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INTRODUCCION.

El presente trabajo tiene como objetivo, hacer un estudio espectroscépico de algunas
estrellas que se encuentran cn ¢l bulbe de la galaxia y que podemos observar a través de
una regién conocida como la ventana de Baade que, como su nombre lo indica, es una
ventana de baja absorciébn que nos permite hacer observaciones hacia la parte central de
nuestra galaxia. Se pretende mostrar al lector el método seguido para analizar y clasificar
estrellas por medio de sus espectros.

Este trabajo esta compuesto por cuatro capitulos:

En el primero se explican los diferentes tipos de espectros que hay cn la naturaleza y la
importancia que tienen cn la astronomia ya que permiten hacer clasificaciones de estrellas
que son muy utiles para la investigacion., Ademds, se tratan otros temas basicos en la
formacion de lneas espectrales y la estructura del atomo,

En el segundo capftulo se habla sobre la estructura de la Galaxia, la ventana de Baade y
estrellas de tipo espectral M, dédndose algunas de sus caracterfsticas mds importantes.

En cl tercer capitulo se muestra ¢l procedimiento de reduccion seguido para la extraccién
de los espectros con los cudles se trabaja para Ja identificacion de las lineas espectrales.
‘También se da una descripeién breve del espectrégrafo empleado.

Y por ultimo. en cl cuarto capitulo se muestran los resultados dec cstc analisis
espectroscdpico realizado a estrellas M asi como las conclusiones desprendidas de este
trabajo, de esto se puede decir que se¢ hicieron cuatro grupos cspectrales de acuerdo a
ciertas caracter{sticas morfol6gicas y espectroscopicas de los objctos observados, ademads
se identificéd el mayor nlimero de lineas posible.



Capitulo 1.

Espectros estelares y su
formacion con base a la
estructura atomica.




1.1.-CLASIFICACION ESPECTRAL DE LAS ESTRELLAS.

11 1-ESPECTRO CONTINUO.

Podemos observar que cuando la luz pasa de un medio poco denso (vacio) a un medio mds
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 grandes viajan mds rapido quc las cortas. Es
por csto mismo que se pucde separar la luz blanca cn todas sus componentes haciéndola
pasar por un prisma de vidrio. Las longitudes de onda cortas se desvian més en el prisma
que las largas. El resultado de esto produce un espectro de la radiacion. Las caracteristicas
de este espectro dependen de las propiedades fisicas y quimicas de fa fuente. Si la fuente es
un sélido, liquido o un gas denso incandescentes, obtenemos lo que se lluma un espectro
continuo, cn ¢l cual los colores cambian desde rojo intenso hastu  violeta intenso. Desde
luego, el espectro se extiende mas alla del rojo, es decir, hasta el infrarrojo y longitudes
mas largas, y por el otro extremo, mas alld del violeta, hacia la region ultravioleta y
longitudes mas cortas, pero el 0jo 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 informacién sobre las propiedades quimicas de la sustancia en cuestion.
Otra cosa que hay que considerar es gque 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.

1.1.2.-ESPECTRO DE LINEAS DE EMISION.

Si en lugar de considerar un espectro como ¢l discutido anteriormente, consideramos la
radiacion emitida por un gas altamente rarificado (a baja presion), el espectro que
obtendremos sera distinto. Esto se puede hacer poniendo una pequeia cantidad de gas en un
tubo de vidrio previamente evacuado, y posteriormente pasando una descarga eléctrica a
través de ¢l (figura 1.1).

citodo fnodo

Fig. 1.1.- Descarga eléctrica a través de gas en un tubo.

Algunas de las moléculas y dtomos en el gas estin eléctricamente cargadas, y comenzaran a
moverse aumentando su velocidad hacia uno de los extremos del tubo cuando ¢l gas esté
sujeto a un potencial suficientemente alto. Debido a este desplazamiento chocardn con otros
dtomos, vy al hacerse cada vez mds violentas las colisiones, los dtomos se excitardn. La
energia absorbida por los dtomos en las colisiones es re-emitida y por esta razdn, el tubo
comienza a brillar. Si se analiza la radiacién cspectroscopicamente, obtendremos un
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espectro distinto al obtenido de un sdlido incandescente. A diferencia de la distribucién
continua de colores, obtenemos un conjunto de lineas de diferentes colores separadas por
espacios obscuros. Dicho espectro sc conoce como espectro de lineas de emision, y las
lineas que aparccen son caracteristicas de los dtomos en el wbo. A cada linea en el espectro
se le puede asignar una longitud de onda. Por ejemplo en el espectro de sodio hay dos
lineas amarillas muy cercanas, con longitudes de onda de 5890 y 5896 angstroms. Si el gas
dentro del tubo es una mezcla de diferentes tipos de atomos, el espectro de la mezcla
contiene las lineas que son caracteristicas de cada tipo de dtomo. Debido a esto el espectro
de lineas de cmision cs una poderosa herramienta para el anlisis quimico de fuentes de luz,
si estas fuentes estin en forma de gases atenuados.

Si ¢l gas en el tubo es un compuesto en lugar de un clemento, entonces obtendremos un
especiro molecular, y las lincas no seran finas, sino que serdn bandas anchas, formadas por
fincas del mismo color muy cercanas unas de otras. Y aquf se habla de un espectro de
bandas de emisidn.

1.1.3.-ESPECTRQ DE ABSORCION.

Existe otro tipo de espectro que es de mayor importancia para la astronomia estelar,
Supongamos que tenemos un sélido caliente (incandescente) rodeado de un gas frio. Si el
gas no estuviera presente obtendriamos un espectro continuo comn, pero al estar presente
cl gas frio, encontramos que ¢l espectro estd interrumpido por una serie de lineas obscuras
muy finas. Estas lincas estdn en el espectro a posiciones que precisamente ocuparian las
lineas brillantes en el espectro del gas, si éste estuviera radiando por si mismo en un tubo.
Este tipo de espectro es llamado espectro de absorcion y es tan caracteristico del gus frio
alrededor de! sélido caliente, como lo es su espectro de lineas brillantes de emision. Si el
gas frio estd compuesto de moléculas, el espectro de absorcion cs un espectro de bandas
(conjunto de bandas obscuras separadas por regiones brillantes). Esto se puede ver en la
figura 1.2.

ESPECTRO CONTINUO

BANDAS DE ABSORCION

BANDAS DE EMISION

Fig. 1.2.- Diagrama de bandas de emision y absorcion.
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1.1.4.-FORMACION DE LOS DISTINTOS TIPOS DE ESPECTROS.

Imaginemos un atomo formado de particulas eléctricamente cargadas que estan asociadas
con modos de vibracion especificos, restringidos por su absorcion sclectiva de cnergia en
forma de radiacién eclectromagnética. Desde luego las particulas cargadas no vibran
clasicamente sino que ticne asociados patrones de onda estacionarios restringidos, cada uno
de los cuales corresponde a una frecuencia definida, y de acuerdo a la férmula de Planck a
una energia definida. El 4tomo emite o absorbe radiacidn siempre que una de sus particulas
cargadas (electrones) cambic de un patrén de onda estacionario a otro.

Un dtomo se excita cuando uno de sus electrones adquiere mas energia y cambia de un
modo de vibracion mids bajo a uno mas alto. Luego regresa a un modo de vibracién mds
bajo, emitiendo radiacion electromagnética - la cual detectamos como lineas de emision en
el espectro del dtomo. Al diferir las intensidades de las fuerzas a las que cstin sujetas las
cargas cléctricas cn los distintos tipos de dtomos, también dificren las frecuencias de los
modos de vibracion restringidos. Por lo que distintos tipos de dtomos emiten radiacion de
diferentes frecuencias o longitudes de onda. Cada tipo de dtomo esta caracterizado por un
conjunto fijo de lineas espectrales, generadas por sus distintos modos de vibracion.

Aunque sabemos que los distintos tipos de dtomos tienen sus modos de¢ vibracion
caracteristicos y por cllo sus propias lineas espectrales, es un poco dificil entender como es
que se forma un espectro continuo. Debemos recordar que en ¢l caso de un solido, liquido o
en un gas muy denso, los dtomos estan demasiado juntos de tal modo que no son capaces de
vibrar libremente, uno con respecto al otro. Es decir, en cuanto un dtomo dentro de un
s6lido comienza a vibrar sus vecinos de inmediato vibran, formandose grupos de dtomos
vibrando, en donde las caracteristicas individuales se pierden. Asi se obtienen muchos tipos
de vibraciones, uno encima del otro, dando lugar a un espectro continuo.

Lo anterior no es vélido para atomos cn un gas atenuado dentro de un tubo. Como
aproximacion, cada dtomo vibra independientemente de sus vecinos, por lo que observamos
sus caracteristicas de radiacién independientes, en forma de lineas finas. Entre mas atomos
haya en el tubo, mas interferencia habrd entre los dtomos proximos, y las lineas
caracteristicas serdn mas anchas y difusas, 'Y por tltimo, si los dtomos en el gas estdn lo
suficientemente juntos, las lineas se vuelven tan anchas que se mezclan unas con otras, y sc
forma un espectro continuo.

Cuando cl gas en cl tubo consiste de moléculas, los dtomos individuales de la molécula no
pueden vibrar independientemente una de otro y lo que sucede es que la molécula completa
vibra y rota cn diferentes modos, emitiéndose innumerables lincas cercanas concentradas en
bandas.

Para entender el origen del espectro de absorcion, debemos tener presente que un dtomo
pucde cambiar sus modos de vibracién, absorbiendo radiaciéon de algin tipo. Si
consideramos una columna de dtomos de un gas frio por la cual pasa radiacién de espectro
continuo emitida por un cuerpo caliente, los &tomos en la columna cambiaran sus modos de
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vibracion en respuesta 4 la radiacion de la propia longitud de onda (figura 1.3).

CORRIENTE DE RADIACION DE COLUMNA DE ATOMOS
ESPECTRO CONTINUO DE GAS FRIO
L ]
. o *

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

Fig. 1.3.- Radiacion poniendo a vibrar dtomos, los cudles re-emiten en todus
direcciones la energia radiante vbtenida del haz.

Los dtomos que han absorbido radiacidn, la re-emiten en todas direcciones, por lo que al

analizar -esta radiacién se encuentra que presenta disminucion de intensidad en esas

longitudes de onda particulares cn comparacion con la radiacién que no pasa a través del
. gas frio,

La ‘columna de dtomos del gas ha dispersado en todas direcciones la radiacién dec la
longitud de onda en cuestion, por lo que aparece una linea de absorcién. Otra manera de
producir lineas de absorcién es cuando un dtomo remucve radiacién (un fotén) de una
. frecuencia cspecifica absorbiéndola y luego, en lugar de re-emitirla de inmediato en una
direccion distinta (dispersion), choca con un dtomo vecino y le transfiere esta energia de
excitacion, por lo que el dtomo sale despedido con una energia cinética mayor. Este proceso
es llamado absorcion.

Lo discutido anteriormente es importante, ya que la radiacion recibida de las estrellas estard
caracterizada por un espectro de absorcion. Los espectros estelares, generalmente, consisten
de fondos brillantes continuos cruzados por finas lincas obscuras, las cuales son
caracteristicas de los atomos presentes en las atmosferas "frias” de las estrellas. La parte
continua del espectro es formada en el interior de la estrella, y las lineas de absorcion, se
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deben a la dispersion y absorcion de radiacion por dtomos en la atmasfera de la estrella. En
el espectro hay bandas de absorcion caracteristicas, ademds de lineas de absorcién,

1.1.5.-DIFERENCIAS EN ESPECTROS ESTELARES.

Las diferentes intensidades de la radiacion proveniente de la fotdsfera de una estrella,
producen distintas lineas de absorcion en el espectro de la estrella, debido a que los dtomos
en las atmésferas frias reaccionan de diferente manera a las distintas intensidades de la
radiacion. l.as particulas cargadas (electrones) no estin igualmente ligados en diferentes
dlomos, tales como el hidrégeno y el helio, y por 1o mismo no responden igual a radiacién
de una frecuencia dada y por eflo a ir de un modo de vibracion a otro. Entre mas
fuertemente ligado esté un electron dentro de un dtomo, més energla debera transferir la
radiacion al atomo, para poder llevar al electron a un modo de vibracién mds alto. Entre
mds energética sea la radiacion de la estrella (temperatura superficial de la estrella mas
elevada), mas efectiva serd para cambiar los modos de vibracion de las particulas cargadas,
produciendo distintas lineas de absorcion. Por esta razon, las estrellas que tienen diferentes
temperaturas superficiales se caracterizan por lineas de absorcion de dtomos distintos.

En general, entre mas fuertemente ligados estén las particulas cargadas a los dtomos, mas
alta deberd ser la temperatura superficial de la estrella - y por lo tanto mas caliente sera la
radiacién provenicnte de la fotdsfera - para cambiar los modos de vibracion del dtomo. Esto
significa que las lincas de absorcion del helio estan presentes con intensidades apreciables
solamente en los espectros de fas estrellas mas calientes, debido a que los clectrones del
helio estan mas fuertemente ligados que en los metales y ¢l hidrogeno.

Si la radiacion que pasa a través de la atmdsfera es lo suficientemente energética, entonces
puede arrancar una particula cargada de un dtomo, cuando esto pasa decimos que el dtomo
estd fonizado. Las lineas de absorcion de un dtomo jonizado son distintas a las de uno no
ionizado.

1.1.6.-CLASIFICACION ESPECTRAL DE LAS ESTRELLAS.

A pesar de que hay un vasto rango de luminosidades y de temperaturas superficiales, las
estrellas se pueden agrupar en clases espectrales, Estas clases no varian abruptamente y las
caracteristicas espectrales varian continuamente mientras vamos de las estrellas mds
calientes a las mas frias. Al ir de una clase a otra, hay una variacion continua en las
intensidades de algunas de las lineas espectrales sobresalientes.

Hay siete clases cspectrales principales a las cudles sc les asignan las letras: O, B, A, F, G,
K, y M. Cada una de las cudles s¢ divide en diez subgrupos (i.e., B0, Bl, B2, ..., B9).
Ademas de estos siete grupos principales, se han afiadido, R, N, ¥ S, que estdn relacionados
con las clases K y M.

Para diferenciar entre estrellas de diferente luminosidad en la misma clase espectral,
Morgan, Keenan y Kellman, introdujeron un criterio de luminosidad. Esta clasificacion, la
cual asigna a cada tipo espectral una clase luminusa, es conocida como el sistema MKK. Se
utilizan los siguicntes nimeros para designar la clase de luminosidad:
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la- supergigantes brillantes

Ib- supergigantes débiles

I1- gigantes brillantes

111- gigantes normales

1V- subgigantes

V- enanas normales o estrellas de la secuencia principal,

1.1.7.-CARACTERISTICAS DE LAS CLASES ESPECTRALES.
La tabla 1 nos da las caracteristicas mds importantes de cada clase espectral, junto con su
color asociado y temperatura, ademis de algunos ejemplos de estrellas para cada clase.

En el caso de las estrellas O y algunas B, se pueden encontrar algunas lincas de emision
débiles pero mds brillantes que el espectro continuo de fondo, asi como lineas de absorcién.

En general, la presencia de lincas de emisidén indica que las atmésferas de estas estrellas
estan bastante calientes. Aunque, también es posible encontrar ocasionalmente lineas de
emision débiles en estrellas de clase espectral M, N y S, las cuales tienen atmdsferas frias.

