• ~~ . .;,.;;.,,~~ .. Li.···· 
6000 6~5f ~ 6500 6750 

Wuvcleuglh (ung~lromM) 

5750 6000 6250 6500 li750 

33 
~uvclcngth (nngstrom•) 

BUBBSD 

BMBUC 

7000 72fül 
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IGrupoJ.1 

57511 llOUU 0:!51l G(>IJO 6750 7000 72GO 
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4.3.- CONCLUSIONES. 

Al analizar los espectros y después de haber realizado el procedimiento descrito 
anteriormente. se pudo hacer una identificación de muchas de las líneas de absorción 
presentes en los espectros de estrellas M que se encuentran en el bulbo de nuestra galaxia y 
que son visibles a través de la ventana de Baade. Las Uneas espectrales observadas 
presentaban un desfasamicnto de 8 ungstroms menos con respecto a la~ líneas mostradas en 
las referencias. 

Podemos decir que las estrellas ohscrvadas en este trabajo presentan en su mayoría algunas 
bandas de TiO, líneas de metales neutros tales como Na, Fe, Cr, Ti, V, Si, Ni y Ca, así 
como bandas moleculares atmosféricas de 0 2 y H,O. 

Cab" destacar la aparición de una posible línea de emisión cerca de los 6300 angstroms en 
los siguientes objetos analizados: 
!3MI3 4, !3M!3 81, BMB 85, BMB 85 A, BMB 85 B, BMB 85 C, BMB 91, BMB 93, BMB 
97, BMB 99 y AMA 102. Se considera que es unu posible líneo de emisión porque está 
presente en varios de los espectros en la misma longitud de onda. 

También debemos hacer ver que la intensidad de los espectros no f'ue la mejor, por lo que 
un mayor tiempo de exposición nos proporcionaría mejores imágenes de los espectros de 
las estrellas que nos interesan y se podría hacer una mejor identificación de Uneas 
espectrales. además muchas de las líneas que no pudieron distinguirse del fondo habrían 
sido encontradas en espectros con mayor exposición. Y quizá se pudría llevar a cabo una 
clasificación espectral más detallada. 
Debido a que no se contó con imúgcnes de estrellas standard, no se pudo llevar los 
espectros a intensidad vs. longitud de onda. Este paso es importante para comparar las 
intensidades de línea contra espectros de estrellas standard y determinar su luminosidad. 
La importancia de este trab:tjo rndica en que se muestra de forma detallada como se realiza 
la identificación de lineas espectrales para estrellas de tipo M gigantes, y como se puede 
asignar una cierta clase espectral a éstas. 

Aún con estos problemas se pudo obtener una clasificación espectral para estrellas M en el 
bulbo de la Vía Láctea, lo cuál es un primer puso para el posterior estudio de esta 
importante zonn de la Galaxia. Con mejores imágenes y usando criterios como los 
empicados en este trabajo. podría tenerse una clasificación para poder contar con subtipos 
espectrales dentro de una misma clase espectral y poder conocer mejor sus características. 
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MÉTODO DE REDUCCIÓN DE IMÁGENES EN IRAF. 

Para llevar a cabo las reducciones, se usa el paquete de reducciones astronómica~ IRAF 
(lmage Reduction and Analysis Facility). 
Supondremos que el usuario tiene un directorio donde va a guardar todas sus· imágenes por 
noche de observación. En el caso expuesto, el directorio es uccesado de· la siguiente 
manera: 
>cd /disk/est2/trujillo 

Aquí lo que se hace es entrar al directorio "trujillo" en donde se tienen todas Insimagenes a 
n:ducir en cuatro archivos, llamados de la siguiente manera: 

-agosto JO 
-ugostol l 
-ugostol2 
-agosto!3 

En cada unn de estos se encuentran contenidas imágenes tomadas en esas fechas. 
A continuación se muestra el contenido de cada una de las noches de observación. 

1) agosto 10.-

mw 1000 l. fits 
ago 10002. fits 
ago 10003.fits 
ago 10004.lits 
Ul!O J 0005.fits 
ngo 10006. lits 
agol0007.fits 
al!O J 0008.fits 
Ul!O J 0009.fits 
a!!o10010.lits 
UgO 100 l J.fits 
ago 10012. fits 
a1m 10013. lits 
uuol0014.lits 
auol0015.fits 
ago 10016.fits 

2) agosto 11.-

ago 11000 l.fits 
Ul!O 110002.fits 
ago 110003. fits 
ago 110004.fits 

uuolOOl 7.lits auo 10033.fits 
ngo 10018.fits ago 10034.fits 
agolOOl 9.lits ago 10035.fits 
aiml0020.fits ª"º 10036.fits 
ago 10021.fits Ul!O J 003 7. fits 
agol0022.lits auo10038.fits 
ago 10023.fits nuo10039.fits 
aun 10024.fits ago 10040. lits 
Ul!ol0025.tits auo 10041. fits 
lll!O 10026.fits auo 10042.fits 
ago10027.fits auo10043.fits 
agol0028.lits agol 0044.lits 
auol0029.fits agol0045.fits 
UJ!O 10030.fits Ul!O 10046. fits 
ago 10031.fits biasOO l. fits 
ago 10032.fits biaslOOl.lits 

auo 110005.fits ª''° 110009.lits 
Ul!O 110006, fits auo 11001 O.fits 
agol 10007.fits bias 1100 l. fits 
ago 110008.fits bias 11002. fits 
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bias3001.fits 
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3) agosto 12.-

3go 12000 l. fiL~ Bl!0)20009.fits aiml20017.fits al!o 120025 .fits 
al!O 120002.fits agoJ20010.fits agoJ20018.fits ago 120026. fits 
Ul!O J 20003.fits agoJ2001 l.fits 3go 120019.fits hias 12001.fits 
a1w 120004.fits 3gol20012.fits mm 120020. fits bias 12002.fits 
ago 120005.fits ago 120013.fits 3go 120021. fits Dutabasc 
aco 120006. fits ago 120014. fits 3go 120022. fits 
ago 1 20007. fits agoJ20015.fits ago 120023.fits 
ago 120008.fits ago 120016.tits 31!ol20024.fits 

4) agostol3.-

!ll!O J 30001.fits agol30013.fits ago 130025.fits 31!0130037.fits 
3go 130002.fits 3gol30014.fits ago 130026.lits ago 130038.fits 
ago 1 30003.fits agol30015.fits ago 130027 .fits agol30039.fits 
Ul!O J 30004. fits at!O 130016. tits ago 130028. fits al!ol30040.fiL~ 

mm 1 30005.fits agol30017.fits agoJ30029.fits ago 130041.fits 
ago 130006.fits ago130018.fits ago 130030.fits bias 1300 l.lits 
ago 130007.fits ago130019.fits agol3003 l.fits biasl3002.fits 
ago 1 30008. fits agol30020.fits ago 130032.fits bias) 3003.fits 
íll!O J 30009.fits agol30021.fits Ul!O 130033.fits bias 13004. fits 
ago 1 30010. fits ago 13 0022.fits ago 130034.fits Daiabasc 
ago 1 3001 l. fits ago 130023.fits al!o 130035.tits 
Ul!O 130012.fits ago 130024.fits ago 130036.fits 

!.-REVISIÓN DE LAS IMÁGENES. 
las imágenes se revisan 1111a por 11na parCI ver si lwy alguna imagen dañada o safl/rada, 
es/o se hace con ayuda de una command/ool, en Ja que se inlroduce Jo siguienle: 

>xgtem1 -sb & <retum> 

Con es/o se /endrá una venlana xglerm para trabajar. En la misma commcmdlool se 
i111roduce: 

>ximtool &.<rctuf;> e:·, 
·. Con es tose crea una pantalla en la 

este caso i:I eje del esp.cctro es vertical. 
se pueden ver los espectros a lo largo de un eje, en 

En la xg/erm .se inlroduce: 

>el <rctum> 
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haciendo esto se accesa a la paquetería contenida en JRAF, buscar una llamada images 
dentro de esta hay otro paquete llamado tv, y n su vez dentro de esta hay una rutina llamada 
display, es ésta la que ayuda a desplegar los espectros en la ximtool creados. 

Para desplegar un espectro contenido en agosto!O hay que cambiar de directorio ya que nos 
encontramos en trujillo, la instrucción es: 

>cd /disk/cst2/trujillo/agostol0 <rcturn> 

de este modo se despliega cualquier imagen que se encuentre en agosto 1 O, si no se hace 
esto no se podrá accesar n ellas. 

La instrucción para"clespl~g~i~nn im~~en ~s la siguiente: 
.... ' . -,,., .· -· 

display ngo í 0005.fits 1 <retum> 

Esto quiere decir que se va a desplegar la imagen ago 10005.fits en el marco n.úmem 1; se 
define el marco en el que se despliega la imagen con ayuda de un número después. del 
nombre de In imagen. Se puede trubujar hasta con cuatro marcos. 

Al introducir esta instrucción aparece el espectro deseado en el marco especificado y se ve 
de In siguiente manera. 

llI 



Figura l. Jmage11 ago/OU05Jit.1· de.1plegwla <011 la i·e111a11a ximtool. 

