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RESUMEN

Se presenta la fotometria CCD de estrellas RR Lyrae del ciimulo globular NGC 5466.
Esta fotometria se efectu6é de manera diferencial por el método de sustraccion de imagenes
(Bramich et al. 2005). Las estrellas RR Lyrae del cimulo NGC 5466 han sido poco estudia-
das. La calidad de las curvas de luz obtenidas con este método permite la descomposicién
de Fourier y su uso para la determinaciéon de parametros fisicos, la identificacién de nuevas
variables y la deteccion del efecto Blazhko en algunos casos. En este trabajo presentamos
los parametros de relevancia evolutiva para las estrellas RR Lyrae tipos ab y ¢, calculados
a traves de calibraciones semiempiricas de los parametros de Fourier. La distancia y meta-
licidad medias encontradas para NGC 5466 son: D = 14.63 £+ 0.45 kpc y [Fe/H| = — 1.72+
0.19. La comparacién de los pardmetros fisicos de las estrellas RR Lyrae de éste ciimulo con
las de otros ctimulos estudiados por la misma técnica, conduce a calibraciones empiricas de
la masa, la temperatura, la luminosidad y la magnitud absoluta de las estrellas RR Lyrae
como funcién de la metalicidad media del cimulo y apunta hacia el origen de la dicotomia

entre los cimulos del tipo Oosterhoff I y II como una consecuencia de la edad del camulo.
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1 INTRODUCCION

1.1. PERSPECTIVA GENERAL DE LOS CUMULOS GLO-
BULARES

Los camulos globulares son sistemas ricos en estrellas, su distribucién tiene simetria
esférica en torno al centro galactico y hasta regiones remotas en el halo. Estos sistemas
contienen tipicamente cientos de miles de estrellas dentro de un volumen entre treinta mil
y quinientos mil parsecs cubicos. Los ciimulos globulares tienen densidades de estrellas de
entre 10?2 y 10% estrellas/pc?® cerca del centro. Son dindmicamente estables y de larga vida.
Un ctiimulo globular contiene estrellas de poblacién I, o estrellas pobres en metales en su
mayoria. Los perfiles radiales de densidad de estrellas de los cimulos globulares muestran
grados que difieren en la concentracion central, que Shapley & Sawyer (1927) clasificaron
en “Clases de Concentracion”, designadas con ntumeros romanos LII,..., XII. En esta clasifi-
cacion, los ctiimulos de clase I tienen el grado més alto de concentracion, y la clase XII la
més baja. Los cimulos se encuentran con una frecuencia similar en las doce clases.

La magnitud aparente total de un cimulo se obtiene de las mediciones de brillo superficial.
Si podemos estimar la absorcién interestelar y el médulo de distancia del ciimulo, enton-
ces, de la magnitud aparente integrada podemos derivar una magnitud absoluta integrada
(My),. Tipicamente, —10 < (My ), < —5. La distribucién de las magnitudes absolutas de
camulos globulares muestran un pico a (My), ~ —8.5, con un ancho medio de cerca de
+1 mag. El cociente de masa-luminosidad (en unidades solares) de cuamulos globulares es
del orden de 1 (Illingworth 1976). De aqui se encontrd que la masa tipica de un cimulo
globular es del orden de 2 x 10° M,

La edad de los cimulos globulares puede ser inferida gracias a que estrellas de distintas
masas, tienen distintos colores, distintas luminosidades y distintos tiempos de vida. Las
estrellas pasan la mayor parte de su vida produciendo energia al transformar hidrégeno en
helio. El nticleo de una estrella amarilla como el Sol vive aproximadamente diez mil millones

de anos, de esta manera, estrellas azules, con masas diez veces superiores, viven “tan solo”



CAPITULO 1. INTRODUCCION

entre diez y cincuenta millones de anos, mientras que las estrellas menos masivas, de color
rojo, tienen un tiempo de vida superior al del Sol. En practicamente todos los ciimulos
globulares, donde las estrellas se formaron aproximadamente al mismo tiempo, podemos
apreciar la carencia de estrellas azules: el caimulo ha vivido por un tiempo suficientemente
largo para que las estrellas més masivas, mas azules y de vida méas corta, hayan agotado
su hidrogeno. De hecho, de las estrellas que todavia siguen empleando hidrégeno, son las
que nos indican la edad del ciimulo, es decir aquellas en el “punto de salida” de la secuencia
principal. En muchos casos, ya no hay siquiera estrellas quemando hidrégeno y que sean
tanto o mas azules que el Sol, lo cual nos dice que estos ciimulos tienen al menos unos
diez mil millones de afios de edad. De hecho los cimulos globulares, los cuasares y muchas
galaxias resultan ser los objetos mas viejos del Universo.

Los camulos globulares y galaxias enanas son los sistemas estelares mas simples y nume-
rosos que existen, de alli su importancia para reconstruir la evoluciéon dindmica y quimica
que han experimentado las galaxias a lo largo de la historia del Universo. Tanto los ctimulos
globulares como las galaxias enanas han sido considerados los componentes bésicos en la
formacion de galaxias de mayor tamano, y, a la vez, como posibles subproductos de colisio-
nes o "mergers" (mezclas) de éstas. La conexion de estos dos tipos de objetos se extiende
a sus poblaciones estelares: ambos tipos de sistemas estan compuestos de estrellas viejas
y moderadamente pobres en elementos pesados. Los ctiimulos globulares més viejos tienen
edades de por lo menos unos 12 (tal vez 15) Giga anos (Ga), valores que estan en aparente
conflicto con la edad estimada para el Universo, de entre 9 y 12 Ga (Chaboyer et al. 1996;
Sarajedini et al. 1997).

Sin embargo, al comparar la edad del Universo con la de las estrellas en camulos globulares
debemos recordar la incertidumbre en la edad de estas estrellas. Chaboyer (1995), ha de-
mostrado que el calculo de las edades de las estrellas en ctimulos globulares puede alcanzar
errores hasta del 25 %. Los factores que dominan este error son la imprecision con la que
se conoce el mecanismo de transporte de energia por conveccion en la estrella y los errores
en la determinacién de la distancia a estas estrellas.

Usando ctiimulos globulares, Chaboyer et al. (1996) han encontrado que la edad del Univer-
so es mayor que 12 Ga con un 95% de confianza y afirman que la edad es proporcional al
inverso de la luminosidad de las estrellas RR Lyrae (L~!) que son usadas para determinar
la distancia al caimulo globular. Sarajedini et al. (1997) da una estimacion de 14.6+1.3 Ga
para la edad de los ctimulos globulares. Pero recientemente los resultados de Hipparcos
muestran que los cimulos globulares estdn més lejos de lo que previamente se pensaba, por
lo que sus estrellas son més luminosas. Gratton et al. (1997) calculan edades entre 11 y
13 Ga, y Sarajedini et al. (1997) deducen 11.5+1.7 Ga para la edad media de los cimulos
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TABLA 1.1: Resultados del Key Project de Hy.

Método Hyp
Virgo 80 £ 17
Coma via Virgo 77T +£16
Fornax 724+18
Local 70+ 8
JT clusters 72+ 8
SN Ia 67+8
Tully-Fisher 37
SN 1T 37
promedio 73+6

Errores sisteméaticos +4 +£4 £5 +£2
(LMC) ([Fe/H]) (global) (fotométrico)

globulares més viejos. Es evidente sin embargo que la edad del Universo depende del valor
de la constante de Hubble H,. Los valores de esta constante que se han medido usando
distintos métodos y los resultados se agrupan en valores altos entre 70 y 80 (km/s)/Mpc
(por ejemplo Liu & Graham, 2001 usando fluctuaciones de brillo superficial, es decir, en
galaxias muy lejanas estiman la distancia a éstas usando fluctuaciones estadisticas en el
namero de estrellas por pixel en un CCD; Harris et al. (1998) usando las estrellas gigantes
rojas mas brillantes en galaxias y grupos de galaxias; Madore et al. (1998) usando cefeidas
en galaxias y grupos de galaxias cercanos; Schmidt et al. (1994) usando supernovas de tipo
IT).

Freedman et al. (1994a, b); Kennicutt, Freedman & Mould (1995) usaron el Hubble Space
Telescope Key Project, el cual ha sido disenado para usar variables cefeidas para determinar
distancias principales a una muestra representativa de galaxias en el campo, en pequefios
grupos y en cumulos mayores. En Freedman, Kennicutt & Madore (1997), Mould et al.
(1997), y Madore et al. (1997), reportaron el resultado de Hy = 73 £ 10 km/sec/Mpc. En
la Tabla 1.1 se muestra un resumen de los resultados del Key Project de Hy.

Los valores bajos entre 50 y menos de 70 (km/s)/Mpc (por ejemplo Sandage & Tam-
mann 1996 y Riest et al. 1996 usando supernovas tipo Ia; Falco et al. 1997, Kochanck 2002
y Fassnatch et al. 2002, usando Lentes gravitacionales). Las edades del Universo resultantes
de estos dos grupos serian de 11 a 13 Ga para el primero y de 14 a 18 Ga para el segundo
grupo.

Por lo tanto, el conflicto entre las edades de los ciimulos globulares y del Universo es sélo

aparente y se debe posiblemente a las grandes incertidumbres en las determinaciones de

esas edades.
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1.2. CONTENIDO DE METALES DEL MATERIAL GA-
LACTICO

Los estudios de los movimientos de estrellas en la Via Lactea han revelado que las
orbitas de estrellas que se mueven en el plano galactico son casi circulares. Estas estrellas
son en su mayoria jovenes, de edades por mucho de algunos cientos de millones de afnos.
Estas estrellas contienen una gran cantidad de elementos pesados, cerca del 2 a 4%. El
material interestelar similarmente se mueve en el plano galactico en 6rbitas casi circulares.
En base a sus movimientos y su composicién quimica, al medio interestelar y a las estrellas
més jovenes se le conoce como Poblacion 1. Por otro lado, fuera del plano de la Galaxia el
halo se extiende casi esféricamente simétrico 50 kpc hacia afuera y mas alla. La densidad
de estrellas es la més grande cerca del centro galactico y va disminuyendo hacia afuera.
El halo contiene muy poca materia interestelar, y sus estrellas son viejas, quizd de mas
de 15 Ga, esas estrellas son ademéds muy pobres en metales. Sus 6rbitas pueden ser muy
excéntricas y no muestran preferencia para el plano galactico. En base a estos criterios uno
define las estrellas de Poblacién II. Una poblaciéon 1T tipica es el conjunto formado por los

camulos globulares, las estrellas RR Lyrae y las W Virgins.

En el intervalo entre el colapso del halo inicial y el asentamiento de material en el disco
podria haber tiempo para un aumento sustancial de material enriquecido por la nucleosin-
tesis en el interior de las estrellas y la eventual contaminacién en el medio interestelar a
través de vientos estelares, explosiones de supernovas y pérdida de masa de estrellas evolu-
cionadas. El material enriquecido se concentra gradualmente en el disco, donde se forman
estrellas ricas en metales, o Poblacion 1.

La metalicidad aument6 cerca de un factor de 3 durante los 10'° anos de vida del disco.
También el helio (Y) muestra un enriquecimiento temporal. A pesar de las incertidum-
bres en las estimaciones del contenido de Helio (Y'), para la componente esferoidal es Y ~
0.22—0.25, mientras en la componente del disco Y ~ 0.28. Por lo tanto, el gradiente ga-
lactocéntrico de metales podria ser un indicador, en principio, de la edad de los sistemas
estelares o gaseosos de la Galaxia. Algo de enriquecimiento del helio del material intereste-
lar en el disco ha resultado de la nucleosintesis estelar. Sin embargo el modelo de formacion
del halo galactico de Eggen, Lynden-Bell & Sandage (1962); Sandage (1990, de aqui en ade-
lante ELS) plantea que la formacion de los camulos globulares ocurrié en poco tiempo y
por lo tanto la dispersiéon de edades de los camulos es pequenia, 4 Ga y no se espera una
correlacion entre la edad y la metalicidad con la distancia galactocéntrica (Richer et al.
1996). Un modelo alternativo es el de Searle & Zinn (1978, de aqui en adelante SZ) en el que

el halo se habria formado en fragmentos de historias de formacion estelar y nucleosintesis
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muy diversas. Esto, mas la evidencia de acrecién de ciimulos jévenes de la galaxia enana
Sagitario sobre la Via Lactea (Lin & Richer 1992; Tbata et al. 1994; Da costa & Armandroff
1995), produciria un mayor rango de edades en los cimulos globulares, principalmente en
las regiones mas externas y tampoco predice un gradiente galactocéntrico de valores y me-
talicidades. La ausencia de estos gradientes ha sido demostrada recientemente por Richer
et al. (1996) para 36 cumulos globulares. En la siguiente seccion discutiremos este punto
usando la muestra de Harris (1999) para 148 cuimulos globulares. También es posible que

la dinamica de sistemas estelares, haya borrado trazas de un posible gradiente.

1.3. GRADIENTE GALACTICO DE METALICIDAD SE-
GUN LOS CUMULOS GLOBULARES

En principio, el método fundamental para determinar el médulo de distancia de un ci-
mulo globular, y por tanto, la calibracién de la magnitud absoluta de estrellas del camulo,
estd basado en el ajuste de la secuencia principal. Debido a que los cimulos globulares se
localizan a grandes distancias, sus estrellas de la secuencia principal son de magnitudes
aparentes extremadamente débiles.

En la década de los 90, las estrellas RR Lyrae, también conocidas como variables de camu-
lo, empezaron a ser objeto de especial atenciéon debido a su papel en la determinacién de
la escala de distancias cosmicas. Saha et al. (1992) discute y resume en su trabajo el uso
de las RR Lyrae para encontrar el médulo de distancia a galaxias externas, y da valores
distintos a los obtenidos empleando cefeidas clasicas. Por ejemplo la distancia encontrada
a la Gran Nube de Magallanes empleando RR Lyraes es (0.3 veces méas pequena que la
encontrada empleando cefeidas, y la distancia a M31 es un factor de 0.1 més pequena.
Simon & Clement (1993) proponen un nueva forma de determinar el modulo de distancia,
basada en los parametros de Fourier obtenidos de la descomposicién en armonicos de la
curva de luz de estrellas RR Lyrae. Este método ha sido empleado en numerosos estudios
posteriores para varios caimulos (Kaluzny et al. 2000 para M5; Clement & Shelton 1997,
para NGC 6171; Arellano Ferro et al. 2004 para NGC 4147, Walker 1998 para NGC 1851).
Una lista mas completa se puede ver en las notas de las Tablas 4.5 y 4.6 de este trabajo.
El indicador tradicional de distancia para sistemas estelares de Poblacién 11, es la magnitud
de variables RR Lyrae; por esta razon, varias investigaciones tedricas y observacionales han
sido dedicadas a la determinaciéon de la magnitud absoluta de la rama horizontal, donde
reciden las estrellas RR Lyraes (Bono, Castellani & Marconi 2000; Clement et al. 2001).
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Varias determinaciones de la relacion My (RR) — [Fe/H] las podemos encontrar en los
trabajos de Caputo (1997); Gratton (1998); Cassisi, De Santis & Piersimoni (2001); Bene-
dict et al. (2002), donde se discuten los problemas especificos para la determinacion de la
pendiente y el punto cero de dicha correlacion.

Un problema dificil de resolver es la determinacién de la metalicidad de camulos globula-
res porque al ser lejanos sus estrellas son débiles y una determinacién precisa por medios
espectrocopicos es dificil, incluso ahora con telescopios més grandes, espectrografos mas
eficientes y detectores més sensibles.

Entre los trabajos donde se han determinado espectroscoépicamente composiciones quimi-
cas de estrellas gigantes en ciimulos globulares estian por ejemplo, Armandroff & Da Costa
(1991); Armandroff et al. (1992); Armosky et al. (1994); Beers et al. (1990); Brown &
Wallerstein (1992); Caldwell & Dickens (1988); Clementini et al. (1994) (y muchos otros
listados en la compilacion de Harris 1999).

VandenBerg (1985) y Janes (1988) encontraron que los cimulos abiertos (en el disco galacti-
co) mas viejos pueden ser s6lo unos pocos Ga més jovenes que algunos ciimulos globulares.
Como algunos de los ctimulos abiertos méas viejos son relativamente pobres en metales
(|[Fe/H] ~ — 0.5), esto hace una conexion entre estos y los cumulos globulares més ricos
en metales (también llamados globulares del disco); esto deberia dar informacion sobre la
estructura y la evolucion de la Galaxia (Bergbusch et al. 1991).

Zinn (1985) dividio a los caimulos globulares en dos grupos: Los ctimulos globulares del halo
y los cimulos globulares del disco. Los ctimulos globulares del disco tienen propiedades muy
similares a los cimulos galécticos del disco delgado y por lo tanto el estudio de estos ctiimu-
los nos permite obtener informacién sobre la cronologia de la formaciéon del disco galactico
y aclarar la relaciéon entre los diferentes componentes de la Galaxia.

La Tabla 1.2 resume algunas caracteristicas fisicas de las componentes estelares y de los
cimulos globulares en el halo y disco galacticos (Zinn 1990). Los globulares del disco se
encuentran a distancias perpendiculares al plano galactico Z < 3.5 kpc; su méaxima dis-
tancia desde el centro galactico es de 6 kpc. El valor de la metalicidad que parece dividir a
los cimulos del disco de los del halo es aproximadamente de [Fe/H|] ~ —0.8 (ver Figura
1.1). A diferencia de los globulares del disco, los cimulos del halo se distribuyen en todo
volumen de la Galaxia y se encuentran tanto en el disco y cerca del centro galéctico como

alejados del centro galactico a mas de 100 kpc (Grundahl 1996).

Debido a su localizacion cercana al disco, los globulares del disco son objetos muy difi-
ciles de estudiar, puesto que un alto grado de estrellas de campo contaminan su campo de

observacion y la mayoria de ellos estan también muy enrojecidos.



1.3. GRADIENTE GALACTICO DE METALICIDAD SEGUN LOS CUMULOS
GLOBULARES

TABLA 1.2: Metalicidades y velocidades de rotacion tipicas para los sistemas del halo y del disco.
Datos tomados de Zinn (1990).

halo halo disco delgado  disco delgado
Estrellas Camulos Estrellas Cuamulos
([Fe/H]) ~ -1.7 -1.6 -0.5 -0.5
Viot (km/s) 30+ 10 43 + 29 180 + 10 193 + 29

El esquema de formacién de la Galaxia como resultado del colapso gravitacional de una
gran nube intergalactica implica la existencia de un gradiente quimico donde los objetos
mas jovenes y mas cercanos al disco presentan un mayor contenido de metales por haber
sido formados a partir de material enriquecido. Como discutimos en la secci6én anterior
los modelos de ELS y SZ no favorecen la existencia de un gradiente galactocéntrico. Sin
embargo, evidencias de un gradiente quimico en el disco galactico han sido buscadas con
distintos indicadores, siendo quiza los mas notables las cefeidas clasicas, cuyas distancias
pueden medirse con gran precisiéon y las nebulosas planetarias.

Giridhar (1985) estudi6 el gradiente quimico por medio del analisis atmosférico en una
muestra de cefeidas clasicas y concluye que existe un gradiente de abundancia radial para
el hierro de d[%g/fﬂ = -0.056 £0.08, para la regién del disco gal4ctico entre 6.7 y 10.9 kpc
del centro galactico (suponiendo ry. = 8.5 kpc para el Sol), este resultado se debe a que
este tipo de estrellas son de poblacion I y estan en el disco y sus 6rbitas son circulares, y
tendria que haber poca variaciéon con los resultados, ademas de que a lo largo de su vida,
tal vez no han completado muchas vueltas alrededor del centro de la Galaxia. Tomemos
en cuenta que las cefeidas son mucho mas jovenes que el Sol y la posicién en la que se
encuentran es practicamente la misma en la que se formaron, por lo que las cefeidas si son
todavia un posible indicador de gradiente.

