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RESUMEN
Se presenta la fotometría CCD de estrellas RR Lyrae del 
úmulo globular NGC 5466.Esta fotometría se efe
tuó de manera diferen
ial por el método de sustra

ión de imágenes(Brami
h et al. 2005). Las estrellas RR Lyrae del 
úmulo NGC 5466 han sido po
o estudia-das. La 
alidad de las 
urvas de luz obtenidas 
on este método permite la des
omposi
iónde Fourier y su uso para la determina
ión de parámetros físi
os, la identi�
a
ión de nuevasvariables y la dete

ión del efe
to Blazhko en algunos 
asos. En este trabajo presentamoslos parámetros de relevan
ia evolutiva para las estrellas RR Lyrae tipos ab y 
, 
al
uladosa traves de 
alibra
iones semiempíri
as de los parámetros de Fourier. La distan
ia y meta-li
idad medias en
ontradas para NGC 5466 son: D = 14.63 ± 0.45 kp
 y [Fe/H℄ = − 1.72±0.19. La 
ompara
ión de los parámetros físi
os de las estrellas RR Lyrae de éste 
úmulo 
onlas de otros 
úmulos estudiados por la misma té
ni
a, 
ondu
e a 
alibra
iones empíri
as dela masa, la temperatura, la luminosidad y la magnitud absoluta de las estrellas RR Lyrae
omo fun
ión de la metali
idad media del 
úmulo y apunta ha
ia el origen de la di
otomíaentre los 
úmulos del tipo Oosterho� I y II 
omo una 
onse
uen
ia de la edad del 
úmulo.
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1 INTRODUCCIÓN
1.1. PERSPECTIVA GENERAL DE LOS CÚMULOS GLO-BULARESLos 
úmulos globulares son sistemas ri
os en estrellas, su distribu
ión tiene simetríaesféri
a en torno al 
entro galá
ti
o y hasta regiones remotas en el halo. Estos sistemas
ontienen típi
amente 
ientos de miles de estrellas dentro de un volumen entre treinta mily quinientos mil parse
s 
úbi
os. Los 
úmulos globulares tienen densidades de estrellas deentre 10

2 y 10
4 estrellas/p
3 
er
a del 
entro. Son dinámi
amente estables y de larga vida.Un 
úmulo globular 
ontiene estrellas de pobla
ión II, o estrellas pobres en metales en sumayoría. Los per�les radiales de densidad de estrellas de los 
úmulos globulares muestrangrados que di�eren en la 
on
entra
ión 
entral, que Shapley & Sawyer (1927) 
lasi�
aronen �Clases de Con
entra
ión�, designadas 
on números romanos I,II,...,XII. En esta 
lasi�-
a
ión, los 
úmulos de 
lase I tienen el grado más alto de 
on
entra
ión, y la 
lase XII lamás baja. Los 
úmulos se en
uentran 
on una fre
uen
ia similar en las do
e 
lases.La magnitud aparente total de un 
úmulo se obtiene de las medi
iones de brillo super�
ial.Si podemos estimar la absor
ión interestelar y el módulo de distan
ia del 
úmulo, enton-
es, de la magnitud aparente integrada podemos derivar una magnitud absoluta integrada

(MV )o. Típi
amente, −10 < (MV )o < −5. La distribu
ión de las magnitudes absolutas de
úmulos globulares muestran un pi
o a (MV )o ≃ −8.5, 
on un an
ho medio de 
er
a de
±1 mag. El 
o
iente de masa-luminosidad (en unidades solares) de 
úmulos globulares esdel orden de 1 (Illingworth 1976). De aquí se en
ontró que la masa típi
a de un 
úmuloglobular es del orden de 2 × 10

5M⊙.La edad de los 
úmulos globulares puede ser inferida gra
ias a que estrellas de distintasmasas, tienen distintos 
olores, distintas luminosidades y distintos tiempos de vida. Lasestrellas pasan la mayor parte de su vida produ
iendo energía al transformar hidrógeno enhelio. El nú
leo de una estrella amarilla 
omo el Sol vive aproximadamente diez mil millonesde años, de esta manera, estrellas azules, 
on masas diez ve
es superiores, viven �tan solo�1



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓNentre diez y 
in
uenta millones de años, mientras que las estrellas menos masivas, de 
olorrojo, tienen un tiempo de vida superior al del Sol. En pra
ti
amente todos los 
úmulosglobulares, donde las estrellas se formaron aproximadamente al mismo tiempo, podemosapre
iar la 
aren
ia de estrellas azules: el 
úmulo ha vivido por un tiempo su�
ientementelargo para que las estrellas más masivas, más azules y de vida más 
orta, hayan agotadosu hidrógeno. De he
ho, de las estrellas que todavía siguen empleando hidrógeno, son lasque nos indi
an la edad del 
úmulo, es de
ir aquellas en el �punto de salida� de la se
uen
iaprin
ipal. En mu
hos 
asos, ya no hay siquiera estrellas quemando hidrógeno y que seantanto o más azules que el Sol, lo 
ual nos di
e que estos 
úmulos tienen al menos unosdiez mil millones de años de edad. De he
ho los 
úmulos globulares, los 
uasares y mu
hasgalaxias resultan ser los objetos más viejos del Universo.Los 
úmulos globulares y galaxias enanas son los sistemas estelares más simples y nume-rosos que existen, de allí su importan
ia para re
onstruir la evolu
ión dinámi
a y quími
aque han experimentado las galaxias a lo largo de la historia del Universo. Tanto los 
úmulosglobulares 
omo las galaxias enanas han sido 
onsiderados los 
omponentes bási
os en laforma
ión de galaxias de mayor tamaño, y, a la vez, 
omo posibles subprodu
tos de 
olisio-nes o "mergers"(mez
las) de éstas. La 
onexión de estos dos tipos de objetos se extiendea sus pobla
iones estelares: ambos tipos de sistemas están 
ompuestos de estrellas viejasy moderadamente pobres en elementos pesados. Los 
úmulos globulares más viejos tienenedades de por lo menos unos 12 (tal vez 15) Giga años (Ga), valores que están en aparente
on�i
to 
on la edad estimada para el Universo, de entre 9 y 12 Ga (Chaboyer et al. 1996;Sarajedini et al. 1997).Sin embargo, al 
omparar la edad del Universo 
on la de las estrellas en 
úmulos globularesdebemos re
ordar la in
ertidumbre en la edad de estas estrellas. Chaboyer (1995), ha de-mostrado que el 
ál
ulo de las edades de las estrellas en 
úmulos globulares puede al
anzarerrores hasta del 25%. Los fa
tores que dominan este error son la impre
isión 
on la quese 
ono
e el me
anismo de transporte de energía por 
onve

ión en la estrella y los erroresen la determina
ión de la distan
ia a estas estrellas.Usando 
úmulos globulares, Chaboyer et al. (1996) han en
ontrado que la edad del Univer-so es mayor que 12 Ga 
on un 95% de 
on�anza y a�rman que la edad es propor
ional alinverso de la luminosidad de las estrellas RR Lyrae (L−1) que son usadas para determinarla distan
ia al 
úmulo globular. Sarajedini et al. (1997) da una estima
ión de 14.6±1.3 Gapara la edad de los 
úmulos globulares. Pero re
ientemente los resultados de Hippar
osmuestran que los 
úmulos globulares están más lejos de lo que previamente se pensaba, porlo que sus estrellas son más luminosas. Gratton et al. (1997) 
al
ulan edades entre 11 y13 Ga, y Sarajedini et al. (1997) dedu
en 11.5±1.7 Ga para la edad media de los 
úmulos2



1.1. PERSPECTIVA GENERAL DE LOS CÚMULOS GLOBULARESTabla 1.1: Resultados del Key Proje
t de H0.Método H0Virgo 80 ± 17Coma via Virgo 77 ± 16Fornax 72 ± 18Lo
al 70 ± 8JT 
lusters 72 ± 8SN Ia 67 ± 8Tully-Fisher 73 ± 7SN II 73 ± 7promedio 73 ± 6Errores sistemáti
os ± 4 ± 4 ± 5 ± 2(LMC) ([Fe/H℄) (global) (fotométri
o)globulares más viejos. Es evidente sin embargo que la edad del Universo depende del valorde la 
onstante de Hubble Ho. Los valores de esta 
onstante que se han medido usandodistintos métodos y los resultados se agrupan en valores altos entre 70 y 80 (km/s)/Mp
(por ejemplo Liu & Graham, 2001 usando �u
tua
iones de brillo super�
ial, es de
ir, engalaxias muy lejanas estiman la distan
ia a éstas usando �u
tua
iones estadísti
as en elnúmero de estrellas por pixel en un CCD; Harris et al. (1998) usando las estrellas gigantesrojas más brillantes en galaxias y grupos de galaxias; Madore et al. (1998) usando 
efeidasen galaxias y grupos de galaxias 
er
anos; S
hmidt et al. (1994) usando supernovas de tipoII).Freedman et al. (1994a, b); Kenni
utt, Freedman & Mould (1995) usaron el Hubble Spa
eTeles
ope Key Proje
t, el 
ual ha sido diseñado para usar variables 
efeidas para determinardistan
ias prin
ipales a una muestra representativa de galaxias en el 
ampo, en pequeñosgrupos y en 
úmulos mayores. En Freedman, Kenni
utt & Madore (1997), Mould et al.(1997), y Madore et al. (1997), reportaron el resultado de H0 = 73 ± 10 km/se
/Mp
. Enla Tabla 1.1 se muestra un resumen de los resultados del Key Proje
t de H0.Los valores bajos entre 50 y menos de 70 (km/s)/Mp
 (por ejemplo Sandage & Tam-mann 1996 y Riest et al. 1996 usando supernovas tipo Ia; Fal
o et al. 1997, Ko
han
k 2002y Fassnat
h et al. 2002, usando Lentes gravita
ionales). Las edades del Universo resultantesde estos dos grupos serían de 11 a 13 Ga para el primero y de 14 a 18 Ga para el segundogrupo.Por lo tanto, el 
on�i
to entre las edades de los 
úmulos globulares y del Universo es sóloaparente y se debe posiblemente a las grandes in
ertidumbres en las determina
iones deesas edades. 3



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN1.2. CONTENIDO DE METALES DEL MATERIAL GA-LÁCTICOLos estudios de los movimientos de estrellas en la Vía Lá
tea han revelado que lasórbitas de estrellas que se mueven en el plano galá
ti
o son 
asi 
ir
ulares. Estas estrellasson en su mayoría jóvenes, de edades por mu
ho de algunos 
ientos de millones de años.Estas estrellas 
ontienen una gran 
antidad de elementos pesados, 
er
a del 2 a 4%. Elmaterial interestelar similarmente se mueve en el plano galá
ti
o en órbitas 
asi 
ir
ulares.En base a sus movimientos y su 
omposi
ión quími
a, al medio interestelar y a las estrellasmás jóvenes se le 
ono
e 
omo Pobla
ión I. Por otro lado, fuera del plano de la Galaxia elhalo se extiende 
asi esféri
amente simétri
o 50 kp
 ha
ia afuera y más allá. La densidadde estrellas es la más grande 
er
a del 
entro galá
ti
o y va disminuyendo ha
ia afuera.El halo 
ontiene muy po
a materia interestelar, y sus estrellas son viejas, quizá de másde 15 Ga, esas estrellas son además muy pobres en metales. Sus órbitas pueden ser muyex
éntri
as y no muestran preferen
ia para el plano galá
ti
o. En base a estos 
riterios unode�ne las estrellas de Pobla
ión II. Una pobla
ión II típi
a es el 
onjunto formado por los
úmulos globulares, las estrellas RR Lyrae y las W Virgins.En el intervalo entre el 
olapso del halo ini
ial y el asentamiento de material en el dis
opodría haber tiempo para un aumento sustan
ial de material enrique
ido por la nu
leosín-tesis en el interior de las estrellas y la eventual 
ontamina
ión en el medio interestelar através de vientos estelares, explosiones de supernovas y pérdida de masa de estrellas evolu-
ionadas. El material enrique
ido se 
on
entra gradualmente en el dis
o, donde se formanestrellas ri
as en metales, o Pobla
ión I.La metali
idad aumentó 
er
a de un fa
tor de 3 durante los 10
10 años de vida del dis
o.También el helio (Y ) muestra un enrique
imiento temporal. A pesar de las in
ertidum-bres en las estima
iones del 
ontenido de Helio (Y ), para la 
omponente esferoidal es Y ∼0.22−0.25, mientras en la 
omponente del dis
o Y ∼ 0.28. Por lo tanto, el gradiente ga-la
to
éntri
o de metales podría ser un indi
ador, en prin
ipio, de la edad de los sistemasestelares o gaseosos de la Galaxia. Algo de enrique
imiento del helio del material intereste-lar en el dis
o ha resultado de la nu
leosíntesis estelar. Sin embargo el modelo de forma
ióndel halo galá
ti
o de Eggen, Lynden-Bell & Sandage (1962); Sandage (1990, de aquí en ade-lante ELS) plantea que la forma
ión de los 
úmulos globulares o
urrió en po
o tiempo ypor lo tanto la dispersión de edades de los 
úmulos es pequeña, 4 Ga y no se espera una
orrela
ión entre la edad y la metali
idad 
on la distan
ia gala
to
éntri
a (Ri
her et al.1996). Un modelo alternativo es el de Searle & Zinn (1978, de aquí en adelante SZ) en el queel halo se habría formado en fragmentos de historias de forma
ión estelar y nu
leosíntesis4



1.3. GRADIENTE GALÁCTICO DE METALICIDAD SEGÚN LOS CÚMULOSGLOBULARESmuy diversas. Esto, mas la eviden
ia de a
re
ión de 
úmulos jóvenes de la galaxia enanaSagitario sobre la Vía Lá
tea (Lin & Ri
her 1992; Ibata et al. 1994; Da 
osta & Armandro�1995), produ
iría un mayor rango de edades en los 
úmulos globulares, prin
ipalmente enlas regiones más externas y tampo
o predi
e un gradiente gala
to
éntri
o de valores y me-tali
idades. La ausen
ia de estos gradientes ha sido demostrada re
ientemente por Ri
heret al. (1996) para 36 
úmulos globulares. En la siguiente se

ión dis
utiremos este puntousando la muestra de Harris (1999) para 148 
úmulos globulares. También es posible quela dinámi
a de sistemas estelares, haya borrado trazas de un posible gradiente.
1.3. GRADIENTE GALÁCTICO DE METALICIDAD SE-GÚN LOS CÚMULOS GLOBULARESEn prin
ipio, el método fundamental para determinar el módulo de distan
ia de un 
ú-mulo globular, y por tanto, la 
alibra
ión de la magnitud absoluta de estrellas del 
úmulo,está basado en el ajuste de la se
uen
ia prin
ipal. Debido a que los 
úmulos globulares selo
alizan a grandes distan
ias, sus estrellas de la se
uen
ia prin
ipal son de magnitudesaparentes extremadamente débiles.En la dé
ada de los 90, las estrellas RR Lyrae, también 
ono
idas 
omo variables de 
úmu-lo, empezaron a ser objeto de espe
ial aten
ión debido a su papel en la determina
ión dela es
ala de distan
ias 
ósmi
as. Saha et al. (1992) dis
ute y resume en su trabajo el usode las RR Lyrae para en
ontrar el módulo de distan
ia a galaxias externas, y da valoresdistintos a los obtenidos empleando 
efeidas 
lási
as. Por ejemplo la distan
ia en
ontradaa la Gran Nube de Magallanes empleando RR Lyraes es 0.3 ve
es más pequeña que laen
ontrada empleando 
efeidas, y la distan
ia a M31 es un fa
tor de 0.1 más pequeña.Simon & Clement (1993) proponen un nueva forma de determinar el módulo de distan
ia,basada en los parámetros de Fourier obtenidos de la des
omposi
ión en armóni
os de la
urva de luz de estrellas RR Lyrae. Este método ha sido empleado en numerosos estudiosposteriores para varios 
úmulos (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 más 
ompleta se puede ver en las notas de las Tablas 4.5 y 4.6 de este trabajo.El indi
ador tradi
ional de distan
ia para sistemas estelares de Pobla
ión II, es la magnitudde variables RR Lyrae; por esta razón, varias investiga
iones teóri
as y observa
ionales hansido dedi
adas a la determina
ión de la magnitud absoluta de la rama horizontal, dondere
iden las estrellas RR Lyraes (Bono, Castellani & Mar
oni 2000; Clement et al. 2001).5



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓNVarias determina
iones de la rela
ión MV (RR) − [Fe/H] las podemos en
ontrar en lostrabajos de Caputo (1997); Gratton (1998); Cassisi, De Santis & Piersimoni (2001); Bene-di
t et al. (2002), donde se dis
uten los problemas espe
í�
os para la determina
ión de lapendiente y el punto 
ero de di
ha 
orrela
ión.Un problema difí
il de resolver es la determina
ión de la metali
idad de 
úmulos globula-res porque al ser lejanos sus estrellas son débiles y una determina
ión pre
isa por mediosespe
tro
ópi
os es difí
il, in
luso ahora 
on teles
opios más grandes, espe
trógrafos máse�
ientes y dete
tores más sensibles.Entre los trabajos donde se han determinado espe
tros
ópi
amente 
omposi
iones quími-
as de estrellas gigantes en 
úmulos globulares están por ejemplo, Armandro� & Da Costa(1991); Armandro� et al. (1992); Armosky et al. (1994); Beers et al. (1990); Brown &Wallerstein (1992); Caldwell & Di
kens (1988); Clementini et al. (1994) (y mu
hos otroslistados en la 
ompila
ión de Harris 1999).VandenBerg (1985) y Janes (1988) en
ontraron que los 
úmulos abiertos (en el dis
o galá
ti-
o) más viejos pueden ser sólo unos po
os Ga más jóvenes que algunos 
úmulos globulares.Como algunos de los 
úmulos abiertos más viejos son relativamente pobres en metales([Fe/H℄ ∼ − 0.5), esto ha
e una 
onexión entre estos y los 
úmulos globulares más ri
osen metales (también llamados globulares del dis
o); esto debería dar informa
ión sobre laestru
tura y la evolu
ión de la Galaxia (Bergbus
h et al. 1991).Zinn (1985) dividió a los 
úmulos globulares en dos grupos: Los 
úmulos globulares del haloy los 
úmulos globulares del dis
o. Los 
úmulos globulares del dis
o tienen propiedades muysimilares a los 
úmulos galá
ti
os del dis
o delgado y por lo tanto el estudio de estos 
úmu-los nos permite obtener informa
ión sobre la 
ronología de la forma
ión del dis
o galá
ti
oy a
larar la rela
ión entre los diferentes 
omponentes de la Galaxia.La Tabla 1.2 resume algunas 
ara
terísti
as físi
as de las 
omponentes estelares y de los
úmulos globulares en el halo y dis
o galá
ti
os (Zinn 1990). Los globulares del dis
o seen
uentran a distan
ias perpendi
ulares al plano galá
ti
o Z ≤ 3.5 kp
; su máxima dis-tan
ia desde el 
entro galá
ti
o es de 6 kp
. El valor de la metali
idad que pare
e dividir alos 
úmulos del dis
o de los del halo es aproximadamente de [Fe/H℄ ∼ −0.8 (ver Figura1.1). A diferen
ia de los globulares del dis
o, los 
úmulos del halo se distribuyen en todovolumen de la Galaxia y se en
uentran tanto en el dis
o y 
er
a del 
entro galá
ti
o 
omoalejados del 
entro galá
ti
o a más de 100 kp
 (Grundahl 1996).Debido a su lo
aliza
ión 
er
ana al dis
o, los globulares del dis
o son objetos muy difí-
iles de estudiar, puesto que un alto grado de estrellas de 
ampo 
ontaminan su 
ampo deobserva
ión y la mayoría de ellos están también muy enroje
idos.6