De esta forma se revisan todas las imáucncs contenidas en todas las noches de observación. 
En este caso hay dos imágenes s~turadas en la noche de agosto 12. éstas fueron 
ago 120018.fits y ngo 120024.tits y una más en la noche de agosto 13 que fue ago 130031.fits. 

2.-RETJRO DE FACTORES DE RUIDO EN LAS J,\/,ÍGENES. 
Lo primero que se hace es identificar las imágenes "zero" o "bias". En el caso de agostolO 
se tienen 4 imágenes de este tipo que son: 

biasOOl.fits 
bias 1001. lits 
bias200 l.fits 
bias300 l. fits 

Lo que hay que hacer es obtener una imagen promedio a partir de estas. Esto se hace 
entrando al paquete lmagcs, que se encuentra en el menú principal de paquetes de lRAF, 

IV 
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después se entra en imutil y de ah! se llama a la rutina imarith. Estas son las instrucciones 
que ayudan a obtener el promedio de las imágenes bias. 

imarith biasOOl.fits + biaslOOJ.lits biastot.fits 
imarith biastot.fits + bias2001.fits biastot.fits 
imarith biastot.fits + bias3001.fits biastot.fits 
imarith biastot.fits / 4 biastot.fits 

Con lo que se tiene una imagen promedio del ruido en las observaciones. 
El bias es el ruido térmico presente en el detector CCD y siempre está presente en ·cualquier 
instrumento de este tipo. · 
Lo que se hace con esta imagen biastot.fits es restarla a todas las imágenes para rio tómar en 
cuenta ese ruido en la señal. Se hará para agol0005.fits .. 

imarith ago10005.fits- biastot.tits ago10005sb.fits 

de la misma manera se hace para las demás imágenes de agosto!O. Las otra5 noches de 
observación (agostol l, agostol2 y agosto13) tienen sus propias imágcnes .. 'bias',por lo que 
este procedimiento debe repetirse para cada una de ellas. >: ;:: :: ." ·' .. 

Después de tener todas las imágenes sin "bias", estas como son muy grande~ p~ra ·tr~bajar. 
con ellas tienen que ser cortadas. Esto se puede hacer entrando desde el menú iniéial de . 
JRAF a imagcs, luego a imutil y por último usando imcopy. A continuación se muestra 
como se corta ago 10005sb.fits: 

imcopy ugo 1 0005sb.fits[5:69,5:1O19] ago 10005cut. fits <retum> 

Los números en la primera parte del argumento separados por dos puntos indican de que 
pixel u que pixel se va u copiar en la dirección,\", y los números separados por dos puntos en 
la segunda parte del argumento indican de que pixel a que pixel se copiará en la dirección y 
de la imagen. 
Se obtendrá como respuesta: 

ugo 10005sb.fits[ 5:69,5:1019] ---- ago 10005cut.fits 

Esto es que la sección que de interés de ago 10005.fits fue copiada y llamada 
ago 10005cut.fits. 
Esto se hace para todas las imágenes. 

3.-CREACION DE ENCABEZADOS EN LAS /M,ÍGENES. 
Lo siguiente es poner los "headers" o encabezados a las imágenes, esto se hace para tener 
toda la información necesaria acerca de las imágenes con las que se va a trabajar. 
Básicamente esta información contiene datos como el tipo de imagen, tiempo de 
exposición, etc. 
Para editar los encabezados se cargan los siguientes paquetes: 
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noao <return> 

que a su vez contiene más paquetes, después 

imred <rcturn> 

y 

ccdred <return> 

y dentro de este hay una mlina llamada ccdhedit. Se editan los parámetros de está mtina: 

epai ccdhedit .<return> 

En la pantalla debe aparecer:.'. 

PACKAGE 
TASK = 

rc;·r• ·r,.JRAF 
Im~g~ Red'ti~ti6n-and Ailalysis Facility 

~ ,' -., ·, '; ',_,.:;.·,· ' .. '· . 
:·.:::,'.,.:·. 

•:fcdi-~ages 
lmage' hender parametcr 
Parameter value 
Parnmeter type (string lreall integer) 

Figura 2. Editor de parcímetros para encabezados. 

Para salir del editor se teclea <control> <d> al mismo tiempo. 

Los principales parámetros de un encabezado de imagen son: 

-imagetyp.- IRAF rl!conoce cuatro tipos de imagen: 
Zero: para medir el ruido de fondo, característico del equipo. 
Dark : para medir lu corrí ente oscura. 
Flat: para medir el factor de respuesta de cada pixel. 
Ohjcct: para indicar que es lu imagen del ohjeto u estudiar o la fuente de 

comparación de una lámpara de espectro conocido. 
El tipo de imagen permite separar las imágenes en grupos comunes, permitiendo 
operaciones comunes. A cada una de las imágenes de los espectros observados se le asigna ·. 
la idcntificnción apropiada. 
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-dispaxis.- Define el eje de dispersión. Es importan/e identificar si la franja brillante 
dentro de la imagen corre en forma l'ertical o en forma horizontal en la imagen del 
detector, respec/o a /et imagen prod11cidct por la cámctra; a esto se le conoce como el eje de 
dispersión. En lRAF se designa con el número 1 el ~¡e de dispersión si la franja corre 
horizontctlmente y con 2 si lo hace verlicalmente. En este caso todas lcts imágenes tienen 1111 

dispmds igual a 2. 

-exp/ime.- define el tiempo de exposición en segundos. 

-c11ni12.- define unidades. En este caso Angstroms. 

A continuación se muestra como se agregan los "headers" a una imagen: ago 10005cut.fits. 

Primero se agraga el eje de dispersión (di.1paxis), como se habla mencionado antes se da la 
siguiente instrucción: · ·· · · 

· ~par ccdhedit <reiuT> 

y en el editorn~ostrado en la ligur~ 2 se d~ben introd~éir los siguientes parámetros 

images= 
pararnete= . 
value =·. · 
(typc = 
(mode= 

intcgcr); 
,'ql).' . 

CCD imnges 
. Jmage hender pnrametcr 
l'arameter value 
Paramctcr type (string 1 rcul 1 intcger) 

Para dejar esos prrr~1n~fr~s· fijos en la información de las images se ejecuta la rutina 
oprimiendo' 

:go <rcturn> 
' . . 

Ahora se agregará el encÜbezÍtdo que define el tipo de imagen (imagct>11) 
Se introduce: 

ep~r ccdhedit <retum>. ' · 

images= 
paramete 
value = 
(type = 
(modc -

ago 10005cut.fits 
imagetyp 
object 
string) 
ql) 

Se ejecuta la rutina oprimiendo 
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eco images 
lmage hender parameter · 
Parametcr value · 
Parametcr typc (string 1 real 1 integer) 

:go <retum> 



Se agrega el encabezado que define las unidades empicadas (eunit2). 

epur ccdhedit <retum> 

images = 
paramete = 
value = 
(type = 
(mode = 

agol0005cut.tits 
cunit2 
angstroms 
string) 
ql) 

Se ejecuta la rutina con 

CCD images 
lmage hender parameter 
Paramctcr val uc 
Pararneter type (string 1 real 1 integer) 

:go<retum> 

Y finalmente se agregarán el encabezado que define el tiempo de exposición .. Llama~do de 
la misrriu manera al editor de parámetros se introducen los siguientes p~rámetros: e· · 

images = 
paramctc = 
value = 
(type = 
(modc = 

ago 10005cut.fils 
exptime 
300 
intcgcr) 
ql) 

Se corre In rutina con 

CCD images 
Image hender parameter 
Parameter value 
Parametcr typc (string !real 1 intcger) 

:go <retum> 

Estos son los pasos u seguir para agregar los encabezados principales de una imagen, esto 
se tiene que hacer para cada una de las imágenes. Hay otra manera de hacerlo, creando 
listas de imágenes y haciendo esto para una lista. Las listas pueden crearse en una ventana 
tcxteclit, aquí se introducen los nombres de todos los objetos y lámparas dentro de la noche 
de observación que se esta trabajando, ya que a estos les corresponde el tipo de imagen 
objcct. Una vez introducidos en la ventana en forma de lista, esta se salva y se nombra, en 
el presente caso se llamó /obj, y se guarda en el mismo directorio de agosto 1 O. Para 
colocarles encabezados es muy sencillo, se escribe la instrucción 

epar ccdhedit <retum> 

y se visualiza el editor 
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PACKAGE= ccdrcd 

TASK = ccdhedit 

imnges = 
parnmete; 
vulue = 
(type= 
(mode = 

@lobj 
dispnxis 
2 
integer) 
ql) 

Se ejecuta In rutina con 

CCDimges 
· lmage hender parnmeter 
Parametcr valuc 

· Parameter type (stirng 1 real 1 intcger) 

:go <retum> 

Y de manera similar se agregan los demas encabezado a las listas« También se puede hacer 
una lista que contenga las imágenes bias . 

./.-RT:V!S!ÓN DF: ENCARE7.ADOS. 