Por otra parte, Peimbert & Serrano (1980) calcularon los cocientes de abundancias de
He/H y O/H de nebulosas planetarias (NP) de tipo II, y resulta que son similares a las
de regiones HII a distancias galactocéntricas comparables. Este resultado implica que las
envolventes de las NP no se han enriquecido y que los cocientes pueden ser usados para
conocer la abundancia de elementos primigenios. Las envolventes de las NP de tipo II sir-
ven como traza de gradientes de composiciéon quimica a lo largo del disco de la Galaxia,
puesto que muestran el cociente de He/H con el que se formaron.

Intuitivamente, uno pensaria que los cimulos globulares, al tener una gran distribucién
espacial en la Galaxia podrian dar una evidencia de dicho gradiente quimico en el halo

galactico. Los modelos de formaciéon ELS y SZ no favorecen dicho gradiente.
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Para ver como estdn distribuidos los ctimulos globulares en términos de la metalicidad
contra la distancia al centro de la Galaxia, hemos usado los datos de Harris (1999). En la
Figura 1.1 se muestra la grafica de metalicidad vs. distancia al centro de la Galaxia de
148 camulos globulares.

La Figura 1.2 es similar a la Figura 1.1 pero para los cimulos globulares que se encuen-
tran a menos de 32 kpc del centro de la Galaxia. Los cimulos més ricos en metales que
[Fe/H| ~ —0.8 constituyen el sistema del disco que rota y que es plano, con propiedades
similares a las del disco delgado estelar (Zinn 1990), estos se muestran en la Figura 1.1
como triangulos para distinguirlos de los ciimulos més pobres en metales (puntos). En esta
muestra tenemos 111 ctimulos del halo y 37 ctimulos del disco. Es evidente que no hay
una indicacién de un gradiente quimico. La razén para esto, ademas de lo que explican
los modelos de formaciéon ELS y SZ, es sin duda que la dindmica del sistema de ciimulos
globulares ha borrado la evidencia del gradiente. Mientras que la edad tipica de un ctiimulo
globular es del orden de 10 Ga los periodos de sus érbitas galactocéntricas son del orden
de 10® a 10 afios por lo que a lo largo de su vida los cimulos pueden completar varias
orbitas (por ejemplo, Dinescu et al. 1999). Durante la vida media de un camulo, éste al-
canzard a darle algunas decenas de vueltas si estuviera mas lejos del centro de la Galaxia
y centenas de vueltas cuando esté més cercano al centro de la Galaxia (Allen et al. 2006).
Este constante cambio en la distancia galactocéntrica ha borrado a lo largo de la historia
galactica cualquier evidencia de un gradiente quimico que pudiera inferirse a partir de los
cimulos globulares.

En la Figura 1.3 hemos graficado exclusivamente aquellos ctiimulos globulares que han
sido estudiados con la técnica de descomposicion de Fourier. En este caso las distancias
y las metalicidades fueron tomadas del catédlogo de Harris (1999). Los valores empleados
estan enlistados en la Tabla 1.3. Tampoco hay evidencia de gradiente quimico, y lo tinico
notable en esta figura es la separaciéon en metalicidades entre los dos tipos de Oosterhoff
de los camulos globulares. Los Qosterhoff II que son méas viejos muestran, como era de

esperarse el menor contenido de metales.

1.4. ESTRELLAS RR LYRAE COMO INDICADORES DE
PROPIEDADES DE CUMULO.

Existen varios tipos de estrellas variables en ciimulos globulares; las “blue stragler”, SX

Phoenicis, Miras (en cumulos ricos en metales) y variables RV Tau, mas las variables RR



1.4. ESTRELLAS RR LYRAE COMO INDICADORES DE PROPIEDADES DE
CUMULO.

TABLA 1.3: Lista de los cimulos que han sido estudiados con
la técnica de descomposiciéon de Fourier, donde la distancia galac-

tocéntrica y metalicidad son reportados en el catdlogo de Harris

(1999).

Camulo  Tipo Oo Distancia (kpc) [Fe/H]
NGC 6171 I 3.3 -0.80
NGC 4147 I 21.3 -1.22
NGC 1851 I 16.7 -1.22

M5 1 6.2 -1.24
M3 1 12.2 -1.44
NGC 6934 I 12.8 -1.53
NGC 6229 I 29.7 -1.40
M55 IT 3.9 -1.81
M2 II 10.4 -1.54
M92 II 9.6 -1.87
M15 IT 10.4 -1.99
M9 IT 1.7 -1.72
NGC 2298 IT 15.7 -1.85
M68 II 10.1 -2.06
NGC 5466 II 16.2 -1.75

Lyrae, en la rama horizontal y variables Cefeidas Tipo II. Entre las estrellas més notables
de los cumulos globulares estan las RR Lyrae por su gran importancia en la estimacién
de las distancias a los ciimulos, al Centro Galéctico, y a otras galaxias en el Grupo Local.
Las magnitudes absolutas de las RR Lyrae son también de importancia fundamental en la
estimacion de las edades absolutas y relativas de ctimulos globulares.

Las estrellas RR Lyrae se encuentran en la rama horizontal. En esta etapa evolutiva las
estrellas estdn quemando helio en el ntcleo e hidrogeno en un cascarén y desde ahi se
preparan para el segundo ascenso importante en la evolucién de una estrella a lo largo del
diagrama H-R, hacia la rama asintética. La rama horizontal atraviesa la franja de ines-
tabilidad y es ahi donde las estrellas pulsan. Las RR Lyrae se encuentran pues, tanto en
la rama horizontal como en la franja de inestabilidad. Por estar en la rama horizontal, su
luminosidad varia poco con la temperartura efectiva, es decir es independiente del periodo
de pulsacién. Esto permite usarlas como indicadores de distancia. Existen RR Lyraes de
campo que también tienen esas propiedades, pero aquellas contenidas en un cimulo indican
pues la distancia a ese sistema estelar.

Las variables de tipo RR Lyrae son estrellas gigantes de tipo espectral A-F que pulsan

radialmente con periodos menores a un dia y amplitudes de 0.2 a 2.0 mag. Existe una clase
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FicurA 1.1: Metalicidad como funcién de la distancia desde el centro de la Galaxia hasta 130
kpc de 148 ciimulos globulares. Los datos de los cimulos son los reportados en el catalogo de Harris

1999. Los tridngulos son cumulos globulares del disco.

de estrellas RR Lyrae que muestran efecto Blazhko, que consiste en la modulacion de am-
plitud y fase del maximo brillo (Blazhko 1907). La curva de luz de una estrella con efecto
Blazhko cambia periédicamente su forma sobre una escala de tiempo tipica de decenas a
cientos de dias La tasa de incidencia del efecto Blazhko entre estrellas RRab en la Galaxia
es de 20-30 % (Szeidl 1988, Moskalik & Poretti 2002). Entre las estrellas RRc la incidencia
es menor a 5 % (Kolenberg 2004).

Las estrellas RR Lyrae, son también llamadas variables de camulo, ya que éstas se encuen-
tran en ciimulos globulares en su mayoria y son sumamente pobres en metales. Reciben su
nombre de la estrella prototipo del grupo RR Lyrae, que varia su magnitud visual de 7.06
a 8.12 con un periodo de 0.56682326 dias. Su variabilidad fue descubierta por Williamina
Fleming en 1889, y en 1913 ya se habian descubierto mas de 500. Actualmente se conocen
unas 3000 (Clement et al. 2002).

Las estrellas RR Lyrae fueron clasificadas por Bailey en 1898 de acuerdo a las formas de

sus curvas de luz en los tipos a, b y c. Las clases a y b han sido amalgamadas en una séla
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F1GURA 1.2: Similar a la Figura 1.1 para una distancia de 32 kpc.

clase RRab. Estas estrellas tienen curvas de luz asimétricas (como las cefeidas) con perio-
dos P, > 0.4 dias y un periodo promedio P, ~ 0.55 dias. En general estas estrellas tienen
grandes amplitudes, 0.5< Am < 1.5 mag, y pulsan en el modo fundamental. El bump
en las curvas de luz de estrellas RRab, se cree que es una consecuencia de un fenémeno
de onda de choque, aunque haya discusién entre los que argumentan que esto se debe a
calentamiento por gas “infalling” y la reflexion de una onda de compresion en la frontera
del nucleo (Gillet & Crowe 1988; Carney et al. 1992; Fokin & Gillet 1997). El bump es mas
prominente en las curvas de luz de las estrellas RRab con grandes amplitudes. En el caso
de las RR Lyrae, que tienen una curva de luz modulada en un ciclo de Blazhko de 40 dias,
el bump es mas intenso cuando la amplitud de la curva de luz es mas grande Walraven
(1949); Kolenberg et al. (2006).

Las variables RRc tienen curvas de luz simétricas (practicamente sinusoidales) con ampli-
tudes mas pequenas, Am < 0.5 mag, y periodos més cortos, P, < 0.4 dias y un periodo
promedio P, ~ 0.3 dias. Estas estrellas pulsan en el primer sobretono.

Para las RR Lyrae que pulsan simultdneamente con dos periodos distintos, probablemente

11
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FiGUuRA 1.3: Metalicidad como funcién de la distancia al centro de la Galaxia de ctimulos glo-
bulares estudiados por la técnica de descomposiciéon de Fourier. Los asteriscos simbolizan a los

cumulos del tipo Qosterhoff T y los circulos a los del tipo II.

en el modo fundamental y en el primer arménico se utiliza la denominaciéon RRd, o RR
Lyrae de doble modo, este tipo de estrellas es muy escaso.

La nocién de que la forma de las curvas de luz producida por la pulsacién de las estrellas
estd determinada por algunos pardmetros fisicos especificos data del trabajo de Walraven
(1953) y por tanto es de esperarse que los parametros fisicos de relevancia estructural y

evolutiva puedan determinarse con un andlisis adecuado de la forma de las curvas de luz.

1.4.1. Grupos de Oosterhoff

En 1939, Oosterhoff mostré que segin los periodos de sus RR Lyrae, existen dos grupos
de ciimulos globulares distinguibles, hoy conocidos como grupos I y IT de Oosterhoff. En
el grupo I de Oosterhoff las RRab muestran periodos promedio de 0.55 dias y las RRc de

0.32 dias, mientras que el grupo II se muestran periodos més altos, alrededor de 0.64 y 0.36

12



1.4. ESTRELLAS RR LYRAE COMO INDICADORES DE PROPIEDADES DE
CUMULO.

dias para las RRab y RRc respectivamente. Ademaés, los ctiimulos del grupo II presentan
una tasa més alta de estrellas del tipo RRc respecto al total que los del grupo I.

Una primera explicacién para esta separacion entre los grupos I y IT de Oosterhoff puede ser
encontrada en la metalicidad del ciimulo. Los ciimulos globulares mas pobres en metales
son del grupo II de Oosterhoff, mientras que los ciimulos que presentan metalicidades
intermedias son del tipo I de Oosterhoff. Van Albada y Baker (1973) proponen una teoria
en este sentido: la mayorfa de las estrellas de la rama horizontal pertenecientes a ctiimulos
de metalicidad intermedia comienzan su vida cerca de la banda de inestabilidad, lo que
conlleva una evolucién hacia mayores temperaturas, y cuando esta temperatura llega a ser
suficientemente alta se podria accionar el modo fundamental de pulsacién de las RRab,
este podria ser el origen de los ctimulos del grupo I de Oosterhoff. Las estrellas de la
rama horizontal de los camulos globulares pobres en metales comienzan su vida a altas
temperaturas, y evolucionan a temperaturas menores, estas estrellas cruzan la banda de
inestabilidad en diferente direcciéon que las anteriores, los cimulos mas pobres en metales
tienen su rama horizontal mas azul, y podrian formar un ctimulo del grupo II. Este efecto
puede explicar la gran fraccion de estrellas RRc en los ctiimulos de grupo II.

El estudio homogéneo de estrellas RR Lyrae en algunos ciimulos globulares ha permitido
inferir algunas tendencias generales para estos sistemas estelares como su distancia, su
metalicidad y su relacién con el tipo de Oosterhoff de cada camulo, la masa de sus estrellas
RR Lyrae y la estructura de la rama horizontal. En el Capitulo 4 hablaremos con mas

detalle de estas tendencias.

1.4.2. Dicotomia entre la masa y la metalicidad de estrellas RR Lyrae
en la Rama Horizontal

Cuando termina el quemado de helio en un cascarén en las tltimas fases de la Rama
de las Gigantes, las estrellas evolucionan hacia la Rama Horizontal, donde el nicleo se ha
compactado y la temperatura ascendido hasta hacer posible el quemado de helio en el nticleo
y el hidrégeno en un cascarén mas externo. En la RH y a medida que el cascarén activo de
hidrégeno alimenta al ntcleo de helio, agota la envolvente de hidrégeno, haciéndola menos
masiva. La masa de la envolvente es por lo tanto una funcién de la edad de la estrella.
Teéricamente se han hecho esfuerzos por entender el lugar donde una estrella inicia su
evolucién en la RH, es decir su color o temperatura efectiva.

Hay pardametros que evidentemente definen ese lugar, como son la masa de la estrella
y su composicion quimica. Los modelos evolutivos para estrellas de la rama horizontal

muestran, sin embargo, una dicotomia entre la edad (es decir, la masa del manto estelar)
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y la metalicidad: una estrella puede ser més azul tanto si tiene poca masa en su manto o si
tiene una metalicidad menor. Es posible que esta dicotomia puede ser resuelta con el uso
del periodo de las estrellas RR Lyrae de un ctamulo.

Por una parte, como sabemos, la densidad de masa media de una estrella es calculada
haciendo el cociente entre su masa y su volumen. A su vez la masa de esta es la suma de
la masa del nucleo (para estrellas RR Lyrae estaria compuesta de helio) y la masa de la
envoltura (disminuyendo con la edad). Para calcular el volumen de la estrella el parametro
principal es el radio de ésta, y se calculard usando el valor de su luminosidad y temperatura
efectiva a través de relaciones semiempiricas, como se verd mas adelante en esta tesis.

Ahora, si queremos hallar el valor de la masa de la envoltura de la estrella de la relaciéon
anterior, esta quedaria en términos de la densidad promedio, de la masa del niicleo y de el
radio de la estrella. Pero para una estrella que pulsa radialmente, como es el caso de las
estrellas RR Lyrae, la densidad est4 asociada con el periodo a través de una constante de

proporcionalidad més o menos bien determinada (Q ~0.04), Cox, 1980.

Q=PVp/re (1)

De esta manera la masa de la envoltura de una estrella RR Lyrae se relaciona con su
periodo y podemos ubicarla en la rama horizontal. Es decir, el andlisis detallado de las
curvas de luz de las estrellas RR Lyrae de ctimulos globulares puede ofrecer informacién

fundamental para el desarrollo tedrico de la evolucién en esta etapa evolutiva.

1.5. EL CUMULO NGC 5466

El camulo NGC 5466 (R.A.(2000)= 14"05™27%.3, DEC(2000)= +28°32'04"). Fue des-
cubierto por Shapley en 1930. Es un cimulo globular de alta latitud galactica (1=42.15
y b—+73.59), una distancia al disco Z = 15.9 kpc, tiene una estructura extremadamente
abierta, y bien resuelta. La baja concentracion de estrellas nos fascilita hacer fotometria en
el centro del camulo que es de clase de concentracion XII y tipo espectral F5 (Buonanno et
al. 1984). Es un camulo del tipo de Qosterhoff T1. Harris (1999) da un valor de metalicidad
del camulo [Fe/H|= —2.22. Este cumulo tiene una magnitud visual absoluta My = -6.96
mag y un radio del niicleo r. = 1.64 minutos de arco, un radio (half-mass) r, = 2.25 minu-
tos de arco. Sin embargo este ha sido objeto de pocos estudios fotométricos en el pasado.
Por ejemplo, Cuffey (1961) realizé fotometria PV en el campo del camulo que podemos
ver en la Figura 1.4, obteniendo datos de 395 estrellas en el campo del ciimulo, de las
cuales registro 18 estrellas RR Lyrae y la cefeida anémala V19 (una estrella mas masiva que

las cefeidas de poblacion IT por factores de 2-3), obteniendo el Diagrama Color Magnitud
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de este cimulo; Buonanno et al. (1984) realizaron fotometria BV, midiendo magnitudes y
posiciones de todas las estrellas més brillantes a B—=19 a una distancia de 5.5 minutos de
arco desde el centro del cimulo. Estos dos trabajos tienen datos de estrellas en el sistema
estandar en el campo del cimulo. Se utilizaron los resultados del segundo trabajo para
hacer nuestra transformacion al sistema estandar en el filtro V. Por otro lado, Corwin et
al. (1999) presentaron fotometria CCD BV, curvas de luz y efemérides de 20 variables RR
Lyrae y de una cefeida anémala en este ctimulo.

Se conocen varios tipos de estrellas variables en este ciimulo: nueve estrellas SX Phoenicis

| i T [
NGC 5466 i

FicURA 1.4: Diagrama color magnitud del cimulo globular NGC 5466.

(Nemec & Mateo 1990; Chen & Corwin 1999, Buonanno, 1984), tres binarias eclipsantes
(Mateo et al. 1990; Kallrath et al. 1992; McKinley & Corwin 1998), la cefeida anoémala y
20 estrellas RR Lyraes (Clement et al. 2001).

Este cimulo fue elegido para este trabajo, ya que en la época del CCD no habia sido
estudiado ni se le habia realizado la descomposiciéon en sus parametros de Fourier de las
curvas de luz de estrellas RR Lyrae con lo que es posible obtener pardmetros fisicos de
relevancia astrofisica. Otra razén para estudiar este ciimulo es que se le han encontrado
muy pocas estrellas RR Lyrae. La estadistica de estrellas RR Lyrae en los cimulos indica
que deberian existir més y pretendemos con este estudio hacer una bisqueda de nuevas
variables. Gracias a la nueva técnica de fotometria diferencial de imagenes, descrita con
detalle en la seccién 2.4 ha sido posible descubrir un gran ntimero de variables en otros

ciumulos, esto nos impulsa a utilizarla también para la determinacién de curvas de luz de
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estrellas RR Lyrae, incluso de aquellas estrellas més cercanas a la regiéon central de cimulo
tipicamente muy densamente poblada. Queremos ademés aumentar la muestra de ciimulos
globulares estudiados por esta técnica (poderosa y homogénea) y reforzar las secuencias Ti-
po de Qosterhoff-Metalicidad y Metalicidad-T,s; que sin duda nos proveen de ideas sobre

el origen estructural y evolutivo de la dicotomia de los tipos de Oosterhoff.
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2 OBSERVACIONES Y REDUCCION DE
DATOS

Las observaciones presentadas en este trabajo fueron obtenidas en el Himalayan Chan-
dra Telescope (HCT) del Indian Astronomical Observatory (IAQ), en el Observatorio Vainu
Bappu (VBO) en Kavalur, ambos en la India y en el Observatorio de San Pedro Mértir
(SPM), en México. Estas observaciones fueron obtenidas por la Dra. Sunetra Giridhar en
tres temporadas, dos en el primer telescopio y una en el segundo. El cimulo NGC 5466 fue

observado en los filtros V y R del sistema de Johnson.

2.1. OBSERVACIONES DEL HCT

El Indian Astronomical Observatory (IAQ) se encuentra situado en la planicie de Ni-
kamkhul al norte de Dipga-Ratsa Ri en el Himalaya en la regiéon conocida como Hanle, a
unos 4500 m de altura, a una latitud de 32°46""46° norte y una longitud de 78°57™ y 51°
este.

