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Introducciéon

En Agosto del 2010 fui al Observatorio Astronémico Nacional (OAN) de San Pedro Martir (SPM), invitada por
el profesor José H. Pefia, a hacer observaciones de los ctimulos abiertos NGC6811 y NGC6830'. Como parte de un
programa de investigacién, también se hicieron mediciones de estrellas Cefeidas 2. Este programa se lleva a cabo a
largo plazo debido a que como estas estrellas son de perfodo largo®, es dificil medirlas en una sola temporada de
observacion (que en promedio es de una semana), por lo cual se requiere medirlas en varias temporadas. De esta
manera se puede conocer mejor su variabilidad y determinar sus caracteristicas. Esta tesis consiste en un analisis
de una recopilacién de esas observaciones que se han hecho a lo largo de varios afios* aunadas con mis observaciones.

Las Cefeidas son estrellas supergigantes amarillas, variables pulsantes que estan situadas en la banda de inesta-
bilidad del diagrama H-R. Existen dos tipos de Cefeidas: las Cefeidas Clasicas y las de Poblacién II (6 W Virginis).
La primer variable en ser observada fue Mira, palabra del latin que significa"maravillosa", la nombraron asi, pues
en aquel tiempo cuando no sabian que podian haber estrellas variables, no se explicaban como es que esta estrella
en ocasiones se veia perfectamente y en otras apenas se lograba ver. La primer Cefeida Clasica en ser observada
fue la estrella prototipo § Cefeida en 1784, que tampoco se podia explicar por qué variaba su intensidad. Con los
anos se fue teniendo méas informacion acerca de este tipo de estrellas, llegando a uno de los descubrimientos més
importantes para ellas: son usadas como ”candelas estelares"; ya Henrietta Leavitt habia descubierto que hay una
relacion entre su periodo y su luminosidad, la cual ayuda a calcular distancias interestelares de manera muy precisa.

Con el transcurso de los anos, se fue profundizando mas en el estudio de las Cefeidas, pues dado que son las
indicadoras de distancia, pueden ser usadas para estudiar y mapear los brazos de nuestra galaxia espiral, en donde
se encuentran, y determinar distancias de ciimulos estelares y galaxias cercanas,(Percy 2007). Han sido una herra-
mienta efectiva para el estudio del Universo. En 1923 Edwin Hubble us6 las Cefeidas para mostrar que el universo
se esta expandiendo (Jamieson 2002).

También se han usado para determinar la constante de Hubble (Abrahamyan 2003), la cual establece la escala
del Universo en espacio y tiempo. Las Cefeidas también son objetos ttiles para investigar la estructura de nuestra
Galaxia, Andrievsky y col. 2002 las ha utilizado para calcular el gradiente de abundancia en la galaxia, pues comenta
que tienen, ademas de las ventajas mencionadas arriba, la ventaja de que las abundancias de muchos elementos qui-
micos pueden ser medidos del espectro de las Cefeidas, las lineas en el espectro de las Cefeidas son bien definidas, lo
cual permite derivar abundancias elementales con alta confiabilidad. El saber la distribucién quimica del Universo,
puede ser importante para crear escenarios de la formacién y evoluciéon de nuestra Galaxia, incluso del Universo.

Debido a la enorme importancia que tienen las Cefeidas, este trabajo pretende agrandar el conocimiento que
se tiene de ellas ya que han sido poco estudiadas debido a que son de periodo largo. El objetivo principal de esta
tesis es medir los parametros fisicos de las estrellas observadas. Para ello se decidi6 usar el sistema de fotometria
de Strémgren, o sistema ubvy, el cual ha sido muy ttil en estudios anteriores (e.g Pefia y col. 2010).

El Capitulo 1 contiene algunos de los conceptos bésicos en astronomia, como la definicién de magnitud aparente
y absoluta, las unidades utilizadas en astronomia y la utilizacién de paralaje para medir distancias, entre otros
conceptos. También se incluye un concepto crucial como es el enrojecimiento interestelar, dado que si no desenro-
jecemos las estrellas no podemos hacer célculos.

1Peiia y col. 2011.

2Las Cefeidas clasicas SZ CYG, TX CYG, X CYG, VX CYG y RU SCT.
3Son estrellas de entre 14 y 20 dias.

4Desde el afio 1989.
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Figura 1: Telescopio de 1.5m utilizado para las observaciones en San Pedro Méartir

En el Capitulo 2 se presenta cémo estan estructuradas las estrellas. Es decir los principios que rigen su dinamica
interna para lograr mantener el equilibrio que es necesario para entender su estabilidad. Se incluyen conceptos
béasicos de fisica nuclear para definir los tipos de ciclos que existen en las estrellas: la cadena pp y el ciclo CNO.