Esto puede indicar que la atmésfera tiene un nivel superior, parecido a la cromosfera solar
pero mis extenso. Debemos notar que una linea de absorcién no esta del todo desprovista
de cnergia radiante, sélo es obscura en comparacion con el espectro continuo de fondo, Si
¢l espectro de fondo fuera de repente removido, entonces todas las lincas de absorcién
aparecerian como lineas brillantes. Inspeccionando 1 tabla 1, podemos ver que la secuencia
espectral, cuando vamos de las cstrellas O hacin lus 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 50 000°K a estrellas frias con temperaturas de 3 000°K o
menos. Ademas ¢l color varia de azul-blanco a rojo.

l.as cstrellas calientes tales como las O y 13, estdn caracterizadas por lineas de dtomos
altamente ionizados. En cl caso dc las estrellas O, las lineas de helio ionizado, de nitrégeno
doblemente ionizado y de oxigenos estan presentes. Mientras nos movemos de las estrellas
de tipo O a las de tipo B, las lincas de helio neutro se vuelven mas pronunciadas, y las
lineas de atomos altamente ionizados se hacen menos intensas. En ambas clases las lincas
del hidrogeno estan presentes, pero varian en intensidad,

Al ir de las estrellas de clase B a las de clase A, las lineas de helio sc hacen cada vez mas
débiles. Las lincas de hidrogeno se vuelven mas fuertes y alcanzan su méximo en estrellas
de tipo AO. Al movernos a las de clasc F, las lincas de hidrogeno pierden intensidad, y las
lineas metdlicas, particularmente las de calcio ionizado comienzan a dominar, Estas lineas
de calcio ionizado se hacen mas fuertes y luego disminuyen su intensidad al ir hacia las
estrellas de clase G. Aunque las lineas de hidrogeno ain estan presenies, éstus son mas
débiles y las de helio han desaparecido por completo. Ahora las lineas de metales neutros
dominan y empiezan a aparccer bandas moleculares. Estas caracteristicas se intensifican
para las estrellas de clase K. Finalmente en las estrellas de clase M, las lincas de metales
neutros son muy fuertes, y bandas moleculares como las de dxido de titanio empiezan a
dominar,
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El espectro de lincas de las estrellas R y N son parccidos a aquellos de las estrellas K y M,
pero sus espectros de banda molecular estdn dominados por moléculas de carbdn tales
como CN, CH, ctc, Las cstrellas S a diferencia de las M muestran bandas moleculares de
Oxido de zirconio en lugar de 6xido de titanio.

1.1.8.-SIGNIFICADQ DE LAS CLASES ESPECTRALES.
Las intensidades de las lincas en la secuencia espectral descrita anteriormente no indican
las abundancias (en las atmésferas de las cstrellas) de dtomos que dan lugar a las bandas de

absorcion. Desde luego que entre mds abundante sea un dtomo en la atmésfera, més grande . -

serd la intensidad de sus lineas de absorcién, pero las variaciones que se observan en las
intensidades de las lineas de absorcion cuando pasamos de estrellas calicntes a frfas son
debidas principalmente a la variacion en la temperatura.




Tabla 1.

Clase Wolf-Rayet o) B A F G K M R N s
cspectral
Lincas mas}Lincas  de ] Hell, Hel |Hel, HE, Hl (Balmer) JHI, Lincas Hy K| H yK Bandas Bandas | Similara |Bandasde
importantes | emisién  de | HI, 0L, | CIL 011, Muetales Call, de Cal, Fel,|pecay, |Mol.De de estrellas R | 250, YO,
Hell. NIL QI | NI, Felfl ] ionizados Till. Til, Hi TiQ, Cal C,.Cx, |en handas. |LaOy
CILNTH Sitv Mgl Fell Mz, (Balmer) ot Lineas tipo | lineas de
NIV, ot bandas Bandas K tecnecio.
o moléeulares, |aMol,
Lineas de
Baimer
colores azul azul- azul-blanco|  blanco crema amariflo | naranja-. _rojo rojo rojo
blanco : T . :
Indicede Cs -0.20 0.00 +0.40 +0.66 +1.00
color 8-V -0.45 . I
Correccitn 4.6 25 0.5 0.1 0.00 . =03
bolométrica C
B.C. -
A 1r 6 3.7 10.7 123 +4.6 ‘:"5.2"
'r’ 35600 21000 10 000 7200 6 000 4700 300
7:","' 70 000 38000 15400 9000 6700 5400 3 800
%de 25% 26.7% 11.0% 16.7% 354% 7.6%
estrellas en 0.03% 0.6% 02% 9.3% 39.1% 50.0%
{a galaxia® .
Ejemplos - jcompenente §§ Puppis | £ Persei Siris Canopus Sol Arure | Betelgeuse
débil del : Rigel Vepa (FO) Capella | Aldebarin | Antares
sistema yLyra Deneb Procyon Ptler € Peg n Gem
binario 8 Cas (FS)
HDI93576 B Cas




1LY -E diasrame H-R.

El espectro de un dtomo caracteriza a esc dtomo completamente. pero esto no sucede para
las estrellas. Dos estrellas pueden pertenecer a la misma clase espectral  y aln asi tener
diferencias en estructura interna y en otras caracteristic

s. [isto es debido a que fa secuencia
espectral es una sceuencia de temperatura, Pero $a temperatura superficial de una estrella
estd relacionada con dos caracteristicas. su luminosidad y su radio. Dos estrellas con la
misma temperatura  superficial (misma clase espectral) pueden tener diferentes
luminosidades, ya que una es mas grande que {a otra. La razén es que la temperatura
determina la razon a la cudl cada centimetro cuadrado de la superficie estelar anite energia,
y la luminosidad total estd dada por esta razon multiplicada por ¢l nimero total de
centimetros cuadrados en la superficie. Debido a esta relacion entre. luminosidad. radio v
temperatura superficial. estrellas de un mismo tipo espectral pueden caer en dos distintos
grupos principales.

Hertzprung vy Russell, descubrieron que las estrellas mais frias (wmarillas v rojas) consistian
de dos grupos, uno compuesto por estrellas intrinsecamente débifes, ¥ el otro por estrellas
de alta luminosidad. Herzprung llamo a las estrellas débiles enanas. y a las luminosas
gigantes. Los resultados de Hertzprung. Russell y otros investigadores estdn representados
en uma grafica conocida como diggrama [-R. Si se grafican las magnitudes absolutas de un
grupo de estrellas escogidas al azar a lo largo del eje de las ordenadas y sus clases
espectritles en el eje de fas abscisas, obtendremos un diagrama como el mostrado en la
figura 1.4, Sc puede ver que la mayoria de las estrellas cac en una curva gque corre
diagonalmente desde las estrellas calientes muy Tuminosas, hacia las trias de color rojo v
poco luminosas, liste grupo de estrellas es conocido como fa secuencia principal. Otro
erupo de estreflas intrinsecamente brillantes (gigantes) se encuentra en una rama a lo largo
de fa cual la luminosidad aumenta tigeramente al mosvernos & la derecha. de las estrellas
calientes hacia las frias. La magnitud absoluta de estas estrellas luminosas es casi cero, v se
puede ver que hay muchas menos que las que se encuentran en la secuencta principal, Este
erupo de estrellas Hamado la rama de las gigantes se une con la secuencin principal para
estrellas de tipo 0. Ademis de estas dos ramas. en la parte inferior izquierda se encuentra
un grupo de esteellas llamadas enanas blancas. y otro grupo arriba de la rama de las
gigantes, formado por estrellas Hamadas supergigantes. as ostrellas en la parte inferior
derecha de la secuencia principal se
Hertzsprung-Russell Diagram
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Fig. 1.4.- Diagrama 1R,




llaman enanas rojas, y aquellas cn la esquina superior izquierda ‘son conocidas como
gigantes azules. o wr

1.2.-ESTRUCUTURA DEL ATOMO Y SU IMPORTANCIA EN LA FORMACION
DF, ESPECTROS ESTELARES.

Con ayuda del diagrama H-R sc¢ pueden obtener magnitudes absolutas de cstrellas.
Supongamos que determinamos la clasificacion espectral de una estrella y encontramos que
es similar a la del Sol. En el diagrama H-R debe caer en una linea perpendicular al eje
horizontal en el punto (G2, sin este diagrama no tendrifamos manera de saber en que lugar a
lo largo dc la linca sc 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 deberd ser aproximadamente igual a la del
Sol, a la de Capelia, o a la de una supergigante amarilla. Si no tuviéramos mas informacion
para hacer una estimacion de la magnitud absoluta de esta estrella, podriamos aproximarla a
+4.3 (magnitud absoluta del Sol) y tener un acierto del 90%.

Este procedimicnto es muy atil para estudiar las propicdades estadisticas de grandes grupos
de estrellas, Pero para el caso de una estrella en particular no se puede asegurar que sea del
todo correcto asignarle una magnitud absoluta con ¢l método descrito anteriormente. Por
suerte, existen diferencias en los espectros de estrellas de la secuencia principal, gigantes y
supergigantes que pertenecen a la misma clase espectral, lo cual nos permite asignar a una
estrella de una clase espectral dada, una de estas tres categorias. Kohlschiitter y Adams
comenzaron a hacer investigaciones de estas diferencias espectraies en 1913, y se ha
seguido haciendo, con lo que los astronomos pueden establecer cicrtos criterios espectrales
para diferenciar entre estrellas de la secuencia principal, gigantes y supergigantes. Asi con
este procedimicnto podemos asignar a las estrellus magnitudes absolutas, y a partir de éstas
determinar sus  paralajes. Este método ¢s conocido como métode de paralajes
espectroscdpicos.

1.2.1.-INTRODUCCION DE LA TEORIA CUANTICA EN LA ESTRUCTURA ATOMICH. -
La radiacién no pucde ser vista inicamente desde el punto de vista cldsico, es decir un
fenomeno puramente ondulatorio, sino que debemos considerar la idea cuéntica, en la cual,
la radiacion esta formada por fotones, cada uno de los cuales para una cierta frecuencia v,
ticne una energia £ = hy.

Cuando Planck desarrolléd su teoria cuantica, lo hizo sin introducir ninguna suposicién
acerca de la estructura del dtomo. Solamente supuso que la energia era absorbida o emitida
por alguna clase de osciladores microscépicos en el cuerpo negro, los cuales vibraban mds
o menos armoénicamente. Aunque csta idea fue suficicnte para que Planck derivara la ley de
la radiacion, no explica como es que un dtomo absorbe o emite radiacion. Para entender la
formacion de las Jineas espectrales, es necesario contar con un modelo del d&tomo el cual sea
capaz de emitir y absorber radiacion, de acuerdo con la evidencia espectral. Este modclo
debe incorporar la teoria cudntica y por lo tanto debe seguir las suposiciones de Planck
fuera de los conceptos clasicos.
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1.2.2.-LINEAS DE BALMER.-

Con la formulacién de sus postulados, Bohr derivé las longitudes de onda observadas de
las lineas en el espectro del hidrégeno, en particular lo hizo para las lineas de Balmer.
Lineas en serie que se encuentran en la parte visible del espectro de hidrégeno. En 1885, al
estar Balmer estudiando las cuatro lineas visibles en e! espectro de hidrégeno que se
conocian en ese tiempo, descubrié una regularidad en el espaciamiento en [recuencia de las
lincas, la cual expresé con una formula. Con esto ¢l era capaz de predecir las frecuencias de
las lineas no descubiertas en la serie. La formula para las frecuencias de estas lineas es

[
Vaamr =4 3= ) M

Donde A es una constante universal, y 7 esta entre todos los enteros empezando desde 3. El
gran logro de Bohr fue derivar esta formula para las frecuencias de las lineas de Balmer, y
expresar la constante A en términos de la constante de Planck A, la carga ¢ dcl clectrén y la
masa m del electrén. En el trabajo espectroscopico es convenicnte usar el inverso de la

lTongitud dc onda, 1/A, al cual sc le llama nimero de onda, v = %1 = % , de tal manera

que la férmula de Balmer se puede escribir como:

=453

Donde ¢ cs la velocidad dc la luz. La constante universal A/c es conocida como la.
constante de Rydberg, y generalmente se designa con la letra R.

1.3.-ESTRUCTURA ATOMICA Y ATMOSFERAS ESTELARES.

1.3.1-EMISION DE_RADIACION POR UN GAS BRILLANTE: LA FUNCION DE
PARTICION
Dec la derivacion de la formula de Bohr para el espectro de hidrogeno, se puede ver el por
qué un gas a baja presion y sujeto a un alto voltaje brilla y emite el espectro de lineas
brillantes caracteristico de los dtomos en el gas. Podemos ver que si un tubo previamente
evacuado es llenado con una pequeiia cantidad de este gas y un alto voltaje es aplicado a
través de ¢él, los dtomos en el gas sufren colisiones con las diferentes particulas cargadas
que s¢ encucntran en ¢l tubo y que estan moviéndose dentro de él. El voltaje hace que las
particulus se muevan, y que adquicran una cierta cantidad de energia cinética. Si chocan
con dtomos de hidrégeno, las colisiones pueden ser lo suticientemente fuertes como para
llevar a los electrones de los dtomos en el cstado base a estados cxcitados. Al pasar un
intervalo de tiempo los clectrones regresan a érbitas mas bajas, emitiendo fotones de
frecuencias definidas, y los dtomos pueden ser excitados de nuevo por nuevas colisiones.

Si al mismo tiempo un gran numero de dtomos sufren choques, los cuales llevan a los

electrones al mismo estado excitado, y si, 107 segundos més tarde, cstos electrones
regresan a un mismo estado mas bajo, cntonces un gran numero de fotones de la misma




frecuencia es emitido. Si esto pasa para todos los dlomos en el tubo y si se estan llevando a
cabo todas las excitaciones posibles al mismo tiempo, y al cabo de un tiempo se llevan a
cabo todas las desexcitaciones posteriores hacia todos los niveles mas bajos posibles,
entonces se lendra una emision continua de fotones de todas las frecuencias. Lo que sucede
en un tubo en cuyo interior se encuentra hidrégeno brillando del mismo modo expucsto
anteriormente, es que la cnergia clécetrica se transforma constantemente en energia radiante,
por medio de choques que excitan a los dlomos. Esto se explica mejor a continuacion.

Supongamos que tenemos N dtomos de hidrégeno deatro de un tubo a través del cual hay
un alto voltaje constante. Una fotografia instantdneca de todos dtomos tomada en cualquier
momento, nos mostraria a sus electrones cn todos los estados excitados permisibles. Un
cierto ntmero N,, del nimero total de dtomos de hidrogeno en el tubo, tendria 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). Habria un nimero &,, con sus electrones en
el primer estado excitado, un cierto nimero N;, con su electrones en ¢l segundo estado
excitado, y asi sucesivamente hasta un niimero N, de dtomos ionizados. Debido a que todos
estos dlomos juntos nos deben dar el nimero total de dtomos, se tiene que

N=N,+N,+N;+..+N, 3)

Esta suma dividida entre N, es llamada la funcidn de particion de los dtomos entre los
estados excitados.

Todos los 4tomos cstan distribuidos entre los diferentes estados excitados. Esta particion
del nimero total de dtomos en los grupos excitados es siempre la misma sin importar el
momcnto en el que sc “mira” al gas (V,, N,, ctc. , no cambian) aunque cualquier dtomo en
particular se encuentre en un grupo en un momento y en otro grupo distinto en otro
momento.

1.3.2.-FORMACION E INTENSIDADES DE LAS LINEAS DE EMISION. -

Consideremos todos los dtomos que tienen sus electrones en ¢l segundo estado excitado, s
decir en orbitas con niimero principal #=3. Si estos fueran los dnicos dtomos presentes, los
clectrones de algunos de ellos regresarian al primer estado excitado, y los electrones de los
otros bajarfan a los estados base, emitiendo sus respectivos fotones cn cada caso. lLos
electrones en los primeros cstados excitados bajarian a los cstados base emitiendo fotones,
entonces no habria mas electrones en estados excitados, por lo que el tubo dejaria de brillar.

Pero debido a que estos dtomos no son los tnicos presentes, suceden otros dos tendémenos.
Por una parte, algunos de estos dtomos colisionarian, por lo que sus electrones serian
llevados a estados excitados aGn mas altos, por lo quc no todos emitirian fotones
inmediatamente. Por el otro lado, hay dtomos con clectrones cn el estado base y en estados
de nimero cudntico principal igual a 2, 4, etc., de tal manera que en todos estos dtomos los
electrones pueden saltar al sepundo estado excitado. Esto significa que micntras hay dtomos
dejando este grupo con sus clectrones en ¢l segundo estado excitado, hay dtomos entrando
a este grupo. Estos procesos ocurren de tal manera que ¢l nimero total de dtomos con sus
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electrones en el segundo estado excitado permanece constante. Esto es, tenemos un
equilibrio estadfstico en el cual los nimeros N,, N,, etc., permanecen constantes, aln
cuando hay atomos que se mueven continuamente de un grupo a otro, y por lo tanto
emitiendo las lineas espectrales que sc observan. Una manera de alterar los nimeros N,,
N,, etc., es cambiando el voltaje en el tubo. Al aumentar el voltaje, los dtomos con sus
electrones en los estados de excitacion mas altos se vuelven mas numerosos. Si para cada
voltaje se conocen los nimeros de particion N,, N,, etc., se pueden calcular las
intensidades de las diferentes lineas cspectrales. Esto quiere decir que, entre més dtomos en
un cierto estado, mas intensas son las diferentes lineas espectrales asociadas con los fotones
emitidos cuando los clectrones regresan de este estado, porque hay mas fotones emitidos
por segundo.