El HCT (que en algunas ocasiones lo llamaremos “Hanle”) tiene un diseno Ritchey-Chretien,
con un espejo primario de 2.01 m. y una configuracion optica de tipo Cassegrain f/9. El
CCD utilizado mide 2048 x 2048 pixeles de 15 pm cada uno. La escala de imagen del teles-
copio es de 11.5”/mm, lo que equivale a tener una resolucion de 0.17”/pixel, con un campo
de visiéon de 5.9x5.9 minutos de arco.

Con el HCT se observo NGC 5466 en dos temporadas de dos noches cada una, la primera
del 8 y 9 de abril de 2004 (que llamaremos: H04), y la segunda del 14 y 15 mayo de 2005
(que llamaremos: HO5) segun la bitacora de la Tabla 2.1.
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TABLA 2.1: Lista de imagenes del cimulo NGC 5466 obtenidas
con el HCT de 2.01 m. en la que se muestran las fechas, el ntimero
de imégenes (n) tomadas en los filtros V y R para cada noche y los

correspondientes tiempos de exposicion (t) de cada imagen.

Noches Filtro n  t(seg.) |
8-9 de abril 04 \% 24 150.0
8-9 de abril 04 R 26 120.0
9-10 de abril 04 \% 29 180.0
9-10 de abril 04 R 28  150.0
14-15 de mayo 05 \Y% 24 180.0
14-15 de mayo 05 R 28 150.0
15-16 de mayo 05 \% 30 180.0
15-16 de mayo 05 R 31 150.0

2.2. OBSERVACIONES DEL VBO (KAVALUR)

El Observatorio de Vainu Bappu (VBO), es un observatorio 6ptico del Indian Institute
of Astrophysics (ITA), y esta localizado en el estado de Tamil Nadu. Tiene una latitud de
12° 34’ una longitud de +78° 50’ y una Altitud de ~700 m
El telescopio empleado en el VBO fue un Telescopio Zeiss con un espejo primario de 1.02
m. de didmetro, una configuracion optica de tipo Cassegrain, /13 con una escala de imagen
de 15”7.6/mm, lo que equivale a una escala de 0.37”/pixel. Se utiliz6 un detector CCD de
1024 x 1024 pixeles, con un tamano de pixel de 24 um y un campo de visiéon de imagen de
6.37x6.37 minutos de arco.

Se usaron las observaciones obtenidas con este telescopio en una temporada de 3 noches:
6, 7y 8 de febrero de 2005 (que llamaremos: K05), segun la bitacora de la Tabla 2.2.

2.3. OBSERVACIONES DE SAN PEDRO MARTIR

El Observatorio Astron6mico Nacional de San Pedro Martir (SPM) estéa situado a unos
150 km de Ensenada, en Baja California Norte. Se encuentra a unos 2790 m de altitud, en
una latitud de 31°02™42% norte y longitud de 115°27™58% oeste.

Las observaciones se obtuvieron con el telescopio de 0.84 m (que llamaremos: SPMO05).
Este telescopio tiene un disefio de tipo Ritchey-Chrétien, con un espejo primario a 0.84
m, y una configuracion optica de tipo Cassegrain con un espejo secundario de /15 y

una resolucion de 16.43”/mm, lo cual equivale a tener 0.39”/pixel. El telescopio tiene una
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TABLA 2.2: Lista de imagenes del caimulo NGC 5466 obtenidas
con el telescopio de 1.02 m. del VBO en la que se muestran las
fechas, el nimero de imégenes (n) tomadas en los filtros V y R
para cada noche y los correspondientes tiempos de exposicion (t)

de cada imagen.

Noches Filtro n  t(seg.) |
6-7 de febrero 05 A% 8  600.0
6-7 de febrero 05 R 8  360.0
7-8 de febrero 05 A% 1 600.0
7-8 de febrero 05 R 2 360.0
8-9 de febrero 05 A% 1 600.0
8-9 de febrero 05 R 2 360.0

TABLA 2.3: Lista de imagenes del caimulo NGC 5466 obtenidas
con el telescopio de 0.84 m. de SPM en la que se muestran las
fechas, el nimero de imégenes (n) tomadas en los filtros V y R
para cada noche y los correspondientes tiempos de exposiciéon (t)

de cada imagen.

Noches Filtro n  t(seg.) |
28-29 de enero 05 \% 6 660.0
28-29 de enero 05 R 6 600.0
29-30 de enero 05 \% 2 660.0
29-30 de enero 05 R 2 600.0

montura ecuatorial y su limite de declinaciones es de +80° y —45° y su limite de dngulos
horarios esté entre +5 y -5 horas. La calidad tipica del seeing durante nuestra temporada

fue entre 1.0 y 1.5 segundos de arco.

El CCD utilizado en estas observaciones es de 2048 x 2048 pixeles, con un tamano de
pixel de 24 x 24 pum. El tamafio de la imagen es de 6.7x6.7 minutos de arco. Los filtros
utilizados fueron V y R del sistema Johnson. Las observaciones del ctimulo globular NGC
5466 se realizaron durante 2 noches, 28-29 y 29-30 de enero de 2005. Los detalles de las

observaciones se reportan en la Tabla 2.3.
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2.4. DANDIA: UN PAQUETE DE REDUCCION DE DA-
TOS CON FOTOMETRIA DIFERENCIAL

La reduccién de las imégenes se realizd utilizando la paqueteria de anélisis de datos
astronomicos IRAF, y los programas de fotometria diferencial por el método de sustraccion
de imagenes DANDIA descrita en detalle por Bond et al. (2001) y Bramich et al.(2005) y
amablemente puesta a nuestra disposicion por el Dr. Daniel Bramich. DANDIA consiste
de scripts en cshell que utilizan en gran parte la paqueteria de IRAF y algunos programas
escritos en los lenguajes PEARL e IDL. DANDIA mide la diferencia en flujo de estrellas de
cada imagen de la coleccion respecto a los flujos en una imagen de referencia. Esta imagen
de referencia es obtenida usando un subconjunto selecto de imégenes de buena calidad, y
después se hace un promedio de las imagenes con un kernel para obtener las variaciones
y distorsiones geométricas de las imégenes individualmente. Esta técnica nos permite ob-
tener una imagen de referencia de muy alta calidad usando una o varias imagenes de la
coleccion, por ejemplo aquellas con los mejores anchos a potencia media (FWHM) de los
perfiles estelares. Se utilizé s6lo una imagen como la de referencia, por cada temporada y
por cada filtro V y R. Esto tltimo se decidi6 asi, debido a que en el proceso de aprendi-

zaje del paquete DANDIA era més sencillo probar utilizando la mejor de nuestras imégenes.

Los requerimientos para “comenzar” a usar el DANDIA son los siguientes:

1. Crear subdirectorios que contienen los scripts o programas que se van a utilizar para
la obtenciéon de la fotometria: createlog.csh, framestats.csh, preprocess.csh, referen-

ce.csh.

2. Los programas de DANDIA requieren que las imagenes estén alineadas entre si, o
casi, con unos cuantos pixeles de corrimiento respecto a la imagen de referencia, de
otro modo, las imagenes no son tomadas en cuenta para la obtencién de la fotometria

y se perderian datos buenos seguramente.

3. Colocar las imagenes del cimulo, bias y flats por noche en un directorio para ca-
da filtro, en donde se estardn corriendo la mayoria de los programas mencionados
anteriormente, por ejemplo el preprocess.csh, reference.csh, que son de los mas im-

portantes.
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DIFERENCIAL

4. Los encabezados de las imégenes deben contener la siguiente informaciéon: EPOCH

(Epoca), RA (Ascencién Recta), DEC (Declinaciéon), OBSERVAT (Observatorio),

INSFILTE (Filtro), IMAGETYP (objeto, bias o flat), EXPTIME (Tiempo de expo-
sicion), COMMENTS (Comentarios) y DATE-OBS (Fecha de observacion).

5. Debido a posibles defectos del CCD, las imégenes podrian contener zonas de pixe-
les muertos. Aunque estos pixeles no estén sobre el objeto de interés, afectan a los
resultados de las reducciones, por tanto, es necesario escribir un archivo con las coor-
denadas de los extremos de las zonas afectadas para que éstas no se tomen en cuenta
en el andlisis. El archivo se llamara bpm.txt y consiste de un renglén por cada re-
gion afectada con datos x1, xa, Y1, Y2, siendo (x1,y1) y (z2,y2) los vértices inferior
izquierdo y superior derecho respectivamente de la zona con defecto. En caso de que
nuestras imagenes no tengan pixeles malos la entrada de este archivo serd: 0 0 0 0 en

un soélo renglon.

Corriendo los programas:

1. El programa createlog.csh crea un archivo de texto llamado masterlog con informa-
cion de los encabezados de todos los archivos *.fits, incluidos bias y flats y sirve para

revisar que los encabezados estén completos y sean correctos.

2. El programa framestats.csh crea archivos con estadistica util de cada imagen y los
almacena en los archivos: biasstats, flatstats, obsstats y allstats. Una inspeccion

de estos archivos permite aislar iméagenes anémalas.

3. El programa preprocess.csh corrige las imagenes por bias y por flats, un ejemplo de

un bias y de un flat obtenidos con el HCT se muestra en la Figuras 2.1y 2.2.

4. El programa reference.csh construye una imagen de referencia a partir de las imagenes
que elegimos (Figura 2.3). De la imagen de referencia, se restardn cada una de las
imégenes de la colecciéon. La diferenciaciéon se hace restando todo el flujo observado
dentro de un radio especifico a partir del centro de cada estrella en la imagen. La PSF
(acronimo de “Point Spread Function”)es una funcion tridimensional de intensidad
que representa la forma del perfil de una estrella, o una fuente puntual no resuelta.
La morfologia de esta funcion es la misma para todas las estrellas de una imagen,

escalada segun el brillo de la estrella. En nuestros CCD’s la forma de la PSF no
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FicurRA 2.1: La imagen de un flat field o campo plano en el filtro V del CCD del telescopio de
2.01 m. del HCT obtenido del cielo al atardecer.

varia ni con la posicién en la imagen ni con el brillo de la estrella, es decir, todas
las estrellas de una misma imagen pueden representarse por una PSF de la misma
forma. Una vez calculada la PSF los flujos de cada estrella se sustraen de la imagen

original dando lugar a una imagen sin estrellas como se muestra en la Figura 2.4.

5. Para probar que nuestras reducciones estan siendo bien realizadas, tenemos que re-
visar si las estrellas de la imagen stackref fits tienen las mismas coordenadas que las
de las estrellas enlistadas en el archivo starlist stackref.txt, que se encuentra en el
directorio ./reference. Este archivo sera de gran utilidad méas adelante para localizar
las estrellas estandares que necesitaremos para transformar al sistema estandar, las

estrellas variables conocidas y también para buscar nuevas variables.

6. Se usan ahora los programas en lenguaje PEARL: subtract.pl, mkphot.pl y transact.pl.
Estos programas alinean imégenes (subdirectorio ./geo) y permiten obtener los flujos

de las estrellas de cada imagen (subdirectorio ./diphot) y los almacenan en archivos
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FIGURA 2.2: La imagen de un bias del CCD del telescopio de 2.01 m. del HCT obtenido del cielo
al atardecer.

* dip.dat.

7. Por tltimo, para transformar flujos a magnitudes de las estrellas, se utiliza un pro-
grama en lenguaje IDL que toma los datos de los archivos *.dip.dat y calcula las
magnitudes correspondientes a cada estrella en todas las imégenes (subdirectorio
.Joutput). La nomenclatura de los archivos resultantes es: imagen i.out, con i de 1
hasta el nimero total de imégenes de todas las noches en un mismo filtro. Las tablas
imagen i.out contienen 13 columnas, de las cuales nos interesan: 1. El dia juliano
heliocéntrico; 2. el numero de estrella (ID); 3. y 4. las coordenadas X,Y; 5. y 6. la

magnitud y su incertidumbre, respectivamente.

En el apéndice estd descrito, de manera mas explicita, el uso de los programas de
DANDIA, que podria ser de utilidad para quien estuviera haciendo fotometria CCD de

objetos puntuales de muchas iméagenes.
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FiGURA 2.3: Imagen de referencia del Ctimulo Globular NGC 5466 de las observaciones realizadas
con el telescopio de 2.01 m. del HCT.

2.5. TRANSFORMACION AL SISTEMA ESTANDAR

Con el fin de hacer las transformaciones del sistema instrumental al estindar de John-
son se buscaron en la literatura estrellas estandares en los filtros V y R en el campo del
camulo. Sélo se encontraron estrellas estandares en el filtro V (Buonanno et al. 1984), por
tanto, s6lo se transformo al sistema estdndar nuestra fotometria en V.

Las magnitudes instrumentales de cada una de las estrellas estdndares se encuentran en
los archivos *.out correspondientes a cada imagen de cada noche junto con las de las otras
~ 5000 estrellas en el campo. El problema es pues, identificar cada estandar y construir
la ley de transformacién del sistema instrumental al estdndar. Para lograr esto se usa
uno de los programas de IRAF llamado rimcursor, el cual da las coordenadas de las po-
siciones en las que uno coloca manualmente el cursor donde se sabe que se encuentran
las estrellas. Asi identificamos cada una de las estrellas estdndar de manera manual en
la imagen de referencia. A continuacién se utiliza un programa en lenguaje fortran, bus-

cacor.for, que usa las coordenadas para buscar las estrellas marcadas con rimcursor en
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2.5. TRANSFORMACION AL SISTEMA ESTANDAR

FiGURA 2.4: Imagen de referencia, a la cual se le rest6 la PSF en cada estrella.

la lista starlist stackref.txt, correspondientes a la imagen de referencia stackref.fits. La
salida de buscacor.for es una lista con las magnitudes instrumentales de todas las estan-
dares identificadas. Las estdndares utilizadas para esta transformaciéon se muestran en la

Figura 2.5.

Después de haber identificado las estrellas estandares se usa un programa, sacalist.for,
que lee los nombres (o nameros ID) de las estrellas que se buscan y saca el renglon corres-
pondiente a ese niimero ID de cada uno de los archivos *.out y genera un archivo para cada
estrella de interés. El archivo tendra tantos renglones como imégenes de buena calidad se
hallan utilizado. Los archivos correspondientes a cada estrella tendran como entradas, 1D,
coordenadas X, Y, magnitud instrumental y la incertidumbre en la magnitud.

En principio notemos que las magnitudes de las estrellas estandares no varian pero podemos
comprobarlo graficando la magnitud instrumental como funcién del dia juliano heliocéntri-

co como se ejemplifica en la Figura 2.6 para tres estandares, en dos noches consecutivas.

Ahora calculamos el promedio de las magnitudes instrumentales que las estandares tie-
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FIGURA 2.5: Imagen de NGC 5466 en Filtro V donde se indican las estrellas estandares utilizadas

para la transformacion al sistema estandar.

nen en todas las imagenes de la coleccién, para cada temporada. Estos promedios se dan
en la Tabla 2.4. Si se grafican estos promedios de cada temporada contra las magnitudes
estdndares de Buonanno et al. (1984) en el filtro V, como en las Figuras 2.7 y 2.8, obten-
dremos la ley de transformacion del sistema instrumental al estandar para cada temporada
de observacién.

La recta de calibracion esta representada por:
Mest = Ax Minst'l‘ + B (21)

donde A y B son los coeficientes del ajuste lineal, M. es la magnitud estandar y M, s
es la magnitud instrumental obtenida a la salida de la fotometria PSF. Los coeficientes de
correlacién lineal, R, del ajuste son de 0.99 para los 4 casos por lo que la transformacién

es satisfactoria. En la Tabla 2.5 se listan los valores A, B y R de estas transformaciones.

Estas transformaciones se aplicaron a todas las imagenes de cada temporada, es decir,

se transformaron las magnitudes de los archivos *.out a las del sistema estandar y se
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FIGURA 2.6: Dias julianos contra magnitudes instrumentales de 3 estrellas estandares 7, S y R
del ctiimulo globular NGC 5466, en dos noches de la temporada H04.

almacenaron en archivos *.sal.

2.5.1. Ewvaluacién de las transformaciones al sistema estandar

Una forma de evaluar la precisiéon de nuestra fotometria es obteniendo los promedios
de las desviaciones estandar de las estandares dadas. Estos valores son para H04, HO5, K05
y SPMO05 son 0.008, 0.015, 0.021, 0.021 respectivamente y son también mostrados en la
tabla 2.4.

La transformacion indicada en la ecuacion (2.1) arroja valores que nos permite obtener
las diferencias entre las magnitudes de las estrellas estindar transformadas con nuestras
calibraciones al sistema estandar Mg, y el valor estdndar nominal (Buonanno et al. 1984), V.
Designaremos a estas diferencias como AM = My — V. Los valores medios son: (AMyg4) =
0.033, (AMips) = 0.035, (AMxkos) = 0.048, y (AMspnios) = 0.039.

En el campo de observacion del CCD del HCT tenemos 11 estrellas estandares con
53 iméagenes de la temporada H04 y 54 imagenes de la temporada HO05. En el campo de
observacion del CCD del VBO tenemos so6lo 5 estrellas estdndares, con 10 imagenes de
KO05. En el campo de observacién del CCD de SPM tenemos 9 estrellas estdndares, con 8
imagenes de SPMO05.
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TABLA 2.4: Magnitudes estandares e instrumentales promedio de las 4 temporadas de observacién,
HO04, HO5, K05 y SPMO05, o es la desviacion estandar del promedio de las magnitudes instrumentales.
Los valores estandares estdn tomados de Buonanno et al. (1984), n es el numero de estrellas

estandares que si se encontraron en el conjunto de imagenes.

Mag. Mag.l Mag.I Mag.I Mag.I

1D Est. H04 OHO4 n HO05 OHO5 n K05 okos n | SPM05 ospmos

F 14.11 15.012 0.003 24 | 15.104 0.007 36 16.618 0.001 4

H 16.66 17.677 0.008 41 | 17.731 0.016 50

I 15.78 16.806 0.007 42 | 16.895 0.007 48 18.457 0.010 5

J 16.87 17.879 0.011 44 | 17974 0.022 52 19.414 0.014 5

M 17.64 18.641 0.038 41 | 18.767 0.027 53 | 19.742 0.015 3 | 20.278 0.008 5

(0] 14.28 15.255 0.004 44 | 15.385 0.006 51 | 16.617 0.008 2 | 16.866 0.004 5

P 14.13 15.039 0.006 43 | 15.152 0.010 51 | 16.585 0.010 3 | 16.719 0.005 5

Q 16.37 17.375 0.008 44 | 17480 0.017 53 | 18.667 0.007 3 | 19.028 0.004 5

R 16.67 17.702 0.039 43 | 17.836 0.019 53 | 18905 0.031 3 | 19.271 0.007 5

S 14.88 15904 0.013 43 | 15999 0.011 53

V/ 17.57 18.506 0.013 43 | 18.635 0.022 51 20.128 0.010
promedio 0.008 0.015 0.021 0.021
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FIiGURA 2.7: La grafica de la izquierda es la correspondecia del promedio de las magnitudes
instrumentales y los valores estandar de la temporada (H04). La grafica de la derecha es lo mismo

que la anterior pero con la temporada (H05). Ver Tabla 2.4
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FiGURA 2.8: Similar a la Figura 2.7 pero con las temporadas de K05 (izquierda) y SPM05
(derecha).

TABLA 2.5: Valores de las transformaciones al sistema estandar en cada temporada.