En el Capitulo 3 se aborda, en lo general, las carateristicas de estrellas variables, los tipos que hay y cémo cada
tipo tiene su variabilidad. De manera més profunda se habla de las estrellas pulsantes, pues son el tipo de estrellas
que se estudiaron en este trabajo. También se menciona la explicacion fisica de la pulsacion de estas estrellas. En
este capitulo se habla también de la fotometria y se explican sblo dos sistemas fotométricos, el de Stromgren y el
sistema estandar o de Johnson&Morgan.

En el Capitulo 4 se habla sobre cémo fueron tomados los datos y cémo se hizo la reducciéon de ellos. Se dan
ejemplos de como funciona el paquete NABAPHOT para reducir los datos y qué informaciéon arroja cada programa
de este paquete.

En el daltimo Capitulo, el 5, se dan los resultados obtenidos, es decir se muestran los parametros calculados.
Estos fueron la Temperatura Efectiva y el logaritmo de la gravedad. Dichos parametros fueron calculados con base
en dos métodos y se muestran los resultados de ambos. También se dan los resultados de las distancias calculadas y
se menciona qué relacion periodo-luminosidad fue utilizada. Al final se dan las conclusiones asi como trabajo a futuro.

Esta tesis pretende aportar un "granito méas de arena", a toda esta gran investigacion de las estrellas variables,
en particular las estrellas Cefeidas, que como he mencionado arriba, han sido de gran importancia en la astronomia.
Cada aportacion se acumula para llegar a nuevos descubrimientos que nos abren mas las puertas al entendimiento
del universo y su evolucion.
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Capitulo 1

Conceptos Astronémicos

Casi toda la informacién que los astronomos han recibido del universo ha venido de un estudio cuidadoso de
la luz emitida por las estrellas, galaxias y nubes interestelares de gas y polvo. Nuestro entendimiento modermo
del universo ha sido posible por la medida cuantitativa de la intensidad y polarizacién de la luz en cada parte del
espectro electromagnético.

La estrellas variables pueden ser entendidas y estudiadas a través de una serie de pardmetros fisicos que nos
proveen de informacion y claves acerca de su composicion. En este capitulo se hablara brevemente de las propiedades
fisicas de las estrellas, asi como métodos de medicion y conceptos tales como los sistemas fotdmetricos.

1.1. Paralaje Estelar

Las distancias a los objetos celestes son tan grandes que se deben definir otras unidades de medicion para des-
cribirlas. Una de ellas es el ano luz que es la distancia que viaja la luz en un ano, a una velocidad de 299 792 458
KTm . Un afo luz equivale a 9.46 x 10'2K'm. Otra unidad que se utiliza comtnmente en Astronomia es el parsec,
que para describirlo necesito definir que es paralaje.

La primera escala del sistema solar fue revelada en 1761, cuando la distancia al planeta Venus fue medida a través
de su transito visto desde la Tierra. El método usado fue el paralaje trigonométrico. El paralaje trigonométrico es
el cambio aparente en la posicion de un objeto, cuando es visto desde dos lugares diferentes. El paralaje estelar esta
definido como el cambio aparente anual en la posiciéon de la estrella cuando es vista de lados opuestos de la 6rbita
terrestre ver figura 1.1. Como se muestra en la figura 1.1, la medida del dngulo de paralaje p (la mitad del cambio
maximo en la posicién angular) permite calcular la distancia d de la estrella

d= ~ AU (1.1)

donde se utiliza la aproximacion para el &ngulo pequeno tanp ~ p, p esta medido en radianes. Usando 1radian =
57.3° = 206264.806" para converitir p a p” en unidades de arcosegundos se obtiene

206, 265

79

p

Enonces el parsec estd definido como la distancia de una estrella que tiene un paralaje de un arco segundo
1pc = 2.06 x 10° AU = 3.086 x 10'6m = 3.26afios luz lo que lleva a

d AU. (1.2)

1
d= —pc 1.3
) (1.3)

1.2. Magnitud Aparente

La “magnitud aparente” es la medida del brillo que aparenta tener una estrella u otro objeto celestial. Es decir, es
la que el astronomo observa. El sistema de clasificar a las estrellas por su magnitud empezo6 con el astronomo griego



1.8. MAGNITUD ABSOLUTA Y LUMINOSIDAD

Estrellas distantes (de fondo)

Cada Enero: Cada Julio:
Vemos esto Vemos esto

Estrella cerc‘an\ao/

HEAN

o

Figura 1.1: El paralaje es el cambio aparente de la posicion de la estrella en el cielo, conforme la Tierra gira alrededor
del Sol.