1.3. GRADIENTE GALÁCTICO DE METALICIDAD SEGÚN LOS CÚMULOSGLOBULARESTabla 1.2: Metali
idades y velo
idades de rota
ión típi
as para los sistemas del halo y del dis
o.Datos tomados de Zinn (1990). halo halo dis
o delgado dis
o delgadoEstrellas Cúmulos Estrellas Cúmulos
〈[Fe/H ]〉 ∼ -1.7 -1.6 -0.5 -0.5
Vrot (km/s) 30 ± 10 43 ± 29 180 ± 10 193 ± 29

El esquema de forma
ión de la Galaxia 
omo resultado del 
olapso gravita
ional de unagran nube intergalá
ti
a impli
a la existen
ia de un gradiente quími
o donde los objetosmás jóvenes y más 
er
anos al dis
o presentan un mayor 
ontenido de metales por habersido formados a partir de material enrique
ido. Como dis
utimos en la se

ión anteriorlos modelos de ELS y SZ no favore
en la existen
ia de un gradiente gala
to
éntri
o. Sinembargo, eviden
ias de un gradiente quími
o en el dis
o galá
ti
o han sido bus
adas 
ondistintos indi
adores, siendo quizá los más notables las 
efeidas 
lási
as, 
uyas distan
iaspueden medirse 
on gran pre
isión y las nebulosas planetarias.Giridhar (1985) estudió el gradiente quími
o por medio del análisis atmosféri
o en unamuestra de 
efeidas 
lási
as y 
on
luye que existe un gradiente de abundan
ia radial parael hierro de d[Fe/H]
drgc

= -0.056 ±0.08, para la región del dis
o galá
ti
o entre 6.7 y 10.9 kp
del 
entro galá
ti
o (suponiendo rgc = 8.5 kp
 para el Sol), este resultado se debe a queeste tipo de estrellas son de pobla
ión I y están en el dis
o y sus órbitas son 
ir
ulares, ytendría que haber po
a varia
ión 
on los resultados, además de que a lo largo de su vida,tal vez no han 
ompletado mu
has vueltas alrededor del 
entro de la Galaxia. Tomemosen 
uenta que las 
efeidas son mu
ho más jóvenes que el Sol y la posi
ión en la que seen
uentran es prá
ti
amente la misma en la que se formaron, por lo que las 
efeidas sí sontodavía un posible indi
ador de gradiente.Por otra parte, Peimbert & Serrano (1980) 
al
ularon los 
o
ientes de abundan
ias deHe/H y O/H de nebulosas planetarias (NP) de tipo II, y resulta que son similares a lasde regiones HII a distan
ias gala
to
éntri
as 
omparables. Este resultado impli
a que lasenvolventes de las NP no se han enrique
ido y que los 
o
ientes pueden ser usados para
ono
er la abundan
ia de elementos primigenios. Las envolventes de las NP de tipo II sir-ven 
omo traza de gradientes de 
omposi
ión quími
a a lo largo del dis
o de la Galaxia,puesto que muestran el 
o
iente de He/H 
on el que se formaron.Intuitivamente, uno pensaría que los 
úmulos globulares, al tener una gran distribu
iónespa
ial en la Galaxia podrían dar una eviden
ia de di
ho gradiente quími
o en el halogalá
ti
o. Los modelos de forma
ión ELS y SZ no favore
en di
ho gradiente.7



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓNPara ver 
omo están distribuidos los 
úmulos globulares en términos de la metali
idad
ontra la distan
ia al 
entro de la Galaxia, hemos usado los datos de Harris (1999). En laFigura 1.1 se muestra la grá�
a de metali
idad vs. distan
ia al 
entro de la Galaxia de148 
úmulos globulares.La Figura 1.2 es similar a la Figura 1.1 pero para los 
úmulos globulares que se en
uen-tran a menos de 32 kp
 del 
entro de la Galaxia. Los 
úmulos más ri
os en metales que[Fe/H℄ ∼ −0.8 
onstituyen el sistema del dis
o que rota y que es plano, 
on propiedadessimilares a las del dis
o delgado estelar (Zinn 1990), estos se muestran en la Figura 1.1
omo triángulos para distinguirlos de los 
úmulos más pobres en metales (puntos). En estamuestra tenemos 111 
úmulos del halo y 37 
úmulos del dis
o. Es evidente que no hayuna indi
a
ión de un gradiente quími
o. La razón para esto, además de lo que expli
anlos modelos de forma
ión ELS y SZ, es sin duda que la dinámi
a del sistema de 
úmulosglobulares ha borrado la eviden
ia del gradiente. Mientras que la edad típi
a de un 
úmuloglobular es del orden de 10 Ga los períodos de sus órbitas gala
to
éntri
as son del ordende 10
8 a 10

9 años por lo que a lo largo de su vida los 
úmulos pueden 
ompletar variasórbitas (por ejemplo, Dines
u et al. 1999). Durante la vida media de un 
úmulo, éste al-
anzará a darle algunas de
enas de vueltas si estuviera más lejos del 
entro de la Galaxiay 
entenas de vueltas 
uando esté más 
er
ano al 
entro de la Galaxia (Allen et al. 2006).Este 
onstante 
ambio en la distan
ia gala
to
éntri
a ha borrado a lo largo de la historiagalá
ti
a 
ualquier eviden
ia de un gradiente quími
o que pudiera inferirse a partir de los
úmulos globulares.En la Figura 1.3 hemos gra�
ado ex
lusivamente aquellos 
úmulos globulares que hansido estudiados 
on la té
ni
a de des
omposi
ión de Fourier. En este 
aso las distan
iasy las metali
idades fueron tomadas del 
atálogo de Harris (1999). Los valores empleadosestán enlistados en la Tabla 1.3. Tampo
o hay eviden
ia de gradiente quími
o, y lo úni
onotable en esta �gura es la separa
ión en metali
idades entre los dos tipos de Oosterho�de los 
úmulos globulares. Los Oosterho� II que son más viejos muestran, 
omo era deesperarse el menor 
ontenido de metales.
1.4. ESTRELLAS RR LYRAE COMO INDICADORES DEPROPIEDADES DE CÚMULO.Existen varios tipos de estrellas variables en 
úmulos globulares; las �blue stragler�, SXPhoeni
is, Miras (en 
úmulos ri
os en metales) y variables RV Tau, más las variables RR8



1.4. ESTRELLAS RR LYRAE COMO INDICADORES DE PROPIEDADES DECÚMULO.Tabla 1.3: Lista de los 
úmulos que han sido estudiados 
onla té
ni
a de des
omposi
ión de Fourier, donde la distan
ia gala
-to
éntri
a y metali
idad son reportados en el 
atálogo de Harris(1999).Cúmulo Tipo Oo Distan
ia (kp
) [Fe/H℄NGC 6171 I 3.3 -0.80NGC 4147 I 21.3 -1.22NGC 1851 I 16.7 -1.22M5 I 6.2 -1.24M3 I 12.2 -1.44NGC 6934 I 12.8 -1.53NGC 6229 I 29.7 -1.40M55 II 3.9 -1.81M2 II 10.4 -1.54M92 II 9.6 -1.87M15 II 10.4 -1.99M9 II 1.7 -1.72NGC 2298 II 15.7 -1.85M68 II 10.1 -2.06NGC 5466 II 16.2 -1.75Lyrae, en la rama horizontal y variables Cefeidas Tipo II. Entre las estrellas más notablesde los 
úmulos globulares están las RR Lyrae por su gran importan
ia en la estima
iónde las distan
ias a los 
úmulos, al Centro Galá
ti
o, y a otras galaxias en el Grupo Lo
al.Las magnitudes absolutas de las RR Lyrae son también de importan
ia fundamental en laestima
ión de las edades absolutas y relativas de 
úmulos globulares.Las estrellas RR Lyrae se en
uentran en la rama horizontal. En esta etapa evolutiva lasestrellas están quemando helio en el nú
leo e hidrógeno en un 
as
arón y desde ahí sepreparan para el segundo as
enso importante en la evolu
ión de una estrella a lo largo deldiagrama H-R, ha
ia la rama asintóti
a. La rama horizontal atraviesa la franja de ines-tabilidad y es ahí donde las estrellas pulsan. Las RR Lyrae se en
uentran pues, tanto enla rama horizontal 
omo en la franja de inestabilidad. Por estar en la rama horizontal, suluminosidad varía po
o 
on la temperartura efe
tiva, es de
ir es independiente del períodode pulsa
ión. Esto permite usarlas 
omo indi
adores de distan
ia. Existen RR Lyraes de
ampo que también tienen esas propiedades, pero aquellas 
ontenidas en un 
úmulo indi
anpues la distan
ia a ese sistema estelar.Las variables de tipo RR Lyrae son estrellas gigantes de tipo espe
tral A-F que pulsanradialmente 
on períodos menores a un día y amplitudes de 0.2 a 2.0 mag. Existe una 
lase9



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.1: Metali
idad 
omo fun
ión de la distan
ia desde el 
entro de la Galaxia hasta 130kp
 de 148 
úmulos globulares. Los datos de los 
úmulos son los reportados en el 
atálogo de Harris1999. Los triángulos son 
úmulos globulares del dis
o.de estrellas RR Lyrae que muestran efe
to Blazhko, que 
onsiste en la modula
ión de am-plitud y fase del máximo brillo (Blazhko 1907). La 
urva de luz de una estrella 
on efe
toBlazhko 
ambia periódi
amente su forma sobre una es
ala de tiempo típi
a de de
enas a
ientos de días La tasa de in
iden
ia del efe
to Blazhko entre estrellas RRab en la Galaxiaes de 20-30% (Szeidl 1988, Moskalik & Poretti 2002). Entre las estrellas RR
 la in
iden
iaes menor a 5% (Kolenberg 2004).Las estrellas RR Lyrae, son también llamadas variables de 
úmulo, ya que éstas se en
uen-tran en 
úmulos globulares en su mayoría y son sumamente pobres en metales. Re
iben sunombre de la estrella prototipo del grupo RR Lyrae, que varía su magnitud visual de 7.06a 8.12 
on un período de 0.56682326 días. Su variabilidad fue des
ubierta por WilliaminaFleming en 1889, y en 1913 ya se habían des
ubierto más de 500. A
tualmente se 
ono
enunas 3000 (Clement et al. 2002).Las estrellas RR Lyrae fueron 
lasi�
adas por Bailey en 1898 de a
uerdo a las formas desus 
urvas de luz en los tipos a, b y 
. Las 
lases a y b han sido amalgamadas en una sóla10



1.4. ESTRELLAS RR LYRAE COMO INDICADORES DE PROPIEDADES DECÚMULO.

Figura 1.2: Similar a la Figura 1.1 para una distan
ia de 32 kp
.
lase RRab. Estas estrellas tienen 
urvas de luz asimétri
as (
omo las 
efeidas) 
on perío-dos Pab ≥ 0.4 días y un período promedio Pab ≃ 0.55 días. En general estas estrellas tienengrandes amplitudes, 0.5≤ ∆m ≤ 1.5 mag, y pulsan en el modo fundamental. El bumpen las 
urvas de luz de estrellas RRab, se 
ree que es una 
onse
uen
ia de un fenómenode onda de 
hoque, aunque haya dis
usión entre los que argumentan que esto se debe a
alentamiento por gas �infalling� y la re�exión de una onda de 
ompresión en la fronteradel nú
leo (Gillet & Crowe 1988; Carney et al. 1992; Fokin & Gillet 1997). El bump es másprominente en las 
urvas de luz de las estrellas RRab 
on grandes amplitudes. En el 
asode las RR Lyrae, que tienen una 
urva de luz modulada en un 
i
lo de Blazhko de 40 días,el bump es más intenso 
uando la amplitud de la 
urva de luz es más grande Walraven(1949); Kolenberg et al. (2006).Las variables RR
 tienen 
urvas de luz simétri
as (prá
ti
amente sinusoidales) 
on ampli-tudes más pequeñas, ∆m ≤ 0.5 mag, y períodos más 
ortos, Pc ≤ 0.4 días y un períodopromedio Pc ≃ 0.3 días. Estas estrellas pulsan en el primer sobretono.Para las RR Lyrae que pulsan simultáneamente 
on dos períodos distintos, probablemente11



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.3: Metali
idad 
omo fun
ión de la distan
ia al 
entro de la Galaxia de 
úmulos glo-bulares estudiados por la té
ni
a de des
omposi
ión de Fourier. Los asteris
os simbolizan a los
úmulos del tipo Oosterho� I y los 
ír
ulos a los del tipo II.en el modo fundamental y en el primer armóni
o se utiliza la denomina
ión RRd, o RRLyrae de doble modo, este tipo de estrellas es muy es
aso.La no
ión de que la forma de las 
urvas de luz produ
ida por la pulsa
ión de las estrellasestá determinada por algunos parámetros físi
os espe
í�
os data del trabajo de Walraven(1953) y por tanto es de esperarse que los parámetros físi
os de relevan
ia estru
tural yevolutiva puedan determinarse 
on un análisis ade
uado de la forma de las 
urvas de luz.1.4.1. Grupos de Oosterho�En 1939, Oosterho� mostró que según los períodos de sus RR Lyrae, existen dos gruposde 
úmulos globulares distinguibles, hoy 
ono
idos 
omo grupos I y II de Oosterho�. Enel grupo I de Oosterho� las RRab muestran períodos promedio de 0.55 días y las RR
 de0.32 días, mientras que el grupo II se muestran períodos más altos, alrededor de 0.64 y 0.3612



1.4. ESTRELLAS RR LYRAE COMO INDICADORES DE PROPIEDADES DECÚMULO.días para las RRab y RR
 respe
tivamente. Además, los 
úmulos del grupo II presentanuna tasa más alta de estrellas del tipo RR
 respe
to al total que los del grupo I.Una primera expli
a
ión para esta separa
ión entre los grupos I y II de Oosterho� puede seren
ontrada en la metali
idad del 
úmulo. Los 
úmulos globulares más pobres en metalesson del grupo II de Oosterho�, mientras que los 
úmulos que presentan metali
idadesintermedias son del tipo I de Oosterho�. Van Albada y Baker (1973) proponen una teoríaen este sentido: la mayoría de las estrellas de la rama horizontal pertene
ientes a 
úmulosde metali
idad intermedia 
omienzan su vida 
er
a de la banda de inestabilidad, lo que
onlleva una evolu
ión ha
ia mayores temperaturas, y 
uando esta temperatura llega a sersu�
ientemente alta se podría a

ionar el modo fundamental de pulsa
ión de las RRab,este podría ser el origen de los 
úmulos del grupo I de Oosterho�. Las estrellas de larama horizontal de los 
úmulos globulares pobres en metales 
omienzan su vida a altastemperaturas, y evolu
ionan a temperaturas menores, estas estrellas 
ruzan la banda deinestabilidad en diferente dire

ión que las anteriores, los 
úmulos más pobres en metalestienen su rama horizontal más azul, y podrían formar un 
úmulo del grupo II. Este efe
topuede expli
ar la gran fra

ión de estrellas RR
 en los 
úmulos de grupo II.El estudio homogéneo de estrellas RR Lyrae en algunos 
úmulos globulares ha permitidoinferir algunas tenden
ias generales para estos sistemas estelares 
omo su distan
ia, sumetali
idad y su rela
ión 
on el tipo de Oosterho� de 
ada 
úmulo, la masa de sus estrellasRR Lyrae y la estru
tura de la rama horizontal. En el Capítulo 4 hablaremos 
on másdetalle de estas tenden
ias.1.4.2. Di
otomía entre la masa y la metali
idad de estrellas RR Lyraeen la Rama HorizontalCuando termina el quemado de helio en un 
as
arón en las últimas fases de la Ramade las Gigantes, las estrellas evolu
ionan ha
ia la Rama Horizontal, donde el nú
leo se ha
ompa
tado y la temperatura as
endido hasta ha
er posible el quemado de helio en el nú
leoy el hidrógeno en un 
as
arón mas externo. En la RH y a medida que el 
as
arón a
tivo dehidrógeno alimenta al nú
leo de helio, agota la envolvente de hidrógeno, ha
iéndola menosmasiva. La masa de la envolvente es por lo tanto una fun
ión de la edad de la estrella.Teóri
amente se han he
ho esfuerzos por entender el lugar donde una estrella ini
ia suevolu
ión en la RH, es de
ir su 
olor o temperatura efe
tiva.Hay parámetros que evidentemente de�nen ese lugar, 
omo son la masa de la estrellay su 
omposi
ión quími
a. Los modelos evolutivos para estrellas de la rama horizontalmuestran, sin embargo, una di
otomía entre la edad (es de
ir, la masa del manto estelar)13



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓNy la metali
idad: una estrella puede ser más azul tanto si tiene po
a masa en su manto o sitiene una metali
idad menor. Es posible que esta di
otomía puede ser resuelta 
on el usodel período de las estrellas RR Lyrae de un 
úmulo.Por una parte, 
omo sabemos, la densidad de masa media de una estrella es 
al
uladaha
iendo el 
o
iente entre su masa y su volumen. A su vez la masa de esta es la suma dela masa del nú
leo (para estrellas RR Lyrae estaría 
ompuesta de helio) y la masa de laenvoltura (disminuyendo 
on la edad). Para 
al
ular el volumen de la estrella el parámetroprin
ipal es el radio de ésta, y se 
al
ulará usando el valor de su luminosidad y temperaturaefe
tiva a través de rela
iones semiempíri
as, 
omo se verá más adelante en esta tesis.Ahora, si queremos hallar el valor de la masa de la envoltura de la estrella de la rela
iónanterior, esta quedaría en términos de la densidad promedio, de la masa del nú
leo y de elradio de la estrella. Pero para una estrella que pulsa radialmente, 
omo es el 
aso de lasestrellas RR Lyrae, la densidad está aso
iada 
on el período a través de una 
onstante depropor
ionalidad más o menos bien determinada (Q ∼0.04), Cox, 1980.
Q = P

√

ρ̄/ρ̄⊙ (1.1)De esta manera la masa de la envoltura de una estrella RR Lyrae se rela
iona 
on superíodo y podemos ubi
arla en la rama horizontal. Es de
ir, el análisis detallado de las
urvas de luz de las estrellas RR Lyrae de 
úmulos globulares puede ofre
er informa
iónfundamental para el desarrollo teóri
o de la evolu
ión en esta etapa evolutiva.1.5. EL CÚMULO NGC 5466El 
úmulo NGC 5466 (R.A.(2000)= 14
h
05

m
27

s.3, DEC(2000)= +28
◦
32

′
04

′′). Fue des-
ubierto por Shapley en 1930. Es un 
úmulo globular de alta latitud galá
ti
a (l=42.15y b=+73.59), una distan
ia al dis
o Z = 15.9 kp
, tiene una estru
tura extremadamenteabierta, y bien resuelta. La baja 
on
entra
ión de estrellas nos fas
ilita ha
er fotometría enel 
entro del 
úmulo que es de 
lase de 
on
entra
ión XII y tipo espe
tral F5 (Buonanno etal. 1984). Es un 
úmulo del tipo de Oosterho� II. Harris (1999) da un valor de metali
idaddel 
úmulo [Fe/H℄= −2.22. Este 
úmulo tiene una magnitud visual absoluta MV = -6.96mag y un radio del nú
leo rc = 1.64 minutos de ar
o, un radio (half-mass) rh = 2.25 minu-tos de ar
o. Sin embargo este ha sido objeto de po
os estudios fotométri
os en el pasado.Por ejemplo, Cu�ey (1961) realizó fotometría PV en el 
ampo del 
úmulo que podemosver en la Figura 1.4, obteniendo datos de 395 estrellas en el 
ampo del 
úmulo, de las
uales registró 18 estrellas RR Lyrae y la 
efeida anómala V19 (una estrella más masiva quelas 
efeidas de pobla
ión II por fa
tores de 2-3), obteniendo el Diagrama Color Magnitud14



1.5. EL CÚMULO NGC 5466de este 
úmulo; Buonanno et al. (1984) realizaron fotometría BV, midiendo magnitudes yposi
iones de todas las estrellas más brillantes a B=19 a una distan
ia de 5.5 minutos dear
o desde el 
entro del 
úmulo. Estos dos trabajos tienen datos de estrellas en el sistemaestandar en el 
ampo del 
úmulo. Se utilizaron los resultados del segundo trabajo paraha
er nuestra transforma
ión al sistema estandar en el �ltro V. Por otro lado, Corwin etal. (1999) presentaron fotometría CCD BV, 
urvas de luz y efemérides de 20 variables RRLyrae y de una 
efeida anómala en este 
úmulo.Se 
ono
en varios tipos de estrellas variables en este 
úmulo: nueve estrellas SX Phoeni
is

Figura 1.4: Diagrama 
olor magnitud del 
úmulo globular NGC 5466.(Neme
 & Mateo 1990; Chen & Corwin 1999, Buonanno, 1984), tres binarias e
lipsantes(Mateo et al. 1990; Kallrath et al. 1992; M
Kinley & Corwin 1998), la 
efeida anómala y20 estrellas RR Lyraes (Clement et al. 2001).Este 
úmulo fue elegido para este trabajo, ya que en la épo
a del CCD no había sidoestudiado ni se le había realizado la des
omposi
ión en sus parámetros de Fourier de las
urvas de luz de estrellas RR Lyrae 
on lo que es posible obtener parámetros físi
os derelevan
ia astrofísi
a. Otra razón para estudiar este 
úmulo es que se le han en
ontradomuy po
as estrellas RR Lyrae. La estadísti
a de estrellas RR Lyrae en los 
úmulos indi
aque deberían existir más y pretendemos 
on este estudio ha
er una búsqueda de nuevasvariables. Gra
ias a la nueva té
ni
a de fotometría diferen
ial de imágenes, des
rita 
ondetalle en la se

ión 2.4 ha sido posible des
ubrir un gran número de variables en otros
úmulos, esto nos impulsa a utilizarla también para la determina
ión de 
urvas de luz de15



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓNestrellas RR Lyrae, in
luso de aquellas estrellas más 
er
anas a la región 
entral de 
úmulotípi
amente muy densamente poblada. Queremos además aumentar la muestra de 
úmulosglobulares estudiados por esta té
ni
a (poderosa y homogénea) y reforzar las se
uen
ias Ti-po de Oosterho�-Metali
idad y Metali
idad-Teff que sin duda nos proveen de ideas sobreel origen estru
tural y evolutivo de la di
otomía de los tipos de Oosterho�.