Temporada A B R

HO04 -0.7003  0.9831 0.9995
HO5 -0.7757  0.9815  0.9995
K05 -3.7685 1.0819  0.9993
SPMO05 -2.3429  0.9863 0.9994

De lo anterior, se espera que la temporada HO5 tenga las curvas de luz mas completas,
por tener mayor numero de imégenes, es decir, mayor nimero de puntos que promediar de
las magnitudes de las estrellas estandares. Otro argumento a favor de la temporada HO05
seria que las imagenes son de mejor calidad que las de HO4, K05 y SPMO05 ya que los anchos
a potencia media (FWHM) en la imagen de referencia de cada temporada estan dados asi:
FWHMgo4 = 6.2
FWHMues = 5.4
FWHMxkos = 7.6
FWHMgspmos = 10.1

Este punto también indica que la temporada HO5 es la de mejor calidad y sus transfor-
maciones al sistema estandar son las mejores. Para hacer una comparacién de los campos

de observacién, en la Figura 2.9 se muestran imagenes del HCT, del VBO y de SPM en
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el filtro V. Noétese que el campo de observacion del HCT es mayor que el de SPM y a su
vez, ambos son mayores al campo del VBO. Adem4s tiene una mejor calidad la imagen del
HCT.

6.37x6.37 min..de arc

e ' . ..‘:5_.9x5.9fmin. de arco ro-. _ '_ .

. e - T

FiGURA 2.9: Imégenes de NGC 5466 en Filtro V. La imagen de arriba-
izquierda fue tomada con el telescopio de 2.01 m. del HCT. La imagen de
arriba-derecha fue tomada con el telescopio de 1.02 m. del VBO. La imagen

de abajo fue tomada con el telescopio de 0.84 m. de SPM.

De lo anterior concluimos que los mejores datos son los de H05, resultado que usaremos

més adelante para definir el punto cero de las curvas de luz de las estrellas RR Lyrae.
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Con la recta de calibracién obtenida para las magnitudes promediadas ya se puede pasar
la magnitud instrumental dada en el proceso de fotometria diferencial al sistema estandar.
Con lo cual se dispone de un conjunto de magnitudes estdndar para las estrellas variables

identificadas en cada imagen y la construccién de las curvas de luz.
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3 LAS ESTRELLAS RR LYRAE Y OTRAS
VARIABLES EN NGC 5466

3.1. INTRODUCCION

El nimero de estrellas variables conocidas en cimulos globulares galacticos es aproxi-
madamente de 3000. De éstos, mas de 2200 tienen periodos conocidos y la mayoria (~1800)
son del tipo RR Lyrae. Ademés, de la poblacién de estrellas RR Lyrae existen aproxima-
damente 100 binarias eclipsantes, 120 variables tipo SX Phoenicis, 60 cefeidas (incluyendo
las cefeidas de poblacion 11, cefeidas anémalas y RV Tauri), y 120 variables Semi Regulares
Rojas (Clement, 2002).

Segtin Clement (2002), el periodo promedio de las RR Lyrae que pulsan en el modo fun-
damental es 0.585 dias, de 0.349 dias es para las que pulsan en el primer sobretono y de
0.296 dias para las que pulsan en el segundo sobretono. Aproximadamente cerca del 69 %
de las estrellas RR Lyrae son RRab, 24 % son RRc, 4% pulsan en el segundo sobretono
(RR2), y 3% son RR Lyraes de doble modo (RRd).

Las variables conocidas en cimulos globulares estéan listadas en el catalogo de Clement
(http://www.astro.utoronto.ca/~cclement /cat/C1403p287), que es una actualizacion del
antiguo catalogo de Cumulos Globulares de Sawyer-Hogg de 1973.

Las 19 variables RR Lyrae conocidas en NGC 5466 que se encuentran en el campo de
observacion del CCD del telescopio HCT, que es mayor que el de VBO y que el de SPM,
se indican en la Figura 3.1. También en el mismo campo se localiza V19, una cefeida
anomala, estudiada por Zinn & King (1982) y por otros autores. Solo la estrella RR Lyrae
V23 listada en el catalogo de Clement no entra en el campo del CCD del HCT.

Otras variables conocidas del camulo NGC 5466 que no estudiaremos en este trabajo son 9
SX Phoenicis (Jeon et al. 2004), que se encuentran distribuidas cerca del centro del cimulo.
Por otra parte, se conocen 3 binarias eclipsantes (Mateo et al. 1990). También se conocen

de este cumulo 48 estrellas Blue Straggler (Nemec & Harris 1987).
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FicurA 3.1: Imagen de NGC 5466, con las estrellas variables RR Lyrae encerradas en un circulo.

3.2. OBTENCION DE CURVAS DE LUZ

Al final del proceso de reducion de datos por DANDIA (ver seccion 2.4) en el directorio
.Joutput se tienen archivos con las magnitudes intrumentales V y R como funcion del dia
juliano por cada estrella en el campo del CCD, en particular, para cada variable conocida.
Para este cimulo se obtuvo fotometria de alrededor de 5000 estrellas en cada imagen. Para
recolectar los datos de cada estrella variable RR Lyrae se realizaron los mismos pasos que
se hicieron para las estidndares descrito en la seccién 2.5.

Cuando ya se tienen las magnitudes de las estrellas de cada imagen transformadas al sistema

estandar como se describié en la seccién 2.5, el paso siguiente es obtener las curvas de luz
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de la estrellas RR Lyrae. Como ya se menciond, en las imagenes de Hanle se localizaron
20 estrellas variables conocidas del catalogo de Clement (2002), las imagenes de Kavalur
incluyen s6lo 17 de esas variables y las imagenes de SPM incluyen 19 variables conocidas.
La fase ¢ en las curvas de luz que se muestran en este trabajo, es la parte fraccionaria (pf)
del cociente:

_ DJH-E

pflo] = —p (3.1)

donde, para cada estrella se tiene un periodo P y la época E, que es el momento del méximo
de luz y DJH es el dia juliano heliocéntrico de cada observacion. Los periodos empleados
fueron adoptados de la literatura segin se reporta en la tabla 3.1, o calculados en este
trabajo como se describe en la seccién 3.2.1. Con la ecuacién 3.1 uno puede representar en
un mismo cielo observaciones obtenidas en cielos diversos, incluso muy separados uno de

otro. La parte entera de la ec. 3.1 es el ntimero de ciclos transcurridos.

3.2.1. Redeterminacién del periodo

En este trabajo se redeterminaron los periodos de algunas de las estrellas variables,
debido a que con los nuevos valores se obtuvieron mejores ajustes de las curvas de luz.
Para la determinaciéon del periodo se utilizé un programa basado en el método de la cadena
o de recorrido en fase. En dicho método se ponen los datos en fase con distintos periodos

de prueba, P;. DJH(t;) -~ DJH1
;(t:) = ZP-
J

donde DJHI1 es el dia juliano heliocéntrico de referencia (por ejemplo el del primer dato),

(3.2)

DJH (t;) es el dia juliano de cada punto de la curva y ¢;(t;) es la fase obtenida para cada
punto con el periodo de prueba. A continuacién es necesario ordenar los datos en fase. Al
graficar la magnitud contra esa fase, si el periodo de prueba es incorrecto la representacion
resulta una nube de puntos, con variaciones aleatorias entre datos adyacentes, mientras que
si el periodo es correcto los puntos se distribuiran de una forma mas o menos sinusoidal
mostrando la curva de luz coherente de una forma parecida a la ilustrada en la Figura 3.2.
Para buscar el periodo correcto puede utilizarse un algoritmo en el que se define una funcién
SQ para cada periodo de prueba P;:
n—1
SQ(P)) =Y | My — M| + |M,, — M| (3.3)
=1
Esta funcién suma las diferencias de magnitud entre cada dos puntos consecutivos en fase,

M; 1 — M;, y el resultado es una medida del recorrido total en el eje vertical al moverse
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desde el primer dato al Giltimo. Para una variaciéon puramente sinusoidal de amplitud total
de minimo a maximo A, se cumplira la relacion: SQ(Prorrecto) = 2(Mmaz — Mpmin) = 2A.
Aun con variaciones no sinusoidales, para el periodo correcto la funcion SQ da siempre un
valor més pequeno que para un valor incorrecto. Con lo cual, para saber cual es el periodo
correcto se busca el valor minimo de SQ(P), siendo P el periodo de prueba, que se hace
variar en un rango adecuado con un incremento pequeno entre un valor y el siguiente.
Como las variables RR Lyrae tienen periodos cortos, el rango de periodos probados ha
sido desde 0.2 hasta 1.8 dias, con un paso muy pequenio (del orden de 0.00001 dias) entre

valores sucesivos.

Mag

FIGURA 3.2: En la figura se indican dos magnitudes consecutivas M; y M;,; para ilustrar el

recorrido en el eje vertical de la magnitud con respecto a la fase para hallar la funcion SQ.

En la Figura 3.3 se da un ejemplo de los distintos valores obtenidos de SQ frente a los
periodos de prueba para la estrella variable V16, donde se obtiene un periodo de 0.4199999
dias. El periodo reportado por Corwin et al. 1999 es de 0.424530 dias.

En la Tabla 3.1 se enlistan los periodos y las épocas de las estrellas variables conocidas,

de las cuales se obtuvieron curvas de luz en los filtros V y R.

3.3. NOTAS SOBRE ESTRELLAS INDIVIDUALES

Para cada estrella se resto una cantidad AV a cada conjunto de puntos de la curva
de luz en el filtro V para cada una de las temporadas H04, K05 y SPMO05 con respecto
de HO5. Esto ha sido debido a que en al transformar al sistema estdndar cada una de las

temporadas, existe aun cierta incertidumbre en magnitud de todos los datos y se hace
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2\‘\\‘\\\\‘\\ L
vVie P(SQ =0.419999 dias

min)

O 1 ‘ 1 1 1 1 ‘ 1 1 1 1 ‘ 1 1 1 1 ‘ 1 1 1 1 ‘ 1 1 1 1

0.3 0.35 0.4 0.45 0.5 0.55
PERIODOS

F1GURA 3.3: En la figura se muestran los distintos valores obtenidos de SQ para los diferentes
periodos de prueba para la estrella variable RR Lyrae V16.
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FiGURA 3.4: Curvas de luz de V16 en el filtro V, con dos periodos muy cercanos, el de Corwin
et al. 1999 y el calculado en este trabajo.

con respecto de HO5 porque es la temporada que tuvo mejor transformacién al sistema
estdandar. En las Figuras siguientes (de la 3.5 a la 3.24) se muestran algunos ajustes de
Fourier de las curvas de luz en el filtro V, con una linea continua. Para las variables V16,
V18 y V20 se empleo el programa Period04, Version 10, Copyright (c) 2004 Patrick Lenz,
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TABLA 3.1: Efemérides de las RR Lyraes conocidas en el cimulo globular NGC 5466. Algunos
periodos y épocas fueron calculados en este trabajo (columnas 4 y 5). Los periodos de la columna
2 provienen de: *xx Sawyer Hogg (1973), * Corwin et al. (1999), ¢ McCarthy & Nemec (1997).

Estrella Periodo Epoca Periodo En,
Variable (dias) 2500000.0+ (dias) (dias) 2500000.0+ (dias)
V2 *0.588502 40684.221 40683.793
V3 *0.5780645 40704.319 40704.855
V4 x%0.5113067 40704.461 40704.597
V5 *0.6152241 39945.659 39945.992
V6 *0.6209516 40705.408 40705.876
v7 x%0.7034205 40702.398 40702.402
V8 *x().6291182 40705.358 40705.379
V9 *0.6850366 39947.328 39947.996
V10 *0.7092782 40705.468 40705.504
V11 *0.60771 40705.285 40705.871
Vi2 x%(0.2942387 39945.210 39945.191
V13 *0.3415568 40736.379 53087.421
Vi4 *0.7858557 39947.568 48382.894
V15 * 0.398625 40705.223 40705.357
V16 * 0.424530 39945.372 0.419999 39946.137
V17 * 0.3701062 40706.394 53085.994
V18 * 0.3744435 30519.697 0.37270 53085.954
V19 ¢ (0.8213010 40705.737 40706.113
V20 * 0.229496 0.30208 49876.976
V21 * 0.791027 48382.785

Institute of Astronomy, University of Vienna, basado en Period98 (Copyright 1996-1998
por Martin Sperl) un programa especialmente dedicado al analisis estadistico de series

largas de tiempo para datos astrondémicos.

= V2
Esta estrella es una variable RRab con efecto Blazhko, como lo noté Sawyer Hogg
(1973). El periodo de 0.588502 dias que Sawyer Hogg report6 nos permite reproducir
una curva de luz, en la que los puntos de la temporada de SPM05 se encuentran
desfasados de los de H04, H05 y K05 (ver Figura 3.5, izquierda). Con el periodo de
0.5874122 dias (Corwin et al. 1999) los datos se encuentran mas desordenados, ya que
los puntos de SPMO05 y de HO5 muestran sus puntos desfasados con respecto a H04 y
a K05 (ver Figura 3.5, derecha), por lo que adoptamos el periodo de Sawyer Hogg
(1973) e ignoramos los puntos de SPM05 evidentemente fuera de fase. La diferencia

de amplitudes para las temporadas H04 y K05 respecto a la de H05 es evidente.
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FicaurA 3.5: Curvas de luz en los filtros V y R para la variable V2. Los puntos corresponden a

la temporada HO4, los circulos a HO5, los tridngulos a K05 y los cuadrados a SPMO05.

V3
Esta estrella es de tipo RRab. El periodo de 0.5780645 dias produce una curva de
luz casi completa con las 4 temporadas: H04, H05, K05, SPMO05. En la Figura 3.6

se grafican las curvas de luz de V3 en los filtros V y R.

V4
Esta estrella es de tipo RRab con efecto Blazhko (Sawyer Hogg, 1973). Los puntos de
las 4 temporadas reproducen bien la curva de luz con un periodo de 0.5113067 dias.

En la Figura 3.7 se grafican las curvas de luz de V4 en los filtros V y R. El efecto
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FIGURA 3.6: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V3.

Blazhko es evidente.
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FiGUurA 3.7: Igual que la Figura 3.5 para la variable V4.
= V5

Esta estrella es de tipo RRab y tiene efecto Blazhko (Corwin et al. 1999). Se calculo
la curva de luz con un periodo de 0.6152241 dias. En la Figura 3.8 se grafican las
curvas de luz en los filtros V y R. Notamos que los datos de SPM05 caen desfasados

un poco con respecto a los de H04, HO5 y KO05.
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FIGURA 3.8: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V5.
= V6
Esta es una estrella variable tipo RRab y su periodo es de 0.6209516 dias, el cual
reproduce bien la curva de luz de V6 con puntos de las 4 temporadas. En la Figu-
ra 3.9 se grafican las curvas de luz de V6 en los filtros V y R.
— —
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FiGura 3.9: Igual que la Figura 3.5 para la variable V6.
= V7

Esta es una estrella de tipo RRab. La curva de luz para V7 se calcul6 con un periodo
de 0.7034205 dias. Para nuestra curva de luz hubo datos de H0O4, HO5 y SPMO05, esta
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estrella no estd contenida en el campo de K05. En la Figura 3.10 se grafican las
curvas de luz de V7 en los filtros V y R.
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Ficgura 3.10: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V7.
= V8

Esta estrella es de tipo RRab. La curva de luz para V8 se calcul6 usando un periodo
de 0.6291182 dias. Para nuestra curva de luz se utilizaron datos de las 4 temporadas.

En la Figura 3.11 se grafican las curvas de luz de V8 en los filtros V y R.
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Ficgura 3.11: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V8.
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= V9

16.5

Esta es una estrella de tipo RRab. Para calcular la curva de luz de V9 se usé el
periodo de 0.6850366 dias con datos de H04, HO5 y K05. Los datos de SPMO05 caen
desfasados en esta curva de luz, asi que no seran utilizados para el calculo de los

pardmetros fisicos. En la Figura 3.12 se grafican las curvas de luz en los filtros V y

R.
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FiGura 3.12: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V9.
= V10

Esta es una estrella del tipo RRab. Se usaron los puntos de las 4 temporadas para
calcular la curva de luz con el periodo de 0.7092782 dias. En la Figura 3.13 se

grafican las curvas de luz de V10 en los filtros V y R.

= V11
Esta estrella es una RRab y con efecto Blazhko (Corwin et al. 1999). Se calculd su

curva de luz con un periodo de 0.607710 dias. En la Figura 3.14 se grafican las

curvas de luz en los filtros V y R.

= V12
Esta es una estrella del tipo RRec y con un periodo de 0.2942387 dias. Los puntos de

SPMO05 se muestran fuera de la curva que se forma con H04, HO5 y K05. No se pudo

hallar un nuevo periodo, asi que se excluiran los datos de SPM05 para la obtenciéon
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FiGura 3.13: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V10.
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FiGUurA 3.14: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V11.
de parametros fisicos. Las curvas de luz en V y R se muestran en la Figura 3.15.
= V13

Esta es una estrella del tipo RRc y con nuestros datos se reproduce una buena curva
de luz con el periodo de 0.3415568 dias. Para nuestra curva de luz se usaron puntos
de las 4 temporadas. En la Figura 3.16 se grafican las curvas de luz en los filtros V

v R.
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FiGura 3.15: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V12.
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FiGURA 3.16: Igual que la Figura 3.5 para la variable V13.
= V14

Esta estrella es del tipo RRab, se calcul6 su curva de luz con el periodo de 0.7858557
dias. En la Figura 3.17 se grafican las curvas de luz en los filtros V y R. Aunque el
método de Descomposicion de Fourier es una poderosa herramienta para la obtencion
de parametros fisicos cuando es aplicado a los datos reales con ruido intrinseco, ésto
puede afectar la curva de luz obtenida y el minimo reconstruido en los datos de esta
estrella. La curva de luz no estd completamente cubierta, por lo que no usaremos esta

estrella en el calculo de parametros fisicos.
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FiGUurA 3.17: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V14.
= V15

Esta estrella es de tipo RRc y se reprodujo una curva de luz usando el periodo de
0.398625 dias. Para esta curva de luz se tienen datos de H04 y HO5. En la Figura 3.18
se grafican las curvas de luz en los filtros V y R. Notemos que en R las dos temporadas
H04 y HO5 estan desfasadas 0.2, sin embargo, pudimos hallar un mejor periodo. Una
posible explicacién seria que la estrella este en un sistema binario y el desfasamiento
se deba a diferencias de tiempo luz en la 6rbita, sin embargo el desfase no es evidente
en V.
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FiGurA 3.18: Igual que la Figura 3.5 para la variable V15.
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V16

Esta es una estrella de tipo RRe. Los puntos de H05 se encontraban desfasados con
respecto a los de H04 si se usaba el periodo de 0.424530 dias reportado por Corwin
et al. (1999). A esta se le calculé un nuevo periodo de 0.419999+10~° dias. En esta
curva de luz entraron los puntos de H04, HO5 y K05 y se muestra en la Figura 3.19
calculadas con los dos periodos, mientras que los datos de SPMO05 caen con una
pendiente diferente en la curva de luz, atn con el nuevo periodo, y tal vez esten
desfasados con respecto a las deméas temporadas, esto no lo podemos asegurar debido
a que son pocos datos de SPMO05 y éstos suelen ser anomalos en otras estrellas, por

lo que no los consideraremos.
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FiGura 3.19: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V16.
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16
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V17

Esta es una estrella de tipo RRc. Se reproduce una curva de luz con el periodo de
0.3701062 dias. En esta curva de luz entraron los puntos de H04, H05 y K05, mientras
que los datos de SPMO05 estas desfasados en la curva de luz, en los dos filtros V y R.
No se logré hallar un nuevo periodo para esta estrella con el que entraran los puntos
de SPMO05. En la Figura 3.20 se grafican las curvas de luz en los filtros V y R.
Notemos que la temporada H05 (circulos) tiene una amplitud 24 de 0.405, la cual es
un poco mayor a la de la de H04 de 0.366 mag. Ahora, si usamos el valor maximo de
K05 la amplitud seria un poco mayor a 0.427. Quizé esto se deba a que esta es una
estrella que podria tener efecto Blazhko, y no ha habido reportes en otros trabajos

acerca de esta peculiaridad.