Hiparco de Nicea (190-120A.C.) usando la “magnitud visual V” (vista por el ojo humano) y dividi6 a las estrellas
en magnitudes del uno al seis. En este sistema la magnitud seis es la menos brillante y la uno es la mas brillante.
Esta magnitud aparente es subjetiva y depende tanto del espectro de las longitudes de onda que la estrella emite
como de la sensibilidad a la longitud de onda del detector utilizado. Tiempo después se descubrié que la manera de
clasificar la magnitud de las estrellas por Hiparco seguia aproximadamente un comportamiento logaritmico de base
diez. Hoy en dia la magnitud de las estrellas se define con la siguiente relacion:

Fy

B 100(m1=m2)/5 (1.4)

Tomando el logaritmo de ambos lados tenemos

F
mp —mg = 72.5log(é) (1.5)

donde m; y ms son las magnitudes de dos estrellas y F; y F5 estan definidos por la ecuacién 1.6.

1.3. Magnitud absoluta y Luminosidad

El "brillo"de una estrella es medido en términos del flujo radiante F recibido de la estrella. El flujo radiante F es
la cantidad total de luz en todas las longitudes de onda que cruza una unidad de area orientada perpendicularmente
a la direccion del recorrido de la luz por unidad de tiempo. Como es de esperarse, el flujo radiante recibido de un
objeto depende tanto de la luminosidad intriseca (energia emitida por segundo) como de la distancia al observador.

Imaginemos una estrella de luminosidad L rodeada por un caparazén esférico enorme de radio r. Entonces,
asumiendo que no se absorbe luz durante su viaje, el flujo radiante, F', medido a una distancia r estéa relacionado
con la luminosidad de la estrella por

P
T 4mr2
donde el denominador es el area del cascarén. La ecuaciéon 1.6 es conocida como la ley del cuadrado inverso de
la luz.
Esta ley del cuadrado inverso permite definir la magnitud absoluta. La magnitud absoluta de una estrella estéa
definida como la magnitud aparente a una distancia de 10 parsecs (es decir 32.6 afios luz). La magnitud absoluta

(1.6)
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1.4. MODULO DE DISTANCIA

al igual que la magnitud aparente también depende de la sensitividad del detector a la longitud de onda.

La magnitud absoluta mas comtnmente usada es la magnitud absoluta visual My, que corresponde a la magnitud
V. En el Capitulo 3, veremos que las cefeidas sirven para calcular My con la llamada relacidn periodo-luminosidad.
También hay la magnitud absoluta bolométrica, que corresponde a la magnitud medida por el detector asumiendo
que es perfectamente sensitivo a todas las longitudes de onda. Estas magnitudes estan relacionadas por:

My =V 45— 5log(d) (1.7)

donde d es la distancia en parsecs; y

My, = My — BC (1.8)

donde BC es llamada correccion bolométrica. Una de las formas para determinar la correccién bolométrica puede
ser de los modelos de las capas radiantes de las estrellas o, si se puede, observando directamente la energia de salida
de la estrella en todas las longitudes de onda. La correccion BC depende principalmente de la temperatura de la
estrella, y es més grande para estrellas muy calientes (muy frias), para la cual muchas de la radiacion de las estrellas
cae afuera de espectro visible.

1.4. Mobdulo de Distancia

La conexién entre las magnitudes aparentes y absolutas de la estrella y su distancia puede ser encontrada
combinando las ecuacionesl.4 y 1.6.
Fio ( d
F  “10pc

100(m=M)/5 — )2 (1.9)
donde Fig es el flujo que seria recibido si la estrella estuviera a una distancia de 10pc y d es la distancia de la
estrella, medida en parsecs. Resolviendo para d tenemos

d = 100m=M+5)/5p¢ (1.10)

La cantidad m — M es, por lo tanto, una medida de la distancia a la estrella y es llamado el mddulo de distancia
de la estrella:

d
m — M = 5logio(d) — 5 = 510910(@) (1.11)

1.5. Color

Cuando miramos al cielo vemos la mayoria de las estrellas de color blanco, pero si miramos detenidamente
empezamos a distinguir que unas pocas se ven rojas (o de otro color). La realidad es que las estrellas tienen color
y este color depende de la temperatura de la estrella, si es més caliente es més azul y si es mas fria es més roja. El
color de una estrella puede ser determinado usando filtros que transmiten la luz de la estrella s6lo dentro de una
cierta banda de longitud de onda. Existe una variedad de sistemas fotométricos, lo cuales estan definidos por los
filtros que utilizan. Por nombrar algunos esta el sistema estandar UBV (sistema de Johnson) y en el sistema de
Stromgren, el cual es que se utilizara en este trabajo.

1.6. Temperatura

La temperatura de una estrella se refiere a la temperatura de la fotoesfera, es decir, la capa promedio de la cual
la luz de la estrella es emitida hacia el espacio. La presion, la densidad y la temperatura del gas se incrementa con la
profundidad. Debajo de la fotoesfera, los fotones emitidos son absorbidos por el denso gas interestelar mas externo
antes de que puedan escapar. De la fotoesfera hacia afuera, los fotones pueden escapar méas o menos libremente. El
nivel de la fotoesfera dependera de longitud de onda. En una longitud de onda en la cual el gas es méas transparente,
los fotones pueden escapar de los niveles més bajos. En una longitud de onda en la cual el gas es més opaco, los

3



1.7. CONEXION ENTRE COLOR Y TEMPERATURA

fotones pueden sélo escapar de los niveles méas altos. Este rango de los niveles define la atmdsfera de la estrella.