1.3.3.-FORMACION DE LINEAS DE ABSORCION EN ATMOSFERAS ESTELARES.-

En general, es dificil determinar los nimeros de particion N, N,, etc., para un gas en un
tubo brillante, pero en cl caso de los dtomos cn la atmésfera de una estrella esto puede ser
hecho sin tanto problema. Aqui la situacion es lo opuesta a la de un tubo con gas de
hidrégeno, ya que en los espectros estelares estamos interesados en lineas de absorcién y no
en lineas de emision. La descripcion exacta de como se forman las lincas de absorcion es
muy compleja por lo que sélo daremos una breve explicacion de como se forman, y esto lo
haremos considerando el proceso de dispersién el cual interviene en su formacion.

Con ¢l fin de entender este proceso, imaginemos una estrella cuya atmdsfera consiste ¢n su
mayoria de hidrégeno gaseoso. No nos ocuparemos de lo que sc encuentra debajo de la
atmasfera, s6lo supondremos que la radiacion de cuerpo negro que pasa por la atmosfera
proviene de una superficic muy caliente que se encuentra debajo de ella (fotosfera). Esta
radiacion daria un espectro continuo si no estuvicra presente la atmasfera, pero los dtomos
de hidrogeno en ella obstaculizan el paso de algunos fotones en fa radiacion. Al no estar tan
juntos los atomos en las atmosferas estelares, la mayoria de los fotones pasa a través de la
atmosfera, sin encontrarse en su camino a ningiin dtomo, por lo que la parte continua del
espectro es la que domina, y las lineas de absorcidn, en comparacion son débiles. Para ver
como sc forma una linca de absorcion particular, debemos scguir a los fotones que son
interceptados por dtomos cn las atmésfcras. Consideremos una corriente de fotones de una
frecuencia particular v, , golpeando un pequeiio elemento de atmasfera (figura 1.5).




Fig. 1.5.- Los dtomos en la cortina de material dispersan fotones de una frecuencia
particular en todas direcciones, por lo que no son registrados por el observador.

Si esta "pared” no estuviera presente, el observador colocado en el otro lado, detectarfa sin
problemas todos los fotones en la corriente, y no veria un rompimicnto del espectro
continuo en esta frecuencia. Sf un dtomo cn la pared ticne su clectrén en un estado excitado
con nfimero cudntico m (cl cstado excitado m-1) al momento en que uno de los fotones
choca con ¢l, entonces el electron en el dtomo puede absorber a este fotdn, saltando al
estado excitado ». Si se tienen varios dtomos en este mismo estado excitado m, los
electrones cn todos estos dtomos pucden absorber los fotones de frecuencia v, y terminar
en un estado excitado mas alto n. Hay que recordar que los electrones no pucden estar
mucho tiempo en el nuevo estado excitado, deben regresar a estado mas bajos, re-emitiendo
fotones de las mismas frecucncias o de otras. Estos, fotones re-cmitidos no llegan al
obscrvador, sino que son dispersados en todas direcciones a partir del haz incidente. La
razon es que cuando un dtomo emite un foton, la probabilidad es la misma para que el foton
sea emitido en cualquier direccién. En el proceso de absorber y re-emitir radiacidn, los
dtomos dispersan fotones de frecuencias v, fucra del haz original, por lo que el
observador detecta menos fotones de esa frecuencia, de los que veria si no estuviera la capa
de hidrogeno gaseoso. Por eso ¢l observador encuentra espacios obscuros en ¢l espectro

. . . ¢
continuo, en cl punto correspondicnte a la longitud de onda =A.
v

1.3.4 -INTENSIDADES DE [AS LINEAS DE ABSORCION.-

El proceso de dispersion explicado anteriormente es facil de entender, pero su aplicacién
en el andlisis de lineas de absorcidn es muy complicado. Las atmdsferas esiclares estin
formadas por varias de estas “paredes” dc dtomos. Estas capas con cientos de kilémetros de
ancho y cuyas condiciones fisicas son muy complejas, contribuyen a la formacion de lineas
de absorcién. Ademds los dtomos en estas capas no estdn estdticos, esperando colisiones
con fotones. Se encuentran moviéndose rdpidamente al azar, y las frecuencias de los
fotones incidentes vistas desde los dtomos pueden ser no exactamente v,,, debido al efecto

Doppler (figura 1.6). Otra cosa, es que los dtomos aungue no se encuentran muy juntos,
pueden afectarse unos a otros y esto se refleja en la forma en que absorben fotones de una
frecuencia dada. Existen muchos mds factores que hacen que la formacidn de lineas de
absorcion sca muy dificil, pero asumiendo que el de la dispersion es el mds importante,
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Fig. 1.6.~ Los dtomos en el trozo de atmdsfera tienen velocidades al azar, por lo que el
corrimiento Doppler en la radiacién visto por cada dtomo es diferente.
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se pucde dar una breve descripeién de que es lo que determina que tan intensa es una linea
de absorcidn en particular. También veremos que la temperatura de la superficie de Ia
estrella determina que lineas espectrales son las mas prominentes para esa estrella.

Para caleular la intensidad de una linea de absorcion dada, digamos la correspondiente a la
frecuenciav,, , debemos determinar primero cuantos dtomos hay en el estado excitado
inicial m, para tales dtomos solamente se puede dar esa linea. Si el ndmero de esos dtomos
en la atmdsfera es grande, entonces la linea de absorcion correspondicnte cs intensa, por
otro lado serd débil si hay pocos dtomos de esos. La dnica manera de tener dtomos ¢n ese
estado excitado en la atmosfera estelar es que haya choques entre ellos, y que estos choques
proporcionen suficiente energia, o que los folones provenientes de la fotosfera sean lo
bastante energéticos para llevar a los electrones del estado base al estado excitado m. Estos
dos procesos pueden dar lugar a que los atomos participen en la formacién de una linca de
absorcion dada. Debido a que la violencia de las colisiones entre dtomos en las atmasferas
cstelares y la cnergia de los fotones mas abundantes provenientes de la fotdsfera estin
determinadas por la temperatura superficial de la estrella, entonces se pucde ver la
importancia dc la temperatura en la formacion de un espeetro estelar,
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Capitulo 2.

La Ventana de Baade y
estrellas de tipo M.



ESTRUCTURA DE LA GALAXIA.

Nuestra Galaxia conocida como Via Lictea pertenece al grupo local, un pequeio grupo
formado por alrededor de 3 galaxins grandes ¥ 30 pequedias. Es la scgunda maés grande
después de la Galaxia de Andromeda (M31), pero posiblemente la mds masiva del grupo.
La via Lactea ¢s una galaxia espiral barrada de tipo SBc en la clasificacion de Hubble. Nos
encontramos situados en las partes externas del disco espiral, a s6lo 14 ly sobre el plano
ecuatorial de simetria, pero a 8 kpe del centro galdctico. Este centro galictico se encuentra
en la direccion de la constelacion de Sagitarius, cerca de dos constelaciones vecinas:
Scorpius y Ophichus. Las coordenadas del centro son (2000)=17"45"40.045" £0.010* vy
§(2000)=~29°00'27.9" +£0.2".

Los componentes principales de la Via Lictea son el disco que incluye el bulbo barrado
con una chspide central, cuatro brazos espirales, un halo asi como una corona que se
extiende mds alld y que incluye las nubes de Magallanes y al menos siete galaxias enanas
cercanas, ademas de un gran nimero de cumulos globulares. (Ver figura 2.1).

Fig. 2.1.- Ce les pr les de la Via Lactea.
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La masa total de la region central de la Galaxia es de aproximadamente 2x10"' M, m. Aqui
¢l gas molecular y polvo, ademis de las estrellas mds jovenes de Poblacion | se encuentran
en el disco. La Poblacion | mds vieja forma una distribucion menos aplanada. Esta parte de
la Galaxia esta rodeada por un halo de estrellas de Poblacion Il que se extiende hasta un
radio de 20 kpe. Las estrellas de Poblacion Il también se encuentran en el buibo de la
Galaxia. Dentro del halo la masa de la Galaxia es cercana a 4x10"' M, (Fich & Tremain
1991). El Falo pudo haberse formado de principalmente por acrecion y rompimiento de
marea dc sistemas satélites. La corona se extiende aproximadamente a 100 kpe y conticne
(3-6) x10" M, (Fich and Tremain 1991), lo cudl excede por mucho la masa contenida en el
disco cspiral y en la region del bulbo.

2.1.- LA VENTANA DE BAADE.

2.1.1.- ALGUNOS ASPECTOS SOBRE 1A VENTAN:A DE BAADE,

La ventana de Baade (BW). es una region clara cercana al cimulo globular NGC 6522
(18702, -30° 02°, 1975), con coordenadas galdicticas /=1.0 y =-3.9). Baade encontré que
esta zona esta libre de polvo y que podia observarse a través de ella hasta distancias muy
grandes. Posteriormente estudios realizados mayormente en la década de los 70°s del siglo
pasado dicron evidencia de que en la parte central de la Galaxia (Bulbo) habia muchas
estrellas gigantes de tipo espectral tardio, especificamente estreflas de tipo M ricas en
metales. La figura 2.2 estd centrada en un drea que es especialmente transparente, marcada
con la cruz (+).

Fig. 2.2.- Vista de la regién donde se encuentra la ventana de Baade.
Baade (1944) resolvio en estrellas las clipticas enanas M32, NGC 205 y el bulbo de M31 a
una distancia de 3.5 de su nticleo. Encontro que estas estrellus eran rojas y muy similares
en color y magnitud a las estrellas débiles que formaban una extensién de bajo brillo
superficial hacia M3 1 descubierta por Stebbins y Whittord (1934). Baade notd que el corte
superior en la funcion de luminosidad de las estreilas resueltas era muy marcado, en
contraste con la de sistemas de poblacion I, tales como las nubes de Magallanes y los
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brazos de galaxias espirales, cuyas estrellas mas brillantes eran mucho miés azules y
luminosas.

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

Segundo, s¢ habia determinado recicntemente que la palaxia cnana Sculptor tenia un gran
nimero de variables, principalmente estrellas RR Lyra (buen indicador de poblacién Il), y
que sus estrellas mds 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
M31 y en Sculptor- se consideraron como gigantes de poblacion 11 cuyo arquetipo eran
estrellas encontradas en cimulos globulares.

Debido a que la nube estelar de Sagitario era parte del bulbo nuclear de la Via Léictea y a
que sc extendia considerablemente sobre el plano galictico, Baade (1946,1951) concluyo
que la Via Lictca deberia ser una galaxia Sh parccida a M31. Por analogfa, entonces, ¢l
bulbo deberfa de consistir de una poblacién cstelar de tipo 11.

Como resultado del polvo en ¢l disco galdctico dentro de los 2° del centro galictico se tiene
una extincion visual de 30 a 60 magnitudes (Becklin et al. 1978, Glass et al. 1987), por lo
que Baade escogié estudiar una region en b=-3.9°, llamada posteriormente “Ventana de
Baade”, centrada alrededor del comulo globular NGC 6522 (Baade 1963). Ll alto brillo
superficial sugirio que la extincion deberia ser relativamente baja, y como se creia que
NGC 6522 estaba cn si en el bulbo, 1a extincion enfrente de la region podria ser ficilmente
determinada. Una vez que Stebbins y Whitford fucron capaces de determinar la extincion,
observaciones de estrellas RR Lyra en ¢l ciimulo y alrededor de €1 dieron una distancia
independiente al centro de la Galaxia,

Stebbins y Whitford (1947) estuvicron explorando la region central de 1a Galaxia con un
detector sensible a radiacion de 1um . Aunqgue sus datos no fucron capaces de encontrar *“cl
centro”, pudieron mostrar un bulbo claro cerca del ecuador Galictico. Entonces
determinaron ¢l color integrado y el enrojecimiento de la nube de Sagitario alrededor de
NGC 6522, Un resultado importante de su trabajo fuc demostrar que las estrellas que
emitian radiacidén a lum podian no estar mezcladas con el polvo relativamente cercano,
sino que tenfan que estar mas alld de fa capa de absorcion.

Posteriormente Baade (1951) busco en el drea alrededor de NGC 6522 con el telescopio
reflector Hooker de 100 pulgadas de Mount Wilson y cncontré un grun nimero de estrellas
RR Lyra. Sus niimeros eran mas altos en un rango limitado de magnitud, lo que no sélo
implicaba que las estrellas estaban en el bulbo, sino que Baade estaba viendo a través de él,
estimando una distancia al centro Galdctico de alrededor de 9 kpc. La presencia de RR
Lyras y de Variables d¢ Largo Periodo (LPVs) con periodos del orden de 200 dias
confirmaron para Baade la conjeturn de que el bulbo Galdctico cstaba formado por una
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poblacion de tipo 1l pobre en metales parecida a la que se encuentra en los climulos
globulares.

2.1.2.-FOTOMETRI4 DE ARP,

Los primeros estudios fotométricos de estrellas ¢n el bulbo fueron realizados por Arp
(1959). Su diagrama color-magnitud para un campo a h = -8°, [ = ]10° mostraron que las
estrellas mas brillantes eran menos luminosas que aquellas en el cimulo globular de baja
metalicidad M22. Se parccian mas a las estrellas mds brillantes en caimulos abicrtos vicjos.

En un intento por hacer compatibles sus resultados con los de Baade, Arp sugiri6 que las
variables RR Lyra en el bulbo estaban considerablemente mas concentradas hacia el nicleo
que ¢l tipo de gigantes que ¢l habia encontrado. Sin embargo, tal concentracién estaria cn
contradiceién con la creencia que se tenia de que el halo de la Galaxia consistia anicamente
de estrellas de poblacion 1. Un estudio realizado por Wallstein (1962) sobre la region
alrededor de NGC 6356 confirmé el descubrimiento de Arp de que las gigantes en el bulbo
eran moderadamente pobres en metales.

El segundo articulo clave de Arp, fue un estudio de la ventana de Baade alrededor de NGC
6522 (Arp 1965); para cl cual aproveché los principales avances que habian sido hechos
para definir la morfologia de los diagramas color-magnitud de cimulos globulares. Arp fue
capaz de confirmar sus descubrimientos anteriores y extenderlos en dos importantes
direcciones. Primero, encontré que la rama de las gigantes del bulbo tenia un ancho
considerable, con ta mayor parte de las estrellas entre aquellas de 47 Tuc y M67, lo que
indicaba una poblacién ligeramente pobre en metales con un rango de edad ylo
composicion; en cada caso, este descubrimiento apunté o una poblacién heterogénea y no a
una de estrellas de tipo 1. Segundo, comparando el brillo superficial del bulbo con lo que
uno predeciria al sumar las estrellas observadas individualmente, Arp demostré que ~75%
de la luz en V viene de estrellas gigantes G y K con M~ -2 a +1.3, El dominio de estrellas

gigantes y la ausencia de enanas confirmé el trabajo espectroscopico de Deutsch, Morgan y
Osterbrock.

2.1.3.- ESPECTRQSCOPIA DE 1A LUZ INTEGRADA DEL BULBQ).

Ademis de la fotometria de Arp, la espectroscopia de la luz integrada del bulbo reveld
serios problemas con la hipdtesis de que el bulbo ¢s un sistema de puras estrellas de
poblacion 1. Espectros azules de Morgan (1956) y Morgan y Osterbrock (1969) mostraron
que la luz proveniente de la region cercana a NGC 6522 y al bulbo nuclear de M31 era
caracteristica de gigantes K con lincas intensas de tipo espectral mas tardio que el de
estrellas K en cualquier cimulo globular. A latitud Galactica un poco mas alta, el espectro
integrado de la luz se parece al de una estrella F tardia, similar a una region de M31 pero
mas alejada del ndcleo, Estos espectros, no sélo indican una poblacion de estrellas
completamente distintas a aquellas de poblacioén I1, sino que también revelan un gradiente
radial en la poblacion estelar. Tal gradiente también fue indicado por el diagrama color-
magnitud de la ventana a ~8° (Van den Bergh & Herbst 1974), sicndo su rama de las
gigantes mas azul que la de la ventana de Baade.
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Mads o menos en la misma dpoca en que Morgan obtuvo sus espectros, Deutsch (1964)
intentaba medir la intensidad de Ia linca D en la nube de Sagilario con un espectrografo
localizado en la montaiia dc Palomar. A partir de una exposicion de 10.5 horas distribuida
en tres noches, fue capaz de mostrar que la debilidad de las lineas de D Na era inconsistente
con una poblacién importante de enanas de tipo tardio.