17 P

— T T —
V17, P=0.3701062d

[

FiGura 3.20: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V17.

V18

Esta es una estrella del tipo RRe. Se calculé un nuevo periodo de 0.37274+107° dias,
con el cual la curva de luz se notard més limpia que usando el periodo de 0.3744435
dias de Corwin et al. (1999). Esta curva de luz tiene puntos de las temporadas H04
y HO5 y se muestra en la Figura 3.21 calculada con los dos periodos. Debido a que
los puntos de K05 se mostraron con algo de dispersiéon, no se presentan aqui y no se

usaran para obtencion de parametros fisicos.
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FiGura 3.21: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V18.

= V19
Esta es una cefeida anémala aproximadamente 2.0 magnitudes més brillante que
las RR Lyrae del cimulo. Fue estudiada ampliamente por Zinn & King (1982) y se
calculé su curva de luz con el periodo de 0.821301 dias, el cual fue reportado por
McCarthy & Nemec (1997). Esta curva de luz tiene puntos de las 4 temporadas y no
hemos cubierto el minimo de la curva de luz. Los datos de esta estrella no se incluiran
en la obtenciéon de parametros fisicos del cimulo debido a que no es RR Lyrae. En

la Figura 3.22 se grafican las curvas de luz en los filtros V y R.

= V20

Esta estrella es una variable tipo RRc como lo confirmaron Corwin et al. (1999). El
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FiGUurAa 3.22: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V19.

periodo de (0.229496 dias reproduce una curva de luz con los puntos correspondien-
tes a HO5 y a SPMO05 desfasados con respecto a HO4 (ver Figura 3.23). Nosotros
calculamos un periodo de 0.30208+5 x 107° dias. Sin embargo aunque estan en fase
los datos de H04, HO5 y SPMO05, el ajuste sélo lo hicimos con H04, una noche de
HO05 y los datos de SPM por considerarlos de mejor calidad. Esta variable mostro
cierta anomalia en el estudio de Corwin et al. (1999), ellos obtienen una curva de luz
de varias temporadas, y reportan algunos puntos de una temporada (1977) donde la
curva es casi plana.

Nosotros sugerimos que posiblemente tenga efecto Blazhko ya que ha mostrado varia-
ciones de amplitud. Pero muchos méas datos de diferentes temporadas serian necesarios

para poder concluir con firmeza.

V21

Esta estrella es del tipo RRab y con un periodo de (0.791027 dias se reproduce su
curva de luz con puntos de las 4 temporadas. En la Figura 3.24 se grafican las curvas
de luz en los filtros V y R. La curva muestra una mayor dispersion que otras estrellas
RRab y no logramos encontrar un mejor periodo. La dispersiéon puede deberse a que
la estrella esta muy cercana a otras y el flujo de éstas interviene en los valores de
magnitud de V21 como en otras estrellas. Esta estrella no serd considerada para la

obtencién de parametros fisicos.
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FiGura 3.23: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V20.

3.4. BUSQUEDA DE NUEVAS VARIABLES

Para buscar nuevas variables en el ciimulo NGC 5466 decidimos utilizar las temporadas
HO04 y HO05, ya que el campo de observacién de Hanle es el mayor de los tres telescopios
empleados. Ademas se ha mostrado que éstas dos temporadas tuvieron una mejor precision
en la fotometria y en la transformacion al sistema estdndar y son las temporadas con el
mayor niimero de observaciones.

Se aplico el programa de periodos, que utiliza el método de la cadena descrito anteriormente,
a todas las estrellas del cuamulo, que son aproximadamente 5000 detectadas en H05 por el
paquete DANDIA. Para cada estrella se calculd el pardmetro SQ y un periodo tentativo.
Se seleccionaron las estrellas de menor valor SQ como los mejores candidatas a variables

(ver ejemplo en la Tabla 3.2).
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FIGURA 3.24: Tgual que la Figura 3.5 para la variable V21.
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3.4. BUSQUEDA DE NUEVAS VARIABLES

TABLA 3.2: Fraccion de la salida del programa que nos permite encontrar estrellas variables
nuevas. Originalmente esta tabla es de 5 columnas, se le han hecho anotaciones en la ultima
columna para denotar las estrellas variables ya conocidas y el resultado de revisar la fotometria de

cada una de ellas y comprobar si tienen o no variabilidad en su magnitud.

listaV.SQ filtro V

Ppin—0.20 Priaz— 0.80 A=10"2°

No. L Curva PQmin SQmin

1 1781 2640.dat 0.294340 0.017* Vi2
2 342 1314.dat 0.375430 0.017* V18
3 286 1263.dat 0.578740 0.020* V10
4 1174 2086.dat 0.367680 0.022%* Vit
5 1644 2517.dat 0.342400 0.024%* Vi3
6 609 1565.dat 0.401480 0.025%* V15
7 336 1309.dat 0.300180 0.025%* V20
8 2288 3103.dat 0.420000 0.025%* V16
9 2861 _660.dat 0.578740 0.026* V5
10 917 1846.dat 0.578740 0.034%* V8
11 2433 3237.dat 0.578740 0.040* v
12 740 1684.dat 0.339830 0.042%* V4
13 1100 2018.dat 0.564260 0.055* V6
14 53 1049.dat 0.578740 0.055* V11
15 937 1865.dat 0.572460 0.062* V3
16 966 1893.dat 0.410950 0.095* V21
17 1947 2793.dat 0.571720 0.110%* V2
18 668 1618.dat 0.578740 0.146%* V9
19 200 1186.dat 0.397190 0.150%* V14
20 2102 2933.dat 0.238540 0.167 N1
21 1597 2475.dat 0.564260 0.175 N2
22 269 1248.dat 0.238360 0.192 no-var
23 178 1165.dat 0.729220 0.196 N12
24 1645 2518.dat 0.560810 0.202 no var
25 1607 2484.dat 0.370470 0.203 no var
26 93 1085.dat 0.557980 0.220 no-var
27 1787 2646.dat 0.729220 0.221 no-var
28 1169 2080.dat 0.239080 0.221 no-var
29 902 1832.dat 0.349090 0.227 no-var
30 6 1005.dat 0.729220 0.230 no var
31 1196 2106.dat 0.347420 0.252 no-var
32 1119 2035.dat 0.765340 0.267 no-var
33 1110 2027.dat 0.549300 0.268 no var
34 1347 2245.dat 0.200000 0.270 NH35
35 716 1662.dat 0.253890 0.273 no var
36 1640 2513.dat 0.343080 0.277 no-var
37 1223 2132.dat 0.342320 0.279 N4
38 771 1712.dat 0.334590 0.285 N14
39 2456 3259.dat 0.368260 0.286 no var
40 2804 _607.dat 0.200420 0.287 Cand
41 407 1376.dat 0.373880 0.287 no-var
42 295 1271.dat 0.220690 0.291 NH38
43 1732 2597.dat 0.386230 0.301 no-var
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Si ordenamos las estrellas en orden creciente de SQ, como es de esperarse, las estrellas
variables conocidas generalmente quedan en los primeros lugares de esta lista, y de ahi
vamos explorando si las estrellas de la lista cercanas a las que se sabe son variables serian
también variables. En la Figura 3.25 se grafica la identificacion de las estrellas vs. sus
valores de SQ. Como era de esperarse las RR Lyrae conocidas (puntos grandes) quedan
en la parte més baja del diagrama. Hemos inspeccionado detenidamente las curvas de luz
de todas las curvas de luz de todas las estrellas con SQ <0.4 debido a que la tendencia a
no encontrar mas variables se hacia mayor para valores més grandes. Todas las estrellas
revisadas que resultaron no ser variables se graficaron con tridngulos, las variables nuevas

son los circulos.
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FicuraA 3.25: Valores de SQ de todas las estrellas que DANDIA encuentra en la imagen de
referencia. Los puntos grandes corresponden a las variables ya conocidas, del catalogo de Clement
(2002), los circulos corresponden a las candidatas a variables, los tridngulos a las estrellas que se

revisaron y no mostraron variabilidad de algin tipo.
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3.4. BUSQUEDA DE NUEVAS VARIABLES

TABLA 3.3: Estrellas variables nuevas.

Nombre Periodo Epoca tipo
(dias) 2500000.0+ (dias)
V37 0.3224  53000.158502 RRd
0.2398  53000.000000
V38 0.3777  53000.034550 RRc
V39 0.1769  53083.288100 BinEcl W Uma
V40 0.2534  53053.839000 BinEcl
V41 0.1735  53000.114606 BinEcl W Uma
0.3433  53000.047207
CV1 0.3333  53000.000000 ?
CVv2 0.5000  52999.966230 ?
CV3 0.2506  53104.607100 ?

Las variables nuevas se enlistan en la Tabla 3.3, con sus periodos y épocas correspon-
dientes y el tipo de variable. Las curvas de luz se muestran en las Figuras 3.29-3.33 y en

la seccion 3.5 ofrecemos una discusiéon de cada una.

Durante la seleccién de nuevas variables se tuvo cuidado en que la estrella que mostraba
variabilidad, no estuviera muy cerca de alguna otra variable ya conocida, ya que en este
caso su emisiéon puede ser contaminada por la de la variable conocida. Hemos incluido a
manera de ejemplo el caso de la estrella que llamamos N7. Esta es una estrella que muestra
variaciones en su curva de luz, con un periodo de 0.2539 dias. Sin embargo, N7 se encuentra
muy cerca de V4, una variable ya conocida que tiene un periodo de 0.5113 dias, que es casi
el doble del periodo encontrado para N7. En la Figura 3.26 se muestra la curva de luz de
N7, con los dos periodos, y notamos que su curva es similar a la de V4 (Figura 3.7). Por
lo tanto variabilidad de N7 no es real sino producida por la contaminacién de V4. En la

Figura 3.27 se indica la posicion de esta estrella junto con la variable V4.

Las nuevas variables que se encontraron en el ciimulo globular NGC 5466 se localizan
en la Figura 3.28. Hacemos notar que algunas son muy cercanas al centro del ciimulo y
pudieron localizarse gracias al potencial del método de diferenciacién de imagenes empleado
para aislar estrellas en regiones superpobladas.

A continuacion discutimos brevemente cada una de las nuevas variables.
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F1GURA 3.26: Esta estrella no es variable. A la izquierda se muestra la curva de luz de N7 con
el periodo calculado por nosotros, de 0.2539 dias, y a la derecha se grafica con el periodo de V4,

0.5113 dias (asteriscos) corridos 2.3 mag junto con los puntos de V4 (puntos y circulos).

FiGURA 3.27: Imagen de una pequefia region del ciimulo globular NGC 5466 en donde se indica
la posicion de una estrella con variabilidad no real muy cercana a la variable conocida V4.

3.5. VARIABLES NUEVAS

= V37
En la imagen de referencia stackref fits, esta es una estrella brillante. Esta bien sus-
traida en la imagen stackref.sub.fits, es decir, no hay residuos significativos y notamos
una estrella muy débil a su izquierda que no fue bien sustraida. Sin embargo, ésta
probablemente no influya en su fotometria. Los residuos en las imagenes de diferencia
no parecen indicar que las variaciones de amplitud puedan ser debidas a una mala

sustraccién. Su curva de luz es del tipo de una RRc, sin embargo un anélisis deta-
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3.5. VARIABLES NUEVAS

FiGura 3.28: Tmagen del camulo globular NGC 5466 con las 5 variables nuevas indicadas y con
los candidatas a estrellas variables.

llado de sus frecuencias revela que la estrella es de doble modo o RRd con periodos
calculados de Py = 0.3224 dias para el modo fundamental y P; = 0.2398 dias para
el primer sobretono. Se confirmé aqui una de las propiedades fundamentales que las
estrellas RRd poseen, el cociente entre el periodo del primer sobretono y del perio-
do fundamental es cercano a valores entre 0.742 y 0.748 (Petersen 1973). Para V3T:

Py /Py = 0.744. La curva de luz se muestra en la Figura 3.29 con ambos periodos.

= V38
Esta es una estrella brillante en la imagen de referencia. Esta bien sustraida pero se
encontré contaminado su flujo por otra estrella companera mas débil no sustraida,
por lo que la fotometria en el sistema de referencia tendra un pequeno error. La forma
de la curva de luz parece ser la de una RRc, aunque notamos que es un poco dispersa.
Esta curva se muestra en la Figura 3.30. Se calculé un periodo de 0.3777 dias. Esta

estrella no muestra un segundo perfodo.
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Ficgura 3.29: Curva de luz de V37, en magnitud V, una de las nuevas variables hallada con la
técnica DANDTA. Se trata de una RR Lyrae de doble modo, o RRd.
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FiGurA 3.30: Similar a la Figura 3.29 para V38.

= V39
Esta es una estrella débil y notamos que en la imagen de referencia se encuentra

separada de las demés, ademas de que si ha sido sustraida bien. Se reproduce la
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3.5. VARIABLES NUEVAS

curva de luz mostrada en la Figura 3.31 la cual tiene la apariencia de una binaria
eclipsante tipo W UMa, y el eclipse primario es de 0.4 mag. y el secundario no se

aprecia. Se calculé un periodo de 0.1769 dias.
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FicurA 3.31: Similar a la Figura 3.29 para V39. Se trata de una binaria eclipsante tipo W UMa.

= V40

Esta es una estrella débil y no se ven estrellas muy cercanas a esta en la imagen de
referencia. La estrella ha sido sustraida correctamente. Reproduce una curva de luz
en forma de V de una binaria eclipsante, mostrando un eclipse primario de 0.4 mag.
La curva se muestra en la Figura 3.32. El periodo calculado para V40 es de 0.2534

dias.

V41

En la imagen de referencia notamos que esta estrella es mas débil y tiene algunas
compafieras cercanas pero no lo suficiente como para contaminar su emision. En la
Figura 3.33 se muestra la curva de luz en magnitudes V usando dos periodos, el
de 0.1735 dias, calculado en este trabajo, y el de 0.3433 dias, calculado por Poretti
(comunicacién personal). Las variaciones parecen ser reales en ambas curvas de luz

y la estrella es probablemente una binaria tipo W UMa.

99



CAPITULO 3. LAS ESTRELLAS RR LYRAE Y OTRAS VARIABLES EN NGC 5466

‘ T T T T ‘ T T T T ‘
186 V40, P=0.253356d a
: - * :
18.8 eny 1 —
L . . t«%** A N W
L LN . L N
> L . . * R . il
19 % . LA
L o - |
[ . % * » B
L . . 1
19.2 + -
194 L L L \ ]

0 0.5 1

Phase

FIGURA 3.32: Similar a la Figura 3.29 para V40. Se trata de una binaria eclipsante.
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FiGura 3.33: Curvas de luz similares a la Figura 3.29 para V41, la de la izquierda es usando
un periodo de 0.1735 dias que calculamos en este trabajo, y la de la derecha es usando el periodo
de 0.3433 dias (comunicacién personal con Poretti). Es probablemente un sistema binario tipo W
UMa.

3.5.1. Estrellas SX Phoenicis

Con este estudio se detectd la variabilidad de NH35, una estrella nueva para nosotros y

que comprobamos que es una variable del tipo SX Phoenicis, y que ya habia sido reportada

60



3.6. CANDIDATAS A VARIABLES

por Jeon et al. (2004). Posteriormente buscamos en la fotometria realizada por nosotros

las otras ocho variables SX Phoenicis de Jeon et al. (2004), pero s6lo encontramos cinco
mas (NH27, NH29, NH38, NH39 y NH49). En la Figura 3.34 se muestran las curvas de

luz de las seis SX Phoenicis reproducidas con los datos de la temporada H04 en el filtro

V. Este tipo de estrellas tiene periodos del orden de 0.05 dias y amplitudes de cerca de 0.2

mag, es decir, periodos y amplitudes mucho mas cortos que los de las estrellas RR Lyrae.

Las tres estrellas SX Phoenicis que no fueron localizadas por los programas DANDIA son
més débiles que 19 mag. (SXP1, SXP2 y SXP3).

3.6.

CANDIDATAS A VARIABLES

s CV1

Esta estrella tiene algunas vecinas no sustraidas pero muy débiles y es poco probable
que éstas afecten su flujo medido. La evidencia de esas estrellas vecinas en la imagen
stackref.sub.fits sugiere que existe un pequenio error en el flujo de referencia. Esta
estrella muestra una curva de luz donde se nota més variabilidad en la primera noche
que en la segunda (ver Figura 3.35). Las variaciones son de baja amplitud (0.02

mag) y pueden deberse al ruido. Probablemente la estrella no es variable.

Cv2

Esta es una estrella muy brillante, no tiene estrellas vecinas. La curva de luz muestra
variaciones en las dos noches de observaciéon como se ve en la parte de la izquierda
de la Figura 3.36, en dias julianos vs. flujo diferencial. El periodo calculado es de
0.5 dias. La curva de luz en fase se muestra en la de la derecha. Esta estrella muestra
variaciones de muy baja amplitud (0.02 mag), por lo que su variacién no es clara y

podria ser s6lo ruido.

CVv3

Hay evidencia de que esta estrella brillante tiene vecinas més débiles en la imagen de
referencia. El flujo de CV3 esta contaminado por las otras. Haciendo una revision del
flujo diferencial en la imagen sustraida se encontr6 que hay 5 estrellas méas débiles que
no fueron sustraidas, por tanto esta estrella tendra un error en su flujo de referencia
(Figura 3.37). En la Figura 3.38 se muestran las curvas de luz en magnitudes
utilizando dos periodos, 0.7292 dias y 0.2506 dias. En ambos casos la curva de luz es

ruidosa y de amplitud ~0.01 por lo que no podemos asegurar que esta estrella sea
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FicurA 3.34: Estrellas variables SX Phoenicis conocidas halladas con DANDIA.

variable auténtica y mejores observaciones son requeridas.
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FiGURrRA 3.35: Similar a la Figura 3.29 para CV1.
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FicurA 3.38: A la izquierda se muestra la curva de luz de V41 con un periodo de 0.2506 dias, y

a la derecha se muestra también la curva de luz pero con un periodo de 0.7292 dias.

3.7. Cociente de variables RR Lyrae

Como ya se discutio en la seccion 1.4.1, el ciimulo globular NGC 5466 es del tipo Oos-
terhoff I, puesto que el promedio de los periodos de sus RRc es de 0.35 dias y el promedio

de sus estrellas RRab es de 0.66 dias, lo que lo define claramente como un ctiimulo del tipo
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Oosterhoff TI.
De la tabla de Clement et al. (2001) se puede calcular que el cociente promedio <%>
para cumulos globulares del tipo Ooll representativos es de 0.434+0.09. Hasta antes de
nuestro estudio se conocian 20 estrellas RR Lyrae de éste camulo, 7 del tipo RRc y 13
del tipo RRab, lo que da un cociente de 0.35. En este trabajo descubrimos, entre otras
variables, una RR Lyrae del tipo RRc, por lo que el nuevo cociente es de
n(c 8
% =5 = 0.38 (3.4)
Aunque este valor atn es un poco menor que el valor promedio para ciimulos del tipo Ooll,
lo que implicaria que atin quedan RR Lyraes por descubrir, nosotros consideramos que esto
es poco probable puesto que hemos revisado la zona central del ciimulo, con la técnica de

fotometria diferencial.
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4 DESCOMPOSICION DE FOURIER Y
PARAMETROS FiSICOS

4.1. CALIBRACIONES EMPIRICAS DE PARAMETROS
FISICOS

En anos pasados se ha hecho un gran esfuerzo para mejorar los calculos de pulsacion
estelar no lineal (por ejemplo Dorfi & Feuchtinger 1991; Cox et al. 1992; Gehmeyr 1992a, b,
1993; Fokin 1992; Feuchtinger & Dorfi 1994, 1996; Buchler et al. 1996). Estos estudios han
sido motivados por varios problemas que conciernen a la antigua generacion de los modelos
de pulsacién Lagrangianos (ver memorias editadas por Buchler 1990) que se conduce en
varios aspectos de la dindmica no lineal de estrellas pulsantes.