Para revisar los encabezados agregad(JS a una imagen; sólo se introduce In instrucción 

.. --... :· .-··, -·. ,_-· 

· imheadei ilgo 1 OOOScut. fits t+. <retum> 

Aqul lo que se huce es pedir inforrriuciCÍn aceren de ngol0005cut.til~ y esta información 
requerida aparecerá en la pantalla .. 
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aga10005cut, fits [64.1014] [real J: 
Na bad pixels. min=O •• •ax•O, Cald) 
Une storage mode. physdim [64,1014]. length of user area 1215 s.u. 
Created Wed 11: 36: 03 25-Apr-2001. Last modi fi ed Thu 12: 11: 51 OB-Mar-2001 
Pixel file "aga10005cut.fits" [ak] 
EXTEND • F I Fil e may contai n extensi ons 
IRAF-TLM• '12:11 :51 (OB/03/2001)' /Time of last madification 
DATE • '2001-03-08T18: 11: 52' 
IRAF-MAX• O. OODOOOED 
IAAF-MIN= O. OODOOOED 
DATE • '11-08-93' 
INSTRUM • 'CCD-MIL 
ORICIN • 'San Pedro Marti r 
TIME • 'Wed Aug 11 04:15:13 
IHACETV • 'imagen datas ' 
EXPTIME • 300000 
ACDUPS • 1 
CAIN 60 
HISTORV Now copy of ago10005 
DISPAXIS• 
IHACETVP• 'object ' 
CUNIT2 • 'angstroms' 

2 

~ g~i~ ~~~ 
/ 
/ 
Cl'fT 1993 
/ . . 
/ ti e~po total Cmseg) 
/ num de addups 
/ Ganancia 

WCSOIM • 
LTV1 

~· -s. 
LTV2 
LTM1_1 
LTM2_2 • 

. -s. 

WAT0_001 • 'syste~·physi cal' 
WATLD01• 'wtype•linear' 
WAT2_001• 'wtype•linear' 

·1. 
1. 

Otra forma de hacer esto es con la rutina ccdlist, que nos da la información de una lista de 
imágenes, para usarla se introduce lo siguiente: 

ccdlist @lobj <rctum> 

- "·-- .... ~--
I•· ·; ~"'· 

J,..,.. l.. 
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ago1 oooscut. fi ts[64.1014] [real l [object] [): 
ago10006cut. fi ts [64 .1014) [real) [noneJ []: 
ago10007cut. fi ts [64 .1014) [rea 1 J [objectl [): 
ago1 oooecut. fi ts [64 .1014) [real) [nona] []: 
ago10009cut.fits[64.1014) [real] [object) [): 
ago1001 Ocut. fi ts [64 .1014] [real J [nonel []: 
ago10011 cut. fi ts [64 .1014) [real l [object] [): 
ago10012cut. f 1ts [64 .1014) [real J [none] []: 
ago1001 Jcut. fi ts [64 .1014) [real J [object] []: 
ago10014cut. fits [64 .1014)[real l [nonel []: 
ago1001 Scut. fits [64 .1014] (real) [object] []: 
ago10016cut. fi ts [64 .1 014] [real) [nona] (): 
ago10017cut. f i ts [64 .1014] [real J [objec tl []: 
a901001acut.fits[64.1014][rea1J [nonel []: 
ago10019cut. f i ts [64 .1014] [rea 1J [object] [): 
ago10020cut.fits[64.1014][reall [nona][]: 
ago10021 cut. f i ts (64 .1014] (real) (object] [): 
ago10022cut. fits (64 .1014] [real) [nona] [J: 
ago10023cut. f its (64. 1014) [real) [objec t] [): 
ago10024cut. fi ts (64 .1014 J [real) [nonel [): 
ago10025cut. fi ts (64 .1014] [real J [objectl [J: 
ago10026cut. fits (64 .1 014) [real l [none] []: 
ago10027cut. fits [64. 1014) [real) [object] [): 
ago10028cut. fi ts (64 .1014) [real) [no ne) [): 
ago10029cut. f i ts (64 .1 014] [real) Cobj ect] [): 
ago1 OOJOcut. f i ts [64 .1 014] [real) [nonel [] : 
ago10031 cut. f its (64 .1014) [real) [objectl []: 
ago10032cut. f its (64 .1014) [rea 1) [none] []: 
ago1 OOJJcut. f its (64 .1014) [real J [object] [): 
ago1 OOJ4cut. fits [64 .1014] [rea 1 J [nonel []: 
ago10035cut. fits [64 .1014] [real J [object] [): 
ago10036cut. f i ts [64 .1014] [real J [none] (): 
agol 0037cut. f i ts (64 .1 014 J [real J [objec t] [): 
ago1 OOJ8cut. f i t< (64. 10141 [real) [nonel [J: 
ago10039cut. f i ts (64 .1014] [real] [object] []: 
ago10040cut. f its [64 .1014] (real J [none] (): 
a gol 0041 cut. fi ts [64 .1014 J [real] [object] []: 
ago10042cut.fits[64.1014] [real) [none] []: 
ago10043cut. fits [64. 1014) [real J [object] [): 
agu10044cut. f its [64 .1014 l [real J (nonel [): 
ago10045cut. f i ts (64 .1014] [real] [object) [): 
agol 0046cut. f i ts (64 .1 014] [real J [none) [): 

Aquí lobj tiene que ser precedida por una@, que es lo que indica que se trata de una lista 
de imágenes. La información que se obtiene de las imágenes no es tan completa como la 
que da imheader de una sola imagen. 
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5.-REV/S!ÓN DE LOS PARÁMETROS DE LAS SUBRUTINAS DE APSUM 
En el menú principal se introduce 

noao <relum> 
twodspec <retum> 
apextract <retum> 

Para trabajar con los espectros es necesario cambiar los valores de ciertos parámetros en las 
subrutinas aplrace, apedi1, ap.find, aprecenter, apresize y apsum. 
Estos parámetros son: trace, cdit, recentcr, rcsize, y find. . . . 
Para corregir los parámetros se llama al editor de cada una de las subrutinas anteponiendo 
epar al nombre de la rutina y oprimiendo <retum>. 
Dentro del editor de parámetros se cambian a yes los parámetros citados anteriormente, esto 
se hace para cada una de las subrutinas. Para salir del editor dejando esos valores, se 
oprimen al mismo tiempo <control> y <d>. 

A continuación se hace para Ja rutina apedit. 
(apedil) Se emplea puru localizar Ja franja brilluntc (de ahora en adelante se referirá a ella 
como apertura) en un corte perpendicular al eje de dispersión. Pura ello la rutina traza una 
línea al centro de la imagen y sumando varias columnas o renglones dependiendo del eje de 
dispersión permite Ja localización de la apertura. 
Se despliegan los parámetros de la rutina con el editor: 

Apurecerá Jo siguiente 

PACKAGE= apcxtrncl 
TASK = apedit 

input= 
(rcferencc = 
(interne= 
(find = 
(recentcr = 
(rcsize = 
(edit = 
(line = 
(nsum= 
(width= 
(radius = 
(lhresho = 
(mode= 

) 
yes) 
yes) 
yes) 
yes) 
yes) 
INDEF) 
10) 
10.) 
10.) 
O.) 
ql) 

epar apedit <retum> 

JRAF 
Jmage Reduction and Analysis Facility 

List ofinput images lo edit 
Reference images 
Run task intcractivcly? 
Find apertures'! 
Recenter uperturcs? 
Resizc apcrtures? 
Edit apertures'! 
Dispersion linc 
Number of dispersion lines to sum 
Profile centering width 
Profile centering radius 
Detcclion threshold for pro file centering 

Los parámetros edit, recenter, resize y find deben estar en yes. Si no es ns! habrá que 
cambiarlos. Al terminar se sale del editor con <control> <d>. 
De Ja misma manera se hace para ap/race, apjind, aprecenler. apre~·ize y ap.rnm. 
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6.-A.Jl/STE DEL POLINOMIO A LA POSICIÓN DI> l.A APERTURA DENTRO DE LA 
IMAGEN SELECCIONADA. 
De cada noche de observación se escoge la imagen más brillante y con menos distorsión, 

esto puede hacerse de la siguiente manera: 
Con lu instrucción imstm se obtiene el mínimo, máximo, promedio y desviación standard 
de cada imagen en una lista creada con las imágenes de los espectros estelares únicamente, 
en este caso la lista fue nombrada /objnew 

imstat @lobjnew<retum> 

Con lo que se obtiene: 

IMAGE NPIK MEAN STDDEV MIN MAK 
ago10005cut. fi ts 64896 6. 541 11. 89 -2.25 80.25 
ago10007cut. fi ts 64896 10.85 25. -2. 75 827.2 
ago10009cut. fi ts 64896 9. 738 21.45 -3.5 271.2 
ago10011 cut. fi ts 64896 4.013 6.218 -2.5 494. 7 
ago10013cut. fits 64896 3. 787 5.034 -2.5 318.2 
ago10015cut. fi ts 64896 3.421 4.402 -3. 226. 
ago10017cut. fi ts 64896 3.698 11.28 -3,25 1117. 
ago10019cut. fi ts 64896 2.04 3.857 -3.5 508.5 
ago10021 cut. fi ts 64896 1.879 5.618 -3. 75 902. 7 
ago10023cut. fi ts 64896 1. 51 6.7 -4. 1162. 
ago10025cut. fi ts 64896 1. 387 4.6 -4.25 478.5 
ago10027cut. fi ts 64896 1.004 2.66 -3. 75. 20.25 
ago10029cut. fi ts 64896 2. 72 5. 755 -3.25 434. 7 
ago10031 cut. fi ts 64896 1. 026 2.275 -3. 75 19. 
ago10033cut. fi ts 64896 2. 664 7. 311 -3.5 58.25 
ago10035cut. fi ts 64896 2.149 4.514 -3.25 619.2 
ago10037cut. fi ts 64896 1. 237 6.829 -4. 396.5 
ago10039cut. fi ts 64896 1. 823 5.504 -3. 5 885.5 
ago10041 cut. fi ts 64896 1.621 2. 926 -3. 75 288.5 
ago10043cut. fi ts 64896 1.485 2.64 -4.5 450.7 
ago10045cut. fits 64896 1. 397 3.086 -3.25 350. 