El primer cstudio cuantitativo de los espectros de la luz integrada del bulbo fue realizado
por Whitford (1978). EI demostrd que los espectros de lineas de absorcidn del bulbo eran
similares a aquellos tipicos de bulbos dec otras espirales y de regiones centrales de galasias
E y S0. Esta demostracion de similitud es la picza fundamental del argumento de que las
observaciones de estrellas en el bulbo proporcionan la mejor base posible para los modelos
de sintesis estelar de galaxias csferoidales.

2.2.- ESTUDIOS DEL BULBO.
2.2.1.- VARIABLES RR LYRA.-

Oort y Plaut (1975) resumieron trabajos anteriores sobre variables RR Lyra en el bulbo.
Butler et. al. (1976) usaron el método de Preston de ASen algunas de cilas que se
encontraban en la ventana de Baade y cncontraron un promedio de [Fe #]= -0.65 con una
dispersion de 0.15. B. M. Blanco (1984) llevé a cabo uno de los estudios mis completos
que se ha hecho sobre RR Lyra en la ventana de Baade. Su analisis sobre los periodos y
magnitudes mostrd que la mayoria de Jas variables son mas ricas en metales que aquellas
que sc encuentran en M3 pero con una dispersion marcada. Este descubrimiento esta de
acucrdo con lo determinado por Hartwick et. al. (1972), quicnes encontraron una
distribucion de periodos intermedia entre aquellas localizadas en los ciimulos M5 y NGC
6171. Gratton et. al (1986) aplicaron la técnica de ASa datos digitales de una muestra
considerablemente mas grande que la empleada por Butler et. al. y se encontrd
~1.8<[Fe H]< +0.1 con un pico en ~0.0. Walker y Mack (1986) realizaron estudios de
fotometria CCD para |1 estrellas RR Lyra en la ventana de Baade y recalibraron datos ya
existentes para otras RR Lyra. No encontraron evidencia de la dependencia de M, (RR)

con respecto a [Fe 71] y derivaron una distancia hacia el centro Galactico de 8.1+ 0.4 Kpe
si M (RR) =06.

La importancia de la presencia de estrellas RR Lyra en la ventana de Baade radica en que
debe haber una poblacién de estrellas que las acompafia y que tiene una edad comparable a
la de cimulos globulares y que tiene un amplio rango en [Fe_‘ H]. Cualitativamente estos
resultados estin de acuerdo con la fotometria de Arp (1965) y con Van den Bergh (1971).
Aunque, las RR Lyra, s6lo pueden establecer un limite inferior al rango de metalicidad y un
limite superior a la edad de una poblacién mezclada.

2.2.2-ESTRELLAS DE TIPO TARDIO.

A partir de un estudio de prisma objetivo, Nassau y Blanco (1958) encontraron en la
ventana de Baade un gran nitmero de estrellas gigantes M5 y otras mas tardias. La razén de
estrellas M a RR Lyra fue de ~2. Algo que era importante para una poblacién de tipo 1, ya
que solamente algunos de los ciimulos globulares mas ricos en metales ticnen gigantes M (y
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de tenerlas cominmente son de tipo M4 o mas tempranas). Tal nimero relativo de gigantes
M tardias no se observé en ningiin otro lugar de la Via Lictea. Spinrad ct al. (1969) notaron
quc cstas gigantes M tardias generalmente tenfan amplitudes de pulsacién muy pequeiias,
en contraste con cstrellas similares de la vecindad solar. Por lo que sugirieron que esta
diferencia era debida a efectos relacionados con la composicion sobre las trazas evolutivas
de estas estrellas. A diferencia de las estrellas gigantes, Janes (1977) encontro estrellas en la
ventana de Baade con CN débil en su espectro, lo que indicaba una poblacién mezclada.

V.M. Blanco ct. al. (1984) realizaron un estudio muy completo sobre gigantes de tipos M6-
M9 en la ventana de Baade. Posteriormente V.M. Blanco (1986) expandié su estudio a
giganies de tipos M1-M5 que se encontraban en la regién anular que estudié Arp (1965) y
en la region cstudiada por van den Bergh y Herbst (1974) a b = -8° (V.M. Blanco 1987).
V.M. Blanco no encontré estrellas de carbono luminosas cn ninguno de estos estudios Las
estrellus de carbono encontradas por Azzopardi et al. (1985) en ¢l bulbo eran relativamente
azules y muy débiles como para ser estrellas de la rama asintética de las gigantes (AGB)
(Iben & Renzini 1983). Los estudios de Blanco fueron la base para muchos de los estudios
que se hacen actualmente sobre el bulbo Galactico.

2.2.3.- ESTUDIO DE _IRAS — COMPARACION CON EI, ESTUDIQ DE GIGANTES M.

El estudio mds reciente del bulbo se hace a partir del catdlogo IRAS de fuentes puntuales.
Este estudio mas que cualquicr otro, nos da una imagen de fa Galaxia que revela el disco
delgado y ¢l bulbo de una galaxia espiral clasica. 65% de los objetos en el catdlogo IRAS
son estelares. 10% son de la categoria que Chester (1986) ha llamado “disco y bulbo™.

Mientras que otras estrellas, tales como aquellas con capas de polvo circumestelares tiencn
F,(12)2 F,(25), las fuentes del disco y el bulbo extienden 1a region ocupada por estrellas
en una gréfica color-color con valores de F,(25)2 F,(12). Aparecen repentinamente a
latitudes < 10°, estdan mas confinadas hacia b < 5°,y claramente definen una estructura de
disco y bulbo. Estin mucho méis concentradas hacia el plano que los otros grupos de
fuentes estelares. Habing et al. (1985) sugiricron que un alto porcentaje de fuentes IRAS
del bulbo son LPVs en la rama asintotica de las gigantes y esto fue confirmado por Glass
(1986), Whitelock et al. (1986), y Frogel & Whitford (1987). En comparacion con estudios
de gigantes M en la ventana de Baade los cstudios con cl catdlogo IRAS a latitudes mas
altas muestran que [a fraccién de fuentes IRAS no encontradas independientemente por los
estudios no es mas del 10% y menos del 1% del 1otal de gigantes M encontradas. En la
ventana Sgr 1 a b= -3°, esta fraccion puede ser un poco mayor (Glass 1986).

Una razon por la que Baade concluyo (1944,1946) que la poblacion estelar de los bulbos
de espirales y de dEs era de tipo 1l fue que las estrellas mds brillantes que encontrd en ellas
en la region visible cran mds o menos del mismo brillo que las gigantes en ciimulos
globulares. Pero las investigaciones posteriores discutidas anteriormente en este capitulo
nos muestran que csta idea es equivocada. A continuacidén entenderemos porque la
conclusién de Baade era incorrecta.

Debido al encubrimiento molecular, esencialmente no se encuentran estrellas en camulos
globulares con B-F mayor que 1.6, sin importar la metalicidad o la temperatura. También
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las estrellas gigantes mias brillantes en un cimulo poco metdlico son mas brillantes en V
que aquellas en un cimulo rico en metales. En infrarojo cercano (JHKL) la situacion es
muy distinta. Las estellas gigantes mas brillantes cn cimulos globulares se vuelven mas
brillantes al incrementarse la metalicidad al mismo tiempo que se enrojecen (Frogel ct al.
1983 a,b). Las cstrellas que son mas brillantes cn K, y quc bolometricamente también lo
son, no son las mds brillantes en ¥ debido al encubrimiento de bandas moleculares
principalmente de TiO.

Cn estrellas muy ricas en metales como las encontradas en ¢l bulbo, este cfecto cs tan
fuerte que aun la magnitud /, no sc incrementa uniformemente con la luminosidad
boloméirica. Una comparacién de las magnitudes ¥ y K de las estrellas observadas por
Frogel y Whitford muestra que las magnitudes X de las estrellas mas brillantes en V son de
2-4 magnitudes mas débiles que aquellas que son mas brillantes en K. Por esto Baade
(1951) no podia encontrar ninguna variable de largo periodo LPVs en el bulbo. Con una
inspeccion de la LPVs conocidas alrededor de NGC 6522 (Lloyd Evans 1976, BMB)
podemos ver que las de perfodo mds largo y de amplitud mayor son casi invisibles, aiin en
placas /.

Resumiendo, el criterio de Baade fallo debido a que las estrellas rojas mas brillantes que
estaba identificando fotograficamente en ¢l bulbo Galictico y en galaxias externas eran en
realidad varias magnitudes mas débiles que las estrellas intrinsecamente mas brillantes cn
estos sistemas, mientras que las estrellas con las que las comparaba —estrellas brillantes en
cimulos globulares- son las estrellas intrinsccamente mds brillantes en estos sistemas.

2. 2.4 METALICIDAD DE ESTRELLAS GIGANTES DEL BULBO,

La diferencia fisica crucial entre gigantes del bulbo y locales es la alta metalicidad media
de las primeras. En una poblacion estelar vieja, todas las estrellas pasan por la fase de
gigante K. A excepcion de los miembros mas pobres en metales, si uno hace un corte a
magnitud constante a través de gigantes K, encontraremos en la muestra estrellas de todas
las metalicidades. Esta fue la aproximacion considerada por Whitford y Rich (1983) y Rich
(1986,1988) en ¢l primer estudio espectroscopico detallado de gigantes K en la ventana de
Baade. Rich encontrd valores de [Fe H] entre —1 y +1 con una media en +0.3 —dos veces
el valor solar, Sc encontrd posteriormente que casi un cuarto de las estrellas gigantes K del
bulbo tiene lineas mis intensas que la mayoria de las estrellas K ricas en metales de la
vecindad solar,

Tal metalicidad media para gigantes K del bulbo proporciona una explicacion para el gran
numero de estrellas M encontradas en los estudios de V.M. Blanco y sus colaboradores. Se
espera quc las gigantes K de alta metalicidad evolucionen principalmente a gigantes frias
M debido a que las lincas de Hayashi tendrin temperaturas bajas. Igualmente importante
serd el efecto Mould-McElroy (1978), ya que la intensidad de las bandas de una molécula
diatomica como la de TiO variard como el cuadrado del nimero de dtomos pesados. El
resultado es que cn la ventana de Baade las gigantes M parecen ser varias subclases
espectrales mas tardias de lo que serfun  debido a su temperatura efectiva. En el efecto
Mould-McEiroy las estrellas no son tan frias como lo serian prototipos de la misma clase
espectral en la vecindad solar.
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D.M. Terndrup, A.E. Whitford y J. Frogel obtuvieron espectros CCD de cientos de estrellas
gigantes M del bulbo, con el propésito de determinar Ja distribucién de metalicidad dentro
del bulbo, midiendo las intensidades relativas de las bandas de TiO. Se midi6 la intensidad
de la banda cercana a 7800 angstroms como funcidn del color para estrcllas cn una regién a
b = -6° (cstas cstrellas son muy similares en sus propicdades observadas a las de gigantes
¢n la ventana de Baade) comparada con la intensidad de la misma banda en gigantes
locales, La banda es mas intensa en las gigantes del bulbo que en el campo de estrellas del
mismo color, una demostracion del efecto Mould-McElroy (1978).

2.3.- ESTRELLAS DE TIPO M.

2.3.1.-CARACTERISTICAS.

Mis que cualquicr otro tipo, las estrellas de tipo M, muestran las vastas diferencias entre
las estrellas: las mas brillantes de ellas son 50 billones de veces mas brillantes que las més
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 |a ayuda de un telescopio.
Las gigantes y especialmente las supergigantes son cstrellas demasiado dilatadas, con
dimensiones en la escala del sistema solar, son raras y efimeras, han evolucionado
recientemente de estrellas muy calientes de la secuencia principal, dentro de unos dicz a
cicn millones de afios, cambiaran totalmente. Picrden masa muy rapidamente y sus britlos
varjan de acucrdo a largos periodos de tiempo. Las enanas por ¢l contrario, son sumamente
pequedias, con radios comparables al de Jupiter y algo que las caracteriza es que son muy
abundantes. Hay mis estrellas M de secuencia principal que de otro tipo. La debilidad en
sus luminosidades se debe a la baja tasa de produccion de energia, lo que les da tamhién
largos periodos de vida: Una enana M nacida en la misma época de la formacion de nuestra
galaxia, apenas ha experimentado algunos cambios.

2.3.2-ESPECTROS.

Un aspecto sumamente importante de las cstrellas cs su espectro. Las estrellas M son de las
mis frias que existen. Tienen temperaturas superficiales cercanas a los 3000°K y sus
espectros son de los mas complejos de todos. Estos presentan miles de lineas individuales
de absorcion, muy notorias aunque otras solo pueden ser vistas a muy aitas dispersiones.
Por esta razon cs casi imposible hacer una identificacion completa de todas estas lineas con
base a clementos y moléculas. Las bandas que se aprecian en los cspectros de estrellas de
tipo M sc deben a distintas moléculas. Fstds sc rompen facilmente por colisiones con sus
vecinos en el gas, y por consiguiente, se pueden formar solamente a bajas temperaturas.
$élo algunas como CN, CH y CO existen en nuestro Sol; pero al ir a tipos mds tardios se
pueden formar mas de ellas. En estrellas de tipo K5 la molécula de TiO que domina los
cspectros de estrellas M se cmpicza a ver. Especies mds fragiles como VO (6xido de
vanadio), MgH, H,, se empiczan a desarrollar a temperaturas mds bajas, y para tipos M
tardios, hay bloques del espectro continuo que son removidos debido a la absorcion
molecular.
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Se pueden usar las distintas caracteristicas en los espectros para distinguir entre las clases
luminosas. Las lineas especificas que se usan cambian al ir avanzando cn la sccuencia
espectral. Por cjemplo, en las estrellas M, usamos la intensidad de la linca g del calcio
neutro que se encuentra en 44227 angstroms, la cual aumenta su intensidad con la
temperatura. Sin embargo es muy sensible a la presion y presenta lo que se conoce como un
efecto de luminosidad negativa, que es cuando su intensidad varia inversamente con el
brillo de la estrella, volviendosé muy débil en ¢l espectro de gigantes y supergigantes de
baja densidad. Las lincas de hidrégeno, apenas visibles en estrellas M tempranas, se
comportan de un modo distinto, desapareciendo al acercarnos a las estrellas menos
brillantes de la sccuencia principal. Se dice que presentan un efecro de luminosidad
positiva, es decir, sus intensidades cambian de acuerdo al brillo.
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Capitulo 3.

Observaciones y método de
reduccion.
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3.1.- OBTENCION Y REDUCCION DE DATOS.

Las observaciones espectroscopicas fueron realizadas durante las noches del 10, 11, 12 y
13 de agosto de 1993 en el telescopio de 2.1 m. del observatorio de San Pedro Martir, por
Alejandro Ruclas, René Carriflo, Héctor Noriega y Salvador Monroy. La rendija emplcada
fue de 600 lineas/mm centrada en e con un dngulo de inclinacién de 12.5° y los
espectros son de baja dispersion. El espectrégrafo utilizado fué un Boller &Chivens que
serd descrito mas adelante. Estas imdgenes fueron digitalizadas convertidas a formato FITS
(Flexible Image Transport System) y almacenadas ¢n CD-R.

Se tomaron imégenes de estrellas M que se encuentran en la ventana de Baade, ademds de
una estrella K brillante conocida como SAO 186186 que serviria como referencia para

comparar con las demas.

El tiempo de exposicion fue casi en todos los casos de 900 segundos y la lampara de
compiracion que se empled fue de He-Ar.

Ll proceso de reduccién realizado por José Manuel Trujillo Lara se hizo con ayuda dcl

_programa IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) y se explicard brevemente a

continuacién. Hay quc hacer notar que en ¢l proceso de reduccién ¢s muy importante que
no se mezclen imdgenes de diferentes noches, ya que lus condiciones de observacidn
pueden ser muy distintas de noche a noche y la respuesta del telescopio y de los detectores
no ¢s la misma, afectando las imdagenes obtenidas.
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~ 32-METODO DE REDUCCION DE IMAGENES.

Este proceso sc llevd a cabo con cl paquete de reducciones astronémicas conocido como

IRAF (Image Reduction and Analysis Facilities). Debido a que esta parte del trabajo de
- reduccion de imagenes es muy extenso solo se mostrara un diagrama que comprende los

pasos que se siguieron para obtener los espectros que fueron analizados posteriormente.

revisién de imégenes.

t;

retiro de factores ds la imégen.