En particular las curvas de luz de las estrellas RR Lyrae calculadas con cédigos lagrangia-
nos muestran perturbaciones numeéricas conspicuas y una comparaciéon detallada con las
observaciones por descomposicién de Fourier revela diferencias significativas en las fases
més bajas (Simon 1985, Simon & Aikawa 1986). Estas discrepancias de fase de las RR
Lyrae, asi llamadas, son atribuidas a la ausencia del transporte de energia convectiva y un
tratamiento insuficiente de la transferencia radiativa en las capas externas (Kovacs 1993),
y ha sido solucionado por célculos de pulsaciéon adaptativa al resolver las ecuaciones de
radiacion hidrodindmicas dependientes del tiempo (Feuchtinger & Dorfi 1996).

En el trabajo pionero de Walraven (1955) se ha argumentado que una descomposicion de
Fourier de las curvas de luz puede ligar a las variaciones en magnitud observadas con los
parametros estelares. Simon & Lee (1981) mostraron que para las estrellas Cefeidas, el
cambio del pardmetro de Fourier promueve una descripcién cuantitativa de la progresion
de Hertzsprung para cefeidas de doble modo, que consiste en que las llamadas cefeidas
“Bump” o cefeidas con “protuberancias” muestran una secuencia en la que la protuberancia
sube a lo largo de uno de los lados de la curva de luz, alcanza el maximo cuando se tiene
resonancia entre los dos modos y después baja por la otra rama de la curva de luz. Sin

embargo, dicha progresion en estrellas RR Lyrae no es tan clara (Simon & Teays 1982).
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Usando una teoria lineal de pulsacion de Simon (1979) se ha mostrado como los coeficientes
de Fourier se relacionan con las perturbaciones del brillo y radio de la estrella, sin embar-
go, un gran nuamero de incertidumbres inherentes a este método limita la precisién de los
parametros fisicos fundamentales.
Las calibraciones semiempiricas necesarias fueron determinadas durante los afios 90’s por
Simon & Clement (1993), ellos deducen una nueva escala de distancias para estrellas RR
Lyrae basada en el parametro de fase de Fourier ¢s;. Estas calibraciones requieren de una
descomposicién de Fourier de las curvas de luz y los parametros de Fourier pueden corre-
lacionarse con algunos pardmetros fisicos estelares, tales como la masa, la luminosidad, la
temperatura efectiva y la metalicidad (representada por la abundancia de hierro o [Fe/H]).
En los dltimos anos y con el uso de los detectores CCD, ha sido posible detectar y estudiar
con precisiéon las curvas de luz de RR Lyrae débiles en algunos ciimulos globulares, muy
lejanos en el Halo galdctico, y determinar de manera més eficiente los pardmetros fisicos
relevantes que se mencionaron antes.
Las curvas de luz V obtenidas en el capitulo anterior pueden ajustarse o representarse por
medio de una serie de Fourier. La representacién matematica de las curvas de luz es de la
forma:
" 27
m(t) = Ao+ ) Agcos(k(t — B) + ¢n), (4.1)
k=1

donde m(t) son las magnitudes en el tiempo ¢, P es el periodo y E la época. Se ha empleado
una rutina de minimizacion lineal para ajustar los datos con el modelo de series de Fourier,
derivando asi los mejores valores ajustados de las amplitudes Ay y los corrimientos de fase
¢r de las componentes senoidales. El nimero de armonicos usados en la ecuacion (4.1) fue
entre cuatro y nueve y se conservaron solamente los armonicos significativos.
A partir de las amplitudes y los corrimientos de los armoénicos de la serie de Fourier se
definen los pardmetros ¢;; y R;;, que posteriormente serdn utilizados para calcular los

parametros fisicos estelares, por medio de las relaciones:

Gij = JO; — 105,
A.
Rij = A—;

Siendo los pardmetros de Fourier ¢;; y R;;, la diferencia de fases y la razon de amplitudes
entre los arménicos correspondientes.

Las magnitudes medias Ag, y los parametros de Fourier relevantes al calculo de los para-
metros fisicos de cada una de las estrellas RRc y RRab en el filtro V, se enlistan en las
Tablas 4.1 y 4.2.
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TABLA 4.1: Parametros de los ajustes Fourier calculados para las
curvas de luz en el filtro V de las estrellas tipo RRc del ctimulo
globular NGC 5466. Donde n es el nimero de armoénicos usados

para el ajuste.

Estrella Ao Ay Ay P21 P31 Pa1 n P
V12 16.577 0.176 0.003 4.559 2.766 2.083 8 0.2942
V13 16.629 0.283 0.016 4.579 2375 1.815 4 0.3415
V15 16.568 0.246 0.020 4.115 4.134 2936 4 0.3986
V16 16.417 0.240 0.003 5.295 3913 2466 8 0.4200
V17 16.340 0.185 0.004 4.106 1.290 4.665 8 0.3701
V18 16.578 0.236 0.007 4.384 2901 3.400 8 0.3727
V20 16.576 0.162 0.002 3.937 2.362 5.452 6 0.3021

TABLA 4.2: Parametros de los ajustes Fourier calculados para las
curvas de luz en el filtro V de las estrellas tipo RRab del ctimulo
globular NGC 5466. Donde n es el nimero de armoénicos usados

para el ajuste.

Estrella Ao Ar P21 P31 Pa1 n P
V3 16.579 0.370 3.680 1.632 5.660 9 0.5781
V6 16.606 0.327 3.879 1.907 6.211 9 0.6209
V7 16.469 0.261 4.101 2.394 0.578 7 0.70342
V8 16.547 0.327 3.975 1.757 6.026 8 0.62912
V9 16.497 0.344 3.934 1.872 0.030 9 0.6291
V10 16.573 0.344 4.275 2330 0.711 7 0.7093
V14 16.395 0.277 4.404 2.508 0.814 9 0.7858

La relacion entre la forma de la curva de luz de las variables RR Lyrae y sus parame-
tros fisicos puede obtenerse de los modelos hidrodindmicos de pulsacién calculados para
parametros fisicos especificos, y estos modelos se usan para generar las curvas de luz teo-
ricas. Esas curvas son por tanto usadas para obtener sus correspondientes parametros de
Fourier y correlacionarlos con los pardmetros fisicos. Simon & Clement (1993) calibraron
las ecuaciones para la temperatura efectiva, T, ;¢, un parametro de contenido de helio, Y,
la masa estelar, M y la luminosidad, L en términos del periodo y del parametro de Fourier
¢31 para las estrellas tipo RRc. Sus calibraciones corresponden a nuestras ecuaciones de la
(4.2) ala (4.5).

Recientemente Morgan et al. (2007) han hallado varias relaciones [Fe/H|—logP — ¢31 para

las variables RRc, y nosotros hemos adoptado su ecuacion (5) (ver nuestra ecuacion 4.6).
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Segtn Morgan et al. (2007) ésta calibracion produce valores de [Fe/H]| con una incertidum-
bre de +0.21.

La magnitud absoluta My para las estrellas RRc puede también estimarse a través de la
calibracion dada por Kovéacs (1998) (ecuacion 4.7) y esta dada como My (K) en la columna
6 de la Tabla 4.3.

log(M/Mg) = 0.52logP — 0.11¢3; + 0.39, (4.2)

log(L/Le) = 1.04logP — 0.058¢%) + 2.41, (4.3)

log Tufs = 3.775 — 0.1452 log P + 0.00564. (4.4)

log Y = —20.26 + 4.935 log T,y — 0.2638 log(M /M) + 0.3318log(L/Le),  (4.5)
[Fe/H| = 3.702(logP)? + 0.124(¢{))? — 0.845¢% — 1.023¢1ogP — 2.620,  (4.6)
My (K) = 1.261 — 0.961P — 0.044¢%) — 4.447A,. (4.7)

Con este conjunto de ecuaciones podemos por lo tanto derivar los parametros fisicos de
relevancia astrofisica para las estrellas RRc a partir de sus curvas de luz.
Para las estrellas RRab las calibraciones equivalentes han sido derivadas en numerosos
trabajos de Kovacs & Jurcsik. La aproximaciéon al problema de estos autores ha sido em-
pirica. Para la calibracion de [Fe/H], Jurcsik & Kovacs (1996) emplearon una coleccion de
curvas de luz de estrellas RR Lyrae de campo (ver su Tabla 1), obtenidas de la literatura
y transformadas todas al sistema V de Johnson. Las metalicidades fueron obtenidas de las
compilaciones de Suntzeff et al. (1994) y Layden (1994) y transformadas a una escala unifi-
cada de [Fe/H] descrita por Jurcsik (1995); los valores adoptados se pueden ver en su Tabla
1. Después de un analisis numérico, estos autores concluyeron que la mejor calibracion es
la que nosotros presentamos como la ecuacion (4.8).
Jurcsik & Kovacs (1996) usaron una muestra grande de estrellas RRab en cimulos globu-
lares y en la galaxia enana Sculptor para descifrar la relacién que hay entre los pardmetros
obtenidos de la descomposicion de Fourier y la luminosidad. Sus datos les permitieron ha-
llar su ecuacion 2, que en este trabajo presentamos como la ecuacion (4.9).
Por otra parte, para el caso de la calibracion de T, ¢, Jurcsik (1998) us6 una base de datos
consistente en descomposiciones de Fourier de 272 curvas de luz en V de estrellas RRab con
los datos de [Fe/H|, My y el promedio del color intrinseco obtenidos segiin las formulas en
Jurcsik & Kovacs, Kovacs & Jurcsik (1996) y Kovacs & Jurcsik (1997), respectivamente.

Asi, las calibraciones de parametros fisicos para estrellas RRab son las siguientes:

[Fe/H] = —5.038 — 5.394P + 1.345¢ (4.8)
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My = 1.221 — 1.396P — 0.477A; + 0.103¢), (4.9)
(V — K)o = 1.585 + 1.257P — 0.2734; — 0.234¢%) + 0.062¢., (4.10)
log Top = 3.9291 — 0.1112(V — K), — 0.0032[Fe/H]. (4.11)

Con este conjunto de ecuaciones podemos por lo tanto derivar los pardmetros fisicos de
relevancia astrofisica para las estrellas RRab a partir de sus curvas de luz.

Como las calibraciones anteriores no nos dan la luminosidad de la estrella especificamente,
ésta se puede obtener a partir de My y la correccién bolométrica BC', adoptando la rela-
cion de Sandage & Cacciari (1990):

BC = 0.06[Fe/H] + 0.06, (4.12)

con

My = My + BC
y (4.13)
lOgL/L@ = _0'4(Mbol — 475)

Esta luminosidad reportada en la columna 5 de 1a Tabla 4.4, para las estrellas RRab podria
ser comparada con la obtenida para las estrellas RRc por medio de la ecuacion (4.3). Esta
comparacion y algunas inconsistencias seran discutidas en la seccion (4.5).

En las ecuaciones anteriores cbﬁ) y gbﬁ) son los corrimientos en fase obtenidos con series de
Fourier en cosenos y senos respectivamente y son asi porque los autores de las calibraciones
ajustaron las curvas de luz usando la ecuacion (4.1) en series de cosenos o senos. Estos

parametros se relacionan de la siguiente manera:

(s) _ 4@ _ - N\
¢jk = ¢jk U 1)2'
Las incertidumbres en los parametros fisicos obtenidos de las calibraciones anteriores
para log L, log T, log M y [Fe/H] son +0.009, £0.003, £0.026 y +0.14 dex respectivamente

(Jurcsik 1998).

(4.14)

4.2. DESCOMPOSICION DE FOURIER DE LAS CURVAS
DE LUZ

Las curvas de luz reportadas en el capitulo 3 para las estrellas RRab y RRc fueron
ajustadas por medio de la ecuacion (4.1). En general preferimos ajustar los datos corres-

pondientes a todas nuestras temporadas; H04, H05, K05, SPM05, sin embargo, en ocasiones
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los datos de SPM05 resultaron andémalos y no fueron considerados. Las estrellas con efecto
Blazhko; V2, V4, V5 y V11 no fueron ajustadas y no serdn utilizadas para la determinacion
de parametros fisicos. El nimero de armonicos de la ecuacion (4.1) que se emplearon en
los ajustes vari6 de estrella a estrella y s6lo conservamos aquellos arménicos significativos.
En las Tablas 4.1 y 4.2 reportamos los coeficientes de Fourier para las estrellas RRc y
RRab respectivamente, asi como el nimero de armonicos (n) que se emplearon para cada
estrella. Las curvas continuas que se muestran en las Figuras 3.5 a 3.24 corresponden a
los ajustes que producen estos parametros. La estrella V21 no fue incluida porque su curva

de luz muestra las anomalias que se discutieron en la seccién 3.3 y que no logramos corregir.

4.3. PARAMETROS FiISICOS

Los pardmetros fisicos de cada RR Lyrae fueron calculados con los pardmetros de Fou-
rier dados en las Tablas 4.1 y 4.2 y la calibracién correspondiente, y son reportados en
las Tablas 4.3 y 4.4. En éstas Tablas reportamos también el valor medio y la desviacion
estandar de cada parametro. Notamos que los valores de la estrella V17 son anémalos res-
pecto al resto de la muestra y no los consideramos en el calculo de los valores medios, es
probable que esto sea producido por la diferencia de amplitudes detectada de una tempo-
rada a otra y sobre la que ya comentamos en la secciéon 3.3.

El médulo de distancia y la distancia, en el caso de las estrellas RRc, fueron calculados a
partir de la magnitud absoluta My (K).

Dadas la magnitud media Ay y la magnitud absoluta My podemos calcular el médulo de
distancia para cada estrella. Para la obtencién del médulo verdadero es necesario conocer
el enrojecimiento. Para NGC 5466 hemos adoptado el valor de E(B-V)=0.0 reportado por
Harris (1996). En las Tablas 4.3 y 4.4 reportamos las distancias individuales para cada

estrella y los valores medios obtenidos para estrellas RRc y RRab respectivamente.

Con los valores de luminosidad y temperatura en las Tablas 4.3 y 4.4 podemos posi-
cionar a las estrellas RRc y RRab en el diagrama HR como se muestra en la Figura 4.1.
Se han seleccionado dos versiones de bandas de inestabilidad; las lineas continuas delimitan
la zona del modo fundamental, las lineas cortadas delimitan la zona del primer sobretono,
segun los modelos de Bono et al. (1995), para M =0.65 My, Y =0.24, y Z =0.001. Ademas,
las lineas inclinadas indican la banda de inestabilidad en el modo fundamental empirica-
mente encontrada por Jurcsik (1998) que usé 272 estrellas RRab de diferente metalicidad

incluyendo las estrellas variables de campo de la Galaxia. Notese que esta banda de ines-
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TABLA 4.3: Parametros fisicos para las estrellas RRec en NGC 5466. o es la desviacion

estandar del promedio para cada parametro.

Estrella ~ M/Mg log(L/Lg) Teyy logY My(K) modulo distancia(pc) [Fe/H]
de dist.
Vi2 0.64 1.697 7366. 0.27 0.83 15.743 14078 -1.460
Vi3 0.77 1.787 7172. 0.25 0.73 15.900 15134 -1.988
V15 0.53 1.755 7174. 0.26 0.68 15.892 15082 -1.714
V16 0.58 1.793 7096. 0.25 0.68 15.740 14063 -2.007
V17 1.06 o 1.886 ¢ 6990. o 0.21 ¢ 0.77 ¢ 15.565 ¢ 12974 © -2.244 ¢
V18 0.70 1.796 7130. 0.25 0.75 15.830 14656 -2.076
V20 0.72 1.732 7300. 0.26 0.86 15.719 13924 -1.667
promedio 0.652 1.758 7209.5 0.257 0.772 15.802 14473 -1.807
o +0.088 +0.038 +101.8 £0.008  +0.066 +0.080 +536.87 +0.229

¢: Valor no incluido en el promedio.

TABLA 4.4: Parametros fisicos para las estrellas RRab en NGC
5466. o es la desviacion estandar del promedio para cada pardme-

tro.

Estrella  [Fe/H| T.yy My log(L/Ls) modulo  dist (pc)
V3 -1.735  6405. 0.729 1.626 15.850 14790
V6 -1.597  6340. 0.718 1.627 15.888 15051
v7 -1.387  6253. 0.685 1.635 15.784 14350
V8 -1.843  6297. 0.691 1.643 15.856 14830
V9 -1.688  6312. 0.695 1.638 15.802 14467
V10 -1.504  6246. 0.630 1.660 15.943 15436
Vi4 -1.678  6128. 0.574 1.687 15.821 14597

promedio  -1.633  6283. 0.675 1.645 15.849 14788
o +0.152  £87. £0.054 +0.021 +0.054 +370.

tabilidad es mucho méas angosta que la modelada por Bono et al. (1995).

Como se muestra en la Figura 4.1, las 7 variables RRab caen dentro de la banda del
modo fundamental en medio de la region de inestabilidad teorica (modelos de Bono et
al. 1995). Mientras que para las RRc, si se usa log(L/Lg) calculado de la ecuacion (4.3)
que se indican con circulos, tres de estos puntos caen fuera de la banda de inestabilidad
tedrica del primer sobretono, y sus luminosidades son mayores que las de las RRab. Por
otro lado, los valores de luminosidad de las RRc pueden calcularse también utilizando el
valor de My de la ecuacion (4.7) y transformandolo a luminosidad con las ecs. (4.12) y
(4.13), estos valores corresponden a las cruces en la Figura 4.1. Estas luminosidades de
las RRc son consistentes con las de las RRab. La luminosidad que predice la ecuacion (4.3)

es sistematicamente mayor. En la Figura 4.1 los nuevos valores calculados de log(L/Lg)
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colocan a las cruces dentro de la banda de inestabilidad teérica.
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FIGURA 4.1: Los puntos representan las estrellas RRab, los circulos a las estrellas RRe, con
log(L/Lg) calculados con la ecuacion (4.3). Las cruces representan a las estrellas RRc con su
luminosidad calculada a partir de My (K) de la ecuacion (4.7). Las lineas inclinadas indican los
limites empiricos de la banda de inestabilidad calculados por Jurcsik (1998) de 272 estrellas RRab.
Las lineas verticales indican las bandas de inestabilidad de Bono et al. (1995) para 0.65 Mg, de
donde los limites del modo fundamental son lineas continuas y del primer sobretono son lineas
cortadas. Aqui se indican dos modelos de la ZAHB (Lee & Demarque 1990) con sus metalicidades
correspondientes. Podria hacerse una extrapolacion de esos modelos para Y =0.25 (hallado para
estrellas RRe) y colocaria a las estrellas RRab cerca de la ZAHB.