16



2 OBSERVACIONES Y REDUCCIÓN DEDATOS
Las observa
iones presentadas en este trabajo fueron obtenidas en el Himalayan Chan-dra Teles
ope (HCT) del Indian Astronomi
al Observatory (IAO), en el Observatorio VainuBappu (VBO) en Kavalur, ambos en la India y en el Observatorio de San Pedro Mártir(SPM), en Méxi
o. Estas observa
iones fueron obtenidas por la Dra. Sunetra Giridhar entres temporadas, dos en el primer teles
opio y una en el segundo. El 
úmulo NGC 5466 fueobservado en los �ltros V y R del sistema de Johnson.

2.1. OBSERVACIONES DEL HCTEl Indian Astronomi
al Observatory (IAO) se en
uentra situado en la plani
ie de Ni-kamkhul al norte de Dipga-Ratsa Ri en el Himalaya en la región 
ono
ida 
omo Hanle, aunos 4500 m de altura, a una latitud de 32
◦
46

m
46

s norte y una longitud de 78
◦
57

m y 51
seste.El HCT (que en algunas o
asiones lo llamaremos �Hanle�) tiene un diseño Rit
hey-Chretien,
on un espejo primario de 2.01 m. y una 
on�gura
ión ópti
a de tipo Cassegrain f/9. ElCCD utilizado mide 2048×2048 pixeles de 15 µm 
ada uno. La es
ala de imagen del teles-
opio es de 11.5�/mm, lo que equivale a tener una resolu
ión de 0.17�/pixel, 
on un 
ampode visión de 5.9×5.9 minutos de ar
o.Con el HCT se observó NGC 5466 en dos temporadas de dos no
hes 
ada una, la primeradel 8 y 9 de abril de 2004 (que llamaremos: H04), y la segunda del 14 y 15 mayo de 2005(que llamaremos: H05) según la bitá
ora de la Tabla 2.1.17



CAPÍTULO 2. OBSERVACIONES Y REDUCCIÓN DE DATOSTabla 2.1: Lista de imágenes del 
úmulo NGC 5466 obtenidas
on el HCT de 2.01 m. en la que se muestran las fe
has, el númerode imágenes (n) tomadas en los �ltros V y R para 
ada no
he y los
orrespondientes tiempos de exposi
ión (t) de 
ada imagen.No
hes Filtro n t(seg.)8-9 de abril 04 V 24 150.08-9 de abril 04 R 26 120.09-10 de abril 04 V 29 180.09-10 de abril 04 R 28 150.014-15 de mayo 05 V 24 180.014-15 de mayo 05 R 28 150.015-16 de mayo 05 V 30 180.015-16 de mayo 05 R 31 150.02.2. OBSERVACIONES DEL VBO (KAVALUR)El Observatorio de Vainu Bappu (VBO), es un observatorio ópti
o del Indian Instituteof Astrophysi
s (IIA), y está lo
alizado en el estado de Tamil Nadu. Tiene una latitud de12◦ 34', una longitud de +78◦ 50' y una Altitud de ∼700 mEl teles
opio empleado en el VBO fue un Teles
opio Zeiss 
on un espejo primario de 1.02m. de diámetro, una 
on�gura
ión ópti
a de tipo Cassegrain, f/13 
on una es
ala de imagende 15�.6/mm, lo que equivale a una es
ala de 0.37�/pixel. Se utilizó un dete
tor CCD de
1024× 1024 pixeles, 
on un tamaño de pixel de 24 µm y un 
ampo de visión de imagen de6.37×6.37 minutos de ar
o.Se usaron las observa
iones obtenidas 
on este teles
opio en una temporada de 3 no
hes:6, 7 y 8 de febrero de 2005 (que llamaremos: K05), según la bitá
ora de la Tabla 2.2.2.3. OBSERVACIONES DE SAN PEDRO MÁRTIREl Observatorio Astronómi
o Na
ional de San Pedro Mártir (SPM) está situado a unos150 km de Ensenada, en Baja California Norte. Se en
uentra a unos 2790 m de altitud, enuna latitud de 31

◦
02

m
42

s norte y longitud de 115
◦
27

m
58

s oeste.Las observa
iones se obtuvieron 
on el teles
opio de 0.84 m (que llamaremos: SPM05).Este teles
opio tiene un diseño de tipo Rit
hey-Chrétien, 
on un espejo primario a 0.84m, y una 
on�gura
ión ópti
a de tipo Cassegrain 
on un espejo se
undario de f/15 yuna resolu
ión de 16.43�/mm, lo 
ual equivale a tener 0.39�/pixel. El teles
opio tiene una18



2.3. OBSERVACIONES DE SAN PEDRO MÁRTIRTabla 2.2: Lista de imágenes del 
úmulo NGC 5466 obtenidas
on el teles
opio de 1.02 m. del VBO en la que se muestran lasfe
has, el número de imágenes (n) tomadas en los �ltros V y Rpara 
ada no
he y los 
orrespondientes tiempos de exposi
ión (t)de 
ada imagen.No
hes Filtro n t(seg.)6-7 de febrero 05 V 8 600.06-7 de febrero 05 R 8 360.07-8 de febrero 05 V 1 600.07-8 de febrero 05 R 2 360.08-9 de febrero 05 V 1 600.08-9 de febrero 05 R 2 360.0
Tabla 2.3: Lista de imágenes del 
úmulo NGC 5466 obtenidas
on el teles
opio de 0.84 m. de SPM en la que se muestran lasfe
has, el número de imágenes (n) tomadas en los �ltros V y Rpara 
ada no
he y los 
orrespondientes tiempos de exposi
ión (t)de 
ada imagen.No
hes Filtro n t(seg.)28-29 de enero 05 V 6 660.028-29 de enero 05 R 6 600.029-30 de enero 05 V 2 660.029-30 de enero 05 R 2 600.0

montura e
uatorial y su límite de de
lina
iones es de +80
◦ y −45

◦ y su límite de ánguloshorarios está entre +5 y -5 horas. La 
alidad típi
a del seeing durante nuestra temporadafue entre 1.0 y 1.5 segundos de ar
o.El CCD utilizado en estas observa
iones es de 2048 × 2048 pixeles, 
on un tamaño depixel de 24 × 24 µm. El tamaño de la imagen es de 6.7×6.7 minutos de ar
o. Los �ltrosutilizados fueron V y R del sistema Johnson. Las observa
iones del 
úmulo globular NGC5466 se realizaron durante 2 no
hes, 28-29 y 29-30 de enero de 2005. Los detalles de lasobserva
iones se reportan en la Tabla 2.3.19



CAPÍTULO 2. OBSERVACIONES Y REDUCCIÓN DE DATOS2.4. DANDIA: UN PAQUETE DE REDUCCIÓN DE DA-TOS CON FOTOMETRÍA DIFERENCIALLa redu

ión de las imágenes se realizó utilizando la paquetería de análisis de datosastronómi
os IRAF, y los programas de fotometría diferen
ial por el método de sustra

iónde imágenes DANDIA des
rita en detalle por Bond et al. (2001) y Brami
h et al.(2005) yamablemente puesta a nuestra disposi
ión por el Dr. Daniel Brami
h. DANDIA 
onsistede s
ripts en 
shell que utilizan en gran parte la paquetería de IRAF y algunos programases
ritos en los lenguajes PEARL e IDL. DANDIA mide la diferen
ia en �ujo de estrellas de
ada imagen de la 
ole

ión respe
to a los �ujos en una imagen de referen
ia. Esta imagende referen
ia es obtenida usando un sub
onjunto sele
to de imágenes de buena 
alidad, ydespués se ha
e un promedio de las imágenes 
on un kernel para obtener las varia
ionesy distorsiones geométri
as de las imágenes individualmente. Esta té
ni
a nos permite ob-tener una imagen de referen
ia de muy alta 
alidad usando una o varias imágenes de la
ole

ión, por ejemplo aquellas 
on los mejores an
hos a poten
ia media (FWHM) de losper�les estelares. Se utilizó sólo una imagen 
omo la de referen
ia, por 
ada temporada ypor 
ada �ltro V y R. Esto último se de
idió así, debido a que en el pro
eso de aprendi-zaje del paquete DANDIA era más sen
illo probar utilizando la mejor de nuestras imágenes.Los requerimientos para �
omenzar� a usar el DANDIA son los siguientes:1. Crear subdire
torios que 
ontienen los s
ripts o programas que se van a utilizar parala obten
ión de la fotometría: 
reatelog.
sh, framestats.
sh, prepro
ess.
sh, referen-
e.
sh.2. Los programas de DANDIA requieren que las imágenes estén alineadas entre si, o
asi, 
on unos 
uantos pixeles de 
orrimiento respe
to a la imagen de referen
ia, deotro modo, las imágenes no son tomadas en 
uenta para la obten
ión de la fotometríay se perderían datos buenos seguramente.3. Colo
ar las imágenes del 
úmulo, bias y �ats por no
he en un dire
torio para 
a-da �ltro, en donde se estarán 
orriendo la mayoría de los programas men
ionadosanteriormente, por ejemplo el prepro
ess.
sh, referen
e.
sh, que son de los más im-portantes. 20



2.4. DANDIA: UN PAQUETE DE REDUCCIÓN DE DATOS CON FOTOMETRÍADIFERENCIAL4. Los en
abezados de las imágenes deben 
ontener la siguiente informa
ión: EPOCH(Épo
a), RA (As
en
ión Re
ta), DEC (De
lina
ión), OBSERVAT (Observatorio),INSFILTE (Filtro), IMAGETYP (objeto, bias o �at), EXPTIME (Tiempo de expo-si
ión), COMMENTS (Comentarios) y DATE-OBS (Fe
ha de observa
ión).5. Debido a posibles defe
tos del CCD, las imágenes podrían 
ontener zonas de pixe-les muertos. Aunque estos pixeles no estén sobre el objeto de interés, afe
tan a losresultados de las redu

iones, por tanto, es ne
esario es
ribir un ar
hivo 
on las 
oor-denadas de los extremos de las zonas afe
tadas para que éstas no se tomen en 
uentaen el análisis. El ar
hivo se llamará bpm.txt y 
onsiste de un renglón por 
ada re-gión afe
tada 
on datos x1, x2, y1, y2, siendo (x1, y1) y (x2, y2) los vérti
es inferiorizquierdo y superior dere
ho respe
tivamente de la zona 
on defe
to. En 
aso de quenuestras imágenes no tengan pixeles malos la entrada de este ar
hivo será: 0 0 0 0 enun sólo renglón.Corriendo los programas:1. El programa 
reatelog.
sh 
rea un ar
hivo de texto llamado masterlog 
on informa-
ión de los en
abezados de todos los ar
hivos *.�ts, in
luidos bias y �ats y sirve pararevisar que los en
abezados estén 
ompletos y sean 
orre
tos.2. El programa framestats.
sh 
rea ar
hivos 
on estadísti
a útil de 
ada imagen y losalma
ena en los ar
hivos: biasstats, �atstats, obsstats y allstats. Una inspe

iónde estos ar
hivos permite aislar imágenes anómalas.3. El programa prepro
ess.
sh 
orrige las imágenes por bias y por �ats, un ejemplo deun bias y de un �at obtenidos 
on el HCT se muestra en la Figuras 2.1 y 2.2.4. El programa referen
e.
sh 
onstruye una imagen de referen
ia a partir de las imágenesque elegimos (Figura 2.3). De la imagen de referen
ia, se restarán 
ada una de lasimágenes de la 
ole

ión. La diferen
ia
ión se ha
e restando todo el �ujo observadodentro de un radio espe
í�
o a partir del 
entro de 
ada estrella en la imagen. La PSF(a
rónimo de �Point Spread Fun
tion�)es una fun
ión tridimensional de intensidadque representa la forma del per�l de una estrella, o una fuente puntual no resuelta.La morfología de esta fun
ión es la misma para todas las estrellas de una imagen,es
alada según el brillo de la estrella. En nuestros CCD's la forma de la PSF no21



CAPÍTULO 2. OBSERVACIONES Y REDUCCIÓN DE DATOS

Figura 2.1: La imagen de un �at �eld o 
ampo plano en el �ltro V del CCD del teles
opio de2.01 m. del HCT obtenido del 
ielo al atarde
er.varía ni 
on la posi
ión en la imagen ni 
on el brillo de la estrella, es de
ir, todaslas estrellas de una misma imagen pueden representarse por una PSF de la mismaforma. Una vez 
al
ulada la PSF los �ujos de 
ada estrella se sustraen de la imagenoriginal dando lugar a una imagen sin estrellas 
omo se muestra en la Figura 2.4.5. Para probar que nuestras redu

iones están siendo bien realizadas, tenemos que re-visar si las estrellas de la imagen sta
kref.�ts tienen las mismas 
oordenadas que lasde las estrellas enlistadas en el ar
hivo starlist_sta
kref.txt, que se en
uentra en eldire
torio ./referen
e. Este ar
hivo será de gran utilidad más adelante para lo
alizarlas estrellas estándares que ne
esitaremos para transformar al sistema estándar, lasestrellas variables 
ono
idas y también para bus
ar nuevas variables.6. Se usan ahora los programas en lenguaje PEARL: subtra
t.pl, mkphot.pl y transa
t.pl.Estos programas alínean imágenes (subdire
torio ./geo) y permiten obtener los �ujosde las estrellas de 
ada imagen (subdire
torio ./diphot) y los alma
enan en ar
hivos22



2.4. DANDIA: UN PAQUETE DE REDUCCIÓN DE DATOS CON FOTOMETRÍADIFERENCIAL

Figura 2.2: La imagen de un bias del CCD del teles
opio de 2.01 m. del HCT obtenido del 
ieloal atarde
er.*.dip.dat.7. Por último, para transformar �ujos a magnitudes de las estrellas, se utiliza un pro-grama en lenguaje IDL que toma los datos de los ar
hivos *.dip.dat y 
al
ula lasmagnitudes 
orrespondientes a 
ada estrella en todas las imágenes (subdire
torio./output). La nomen
latura de los ar
hivos resultantes es: imagen_i.out, 
on i de 1hasta el número total de imágenes de todas las no
hes en un mismo �ltro. Las tablasimagen_i.out 
ontienen 13 
olumnas, de las 
uales nos interesan: 1. El día julianohelio
éntri
o; 2. el número de estrella (ID); 3. y 4. las 
oordenadas X,Y; 5. y 6. lamagnitud y su in
ertidumbre, respe
tivamente.En el apéndi
e está des
rito, de manera más explí
ita, el uso de los programas deDANDIA, que podría ser de utilidad para quien estuviera ha
iendo fotometría CCD deobjetos puntuales de mu
has imágenes. 23



CAPÍTULO 2. OBSERVACIONES Y REDUCCIÓN DE DATOS

Figura 2.3: Imagen de referen
ia del Cúmulo Globular NGC 5466 de las observa
iones realizadas
on el teles
opio de 2.01 m. del HCT.2.5. TRANSFORMACIÓN AL SISTEMA ESTÁNDARCon el �n de ha
er las transforma
iones del sistema instrumental al estándar de John-son se bus
aron en la literatura estrellas estándares en los �ltros V y R en el 
ampo del
úmulo. Sólo se en
ontraron estrellas estándares en el �ltro V (Buonanno et al. 1984), portanto, sólo se transformó al sistema estándar nuestra fotometría en V.Las magnitudes instrumentales de 
ada una de las estrellas estándares se en
uentran enlos ar
hivos *.out 
orrespondientes a 
ada imagen de 
ada no
he junto 
on las de las otras
∼ 5000 estrellas en el 
ampo. El problema es pues, identi�
ar 
ada estándar y 
onstruirla ley de transforma
ión del sistema instrumental al estándar. Para lograr esto se usauno de los programas de IRAF llamado rim
ursor, el 
ual da las 
oordenadas de las po-si
iones en las que uno 
olo
a manualmente el 
ursor donde se sabe que se en
uentranlas estrellas. Así identi�
amos 
ada una de las estrellas estándar de manera manual enla imagen de referen
ia. A 
ontinua
ión se utiliza un programa en lenguaje fortran, bus-
a
or.for, que usa las 
oordenadas para bus
ar las estrellas mar
adas 
on rim
ursor en24