—|ersuci6n de encabezados en la ima’gcr:’—‘

revision de bezad

sjuste de un polinomio a la posicion de la apertura de la imdgenpakén;lj

normalizacién det campo plano. —

division de la imdgen del espectro entre la imdgen del flat normalizado.

extraccidn de las aperturas de las imé '

cosrelacion de pixéles a angstroms. l

inclusién del nombre de laimégen de la ldmpare de comparacién al
encabezado de laimdgen.

ién en ang; en las imdg; de los espectros estelues.J

Fig. 3.1.- Esquema del proceso de reduccion en IRAF,

Para mas infortnacion acerca de los pasos seguidos cn esta reduccion puede consultarse ¢l
apéndice donde se ticnen todos los detalles de este proceso.
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3.3.-CARACTERISTICAS DEL ESPECTROGRAFO.

El espectrégrafo utilizado cn este trabajo fuc un Boller & Chivens, y a continuacion
presentamos algunos aspeclos importantes de este instrumento.

En la tabla 3, se muestran (1) dimensiones de la mascarilla en el plano focal del Vt:el'esc\:opm,
a lo largo dc la rendija, (2) dimensiones en el intensificador, (3) numcro dc pixcles del CCD
que abarca y (4) medidas angulares sobre el ciclo. .

TABLA 3. ESCALA DEL SISTEMA.

O] ) (3) -
mascarilla intensificador CCD
(mm) (mm) (pnxeleq) . : e
25 3.62 4100 e 32400
12 . 1.74 19.7 7o 2160
6 ) 0.87 9.8 . .96.0
3 0.43 4.9 ’ 39.5
2 0.29 3.2 26.3
1 0.14 1.6 13.1

En la tabla 4 se muestran las caracteristicas de las rejillas de difraccion. (1) Nimero de
serie B&L-35-53-15-, (2) nimero de lineas por mm, (3) angulo de blaze (o de destello), (4)
longitud de onda de mayor eficiencia para cada orden, (5) dispersion en el plano focal, (6)
dispersidn por pixel, y (7) intervalo total de longitud de onda sobre el detector.

TABLA 4, CARACTERISTICAS DE LAS REJILLAS.

) 2) 3) Q)] &) 6) 9
serie I/mm dngulo orden A dispersion intervalo
de blaze mas cficiente A/mm Alpixel AN
63 200 6°00" m=} 10452 310 CL2W20 104720
: m=2 5226 155 '; 13 65 - 5236
§ 400 . 9%44  m=l 8200 154 i
: : R m=2 4100 TR A
260 600 8938 m=1 4857 . 103
: ’ m= 2428 51
47 830 20°34 m=I| 8375 74
m= 4187 37




Para las observaciones se utilizé la rendija de 600 1/mm con la mascara 3 y un angulo de
inclinacién de la rejilla

de 12.5° Y sc obtuvieron espectros de baja resolucion., A
continuacién se muestran varios diagramas que tienen que ver con el espectrografo.
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Fig. 3.2.- Diagrama mecdnico del espectrégrafo Boller & Chivens, (a) Vista anterior.
(b) Vista posterior.
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Capitulo 4.

Analisis y resultados.




4.1.- ANALISIS DE ESPECTROS.

Después de haber obtenido los espectros con longitud de onda en su eje horizontal, se traté
de hacer un andlisis de los elementos que se encuentran presentes en los espectros de estas
estrellas de tipo espectral M que nos interesan. El procedimiento que se sigui6 se explica a
continuacién:

Se tomé como referencia el espectro més intenso de todos los que se obtuvieron, en este
caso se trata de una estrella de tipo KOIII conocida como SAO186186. En ¢l espectro de
esta estrella se identificaron las lineas correspondientes a estrellas M segin las cartas
contenidas en el Atlas for Objective Prism Spectra, Bonner Specktral- Atlas 1, de Waltraut
Carola Seitter.

Posteriormente con ayuda de este espectro se trataron de encontrar estas lineas ¢n los
espectros de los objetos de interés. Ademds de estas lineas aparecian muchas mds, y estas
se trataron de identificar con ayuda de un atlas de la Fotdsfera Solar de 13,500 a 28,000
em™ (7407 a 3571 Angstroms) de Wallace y Hinkle. La tabla 5 conticne ¢l objeto, el tipo
espectral en caso de estar bien definido y las lincas visibles en su espectro. Los tipos
espectrales en letras obscuras fueron determinados de acuerdo a una clasificacion espectral
que sc llevo a cabo con base a la linea de Ti O 6159, haciendo una interpolacion a partir de
las cstrellas con espectros bien definidos. Se anexan las claves de las lineas identificadas

TABLA 5.- LINEAS PRESENTES EN CADA OBJETO.

BmB 4 ME XX X X X X X X X X % %X X ¥ X * X X X X X X X X X
BmB 8t MB * x
BMB 85 M5 X x X ox
Bma 85 A M5 XX N XM K X X X X A X X X X X X XA XXX L
BMBBS B M4 xox X X x x X X x
BMBB5 C M8 R X X x ] X x X
BmB85F M9 X . x . LI .
BMBB5 D M6 XX X M NX X X X X X XK X N AWK X K X X X KX X
BMB 86 M9 xoxix ol T« XOX K X XK X X-X K X X
BMB 89 M5 o . X x ot x EEANL A U B T T
BMB 91 MB.5 . Lo L R Tah x
BMB 93 MS ’ T Cx
BMB 97 M6 ° Cx
BMB 89 M55 . o L T
BMB 102 M7 X oxx ok ox e ki w %
BMB 108 ™MB X KK XX NI N x x ;
BMB 13 M55 . R X XX

BMB 126 M7 ' ' X x

8MB 128 M7 aex

BMB 131 MB X

BMB 136 ma x
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4.2.-CLAVES DE LAS LINEAS ESPECTRALES IDENTIFICADAS:

1: Fe ] 5634, 5636, 5638 y 5642.
I1: Fel 5659,

HI:Sily Til5675.

1V: Fel 5698.

V:FelyNil5710.

Vi: Fely Nil15715.

VIl Fe I 5718.

VIIi: Fe 1 5763,

IX:Fel 5781,

X: Cr15791

X1:Nul 5890 y 5896.

X11: Ti O 6159.

Xlil: Fe 1 6188.

XIV:FelySil 6238, Fel6241 y V1 6243,
XV:Til 6258,6259 y 6261.
XVI:Fel y Nil6315.

XVII: Fe 1 6335 y 6337.

XVl Fe 1 6359.

XIX: Cal 6450.

XX:Cal 6494 y Fe 1 6495,

XXI: Ha 6563.

XXI1I: B-band atm. O, 6867-6944,
XX Ti O 7054,

XXI1V: a-band atm. H,0 7168-7394.
XXV:linca en emision 6301,

Como se menciond anteriormente se clasmcaron los cspcctros con buse a ln linea de Ti O
6159y a las semejanzas entre ellos por lo que se pudicron scpnrar 4 },rupus

Girupo {: BM3 99, BMB 91, BMB 85, BMB 93 y BMB 81,

Estos espectros se caracterizan por ser planos y tener lo que parece una llnea comin de
emisién en 6301 angstroms. .

Grupo 2: BMB 97, BMB 85 B, BMB 102 y BMB 85 C.

Estos espectros presentan una estructura con doble salto y linca de cmision.

Grupe 3: BMB 131, BMB 128, BMB 126, BMB 136 y BMB 85F.
Los espectros en este grupo son planos y no presentan lineas de emisién.

Grupo 4: BMB 85 A, BMB 4, BMB 89, BMB 108, BMB 85 D, BMB 113 y BMB 86,
L.os espectros de cstos objetos se agruparon de esta manera debido a la presencia de
muchas lineas de absorcion.

A continuacion se muestran los grupos de espectros.
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4.3.- CONCLUSIONES,

Al unalizar los espectros y después de haber realizado ¢l procedimiento descrito
anteriormente, se pudo hacer una identificacion de muchas de las lincas de absorcién
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 lineas espectrales observadas
presentaban un desfasamiento de 8 angstroms menos con respecto a las lineas mostradas en
las referencias.

Podemos decir que las estrellas observadas en cste trabajo presentan en su mayorfa algunas
bandas de TiO, lincas de metales neutros tales como Na, Fe, Cr, Ti, V, Si, Ni y Ca, asf
como bandas moleculares atmosféricasde O, y H,0.

Cabe destacar la aparicion de una posible linea de emision cerca de los 6300 angstroms en
los siguientes objetos analizados:

BMB 4, BMB 81, BMB 85, BMI3 85 A, BMB 85 B, BMB 85 C, BMB 91, BMB 93, BMB
97, BMB 99 y BMB 102. Se considera que cs una posible linea de emision porque esta
presente en varios de los espectros en la misma longitud de onda.

También debemos hacer ver que la intensidad de los espectros no fue la mejor, por lo que
un mayor tiempo de exposicion nos proporcionaria mejores imagenes de los espectros de
las estrellas que nos interesan y se podria hacer una mcjor identificacion de lineas
espectrales, ademis muchas de las lineas que no pudicron distinguirse del fondo habrian
sido encontradas en espectros con mayor exposicion. Y quiza se pudria llevar a cabo una
clasificacion espectral mas detallada.

Debido a que no se contd con imdgenes de estrellas standard, no se pudo llevar los
espectros a intensidad vs. longitud de onda. Este paso es importante para comparar las
intensidades de linea contra espectros de estrellas standard y determinar su luminosidad.

La importancia de este trabgjo radica en que se muestra de forma detallada como se realiza
la identificacion de lincas espectraies para estreflas de tipo M gigantes, ¥ como se puede
asignar una cicrta clase espectral a éstas.

Atin con estos problemas se pudo obtener una clasificacion espectral para estrellas M en el
bulbo de la Via Lactea, lo cual cs un primer paso para el posterior estudio de esta
importante zona de la Gulaxia. Con mejores imagenes v usando criterios como los
empleudos en este trabajo. podria tenerse una clasificacion para poder contar con subtipos
espectrales dentro de una misma clase espectral y poder conocer mejor sus caracteristicas,
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METODO DE REDUCCION DE IMAGENES EN IRAF.

Para llevar a cabo las reduccioncs, se usa el paquete de reduccnones astronémlcas lRAF
(Image Reduction and Analysm Facility). o
Supondremos que ¢l usuario tiene un directorio donde va a guardnr todas sus |mégcncs por
noche dec observacién. En el caso expucsto, el direclorio es. uccesado de la" siguiente *
manera: : : .
>cd /disk/est2/trujillo

Aqui lo que se hace es entrar al directorio * trujillo en donde sc tienen (odas las'i lmagenes a
reducir en cuatro archivos, Hlumados de la siguiente manera: :

-agostol0
-agostol1
-ugostol2
-agostol3

En cada uno de estos se encuentran contenidas imagences tomadas en esas fechas,
A continuacion se muestra el contenido de cada una de las noches de observacién.,

1) agosto10.-

lago10001. fits ugol10017.fits ago10033.fits bias2001.fits
| 22010002 fits apo10018.fits ago10034.fits bias3001.fits
|ago10003.fits ago10019.fits apo10035.fits Database
ago10004.fts ago10020.fits apo10036.fits

agol000S.fits apol0021.fits ago10037.fits

apo10006.fits ap010022.fits apo10038.fits

ago10007.fits apo10023.fits ago10039.fits

agol0008.fits ago10024.fits ap010040.fits

apo10009.61s apo10025.fits ago10041.0its

ago10010.fits apo10026.fits ago010042.fits

ago10011.fits ap010027.fits ago10043.fits

apol0012. fits ago10028.fits ago10044.fits

ago10013.fits ag010029.fits ap010045.fits

ug010014.fits ago10030.fits 0go10046.fits

agol0015.fits agol0031.fits bias001.fits

ago10016.fits agol10032.fits bias1001.01s

2) agostoll.-

|lago110001.fits ago110005.fits ago110009.fits Database
| ago110002.fits ugo110006.fits ago110010.fits

ago110003.1its ago110007.fits bias11001.fits

ago110004.fits agol10008.{its bias11002.fits
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3) agostol 2.~

ago 120001 fits 2go120009.fits ago120017.fits ago120025.fits
ago120002.fits ago120010.fits ago120018.fits ap0120026.fits
upo120003.fits 82012001 1.fits ago120019.fits bias12001.fits
ago 120004.fits ago120012.fits ago120020.fits bias12002.fits
ag0120005.fits ago120013.fits ago120021.fits Dutabase

ago 120006.fits ago120014.fits ago120022.fits

ago120007.fits ago120015.fits ago120023.fits

ago120008.fits ago120016.fits ago120024.fits

4) agosto13.-

ago130001.fits agol30013.fts ago130025.fits ago130037.fits
ago130002.fits agol130014.1its ago130026.fits apo130038.fits
apo130003.fits ago]30015.fits apo130027.fits ag0130039.fits
1g0130004.fits ago130016.1its apo130028.fits ago130040.fits
ago130005.fits ago130017.fits apo130029.fits ap0130041.fits
ago130006.fits ago130018.fits ago130030.fits bias13001.fits
|ago130007.fits ago130019.fits ago130031.fits bias13002.fits
ago130008.fits apo130020.fits apo130032.{its bias13003.fits
ago 130009.fits ago130021.fits apo130033.fits bias13004.fits
ago130010.fits ago130022.fits ago130034.fits Daiabasc
ago130011.fits ago130023.fits ago130035.fits

ago130012.fits apo130024.fits apo130036.fits

1.-REVISION DE LAS IMAGENES.

Las imdgenes se revisan una por una para ver si hay alguna imagen dadada o saturada, . ]

esto se hace con ayuda de una commandtool, en la que se introduce lo siguiente:

>xgterm —sb & <return>

Con esto se tendrd una veniana xglerm p a lrahajur En la mrsma [4 mmandmol se
mlroduce : : ]

Con eslo se Crea una ‘pantalla’en la cual se pueden ver ]os cspcclros a Io largo de un eje, en
e_;e del espcctro es vemcal

-En la xgterm se mrroduce: :

>l <return>

L TESIS CON
FALLA DE ORIGEN




haciendo esto sc accesa a la paqueteria contenida en IRAF, buscar una llamada images
dentro de esta hay otro paquete llamado tv, y a 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 agostol0 hay que cambiar de directorio ya quc nos
encontramos en trujillo, la instruccién es:

>cd /disk/est2/trujillo/agosto10 <return>

de este modo se despllet,u cunlquler 1magen que se encuentre en agostol0, si no se hace
esto no se podru accesar a ellas

La instruceién para despleg ﬁgg ‘es la siguiente:

g dxsplay agBiOOOS.ﬁts 1 <return>

Esto quiere decnr que se vad desplegar lai imagen ago10005.fits en el marco nimero 1; se
define el marco en el que se despliega la imagen con ayuda de un numero dcspuc.s del -
nombre de la imagen. Se puede trabajar hasta con cuatro marcos. ;

Al introducir esta instruccion aparece el espectro deseado en el marco espccmcado yse vc
de la siguicnic mancra.

"




Figura 1. Imagen agol 0005 fits desplegada en la vemana ximool,

De esta forma se revisan todas las imagenes contenidas en todas las noches de observacion,
En este caso hay dos imdgenes saturadas en la noche de agostol2, dstas fueron
ago120018.fits y ago120024.fits y una mas cn la noche de agostol3 que fue ago13003 1.fits,

2-RETIRQ DE FACTORES DE RUIDO EN LAS IMAGENES.
Lo primero que se hace es identificar las imagenes “zero” o “bias™. En ¢l caso de agosto!0
se tienen 4 imdgenes de este tipo que son:

bias001.fits

bias1001.fits

bins2001.fits

bias3001.fits
Lo que hay que hacer es obtener una imagen promedio a partir de estas. Esto se hace
entrando al paquete images, que se encuentra en el men( principal de paquetes de [RAF,

v
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despuds se entra en imutil y de ahi se llama a la rutina imarith. Estas son las instrucciones
que ayudan a obtener el promedio de las imdgenes bias.

imarith bias001.fits -+ bias1001.fits 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 cstd prcscnle en walquner
instrumento de este tipo. .
Lo que se hace con esta imagen biastot.fits es restarla a todas las i imagenes para no tomnr en:
cuenta ese ruido en la sefial. Se hara para ago10005.fits : o

imarith ago10005.fits - biastot.fits ago10005sb.fits

de la misma manera se hacc para las demds imdgenes de agostolo Las otras noches de -, o
observacidn (agostol1, agosto12 y agostol3) tienen sus propias 1magcncs bi 3
este procedimiento debe repetirse para cada una de ellas.