La temperatura de la atmosfera puede ser determinada en varios modos. Las capas maés calientes, densas e
interiores de la atmosfera emiten un espectro continuo de longitud de onda. La forma del espectro esta dada por la
Ley de Planck y la longitud de onda del pico del espectro continuo esta dado por la Ley de Wien, la cual establece

0.0028978
Apico = T (1.12)
donde T es la temperatura en la escala Kelvin. La forma del espectro continuo puede ser medida a través de varios
indices de color intrinsecos calibrados ((B-V) siendo el més comun), o mas fundamentalmente midiendo el espectro
continuo en varias longitudes de onda y comparando el espectro con las predicciones de los modelos teoéricos de las
atmosferas estelares.

La temperatura de la atmosfera también puede ser medida de las lineas de absorcion del espectro de la estrella.
La absorcion ocurre cuando los atomos de la atmosfera de la estrella absorben un fotén, causando que uno de sus
electrones se mueva del nivel de energia més bajo al més alto. Los atomos en la atmosfera de la estrella actian
como sondas dando informacion de la temperatura y densidad. A bajas temperaturas los dtomos pueden formar
moléculas, asi que habré lineas de moléculas en el espectro. A altas temperaturas, las moléculas se disocian en ato-
mos neutros, con sus electrones en niveles de baja energia cercano al ntucleo. A mas altas temperaturas los atomos
estan en un estado excitado con sus electrones ocupando 6rbitas mas altas en el &tomo. Atn en temperaturas mas
altas los atomos son ionizados. Midiendo el grado de disociacién, excitaciéon e ionizaciéon, o notando cuéles lineas de
absorcion estan o no presentes y qué tan fuertes son, los astronomos pueden medir la temperatura a una precision
relativa de unos cuantos grados.

W. Morgan, P. Keenan y E. Kellman (1953) inventaron el sistema M-K de clasificacion, el cual define tipos
0,B,AF,G, K and M (y subtipos tales como M0,M1,M2, etc.) y clases V, IV,ILII y I. Los tipos son aquellos desa-
rrollados primeramente en Harvard College Observatory por el trio de “Pickering’s women”, constituido por Annie
Cannon (1863-1941), Williamina Fleming (1857-1911) y Antonia Maury (1866-1952). Edward Pickering, Director
de HCO (Harvard College Observatory), hizo una politica en contratar asistentes de investigadores mujeres porque
sus salarios eran significativamente mas bajos que el de los hombres.La figura 1.6 muestra fotografias de un espectro
estelar de diferentes tipos. La H, K y D no son simbolos de elementos quimicos, son las designaciones que Fraunhofer
dio a estas lineas de absorcion en el espectro del sol.

Los tipos y clases M-K fueron empiricos, pero resultan estar relacionados a la temperatura y densidad, respec-
tivamente. Pueden ser calibrados comparando el espectro observado con las predicciones de modelos de atmosferas
estelares, o determinando la temperatura y densidad de las estrellas observadas por otros medios. Las clases I-V de
luminosidad son importantes porque, en cualquier tipo espectral, ellas representan una secuencia de incremento de
tamafno y por lo tanto de luminosidad: las estrellas de clase I son supergigantes. Si esos tipos y clases pueden ser
calibrados en términos de luminosidad, entonces ellos pueden ser usados, junto con el brillo aparente de la estrella,
para encontrar la distancia. En la tabla 1.1 viene las clases y su descripcion.

Clase ‘ Descripcion
1 Supergigantes
II Gigantes Brillantes
11T Gigantes
v Subgigantes
A% Secuencia Princupal

Tabla 1.1: Clases Estelares

1.7. Conexion entre Color y Temperatura
La conexion entre el color de la luz emitida por un objeto caliente y su temperatura fue primero notada en 1792

por el inglés Thomas Wedgewood. Todos sus hornos se volvian rojos a la misma temperatura, independientemente
de su tamano, forma y construccion. Investigaciones subsecuentes por muchos fisicos revelaron que cualquier objeto
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1.7. CONEXION ENTRE COLOR Y TEMPERATURA
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Figura 1.2: Fotografias del espectro de estrellas de la secuencia principal de varios tipos, desde B0 a M8e

con una temperatura por arriba del cero absoluto emite luz de todas las longitudes de onda con grados variantes de
eficiencia. Un emisor ideal es un objeto que absorbe toda la luz incidente en él y reemite esta energia con el espectro
caracteristico mostrado en la figura 1.3. Dado que un emisor ideal no refleja la luz, es conocido como cuerpo negro y

la radiacién que él emite es llamada radiacion de cuerpo negro. Como primera aproximacion las estrellas y planetas
SON UIl CUErpo Negro.