2.5. TRANSFORMACIÓN AL SISTEMA ESTÁNDAR

Figura 2.4: Imagen de referen
ia, a la 
ual se le restó la PSF en 
ada estrella.la lista starlist_sta
kref.txt, 
orrespondientes a la imagen de referen
ia sta
kref.�ts. Lasalida de bus
a
or.for es una lista 
on las magnitudes instrumentales de todas las están-dares identi�
adas. Las estándares utilizadas para esta transforma
ión se muestran en laFigura 2.5.Después de haber identi�
ado las estrellas estándares se usa un programa, sa
alist.for,que lee los nombres (o números ID) de las estrellas que se bus
an y sa
a el renglón 
orres-pondiente a ese número ID de 
ada uno de los ar
hivos *.out y genera un ar
hivo para 
adaestrella de interés. El ar
hivo tendrá tantos renglones 
omo imágenes de buena 
alidad sehallan utilizado. Los ar
hivos 
orrespondientes a 
ada estrella tendrán 
omo entradas, ID,
oordenadas X, Y, magnitud instrumental y la in
ertidumbre en la magnitud.En prin
ipio notemos que las magnitudes de las estrellas estándares no varían pero podemos
omprobarlo gra�
ando la magnitud instrumental 
omo fun
ión del día juliano helio
éntri-
o 
omo se ejempli�
a en la Figura 2.6 para tres estándares, en dos no
hes 
onse
utivas.Ahora 
al
ulamos el promedio de las magnitudes instrumentales que las estándares tie-25



CAPÍTULO 2. OBSERVACIONES Y REDUCCIÓN DE DATOS

Figura 2.5: Imagen de NGC 5466 en Filtro V donde se indi
an las estrellas estándares utilizadaspara la transforma
ión al sistema estándar.nen en todas las imágenes de la 
ole

ión, para 
ada temporada. Estos promedios se danen la Tabla 2.4. Si se gra�
an estos promedios de 
ada temporada 
ontra las magnitudesestándares de Buonanno et al. (1984) en el �ltro V, 
omo en las Figuras 2.7 y 2.8, obten-dremos la ley de transforma
ión del sistema instrumental al estándar para 
ada temporadade observa
ión.La re
ta de 
alibra
ión está representada por:
Mest = A ∗ Minstr + B (2.1)donde A y B son los 
oe�
ientes del ajuste lineal, Mest es la magnitud estándar y Minstres la magnitud instrumental obtenida a la salida de la fotometría PSF. Los 
oe�
ientes de
orrela
ión lineal, R, del ajuste son de 0.99 para los 4 
asos por lo que la transforma
iónes satisfa
toria. En la Tabla 2.5 se listan los valores A, B y R de estas transforma
iones.Estas transforma
iones se apli
aron a todas las imágenes de 
ada temporada, es de
ir,se transformaron las magnitudes de los ar
hivos *.out a las del sistema estándar y se26



2.5. TRANSFORMACIÓN AL SISTEMA ESTÁNDAR

Figura 2.6: Días julianos 
ontra magnitudes instrumentales de 3 estrellas estándares Z, S y Rdel 
úmulo globular NGC 5466, en dos no
hes de la temporada H04.alma
enaron en ar
hivos *.sal.2.5.1. Evalua
ión de las transforma
iones al sistema estándarUna forma de evaluar la pre
isión de nuestra fotometría es obteniendo los promediosde las desvia
iones estándar de las estándares dadas. Estos valores son para H04, H05, K05y SPM05 son 0.008, 0.015, 0.021, 0.021 respe
tivamente y son también mostrados en latabla 2.4.La transforma
ión indi
ada en la e
ua
ión (2.1) arroja valores que nos permite obtenerlas diferen
ias entre las magnitudes de las estrellas estándar transformadas 
on nuestras
alibra
iones al sistema estándar Ms, y el valor estándar nominal (Buonanno et al. 1984), V.Designaremos a estas diferen
ias 
omo ∆M = Ms−V . Los valores medios son: 〈∆MH04〉 =0.033, 〈∆MH05〉 = 0.035, 〈∆MK05〉 = 0.048, y 〈∆MSPM05〉 = 0.039.En el 
ampo de observa
ión del CCD del HCT tenemos 11 estrellas estándares 
on53 imágenes de la temporada H04 y 54 imágenes de la temporada H05. En el 
ampo deobserva
ión del CCD del VBO tenemos sólo 5 estrellas estándares, 
on 10 imágenes deK05. En el 
ampo de observa
ión del CCD de SPM tenemos 9 estrellas estándares, 
on 8imágenes de SPM05. 27



CAPÍTULO 2. OBSERVACIONES Y REDUCCIÓN DE DATOS
Tabla 2.4:Magnitudes estándares e instrumentales promedio de las 4 temporadas de observa
ión,H04, H05, K05 y SPM05, σ es la desvia
ión estándar del promedio de las magnitudes instrumentales.Los valores estándares están tomados de Buonanno et al. (1984), n es el número de estrellasestándares que sí se en
ontraron en el 
onjunto de imágenes.Mag. Mag.I Mag.I Mag.I Mag.IID Est. H04 σH04 n H05 σH05 n K05 σK05 n SPM05 σSPM05 nF 14.11 15.012 0.003 24 15.104 0.007 36 16.618 0.001 4H 16.66 17.677 0.008 41 17.731 0.016 50I 15.78 16.806 0.007 42 16.895 0.007 48 18.457 0.010 5J 16.87 17.879 0.011 44 17.974 0.022 52 19.414 0.014 5M 17.64 18.641 0.038 41 18.767 0.027 53 19.742 0.015 3 20.278 0.008 5O 14.28 15.255 0.004 44 15.385 0.006 51 16.617 0.008 2 16.866 0.004 5P 14.13 15.039 0.005 43 15.152 0.010 51 16.585 0.010 3 16.719 0.005 5Q 16.37 17.375 0.008 44 17.480 0.017 53 18.667 0.007 3 19.028 0.004 5R 16.67 17.702 0.039 43 17.836 0.019 53 18.905 0.031 3 19.271 0.007 5S 14.88 15.904 0.013 43 15.999 0.011 53Z 17.57 18.506 0.013 43 18.635 0.022 51 20.128 0.010 5promedio 0.008 0.015 0.021 0.021

Figura 2.7: La grá�
a de la izquierda es la 
orresponde
ia del promedio de las magnitudesinstrumentales y los valores estándar de la temporada (H04). La grá�
a de la dere
ha es lo mismoque la anterior pero 
on la temporada (H05). Ver Tabla 2.428



2.5. TRANSFORMACIÓN AL SISTEMA ESTÁNDAR

Figura 2.8: Similar a la Figura 2.7 pero 
on las temporadas de K05 (izquierda) y SPM05(dere
ha).Tabla 2.5: Valores de las transforma
iones al sistema estándar en 
ada temporada.Temporada A B RH04 -0.7003 0.9831 0.9995H05 -0.7757 0.9815 0.9995K05 -3.7685 1.0819 0.9993SPM05 -2.3429 0.9863 0.9994De lo anterior, se espera que la temporada H05 tenga las 
urvas de luz más 
ompletas,por tener mayor número de imágenes, es de
ir, mayor número de puntos que promediar delas magnitudes de las estrellas estándares. Otro argumento a favor de la temporada H05sería que las imágenes son de mejor 
alidad que las de H04, K05 y SPM05 ya que los an
hosa poten
ia media (FWHM) en la imagen de referen
ia de 
ada temporada están dados así:FWHMH04 = 6.2FWHMH05 = 5.4FWHMK05 = 7.6FWHMSPM05 = 10.1Este punto también indi
a que la temporada H05 es la de mejor 
alidad y sus transfor-ma
iones al sistema estándar son las mejores. Para ha
er una 
ompara
ión de los 
amposde observa
ión, en la Figura 2.9 se muestran imágenes del HCT, del VBO y de SPM en29



CAPÍTULO 2. OBSERVACIONES Y REDUCCIÓN DE DATOSel �ltro V. Nótese que el 
ampo de observa
ion del HCT es mayor que el de SPM y a suvez, ambos son mayores al 
ampo del VBO. Además tiene una mejor 
alidad la imagen delHCT.

Figura 2.9: Imágenes de NGC 5466 en Filtro V. La imagen de arriba-izquierda fue tomada 
on el teles
opio de 2.01 m. del HCT. La imagen dearriba-dere
ha fue tomada 
on el teles
opio de 1.02 m. del VBO. La imagende abajo fue tomada 
on el teles
opio de 0.84 m. de SPM.De lo anterior 
on
luimos que los mejores datos son los de H05, resultado que usaremosmás adelante para de�nir el punto 
ero de las 
urvas de luz de las estrellas RR Lyrae.30



2.5. TRANSFORMACIÓN AL SISTEMA ESTÁNDARCon la re
ta de 
alibra
ión obtenida para las magnitudes promediadas ya se puede pasarla magnitud instrumental dada en el pro
eso de fotometría diferen
ial al sistema estándar.Con lo 
ual se dispone de un 
onjunto de magnitudes estándar para las estrellas variablesidenti�
adas en 
ada imagen y la 
onstru

ión de las 
urvas de luz.

31
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3 LAS ESTRELLAS RR LYRAE Y OTRASVARIABLES EN NGC 5466
3.1. INTRODUCCIÓNEl número de estrellas variables 
ono
idas en 
úmulos globulares galá
ti
os es aproxi-madamente de 3000. De éstos, más de 2200 tienen períodos 
ono
idos y la mayoría (∼1800)son del tipo RR Lyrae. Además, de la pobla
ión de estrellas RR Lyrae existen aproxima-damente 100 binarias e
lipsantes, 120 variables tipo SX Phoeni
is, 60 
efeidas (in
luyendolas 
efeidas de pobla
ión II, 
efeidas anómalas y RV Tauri), y 120 variables Semi RegularesRojas (Clement, 2002).Según Clement (2002), el período promedio de las RR Lyrae que pulsan en el modo fun-damental es 0.585 días, de 0.349 días es para las que pulsan en el primer sobretono y de0.296 días para las que pulsan en el segundo sobretono. Aproximadamente 
er
a del 69%de las estrellas RR Lyrae son RRab, 24% son RR
, 4% pulsan en el segundo sobretono(RR2), y 3% son RR Lyraes de doble modo (RRd).Las variables 
ono
idas en 
úmulos globulares están listadas en el 
atálogo de Clement(http://www.astro.utoronto.
a/∼

lement/
at/C1403p287), que es una a
tualiza
ión delantiguo 
atálogo de Cúmulos Globulares de Sawyer-Hogg de 1973.Las 19 variables RR Lyrae 
ono
idas en NGC 5466 que se en
uentran en el 
ampo deobserva
ión del CCD del teles
opio HCT, que es mayor que el de VBO y que el de SPM,se indi
an en la Figura 3.1. También en el mismo 
ampo se lo
aliza V19, una 
efeidaanómala, estudiada por Zinn & King (1982) y por otros autores. Sólo la estrella RR LyraeV23 listada en el 
atálogo de Clement no entra en el 
ampo del CCD del HCT.Otras variables 
ono
idas del 
úmulo NGC 5466 que no estudiaremos en este trabajo son 9SX Phoeni
is (Jeon et al. 2004), que se en
uentran distribuidas 
er
a del 
entro del 
úmulo.Por otra parte, se 
ono
en 3 binarias e
lipsantes (Mateo et al. 1990). También se 
ono
ende este 
úmulo 48 estrellas Blue Straggler (Neme
 & Harris 1987).33
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Figura 3.1: Imagen de NGC 5466, 
on las estrellas variables RR Lyrae en
erradas en un 
ír
ulo.3.2. OBTENCIÓN DE CURVAS DE LUZAl �nal del pro
eso de redu
ión de datos por DANDIA (ver se

ión 2.4) en el dire
torio./output se tienen ar
hivos 
on las magnitudes intrumentales V y R 
omo fun
ión del díajuliano por 
ada estrella en el 
ampo del CCD, en parti
ular, para 
ada variable 
ono
ida.Para este 
úmulo se obtuvo fotometría de alrededor de 5000 estrellas en 
ada imagen. Parare
ole
tar los datos de 
ada estrella variable RR Lyrae se realizaron los mismos pasos quese hi
ieron para las estándares des
rito en la se

ión 2.5.Cuando ya se tienen las magnitudes de las estrellas de 
ada imagen transformadas al sistemaestándar 
omo se des
ribió en la se

ión 2.5, el paso siguiente es obtener las 
urvas de luz34



3.2. OBTENCIÓN DE CURVAS DE LUZde la estrellas RR Lyrae. Como ya se men
ionó, en las imágenes de Hanle se lo
alizaron20 estrellas variables 
ono
idas del 
atálogo de Clement (2002), las imágenes de Kavalurin
luyen sólo 17 de esas variables y las imágenes de SPM in
luyen 19 variables 
ono
idas.La fase φ en las 
urvas de luz que se muestran en este trabajo, es la parte fra

ionaria (pf)del 
o
iente:
pf [φ] =

DJH − E

P
(3.1)donde, para 
ada estrella se tiene un período P y la épo
a E, que es el momento del máximode luz y DJH es el día juliano helio
éntri
o de 
ada observa
ión. Los períodos empleadosfueron adoptados de la literatura según se reporta en la tabla 3.1, o 
al
ulados en estetrabajo 
omo se des
ribe en la se

ión 3.2.1. Con la e
ua
ión 3.1 uno puede representar enun mismo 
ielo observa
iones obtenidas en 
ielos diversos, in
luso muy separados uno deotro. La parte entera de la e
. 3.1 es el número de 
i
los trans
urridos.3.2.1. Redetermina
ión del períodoEn este trabajo se redeterminaron los períodos de algunas de las estrellas variables,debido a que 
on los nuevos valores se obtuvieron mejores ajustes de las 
urvas de luz.Para la determina
ión del período se utilizó un programa basado en el método de la 
adenao de re
orrido en fase. En di
ho método se ponen los datos en fase 
on distintos períodosde prueba, Pj .

φj(ti) =

DJH(ti) − DJH1

Pj
(3.2)donde DJH1 es el día juliano helio
éntri
o de referen
ia (por ejemplo el del primer dato),

DJH(ti) es el día juliano de 
ada punto de la 
urva y φj(ti) es la fase obtenida para 
adapunto 
on el período de prueba. A 
ontinua
ión es ne
esario ordenar los datos en fase. Algra�
ar la magnitud 
ontra esa fase, si el período de prueba es in
orre
to la representa
iónresulta una nube de puntos, 
on varia
iones aleatorias entre datos adya
entes, mientras quesi el período es 
orre
to los puntos se distribuirán de una forma más o menos sinusoidalmostrando la 
urva de luz 
oherente de una forma pare
ida a la ilustrada en la Figura 3.2.Para bus
ar el período 
orre
to puede utilizarse un algoritmo en el que se de�ne una fun
iónSQ para 
ada período de prueba Pj:
SQ(Pj) =

n−1
∑

i=1

|Mi+1 − Mi| + |Mn − M1| (3.3)Esta fun
ión suma las diferen
ias de magnitud entre 
ada dos puntos 
onse
utivos en fase,
Mi+1 − Mi, y el resultado es una medida del re
orrido total en el eje verti
al al moverse35



CAPÍTULO 3. LAS ESTRELLAS RR LYRAE Y OTRAS VARIABLES EN NGC 5466desde el primer dato al último. Para una varia
ión puramente sinusoidal de amplitud totalde mínimo a máximo A, se 
umplirá la rela
ión: SQ(Pcorrecto) = 2(Mmax − Mmin) = 2A.Aún 
on varia
iones no sinusoidales, para el período 
orre
to la fun
ión SQ da siempre unvalor más pequeño que para un valor in
orre
to. Con lo 
ual, para saber 
ual es el período
orre
to se bus
a el valor mínimo de SQ(P ), siendo P el período de prueba, que se ha
evariar en un rango ade
uado 
on un in
remento pequeño entre un valor y el siguiente.Como las variables RR Lyrae tienen períodos 
ortos, el rango de períodos probados hasido desde 0.2 hasta 1.8 días, 
on un paso muy pequeño (del orden de 0.00001 días) entrevalores su
esivos.

Figura 3.2: En la �gura se indi
an dos magnitudes 
onse
utivas Mi y Mi+1 para ilustrar elre
orrido en el eje verti
al de la magnitud 
on respe
to a la fase para hallar la fun
ión SQ.En la Figura 3.3 se da un ejemplo de los distintos valores obtenidos de SQ frente a losperíodos de prueba para la estrella variable V16, donde se obtiene un período de 0.4199999días. El período reportado por Corwin et al. 1999 es de 0.424530 días.En la Tabla 3.1 se enlistan los períodos y las épo
as de las estrellas variables 
ono
idas,de las 
uales se obtuvieron 
urvas de luz en los �ltros V y R.3.3. NOTAS SOBRE ESTRELLAS INDIVIDUALESPara 
ada estrella se restó una 
antidad ∆V a 
ada 
onjunto de puntos de la 
urvade luz en el �ltro V para 
ada una de las temporadas H04, K05 y SPM05 
on respe
tode H05. Esto ha sido debido a que en al transformar al sistema estándar 
ada una de lastemporadas, existe aún 
ierta in
ertidumbre en magnitud de todos los datos y se ha
e36
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Figura 3.3: En la �gura se muestran los distintos valores obtenidos de SQ para los diferentesperíodos de prueba para la estrella variable RR Lyrae V16.

Figura 3.4: Curvas de luz de V16 en el �ltro V, 
on dos períodos muy 
er
anos, el de Corwinet al. 1999 y el 
al
ulado en este trabajo.
on respe
to de H05 porque es la temporada que tuvo mejor transforma
ión al sistemaestándar. En las Figuras siguientes (de la 3.5 a la 3.24) se muestran algunos ajustes deFourier de las 
urvas de luz en el �ltro V, 
on una línea 
ontinua. Para las variables V16,V18 y V20 se empleó el programa Period04, Versión 10, Copyright (
) 2004 Patri
k Lenz,37



CAPÍTULO 3. LAS ESTRELLAS RR LYRAE Y OTRAS VARIABLES EN NGC 5466Tabla 3.1: Efemérides de las RR Lyraes 
ono
idas en el 
úmulo globular NGC 5466. Algunosperíodos y épo
as fueron 
al
ulados en este trabajo (
olumnas 4 y 5). Los períodos de la 
olumna2 provienen de: ∗∗ Sawyer Hogg (1973), ⋆ Corwin et al. (1999), • M
Carthy & Neme
 (1997).Estrella Período Épo
a Período EnVariable (días) 2500000.0+ (días) (días) 2500000.0+ (días)V2 ⋆0.588502 40684.221 40683.793V3 ⋆0.5780645 40704.319 40704.855V4 ∗∗0.5113067 40704.461 40704.597V5 ⋆0.6152241 39945.659 39945.992V6 ⋆0.6209516 40705.408 40705.876V7 ∗∗0.7034205 40702.398 40702.402V8 ∗∗0.6291182 40705.358 40705.379V9 ⋆0.6850366 39947.328 39947.996V10 ⋆0.7092782 40705.468 40705.504V11 ⋆0.60771 40705.285 40705.871V12 ∗∗0.2942387 39945.210 39945.191V13 ⋆0.3415568 40736.379 53087.421V14 ⋆0.7858557 39947.568 48382.894V15 ⋆ 0.398625 40705.223 40705.357V16 ⋆ 0.424530 39945.372 0.419999 39946.137V17 ⋆ 0.3701062 40706.394 53085.994V18 ⋆ 0.3744435 30519.697 0.37270 53085.954V19 • 0.8213010 40705.737 40706.113V20 ⋆ 0.229496 0.30208 49876.976V21 ⋆ 0.791027 48382.785Institute of Astronomy, University of Vienna, basado en Period98 (Copyright 1996-1998por Martin Sperl) un programa espe
ialmente dedi
ado al análisis estadísti
o de serieslargas de tiempo para datos astronómi
os.V2Esta estrella es una variable RRab 
on efe
to Blazhko, 
omo lo notó Sawyer Hogg(1973). El período de 0.588502 días que Sawyer Hogg reportó nos permite reprodu
iruna 
urva de luz, en la que los puntos de la temporada de SPM05 se en
uentrandesfasados de los de H04, H05 y K05 (ver Figura 3.5, izquierda). Con el período de0.5874122 días (Corwin et al. 1999) los datos se en
uentran más desordenados, ya quelos puntos de SPM05 y de H05 muestran sus puntos desfasados 
on respe
to a H04 ya K05 (ver Figura 3.5, dere
ha), por lo que adoptamos el período de Sawyer Hogg(1973) e ignoramos los puntos de SPM05 evidentemente fuera de fase. La diferen
iade amplitudes para las temporadas H04 y K05 respe
to a la de H05 es evidente.38



3.3. NOTAS SOBRE ESTRELLAS INDIVIDUALES

Figura 3.5: Curvas de luz en los �ltros V y R para la variable V2. Los puntos 
orresponden ala temporada H04, los 
ír
ulos a H05, los triángulos a K05 y los 
uadrados a SPM05.V3Esta estrella es de tipo RRab. El período de 0.5780645 días produ
e una 
urva deluz 
asi 
ompleta 
on las 4 temporadas: H04, H05, K05, SPM05. En la Figura 3.6se gra�
an las 
urvas de luz de V3 en los �ltros V y R.V4Esta estrella es de tipo RRab 
on efe
to Blazhko (Sawyer Hogg, 1973). Los puntos delas 4 temporadas reprodu
en bien la 
urva de luz 
on un período de 0.5113067 días.En la Figura 3.7 se gra�
an las 
urvas de luz de V4 en los �ltros V y R. El efe
to39
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Figura 3.6: Igual que la Figura 3.5 para la variable V3.Blazhko es evidente.