Después de tener todas las imégenes sin “bias”, estas como son muy grandes para traba_]arv_ s
con ellas tienen que ser cortadas. Esto se puede hacer entrando desde el ment inicial de’. .-
IRAF a images, luego a imutil y por ultimo usando imcopy. - A conunuacnon sc mucstra
como se corta ago10005sb.fits:

imcopy ago10005sb.{its[5:69,5:1019] ago10005cut.fits <return>

Los niimeros en la primera parte del argumento scparados por dos puntos indican de que
pixel a que pixel se va a copiar en la direccion x, y los niimeros separados por dos puntos en
la eegunda parte del argumento indican de que pixel a que pixcl se copiard cn la dxrec.clony
de la imagen.

Se obtendra como respuesta:

ugol00055b.ﬁls[5:69.5:1019] ~--- 'ago10005cut.fits

Esto es que la seccion que de interés de agol10005.fits fue coplada y llamada
ago10005cut.fits.
Esto sc hace para todas las imdgenes.

3.-CREACION DE ENCABEZADOS EN LAS IMAGENES.

Lo siguiente es poner los “headers” o encabezados a las imagencs, esto se hace para tener
toda la informacidn necesaria acerca de las imdgenes con las que se va a trabajar.
Basicamente esta informacion contiene datos como el tipo de imagen, tiempo de
exposicion, etc.

Para editar los encabezados se cargan los siguientes paquctes
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noao <return>
que a su vez contiene mds paquetes, después

imred <return>

) ccdred <return> :

y dentro de este hay una rutma llnmada ccdhedlt, Sc cditan los purémelros de esld rutina:

cpar ccdhedxl <retum> A

Enla pahtd]la debe'a afé.cle

~Image Reduction ; and Analysxs Facxlny

o PACKAGb
TASK =

“images

= CCD images
" parameter. lmuge header parameter
“-value: ‘Parameter value

“(type- - integer) "' Parameter type (string Jreal integer)

Figura 2. Editor de pardmetros para encabezados.

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

"/ Los principales pardmetros de un encabezado de imagen son:

- . ~imagetyp.- IRAF reconoce cuatro tipos de imagen:

: Zero: para medir el ruido de fondo, caracteristico del eqmpo.

Dark : para medir la corriente oscura,

Flat: para medir el factor de respuesta de cada pixel.

Ohject: para indicar que es la imagen del objeto a estudiar o la fuente de

comparacién de una lampara de espectro conocido. . LR

El upo de imagen permite separar las imagenes en grupos -comuncs, pcrmmendo S
operaciones comunes. A cada una de las imagenes de los espectros observndos se le usu,na o
la identificacion apropiada. '
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-dispaxis.- Define el ¢je de dispersion. Es importante identificar si la franja brillante
dentro de la imagen corre en forma vertical o en forma horizontal en la imagen del
detector, respecto a la imagen producida por la camara; « esto se le conoce como el ¢je de
dispersion. En IRAF se designa con el nimero 1 el efje de dispersion si la franja corre
horizontalmente y con 2 si lo hace verticalmente. En este caso todas las imdgenes tienen un
dispaxis igual a 2.

-exptime.- define el tiempo de exposicién en segundos.
~cunit2.~ definc unidades. En este caso Angstroms,
A continuacion se muestra como se agregan los “headcrs“ auna imagen: ago10005cut.fits: o

Primero se agraga el eje de dnspersnén (dis spa.ws), como se habfa mencnonndo antes se da la
siguicnte mstruccxén* .

epar ccd : ednt <retum>

oducn' los sngulentes pnrametros

i‘_Y en el eduor mostrado en'la ﬁgura 2 se deben int

. CCD images .
]mage header parameter
‘Parameter value
= Parameter type (string | real | integer)

: images = ago] OOOScul ﬁt

; :go <rclum>

~Ahom se agregard’el cncubezado que defme el tlpo dc imagen (mmgel)p)
VSc introduce:

epar ccdhedu <retum> :

images = ag010005cut ﬁts i CCD images .

paramete = lmngctyp : el lmage header purameter

value = object ¢ Parameter value - -

(type = string) ’ Parameter type (string | real | integer)
(modc ql) BRI "

Se ejecuta la rutina oprimiendo

igo <return>

vit .



Sc agrega ¢l encabezado que define las unidades cmpleadas (cunit2).

epur cedhedit <relum>

images: = ago10005cut.fits CCD images

paramete = cunit2 Image header parameter

value = angstroms Parameter valuc ) }
(type = string) Parameter type (string | real | integer)
(mode = ql) E :

Se cjecuta la rutina con
:go <rclum>

Y finalmente se agregarén el encabezado que define el tlcmpo de exposxcnén Llamando de
la misma mancra al ‘editor de paramctros sc introducen los sxguwnlcs parximetros .

images = agolOOOScul.ﬁ(s, : CCD images

paramcte = exptime ; < Image header purameter

value' = 300 ' Parameter value

(type = - integer) - - Parameter type (string |n:al | mlcger)

(mode = ql)
Se corre la rutina con
‘go <return>

Estos son los pasos & seguir para agregar los encabezados principales de una imagen, esto
sc tienc que hacer para cada una de las imagencs. Hay otra mancra de hacerlo, creando
listas de imdgenes y haciendo esto para una lista. Las listas pueden crearse en una ventana
textedit, aqui se introducen los nombres de todos los objetos y limparas dentro de la noche
de observacion que se esta trabajando, ya que a estos les corresponde el tipo de imagen
object. Una vez introducidos en la ventana en forma de lista, esta se salva y se nombra, cn
el presente caso se llamoé lobj, y se puarda en el mismo directorio de ugostol0. Para
colocarles encabezados es muy sencillo, se escribe la instruccidon

cpar cedhedit <return>

y se visualiza el editor

Vil



PACKAGE = ccdred
TASK = ccdhedit

images=  @lobj .- CCD imges

paramete =  dispaxis -~ " Image header parameter

value = “"..i7 Parameter value

(type= integer) * Parameter type (stirng | real | integer)
(mode = ql) e LT ) .

Se ejecuta la rutinacon ™

g0 <return> -

Y- de manera sxmllnr se agregan los demas encabezado a las Ilstas Tamblén se puede hacer
una lista que contenga las imdgenes bias. .

4-REVISION DE ENCABEZADOS,

Para revisar los encabezados agregados a una imagen; sélo se introduce la instruccién

Aqu( lo que se huce es pedxr informacién acerca dc agolOOOScut ﬁts y esta 1nformuc16n
rcqucnda upureccrﬁ enla pantulla : .
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ago10005¢cut, fits[64,1014] [reall:

No bad pixels, min=0,. max=0. (old)

Line storage mods, physdim [64,1014], length of user area 1215 s

Created Wed 11:36:03 25-Apr- 2001. last modified Thu 12:11:51 08- Mar 2001
Pixel file "ago1000Scut,fits” [u

EXTEND = le may contain extenS'Ions .

IRAF—TLM- 12:11:51 (08/03/2001)’ / Time of last modificat*lnn
‘2001-03-08T18

INAF HAX* 0. DODDDDEU / DATA MAX

IRAF-MIN= 0.000000E0 / DATA MIN

DATE = ‘11-08-93° /

INSTRUM = “CCO-MIL /

ORIGIN = ‘San Pedra Martir < /

TIME = ‘Wed Aug 11 04:15:13 GMT 1993

IMAGETY = “imagen’ datos ‘/ ’

EXPTIME = 0000 / tienpo: tnta] (mseg)

ADDUPS = 1 / num de addups. -

GAIN = 60 / Gananc‘ia

HISTORY New copy of ago10005

DISPAXISe 2

IMAGETYP= ‘phject
CUNIT2
WCSDIM
LTV

LTv2

LTMI_1 . 3
LTM2.2 =

WATO_OD1= systen-phvskal’
WAT1_001= wtype-Hnaar :

WAT2.001= wtypa-]insar

‘angstroms”’

Otra forma de hacer esto es con la rutina cedlist, que nos da la informacion dc una lista de -
imdgenes, para usarla sc |nlroducc lo siguiente:

" cedlist @lobj <return>

FALLA LE OniGEN |



ago10005cut. fits[64,1014] [real] [object] [1:
agoi0006cut. fits[64,1014) [rea)] [none] []:

ago10007cut.fits{64,1014] [rea)] [object] (}:
ago10008cut. fits[64,1014] [rea]] [nonel []:
ago10009cut. fits[64,1014] [rea)] [object] [1:
ago10010cut. fits[64,1014] [real] [nonel [1:
ago10011cut. fits[64,1014]) [rea]] [object] (1:
ago10012cut. fits[54,1014) [rea)]) [nonel (1:
ago10013cut. fits[64,1014] [rea]l] [object] [1:
ago10014cut, fits[64.1014) [real}] [nonel (1:
ago10015cut. fits[64,1014] (real] [object]} [
ago10016¢cut. Fits[64,1014) (real] [nonel {1:
ago10017cut.fits(64,1014]) [real} [object] ([
ago10018cut, fits[64,1014] (real] [noned []:
ago10019cut. fits[64,1014] [rea)] (object] [1:
ago10020cut.fits(64,1014) [rea}] [none) [1:
agn10021cut, fits[64,1014) (real] {object] [1:
ago10022cut. fits[64,1014] [real] (nonel []:

ago10023cut. fits(64,1014) {real} [object] [I:
ag010024cut. Fits(64,1014) [real] [nonel [}:
ago10025cut. fits[64,1014) (real] [object] [1:
ago10026¢cut. fits([64,1014) (real) [nonel []:
ago10027cut. fits([64,1014) [real] {object] (1:
ago10028cut. fits(64,1014]) [real] {nonel []:
ago10029cut. fits(64,1014] [real) [object] [1:
ago10030cut. fits(64,1014]) [real] [nonel []:
ago10031cut. fits(64,1014] [real] [object] [1:
ago10032cut.fits(64,1014] [real] [nonel []:
agn10033cut. fits[64,1014]) [real] (object]) [1:
ago10034cut. Fits[64,1014]} [real) [none) []:
ago10035cut. Fits[64,1014] (real] [object] [}:
ago10036cut. fits[64,1014) {rea}] [nonel []:
ago10037cut.fits[64,1014) {real) (object] []:
ago10038cut. Fits([64,1014] [real) {nonel (]:
ago10039cut. Fits{64,1014) [rea]l] {object] []:
ago10040cut. fits[B4,1014] [real] [nonel []:
ago10041cut. fits[64,1014] [real) [object] []:
ago10042cut. Fits[64,1014] [real] [nonel [}:
ago10043cut.fits[64,1014]) [real] [object] [1:
ago10044cut. fits([64,1014) [real) [nonel [}:

ag010045¢cut. fits[64,1014] (real] [ohject]) [1:
ago10046¢ut. fits[64,1014] [real] {nonel []:

Aqui lobj tiene que ser precedida por una @, que es lo que indica que se trata de una lista
de imdgenes. La informacién que se obtiene de las imédgenes no cs tan completa como la
que da imheader de una sola imagen.
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3. REVIS’I()N DE LOS PARAMETR()S‘ DE LAS SUBRUTINAS DE APSUM

En el meni prmmpn] se introduce
= " . noao <return>

twodspec <return>

apextract <return>

Para trabajar con los espectros es necesario cambiar los valores de ciertos parumclros en las

subrutinas aptrace, apedit, apfind, aprecenter, apresize y apsum. E

Estos paramclros son: trace, cdit, recenter, resize, y find, I

Para corregir los pardmetros se llama al editor de cada una de las subrulmns unlepomendo

epar al nombre de la rutina y oprimiendo <return>.

Dentro del editor de pardmetros se cambian a yes los parametros citados anlenormeme, 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 continuacidn se hace para la rutina apedit.

(apedit) Se emplea para localizar la franja brillante (de ahora en adelante se referird a ella
como apertura) en un corte perpendicular al eje de dispersion. Para cllo la rutina traza una
linea al centro de la imagen y sumando varias columnas o renglones dependiendo del ¢je de
dispersion permite la localizacion de la apertura,

Se despliegan los pardmetros de la rutina con el editor:

epar apedit <return>
Aparecerd lo siguiente

IRAF
Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = apextract

TASK = apedit

input = . List of input images to edit

(reference= ) Reference images

(interac = yes) Run task intcractively?

(find = yes) Find apertures?

(recenter = yes) Recenter apertures?

(resize = yes) Resize apertures?

(edit = yes) Edit apertures?

(line = INDEF) Dispersion line

(nsum = 10) Number of dispersion lines to sum
(width = 10.) Profile centering width :
(radius = 10.) Profile centering radius

(thresho = 0. Detection threshold for profile centering
(mode = ql) ‘

Los pardmetros edit, recenter, resize y find deben estar en yes. $i no es asi habra que
cambiarlos. Al terminar s sale del editor con <control> <d>.
De la misma manera se hace para aptrace, apfind, aprecenter, upresize y apsum,

Xn




6.-AJUSTE DEL POLINOMIQ A LA_POSICION DE 1.4 APERTURA DENTRO DE LA
IMAGEN SELECCIONADA.

De cada noche de observacion se escoge la imagen mds anamc y con menos distorsion,
esto puede hacerse de la siguiente manera:
Con la instruccion imstat se obtiene ¢! minimo, maximo, promedlo y desvnacxén standard
de cada imagen en una lista creada con las imdagenes dc los cspcctros estelares tnicamente,
en este caso Ia lista fue nombrada lobjnew

imstat @lobjnew<return>:

Con lo que se oblicne:

MAGE NPIX MEAN STDDEV MIN . MAX
angDDSCut fits 64896 6. 541 11.89 -2.25 80.25
ago10007¢cut. fits 64896 10.85 25, -2.75 827.2
agn10008cut. fits 64896 9.738 21.45 ~3.9 271.2
agot0011cut. fits 64856 4.013 §.218 ~2.5 494.7
agop10013cut. fits 64896 3.787 5.034 ~2.5 318.2
ago1001Scut. fits 64896 3.421 4.402 -3. 226,
agoidDi7cut. fits 648396 3.698 11.28 -3,25 1117,
ago10018cut, fits 64896 2,04 3.857 -3.5 508.5
ago10021cut. fits 64896 1.879 5.618 ~3.75 g02.7
ago10023cut.fits 64896 1.51 6.7 -94. 1162.
ago10025cut.fits 64896 1.387 4.6 -4,25 478.5
ago10027cut. fits 64836 1.004 2.66 -3.75 . 20.25
ago10029cut. fits 64896 2,72 §.755 -3.25 434.7
ago10031cut. fits 654896 1.026 2,275 ~-3.75 19.
ago10033cut. fits 64836 2.664 7.311 -3.5 5B.25
ago10035cut. fits 64896 2.149 4.514 -3.25 619.2
ago10037cut. fits 64896 1.237 6.829 -4. 396.5
ago10039cut.fits 64896 1.823 5.504 -3.5 885.5
ago10041cut.fits 64896 1.621 2.928 -3.75 288.5
ago10043cut. fits 64096 1.4685 2.64 -4,5 458.7
ago10045cut. fits 64836 1.397 3.088 -3.25 350.

De entre estas imagenes mas intensas desplegadas en la ventana ximtool, se puede hacer
una evaluacion, esto se logra escribiendo en la ventana xgrerm

imexam <return>

Sc coloca el cursor en cl extremo izquierdo del espectro y se oprime <v>, después se coloca
el cursor en el extremo derecho y se oprime. <v>'de nuevo y aparcce:d una grifica de una
especic de pico que sobresale de un fondo ' plano, de estos picos se tiene que encontrar el
que este mis afilado, es decir que no presente distorsiones en su punta esto se muestra cn la
siguicnte figura, .
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Figura 3. Pico resultante de la rutina imexam para ago 10007cut fis.

A continuacion se mencionan los nombres de las imdgenes patron para cada una de las
noches de observacion.

Para agosto10: ago10007cut.fits

Para agosto! 1: ago110009cut.fits
Para agosto12: ago 12001 I cut.fits
Para agosto13: ago130019cut.fits

La ruting principal empleada para localizar las aperturas es apsum. Esta rutina obtiene una
tabla de correlacion entre la posicion de la apertura en la imagen estelar seleccionada y el
polinomio a ajustarse sobre dicha posicion y servird como patrén para localizar las
aperturas dc los espectros restantes.