La figura 1.3 muestra que un cuerpo negro de temperatura T emite un espectro continuo con cierta energia en
toda las longitudes de onda y que el pico del espectro del cuerpo negro en una longitud de onda méaxima A4,
se hace mas corto con el incremento de la temperatura. La relacion entre A\, v T es conocida como la ley de
desplazamiento de Wien

AmazT = 0.0029m K (1.13)

La figura 1.3 también muestra que conforme la temperatura de un cuerpo negro incrementa emite mas energia
por segundo en todas las longitudes de onda. Experimentos hechos por el fisico Austriaco Josef Stefan (1835-1893)
en 1879 mostraron que la luminosidad, L, de un cuerpo negro de area A y temperatura T (en Kelivins) esta dada

por
L= AoT* (1.14)
Cinco anos después otro fisico Austriaco, Ludwig Boltzmann (1844-1906), derivo su ecuacion, ahora llamada la
ecuacion de Stefan-Boltzmann. La constante de Stefan-Boltzmann, o, tiene el valor
o = 5.670400x10 8Wm 2K 4
Para una estrella esférica de radio R y area superficial A = 47R?, la ecuaciéon de Stefan-Boltzmann toma la

forma

L =4nR*0TY; (1.15)



1.8. DIAGRAMA DE HERTZSPRUNG-RUSSELL (H-R)
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Figura 1.3: Espectro del Cuerpo Negro

Dado que las estrellas no son cuerpos negros perfectos, usamos esta ecuaciéon para definir la temperatura efectiva
Tey de la superficie de la estrella.

1.8. Diagrama de Hertzsprung-Russell (H-R)

A principios del siglo veinte, Ejnar Hertzsprung y Henry Norris Russell independientemente notaron que al
graficar la luminosidad de una estrella (magnitud absoluta) contra la temperatura de la estrella (tipo espectral,
o color) daba un resultado interesante: la gran mayoria de las estrellas cafan alrededor de una banda, llamada la
Secuencia Principal ver figura 1.4. El diagrama H-R subsecuentemente se convirtié en una referencia de astrofisica
estelar tanto observacional como teorica. Los observadores tienden a graficar la magnitud absoluta contra el tipo
espectral o contra el color tal como (B-V). Los teoricos tienden a graficar el logaritmo de la luminosidad contra el
logaritmo de la temperatura efectiva. Para estrellas que estdn en un cimulo, es decir que estéan a la misma distancia,
es posible graficar la magnitud aparente contra la temperatura, dado que la magnitud aparente y absoluta dife-
rird por la misma cantidad de cada estrella. Por razones histéricas, las estrellas mas frias son graficadas en la derecha.

La ley de Stefan-Boltzman nos dice que la luminosidad de la estrella es proporcional al cuadrado de su radio
y a la cuarta potencia de su temperatura efectiva, ver ecuacion 1.15. De esta ecuacion se deduce entonces que las
estrellas en el diagrama H-R que son muy luminosas y frias son por lo tanto muy grandes (supergigantes) y las
estrellas que son muy calientes pero no muy luminosas son pequefias (enanas blancas).

El diagrama H-R tiene muchas implicaciones en astronomia:

1. Demuestra una caracteristica fundamental de las estrellas: por mas del 90 % de la vida de una estrella (la fase
de la Secuencia Principal), su luminosidad, radio y temperatura superficial son directamente determinados por
su masa, es decir, la Secuencia Principal es una secuencia de masa. La temperatura superficial de la estrella
y su luminosidad estan por lo tanto correlacionadas.

2. Es un modo de clasificar y comparar poblaciones de estrellas. Por ejemplo, la poblacion de las estrellas mas
cercanas al sol casi todas caen en la parte de la secuencia principal por debajo del sol, mientras que la poblacion
de las estrellas mas brillantes aparentemente en el cielo todas caen mas arriba que el sol, ver figura 1.5.

3. Puede ser usado como una herramienta para medir la distancia: si se sabe que una estrella esta en la secuencia
principal (y la mayoria de ellas estan), entonces medir su temperatura (que es relativamente facil) puede
guiarnos a estimar su luminosidad y por lo tanto, de su brillo aparente y usando la ley del inverso del
cuadrado, su distancia (lo cual es relativamente dificil).
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1.8. DIAGRAMA DE HERTZSPRUNG-RUSSELL (H-R)
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Figura 1.4: Diagrama de Hertzsprung-Russell. El de la izquierda muestra la posicion de las Cefeidas, el tipo de
estrellas de este trabajo.