De entre estas imágenes más intensas desplegadas en In vcntunu ximtoo/, se puede hacer 
una evaluación, esto se logra escribiendo en la ventana xgterm 

imexam <retum> 

Se coloca el cursor en el extremo izquierdo del espectro y se oprime <v>, después se coloca 
el cursor en el extremo derecho y se oprime .<v> de nuevo y nparccc1á una gráfica de una 
especie de pico que sobresale de un fondo plano, de estos picos se tiene que encontrar el 
que este más afilado, es decir que no presente .distorsiones en su punta esto se muestra en lu 
siguiente figura. 
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.• ,NOAO/IRA~: V2 .11. 3EXPORT trujill~t~el:.ub. Mon :1,4issi~ó. Q~~iui~2001 .• , .:.'/ 
ago10007cut. fits: Vector 1.0,698,6', to; ~,t,0,692;(:•nav.erage::.-1."-.·· .;·"•.' •. 

Figura J. Pico resultante ele la rlllina imcxam para ago/0007cutjlts. 

A continunción se mencionan los nombres de las imágenes patrón para cada una de las 
noches de observación. 

l'nra agosto 1 O: ugo 10007cut. li1s 
Para agosto 11: ago 1 IOOO'lcut. fits 
Para agostol2: ago12001 lcut.fits 
Para agosto 13: ago l 30019cut.lits 

La rutina principal empicada para localizar las aperturas es apsum. Esta rutina obtiene una 
tabla de correlación entre la posición de la apertura en la imagen estelar seleccionada y el 
polinomio a ajustarse sobre dicba posición y servirá como patrón para locali7.ar las 
aperturas de los espectros restantes. 
La rutina aps11111 une todas las rutinas mencionadas anteriormente, para las cuales se 
cambian los valores de cierto parámetros y las va llamando de una en una, permitiendo una 
operación interactiva. 
A continuación se mostrará como se extrae la apertura de la imagen patrón para lu noche de 
agosto 1 O llamada ago 10007cut.fits. 
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u) Se despliegan con el editor Jos parámetros de Ja rutina 

epar apsum <retum> 
en Ja pantalla se obtiene Jo siguiente: 

PACKAGE • apext ract 
TASK • apsu• 

input 
(output • 
(apertur• O 
(for•at • 
Creferen• 
(pro fil e• 

Ci nterac• 
Cfind e recente• 
Cresize • 
(edi t 
(trace • 
(fittrac• 
(e)(tract• 
(extras • 
Creview • 

Cl i ne 
Cnsum 

Cbackgro• 
(wei ghts• 
(pfi t 
(el ean 
(skybox = 
(saturat• 
( reacnoi • 
(gai n • 
(]sigma • 
(usi gma • 
(nsubaps• 
(moda 

----Image Reducti on and Anal ysi s Faci 11 ty 

L i st of 1 nput i •ages 
) L i st of output spectra 
) Aperturas 

•ul ti spec) Extractad spectra for•at 
) List of apertura reference images 
) List of apertura profile images 

yes) Run task 1 nteracti vel y? 
yes) F1nd aperturas? 
yes) Recentar aperturas? 
yes) Resi ze aperturas? 
yes) Edit aperturas? 
yes) Trace aperturas? 
yes) Fit the traced po1nts interact1vely? 

y~~~ m~:~~ ~~~'.t~r:~~. etc.? 
yes) Revi ew ext racti ons? 

IND~~~ ~~:g:~·~~n dj ~~:rsion l i nes to sum or median 

non e) 
non e) 

fitl d) 
no) 

1) 
INDE F) 

O.) 
1.) 
4.) 
4.) 

1) 
ql) 

Background to subt ract (nene 1average1 fi t) 
Extrae ti on wei ghts (nona 1 vari anee) 

~~~~~~e a~~ t;~~~ a~~P~a~f~f ~~j ~~ t2d) 
Box car smoothi ng l ength for sky 
Saturation level 
Read out noi se sigma (photons) 
Photon gai n (photons/data number) 
Lower re~·ection threshold 
Upper re ecti on threshol d 
Number o subapertures per apertura 

Se tiene que comprobar que los parámclros comunes en las diforentes rutinas sean de igual 
valor (como: n.rnm). Los parámetros edil, trace, jind. recenter, y resize, con valor "yes". 
indican que se está haciendo uso de In rutina respectiva. 
En el espacio de input se escribe el nombre de la imagen que es el patrón de esta noche de 
observación, en este caso ago 10007cut.fits y en el espacio de 011tp11t se escribe el nombre 
de la imagen de salida. que fue nombrada ago 1 Oi07. 
En la siguiente figura se muestra lo anterior. 
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..... 
I•age Reduction and Anal ysi s Fad l ity 

PACKAGE • apaMtract 
TASK • apsum 

input • 
Coutput 
Capertur• 
(format • 
Creferen• 
(profile• 

Ci nterac• 
Cfind 
(recente• 
Cresize • 
(edi t 
(trace • 
(fi ttrac• 
Cextract• 
(extras • 
Creview • 

Cl i ne 
Cnsum 

Cbackgro• 
Cwei ghts• 
(pfi t • 
(el ean • 
(skyboM • 
Csaturat• 
Creadnoi• 
(gain • 
(l sigma • 
Cu sigma • 
Cnsubaps• 
(moda 

ago10007cut. fi ts 
ago10i 07) 

) 
•ultispec) 

) 
) 

yes) 
yes) 
yes) 
yes) 
yes) 
yes) 
yes) 
yes) 
no) 

yes) 

INDEF) 
1 O) 

nona) 
nene) 

fi t1 d) 

n~~ 
INDEF) 

o.) 
1.) 
4.) 
4.) 

1) 
ql) 

Para correr la rutina se teclea: 

List of input images 
L1 st of output spectra 
Aperturas 
Extractad spectra format 
List of apertura reference images 
List of apertura profile images 

Run task i nteracti val y? 
Find aperturas? 
Recentar aperturas? 
Resize aperturas? 
Edit apertures? 
Trace aperturas? 
Fit the traced points interactively? 

~~~~:~~ ~~~~t~~~~~. etc.? 
Review eMtracti ons? 