La rutina apswm une todas las rutinas mencionadas anteriormente, para las cuales se
cambian los valores de cicrto pardmetros y las va llamando de una en una, permitiendo una
operacion interactiva.

A continuacion se mostrard como se extrac la apertura de la imagen patedn para la noche de
agosto10 Hlamada ago10007cut. fits.
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a) Se despliegan con el editor los pardmetros de la rutina

) = epar apsum <return>
en la pantalla se obtiene lo siguiente:

, ‘
Image Reduction and Analysis Facility

PACKAGE = apextract

TASK = apsum

input = List of input images

(output = ) List of output spectra

(apertur= ) Apertures

(foreat = multispec) Extracted spectra format

(referan= ) List of aperture reference images
(profile= ) List of aperture profile images
(interac~ yes) Run task interactively?

(find = yes) Find apertures?

(recente= yes) Recenter apertures?

(resize = yes) Resize apertures?

(edit = yes) Edit apertures?

(trace = yes) Trace apertures?

(Fittracs yes) Fit the traced points interactively?
(extract= yes) Extract apertures?

(extras = no) Extract sky, sigma, etc.?

(review = yes) Review extractions?

(line = INDEF) Oispersion line

(nsum = 10) Number of dispersion lines to sum ar median
(backgro= none) Background to subtract (nonelaverage|fit)
(weights= none) Extraction weights (none|variance)
(pfit = fit1d) Profile fittin? type (Fitidifitad)
(clean = no) Detect and replace bad pixels?
(skybox = 1) Box car smoothing length for sky
(saturat= INDEF) Saturation level

(readnoi= 0.) Read out noise sigma (photons)

(?ain = 1.) Photon gain (photons/data number)
(1sigma = 4,) Lower rejection threshold

(usigma = 4.) Upper reiection threshold

(nsubaps= 1) Number of subapertures per aperture
(mode = ql)

Se tiene que comprobar que los pardmetros comunes en lus diferentes rutinas sean de igual
valor (como: nsum). Los parametros edit, trace, find, recenter, y resize, con valor “yes™,
indican que se estad haciendo uso de la rutina respectiva.

En ¢l espacio de input se escribe el nombre de la imagen que es el patron de esta noche de
observacion, en este caso apo10007cut.fits y en el espacio de ouwsput se escribe el nombre
de laimagen de salida, que fue nombrada ago10i07.

En la siguiente figura se muestra lo anterior.
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- Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = apaxtract

TASK = apsum-
input: = aganD?cut fits List of input images
{output = 10107) List of output spectra
(apertur= ) Apertures
(format = nu’ltispac) Extracted spectra format
(referens ) List of aperture reference images
(profile= ) List of aperture profile images
{interac= yes) Run task interactively?
(find = yes) Find apertures?
(recente= yes) Recenter apertures?
(resize = yas) Resize aperturss?
(edit = yes) Edit apertures?
(trace = yes) Trace apertures?
(fittrac= yes) Fit the traced points interactively?
(extract= yes) Extract apertures?
(axtras = no) Extract sky, sigma, etc.?
(review = yes) Review extractions?
(1ine = INDEF) Disgars'lnn line
(nsum = 10) Number of dispersion lines to sum or median
(backgro= none) Background to subtract (nonelaveragelfit)
(weights= none) Extraction weights (nonelvariance)
(pfit = fit1d) Profile f1tt1n? type (Fitid}fit2d)
(clean = no) betect and replace bad pixeis?
(skybox = 1) Box car smoothing length for sky
(saturat= INDEF) Saturation lavel
(readnoi= 0.) Read out noise sigma (photons)
(gain = 1.) Photon gain (photons/data number)
(Tsigma = 4.) Lover rejection threshold
(usigma = 4.) Upper regection threshold
(nsubaps= 1) Number of subapertures per aperture
(mode = qt)

Para correr la rutina se teclea:
1go <retun>
Sc obtendréan como respuesta los siguicntes mensajes:

‘Recenter apertures for agol0007cut? (yes):
Resize apertures for ago10007cut? (yes):
'Edﬂ: apertures for ago10007cut? (yes):

Cada uno se contesta oprimiendo <return>, al contestar la tltima obterdremos una ventana
con la imagen de un corte perpendicular a la apertura, que cruza por & centro de la imagen
obtenida con ¢l CCD y marca el ancho de la apertura, Sobre la apertum s¢ marcan su centro
y los limites a izquierda y derecha. 'Todo lo anterior puede verse mejcr en la figura 4.
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Figura 4. Puntalla obtenida al correr la rutina apsum para
agol 0007 cut fits.

Si se observa que la apertura no ha sido bien localizada, seguramente se tienen mal los
parametros de la rutina updefaulr .

Para borrar la apertura identiticada se coloca el cursor sobre ella y se oprime <d>.

Una vez que se ha borrado, con <r> se limpia la pantalla. Se coloca ¢l cursor en el centro de
fa apertura y con <n> se selecciona, con <c¢> se localiza el centro, con <b> se amplifica su
posicién y se revisa el fondo o background.

El mdximo de 1a apertura debe quedar al centro, alineado con el pixel cero. Si no es asi,
tecleando <q>, <d>, se coloca el cursor nuevamente un poco mas al centro y sc da <n>,
Con <q> se sale de la rutina, con <d> sc borra la apertura, con <n> s¢ vuelve a marcar la
apertura,

Es importante que al identificar las aperturas el cursor se encuentre localizado sobre el
centro de ella y centrar la apertura (<c>) antes de visualizar la zona dec fondo, ya que al
entrar en esta rutina ignora la instruceion de centrado.
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Hay 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, tocdndola con el cursor y teclear <I>, ahora se mueve el cursor al
lado derecho a tocar la linea derecha que enmarca la misima y teclear <u>. Ahora se tendrin
limites diferentes en el ancho de la apertura, En la pantalla ¢} programa informa cuantos
pixeles estamos seleccionando al definir el ancho de la apertura, Tratar de trabajar todas las
aperturas con ¢l mismo ancho.

Como sc dijo anteriormente al teclear <b> se visualiza la zona de fondo o background y se
revisu que la apertura csté en ¢l centro, con su midximo en el pixel cero (fig. 5).

La zona de fondo debe estar bien definida., Esta bien definida si no se translapa sobre
ninguno de los extremos de la apertura. Si esta mal definida teclear <t>, esto horrara los
limites seiialados por el programa para delimitar la zona de fondo. Marcar nuevamente los
limites de la zonu de fondo; para ello se coloca el cursor fuera de los limites de la apertura,
fuera del Hmite izquierdo teclear <s>, para marcar la posicion, ahora se mueve el cursor al
extremo derecho y se teclea de nuevo <s> para marcar la posicion deseada. Para terminar se
oprime <f> para que se haga un ajuste de las posiciones marcadas.

6T -trujilledtselub Yhu 13:98:07 12-Jul-2000
rdera3; lov_re)s3, high._rej«3, niteratesn, grow=0
Jhsunplesl, rejecteds0, -deleted=d, RHS=1,35E-6"
Set gadtaround Subtraction tor Apsrture .1 .
| } T T
A

g
L ! N
% \

! l’\ ]

Figura 5. Al oprimir <b> revisa la zona de _fondo.
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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
mds aperturas el procedimiento anterior se repite para cada uno de ellas (espectros echelle),
éste no fue el caso, ya que los espectros son CCD por lo que sélo presentan una apertura.

Para salir de apedir sc oprime <q> de nuevo. Al hacer esto se entra a la rutina aptrace.

Eslto se puede apreciar en las siguientes figuras (6, 7 y 8) que siguen una secuencia al ir
contestando con <return> las preguntas que hace ¢l programa y que aparecen en la parte
baja de la pantalla.

1 i |

Figura 6.
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Figura 7.
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Figura 8.

Se va a ir mostrando el ajuste propuesto a la apertura. El parametro trace de la rutina apsum
define si se visualiza o no el ajuste. Si la apertura fue cubierta completamente, al extraerla
se observa un polinomio que corre a lo todo lo ancho de la pantalla, a lo largo del gje x, esto
s¢ muestra en la figura 9.
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Figura 9. Polinomio ajustado a la apertura.

Se puede observar en la figura 9 que el tipo de funcién y el orden del poliomio no
corresponden con los que especificamos en la rutina apdefanlt por lo que estos se pueden
cambiar, Para hacer esto se escribe en la parte baja de la pantalla:

: function spline3 <return>

para actualizar los cambios hechos al tipo de funcién debemos oprimir <f>.
La figura 10 muestra el resultado de esta operacion.
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Figura 10. Resultado del cambiv de funcion.

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 cl grado del
polinomio, que como se dijo no corresponde al que especificamos en la rutina apdefaulr.
Esto sucle pasar, pero es en este momento donde se pueden hacer todos los cambios
necesarios. A continuacion se aumentard ¢l grado del polinomio de 2 a 3 con la siguiente
instruccion:

: order 3 <return>

Del mismo modo en que se cambid el tipo de funcidn, se oprime <f> para realizar las
actualizaciones en el orden del polinomio.
En la figura 11 se pucde apreciar el cambio en el orden del polinomio.
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Figura 11. Resultado del cambio de orden del polinomio.
Lo que se puedc observar es'que al cambiar el tipo de funcién de Legendre a spline3 y el
ordende 2 a 3, sctiene quu cl crror en el ajustc es menor, sicndo ahora

“RMS =0.1195

Si se-observan puntos fuera del ajuste propuesto, se puede colacar ¢l cursor sobre. los
puntos dispersos y oprimiendo <d> se marcan con una cruz, esto qulere decnr quc se estdn
ignorando. ;
Si por alguna razon se quiere recuperar algiin punto ignorado, poﬁicionar el cursor sobre el
punto que se quiere recuperar y oprimir <u>, y para actualizar el ajuste opnmlr <f>,
Con <h> sc rccupcera la figura 9.
La figura 12 muestra algunos puntos ignorados en el ajuste, en total 8 puntos ignorados.

Nétese que el error disminuye al ignorar algunos puntos:
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RMS = 0.04491

Al tener el ajuste deseado se oprime <q>, dando como resultado la figura 13.
Aqui se pregunta si se desea escribir la apertura seleccionada en el subdirectorio database,
contestar con <rcturn>,

1 I

Figura 12 . Muestra algunos puntoy ignorados en el gjuste.
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Figura 13.-Tumbidn muestra algunos puntos ignorados en el ajuste.
Al contestar la pregunta que aparcce en la figura 13 aparcce otra (figura 14) que pregunta:
Extract aperture spectru for ago10007cut.fits? (yes):

Se acepta dando <return>.
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Figura 14.

La rutina apextract obtiene la apertura, sumando los pixeles al ancho de la apertura de
acuerdo al valor del parametro nsum, dado en la rutina apextract, al ajuste obtenido en la
seleccion del fondo calculado en fa rutina apsum y al ajuste calculado de toda la apertura
con ¢l polinomio obtenido en la rutina aprrace. Ahora se tiene en el archivo de salida la
apertura del espectro extraida y en el subdirectorio database se crea un archivo con las
posiciones la apertura dentro de un arreglo bidimensional, .

Ahora, se revisa la apertura resultante. Este paso se controla con el parximctro rvnew
definido en la rutina apsum,

El progrum‘n pregunta:

Review extracted spectra from ngQIOOO7cut.ﬁts? (yes):

se contesta afirmativamente con <return>. (figura 15).

B
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Figura 15.

Al contestar inmediatamente se obtiene la extraccion. Hay que cuidar que el espectro
extraido cubra todo el gje x de la pamialla.
2n fa figura 16 se puede observar esto.
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Figura 16. Espectro extraido de ago10007cut fits.

7-NORMALIZACION DEL CAMPO PLANG,.-
En este caso, no se conto con este tipo de imdgenes por lo que no se realizo este paso. Pero .
en el caso de que si se an;,nn se procedera de la siguiente manera; :
Una vez localizada la posicion de la apertura en la imagen de un espectro estclnr, se, pucdc
correr la rutina apnorm. para normalizar la imagen del espectro- del . flt promedlo
(suponemos que se tenian varias imdgenes flat y se promediaron dc lu misma:manera cn’
que se promediaron las imdgenes bias), archivo flat.prom. :

Al normalizar s¢ requicrc redefinir el tamafio de la apertura, ya que se debe incluir lo'mas ™
que se pucda, pero sin tocar sus extremos; para ello se redefine el tamafio de ln apertura,’
haciéndolo mayor en la rutina apdefaudt,

Al correr apnorm. se asigna al purdmetro de imdgen de referencia el nombre de la imagen
de la estrella sobre la cual se localizo la posicion de la aperturn. Se depliega el editor de
parametros para la rutina

XXIX
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epar apnormaliza <return>

En la pantalla aparece:

PACKAGE= |

Analysis Facility ,

TASK = apnormalize : g :

input= flat.prom - ist of images to normalize

output= flat.norm ° " List of output normalizad images
(referen = ago10007cut’ List of reference images

(interac= yes) - . -Run task interactively?

(find = no) Find apertures?

(recenter = no) Recenter apertures?

(resize = yes) Resize apertures?

(edit = yes) Edit apertures?

(trace = no) Trace apertures?

(fittrac = no) Fit traced points interactively?
(normali = yes) Normalize spectra?

(fitspec = yes) Fit normalization spectra interactively?
(line = INDEF) Dispersion line

(nsum = 10) Number of dispersion lines to sum or median
(cennorm = no) Normalize to the apcrture center?
(thresho = 10.) Threshold for normalization spectra
(backgro = none) Background to substract

(weights = none) Extraction weights (none|variance)
(pfit= fitld) Profile fitting type (fitld | fit2d)
(clean = no) Detect and replace bad pixels?
(skybox = 1) Box car smoothing length for sky
(saturat = INDEF) Saturation level

(readnoi = 0.) Read out noise sigma (photons)
(gain= 1.) Photon gain (photons/data numbcer)
(Isigma = 3) Lower rejection threshold

(usigma = 3.) Upper rejection threshold

(function = spline3) Fitting function for normalization spectra
(order = 4) Fitting function order

(sample = *) Sample regions

(naverag = 1) Average or median

(niterat = 0) Number of rejection iterations
(low_rej = 3.) Lower rejection sigma

(hi_rej = 3) High upper rejection sigma

(grow = 0.) Rejection growing radius

(modc = ql)
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La rutina apnorm pregunta si redefine el tamafio de la apertura; con el parametro resize;
conlestar “yes”, ya que s¢ debe tener ¢l mayor ancho posible pero sin tocar los extremos de
la apertura. Si toma parte de la zona de fondo al seleccionar el tamafo de la apertura, sc
tendrin problemas para normalizar y se deberd comenzar de nuevo. Para salir de la rutina se
da <I>,

A la pregunta que hace el programa sobre si quicre recentrar, contestar “no”. Listo es
importante pues cl centro de la apertura esta definido por la imagen del espectro estelar.

Aparece sobre la pantalla la imagen de un corte transversal a lo largo de la apertura
mostrada en la imagen del espectro. Colocar ¢l cursor sobre ¢l extremo de la apertura.
Ahora se debe cambiar el ancho de la apertura dentro de la imagen del flat promedio,
conservando el centro definido por la estrella. Para dar un nuevo ancho, se coloca el cursos
a la izquicrda de la apertura y sc oprime la tecla </> de “lower”, mover ¢l cursor a la
derecha y oprima <u> de “upper™, obsérvese que la seccién se ensancha la region
delimitada, scialada en la parte superior de la graifica.

Se revisa el fondo de la apertura, pues si la apertura es mas ancha que el limite dado, puede
quedar la zona de fondo encimada cn la apertura. Sobre todo si la marca sobre lu apertura
no esta centrada (la imagen de la estrella seleccionada estd desplazada con respecto a la
imagen flat promedio). Si la posicién del centro de la apertura de la imagen [lat promedio
estd desplazada con respecto a la posicion del centro de la apertura de la imégen cstelar, no
recentrar a la posicion del flat promedio. Revisar cada una de las imdagenes flat y
seleccionar la 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 <bh> sobre la apertura a explorar, sc debe revisar que la zona de
fondo no esté translapada con la apertura, de ser asi modifique recorriendo la zona de fondo
fuera de la apertura. Para elto borrar la zona con <r>. Colocar ¢l cursor a la izquicrda de la
apertura fuera del limite y oprima <s> dos veces, marcando una seccién; mover el cursor a
ta derecha fucra de la apertura y marque la posicién 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 gaussiana.