Figura 3.7: Igual que la Figura 3.5 para la variable V4.V5Esta estrella es de tipo RRab y tiene efe
to Blazhko (Corwin et al. 1999). Se 
al
ulóla 
urva de luz 
on un período de 0.6152241 días. En la Figura 3.8 se gra�
an las
urvas de luz en los �ltros V y R. Notamos que los datos de SPM05 
aen desfasadosun po
o 
on respe
to a los de H04, H05 y K05.40



3.3. NOTAS SOBRE ESTRELLAS INDIVIDUALES

Figura 3.8: Igual que la Figura 3.5 para la variable V5.V6Esta es una estrella variable tipo RRab y su período es de 0.6209516 días, el 
ualreprodu
e bien la 
urva de luz de V6 
on puntos de las 4 temporadas. En la Figu-ra 3.9 se gra�
an las 
urvas de luz de V6 en los �ltros V y R.

Figura 3.9: Igual que la Figura 3.5 para la variable V6.V7Esta es una estrella de tipo RRab. La 
urva de luz para V7 se 
al
uló 
on un períodode 0.7034205 días. Para nuestra 
urva de luz hubo datos de H04, H05 y SPM05, esta41



CAPÍTULO 3. LAS ESTRELLAS RR LYRAE Y OTRAS VARIABLES EN NGC 5466estrella no está 
ontenida en el 
ampo de K05. En la Figura 3.10 se gra�
an las
urvas de luz de V7 en los �ltros V y R.

Figura 3.10: Igual que la Figura 3.5 para la variable V7.V8Esta estrella es de tipo RRab. La 
urva de luz para V8 se 
al
uló usando un períodode 0.6291182 días. Para nuestra 
urva de luz se utilizaron datos de las 4 temporadas.En la Figura 3.11 se gra�
an las 
urvas de luz de V8 en los �ltros V y R.

Figura 3.11: Igual que la Figura 3.5 para la variable V8.42



3.3. NOTAS SOBRE ESTRELLAS INDIVIDUALESV9Esta es una estrella de tipo RRab. Para 
al
ular la 
urva de luz de V9 se usó elperíodo de 0.6850366 días 
on datos de H04, H05 y K05. Los datos de SPM05 
aendesfasados en esta 
urva de luz, así que no serán utilizados para el 
ál
ulo de losparámetros físi
os. En la Figura 3.12 se gra�
an las 
urvas de luz en los �ltros V yR.

Figura 3.12: Igual que la Figura 3.5 para la variable V9.V10Esta es una estrella del tipo RRab. Se usaron los puntos de las 4 temporadas para
al
ular la 
urva de luz 
on el período de 0.7092782 días. En la Figura 3.13 segra�
an las 
urvas de luz de V10 en los �ltros V y R.V11Esta estrella es una RRab y 
on efe
to Blazhko (Corwin et al. 1999). Se 
al
uló su
urva de luz 
on un período de 0.607710 días. En la Figura 3.14 se gra�
an las
urvas de luz en los �ltros V y R.V12Esta es una estrella del tipo RR
 y 
on un período de 0.2942387 días. Los puntos deSPM05 se muestran fuera de la 
urva que se forma 
on H04, H05 y K05. No se pudohallar un nuevo período, así que se ex
luirán los datos de SPM05 para la obten
ión43
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Figura 3.13: Igual que la Figura 3.5 para la variable V10.

Figura 3.14: Igual que la Figura 3.5 para la variable V11.de parámetros físi
os. Las 
urvas de luz en V y R se muestran en la Figura 3.15.V13Esta es una estrella del tipo RR
 y 
on nuestros datos se reprodu
e una buena 
urvade luz 
on el período de 0.3415568 días. Para nuestra 
urva de luz se usaron puntosde las 4 temporadas. En la Figura 3.16 se gra�
an las 
urvas de luz en los �ltros Vy R. 44



3.3. NOTAS SOBRE ESTRELLAS INDIVIDUALES

Figura 3.15: Igual que la Figura 3.5 para la variable V12.

Figura 3.16: Igual que la Figura 3.5 para la variable V13.V14Esta estrella es del tipo RRab, se 
al
uló su 
urva de luz 
on el período de 0.7858557días. En la Figura 3.17 se gra�
an las 
urvas de luz en los �ltros V y R. Aunque elmétodo de Des
omposi
ión de Fourier es una poderosa herramienta para la obten
iónde parámetros físi
os 
uando es apli
ado a los datos reales 
on ruido intrínse
o, éstopuede afe
tar la 
urva de luz obtenida y el mínimo re
onstruido en los datos de estaestrella. La 
urva de luz no está 
ompletamente 
ubierta, por lo que no usaremos estaestrella en el 
ál
ulo de parámetros físi
os.45
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Figura 3.17: Igual que la Figura 3.5 para la variable V14.V15Esta estrella es de tipo RR
 y se reprodujo una 
urva de luz usando el período de0.398625 días. Para esta 
urva de luz se tienen datos de H04 y H05. En la Figura 3.18se gra�
an las 
urvas de luz en los �ltros V y R. Notemos que en R las dos temporadasH04 y H05 están desfasadas 0.2, sin embargo, pudimos hallar un mejor período. Unaposible expli
a
ión sería que la estrella este en un sistema binario y el desfasamientose deba a diferen
ias de tiempo luz en la órbita, sin embargo el desfase no es evidenteen V.

Figura 3.18: Igual que la Figura 3.5 para la variable V15.46



3.3. NOTAS SOBRE ESTRELLAS INDIVIDUALESV16Esta es una estrella de tipo RR
. Los puntos de H05 se en
ontraban desfasados 
onrespe
to a los de H04 si se usaba el período de 0.424530 días reportado por Corwinet al. (1999). A esta se le 
al
uló un nuevo período de 0.419999±10
−6 días. En esta
urva de luz entraron los puntos de H04, H05 y K05 y se muestra en la Figura 3.19
al
uladas 
on los dos períodos, mientras que los datos de SPM05 
aen 
on unapendiente diferente en la 
urva de luz, aún 
on el nuevo período, y tal vez estendesfasados 
on respe
to a las demás temporadas, esto no lo podemos asegurar debidoa que son po
os datos de SPM05 y éstos suelen ser anómalos en otras estrellas, porlo que no los 
onsideraremos.

Figura 3.19: Igual que la Figura 3.5 para la variable V16.47



CAPÍTULO 3. LAS ESTRELLAS RR LYRAE Y OTRAS VARIABLES EN NGC 5466V17Esta es una estrella de tipo RR
. Se reprodu
e una 
urva de luz 
on el período de0.3701062 días. En esta 
urva de luz entraron los puntos de H04, H05 y K05, mientrasque los datos de SPM05 estas desfasados en la 
urva de luz, en los dos �ltros V y R.No se logró hallar un nuevo período para esta estrella 
on el que entraran los puntosde SPM05. En la Figura 3.20 se gra�
an las 
urvas de luz en los �ltros V y R.Notemos que la temporada H05 (
ír
ulos) tiene una amplitud 2A de 0.405, la 
ual esun po
o mayor a la de la de H04 de 0.366 mag. Ahora, si usamos el valor máximo deK05 la amplitud sería un po
o mayor a 0.427. Quizá esto se deba a que esta es unaestrella que podría tener efe
to Blazhko, y no ha habido reportes en otros trabajosa
er
a de esta pe
uliaridad.

Figura 3.20: Igual que la Figura 3.5 para la variable V17.
V18Esta es una estrella del tipo RR
. Se 
al
uló un nuevo período de 0.3727±10

−5 días,
on el 
ual la 
urva de luz se notará más limpia que usando el período de 0.3744435días de Corwin et al. (1999). Esta 
urva de luz tiene puntos de las temporadas H04y H05 y se muestra en la Figura 3.21 
al
ulada 
on los dos períodos. Debido a quelos puntos de K05 se mostraron 
on algo de dispersión, no se presentan aquí y no seusarán para obten
ión de parámetros físi
os.48
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Figura 3.21: Igual que la Figura 3.5 para la variable V18.V19Esta es una 
efeida anómala aproximadamente 2.0 magnitudes más brillante quelas RR Lyrae del 
úmulo. Fue estudiada ampliamente por Zinn & King (1982) y se
al
uló su 
urva de luz 
on el período de 0.821301 días, el 
ual fue reportado porM
Carthy & Neme
 (1997). Esta 
urva de luz tiene puntos de las 4 temporadas y nohemos 
ubierto el mínimo de la 
urva de luz. Los datos de esta estrella no se in
luiránen la obten
ión de parámetros físi
os del 
úmulo debido a que no es RR Lyrae. Enla Figura 3.22 se gra�
an las 
urvas de luz en los �ltros V y R.V20Esta estrella es una variable tipo RR
 
omo lo 
on�rmaron Corwin et al. (1999). El49
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Figura 3.22: Igual que la Figura 3.5 para la variable V19.período de 0.229496 días reprodu
e una 
urva de luz 
on los puntos 
orrespondien-tes a H05 y a SPM05 desfasados 
on respe
to a H04 (ver Figura 3.23). Nosotros
al
ulamos un período de 0.30208±5 × 10
−5 días. Sin embargo aunque están en faselos datos de H04, H05 y SPM05, el ajuste sólo lo hi
imos 
on H04, una no
he deH05 y los datos de SPM por 
onsiderarlos de mejor 
alidad. Esta variable mostró
ierta anomalía en el estudio de Corwin et al. (1999), ellos obtienen una 
urva de luzde varias temporadas, y reportan algunos puntos de una temporada (1977) donde la
urva es 
asi plana.Nosotros sugerimos que posiblemente tenga efe
to Blazhko ya que ha mostrado varia-
iones de amplitud. Pero mu
hos más datos de diferentes temporadas serían ne
esariospara poder 
on
luir 
on �rmeza.V21Esta estrella es del tipo RRab y 
on un período de 0.791027 días se reprodu
e su
urva de luz 
on puntos de las 4 temporadas. En la Figura 3.24 se gra�
an las 
urvasde luz en los �ltros V y R. La 
urva muestra una mayor dispersión que otras estrellasRRab y no logramos en
ontrar un mejor período. La dispersión puede deberse a quela estrella esta muy 
er
ana a otras y el �ujo de éstas interviene en los valores demagnitud de V21 
omo en otras estrellas. Esta estrella no será 
onsiderada para laobten
ión de parámetros físi
os. 50



3.4. BÚSQUEDA DE NUEVAS VARIABLES

Figura 3.23: Igual que la Figura 3.5 para la variable V20.3.4. BÚSQUEDA DE NUEVAS VARIABLESPara bus
ar nuevas variables en el 
úmulo NGC 5466 de
idimos utilizar las temporadasH04 y H05, ya que el 
ampo de observa
ión de Hanle es el mayor de los tres teles
opiosempleados. Además se ha mostrado que éstas dos temporadas tuvieron una mejor pre
isiónen la fotometría y en la transforma
ión al sistema estándar y son las temporadas 
on elmayor número de observa
iones.Se apli
ó el programa de períodos, que utiliza el método de la 
adena des
rito anteriormente,a todas las estrellas del 
úmulo, que son aproximadamente 5000 dete
tadas en H05 por elpaquete DANDIA. Para 
ada estrella se 
al
uló el parámetro SQ y un período tentativo.Se sele

ionaron las estrellas de menor valor SQ 
omo los mejores 
andidatas a variables(ver ejemplo en la Tabla 3.2). 51
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Figura 3.24: Igual que la Figura 3.5 para la variable V21.

52



3.4. BÚSQUEDA DE NUEVAS VARIABLES
Tabla 3.2: Fra

ión de la salida del programa que nos permite en
ontrar estrellas variablesnuevas. Originalmente esta tabla es de 5 
olumnas, se le han he
ho anota
iones en la última
olumna para denotar las estrellas variables ya 
ono
idas y el resultado de revisar la fotometría de
ada una de ellas y 
omprobar si tienen o no variabilidad en su magnitud.listaV.SQ �ltro V

Pmin=0.20 Pmax= 0.80 ∆ = 10
−5No. L Curva PQmin SQmin1 1781 2640.dat 0.294340 0.017* V122 342 1314.dat 0.375430 0.017* V183 286 1263.dat 0.578740 0.020* V104 1174 2086.dat 0.367680 0.022* V175 1644 2517.dat 0.342400 0.024* V136 609 1565.dat 0.401480 0.025* V157 336 1309.dat 0.300180 0.025* V208 2288 3103.dat 0.420000 0.025* V169 2861 _660.dat 0.578740 0.026* V510 917 1846.dat 0.578740 0.034* V811 2433 3237.dat 0.578740 0.040* V712 740 1684.dat 0.339830 0.042* V413 1100 2018.dat 0.564260 0.055* V614 53 1049.dat 0.578740 0.055* V1115 937 1865.dat 0.572460 0.062* V316 966 1893.dat 0.410950 0.095* V2117 1947 2793.dat 0.571720 0.110* V218 668 1618.dat 0.578740 0.146* V919 200 1186.dat 0.397190 0.150* V1420 2102 2933.dat 0.238540 0.167 N121 1597 2475.dat 0.564260 0.175 N222 269 1248.dat 0.238360 0.192 no-var23 178 1165.dat 0.729220 0.196 N1224 1645 2518.dat 0.560810 0.202 no var25 1607 2484.dat 0.370470 0.203 no var26 93 1085.dat 0.557980 0.220 no-var27 1787 2646.dat 0.729220 0.221 no-var28 1169 2080.dat 0.239080 0.221 no-var29 902 1832.dat 0.349090 0.227 no-var30 6 1005.dat 0.729220 0.230 no var31 1196 2106.dat 0.347420 0.252 no-var32 1119 2035.dat 0.765340 0.267 no-var33 1110 2027.dat 0.549300 0.268 no var34 1347 2245.dat 0.200000 0.270 NH3535 716 1662.dat 0.253890 0.273 no var36 1640 2513.dat 0.343080 0.277 no-var37 1223 2132.dat 0.342320 0.279 N438 771 1712.dat 0.334590 0.285 N1439 2456 3259.dat 0.368260 0.286 no var40 2804 _607.dat 0.200420 0.287 Cand41 407 1376.dat 0.373880 0.287 no-var42 295 1271.dat 0.220690 0.291 NH3843 1732 2597.dat 0.386230 0.301 no-var. . . . . .. . . . . .. . . . . .
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CAPÍTULO 3. LAS ESTRELLAS RR LYRAE Y OTRAS VARIABLES EN NGC 5466Si ordenamos las estrellas en orden 
re
iente de SQ, 
omo es de esperarse, las estrellasvariables 
ono
idas generalmente quedan en los primeros lugares de esta lista, y de ahívamos explorando si las estrellas de la lista 
er
anas a las que se sabe son variables seríantambién variables. En la Figura 3.25 se gra�
a la identi�
a
ión de las estrellas vs. susvalores de SQ. Como era de esperarse las RR Lyrae 
ono
idas (puntos grandes) quedanen la parte más baja del diagrama. Hemos inspe

ionado detenidamente las 
urvas de luzde todas las 
urvas de luz de todas las estrellas 
on SQ <0.4 debido a que la tenden
ia ano en
ontrar más variables se ha
ía mayor para valores más grandes. Todas las estrellasrevisadas que resultaron no ser variables se gra�
aron 
on triángulos, las variables nuevasson los 
ír
ulos.

Figura 3.25: Valores de SQ de todas las estrellas que DANDIA en
uentra en la imágen dereferen
ia. Los puntos grandes 
orresponden a las variables ya 
ono
idas, del 
atálogo de Clement(2002), los 
ír
ulos 
orresponden a las 
andidatas a variables, los triángulos a las estrellas que serevisaron y no mostraron variabilidad de algún tipo.54



3.4. BÚSQUEDA DE NUEVAS VARIABLESTabla 3.3: Estrellas variables nuevas.Nombre Período Épo
a tipo(días) 2500000.0+ (días)V37 0.3224 53000.158502 RRd0.2398 53000.000000V38 0.3777 53000.034550 RR
V39 0.1769 53083.288100 BinE
l W UmaV40 0.2534 53053.839000 BinE
lV41 0.1735 53000.114606 BinE
l W Uma0.3433 53000.047207CV1 0.3333 53000.000000 ?CV2 0.5000 52999.966230 ?CV3 0.2506 53104.607100 ?Las variables nuevas se enlistan en la Tabla 3.3, 
on sus períodos y épo
as 
orrespon-dientes y el tipo de variable. Las 
urvas de luz se muestran en las Figuras 3.29-3.33 y enla se

ión 3.5 ofre
emos una dis
usión de 
ada una.Durante la sele

ión de nuevas variables se tuvo 
uidado en que la estrella que mostrabavariabilidad, no estuviera muy 
er
a de alguna otra variable ya 
ono
ida, ya que en este
aso su emisión puede ser 
ontaminada por la de la variable 
ono
ida. Hemos in
luido amanera de ejemplo el 
aso de la estrella que llamamos N7. Esta es una estrella que muestravaria
iones en su 
urva de luz, 
on un período de 0.2539 días. Sin embargo, N7 se en
uentramuy 
er
a de V4, una variable ya 
ono
ida que tiene un período de 0.5113 días, que es 
asiel doble del período en
ontrado para N7. En la Figura 3.26 se muestra la 
urva de luz deN7, 
on los dos períodos, y notamos que su 
urva es similar a la de V4 (Figura 3.7). Porlo tanto variabilidad de N7 no es real sino produ
ida por la 
ontamina
ión de V4. En laFigura 3.27 se indi
a la posi
ión de esta estrella junto 
on la variable V4.Las nuevas variables que se en
ontraron en el 
úmulo globular NGC 5466 se lo
alizanen la Figura 3.28. Ha
emos notar que algunas son muy 
er
anas al 
entro del 
úmulo ypudieron lo
alizarse gra
ias al poten
ial del método de diferen
ia
ión de imágenes empleadopara aislar estrellas en regiones superpobladas.A 
ontinua
ión dis
utimos brevemente 
ada una de las nuevas variables.55
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Figura 3.26: Esta estrella no es variable. A la izquierda se muestra la 
urva de luz de N7 
onel período 
al
ulado por nosotros, de 0.2539 días, y a la dere
ha se gra�
a 
on el período de V4,0.5113 días (asteris
os) 
orridos 2.3 mag junto 
on los puntos de V4 (puntos y 
ír
ulos).