Dispersion line 
Number of di spersion lines to su• or median 

Background to subtract (nona 1average1 fi t) 
EMtracti on we1 ghts Cnone 1 vari anee) 
~~~:~~e 8~~ t~! n'/a¿~p~8~fi ~!~J ~i t2d) 
BoM car s•oot~ing lengt~ fer sky 
Saturation level 
Read out noi se sigma (photons) 
Photon gai n (photons/data nu•ber) 
Lower rejection threshold 
Upper rejection threshol d 
Number of subapertures per apertura 

:go <retun> 

Se obtendrán como respuesta los siguientes mensajes: 

Recentar aperturas fer ago10007cut? (yes): 
Resi 2e aperturas far ago10001cut? (yes): 
Edit aperturas far ago10007cut? (yes): 
o 
Cada uno se contesta oprimiendo <retum>, al contestar la última obter.dremos una ventana 
con la imagen de un corte perpendicular a la apertura. que cruza por ei centro de la imagen 
obtenida con el CCD y marca el ancho de la apertura. Sobre la apertwa se marcan su centro 
y los limites a izquierda y derecha. Todo lo anterior puede verse mejer en la figura 4. 
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Figura .J. I'cJntalla obtenida al correr /a rlllina apsum pura 
ago/OIJll7c11tjits. 

· ..... 

Si se observa que la apertura no ha sido bien localizada, segurnmente se tienen mal los 
parámetros Je la rutina apd~fa11/1 . 
Para borrar la apertura identificada se coloca el cursor sobre ella y se oprime <d>. 
Una vez que se ha bormdo. con <r> se limpia la pantalla. Se coloca el cursor en el centro Je 
!u apcrturn y con <n> se selecciona, con <c> se localiza el centro, con <b> se amplifica su 
posición y se revisa el fondo o background. 
El máximo de la apertura debe quedar al centro, alineado con el pixel cero. Si no es así, 
tecleando <q>, <d>, se coloca el cursor nuevamente un poco más al centro y se da <n>. 
Con <q> se sale de la rutina, con <d> se borra la apertura, con <n> se vuelve a marcar la 
apertura. 
Es importante que al identificar las aperturas el cursor se encuentre locali7.ado sobre el 
centro de ella y centrar In apertura (<c>) antes de visualizar la zona de fondo, ya que u! 
entrar en esla rutina ignora la instrucción de centrado. 

XVII TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 



1 lay que revisar el ancho de la apertura, que ésta cubra completamente la parte inferior de 
la misma, en caso contrario se debe redefinir el ancho. Para ello colocar el cursor en el lado 
izquierdo de la apertura, tocándola con el cursor y teclear<)>, ahora se mueve el cursor al 
lado derecho a tocar Ja línea derecha que enmarca la misma y teclear <u>. Ahora se tendrán 
límites diferentes en el ancho de la apertura. En la pantalla el programa informa cuantos 
pixeles estamos seleccionando ni definir el ancho de la apertura. Tratar de trabajar todas las 
aperturas con el mismo ancho. 

Como se dijo nnterionnente ni teclear <b> se visualiza Ja zona de fondo o background y se 
revisa que la upertura esté en el centro, con su nuíximo en el pixel cero (lig. 5). 

La zona de fondo debe estar bien definida. Está bien definida si no se translapa sobre 
ninguno de Jos extremos de Ja apertura. Si esta mal definida teclear <t>, esto borrará Jos 
límites señalados por el programa para delimitar Ja zona de fondo. Marcar nuevamente Jos 
límites de la zona de fondo; para ello se coloca el cursor fueru de Jos límites de In apertura, 
fuera del limite izquierdo teclear <s>. pura marcar la posición. ahora se mueve el cursor al 
extremo derecho y se teclea de nuevo <s> para marcar lu posición deseada. Para terminar se 
oprime <f> para que se haga un ajuste de las posiciones marcadas. 

1
"·· :,·,
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Figura 5. Al oprimir <b> revisa la =nna de.fimdo. 
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En esta rutina se define la zona de fondo que va a ser restada a la apertura. Para salir de la 
imagen de fondo se oprime <q>. Al hacer esto se regresa a la imagen en la figura 4. Si hay 
más aperturas el procedimiento anterior se repite para cada uno de ellas (espectros cchcllc), 
éste no fue el caso, ya que los espectros son CCD por lo que sólo presentan una apertura. 

Para salir de apedil se oprime <q> de nuevo. Al hacer esto se entra a la rutina aplrace. 
Esto se puede apreciar en las siguientes figuras (6, 7 y 8) que siguen una secuencia al ir 
contestando con <rctum> las preguntas que hace el programa y que aparecen en la parte 
baja de la pantalla. 

·-.','·.'.:: 
250 

10 ·30 
••11iwm4p111•1WW·"•;r•wnaW 

Figura 6. 
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Figura 7. 
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,,, 
Fig11ra8. 

Se va a ir mostrando el ajuste propuesto a la apertura. El parámetro trace de la rutina apsum 
define si se vbuali7a o no el ajuste. Si la apertura fue cubierta completamente, al extraerla 
se oh,crva un polinomio que corre a lo todo lo ancho de In pantalla, a lo largo del eje x, esto 
se muestra en la figura 9. 
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Figul'tl 9. Polinomio aJ11.1·taclo a la apertura. 

Se puede observar en In figura 9 qm: el tipo de función y el orden del poliomio no 
corresponden con los que especificamos en la rutina apclefo11/1 por lo que estos se pueden 
cambiar. Para hacer esto se escribe en la parte baja de la pantalla: 

: function splinc3 <rcturn> 

para actualizar los cambios hechos al tipo de función debemos oprimir<!>. 
La figura 1 O muestra el resultado de esta operación. 
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Figura JO. Resultaclo del cambio ele función. 

Se puede observar que el error en el ajuste polinomial debe tener un valor de décimas de 
pixel (RMS=0.1254); este error puede disminuirse por medio de un aumento en el grado del 
polinomio, que como se dijo no corresponde al que especificamos en la rutina apcfefau/t. 
Esto suele pasar, pero es en este momento donde se pueden hacer todos los cambios 
necesarios. A continuuci6n se aumentará el grado del polinomio de 2 a 3 con la siguiente 
instrucci6n: 

: order 3 <return> 

Del mismo modo en que se cambió el tipo de función, se oprime <f.> para realizar las 
actualizaciones en el orden del polinomio. 
En lu fib'llru 11 se puede apreciar el cambio en el orden del polinomio. 
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Figum 11. Re.\'lll/Cldo del ct1111bio ele orden del polinomio. 

Lo que se puede observar es que.ni cambiar el tipo de función de Legendre n spline3 y el 
orden de 2 n 3, se tiene que el error en el ajuste es menor, siendo ahora 

RMS=0.1195 

Si se observan puntos fuera del ajuste propuesto, se puede colocar el cursor sobre los 
puntos dispersos y oprimiendo <d> se marcan con una crw~ esto quiere decir que se están 
ignorando. 

Si por alguna razón se quiere recuperar algún punto ignorado, posicionar el cursor sobre el 
punto que se quiere recuperar y oprimir <u>, y para actualizar el ajuste oprimir <t>. 
Con <h> se recupera la figura 9. 

Ln figura 12 muestra algunos puntos ignorados en el ajuste, en total 8 puntos ignorados. 
Nótese que el error disminuye ni ignorar algunos puntos: 
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RMS = 0.04491 

Al tener el ajuste deseado se oprime <q>, dando como resultado In figura 13. 
Aquí se pregunta si se desea escribir la apertura seleccionada en el subdirectorio datnhase, 
contestar con <rcturn>. 
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Figuru 13.-TamhiJn muestra al}{WUJS ¡111111os iµ.noraclo.\" en .... ¡ ,~;11.\·te. 

Al contestar la pregunta que aparece en la figura 13 aparece otra (figura 14) que pregunta: 

Exlracl aperturc spcctrn for agol0007cut.tits? (yes): 

Se acepta dando <retum>. 
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Fixura /./. 

La ru1ina e1pc.wruc1 obtiene la apertura, sumando los pixeles al ancho de In apertura de 
acuerdo al valor del paríunclro nsum. dado en la rutina e1pc.~1rac/, al ajuste obtenido en la 
selección del fondo calculado en la rulina ap.rnm y al ajuste calculado de toda la apertura 
con el polinomio obtenido en Ju rutina aprrace. Ahora se tiene en el archivo de salida Ju 
apertura del cspcclro extraida y en el subdirectorio databasc se crea un archivo con las 
posiciones Ju apertura dentro de un arreglo bidimensional. 

Ahora, se revisa la apertura resultante. Este paso se controla con el parámetro rview 
delinido en la rntina e1ps11111. 

El progra~a pregunta: 

Revicw cxtractcd spcctra from ngo 10007cut.fits? (yes): 

se co111es1a afir111atil'a111e11/c con <return>. (figura 15). 
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Figura 15. 

Al contestar inmediatamente se obtiene la extracción. 1 lay que cuidar que el espectro 
extraído cubra todo el eje x de la pantalla. 
En la figura 16 se puede observar cstu. 
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Figura 16. E.lpectro extraído de agv/0007c111,fits. 

7.-lVORM·ll.IZ·IC/(ÍN DEL C-ti\IPO PI.ANO.-
En este caso. no se contó con este tipo de imágenes por lo que no se realizó este paso. Pero 

en el caso de que si se tengan se procederá de la siguiente manera: ' 
Una vez localizada la posición de la apertura en la imagen de un espectro cstclnr;se_ pi1cdc 
correr I~ rutina apnorm. pnrn normalizar In imagen del espectro del Out promedio 
(suponemos que se tenían varias imágenes tlat y se promediaron de la misma manera .en. · 
que se promediaron las imágenes bias), archivo llat.prom. · 

• ,"·,. ',·;,.' ·> 

Al normalizar se requiere redefinir el tamaño de la apertura, ya que se· debe incluir lo máS 
que se pueda. pero sin tocar sus extremos; para ello se redefine el tnmnño de lit apertura, 
haciéndolo mayor en la rutina apc/~(<111/1. · 

Al correr apnorm. se asignu al parámetro de imágen de referencia el nombre de In imugen 
de la estrella sobre la cunl se localizó la posición de la upertura. Se depliega el editor de 
parámetros pura In rutina 
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epur apnormaliza <return> 

En 111 pantalla upurece; 

PACKAGE= 
TASK= 
input= 
output= 
(referen = 
(interne= 
(find = 
(recenter = 