1.9. EXTINCION INTERESTELAR

4. Puede ser usado como un medio para predecir la evolucion de las estrellas: mostrando los cambios en lumino-
sidad y temperatura superficial los cuales son predichos por modelos tedricos o simulaciones (ver figura 1.5)
a través de pistas de evoluciéon en el diagrama.

Otra tendencia importante es la relacion masa-luminosidad. Para las estrellas de la secuencia principal, la
luminosidad es proporcional a la masa®, donde x esta entre 3 y 4. Esta relacién puede ser derivada de observaciones
de estrellas con masa y luminosidad conocidas, y también puede ser derivada de la teoria de estructura estelar. La
relaciéon entre masa y luminosidad puede ser vista en la figura 1.4 la cual muestra las masas de las estrellas de la
Secuencia Principal y sus luminosidades.

1.9. Extincion Interestelar

Si tenenemos suerte, podemos ver algunas de las nubes de polvo que poblan nuesta Via Lactea en la banda de
estrellas que es el disco de nuestra Galaxia. No es que esas zonas obscuras esten deprovistas de estrellas, sino que las
estrellas localizadas en la nubes de polvo intermedia son obscurecidas. Este obscureciemiento referido como extin-
cion interestelar, es debido a los efectos sumativos de la dispersion y absorcion de la luz de las estrellas(ver figura 1.6).

Dado el efecto que la extincion puede tener en la magnitud aparente de la estrella, la ecuacién del modulo de
distancia debe ser modificada apropiadamente. En una dada banda de longitud de onda centrada en A, tenemos
ahora

my = My + 5log1od — 5 + Ay (1.16)

donde d es la distancia en pc y Ax>0 representa el nimero de magnitudes de extincion interestelar presentes a lo
largo de la linea de vision. Si Ay es suficientemente grande, una estrella que de otro modo podria ser vista a simple
vista o a través de un telescopio ya no puede ser detectada. Esta es la razén para las bandas obscuras que atraviesan
a la Via Lactea. Ay debe estar relacionada a la profundidad éptica (7)) del material como

A)\ = 1.0867‘,\ (1.17)

Es decir, el cambio de en magnitud debido a la extincién es aproximadamente igual a la profundidad 6ptica a
lo largo de la linea de vision, ver Carrol y Ostlie 2007. Dado que

Tx = 0A Ny (1.18)

donde o es la seccion transversal de dispersion y Ny es el nimero de particulas de polvo dispersadas en un cilindro
delgado con una seccién transversal de 1m? estirado desde el obervador a la estrella, podemos ver que la cantidad
de extincion depende de la cantidad de polvo interestelar a través del cual la luz pasa, como uno esperaria.

1.10. Enrojecimiento Interestelar

Si suponemos por simplicidad, como fue hecho por primera vez por Gustav Mie (1868-1957) en 1908, que el polvo
de particulas son esféricas y cada una tiene un radio a, entonces la seccion transversal geométrica que una particula
presenta para un fotén pasante es solo o, = ma?. Podemos ahora definir el coeficiente de extincion adimensional
@» como

o
Q== (1.19)
Og
donde ) depende de la composiciéon de los granos de polvo.

Mie era capaz de mostrar que cuando la longitud de onda de la luz esta en el orden del tamafio del los granos

de polvo entonces @y ~ ¥, implicando que

a3

TN X (para A > a)

En el limite donde A se vuelve muy grande relativa a a, Q) se va a cero. Por otro lado, si A se vuelve muy
pequena relativa a a, se puede mostrar que () se aproxima a una constante, independiente de A, asi que

oy x a® (para A < a)
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1.10. ENROJECIMIENTO INTERESTELAR
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Figura 1.5: Trazas de evolucion en el diagrama H-R, para estrellas con masa entre 0.8 a 120 veces la masa del sol.



1.10. ENROJECIMIENTO INTERESTELAR

Luz de la estrella

—_—
Nube de Reflexion
olve -

P Azul
—_—

Transmision Roja
A

Figura 1.6: Una nube interestelar contiene cantidades significantes de polvo que junto con el gas (una nube de polvo)
pueden dispersar y absorber la luz que pasa a traves de ellos.

Estos comportamientos de los limites pueden ser entendidos por analogia con ondas en la superficie de un lago.
Si la longitud de onda de las ondas es mucho mas grande que el objeto en su camino , como un grano de arena,
las ondas pasan casi completamente inafectadas (oy ~ 0). Por otro lado si las ondas son mucho méas pequenas
que el objeto que obstruye (por ejemplo una isla) son simplemente bloqueadas; las tinicas ondas que contintian son
aquellas que pierden la isla completamente. Similarmente , a longitudes de onda suficientemente cortas, la tnica luz
que detectamos pasar a traves de la nube de polvo es la luz que viaja a través de las particulas.