Figura 3.27: Imagen de una pequeña región del 
úmulo globular NGC 5466 en donde se indi
ala posi
ión de una estrella 
on variabilidad no real muy 
er
ana a la variable 
ono
ida V4.3.5. VARIABLES NUEVASV37En la imagen de referen
ia sta
kref.�ts, esta es una estrella brillante. Esta bien sus-traída en la imagen sta
kref.sub.�ts, es de
ir, no hay residuos signi�
ativos y notamosuna estrella muy débil a su izquierda que no fue bien sustraída. Sin embargo, éstaprobablemente no in�uya en su fotometría. Los residuos en las imágenes de diferen
iano pare
en indi
ar que las varia
iones de amplitud puedan ser debidas a una malasustra

ión. Su 
urva de luz es del tipo de una RR
, sin embargo un análisis deta-56



3.5. VARIABLES NUEVAS

Figura 3.28: Imagen del 
úmulo globular NGC 5466 
on las 5 variables nuevas indi
adas y 
onlos 
andidatas a estrellas variables.llado de sus fre
uen
ias revela que la estrella es de doble modo o RRd 
on períodos
al
ulados de P0 = 0.3224 días para el modo fundamental y P1 = 0.2398 días parael primer sobretono. Se 
on�rmó aquí una de las propiedades fundamentales que lasestrellas RRd poseen, el 
o
iente entre el período del primer sobretono y del perío-do fundamental es 
er
ano a valores entre 0.742 y 0.748 (Petersen 1973). Para V37:
P1/P0 = 0.744. La 
urva de luz se muestra en la Figura 3.29 
on ambos períodos.V38Esta es una estrella brillante en la imagen de referen
ia. Esta bien sustraída pero seen
ontró 
ontaminado su �ujo por otra estrella 
ompañera más débil no sustraída,por lo que la fotometría en el sistema de referen
ia tendrá un pequeño error. La formade la 
urva de luz pare
e ser la de una RR
, aunque notamos que es un po
o dispersa.Esta 
urva se muestra en la Figura 3.30. Se 
al
uló un período de 0.3777 días. Estaestrella no muestra un segundo período.57
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Figura 3.29: Curva de luz de V37, en magnitud V, una de las nuevas variables hallada 
on laté
ni
a DANDIA. Se trata de una RR Lyrae de doble modo, o RRd.

Figura 3.30: Similar a la Figura 3.29 para V38.V39Esta es una estrella débil y notamos que en la imagen de referen
ia se en
uentraseparada de las demás, además de que sí ha sido sustraída bien. Se reprodu
e la58



3.5. VARIABLES NUEVAS
urva de luz mostrada en la Figura 3.31 la 
ual tiene la aparien
ia de una binariae
lipsante tipo W UMa, y el e
lipse primario es de 0.4 mag. y el se
undario no seapre
ia. Se 
al
uló un período de 0.1769 días.

Figura 3.31: Similar a la Figura 3.29 para V39. Se trata de una binaria e
lipsante tipo W UMa.V40Esta es una estrella débil y no se ven estrellas muy 
er
anas a esta en la imagen dereferen
ia. La estrella ha sido sustraída 
orre
tamente. Reprodu
e una 
urva de luzen forma de V de una binaria e
lipsante, mostrando un e
lipse primario de 0.4 mag.La 
urva se muestra en la Figura 3.32. El período 
al
ulado para V40 es de 0.2534días.V41En la imagen de referen
ia notamos que esta estrella es más débil y tiene algunas
ompañeras 
er
anas pero no lo su�
iente 
omo para 
ontaminar su emisión. En laFigura 3.33 se muestra la 
urva de luz en magnitudes V usando dos períodos, elde 0.1735 días, 
al
ulado en este trabajo, y el de 0.3433 días, 
al
ulado por Poretti(
omuni
a
ión personal). Las varia
iones pare
en ser reales en ambas 
urvas de luzy la estrella es probablemente una binaria tipo W UMa.59
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Figura 3.32: Similar a la Figura 3.29 para V40. Se trata de una binaria e
lipsante.

Figura 3.33: Curvas de luz similares a la Figura 3.29 para V41, la de la izquierda es usandoun período de 0.1735 días que 
al
ulamos en este trabajo, y la de la dere
ha es usando el períodode 0.3433 días (
omuni
a
ión personal 
on Poretti). Es probablemente un sistema binario tipo WUMa.3.5.1. Estrellas SX Phoeni
isCon este estudio se dete
tó la variabilidad de NH35, una estrella nueva para nosotros yque 
omprobamos que es una variable del tipo SX Phoeni
is, y que ya había sido reportada60



3.6. CANDIDATAS A VARIABLESpor Jeon et al. (2004). Posteriormente bus
amos en la fotometría realizada por nosotroslas otras o
ho variables SX Phoeni
is de Jeon et al. (2004), pero sólo en
ontramos 
in
omás (NH27, NH29, NH38, NH39 y NH49). En la Figura 3.34 se muestran las 
urvas deluz de las seis SX Phoeni
is reprodu
idas 
on los datos de la temporada H04 en el �ltroV. Este tipo de estrellas tiene períodos del orden de 0.05 días y amplitudes de 
er
a de 0.2mag, es de
ir, períodos y amplitudes mu
ho más 
ortos que los de las estrellas RR Lyrae.Las tres estrellas SX Phoeni
is que no fueron lo
alizadas por los programas DANDIA sonmás débiles que 19 mag. (SXP1, SXP2 y SXP3).3.6. CANDIDATAS A VARIABLESCV1Esta estrella tiene algunas ve
inas no sustraidas pero muy débiles y es po
o probableque éstas afe
ten su �ujo medido. La eviden
ia de esas estrellas ve
inas en la imagensta
kref.sub.�ts sugiere que existe un pequeño error en el �ujo de referen
ia. Estaestrella muestra una 
urva de luz donde se nota más variabilidad en la primera no
heque en la segunda (ver Figura 3.35). Las varia
iones son de baja amplitud (0.02mag) y pueden deberse al ruido. Probablemente la estrella no es variable.CV2Esta es una estrella muy brillante, no tiene estrellas ve
inas. La 
urva de luz muestravaria
iones en las dos no
hes de observa
ión 
omo se ve en la parte de la izquierdade la Figura 3.36, en días julianos vs. �ujo diferen
ial. El período 
al
ulado es de0.5 días. La 
urva de luz en fase se muestra en la de la dere
ha. Esta estrella muestravaria
iones de muy baja amplitud (0.02 mag), por lo que su varia
ión no es 
lara ypodría ser sólo ruido.CV3Hay eviden
ia de que esta estrella brillante tiene ve
inas más débiles en la imagen dereferen
ia. El �ujo de CV3 esta 
ontaminado por las otras. Ha
iendo una revisión del�ujo diferen
ial en la imagen sustraída se en
ontró que hay 5 estrellas más débiles queno fueron sustraídas, por tanto esta estrella tendrá un error en su �ujo de referen
ia(Figura 3.37). En la Figura 3.38 se muestran las 
urvas de luz en magnitudesutilizando dos períodos, 0.7292 días y 0.2506 días. En ambos 
asos la 
urva de luz esruidosa y de amplitud ∼0.01 por lo que no podemos asegurar que esta estrella sea61
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Figura 3.34: Estrellas variables SX Phoeni
is 
ono
idas halladas 
on DANDIA.variable auténti
a y mejores observa
iones son requeridas.62
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Figura 3.35: Similar a la Figura 3.29 para CV1.

Figura 3.36: Similar a la Figura 3.29 para CV2.
63
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Figura 3.37: Día juliano vs. �ujo diferen
ial de CV3.

Figura 3.38: A la izquierda se muestra la 
urva de luz de V41 
on un período de 0.2506 días, ya la dere
ha se muestra también la 
urva de luz pero 
on un período de 0.7292 días.3.7. Co
iente de variables RR LyraeComo ya se dis
utió en la se

ión 1.4.1, el 
úmulo globular NGC 5466 es del tipo Oos-terho� II, puesto que el promedio de los períodos de sus RR
 es de 0.35 días y el promediode sus estrellas RRab es de 0.66 días, lo que lo de�ne 
laramente 
omo un 
úmulo del tipo64



3.7. COCIENTE DE VARIABLES RR LYRAEOosterho� II.De la tabla de Clement et al. (2001) se puede 
al
ular que el 
o
iente promedio 〈
n(c)

n(ab+c)〉para 
úmulos globulares del tipo OoII representativos es de 0.43±0.09. Hasta antes denuestro estudio se 
ono
ían 20 estrellas RR Lyrae de éste 
úmulo, 7 del tipo RR
 y 13del tipo RRab, lo que da un 
o
iente de 0.35. En este trabajo des
ubrimos, entre otrasvariables, una RR Lyrae del tipo RR
, por lo que el nuevo 
o
iente es de
n(c)

n(ab + c)
=

8

21

= 0.38 (3.4)Aunque este valor aún es un po
o menor que el valor promedio para 
úmulos del tipo OoII,lo que impli
aría que aún quedan RR Lyraes por des
ubrir, nosotros 
onsideramos que estoes po
o probable puesto que hemos revisado la zona 
entral del 
úmulo, 
on la té
ni
a defotometría diferen
ial.
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4 DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER YPARÁMETROS FÍSICOS
4.1. CALIBRACIONES EMPÍRICAS DE PARÁMETROSFÍSICOSEn años pasados se ha he
ho un gran esfuerzo para mejorar los 
ál
ulos de pulsa
iónestelar no lineal (por ejemplo Dor� & Feu
htinger 1991; Cox et al. 1992; Gehmeyr 1992a, b,1993; Fokin 1992; Feu
htinger & Dor� 1994, 1996; Bu
hler et al. 1996). Estos estudios hansido motivados por varios problemas que 
on
iernen a la antigua genera
ión de los modelosde pulsa
ión Lagrangianos (ver memorias editadas por Bu
hler 1990) que se 
ondu
e envarios aspe
tos de la dinámi
a no lineal de estrellas pulsantes.En parti
ular las 
urvas de luz de las estrellas RR Lyrae 
al
uladas 
on 
ódigos lagrangia-nos muestran perturba
iones numéri
as 
onspi
uas y una 
ompara
ión detallada 
on lasobserva
iones por des
omposi
ión de Fourier revela diferen
ias signi�
ativas en las fasesmás bajas (Simon 1985, Simon & Aikawa 1986). Éstas dis
repan
ias de fase de las RRLyrae, así llamadas, son atribuidas a la ausen
ia del transporte de energía 
onve
tiva y untratamiento insu�
iente de la transferen
ia radiativa en las 
apas externas (Ková
s 1993),y ha sido solu
ionado por 
ál
ulos de pulsa
ión adaptativa al resolver las e
ua
iones deradia
ión hidrodinámi
as dependientes del tiempo (Feu
htinger & Dor� 1996).En el trabajo pionero de Walraven (1955) se ha argumentado que una des
omposi
ión deFourier de las 
urvas de luz puede ligar a las varia
iones en magnitud observadas 
on losparámetros estelares. Simon & Lee (1981) mostraron que para las estrellas Cefeidas, el
ambio del parámetro de Fourier promueve una des
rip
ión 
uantitativa de la progresiónde Hertzsprung para 
efeidas de doble modo, que 
onsiste en que las llamadas 
efeidas�Bump� o 
efeidas 
on �protuberan
ias� muestran una se
uen
ia en la que la protuberan
iasube a lo largo de uno de los lados de la 
urva de luz, al
anza el máximo 
uando se tieneresonan
ia entre los dos modos y después baja por la otra rama de la 
urva de luz. Sinembargo, di
ha progresión en estrellas RR Lyrae no es tan 
lara (Simon & Teays 1982).67



CAPÍTULO 4. DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER Y PARÁMETROS FÍSICOSUsando una teoría lineal de pulsa
ión de Simon (1979) se ha mostrado 
ómo los 
oe�
ientesde Fourier se rela
ionan 
on las perturba
iones del brillo y radio de la estrella, sin embar-go, un gran número de in
ertidumbres inherentes a este método limita la pre
isión de losparámetros físi
os fundamentales.Las 
alibra
iones semiempíri
as ne
esarias fueron determinadas durante los años 90's porSimon & Clement (1993), ellos dedu
en una nueva es
ala de distan
ias para estrellas RRLyrae basada en el parámetro de fase de Fourier φ31. Éstas 
alibra
iones requieren de unades
omposi
ión de Fourier de las 
urvas de luz y los parámetros de Fourier pueden 
orre-la
ionarse 
on algunos parámetros físi
os estelares, tales 
omo la masa, la luminosidad, latemperatura efe
tiva y la metali
idad (representada por la abundan
ia de hierro o [Fe/H℄).En los últimos años y 
on el uso de los dete
tores CCD, ha sido posible dete
tar y estudiar
on pre
isión las 
urvas de luz de RR Lyrae débiles en algunos 
úmulos globulares, muylejanos en el Halo galá
ti
o, y determinar de manera más e�
iente los parámetros físi
osrelevantes que se men
ionaron antes.Las 
urvas de luz V obtenidas en el 
apítulo anterior pueden ajustarse o representarse pormedio de una serie de Fourier. La representa
ión matemáti
a de las 
urvas de luz es de laforma:
m(t) = A0 +

n
∑

k=1

Akcos(
2π

P
k(t − E) + φk), (4.1)donde m(t) son las magnitudes en el tiempo t, P es el período y E la épo
a. Se ha empleadouna rutina de minimiza
ión lineal para ajustar los datos 
on el modelo de series de Fourier,derivando así los mejores valores ajustados de las amplitudes Ak y los 
orrimientos de fase

φk de las 
omponentes senoidales. El número de armóni
os usados en la e
ua
ión (4.1) fueentre 
uatro y nueve y se 
onservaron solamente los armóni
os signi�
ativos.A partir de las amplitudes y los 
orrimientos de los armóni
os de la serie de Fourier sede�nen los parámetros φij y Rij, que posteriormente serán utilizados para 
al
ular losparámetros físi
os estelares, por medio de las rela
iones:
φij = jφi − iφj ,

Rij =

Ai

Aj
.Siendo los parámetros de Fourier φij y Rij , la diferen
ia de fases y la razón de amplitudesentre los armóni
os 
orrespondientes.Las magnitudes medias A0, y los parámetros de Fourier relevantes al 
ál
ulo de los pará-metros físi
os de 
ada una de las estrellas RR
 y RRab en el �ltro V, se enlistan en lasTablas 4.1 y 4.2. 68



4.1. CALIBRACIONES EMPÍRICAS DE PARÁMETROS FÍSICOSTabla 4.1: Parámetros de los ajustes Fourier 
al
ulados para las
urvas de luz en el �ltro V de las estrellas tipo RR
 del 
úmuloglobular NGC 5466. Donde n es el número de armóni
os usadospara el ajuste.Estrella A0 A1 A4 φ21 φ31 φ41 n PV12 16.577 0.176 0.003 4.559 2.766 2.083 8 0.2942V13 16.629 0.283 0.016 4.579 2.375 1.815 4 0.3415V15 16.568 0.246 0.020 4.115 4.134 2.936 4 0.3986V16 16.417 0.240 0.003 5.295 3.913 2.466 8 0.4200V17 16.340 0.185 0.004 4.106 1.290 4.665 8 0.3701V18 16.578 0.236 0.007 4.384 2.901 3.400 8 0.3727V20 16.576 0.162 0.002 3.937 2.362 5.452 6 0.3021Tabla 4.2: Parámetros de los ajustes Fourier 
al
ulados para las
urvas de luz en el �ltro V de las estrellas tipo RRab del 
úmuloglobular NGC 5466. Donde n es el número de armóni
os usadospara el ajuste.Estrella A0 A1 φ21 φ31 φ41 n PV3 16.579 0.370 3.680 1.632 5.660 9 0.5781V6 16.606 0.327 3.879 1.907 6.211 9 0.6209V7 16.469 0.261 4.101 2.394 0.578 7 0.70342V8 16.547 0.327 3.975 1.757 6.026 8 0.62912V9 16.497 0.344 3.934 1.872 0.030 9 0.6291V10 16.573 0.344 4.275 2.330 0.711 7 0.7093V14 16.395 0.277 4.404 2.508 0.814 9 0.7858La rela
ión entre la forma de la 
urva de luz de las variables RR Lyrae y sus paráme-tros físi
os puede obtenerse de los modelos hidrodinámi
os de pulsa
ión 
al
ulados paraparámetros físi
os espe
í�
os, y estos modelos se usan para generar las 
urvas de luz teó-ri
as. Esas 
urvas son por tanto usadas para obtener sus 
orrespondientes parámetros deFourier y 
orrela
ionarlos 
on los parámetros físi
os. Simon & Clement (1993) 
alibraronlas e
ua
iones para la temperatura efe
tiva, Teff , un parámetro de 
ontenido de helio, Y ,la masa estelar, M y la luminosidad, L en términos del período y del parámetro de Fourier
φ31 para las estrellas tipo RR
. Sus 
alibra
iones 
orresponden a nuestras e
ua
iones de la(4.2) a la (4.5).Re
ientemente Morgan et al. (2007) han hallado varias rela
iones [Fe/H℄−logP − φ31 paralas variables RR
, y nosotros hemos adoptado su e
ua
ión (5) (ver nuestra e
ua
ión 4.6).69



CAPÍTULO 4. DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER Y PARÁMETROS FÍSICOSSegún Morgan et al. (2007) ésta 
alibra
ión produ
e valores de [Fe/H℄ 
on una in
ertidum-bre de ±0.21.La magnitud absoluta MV para las estrellas RR
 puede también estimarse a través de la
alibra
ión dada por Ková
s (1998) (e
ua
ión 4.7) y está dada 
omo MV (K) en la 
olumna6 de la Tabla 4.3.
log(M/M⊙) = 0.52logP − 0.11φ31 + 0.39, (4.2)
log(L/L⊙) = 1.04logP − 0.058φ

(c)
31 + 2.41, (4.3)

log Teff = 3.775 − 0.1452 logP + 0.0056φ
(c)
31 , (4.4)

log Y = −20.26 + 4.935 log Teff − 0.2638 log(M/M⊙) + 0.3318log(L/L⊙), (4.5)
[Fe/H] = 3.702(logP )

2
+ 0.124(φ

(c)
31 )

2
− 0.845φ

(c)
31 − 1.023φ

(c)
31 logP − 2.620, (4.6)

MV (K) = 1.261 − 0.961P − 0.044φ
(s)
21 − 4.447A4. (4.7)Con este 
onjunto de e
ua
iones podemos por lo tanto derivar los parámetros físi
os derelevan
ia astrofísi
a para las estrellas RR
 a partir de sus 
urvas de luz.Para las estrellas RRab las 
alibra
iones equivalentes han sido derivadas en numerosostrabajos de Ková
s & Jur
sik. La aproxima
ión al problema de estos autores ha sido em-píri
a. Para la 
alibra
ión de [Fe/H℄, Jur
sik & Ková
s (1996) emplearon una 
ole

ión de
urvas de luz de estrellas RR Lyrae de 
ampo (ver su Tabla 1), obtenidas de la literaturay transformadas todas al sistema V de Johnson. Las metali
idades fueron obtenidas de las
ompila
iones de Suntze� et al. (1994) y Layden (1994) y transformadas a una es
ala uni�-
ada de [Fe/H℄ des
rita por Jur
sik (1995); los valores adoptados se pueden ver en su Tabla1. Después de un análisis numéri
o, estos autores 
on
luyeron que la mejor 
alibra
ión esla que nosotros presentamos 
omo la e
ua
ión (4.8).Jur
sik & Ková
s (1996) usaron una muestra grande de estrellas RRab en 
úmulos globu-lares y en la galaxia enana S
ulptor para des
ifrar la rela
ión que hay entre los parámetrosobtenidos de la des
omposi
ión de Fourier y la luminosidad. Sus datos les permitieron ha-llar su e
ua
ión 2, que en este trabajo presentamos 
omo la e
ua
ión (4.9).Por otra parte, para el 
aso de la 
alibra
ión de Teff , Jur
sik (1998) usó una base de datos
onsistente en des
omposi
iones de Fourier de 272 
urvas de luz en V de estrellas RRab 
onlos datos de [Fe/H℄, MV y el promedio del 
olor intrínse
o obtenidos según las fórmulas enJur
sik & Ková
s, Ková
s & Jur
sik (1996) y Ková
s & Jur
sik (1997), respe
tivamente.Así, las 
alibra
iones de parámetros físi
os para estrellas RRab son las siguientes:

[Fe/H] = −5.038 − 5.394P + 1.345φ
(s)
31 , (4.8)70



4.2. DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER DE LAS CURVAS DE LUZ
MV = 1.221 − 1.396P − 0.477A1 + 0.103φ

(s)
31 , (4.9)

(V − K)o = 1.585 + 1.257P − 0.273A1 − 0.234φ
(s)
31 + 0.062φ

(s)
41 , (4.10)

log Teff = 3.9291 − 0.1112(V − K)o − 0.0032[Fe/H]. (4.11)Con este 
onjunto de e
ua
iones podemos por lo tanto derivar los parámetros físi
os derelevan
ia astrofísi
a para las estrellas RRab a partir de sus 
urvas de luz.Como las 
alibra
iones anteriores no nos dan la luminosidad de la estrella espe
í�
amente,ésta se puede obtener a partir de MV y la 
orre

ión bolométri
a BC, adoptando la rela-
ión de Sandage & Ca

iari (1990):
BC = 0.06[Fe/H] + 0.06, (4.12)
on

Mbol = MV + BC

y (4.13)
logL/L⊙ = −0.4(Mbol − 4.75).Esta luminosidad reportada en la 
olumna 5 de la Tabla 4.4, para las estrellas RRab podríaser 
omparada 
on la obtenida para las estrellas RR
 por medio de la e
ua
ión (4.3). Esta
ompara
ión y algunas in
onsisten
ias serán dis
utidas en la se

ión (4.5).En las e
ua
iones anteriores φ

(c)
jk y φ

(s)
jk son los 
orrimientos en fase obtenidos 
on series deFourier en 
osenos y senos respe
tivamente y son así porque los autores de las 
alibra
ionesajustaron las 
urvas de luz usando la e
ua
ión (4.1) en series de 
osenos o senos. Estosparámetros se rela
ionan de la siguiente manera:

φ
(s)
jk = φ

(c)
jk − (j − 1)

π

2

. (4.14)Las in
ertidumbres en los parámetros físi
os obtenidos de las 
alibra
iones anteriorespara log L, log T , log M y [Fe/H℄ son ±0.009, ±0.003, ±0.026 y ±0.14 dex respe
tivamente(Jur
sik 1998).4.2. DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER DE LAS CURVASDE LUZLas 
urvas de luz reportadas en el 
apítulo 3 para las estrellas RRab y RR
 fueronajustadas por medio de la e
ua
ión (4.1). En general preferimos ajustar los datos 
orres-pondientes a todas nuestras temporadas; H04, H05, K05, SPM05, sin embargo, en o
asiones71



CAPÍTULO 4. DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER Y PARÁMETROS FÍSICOSlos datos de SPM05 resultaron anómalos y no fueron 
onsiderados. Las estrellas 
on efe
toBlazhko; V2, V4, V5 y V11 no fueron ajustadas y no serán utilizadas para la determina
iónde parámetros físi
os. El número de armóni
os de la e
ua
ión (4.1) que se emplearon enlos ajustes varió de estrella a estrella y sólo 
onservamos aquellos armóni
os signi�
ativos.En las Tablas 4.1 y 4.2 reportamos los 
oe�
ientes de Fourier para las estrellas RR
 yRRab respe
tivamente, así 
omo el número de armóni
os (n) que se emplearon para 
adaestrella. Las 
urvas 
ontinuas que se muestran en las Figuras 3.5 a 3.24 
orresponden alos ajustes que produ
en estos parámetros. La estrella V21 no fue in
luida porque su 
urvade luz muestra las anomalías que se dis
utieron en la se

ión 3.3 y que no logramos 
orregir.4.3. PARÁMETROS FÍSICOSLos parámetros físi
os de 
ada RR Lyrae fueron 
al
ulados 
on los parámetros de Fou-rier dados en las Tablas 4.1 y 4.2 y la 
alibra
ión 
orrespondiente, y son reportados enlas Tablas 4.3 y 4.4. En éstas Tablas reportamos también el valor medio y la desvia
iónestándar de 
ada parámetro. Notamos que los valores de la estrella V17 son anómalos res-pe
to al resto de la muestra y no los 
onsideramos en el 
ál
ulo de los valores medios, esprobable que esto sea produ
ido por la diferen
ia de amplitudes dete
tada de una tempo-rada a otra y sobre la que ya 
omentamos en la se

ión 3.3.El módulo de distan
ia y la distan
ia, en el 
aso de las estrellas RR
, fueron 
al
ulados apartir de la magnitud absoluta MV (K).Dadas la magnitud media A0 y la magnitud absoluta MV podemos 
al
ular el módulo dedistan
ia para 
ada estrella. Para la obten
ión del módulo verdadero es ne
esario 
ono
erel enroje
imiento. Para NGC 5466 hemos adoptado el valor de E(B-V)=0.0 reportado porHarris (1996). En las Tablas 4.3 y 4.4 reportamos las distan
ias individuales para 
adaestrella y los valores medios obtenidos para estrellas RR
 y RRab respe
tivamente.Con los valores de luminosidad y temperatura en las Tablas 4.3 y 4.4 podemos posi-
ionar a las estrellas RR
 y RRab en el diagrama HR 
omo se muestra en la Figura 4.1.Se han sele

ionado dos versiones de bandas de inestabilidad; las líneas 
ontinuas delimitanla zona del modo fundamental, las líneas 
ortadas delimitan la zona del primer sobretono,según los modelos de Bono et al. (1995), para M =0.65 M⊙, Y =0.24, y Z =0.001. Además,las líneas in
linadas indi
an la banda de inestabilidad en el modo fundamental empíri
a-mente en
ontrada por Jur
sik (1998) que usó 272 estrellas RRab de diferente metali
idadin
luyendo las estrellas variables de 
ampo de la Galaxia. Nótese que esta banda de ines-72



4.3. PARÁMETROS FÍSICOSTabla 4.3: Parámetros físi
os para las estrellasRR
 en NGC 5466. σ es la desvia
iónestándar del promedio para 
ada parámetro.Estrella M/M⊙ log(L/L⊙) Teff log Y MV (K) módulo distan
ia(p
) [Fe/H℄de dist.V12 0.64 1.697 7366. 0.27 0.83 15.743 14078 -1.460V13 0.77 1.787 7172. 0.25 0.73 15.900 15134 -1.988V15 0.53 1.755 7174. 0.26 0.68 15.892 15082 -1.714V16 0.58 1.793 7096. 0.25 0.68 15.740 14063 -2.007V17 1.06 ⋄ 1.886 ⋄ 6990. ⋄ 0.21 ⋄ 0.77 ⋄ 15.565 ⋄ 12974 ⋄ -2.244 ⋄V18 0.70 1.796 7130. 0.25 0.75 15.830 14656 -2.076V20 0.72 1.732 7300. 0.26 0.86 15.719 13924 -1.667promedio 0.652 1.758 7209.5 0.257 0.772 15.802 14473 -1.807
σ ±0.088 ±0.038 ±101.8 ±0.008 ±0.066 ±0.080 ±536.87 ±0.229

⋄: Valor no in
luido en el promedio.Tabla 4.4: Parámetros físi
os para las estrellas RRab en NGC5466. σ es la desvia
ión estándar del promedio para 
ada paráme-tro.Estrella [Fe/H℄ Teff MV log(L/L⊙) módulo dist (p
)V3 -1.735 6405. 0.729 1.626 15.850 14790V6 -1.597 6340. 0.718 1.627 15.888 15051V7 -1.387 6253. 0.685 1.635 15.784 14350V8 -1.843 6297. 0.691 1.643 15.856 14830V9 -1.688 6312. 0.695 1.638 15.802 14467V10 -1.504 6246. 0.630 1.660 15.943 15436V14 -1.678 6128. 0.574 1.687 15.821 14597promedio -1.633 6283. 0.675 1.645 15.849 14788
σ ±0.152 ±87. ±0.054 ±0.021 ±0.054 ±370.tabilidad es mu
ho más angosta que la modelada por Bono et al. (1995).Como se muestra en la Figura 4.1, las 7 variables RRab 
aen dentro de la banda delmodo fundamental en medio de la región de inestabilidad teóri
a (modelos de Bono etal. 1995). Mientras que para las RR
, si se usa log(L/L⊙) 
al
ulado de la e
ua
ión (4.3)que se indi
an 
on 
ír
ulos, tres de estos puntos 
aen fuera de la banda de inestabilidadteóri
a del primer sobretono, y sus luminosidades son mayores que las de las RRab. Porotro lado, los valores de luminosidad de las RR
 pueden 
al
ularse también utilizando elvalor de MV de la e
ua
ión (4.7) y transformándolo a luminosidad 
on las e
s. (4.12) y(4.13), estos valores 
orresponden a las 
ru
es en la Figura 4.1. Éstas luminosidades delas RR
 son 
onsistentes 
on las de las RRab. La luminosidad que predi
e la e
ua
ión (4.3)es sistemáti
amente mayor. En la Figura 4.1 los nuevos valores 
al
ulados de log(L/L⊙)73



CAPÍTULO 4. DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER Y PARÁMETROS FÍSICOS
olo
an a las 
ru
es dentro de la banda de inestabilidad teóri
a.

Figura 4.1: Los puntos representan las estrellas RRab, los 
ír
ulos a las estrellas RR
, 
onlog(L/L⊙) 
al
ulados 
on la e
ua
ión (4.3). Las 
ru
es representan a las estrellas RR
 
on suluminosidad 
al
ulada a partir de MV (K) de la e
ua
ión (4.7). Las líneas in
linadas indi
an loslímites empíri
os de la banda de inestabilidad 
al
ulados por Jur
sik (1998) de 272 estrellas RRab.Las líneas verti
ales indi
an las bandas de inestabilidad de Bono et al. (1995) para 0.65 M⊙, dedonde los límites del modo fundamental son líneas 
ontinuas y del primer sobretono son líneas
ortadas. Aquí se indi
an dos modelos de la ZAHB (Lee & Demarque 1990) 
on sus metali
idades
orrespondientes. Podría ha
erse una extrapola
ión de esos modelos para Y =0.25 (hallado paraestrellas RR
) y 
olo
aría a las estrellas RRab 
er
a de la ZAHB.La rama horizontal de edad 
ero (ZAHB, por sus siglas en inglés) de los modelos paralas estrellas tipo RRab de Lee & Demarque (1990) para dos mez
las quími
as (Y =0.20;
Z =0.0001) y (Y =0.23; Z =0.0007) se lo
alizan también en la Figura 4.1. Esos dosmodelos se lo
alizaron un po
o arriba de la distribu
ión de las estrellas RRab y RR
. Sinembargo, el valor estimado de la abundan
ia relativa de helio para nuestra muestra de RR
es Y =0.25. Para este valor no tenemos un modelo disponible. Ya que la luminosidad de74



4.4. LA METALICIDAD Y LA DISTANCIA DE NGC 5466la ZAHB disminuye 
uando aumenta Y , propondríamos ha
er una extrapola
ión de losmodelos de Lee & Demarque (1990) para valores más grandes de Y , que produ
e que laZAHB 
oin
ida mejor 
on la distribu
ión de las estrellas RRab y RR
.4.4. LA METALICIDAD Y LA DISTANCIA DE NGC 5466Las determina
iones de la metali
idades del 
úmulo globular NGC 5466 existen desdelos años 80's y los valores obtenidos por los diferentes autores son: Pila
howski et al. (1983),por medio de espe
tros
opía de resolu
ión intermedia de estrellas gigantes en el 
úmulo,obtuvieron [Fe/H℄ = − 1.6±0.3. Con fotometría fotoelé
tri
a de luz integrada de 
úmulosglobulares en los �ltros UBV, Zinn (1980a) 
al
uló [Fe/H℄ = − 2.17±0.12 y 
on la mismaté
ni
a Bi
a & Pastoriza (1983) 
al
ularon [Fe/H℄ = − 1.87±0.11. Buonanno et al. (1985)obtienen [Fe/H℄ = − 2.22 usando fotometría fotográ�
a de muestras 
ompletas de estrellasmás brillantes que B = 19 mag y omitiendo las variables.Podemos notar que el rango de las determina
iones de la metali
idad es de − 2.22 a − 1.6.Nuestro valor promedio de [Fe/H℄ para NGC 5466 es de −1.72 ± 0.19, el 
ual se inserta bienen el rango anterior y 
oin
ide, dentro de las in
ertidumbres, 
on los valores determinadosespe
tros
ópi
amente.En 
uanto a la distan
ia de NGC 5466 tenemos que los valores obtenidos en los últimos50 años se en
uentran en un rango de 15.8 y 20.5 kp
. Cu�ey (1961) 
al
uló una distan
iade 20.5 kp
 utilizando observa
iones fotométri
as en el sistema PV; Zinn (1980a) 
al
u-ló una distan
ia de 16.3 kp
 usando fotometría fotoelé
tri
a de luz integrada de 
úmulosglobulares en los �ltros UBV. Peterson (1987) obtiene la distan
ia de 15.8 kp
 usando unDiagrama Color Magnitud en el sistema fotométri
o estándar UBVRI.Nuestro valor obtenido en base a las 
alibra
iones de magnitud absoluta de Ková
s (1998)para RR
's y Ková
s & Jur
sik (1996) para las RRab's es de 14.6±0.45 kp
. Este valorestá por debajo del rango de valores en
ontrados por otros autores.Si empleamos la 
alibra
ión de luminosidad de Simon & Clement (1993) para las estre-llas RR
, para la que hemos argumentado que produ
e luminosidades aparentemente muygrandes (ver se

ión 4.3), el 
úmulo quedaría 
olo
ado un po
o más lejos, a 17.0±0.8 kp
.Ésta determina
ión 
oin
ide mejor 
on valores de distan
ia anteriores pero, 
omo tambiénya lo dis
utimos, ésta 
alibra
ión 
olo
a a las estrellas RR
 muy por en
ima de los modelosevolutivos en la rama horizontal, por lo que no 
on�amos en ella y adoptamos 
omo nuestramejor determina
ión de distan
ia el valor de 14.6±0.45 kp
.75



CAPÍTULO 4. DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER Y PARÁMETROS FÍSICOS4.5. CORRELACIONES ENTRE LOS PARÁMETROS FÍ-SICOS DE CÚMULOS GLOBULARESNuestros valores medios de los parámetros de las estrellas RR
 y RRab de NGC 5466se 
omparan 
on varios 
úmulos en las Tablas 4.5 y 4.6. Estas tablas 
ontienen sóloaquellos 
úmulos para los 
uales sus parámetros han sido 
al
ulados usando la té
ni
a dedes
omposi
ión de Fourier de las 
urvas de luz de las RR Lyrae, y son a
tualiza
iones detablas que han sido publi
adas por Arellano Ferro et al. (2004; 2006) y Kaluzny et al. (2000).En las Tablas 4.5 y 4.6 los 
úmulos han sido separados en dos grupos, los OoI y OoII.Dentro de 
ada grupo de Oosterho� los 
úmulos se han ordenado según su metali
idad.Una vez he
ho esto, se ve que la masa, la luminosidad y la temperatura obede
en a unase
uen
ia 
oherente. Enton
es éstas se
uen
ias que ya se notan en éstas tablas, puedenser vistas 
on mayor 
laridad en las Figuras 4.2 y 4.3. En éstas �guras se muestran lastenden
ias de los parámetros físi
os 
omo fun
ión de la metali
idad para estrellas RR
 yRRab respe
tivamente. Es evidente que en los 
úmulos OoII las RR Lyraes son más masivas,más luminosas y más frías que en los OoI. Por ser más masivas han evolu
ionado más y hanabandonado la rama horizontal teniendo por lo tanto además de mayores luminosidades,períodos más largos, lo que en realidad ha
e la de�ni
ión de un 
úmulo del tipo OoII.Como indi
an en los modelos evolutivos en la rama horizontal (ver trazas evolutivas en laFigura 4.1 de Lee & Demarque, 1990), las estrellas evolu
ionan ha
ia la rama asintóti
a,es de
ir, ha
ia temperaturas más bajas y por eso en los 
úmulos más viejos; las RR Lyraesmás masivas y más evolu
ionadas tienen también las temperaturas más bajas.Estas son las 
ara
terísti
as que distinguen a los grupos OoI de los OoII, lo que apoya elesquema general de que los 
úmulos OoII son más viejos que los OoI y que la di
otomíaentre los grupos de Oosterho� tiene su origen en la edad de estos sistemas estelares (Lázaroet al. 2006).Las líneas re
tas en las Figuras 4.2 y 4.3 son los ajustes por mínimos 
uadrados de ladistribu
ión de puntos (e
ua
iones 4.15-4.17 para las RR
 y 4.18-4.19 para las RRab).Las rela
iones que representan éstas re
tas son las siguientes:Para las RR
 los ajustes son:
log

M

M⊙

= −(0.106 ± 0.017)[Fe/H] − (0.384 ± 0.029), (4.15)
log

L

L⊙

= −(0.113 ± 0.009)[Fe/H] + (1.550 ± 0.015), (4.16)
log Teff = +(0.014 ± 0.001)[Fe/H] + (3.883 ± 0.002). (4.17)76



4.5. CORRELACIONES ENTRE LOS PARÁMETROS FÍSICOS DE CÚMULOSGLOBULARESTabla 4.5: Parámetros físi
os medios obtenidos de estrellas RR
 en 
úmulos globu-lares.Cúmulo Tipo Oo [Fe/H℄ No. de estrellas M/M⊙ log(L/L⊙) Teff YNGC4147 I -1.22 9 0.55 1.693 7335. 0.28NGC6171 I -0.68 6 0.53 1.650 7447. 0.29M5 I -1.25 14 0.54 1.690 7353. 0.28M3 I -1.47 5 0.59 1.710 7315. 0.27NGC6934 I -1.53 8 0.63 1.720 7300. 0.27NGC6229 I -1.4 9 0.57 1.700 7335. 0.27M2 II -1.61 2 0.54 1.740 7202. 0.27M92 II -1.87 3 0.64 1.766 7186. 0.26M15 II -2.12 8 0.75 1.81 7112. 0.24NGC5466 II -1.807 7 0.65 1.758 7209. 0.25M9 II -1.72 1 0.60 1.720 7299. 0.27NGC2298 II -1.90 2 0.59 1.750 7200. 0.26M68 II -2.03 16 0.70 1.790 7145. 0.25M15 II -2.28 6 0.73 1.800 7136. 0.25M15us II -2.12 8 0.76 1.81 7112 0.24Las in
ertidumbres en log(M/M⊙), log(L/L⊙) y log (Teff ) en las 
alibra
iones he
has son:0.029, 0.017 y 0.002 respe
tivamente.Para las RRab los ajustes son:
log Teff = +(0.032 ± 0.005)[Fe/H] + (3.852 ± 0.007), (4.18)