(resizc = 
(edit = 
(trace= 
(littrac = 
(nommli = 
(litspcc = 
(line= 
(nsum= 
(ccnnorm ~ 
(thrcsho = 
(backgro = 
(weights= 
(plit = 
(clean = 
(skybox = 
(satumt ~ 
(readnoi = 
(gnin = 
(lsigma ~ 
(usigma = 
(function = 
(ordcr = 
(sample = 
(navcrng = 
(niterat = 
(low_rej = 
(hi_rej = 
(grow= 
(modc= 

XXX 

lmage Re.duction and Analysis Facility 

cchclle 
apnomuilizc 
flat.prom · 'List ofimages to normalize 
flut.no·rm ··ust ofoutput normalizad imagcs 
ago 10007cut List of reference images 
yes) Run tusk inleractively? 
no) Find apcrturcs? 
no) Recenter apertures? 
yes) Resize upcrturcs? 
yes) Edil apertures? 
no) True e uperturcs? 
no) Fit trnced points interactively? 
yes) Nommlize spectra? 
yes) Fit normalization spcctra intcrnctivcly? 
INDEF) Dispersion line 
1 O) Number of dispersion lines to sum or median 
no) Normalize to the apcrture centcr'? 
1 O.) Threshold for normalizution spectra 
nonc) Background to substrae! 
none) Extraction weights (nonelvariance) 
litld) Profilc fitting typc (litlú 1 lit2ú) 
no) Detcct and rcplacc bad pixels? 
1) Box car smoothing kngth for sky 
JNDEF) Saturation lcvcl 
O.) Rcad out noise sigma (photons) 
1.) Photon gain (photons/úata numbcr) 
3.) Lowcr rcjection thrcshold 
3.) Uppcr rejcction thrcshold 
splinc3) Fitting function for normalization spcctrn 
4) Fitting function ordcr 
*) Sample regions 
1) A vcragc or median 
0) Number of rejection iterations 
3.) Lower rejection sigma 
3.) High upper rejection sigma 
O.) Rcjcclion growing rndius 
ql) 



La rutina apnorm pregunta si redefine el tamaf\o de la apertura; con el parámetro resize; 
contestar "yes", ya que se debe tener el mayor ancho posible pero sin tocar los extremos de 
la apertura. Si toma parte de la zona de fondo al seleccionar el tamaf\o de la apertura, se 
tendrán problemas para normalizar y se deberá comenzar de nuevo. Para salir de la rutina se 
da<I>. 

A la pregunta que hace el programa sobre si quiere recentrar, contestar "no". Esto es 
importante pues el centro de In apertura está definido por la imagen del espectro estelar. 

Aparece sobre la pantalla la imagen de un corte transversal a lo largo de la apertura 
mostrado en la imagen del espectro. Colocar el cursor sobre el extremo de In apertura. 
Ahora se debe cambiar el ancho de la apertura dentro de la imagen del tlat promedio, 
conservando el centro definido por la estrella. Para dar un nuevo ancho, se coloca el cursos 
a la izquierda de la apertura y se oprime la tecla </> de "lowcr'', mover el cursor a la 
derecha y oprima <11> de "upper"', obsérvese que la sección se ensancha la región 
delimitada, sel\aludn en la parte superior de la gráfica. 

Se revisa el fondo de la apertura, pues si la apertura es más ancha que el limite dado, puede 
quedar la wna de fondo encimada en la apertura. Sobre todo si la marca sobre la apertura 
no está centrada (la imagen de la estrella seleccionada está desplazada con respecto a la 
imagen flat promedio). Si la posición del centro de la apertura de la imagen flat promedio 
está desplazada con respecto a la posición del centro de la apertura de la imágcn estelar, no 
recentrar a la posición del flat promedio. Revisar cada una de las imágenes flat y 
seleccionar In imagen flat que va a dividir la imagen del objeto, a una imagen flat que no 
esté desplazada con respecto al mismo objeto. 

Para revisar el objeto se da <h> sobre la apertura a explorar, se debe revisar que la zona de 
fondo no esté trnnslapada con la apertura, de ser usí modifique recorriendo la zona de fondo 
fücra de la apertura. Para ello borrar la zona con <t>. Colocar el cursor a la izquierda de la 
apertura fuera del límite y oprima <s> dos veces, marcando una sección; mover el cursor a 
la derecha fuera de la apertura y marque la posición con <s> dos veces. Obtener el ajuste 
con la tecla <f> de la zona de fondo que se cubre a lo ancho de la apertura. El ajuste 
obtenido debe ser parecido a una guussiuna. 

Con la posición localizada de la apertura del espectro estelar, la rutina pregunta: 

Write apertures for flat to database? (yes): 

Contestar con <retum>. 

De nuevo la rutina pregunta: 

Normalizc apcnurcs in flat? (yes): 

Contestar con <rctum>, 
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Aparece en la pantalla la pregunta: 

Fitspe¿trn fr()m flat irÍteraetively? (yes): 

Responder con.<return>. Larutin~ extrae la apeitura dél espectro del flat. 
La rutina pregunta:· · · · · 

Fll~pectru~ fora~erture #.for,flat.Ín1h interactively? (yes): 

Contestar con <rctum>.En la pant¿lla se observará el ajuste que se le dá u la apertura. 

Pura evaluar el ajuste oprimir <k>, hay que notur que se muestra el ajust~ proritediado ·a 1.0 
y puede localizar algún punto ignorado fácilmente. · 

Al colocar el cursor sobre el punto ignorado y dar <d>, este deja de ~~~;c~~¡iderado en ·e¡ 
ajuste. Parn recuperar el punto~ colocar el cursor sobre él y opr,if!1ir -~~~1'. "·:· ,"-·~,· 

''· :--~~~/",;> ;7·::·_· -.. :,'.-:·· .. 
Para visualizar un nuevo ajuste sin los puntos ignorados da111os :<fe; nuevamente aparece el 

trazado de la curva en linea punteada. .· /. ):·.';;i .. J~~f,''•:~/'.~;'.~~1lrf[_'.[":. " ··•· 
·Para ver la curva del ajuste real se da <h>. Si se quiere .wi· polinoinici;ae· un grado mayor,' 

por ejemplo grado 6, dar: ·. , ,/ ::< .~.f~;f·i~~f,:r~J~~f~rff·····~~;'?~'. .. ·/'•··· 
: o~¡~r~: e:. ,,_ -<'.':'' - -· ' · ---.; .~- . . ·:·S· --

Un grado 3 es un buen polinomio, da un RMS del o~d~n dé cerité~i~hs. c~k<t¡> se acepta" 
el ajuste. · · · · · · · 

Una vez que se normaliza la apertura del flat.prom, la rutina pregunta si se normalizá. Al 
tener un mejor ajuste, el espectro normalizado converge a 1.0, que es el óptimo .. Una forma: 
de saber si se tiene un buen ílat normalizado es obtener su estadística imstat. 

La imagen del campo plano ya normalizada, muestra valores alrededor de. 1.0 cuando_ha 
quedado bien normalizada. Esto se puede verificar con imstat. · · 

En algunas ocasiones los bordes de las imágenes muestran deterioro, lo cual se, obs~rva .~1 · 
extraer lu apertura, en la imagen obtenida con la rutina aptrace en unCI. () dos."pixcles· 
notoriamente botados en las orillas. .. . .. · ·c.: · · 

8.-DJVISIÓN DE LA IMAGEN DEL ESPECTRO !iNTRH !.A IMAGEN ~J;f,· FLÁ~ 
NORMALIZADO. .. :¡,;;_.· 
Las imágenes estelares se dividen entre la imagen del ílat. pronícdio·~:noTÍnaliziÍdo, 

"ílat.norm" empleando la rutina ccdproc. Se despliegan con el célitói)os paráffiefrosde la 
rutina. · ·.··:. · 

cpar ccdproc <return> 
y aparecerá el editor corrcpondiente. 
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9.- E'.'ffRACC!ÓN DE LAS APERTURAS DE LAS IMAGEN ES ESTELARES. 
Para extraer cada unn de lns aperturas, se emplea In imagen del espectro estelar patrón, y se 

define el número de columnas alrededor del centro que se quiere promediar. 

Se extraen lns aperturas de los espectros estelares y lns aperturas de Jos espectros de Ja 
himpara de comparación. !'ara ello se emplea la rntina ap.1w11. empicando como espectro de 
referencia el espectro de la estrella brillante con los límites de In apertura seleccionada. 
Parn ello se modifican algunos de los parámetros empicados anteriormente. Dejar en "no" 
los parámetros trace. ji11d, rccenter. y resi:<' de las rutinas ap/l'(IC<', aufi11d, aprecentcr, 
apr,•size y ap.rnm. Para ello se emplea el editor. Como ejemplo se hará el cambio de valor 
de los parámetros para la rutina apsum. esto se muestra n continuación: 

Se teclea: epar apsum <retum> y se obtiene el editor usado durante todo el proceso. 

Image Reducti!'.,if!.!ysi s 
PACKAGE • apext ract 

Faci 1 i ty 

TASK • apsum 

input L i s t of input i mages 
(output • ) L ist of output spectra 
(apertur• ) Apertures 
(foroat • multispec) Extracted spectra foroat 
( referen• ) L i st of aperture reference images 
(pro file• ) List of aperture profile 1mages 

(i nterac• yes) Run task interactively? 
(fi nd no) Find aperturas? 
(recente• no) Recentar aperturas? 
(resize • no) Resize apertures? 
(edi t yes) Edi t aperturas? 
(trace = no) Trace aperturas? 
Cfi ttrac• no) Fit the traced poi nts interactively? 
(extract• yes) ~~~~;~~ ~~~~t~i~~~. Cext ras • no) etc.? 
(review • yes) Reví ew extracti ons? 

Cline INDEF) Dispersion line 
(nsun 1 O) Number of dispersion lines to sun ar median 

(backgro• none) Background to subtract (none 1average1 fi t) 
(wei ghts• none) Extracti on wei ghts (none 1 vari anee) 
(pfi t • fi t1 d) Profile f1ttin~ type (fit1dlfit2d) 
(el ean • no) Detect and rep ace bad ~ixels? 
(skybox • 1) Box car sooothing lengt far sky 
Csaturat• INDEF) Saturation l evel 
Creadnoi • o.) Aead out noi se sigma (photons) 
Cfa1 n • 1.) Photon gai n (photons/data number) 
C sigma• 4.) Lower rejecti on threshol d 
(usi goa • 4,) Upper re1ecti on threshol d 
Cnsubaps• , ) Number o subapertures per apertura 
(moda • O ql) 
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En el espacio correspondiente a input, se escribe "@lobj" y en espacio de output se escribe 
"@lobjext 1 O", esto queda de la siguiente forma: 

Image Aeducti!''!'!'!,! ysi s Faci l i ty 
PACKAGE • apewtract 

TASK • apsum 

input • O 
Coutput • 
(apertur• 
Cfornat • 
Creferen• 
(profi le• 

Cinte rae• 
Cfind 
(recente• 
Cresl ze • 
(edit 
(trace 
Cfi ttrac• 
Cewtract• 
Cewtras • 
(reYlew • 

(l i ne 
Cnsu• 

Cbackgro• 
Cweights• 
(pfit 
(el ean 
(skybox • 
(saturat• 
(readnoi = 
(gain • 
Clsigma • 
(usi gma • 
Cnsubaps• 
Cmode • 

(!llobj 
@.l objewt1 o~ 

mul ti spec) 
ago10007cut. fi ts) 

) 

yes) 
no) 
no) 
no) 

yes) 
no) 
no) 

yes) 
no) 

yes) 

INOEF) 
1 O) 

non e) 
non e) 

fi t1 d) 
no) 
1) 

INDEF) 
o.) 
1.) 
4.) 
4.) 

1) 
ql) 

L i st of input images 
l i st of output spectra 
Aperturas 
Ewtracted spectra format 
L i st of apertura reference i magas 
L 1 st of apertura pro fil e i mages 

Aun task 1nteract1Yely? 
Fi nd apertures? 
Recente r aperturas? 
Aes1 ze apertures? 
Edi t apertures? 
Trace aperturas? 
F1t the traced poi nts i nte rae ti Yel y? 