Combinando las ideas discutidas, es claro que la cantidad de extincion, medida por Ay, debe ser dependiente de
la longitud de onda. Dado que las longitudes de onda més grandes de la luz roja no son dispersadas tan fuertemente
como las de la luz azul, la luz de las estrellas pasando a través de las nubes polvo intemedias se vuelve enrojecida
ya que la luz azul es eliminada. Este enrojecimiento interestelar causa que las estrellas parezcan mas rojas que sus
temperaturas efectivas implicarian. Afortunadamente, es posible detectar este cambio analizando cuidadosamente
las lineas de emision y emision en el espectro de la estrella.

Mucha de la luz azul incidente es dispersada fuera de su camino original y puede dejar la nube en virtualmente
cualquier direcciéon. Como resultado, mirando la nube en una direccion diferente a la de la linea de vision a la
estrella brillante detras de la nube, un observador vera una nébula de refleccion azul (ver figura 1.6), tal como las
Pleiades. Este proceso es anédlogo a la dispersion de Rayleigh, el cual produce el cielo azul en la Tierra. La diferencia
entre la dispersion de Mie y la dispersion de Rayleigh es que el tamano de las moléculas dispersantes asociadas
con la dispersion de Rayleigh son mucho méas pequefias que la longitud de onda de la Iuz visible, llevando a oy oc A™%.

Las predicciones por la teoria de Mie funcionan bien para longitudes de onda més grandes, tipicamente desde la
region del infrarojo hasta el visible. Sin embargo, en longitudes de onda del ultravioleta desviaciones significantes
se vuelen aparentes, como se puede ver al considerar la razon de Ay, la extinciéon en una banda de longitud de onda
centrada en A, con la extincion en alguna banda de longitud de onda de referencia, tal como Ay . Esta razon es
a menudo graficada versus la longitud de onda reciproca A~1. Alternativamente los excesos de color son a veces

graficados en vez de , tal como % 6 E(B—=V)=(B—V)intrnseca — (B — V) observada-

En longitudes de onda més grandes, los datos coinciden bien con la teoria de Mie. Sin embargo, para longitudes
de onda més cortas que la banda de longitud de onda azul (B) las curvas empiezan a diverger considerablemente,
desviandose de la razén esperada, 2‘—3 o AL

Varios cientificos han calculado y han realizado féormulas para el enrojecimiento de estrellas Cefeidas Clasicas,
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1.11. METALICIDAD

entre ellos por nombrar algunos Arellano Ferro y Parrao 1990, Fernie y col. 1995 y Feltz y McNamara 1980.
En este trabajo he utilizado el desenrojecimiento de Fernie y col. 1995, que se encuentra en una base de datos
electronicamente accesible.

1.11. Metalicidad

Es importante mencionar este término de metalicidad ya que nos permitira saber el logaritmo de la temperatura
(logTes) v el logaritmo de la gravedad (logg) por medio de las redes de Lester, Gray y Kurucz 1986. En el Capitulo
5, el de los Resultados, se explicara con mas detalle.

En la biisqueda de sistemas planetarios extrasolares se ha encontrado una importante tendencia. Parece que hay
una tendencia fuerte para los sistemas planetarios a formarse preferencialmente alrededor de estrellas (Poblacion I)
ricas en metal. Un modo para cuantificar la metalicidad es comparando la razén del hierro y el hidrégeno relativo
a nuestro Sol, definiendo la metalicidad como

(NFe/NH)estrella
(NreNH)o

donde Np. vy Np representan el numero de atomos de hierro y hidrogeno, respectivamente. Las estrellas con
[Fe/H] < 0 son pobres en metal relativas al Sol y estrellas con [Fe/H] > 0 son relativamente ricas en metal. Por
comparacion, las estrellas (Poblacion II) extremadamente pobres en metal en la Via Lactea han sido medidas con
valores de [F'e/ H| tan bajos como -5.4, mientras los valores mas altos de estrellas ricas en metal son alrededor de 0.6.

[Fe/H| = logio (1.20)

En el Capitulo 5, en la tabla 5.1, hecha por Szabados y Klagyivik 2011, se menciona un promedio de [Fe/H]
para las estrellas de este trabajo.
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Capitulo 2

Ecuaciones Interiores de las Estrellas

Los anélisis de la luz, colectados a través de telescopios, permiten a los astronomos determinar una variedad de
cantidades relacionadas con las capas exteriores de las estrellas, tal como la temperatura efectiva, luminosidad y
composicién. Sin embargo, no existe un medio directo para observar las regiones centrales de la estrella.

El estudio tedrico de la estructura estelar , acompanado con los datos observacionales, muestra claramente que
las estrellas son objetos dindmicos, usualmente cambiantes a una velocidad lenta, imperceptible para los estdndares
humanos, aunque ellas pueden cambiar en forma muy rapida y dramética tal como durante la explosiéon de una
supernova. Tales cambios pueden ser vistos simplemente considerando la energia de salida de la estrella. En el Sol,
la energia es emitida cada segundo. Dado que las estrellas no tienen un suministro infinito de energia, ellas deberan
eventualmente consumir sus reservas y morir. La evolucion estelar es el resultado de la constante pelea contra la
atracciéon de la gravedad.