MV = +(0.204 ± 0.040)[Fe/H] + (1.051 ± 0.058). (4.19)Las in
ertidumbres en log (Teff ) y MV son 0.004 y 0.032 respe
tivamente.Cabe señalar que las magnitudes absolutas de las estrellas RRab que han intervenidopara el 
ál
ulo de la e
ua
ión (4.19) son aquellas 
al
uladas 
on la 
alibra
ión de Ková
s& Jur
sik (e
ua
ión 4.9), y hemos señalado en la se

ión 4.1 la in
onsisten
ia 
on lasmagnitudes absolutas a partir de las luminosidades 
al
uladas por la 
alibra
ión de Simon& Clement (1993) (e
ua
ión 4.16). Para poner en eviden
ia ésta in
onsisten
ia la rela
iónentre log(L/L⊙) y [Fe/H℄ para las estrellas RR
 (e
ua
ión 4.3) puede transformarse enuna rela
ión entre MV y [Fe/H℄ 
on la 
orre

ión bolométri
a, adoptando la rela
ión deSandage & Ca

iari (1990) y Mbol,⊙ = 4.75 (e
ua
ión 4.12) y se obtiene la rela
ión:
MV = (0.22 ± 0.02)[Fe/H] + (0.82 ± 0.04). (4.20)En la Figura 4.3 se gra�
a ésta re
ta (línea 
ortada), y la e
ua
ión (4.19) para las RRab(línea 
ontinua). Es evidente una vez más que la 
alibra
ión de luminosidad de Simon77



CAPÍTULO 4. DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER Y PARÁMETROS FÍSICOSTabla 4.6: Parámetros físi
os medios de estrellas RRab en 
ú-mulos globulares.Cúmulo Tipo Oo [Fe/H℄ No. de estrellas Teff MVNGC4147 I -1.22 5 6633 0.80NGC6171 I -0.91 3 6619 0.85NGC1851 I -1.22 7 6494 0.80M5 I -1.23 26 6465 0.81M3 I -1.42 17 6438 0.78NGC6934 I -1.53 24 6450 0.81NGC6229 I -1.41 9 6383 0.81M2 II -1.47 9 6276 0.71NGC5466 II -1.63 7 6283 0.675M92 II -1.87 5 6160 0.67M15 II -1.87 11 6237 0.67M55 II -1.48 5 6352 0.71& Clement (1993) (e
ua
ión 4.3) produ
e luminosidades mayores para las RR
 que la
alibra
ión de Ková
s & Jur
sik (1996) (e
ua
ión 4.9). Nuestras 
alibra
iones (4.19) y(4.20) pueden a su vez 
ompararse 
on la 
alibra
ión obtenida por Chaboyer (1999) pordiversos métodos: MV = (0.23 ± 0.04)[Fe/H] + (0.93 ± 0.12). Ésta 
alibra
ión también seha gra�
ado en la Figura 4.3 
on segmentos largos. Los puntos 
eros de 
ada una de lastres 
alibra
iones impli
an una diferente es
ala de distan
ia para las RR Lyrae dada unametali
idad. Por ejemplo, para [Fe/H℄= −1.5 obtenemos valores para MV de 0.74, 0.48 y0.59 
on las e
s. (4.19), (4.20) y la de Chaboyer (1999) respe
tivamente. Nosotros tendemosa favore
er la 
alibra
ión (4.19), obtenida a partir de las 
alibra
iones de MV de Ková
s &Jur
sik (1996) para estrellas RRab, pues produ
en el mejor a
uerdo 
on los modelos de laZAHB de Lee & Demarque (1990) (ver Figura 4.1). Si usamos la 
alibra
ión (4.20) paraestimar la distan
ia de un 
úmulo obtendremos una distan
ia aproximadamente de un 7%más pequeña que si usamos la 
alibra
ión de Chaboyer (1999). Esta es una 
on
lusión ala que hay que llegar de los resultados de la estima
ión de la distan
ia por el método dedes
omposi
ión de Fourier de las 
urvas de luz.Las e
ua
iones (4.15)-(4.19) representan leyes generales para la posi
ión y la estru
tura dela rama horizontal 
omo una fun
ión de la metali
idad para 
úmulos globulares 
on unrango amplio de distan
ias gala
to
éntri
as y metali
idades.Las e
ua
iones (4.16), (4.19) y (4.20) indi
an que las variables RR Lyrae son más luminosas(por lo tanto, más evolu
ionadas) en 
úmulos de menor metali
idad (por lo tanto másviejos). La rela
ión entre MV y [Fe/H℄ ha sido dis
utida de manera empíri
a (Caputo et78



4.5. CORRELACIONES ENTRE LOS PARÁMETROS FÍSICOS DE CÚMULOSGLOBULARES

Figura 4.2: Tenden
ias generales de parámetros físi
os en 
úmulos globulares 
omo fun
ión dela metali
idad. Todos estos parámetros han sido 
al
ulados usando la té
ni
a de des
omposi
iónde Fourier de estrellas RR
. Las barras de error son las desvia
iones estándar de los promediosdivididos por la raíz 
uadrada del número de estrellas in
luídas por 
ada 
úmulo. La barra deerror horizontal en la metali
idad es una in
ertidumbre promedio 
al
ulada usando la expresión deJur
sik & Ková
s (1996), su e
ua
ión 4. Las barras de error sólo han sido 
al
uladas para aquellos
úmulos estudiados por nuestro grupo.al. 2000; Demarque et al. 2000) y de una manera teóri
a (Cassisi et al. 1999; Ferraro et al.1999; VandenBerg et al. 2000). Por un lado, Caputo et al. (2000) usan los resultados de
ál
ulos re
ientes de modelos 
onve
tivos no lineales a
tualizados, para obtener el módulode distan
ia de 
úmulos globulares galá
ti
os a través de los períodos de estrellas RR
observadas, y en
uentran que la rela
ión entre MV y [Fe/H℄ es no lineal. Demarque et al.(2000) 
on
luyen que no existe una rela
ión universal 〈 MV (RR)〉-[Fe/H℄, ya que 〈MV (RR)〉depende de la morfología de la rama horizontal y [Fe/H℄ varía 
on la pobla
ión estelar. Sivemos lo que o
urre 
on la rela
ión log M/M⊙ vs. [Fe/H℄ para las estrellas variables RR
,podemos notar (Figura 4.2) que las estrellas RR
 en 
úmulos globulares del tipo OoIItienen mayores masas que en los 
úmulos del tipo OoI. Sin embargo, Clement & Rowe79



CAPÍTULO 4. DESCOMPOSICIÓN DE FOURIER Y PARÁMETROS FÍSICOS

Figura 4.3: Igual que en la Figura 4.2 para las estrellas RRab. En el re
uadro inferior se gra�
ala magnitud absoluta de Chaboyer (1999) (línea 
ortada), también está gra�
ada la magnitudabsoluta (línea punteada), obtenida a partir de la luminosidad de Simon & Clement (1993), y
omo se dis
utió en la se

ión 4.5 ésta 
alibra
ión podría tener una anomalía en el punto 
ero.(2000), en un estudio de variables RR
 en los 
úmulos ω Cen, M55 y M3 
on
luyeron lo
ontrario.En
ontraron un aumento de masa 
on la luminosidad dentro de 
ada uno de los gruposde Oosterho�, y una dis
ontinuidad en la transi
ión entre los 
úmulos de tipo OoI y OoII.Además de que en
ontraron masas menores y luminosidades mayores para las variablesRR
 en los 
úmulos del tipo OoII ω Cen y M55 que aquellas en el 
úmulo tipo OoI M3 yalgo similar para las estrellas RRab.Esta 
on
lusión podría haber estado in�uida por el valor bajo de logM/M⊙ para el 
úmuloM55. Sin embargo, en nuestras Figuras 4.2 y 4.3 (también ver Tablas 4.5 y 4.6)vemos que 
on base en un mayor número de 
úmulos tenemos que existe una tenden
ia
ontinua 
on respe
to a la metali
idad y no hay ninguna dis
ontinuidad entre los 
úmulosOoI y OoII. 80



5 CONCLUSIONESEn este trabajo hemos 
onseguido ha
er fotometría de alta 
alidad, aún en regionesdensamente pobladas, del 
úmulo NGC 5466 gra
ias a la té
ni
a re
iente de diferen
ia
iónde imágenes, que hemos apli
ado usando el paquete DANDIA.Hemos des
ompuesto en series de Fourier las 
urvas de luz de 7 RR
 y 7 RRab y empleadolas 
alibra
iones semiempíri
as más re
ientes para la determina
ión individual de paráme-tros físi
os de relevan
ia astrofísi
a. Los resultados y 
on
lusiones prin
ipales de nuestrotrabajo se resumen a 
ontinua
ión:Los valores medios de estos parámetros físi
os son [Fe/H℄ = − 1.807, M = 0.652 M⊙,
Teff = 7209 K, log L/L⊙ = 1.758, MV = 0.77 y D = 14.47 kp
 para las estrellas RR
y [Fe/H℄ = − 1.633, Teff = 6283 K, log L/L⊙ = 1.64, MV = 0.67 y D = 14.79 kp
para las estrellas RRab. De estos valores 
on
luimos que la metali
idad y distan
iamedias del 
úmulo son [Fe/H℄ = − 1.72± 0.19 y D = 14.63 ± 0.45 kp
.Los valores medios de los parámetros físi
os dados en el párrafo anterior obteni-dos para este 
úmulo, junto 
on los equivalentes obtenidos por la misma té
ni
a dedes
omposi
ión de Fourier para otros 12 
úmulos, de�nen dependen
ias de di
hosparámetros físi
os de la metali
idad representada por la abundan
ia de �erro [Fe/H℄.Hemos parametrizado estas dependen
ias y ofre
ido 
on esto leyes que pare
en serapli
ables al sistema de 
úmulos globulares de la Galaxia.Las leyes des
ritas en el párrafo anterior nos permiten 
on
luir sobre la estru
tura dela Rama Horizontal y el origen de los grupos de Oosterho� de 
úmulos globulares.Las estrellas de los 
úmulos del tipo OoII son menos metáli
as, más masivas, másluminosas y más frías, lo que es 
ongruente 
on la idea de que el sistema estelar alque pertene
e es más viejo, y estas estrellas más evolu
ionadas. Por todo esto sus81



CAPÍTULO 5. CONCLUSIONESperíodos son, en 
onse
uen
ia, un po
o más largos, lo que da origen a la de�ni
iónde los grupos de Oosterho�. Por lo tanto es evidente que el origen de la di
otomíaentre los grupos de Oosterho� es la edad.La té
ni
a DANDIA nos permitió des
ubrir 8 nuevas variables en NGC 5466: unaRR Lyrae de doble modo o RRd; una RR
; tres binarias e
lipsantes y tres estrellas
uyo tipo de variabilidad no logramos de�nir.

82
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A BITACORA DE FOTOMETRÍADIFERENCIAL, USANDO EL PAQUETE DEREDUCCIÓN DANDIA
Hemos in
luido en este apéndi
e los pasos que nos han servido para la redu

ión dedatos utilzados en esta tesis.Antes de pro
esar nuestras imágenes se tienen que 
ompletar o revisar los en
abezados querequiere el paquete DANDIA. Las entradas para 
ompletar serían las siguientes: EPOCH(épo
a), RA (As
en
ión Re
ta), DEC (De
lina
ión), OBSERVAT (Observatorio), INSFIL-TE (�ltro), IMAGETYP (objeto, bias o �at), EXPTIME (Tiempo de exposi
ión) y COM-MENTS (
omentarios).Para pro
esar las imágenes se deberán a
omodar de la siguiente forma varios subdire
-torios.Usaremos siempre imágenes de un objeto y en un sólo �ltro. En este 
aso los datos serándel 
úmulo NGC 5466 en el �ltro R.Primero 
rearemos una ruta en la que se en
uentran todas nuestras imágenes, 
omo:root=/me�sto3/data/dmb7Dentro de esta ruta se tienen que en
ontrar los siguientes subdire
torios:
�tsio dandia 
shells
ripts idlprograms 
�tsio2510.tardandia.tar NGC5466El subdire
torio 
shells
ripts 
ontiene los programas:
olour.
sh plot.
sh referen
e.
sh split
hips.
sh
reatelog.
sh prepro
ess.
sh runrename.
sh taperead.
shframestats.
sh prepro
ess.par tapewrite.
shel dire
torio dandia 
ontiene los subdire
torios:bin sour
e wrapel subdire
torio wrap 
ontiene ar
hivos útiles 
omo:91



APÉNDICE A. BITACORA DE FOTOMETRÍA DIFERENCIAL, USANDO ELPAQUETE DE REDUCCIÓN DANDIAalign.pl mkphot.pl mkpsf.pl paramparser.pmprepare.pl subtra
t.pl transa
t.pl dia-
hip1dr.pardia-
hip2dr.par dia-default.par dia-NGC5466B_R.parEn el subdire
torio NGC5466 tenemos las imágenes para redu
ir, éstos están divididospor no
he en 2 subdire
torios: 2k4apr08 y 2k4apr09, y además tenemos en NGC5466un ar
hivo de texto llamado re�istR.txt, en el 
ual se es
ribe el nombre de la imagen dereferen
ia 
on '_red', esta imagen deberá ser la de menor FWHM. En este 
aso va anotadoel nombre de la imagen: nd080061_red.�ts.Cada uno de éstos deberá 
ontener bias, �ats e imágenes de una no
he.En root/NGC5466/2k4apr08 y 2k4apr09 por separado haremos lo siguiente:sour
e root/
shells
ripts/
reatelog.
sh
reando un ar
hivo de texto llamado masterlog 
on informa
ión de los en
abezados de to-dos los ar
hivos *.�ts.En root/NGC5466/ haremos:sour
e root/
shells
ripts/framestats.
shAl ini
io nos preguntará lo siguiente:Pregunta: respuestaEnter the header keyword indi
ating the observation type: IMAGETYPEnter the value of IMAGETYP for a bias frame: biasEnter the value of IMAGETYP for a �at frame: �atEnter the value of IMAGETYP for a s
ien
e frame: obje
tEnter the header keyword indi
ating the �lter used: INSFILTEEl programa framestats 
rea ar
hivos 
on estadísti
a útil de 
ada imagen: biasstats, �atstats,obsstats, allstats.A 
ontinua
ión, del subdire
torio root/
shells
ripts se tiene que 
opiar el ar
hivo pre-pro
ess.par a root/NGC5466 y modi�
arlo todo 
on 
ara
terísti
as del teles
opio y de laimagen de referen
ia.Tenemos que 
rear un ar
hivo de pixeles malos: bpm.txt, 
on 
olumnas: x1 x2 y1 y2 queindi
an las 
oordenadas de las esquinas de las regiones de pixeles malos (x1, y1 es la esqui-na inferior izquierda y x2, y2 es la esquina superior dere
ha), estos deberán anotarse 
onnúmeros enteros. Si nuestras imágenes no tuvieran pixeles malos nuestro ar
hivo bpm.txttendría 
omo entradas: 0 0 0 0. 92



Usando IRAF ha
emos lo siguiente en root/NGC5466
l>noaono>imredim>

dred

>badpiximage bpm.txt 2k4apr08/nd080061.�ts general.plDespués de los pasos anteriores, el subdire
torio root/NGC5466 tendrá 
omo listadode ar
hivos lo siguiente:2k4apr08 allstats bpm.txt �atstats obsstatsre�istR.txt 2k4apr09 biasstats general.pl prepro
ess.parEn este momento es ne
esario ha
er una 
opia de respaldo de NGC5466 a NGC5466Bpara probar el prepro
ess.
sh. En root/NGC5466B haremos lo siguiente:sour
e root/
shells
ripts/prepro
ess.
shPara 
orrer el referen
e.
sh se tendrá que modi�
ar este ar
hivo:root/
shells
ripts/referen
e.
shen el renglón en donde di
e:set param�le = 'NGC5466B_'re�m_�ltnam=RAquí se 
rea el ar
hivo dia-NGC5466B_R.par 
omo una 
opia del ar
hivo dia-default.par, endonde editaremos informa
ión de nuestros datos 
omo las rutas de donde se tendrán que
olo
ar nuestros datos pro
esados, y datos del CCD utilizado. En nuestro 
aso 
ambiare-mos lo siguiente:
<group name="data">bin /me�sto3/data/dmb7/dandia/binimages /me�sto3/data/dmb7/NGC5466B/s
ien
e_red/s
ien
e_redRreferen
e_image /me�sto3/data/dmb7/NGC5466B/photometry/photometryR/referen
e/sta
kref.�tsworking_pla
e /me�sto3/data/dmb7/NGC5466B/photometry/photometryRsour
e_stars /me�sto3/data/dmb7/NGC5466B/photometry/photometryR/referen
e/starlist_sta
kref.txtseeing_info /me�sto3/data/dmb7/NGC5466B/diagnosti
s/diagnosti
sR/frame_fwhm_skyo�sets /me�sto3/data/dmb7/NGC5466B/diagnosti
s/diagnosti
sR/shift�le 93



APÉNDICE A. BITACORA DE FOTOMETRÍA DIFERENCIAL, USANDO ELPAQUETE DE REDUCCIÓN DANDIA-rw-r�r� 1 armando users 67 Feb 16 12:43 ps�ist.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.obje
ts-rw-r�r� 1 armando users 16390080 Feb 16 12:42 shadow.�ts-rw-r�r� 1 armando users 148339 Feb 16 12:30 sta
kref.
oo.1-rw-r�r� 1 armando users 16390080 Feb 16 12:29 sta
kref.�ts-rw-r�r� 1 armando users 16390080 Feb 16 12:42 sta
kref.sub.�ts-rw-r�r� 1 armando users 12108 Feb 16 12:43 stamps.dat-rw-r�r� 1 armando users 81715 Feb 16 12:43 starlist_sta
kref.txt-rw-r�r� 1 armando users 15815 Feb 17 17:58 transa
tion.txt
</group>fwhm 6.9sky 1000ADU_range 1 65500gain 1.30read_out_noise 4.0En root/NGC5466B haremos lo siguiente:sour
e root/
shells
ripts/referen
e.
shSi éste 
orrió 
orre
tamente, deberían de apare
er en el subdire
torio:root/NGC5466B/photometry/photometryR/referen
elos siguientes ar
hivos:ps�ist.txt shadow.�ts sta
kref.sub.�ts transa
tion.txtrefexp.txt sta
kref.
oo.1 stamps.dat ref.obje
tssta
kref.�ts starlist_sta
kref.txttodos 
on informa
ión de la lista de estrellas (starlist_sta
kref.txt), de la imagen de refe-ren
ia (sta
kref.�ts), et
.Ahora se tendrán que 
orrer en root/dandia/wrap lo siguientes programas en lenguajePEARL:./subtra
t.pl NGC5466B_R./mkphot.pl NGC5466B_R./transa
t.pl NGC5466B_R 94



En root/idlprograms 
orreremos un programa (IDL) que extrae informa
ión del dire
-torio root/NGC5466B/photometry/photometryR/referen
e/diphot.Primero modi�
aremos el ar
hivo dia2pp
al.pro en donde di
e:print, �print, 'Reading in program parameters...'print, �masterdire
t = '/me�sto3/data/dmb7/NGC5466B'�lter = 'R'subframesx = 1subframesy = 1max
hisqrperpix = 10.0maxerr = 2.0maxfwhm = 10.0y 
orrerlo en 
ualquier terminal es
ribiendo:idlIDL>.run dia2pp
al.proIDL>dia2pp
alLos resultados están 
olo
ados enroot/NGC5466B/photometry/photometryR/output.Cada ar
hivo *.out 
ontiene la fotometría de 
ada imagen que se en
uentra en el subdire
-torio:root/NGC5466B/s
ien
e_red/s
ien
e_redR.
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úmulos globulares. . . . 774.6. Parámetros físi
os medios de estrellas RRab en 
úmulos globulares. . . . . . . . . 78
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