~~~~:~~ ;e~'.t~r~~~. etc.? 
AeYi ew extracti ons? 

~~~g:~s~~n dJ~~~rsi en l i nes to sum ar median 

Background to subt ract (nene 1aYerage1 fi t) 
Ewtracti en wei ghts (nene 1 vari anee) 

~~~~~~e a~~ t~! nf a~~Pga~fi f !~~ ~i t2d) 
Box car smoot~i ng l engt~ far sky 
Saturati on l evel 
Read out noi se sigma (photons) 
Photon gai n (photons/data number) 
Lower rejection threshold 
Upper re ecti on threshol d 
Number o subapertures per aperture 

Sulir del editor oprimiendo <control> <d> simultdneumente. 
En el espacio designado como rcferences, se teclea el nombre del archivo que se usa como 
patrón, en este cuso se usó ago 10007cut.fits. 

Correr la rutina con 

:go <return> 
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y se obtiene como resultado el siguiente mensaje: 

Edi t apertures far ago1 oooscut? (yes): 

contestar con 

<rcturn> 

aparece de inmediato una pantalla como la que se muestra en la figura 17. 

!.f§pn¡¡jewwnij·***ªQ·í;ia 
o to 30 41l so· so 

u•w••+11+§••+w~ .;":1·, E 

Figura 17. 

Dar <b> para revisar el fondo. 
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Figura 18. 

Después de revisar el fondo se teclea <q> y se obtiene In siguiente pantalla 
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Fig11r<119. 

El programa pregunta: 

\Vrite aperturcs for ago 10005cut to datubase? (yes): 

Contestar oprimiendo <rcturn>. 

Al hacer esto se obtienen otras pantallas mostradas en las figuras 20, 21 y 22, y se contesta 
afirmativamente a las preguntas hechas en cada una de ellas con <return>. 
Para finalizar se obtiene una pantalla corno la que se muestra en la figura 23, en donde se 
tiene el espectro extra[do para ngo 10005cut. fits. 
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Figura 21. 

TESlS CGt~ 

1 'FALlA DE ORIGEN 

XXXIX 



o 'º 20 30 40 
nuu;1.uwwwa;••1•a•a•w••••-1.wa•w•e 

Fi~m·a 22. 
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Fi¡!11ra 23.Espectro extraído de ago/0005cut.fits. 

Cuando se obtiene el espectro extra[do de la primera imagen, en este caso ago10005eut.11ts 
se oprime <q> para seguir con la siguiente imagen, que es ngo 10006eut.11ts y que se trata 
del espectro de una lámpara de comparación. 
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zoo 
tj!p+1¡qa+rp+.+e.+t1HM ~ºº u+• 

Figura :!.J. Cmmdo se 1.!Xlrae el cspeclro dt! ogo/0005cut.fits y se oprime <q> 
e/ programa ¡wegunta .,.,. comien:a la edición de ap,•rturas para la 
image11sig11it'JJ1e. 

El programa pregunta: 

Edit apcrturcs for ngo 10006cut'J (yes): 

rc.\pond<!r cun <relUrn>, al hacer c.~/o aparece en la pantalltl algo como lo que se muc.~tra 
en la figura 25. aceptar el ancho propuesto ele la apcr111ra y oprimir <q>. El programa 
pregunta: . 

\Vritc apertuics for ago 10006cut.fits to data base? (yes): 

(Ver figura 26). 

Contestar con <retum> afimrntivamcntc. 
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Figura 25. 
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Después se tendrá: 
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Figuru 16. 
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'º'*'*'·'~"'ª'ª•'·*¿¡."* ,; •• · 40 : so: : ~·,.·:, ~JK:~k, 
Figura27. 

Ahora rn:gunta: 

E~lrnct apcnurc spcclm for ugo 10006cut? (yes): 

Responder con <relurn>. 

El programa preguntará: 

Rcvicw extracted spectra from ago J 0006cut? (yes): 
Dar <rctum>. 

Ahora pregunta: 

Rcvicw extracted spectrum for npcrturc J from ago J 0006cut? (yes): 