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

Write apertures for flat to database? (yes):

Contestar con <return>.

De nuevo la rutina pregunta:
Normalize apertures in flat? (yes):

Contestar con <return>,
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Aparccc en la panta]la la prc;,untu.

Fll spectrn from ﬂat mteractlvely? (yes)

Responder con <relum> La rutmu exlrae la apertura del espectro dcl fiat,
Lu rutina preguntn. ;

I‘n spectrum for apenure # for ﬂat |mh mteracnvely" (ycs)
: Comestar con <return>.En Ia pamalla se obscrvnrzi Ll ajusle que se le da ala apenum

Para evaluar el ajuste oprimir <k>, hay que notar que se muestra el aju e promedlado a 1 0 }
y pucdc localizar algin punto ignorado ficilmente. B

Al colocar el cursor sobre el punto ignorado y dar <d>, este de_]a de ser cons:derado en el .
ajuste. Para recuperar el punto, colocar el cursor sobrc el y oprlmlr <u>

Para visualizar un nuevo ajuste sin los pumos 1gnorados dumos <f>,nuevamente aparece el
trazado de la curva en linea pumeada

por ejemplo grado 6, dar:

Un grado 3 es un buen polmomlo, da un RMS del
cl ajuste. :

Una vez que sc normaliza la apcrtura del flat.prom, la rutina pregunta si sc norryhalizi\."'/\l T
tener un mejor ajuste, el espectro normalizudo converge a 1.0, que es el dptimo, Una forma*:
de saber si se ticne un buen flat normalizado es obtener su estadistica imstat, - <7720

La imagen del campo plano ya normalizada, muestra valores alrededor de ] O cuundo ha L
quedado bien normalizada. Esto se puede verificar con imstat. : ;

En algunas ocasiones lm bordes de las lmagenes muestran deterioro, lo cual sc observa a]‘ by

rutina.
epar ccdproc <relum>
y aparecerd el editor correpondiente.
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9.- EXTRACCION DE LAS APERTURAS DE LAS IMAGENES ESTELARES.
Para cxtracr cada una de las aperturas, se emplea la imagen del espectro estelar patrén, y se
define el nimero de columnas alrededor del centro que se quiere promediar.

Sc extracn las aperturas de los espectros estelares y las aperturas de los espectros de la
ldmpara de comparacion. Para ello se emplea la rutina apsum, empleando como espectro de
referencia el espectro de lu estrella brillante con los limites de la apertura seleccionada.
Para cllo sc modifican algunos de los parametros empleados anteriormente. Dejar cn “no”
los pardmetros trace. find, recenter, y resize de las rutinas aptrace, apfind, aprecenter,
apresize y apsum. Para ello se emplea el editor. Como ejemplo se hara ¢l cambio de valor
de los pardmetros para la rutina apsum. esto se muestra a continuacion:

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

Image Reduction and analysis Facility

PACKAGE = apaxtract
TASK = apsum

input = List of input images

{output = ) List of output spectra

(apertur= ) Apertures

(fornat = multispec) Extracted spectra format

(referen= . ) List of aperture reference images
(profile= )} List of aperture profile images
{interac= yes) Run task interactively?

(find = no) Find apertures?

(recente= no) Recenter apertures?

(resize = no) Resize apertures?

(edit = yes) Edit apertures?

{trace = no) Trace apertures?

(fittrac= no) Fit the traced points interactively?
(extract= yes) Extract apertures?

(extras = no) Extract sky, sigma, et¢.?

(review = yes) Review extractions?

(Tine = INDEF) Dispaersion line

(nsun = 10) Number of dispersion lines to sum or median
(backgro= none) Background to subtract (nonelaveragelfit)
(weights= none) Extraction weights (none|variance)
(pfit = fit1d) Profile fitting type (fit1d|f1t2d)
(clean = no) Detect and repliace_bad g %eis?
(skybaox = 1) Box car snoothing length for sky
(saturat= INDEF) Saturation level

(readnoi= 0.) Read out noise sigma {photans)

(gain = 1.) Phaton gain (photons/data number)
(1sigma = 4,) Lower rejection threshold

(usigma = 4,) Upper rs'klection threshold

{nsubaps= 1) Number of subapertures per aperture
(mode =[] ql)
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En cl espacio correspondicnte a input, se escribe “@lobj” y en espacio de output se escribe
“@lobjext10”, esto queda de la siguiente forma:

Image Reduction and Analysis Facility

Coutput =
(apertur=
(fornat =
(referen=
(profile=

(interac=
(Find =
(racente~
(resize =
(edit =
(trace =
(Fittrac=
(extract=
(extras =
(review =

(line =
(nsuy =

(backgro=
(weights=
(pfit =
(clean =
(skybox =
(saturat=
(readnoi=
(?ain -
(Isigma =
(usigma =
(nsubaps=
(mode =

input =00

PACKAGE = apextract
TASK = apsunm

@alobj
@Jobjext10)
aultispec)
aqu1UDO7cut.f1tsg

"

yas)
no)
no)

INDEF)
10

none)
none)
fit1d)
no)

1
INDEF)
0.

List of input images

List of output spectra

Apertures

Extracted spectra format

List of aperture reference images
List of aperture profile images

Run task interactively?

Find apertures?

Recenter apertures?

Resize apertures?

Edit apertures?

Trace apertures?

Fit the traced points interactively?
Extract apertures?

Extract sky, sigma, etc.?

Review extractions?

Dispersion line

) Number of dispersion 1ines to sum or median

Background to subtract (nonelaveragelfit)
Extraction weights (nanelvariance)
Profile fittin? type (fit1d]fitad)

petect and replace bad pixels?

) Box car smoothing length for sky

Saturation level

Read out noise sigma (photons)
Photon gain (photons/data number)
Lower rejection threshold

Upper rejection threshold

Number of subapertures per aperture

Salir del editor oprimiendo <control> <d> simultaneamente.
En cl espacio designado como references, se teelea ¢l nombre del archivo que se usa como
patrdn, en este caso se us6 ago10007cut.fits.

. Correr Ia rutina con ,

XXXV
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y se obtiene como resultado el siguiente mensaje:

Edit apertures for ago1000Scut? - (yes):
contestar con

<return>

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

ture =V hean < 1 center « 23.CS

Figura 17,

Dar <b> para revisar ¢l fondo.

XXXV




a0 s,

caungal

Figura 18.

Después de revisar el fondo se teclea <g> y se obtiene Ia siguiente pantalla
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Figura 19.
Ei programa pregunta:
Write apertures for ago10005c¢ut to database? (yes):
Contestar oprimiendo <retun"n‘>.

. 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 obtienc una pantaila como la que se muestra cn la figura 23, en donde se
tiene el espectro extraido para ago!0005cut.fits,
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Figura 20
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Figura 21.

TESIS CUN
FALLA DE ORIGEN




s~

Figura 22.
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Figura 23. Espectro extraido de agol0005cut. fits.

Cuando sc obticne el espectro extraldo de la primera imagen, en este caso ago10005cut.fits
s¢ oprime <q> para scguir con la siguiente imagen, que es ago10006cut.fits y que se trata
del espectro de una limpara de comparacion.
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Figura 24. Cuendo se extrae el espectro de ago10003cut fits y se oprine <g>
¢l programa pregunta si comienza la edicion de aperturas para la
imagen siguiente.
El programa pregunta:
Edit apertures for ago 10006¢cut? (yus):
responder con <return>, al hacer esto aparece en la pantalla algo como lo que se muestra
en la figura 23, aceptar el ancho propuesto de la apertura ¥y uprmnr <q>. El programa
pregunta:
Write upenurcs for ago10006cut. fits to dmabnsc? (yes):
*(Ver figura 26).

- Contestar con <return> afirmativamente.
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Figura 23.
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Figura 26.

Despuds se tendri:

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN!

XLy




Figura 27.

Ahora pregunta:

Extract aperture spectra for ago10006cut? (yes):
Responder con <return>.
El programa preguntara:

Review extracted spectra from ago10006cut? (yes):
Dar <return>,

‘Ahora pregunta:
' Review extracted spectrum for aperture | from ago!0006cut? (yes):

‘“Dar <return>,
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La ultima pantalla para csta imagen es la que aparece en la figura 28, y con esto termina la
cextraccion de ago10006cut.fits, sc leclea <q> y sc hace el mismo proceso con las imdgenes
restantes de la noche de observacion.

Figura 28. Espectro extraido de agol0006cut fits (Idmpara de comparacion).
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10.-CORRELACION DE PIXELES Y ANGSTROMS.

Los espectros se encuentran definidos en intensidad versus pixeles, y con ayuda del
espectro de una lampara de lineas conocidas, se pucde encontrar la correlacion entra pixeles
y longitud de onda. Para esto se utilizar la rutina identify. A continuacién se muestra como
sc llega hasta esta rutina desde el ment principal de IRAF.

Se teclea en él la siguiente orden:
noao <return>
twodspec <return>

longslit <return>

En cl ment de longslit sc chcucnlra la rutina identifyy que es la que se necesita. Abrir el
editor de parimetros de identify de la siguiente manera:

epar identify <return>

poner en el espacio pura images ¢l nombre de la imagen que contiene la limpara que se va
a utilizar, S e
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Image Reduction and Analysis Facility
PACKAGE = Tongslit
TASK = identify

images = (] ?010108 Inages containing features to be identified
(section= niddle 1ine) Section to apﬁly to two dimensional images
(databas= database) Database in vhich to record feature data
(coordli= 1inelists$idhenear.dat) User coordinate list

{units « ) Coordinate units

(nsum = 10) Number of lines/columns/hands to sum in 2D images
(match = -3.) Coordinate list matching limit

(maxfeat= ) Maximum number of features for automatic identification
(zv1dth - 100.) Zooa graph width in user units

(Ftype = emission) Feature type

(fv1dth a 4,) Feature width in pixels

(cradius= 5.) Centering radius in pixels

(thresho= 0.) Feature threshold for centering

(mingep « 2.) Mininum pizel separation

(functio= splined) Coordinate Ffunction

(order = 1) Order of coordinate function

(sample = *) Cogrdinate sample regions

{niterat= 0) Rejection 1terations

(low_rej= 3.) Lowar reiectiun sigma

(high_re= 3.) Upper rejection sigma

{(grow = 0.) Rejection growing radiu

(autowri= no) Automatically vr te to database

(graphic= stdgraph) Graphics output device

(cursor = ) Graphics cursor input

crval = Approximate coordinate {at reference pixel)

cdelt = Approximate dispersion

%a1gpars- ]) Automatic identification algorithm paraneters
mode = q

En este caso se utilizé ago10i06 para identificar las lincas de emision. La rutina permlte ir
identificando linea a linea, indicandoe la longitud de onda al pixel correspondiente; dichos
valores (longitud de onda y pixel) son guardados en un archivo, en el subdirectorio
database.

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

Se¢ comienza identificando las lineas mis fuertes. Para identificar cada linea, se coloca el
cursor sobre el pico de la linea y se teclea <m>, el programa dibuja una linca 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 murcar fa linea, 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 nimero de orden que se quiera. Si se ticnen
cspectros echelle con <k> sc pasa a la siguientc apertura y con <_|> se retrocede. Se deben
identificar por lo menos tres lineas en cada apertura.

Se pueden obtener mas opciones pulsando la tecla <22,
La tecla <f> calcula el ajuste polinomial que correlacione pixeles y longitud dc onda.

. Con <q> se sale de la rutina de ajuste y quedan los espectros en angstroms. Para salvar el
trabajo realizado se oprime de nucvo <g>, y cn la pantalla aparccerd ¢l mensaje:
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Write feature data to database? (yes):
Sc contesta a esto con <rcturn>,

Podemos afinar el ajuste, repitiendo la rutina identify, el espectro aparece en angstroms lo
que facilita la localizaciéon de las lincas. Se marcan lus lincus restantes de la apertura;
revisando la longitud propuesta por la maquina y la encontrada ¢n alguna referencia para
corregirlas.

Para agrandar la zona deseada se oprime <z> (zoom), con <c> se centra la linea descada y
con <p> se regresa al espectro original,

Una vez asignada la posicién en agstroms a que corresponde cada pixel y obtenido el
polinomio que los correlaciona se agrega ¢l nombre de la imagen de la lampara al
encabezado de las imdgenes cstelares.

Las siguicntes imagenes de ldmpara sc trabajan casi de forma awtomética. Una-vez
identificado el espectro de la lampara (ago10i06) si no se modifico el dngulo de la rejilla,
los siguientes espectros de la ldmpara (ago10i08, ago10i10, ...) identifican las lineas con la
instruccion: )

identify ago10i08 <return>
sread ago10i06

Aparecerd una raya vertical sobre los picos de cada linca identificada. Con <c> se centran
las lineas y con <f> se obtiene la funcion polinomial, y se sigue con el procedimiento
descrito anteriormente para la primera imagen de lampara,

Esto s¢ hace para cada una de las noches de observacion.

11.= INCLUSION DEL NOMBRE DE LA IMAGEN DE LA LAMPARA DE REFERENCIA
AL ENCABEZADQO DE CADA IMAGEN.

Iay que mencionar que al momento de hacer las observaciones, se deben obtcncr
imagenes de estrelly y de lampara de compuaracion, por lo que antes de poner a las imédgenes
extraidas la equivalencia de pixel a longitud de onda, primero se ticne que poner en los
encabezados de cada una de cllas la lampara de referencia usada. Para esto se usa:

epar ccdhedit <return>

aparecera:
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Image Reduction and Analysis Facility

PACKAGE = ccdred
TASK = ccdhedit

images. = [} CCh images

paramete= Image header parameter

valug = Parameter value

(type = strin?) Parameter type (stringireal|integer)
(mode = al)

En el espacio de images  se escribe el nombre de la |magen a Ia que se va a agregar la
cquxvalcncm de pnxc.l a ungstroms. : . :

En parameler se cscnblra respecl .

o En valtie pone éi_nombrg de_lié' Vlévmpz’irzi'empleada. En este caso ago10i06.

En fype se escribe;” string.’. -

7Y en mode: ql.

Para correr la rutina teclear:
g igo.

Después de hacnr Io anlerwr para cada imagen se revisan los encabezados con la

) wgmenle m.rlrucc:dn

: : imheader nombre de la imagen I+ <retum>.

Por ejemplo si quiere checar el encabezado de agol0i05, se tiene que escribir:

* imheader agolOiOS I+ <return>

T A et tnn ——
K

. FALLA DE ORIGEN|




Hay que fijarse bien que los encabezados contengan el nombre de la imagen dc ldmpara
abtem’da en la misma posicion que la imagen de Ia estrella:

Respcc]= ag010106.

12.- DlS‘PERSléN l"N ANGSTROMS' EN LAS IM/fGENFS DE LOS I‘S‘PI"C‘TROS
TSTFIARES e

Sspectros delas iméggnes

en la pantalla aparécerd lo siguiente:

Image Reduction an! Ana!ysis Facility

PACKAGE = onedspec
TASK = dispcor

input =01 tist of input spectra

output = List of output spectra

(1ineari= yes) Linearize (interpolate) spectra?
(databas= database) Disparsion solution database

(table = Wavelength table for apertures

(w1 - INDEF) Starting wavelength

(w2 = INDEF) Ending wavelength

(dw - INDEF) Wavelength interval per pixel

(nw - INDEF) Number of output pixels

(log - no) Logarithmic wavelength scale?

(Flux = yes) Conserve flux?

(samedis= na) Same dispersion in_all apertures?
{(global = no) Apply global defaults?

(1gnarea= no) Ignore apaertures?

(confirme no) Confirm dispersion coordinates?
(1istonl= no} List the dispersion coordinates nn’ly?
(verbose= yes) Print linear dispersion assignments?
(logfiles ) Log file

(mode = ql)

En input se escribe el nombre de la imagen a la que se le va a aphcar la equwalcncm de B
pixel a longitud de onda. Como un cjemplo sc¢ puede poner a ago10i05.

En output se escribe el nombre de la imagen a la cual ya se aplicd la equivalencia, por
¢jemplo ago10i05dis. En este trabajo todas las imégenes a las cuales se les aplico lu rutina
dispcor tienen sufijo dis. Este proceso se hace para todas las imigenes estelares de todas las
noches.
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