La rama horizontal de edad cero (ZAHB, por sus siglas en inglés) de los modelos para
las estrellas tipo RRab de Lee & Demarque (1990) para dos mezclas quimicas (Y =0.20;
Z =0.0001) y (Y =0.23; Z =0.0007) se localizan también en la Figura 4.1. Esos dos
modelos se localizaron un poco arriba de la distribucién de las estrellas RRab y RRe. Sin
embargo, el valor estimado de la abundancia relativa de helio para nuestra muestra de RRc

es Y =0.25. Para este valor no tenemos un modelo disponible. Ya que la luminosidad de
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la ZAHB disminuye cuando aumenta Y, propondriamos hacer una extrapolacion de los
modelos de Lee & Demarque (1990) para valores més grandes de Y, que produce que la

ZAHB coincida mejor con la distribucion de las estrellas RRab y RRc.

4.4. LA METALICIDAD Y LA DISTANCIA DE NGC 5466

Las determinaciones de la metalicidades del camulo globular NGC 5466 existen desde
los anos 80’s y los valores obtenidos por los diferentes autores son: Pilachowski et al. (1983),
por medio de espectroscopia de resolucién intermedia de estrellas gigantes en el ctimulo,
obtuvieron [Fe/H|] = — 1.6+0.3. Con fotometria fotoeléctrica de luz integrada de ctimulos
globulares en los filtros UBV, Zinn (1980a) calculé [Fe/H| = — 2.174£0.12 y con la misma
técnica Bica & Pastoriza (1983) calcularon |[Fe/H| = — 1.8740.11. Buonanno et al. (1985)
obtienen [Fe/H| = — 2.22 usando fotometria fotografica de muestras completas de estrellas
més brillantes que B = 19 mag y omitiendo las variables.
Podemos notar que el rango de las determinaciones de la metalicidad es de — 2.22 a — 1.6.
Nuestro valor promedio de [Fe/H]| para NGC 5466 es de —1.72 £ 0.19, el cual se inserta bien
en el rango anterior y coincide, dentro de las incertidumbres, con los valores determinados
espectroscopicamente.
En cuanto a la distancia de NGC 5466 tenemos que los valores obtenidos en los tultimos
50 anos se encuentran en un rango de 15.8 y 20.5 kpc. Cuffey (1961) calcul6 una distancia
de 20.5 kpc utilizando observaciones fotométricas en el sistema PV; Zinn (1980a) calcu-
16 una distancia de 16.3 kpc usando fotometria fotoeléctrica de luz integrada de ctumulos
globulares en los filtros UBV. Peterson (1987) obtiene la distancia de 15.8 kpc usando un
Diagrama Color Magnitud en el sistema fotométrico estandar UBVRI.
Nuestro valor obtenido en base a las calibraciones de magnitud absoluta de Kovécs (1998)
para RRc’s y Kovéacs & Jurcsik (1996) para las RRab’s es de 14.6+0.45 kpc. Este valor
estd por debajo del rango de valores encontrados por otros autores.
Si empleamos la calibracion de luminosidad de Simon & Clement (1993) para las estre-
llas RRe, para la que hemos argumentado que produce luminosidades aparentemente muy
grandes (ver seccion 4.3), el cimulo quedaria colocado un poco més lejos, a 17.0+0.8 kpc.
Esta determinacion coincide mejor con valores de distancia anteriores pero, como también
ya lo discutimos, ésta calibracién coloca a las estrellas RRc muy por encima de los modelos
evolutivos en la rama horizontal, por lo que no confiamos en ella y adoptamos como nuestra

mejor determinaciéon de distancia el valor de 14.64+0.45 kpc.
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4.5. CORRELACIONES ENTRE LOS PARAMETROS Fi-
SICOS DE CUMULOS GLOBULARES

Nuestros valores medios de los pardmetros de las estrellas RRc y RRab de NGC 5466
se comparan con varios camulos en las Tablas 4.5 y 4.6. Estas tablas contienen sélo
aquellos ciimulos para los cuales sus parametros han sido calculados usando la técnica de
descomposicion de Fourier de las curvas de luz de las RR Lyrae, y son actualizaciones de
tablas que han sido publicadas por Arellano Ferro et al. (2004; 2006) y Kaluzny et al. (2000).
En las Tablas 4.5 y 4.6 los camulos han sido separados en dos grupos, los Ool y Ooll.
Dentro de cada grupo de Oosterhoff los cimulos se han ordenado segiin su metalicidad.
Una vez hecho esto, se ve que la masa, la luminosidad y la temperatura obedecen a una
secuencia coherente. Entonces éstas secuencias que ya se notan en éstas tablas, pueden
ser vistas con mayor claridad en las Figuras 4.2 y 4.3. En éstas figuras se muestran las
tendencias de los parametros fisicos como funcién de la metalicidad para estrellas RRc y
RRab respectivamente. Es evidente que en los ciimulos Ooll las RR Lyraes son més masivas,
més luminosas y mas frias que en los Ool. Por ser mas masivas han evolucionado més y han
abandonado la rama horizontal teniendo por lo tanto ademas de mayores luminosidades,
periodos mas largos, lo que en realidad hace la definicién de un ctmulo del tipo Ooll.
Como indican en los modelos evolutivos en la rama horizontal (ver trazas evolutivas en la
Figura 4.1 de Lee & Demarque, 1990), las estrellas evolucionan hacia la rama asintética,
es decir, hacia temperaturas mas bajas y por eso en los cimulos mas viejos; las RR Lyraes
méas masivas y mas evolucionadas tienen también las temperaturas mas bajas.

Estas son las caracteristicas que distinguen a los grupos Ool de los Ooll, lo que apoya el
esquema general de que los cimulos Ooll son més viejos que los Ool y que la dicotomia
entre los grupos de Oosterhoff tiene su origen en la edad de estos sistemas estelares (Lazaro
et al. 2006).

Las lineas rectas en las Figuras 4.2 y 4.3 son los ajustes por minimos cuadrados de la
distribucién de puntos (ecuaciones 4.15-4.17 para las RRc y 4.18-4.19 para las RRab).
Las relaciones que representan éstas rectas son las siguientes:

Para las RRc los ajustes son:

M

log 77— = —(0.106 % 0.017)[Fe/ H] — (0.384 + 0.029), (4.15)
©
L

log =~ = —(0.113 £ 0.009) [Fe/H] + (1550 % 0.015), (4.16)
©

log T.p = +(0.014 + 0.001)[Fe/H] + (3.883 + 0.002). (4.17)
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TABLA 4.5: Parametros fisicos medios obtenidos de estrellas RRc en ctiimulos globu-

lares.

Camulo  Tipo Qo [Fe/H| No. de estrellas M/Ms log(L/Le) Teys Y

NGC4147 I -1.22 9 0.55 1.693 7335. 0.28
NGC6171 I -0.68 6 0.53 1.650 7447.  0.29
M5 I -1.25 14 0.54 1.690 7353.  0.28
M3 I -1.47 5 0.59 1.710 7315.  0.27
NGC6934 I -1.53 8 0.63 1.720 7300. 0.27
NGC6229 I -1.4 9 0.57 1.700 7335.  0.27
M2 1T -1.61 2 0.54 1.740 7202.  0.27
M92 II -1.87 3 0.64 1.766 7186. 0.26
M15 II -2.12 8 0.75 1.81 7112, 0.24
NGC5466 II -1.807 7 0.65 1.758 7209. 0.25
M9 II -1.72 1 0.60 1.720 7299. 0.27
NGC2298 II -1.90 2 0.59 1.750 7200.  0.26
M68 II -2.03 16 0.70 1.790 7145.  0.25
M15 II -2.28 6 0.73 1.800 7136. 0.25

M1bus II -2.12 8 0.76 1.81 7112 0.24

Las incertidumbres en log(M /M), log(L/Le) y log (Teff) en las calibraciones hechas son:
0.029, 0.017 y 0.002 respectivamente.

Para las RRab los ajustes son:

log T.pr = +(0.032 + 0.005)[Fe/H] + (3.852 + 0.007), (4.18)
My = +(0.204 £ 0.040)[Fe/H] + (1.051 + 0.058). (4.19)

Las incertidumbres en log (T¢sf) y My son 0.004 y 0.032 respectivamente.

Cabe senalar que las magnitudes absolutas de las estrellas RRab que han intervenido
para el calculo de la ecuacion (4.19) son aquellas calculadas con la calibracion de Kovécs
& Jurcsik (ecuacion 4.9), y hemos senalado en la seccién 4.1 la inconsistencia con las
magnitudes absolutas a partir de las luminosidades calculadas por la calibracién de Simon
& Clement (1993) (ecuacion 4.16). Para poner en evidencia ésta inconsistencia la relacion
entre log(L/Lg) y |Fe/H| para las estrellas RRc (ecuacion 4.3) puede transformarse en
una relacion entre My y [Fe/H| con la correccion bolométrica, adoptando la relacion de

Sandage & Cacciari (1990) y My, = 4.75 (ecuacion 4.12) y se obtiene la relacion:
My = (0.2 £ 0.02)[Fe/H] + (0.82 £ 0.04). (4.20)

En la Figura 4.3 se grafica ésta recta (linea cortada), y la ecuacion (4.19) para las RRab

Y

(linea continua). Es evidente una vez mas que la calibracién de luminosidad de Simon
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TABLA 4.6: Parametros fisicos medios de estrellas RRab en cu-

mulos globulares.

Camulo  Tipo Qo [Fe/H] No. de estrellas Tery My
NGC4147 I -1.22 5 6633  0.80
NGC6171 I -0.91 3 6619  0.85
NGC1851 I -1.22 7 6494  0.80

M5 I -1.23 26 6465  0.81
M3 I -1.42 17 6438  0.78
NGC6934 I -1.53 24 6450 0.81
NGC6229 I -1.41 9 6383 (.81
M2 II -1.47 9 6276  0.71
NGC5466 I -1.63 7 6283  0.675
M92 II -1.87 5 6160  0.67
M15 II -1.87 11 6237  0.67
M55 II -1.48 5 6352 (.71

& Clement (1993) (ecuacion 4.3) produce luminosidades mayores para las RRc que la
calibracion de Kovéacs & Jurcsik (1996) (ecuacion 4.9). Nuestras calibraciones (4.19) y
(4.20) pueden a su vez compararse con la calibracion obtenida por Chaboyer (1999) por
diversos métodos: My = (0.23 £ 0.04)[Fe/H] + (0.93 £ 0.12). Esta calibracién también se
ha graficado en la Figura 4.3 con segmentos largos. Los puntos ceros de cada una de las
tres calibraciones implican una diferente escala de distancia para las RR Lyrae dada una
metalicidad. Por ejemplo, para [Fe/H]= —1.5 obtenemos valores para My de 0.74, 0.48 y
0.59 con las ecs. (4.19), (4.20) y la de Chaboyer (1999) respectivamente. Nosotros tendemos
a favorecer la calibracion (4.19), obtenida a partir de las calibraciones de My de Kovacs &
Jurcsik (1996) para estrellas RRab, pues producen el mejor acuerdo con los modelos de la
ZAHB de Lee & Demarque (1990) (ver Figura 4.1). Si usamos la calibracion (4.20) para
estimar la distancia de un ciimulo obtendremos una distancia aproximadamente de un 7%
mas pequena que si usamos la calibracion de Chaboyer (1999). Esta es una conclusion a
la que hay que llegar de los resultados de la estimacion de la distancia por el método de
descomposicién de Fourier de las curvas de luz.

Las ecuaciones (4.15)-(4.19) representan leyes generales para la posicion y la estructura de
la rama horizontal como una funcién de la metalicidad para camulos globulares con un
rango amplio de distancias galactocéntricas y metalicidades.

Las ecuaciones (4.16), (4.19) y (4.20) indican que las variables RR Lyrae son més luminosas
(por lo tanto, mas evolucionadas) en ctimulos de menor metalicidad (por lo tanto mas

viejos). La relacion entre My y [Fe/H| ha sido discutida de manera empirica (Caputo et
J y
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FIGURA 4.2: Tendencias generales de pardmetros fisicos en ctimulos globulares como funcién de
la metalicidad. Todos estos parametros han sido calculados usando la técnica de descomposicién
de Fourier de estrellas RRc. Las barras de error son las desviaciones estandar de los promedios
divididos por la raiz cuadrada del nimero de estrellas incluidas por cada cimulo. La barra de
error horizontal en la metalicidad es una incertidumbre promedio calculada usando la expresion de
Jurcsik & Kovécs (1996), su ecuacion 4. Las barras de error s6lo han sido calculadas para aquellos

cimulos estudiados por nuestro grupo.

al. 2000; Demarque et al. 2000) y de una manera tedrica (Cassisi et al. 1999; Ferraro et al.
1999; VandenBerg et al. 2000). Por un lado, Caputo et al. (2000) usan los resultados de
célculos recientes de modelos convectivos no lineales actualizados, para obtener el médulo
de distancia de ciimulos globulares galacticos a través de los periodos de estrellas RRc
observadas, y encuentran que la relacion entre My y [Fe/H| es no lineal. Demarque et al.
(2000) concluyen que no existe una relacion universal ( My (RR))-[Fe/H], ya que (My (RR))
depende de la morfologia de la rama horizontal y [Fe/H] varia con la poblacion estelar. Si
vemos lo que ocurre con la relacion log M /Mg vs. [Fe/H]| para las estrellas variables RRe,
podemos notar (Figura 4.2) que las estrellas RRc en camulos globulares del tipo Ooll

tienen mayores masas que en los cumulos del tipo Qol. Sin embargo, Clement & Rowe
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F1GURA 4.3: Igual que en la Figura 4.2 para las estrellas RRab. En el recuadro inferior se grafica

la magnitud absoluta de Chaboyer (1999) (linea cortada), también estd graficada la magnitud

absoluta (linea punteada), obtenida a partir de la luminosidad de Simon & Clement (1993), y

como se discutié en la secciéon 4.5 ésta calibracion podria tener una anomalia en el punto cero.

(2000), en un estudio de variables RRc en los cimulos w Cen, M55 y M3 concluyeron lo
contrario.

Encontraron un aumento de masa con la luminosidad dentro de cada uno de los grupos
de Oosterhoff, y una discontinuidad en la transicién entre los ciimulos de tipo Ool y Ooll.
Ademés de que encontraron masas menores y luminosidades mayores para las variables
RRec en los cimulos del tipo Ooll w Cen y M55 que aquellas en el cimulo tipo Ool M3 y
algo similar para las estrellas RRab.

Esta conclusion podria haber estado influida por el valor bajo de logM /Mg, para el cimulo
M55. Sin embargo, en nuestras Figuras 4.2 y 4.3 (también ver Tablas 4.5y 4.6)
vemos que con base en un mayor nimero de ciimulos tenemos que existe una tendencia

continua con respecto a la metalicidad y no hay ninguna discontinuidad entre los cimulos
Ool y Ooll.
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5 CONCLUSIONES

En este trabajo hemos conseguido hacer fotometria de alta calidad, atn en regiones
densamente pobladas, del camulo NGC 5466 gracias a la técnica reciente de diferenciaciéon
de imAgenes, que hemos aplicado usando el paquete DANDIA.

Hemos descompuesto en series de Fourier las curvas de luz de 7 RRc y 7 RRab y empleado
las calibraciones semiempiricas més recientes para la determinacion individual de parame-
tros fisicos de relevancia astrofisica. Los resultados y conclusiones principales de nuestro

trabajo se resumen a continuacion:

» Los valores medios de estos parametros fisicos son [Fe/H| = — 1.807, M = 0.652 M),
Terr =7209 K, log L/Le = 1.758, My = 0.77 y D = 14.47 kpc para las estrellas RRc
y |Fe/H| = — 1.633, T.y; = 6283 K, log L/Le = 1.64, My = 0.67 y D = 14.79 kpc

para las estrellas RRab. De estos valores concluimos que la metalicidad y distancia
medias del cimulo son [Fe/H| = — 1.72+ 0.19 y D = 14.63 + 0.45 kpc.

= Los valores medios de los pardmetros fisicos dados en el parrafo anterior obteni-
dos para este cimulo, junto con los equivalentes obtenidos por la misma técnica de
descomposicién de Fourier para otros 12 ciimulos, definen dependencias de dichos
parametros fisicos de la metalicidad representada por la abundancia de fierro [Fe/H].
Hemos parametrizado estas dependencias y ofrecido con esto leyes que parecen ser

aplicables al sistema de ctimulos globulares de la Galaxia.

= Las leyes descritas en el parrafo anterior nos permiten concluir sobre la estructura de
la Rama Horizontal y el origen de los grupos de Qosterhoff de ciimulos globulares.
Las estrellas de los cumulos del tipo Ooll son menos metélicas, mas masivas, mas
luminosas y mas frias, lo que es congruente con la idea de que el sistema estelar al

que pertenece es mas viejo, y estas estrellas més evolucionadas. Por todo esto sus
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periodos son, en consecuencia, un poco mas largos, lo que da origen a la definicion
de los grupos de Oosterhoff. Por lo tanto es evidente que el origen de la dicotomia

entre los grupos de Qosterhoff es la edad.

La técnica DANDIA nos permiti6 descubrir 8 nuevas variables en NGC 5466: una
RR Lyrae de doble modo o RRd; una RRc; tres binarias eclipsantes y tres estrellas

cuyo tipo de variabilidad no logramos definir.
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A BITACORA DE FOTOMETRIA
DIFERENCIAL, USANDO EL PAQUETE DE
REDUCCION DANDIA

Hemos incluido en este apéndice los pasos que nos han servido para la reduccion de
datos utilzados en esta tesis.
Antes de procesar nuestras imagenes se tienen que completar o revisar los encabezados que
requiere el paquete DANDIA. Las entradas para completar serian las siguientes: EPOCH
(época), RA (Ascencion Recta), DEC (Declinacion), OBSERVAT (Observatorio), INSFIL-
TE (filtro), IMAGETYP (objeto, bias o flat), EXPTIME (Tiempo de exposicion) y COM-
MENTS (comentarios).

Para procesar las imagenes se deberan acomodar de la siguiente forma varios subdirec-
torios.

Usaremos siempre imagenes de un objeto y en un sélo filtro. En este caso los datos seran
del cimulo NGC 5466 en el filtro R.

Primero crearemos una ruta en la que se encuentran todas nuestras imagenes, como:
root=/mefisto3 /data/dmb7

Dentro de esta ruta se tienen que encontrar los siguientes subdirectorios:

cfitsio dandia cshellscripts idlprograms cfitsio2510.tar
dandia.tar NGC5466

El subdirectorio cshellscripts contiene los programas:

colour.csh plot.csh reference.csh splitchips.csh
createlog.csh preprocess.csh runrename.csh taperead.csh
framestats.csh preprocess.par tapewrite.csh

el directorio dandia contiene los subdirectorios:
bin source wrap

el subdirectorio wrap contiene archivos ttiles como:
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align.pl mkphot.pl mkpsf.pl paramparser.pm

prepare.pl subtract.pl transact.pl dia-chipldr.par

dia-chip2dr.par dia-default.par ~ dia-NGC5466B R.par

En el subdirectorio NGC5466 tenemos las imigenes para reducir, éstos estan divididos
por noche en 2 subdirectorios: 2k4apr08 y 2k4apr09, y ademés tenemos en NGC5466
un archivo de texto llamado reflistR.txt, en el cual se escribe el nombre de la imagen de
referencia con ' red’, esta imagen deberé ser la de menor FWHM. En este caso va anotado
el nombre de la imagen: nd080061 red.fits.

Cada uno de éstos deberad contener bias, flats e imagenes de una noche.

En root/NGC5466/2k4apr08 y 2k4apr09 por separado haremos lo siguiente:

source root/cshellscripts/createlog.csh

creando un archivo de texto llamado masterlog con informacién de los encabezados de to-
dos los archivos * fits.