Dar <rcturn>. 
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Lu última pantalla para esta imagen es la que aparece en la figura 28, y con esto termina la 
extracción de agol0006cut.lits, se teclea <q> y se hace el mismo proceso con las imágenes 
restantes de la noche de observación. 

~~~ t 

\:\=-< 

~}!f: 
_.J---· _l __ _J __ ,, •. l.i ~..t~ :'/; 

}t~~·~:j~:<·~'.i~_ -.~o.·.·-~ s..\: :~;_·:·~1,~'.··.~:;-20~~~.~:·:~:. :t~~~'.;F(\4~~r;s ;:~:1.~·~'. ~-~~r~~~J~>91ft~:f..fü\&~::.r~~9.~-~r~~·\i:~~¡;~.:/;._:~?I.~ ~º*····;~~3~~: 
Fig11ra 28. Esp11c/1'<1 extraído tic t1go/0006c11tjits (lámpara de comparacicin). 
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10.-CORRF:l.ACIÚN DE PIXEL/;S Y ANGSTROMS. 
Los espectros se encuentran definidos en intensidad versus pixeles, y con ayuda del 

espectro de una lámpara de líneas conocidas, se puede encontrar la correlación entra pixeles 
y longitud de onda. Para esto se utilizar la rutina identifY. A continuación se muestra como 
se llega hasta esta rutina desde el menú principal de IRAF. 

Se teclea en él In siguiente orden: 

noao <return> 

twodspec <retum> 

longslit <return> 

En el menú de /ongslit se encuentra la rutina identifY que es la que se necesita. Abrir el 
editor de parámetros de identifY de la siguiente manera: 

epar identify <return> 

poner en el espacio para images el nombre de la imagen que contiene la lámpara que se va 
a utilizar. 
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PACKAGE - 1 ongsli t 
TASK - i dent1 fy 

..... 
Image Reduction and Analysis Facility 

•i d~~~1 ~1 g~) bages contai ni ng fea tu res to be i dentifi ed 

database) ~:~;~~~et~ n ªe~~ ~h t~o t~~c~~~e~:~~~~! ~=~~es 
11nelists$idhenear.dat) User coordinate list 

) Coordinate units 

images • O 
(sect1 on• 
(databas• 
(coordl i • 
Cunits • 
(nsu• 
(match • 
(ma•feat• 
(zwi dth • 
Cftype • 
(fwi dth • 
(crad1us• 
(thresho• 
(mi nsep • 
(functi o• 
(arder • 
(suple • 
(n1terat• 
(1 ow_rej• 
(hi gh_re• 
(grow • 
(autowri • 
(graphic• 
(cursor .. 
cnal 
cdel t 
(ai dpars• 
(mode • 

10) Number of lines/columns/bands to sua in 20 1mages 
-3.) Coordinate list matching lioit 

SO) Ma)(imum number of features for auto•atic 1dentificat1an 
100.) Zool'll graph width in usar units 

eni1 ssi on) Feature type 
4.) Feature width in pixels 
5.) Centering radius in pixols 
O.) Feature threshold far centering 
2.) Minhurn pixel separation 

spline3) Coordinate function 
1) Order of coordinate function 
•) Coordinate sample regions 
O) Rejection iterations 

3.) Lower reJection sigma 
3.) Upper re ection sigma 

~O~ ~f~~~ii~aYÍ~w~~{ t~8~~ u~atabase 
stdgraph) Craphics output device 

) Craphics cursor input 
Appr0><irnate coordinate {at reference pixel) 
Approximate di sper.1 on 

) Automati e i dentifi cat1 on al gor1 thm paraoeters 
ql) 

En este caso se utilizó ago 1 Oi06 para identificar las líneas de emisión. La rutina permite ir 
identificando línea a línea, indicando la longitud de onda al pixel correspondiente; dichos 
valores (longitud de onda y pixel) son guardados en un archivo, en el subdirectorio 
dalabase. 

La rutina ajusta un polinomio, cuyo grado puede ser cambiado por el usuario. 

Se comienza identificando las lineas más fuertes. Para identificar cada linea, se coloca el 
cursor sobre el pico de la linea y se teclea <m>, el programa dibuja una línea vertical sobre 
el pico de la linea escogida y pide el valor en angstroms de su longitud de onda. Si se 
observa que no se puede marcar la líneu, se puede ampliar la imagen oprimiendo <z>. Con 
la tecla <p> se regresa a la imagen original. 

Para cambiar el orden se teclea <o> y el número de orden que se quiera. Si se tienen 
espectros echellc con <k> se pasa a la siguiente apertura y con <j> se retrocede. Se deben 
identificar por lo menos tres lineas en cada apertura. 

Se pueden obtener más opciones pulsando la tecla<.?>. 

La tecla <I> calcula el ajuste polinomial que correlacione pixeles y longitud de onda. 
Con <e¡> sc sale de la rutina de ajuste y quedan los espectros en angstroms. Para salvar el 
trabajo realizado se oprime de nuevo <q>, y en la pantalla aparecerá el mensaje: 
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Writc feature data to database? (yes): 

Se contesta a esto con <rctum>. 

Podemos afinar el ajuste, repitiendo la rutina identifY, el espectro aparece en angstroms lo 
que facilita In locali:mción de las lineas. Se marcan lus líncus restantes de 111 apertura; 
revisando la longitud propuesta por la máquina y la encontrada en alguna referencia para 
corregirlas. 

Para agrandar la zona deseada se oprime <7> (zoom), con <e> se centra la línea dcscadu y 
con <p> se regresa al espectro original. 

Una vez asignada la posición en agstroms a que corresponde cada pixel y obtenido el 
polinomio que los correlaciona se agrega el nombre de la imagen de la lámpara al 
encabezado de las imágenes estelares. 

Lus siguientes imágenes de lámpara se trabajan casi de forrnu automática. Una vez 
identificado el espectro de la lámpara (ago 1 Oi06) si no se modificó el ángulo de la rejilla, 
los siguientes espectros de la lámpara (ago 1 Oi08, ago 1Oi1 O, ... ) identifican las lineas con la 
instrucción: 

identify ngo10i08 <retum> 
:read ago 1 Oi06 

Aparecerá una raya vertical sobre los picos de cada línea identificada. Con <e> se ccntrun 
las líneas y con <f.> se obtiene la función polinomial, y se sigue con el procedimiento 
descrito anteriormente para la primera imagen de lámpara. 

Esto se huce pum cada una de las noches de observación. 

I l.- INCLUSIÓN Dl:.'L NOMJJR/:.' DI:.' LA IMAGEN DE LA LIÍMPARA DE REFERENCIA 
AL ENCAREZADO DE CADA IMAGEN 
l lay que mencionar que al momento de hacer las observaciones, se deben obtener 

imágenes de cstrellu y de lámpura de comparación, por lo que antes de poner a las imágenes 
extraidas la equivalencia de pixel a longitud de onda, primero se tiene que poner en los 
encabezados de cada una de ellas la lámpara de referencia usada. Para esto se usa: 

epar ccdhedit <return> 

u parecerá: 
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PACKAGE = ccd red 
TASK • ccdhed1 t 

images •O 
para•ete= 
value 

.... !' 

eco i mages 
Image header parameter 
Parameter val ue 

Ctype 
(mode 

str1ng) Parameter type (stringlreal linteger) 
ql) 

En el espacio de images se escribe el nombre de la imagen a la que se va a agregar 111 
equivalencia de pixel a angstroms. 

En paran1eler se escri.birá: respec 1. 

En valúe poner:· ~I nombre de In' lámpara empleada. En este caso ngo 1 Oi06. 

En type se escribe:· string. 

Y en111oc/e: qL 

Para correr la rutina teclear: 
:go. 

Después de haé:cr lo anlerior para cae/u imagen se reviscm los enct1bezados con IC1 
siguiente i11.itr11cció11: 

imheader nombre de In imagen I+ <return> 

Por ejemplo si quiere checar elénct1bezadode ~gÓIOi05, s~ liene que escribir: 

L 

imheader ago 1 OiOS 1+ <return> 

~- .. ~- -----·­...• ¡ 
1.. \,. 
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Hay que fijarse bien que los encabezados contengan el nombre de la imagen de lámpara 
obtenida en la misma posición que la imagen de la estrella: 

Respecl= ago!Oi06, 

12.- DISPERSIÓN. EN ANGSTROMS EN LAS IMÁGENES 
l\STELARES. 

Con la rutina dispcor ... se transladan · a .1odgitud. d~· ~~d.~ \os ~~pectros de las imágenes 
estelares. Desplegar el editor de plirámctros para :a1.ipéor: : . . · . . - ,"", .·,-, .. ..• " ;. -. ' ' 

e~ar dls~co~~r~tú~> 

en la pantalla aparecerá lo siguiente: 

haga Reduct1!!"!ft"!fvsis Facility 
PACKACE • onedspec 

TASK • d1 spcor 

input •O 
output • 
Cl 1 near1 • 
(databas• 
Ctabl e • 
(w1 
(W2 
(dw 
Cnw 
C1 og 
(flux 
Csamedis• 
(global • 
(1 gnorea• 
Cconf1 r•• 
Cl 1 stonl • 
(verbosa• 
(logfile• 
(moda • 

yes) 
database) 

) 
INDEF) 
INDEF) 
INDEF) 
INDEF) 

no) 
yes) 
no) 
no) 
no) 
no) 
no) 

yes) 
) 

ql) 

L i st of input spectra 
L i st of output spectra 
L i near1 ze (interpol ate) spectra? 
01 spers1 on sol uti en database 
Wavelength table far aperturas 
Starti ng wavel ength 
End1ng wavelength 
Wavel ength 1 nterval per pixel 
Number of output pixels 
Logarithmic wavelength scale? 
Conserve flux? 
Sama dispers1on 1n all aperturas? 
Apply global defaults? 
Ignore aperturas? 
Conf1 r• d1 spers1 en coordi natas? 
List the dispers1on coardinates anlv?. 
P ri nt 1i near di spersi on assi gnments? 
Log file 

En input se escribe el nombre de la imagen a In que se le va a aplicar la equivalencia de 
pixel a longitud de onda. Como un ejemplo se puede poner a agolOiOS, 
En 011tp111 se escribe el nombre de la imagen a la cual ya se aplicó la equivalencia, por 
ejemplo ago 1 Oi05dis. En este trabajo todas las imágenes a las cuales se les aplico lu rutina 
dispcor tienen sufijo dis. Este proceso se hace para todas lus imágenes estelares de todas las 
noches. 

LI 
!TIT'(;l1~ cr·:·J l lJ~I r.,.J ... 

FALLA DE ORIGEN 


	Portada
	Índice
	Introducción
	Capítulo 1. Espectros Estelares y su Formación con Base a la Estructura Atómica
	Capítulo 2. La Ventana de Baade y Estrellas de Tipo M
	Capítulo 3. Observaciones y Método de Reducción
	Capítulo 4. Análisis y Resultados
	Bibliografía
	Referencias
	Apéndice