En root/NGC5466/ haremos:

source root/cshellscripts/framestats.csh

Al inicio nos preguntara lo siguiente:

Pregunta: respuesta
Enter the header keyword indicating the observation type: IMAGETYP
Enter the value of IMAGETYP for a bias frame: bias
Enter the value of IMAGETYP for a flat frame: flat
Enter the value of IMAGETYP for a science frame: object
Enter the header keyword indicating the filter used: INSFILTE

El programa framestats crea archivos con estadistica ttil de cada imagen: biasstats, flatstats,
obsstats, allstats.

A continuacién, del subdirectorio root/cshellscripts se tiene que copiar el archivo pre-
process.par a root /NGC5466 y modificarlo todo con caracteristicas del telescopio y de la
imagen de referencia.

Tenemos que crear un archivo de pixeles malos: bpm.txt, con columnas: x1 x2 y1 Y2 que
indican las coordenadas de las esquinas de las regiones de pixeles malos (x1,y; es la esqui-
na inferior izquierda y @9,y es la esquina superior derecha), estos deberan anotarse con
nimeros enteros. Si nuestras imégenes no tuvieran pixeles malos nuestro archivo bpm.txt

tendria como entradas: 0 0 0 0.
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Usando IRAF hacemos lo siguiente en root/NGC5466
cl>noao

no>imred

im>ccdred

cc>badpiximage bpm.txt 2k4apr08 /nd080061.fits general.pl

Después de los pasos anteriores, el subdirectorio root/NGC5466 tendra como listado
de archivos lo siguiente:

2k4apr08 allstats bpm.txt flatstats obsstats

reflistR.txt 2k4apr09  biasstats general.pl preprocess.par

En este momento es necesario hacer una copia de respaldo de NGC5466 a NGC5466B
para probar el preprocess.csh. En root /NGC5466B haremos lo siguiente:

source root/cshellscripts/preprocess. csh

Para correr el reference.csh se tendra que modificar este archivo:

root /cshellscripts/reference.csh

en el renglén en donde dice:

set paramfile — 'NGC5466B ’

refim _filthnam=R

Aqui se crea el archivo dia-NGC5466B _R.par como una copia del archivo dia-default.par, en
donde editaremos informaciéon de nuestros datos como las rutas de donde se tendran que
colocar nuestros datos procesados, y datos del CCD utilizado. En nuestro caso cambiare-
mos lo siguiente:

<group name—"data">

bin /mefisto3 /data/dmb?7/dandia/bin

images /mefisto3/data/dmb7/NGC5466B /science red/science redR
reference_image /mefisto3/data/dmb7/NGC5466B/photometry/photometryR
/reference/stackref fits

working place /mefisto3 /data/dmb7 /NGC5466B /photometry/photometryR

source _stars /mefisto3/data/dmb7 /NGC5466B /photometry/photometryR
/reference/starlist _stackref.txt

seeing _info /mefisto3 /data/dmb7 /NGC5466B /diagnostics/diagnosticsR
/frame fwhm sky

offsets /mefisto3 /data/dmb7/NGC5466B /diagnostics/diagnosticsR
/shiftfile

93



APENDICE A. BITACORA DE FOTOMETRIA DIFERENCIAL, USANDO EL
PAQUETE DE REDUCCION DANDIA

-rw-r-r— 1 armando users 67 Feb 16 12:43 psflist.txt
-rw-r-r— 1 armando users 5 Feb 16 12:29 refexp.txt
-rw-r-r— 1 armando users 53147 Feb 16 12:42 ref.objects
-TW-T T 1 armando users 16390080 Feb 16 12:42 shadow.fits
-TW-T T 1 armando users 148339 Feb 16 12:30 stackref.coo.1
-rw-r-—— 1 armando wusers 16390080 Feb 16 12:29 stackref .fits
-rw-r-— 1 armando wusers 16390080 Feb 16 12:42 stackref.sub.fits
-rw-r-r— 1 armando users 12108 Feb 16 12:43 stamps.dat
-TW-T T 1 armando wusers 81715 Feb 16 12:43 starlist stackref.txt
-TW-T T 1 armando users 15815 Feb 17 17:58 transaction.txt

</group>

fwhm 6.9

sky 1000

ADU range 1 65500
gain 1.30

read out noise 4.0

En root/NGC5466B haremos lo siguiente:

source root/cshellscripts /reference.csh

Si éste corrié correctamente, deberian de aparecer en el subdirectorio:

root /NGC5466B /photometry/photometryR /reference

los siguientes archivos:

psflist.txt shadow fits stackref.sub.fits  transaction.txt

refexp.txt stackref.coo.1 stamps.dat ref.objects

stackref.fits  starlist stackref.txt

todos con informacion de la lista de estrellas (starlist stackref.txt), de la imagen de refe-

rencia (stackref fits), etc.

Ahora se tendran que correr en root/dandia/wrap lo siguientes programas en lenguaje
PEARL:

./subtract.pl NGC5466B_R

./mkphot.pl NGC5466B R

./transact.pl NGC5466B R
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En root/idlprograms correremos un programa (IDL) que extrae informacion del direc-
torio root /NGC5466B /photometry /photometryR /reference/diphot.

Primero modificaremos el archivo dia2ppcal.pro en donde dice:

print, ”

print, 'Reading in program parameters...’

print, ”

masterdirect = ’/mefisto3 /data/dmb7/NGC5466B’
filter — 'R’

subframesx — 1
subframesy = 1
maxchisqrperpix = 10.0
maxerr — 2.0

maxfwhm — 10.0

y correrlo en cualquier terminal escribiendo:
idl

IDL>.run dia2ppcal.pro

IDL>dia2ppcal

Los resultados estan colocados en

root/NGC5466B /photometry/photometryR /output.

Cada archivo *.out contiene la fotometria de cada imagen que se encuentra en el subdirec-
torio:

root /NGC5466B /science red/science redR.

95



APENDICE A. BITACORA DE FOTOMETRIA DIFERENCIAL, USANDO EL
PAQUETE DE REDUCCION DANDIA

96



Lista de Figuras

1.1.

1.2.
1.3.

1.4.

2.1.

2.2.

2.3.

2.4.
2.5.

2.6.

2.7.

2.8.

Metalicidad como funcién de la distancia desde el centro de la Galaxia hasta 130
kpc de 148 cimulos globulares. Los datos de los ciimulos son los reportados en el

catalogo de Harris 1999. Los triangulos son ctimulos globulares del disco. . . . . .
Similar a la Figura 1.1 para una distancia de 32 kpe. . . . . . . . . . . . .. ..

Metalicidad como funcién de la distancia al centro de la Galaxia de cumulos glo-
bulares estudiados por la técnica de descomposicién de Fourier. Los asteriscos sim-

bolizan a los ctimulos del tipo Oosterhoff I y los circulos a los del tipo IT. . . . . .

Diagrama color magnitud del ciimulo globular NGC 5466. . . . . . . . .. . ...

La imagen de un flat field o campo plano en el filtro V del CCD del telescopio de
2.01 m. del HCT obtenido del cielo al atardecer. . . . . . . . . . . . ... .. ..

La imagen de un bias del CCD del telescopio de 2.01 m. del HCT obtenido del cielo

al atardecer. . . . . . L L L.

Imagen de referencia del Cumulo Globular NGC 5466 de las observaciones realiza-

das con el telescopio de 2.01 m. del HCT. . . . . .. .. .. ... .. ......
Imagen de referencia, a la cual se le rest6 la PSF en cada estrella. . . . . . . . . .

Imagen de NGC 5466 en Filtro V donde se indican las estrellas estandares utilizadas

para la transformacion al sistema estandar. . . . . . . . .. ... ... L.

Dias julianos contra magnitudes instrumentales de 3 estrellas estandares Z, S y R

del camulo globular NGC 5466, en dos noches de la temporada HO4. . . . . . . .

La grafica de la izquierda es la correspondecia del promedio de las magnitudes
instrumentales y los valores estdndar de la temporada (H04). La grafica de la

derecha es lo mismo que la anterior pero con la temporada (H05). Ver Tabla 2.4 .

Similar a la Figura 2.7 pero con las temporadas de K05 (izquierda) y SPM05

22



LISTA DE FIGURAS

2.9.

3.1.

3.2.

3.3.

3.4.

3.5.

3.6.
3.7.
3.8.
3.9.

3.10.
3.11.
3.12.
3.13.
3.14.
3.15.
3.16.
3.17.
3.18.
3.19.
3.20.
3.21.
3.22.
3.23.
3.24.

Imagenes de NGC 5466 en Filtro V. La imagen de arriba-izquierda fue tomada con
el telescopio de 2.01 m. del HCT. La imagen de arriba-derecha fue tomada con el
telescopio de 1.02 m. del VBO. La imagen de abajo fue tomada con el telescopio
de 0.84 m. de SPM. . . . . . .. 30

Imagen de NGC 5466, con las estrellas variables RR Lyrae encerradas en un circulo. 34
En la figura se indican dos magnitudes consecutivas M; y M;y; para ilustrar el
recorrido en el eje vertical de la magnitud con respecto a la fase para hallar la
funcidn SQ. . . . . . L L 36
En la figura se muestran los distintos valores obtenidos de SQ para los diferentes
periodos de prueba para la estrella variable RR Lyrae V16. . . . . . . . . . . .. 37
Curvas de luz de V16 en el filtro V, con dos periodos muy cercanos, el de Corwin
et al. 1999 y el calculado en este trabajo. . . . . . . . . .. ... L. 37
Curvas de luz en los filtros V y R para la variable V2. Los puntos corresponden a

la temporada HO04, los circulos a HO5, los tridngulos a K05 y los cuadrados a SPM05. 39

Igual que la Figura 3.5 parala variable V3. . . . . . . . . . .. ... ... ... 40
Igual que la Figura 3.5 para la variable V4. . . . . . . .. . .. ... ... ... 40
Tgual que la Figura 3.5 para la variable V5. . . . . . . . . . ... ... ... .. 41
Tgual que la Figura 3.5 para la variable V6. . . . . . . . . . ... . ... . ... 41
Tgual que la Figura 3.5 para la variable V7. . . . . . . . . . ... . ... .. .. 42
Igual que la Figura 3.5 para la variable V8. . . . . . . . . . .. ... ... ... 42
Igual que la Figura 3.5 para la variable V9. . . . . . . . . . .. ... ... ... 43
Tgual que la Figura 3.5 para la variable V10. . . . . . . . . ... . ... .. .. 44
Tgual que la Figura 3.5 para la variable V11. . . . . . . . . ... . ... . ... 44
Igual que la Figura 3.5 para la variable V12. . . . . . . . . .. ... ... ... 45
Igual que la Figura 3.5 para la variable V13. . . . . . . . . .. ... ... ... 45
Igual que la Figura 3.5 para la variable V14. . . . . . . . . .. ... ... ... 46
Tgual que la Figura 3.5 para la variable V15. . . . . . . . . ... . ... . ... 46
Tgual que la Figura 3.5 para la variable V16. . . . . . . . . ... . ... . ... 47
Igual que la Figura 3.5 para la variable V17. . . . . . . . . .. ... ... ... 48
Igual que la Figura 3.5 para la variable V18. . . . . . . . . .. ... ... ... 49
Igual que la Figura 3.5 para la variable V19. . . . . . . . . .. ... ... ... 50
Tgual que la Figura 3.5 para la variable V20. . . . . . . . . ... . ... ... .. 51
Tgual que la Figura 3.5 para la variable V21. . . . . . . . . ... . ... ... .. 52

98



LISTA DE FIGURAS

3.25

3.26.

3.27.

3.28.

3.29.

3.30.

3.31.

3.32.

3.33.

3.34.

3.35.

3.36.

3.37.

3.38.

. Valores de SQ de todas las estrellas que DANDIA encuentra en la iméigen de refe-
rencia. Los puntos grandes corresponden a las variables ya conocidas, del catalogo
de Clement (2002), los circulos corresponden a las candidatas a variables, los trian-

gulos a las estrellas que se revisaron y no mostraron variabilidad de algin tipo. . . 54

Esta estrella no es variable. A la izquierda se muestra la curva de luz de N7 con
el periodo calculado por nosotros, de 0.2539 dias, y a la derecha se grafica con el
periodo de V4, 0.5113 dias (asteriscos) corridos 2.3 mag junto con los puntos de

V4 (puntos y circulos). . . . . .. Lo 56

Imagen de una pequena region del ciimulo globular NGC 5466 en donde se indica la

posicién de una estrella con variabilidad no real muy cercana a la variable conocida

Imagen del camulo globular NGC 5466 con las 5 variables nuevas indicadas y con

los candidatas a estrellas variables. . . . . . . . . . . . ... ... ... .. 57

Curva de luz de V37, en magnitud V, una de las nuevas variables hallada con la
técnica DANDTA. Se trata de una RR Lyrae de doble modo, o RRd. . . . . . . . 58

Similar a la Figura 3.29 para V38. . . . . . . . . . . . ... oL 58

Similar a la Figura 3.29 para V39. Se trata de una binaria eclipsante tipo W UMa. 59

Curvas de luz similares a la Figura 3.29 para V41, la de la izquierda es usando un
periodo de 0.1735 dias que calculamos en este trabajo, y la de la derecha es usando

el periodo de 0.3433 dias (comunicacion personal con Poretti). Es probablemente

un sistema binario tipo W UMa. . . . . . . . . . . . ... 60
Estrellas variables SX Phoenicis conocidas halladas con DANDIA. . . . . . . . .. 62
Similar a la Figura 3.29 para CV1. . . . . . . . . . . . ... ... ... 63
Similar a la Figura 3.29 para CV2. . . . . . . . . . . . .. ... 63
Dia juliano vs. flujo diferencial de CV3. . . . . . . . . ... ... 64

A la izquierda se muestra la curva de luz de V41 con un periodo de 0.2506 dias, y

a la derecha se muestra también la curva de luz pero con un periodo de 0.7292 dias. 64

99



LISTA DE FIGURAS

4.1.

4.2.

4.3.

Los puntos representan las estrellas RRab, los circulos a las estrellas RRe, con
log(L/Lg) calculados con la ecuacion (4.3). Las cruces representan a las estrellas
RRc con su luminosidad calculada a partir de My (K) de la ecuacion (4.7). Las li-
neas inclinadas indican los limites empiricos de la banda de inestabilidad calculados
por Jurcsik (1998) de 272 estrellas RRab. Las lineas verticales indican las bandas
de inestabilidad de Bono et al. (1995) para 0.65 M, de donde los limites del modo
fundamental son lineas continuas y del primer sobretono son lineas cortadas. Aqui
se indican dos modelos de la ZAHB (Lee & Demarque 1990) con sus metalicidades
correspondientes. Podria hacerse una extrapolacién de esos modelos para Y =0.25
(hallado para estrellas RRe) y colocaria a las estrellas RRab cerca de la ZAHB. . .
Tendencias generales de parametros fisicos en cimulos globulares como funcién de
la, metalicidad. Todos estos parametros han sido calculados usando la técnica de
descomposicion de Fourier de estrellas RRe. Las barras de error son las desviaciones
estandar de los promedios divididos por la raiz cuadrada del niimero de estrellas
incluidas por cada camulo. La barra de error horizontal en la metalicidad es una
incertidumbre promedio calculada usando la expresion de Jurcsik & Kovacs (1996),
su ecuacion 4. Las barras de error sélo han sido calculadas para aquellos ctimulos
estudiados por nuestro grupo. . . . . . . ... ..o
Tgual que en la Figura 4.2 para las estrellas RRab. En el recuadro inferior se grafica
la magnitud absoluta de Chaboyer (1999) (linea cortada), también esta graficada la
magnitud absoluta (linea punteada), obtenida a partir de la luminosidad de Simon
& Clement (1993), y como se discutio en la seccion 4.5 ésta calibracion podria tener

una anomalia en el punto cero. . . . . . . . . . ...

100

74



Lista de Tablas

1.1.

1.2.

1.3.

2.1.

2.2.

2.3.

24.

2.5.

Resultados del Key Project de Hyp. . . . . . . . . . . . . . . . .. ...

Metalicidades y velocidades de rotacién tipicas para los sistemas del halo y del

disco. Datos tomados de Zinn (1990). . . . . . . . ..o

Lista de los cimulos que han sido estudiados con la técnica de descomposicion
de Fourier, donde la distancia galactocéntrica y metalicidad son reportados en el

catalogo de Harris (1999). . . . . . . . . . . L

Lista de imagenes del ciimulo NGC 5466 obtenidas con el HCT de 2.01 m. en la

que se muestran las fechas, el nimero de imagenes (n) tomadas en los filtros V y

R para cada noche y los correspondientes tiempos de exposicion (t) de cada imagen. 18

Lista de imagenes del cimulo NGC 5466 obtenidas con el telescopio de 1.02 m. del
VBO en la que se muestran las fechas, el nimero de imégenes (n) tomadas en los
filtros V y R para cada noche y los correspondientes tiempos de exposicion (t) de

cada imagen. . . . . . . L L L L e e e

Lista de iméagenes del cimulo NGC 5466 obtenidas con el telescopio de 0.84 m. de
SPM en la que se muestran las fechas, el nimero de imagenes (n) tomadas en los
filtros V y R para cada noche y los correspondientes tiempos de exposicion (t) de

cada imagen. . . . . . . L L e e e

Magnitudes estandares e instrumentales promedio de las 4 temporadas de obser-
vacion, HO4, HO5, K05 y SPMO05, o es la desviacion estandar del promedio de las
magnitudes instrumentales. Los valores estdndares estdn tomados de Buonanno
et al. (1984), n es el nimero de estrellas estandares que si se encontraron en el

conjunto de imégenes. . . . . . ... L. Lo Lo

Valores de las transformaciones al sistema estandar en cada temporada. . . . . . .

101



LISTA DE TABLAS

3.1.

3.2.

3.3.

4.1.

4.2.

4.3.

44.

4.5.
4.6.

Efemérides de las RR Lyraes conocidas en el cimulo globular NGC 5466. Algunos
periodos y épocas fueron calculados en este trabajo (columnas 4 y 5). Los periodos
de la columna 2 provienen de: #*x Sawyer Hogg (1973), x Corwin et al. (1999), e
McCarthy & Nemec (1997). . . . . . . . . . . . .. L
Fraccién de la salida del programa que nos permite encontrar estrellas variables
nuevas. Originalmente esta tabla es de 5 columnas, se le han hecho anotaciones en
la altima columna para denotar las estrellas variables ya conocidas y el resultado
de revisar la fotometria de cada una de ellas y comprobar si tienen o no variabilidad
en sumagnitud. . . .. .. L Lo

Estrellas variables nuevas. . . . . . . . . . ...

Parametros de los ajustes Fourier calculados para las curvas de luz en el filtro V
de las estrellas tipo RRc del cumulo globular NGC 5466. Donde n es el niimero de
armoénicos usados para el ajuste. . . . . . ... Lo Lo Lo
Parametros de los ajustes Fourier calculados para las curvas de luz en el filtro V
de las estrellas tipo RRab del cumulo globular NGC 5466. Donde n es el niimero
de armoénicos usados para el ajuste. . . . . .. . ...
Parametros fisicos para las estrellas RRec en NGC 5466. o es la desviacion estandar
del promedio para cada parametro. . . . . . . . . . .. ...
Parametros fisicos para las estrellas RRab en NGC 5466. o es la desviacién estan-
dar del promedio para cada parametro. . . . . . . . . . ... ... ...
Parametros fisicos medios obtenidos de estrellas RRc en camulos globulares.

Parametros fisicos medios de estrellas RRab en cimulos globulares. . . . . . . . .

102



	Portada
	Resumen
	Índice
	1. Introducción
	2. Observaciones y Reducción de Datos
	3. Las Estrellas RR Lyrae y otras Variables en NGC 5466
	4. Descomposición de Fourier y Parámetros Físicos
	5. Conclusiones
	Bibliografía
	Apéndices