2.1. Equilibrio Hidrostatico

Dado que la fuerza gravitacional es siempre atractiva, implica que existe una fuerza opuesta que evite el colapso
en la estrella, esta fuerza es suministrada por la presion. Para calcular como la presion varia con la profundidad,
consideremos un cilindro de masa dm cuya base esta localizada a una distancia r de el centro de la estrella esférica
ver figura 2.1. Las areas de arriba y abajo del cilindro son cada una A y la altura del cilindro es dr. Ademés,
suponemos que las tnicas fuerzas actuando en el cilindro son las fuerzas de gravedad y presion, la cual es siempre
normal a la superficie y puede variar con la distancia desde el centro de la estrella. Usando la segunda ley de Newton
F = ma, tenemos la fuerza neta en el cilindro

d*r
dm@ =F;+ Fp;+ Fpy (2.1)
donde F'g < 0 es la fuerza gravitacional dirigida hacia el interior y Fp; y Fpp son las fuerzas de presion arriba
y abajo del cilindro, respectivamente. Dado que la fuerza de presion es siempre normal a la superficie, la fuerza
ejercida arriba del cilindro debe ser necesariamente dirigida hacia el centro de la estrella (Fp, < 0) , mientras que
la fuerza de presion de abajo es dirigida hacia el exterior (Fpy > 0). Escribiendo Fp, en términos de Fp; y un
término de correcciéon dFp que cuenta el cambio en la fuerza debido al cambio en 7, tenemos

Fpy = —(Fp’b + de) (2.2)

Si tomamos que Fj; es la fuerza gravitacional en una pequena masa dm localizada a una distancia r del centro
de una masa esféricamente simétrica, M, es la masa dentro de la esféra de radio r a menudo referida como masa
interior

M,.dm
2

F,=-@ (2.3)

r

Entonces, substituyendo la ecuacién 2.2, 2.3 y utilizando que P = % = AdP = dFp, en la ecuacion 2.1, tenemos
que
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2.2. CONSERVACION DE MASA

A

Haciala
FPT Superficie

dm dr

F!’.b

Figura 2.1: En un estrella estatica, la fuerza gravitacional en un elemento de masa es exactamente cancelada por el
gradiente de presiéon que empuja hacia afuera.

d’r M,.dm

dm— = —G—

dt? r2

Si la densidad de el gas en el cilindro es p, entonces la masa es dm = pAdr, utilizando esto y dividiendo ente el
volumen del cilindro tenemos

— AdP (2.4)

d*r M, dP
p—=-G o (2.5)
dt? r2 dr
Si suponemos ademas que la estrella es estatica , entonces la aceleracion debe ser cero, en este caso la ecuacion 2.5
se reduce a

aP _ _GMep _
dr r2

donde g = GM,./r? es la aceleracion de la gravedad local en el radio r. La ecuacion 2.6, la condicion de equilibrio

hidrostatico representa una de las ecuaciones fundamentales de la estructura estelar para objetos simétricamente

esféricos bajo la suposiciéon de que la aceleraciéon es despreciable.

—pyg (2.6)

2.2. Conservacion de Masa

También existe una segunda ecuacion que involucra masa, radio y densidad. Suponemos de nuevo una estrella
simétricamente esférica y consideremos un cascaréon de masa dM, y grososr dr, localizado a una distancia r del
centro, como en la figura 2.2. Asumiendo que el cascaron es suficientemente delgado (es decir, dr << r) y cuyo
volumen es V = (47r2dr) . Si la densidad local del gas es p, la masa del cascarén estd dada por

dM, = p(4nridr) (2.7)
Reescribiendo la ecuacion 2.7, llegamos a la ecuacion de conservacion de masa

dM,
dr

la cual indica como la masa interior de la estrella debe cambiar con la distancia desde el centro. La ecuacion 2.8
es la segunda de las ecuaciones fundamentales de la estructura estelar.

= 47mr?p (2.8)
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2.3. LA ECUACION DEL GRADIENTE DE LUMINOSIDAD

Figura 2.2: Cascaron simétricamente esférico de masa dM,., con un grosor dr y localizado a una distancia r del
centro de la estrella.

2.3. La ecuacién del gradiente de Luminosidad

Para determinar la luminosidad de una estrella, debemos considerar ahora toda la energia generada por el
material estelar. La contribucién de la luminosidad total debido a una masa infinitesimal dm es simplemente

dL = edm (2.9)

donde ¢ es la energia total liberada por kilogramo por segundo por todas las reacciones nucleares y la gravedad
6 € = €puclear T €gravedad- Para una estrella simétricamente esférica, la masa de una capa delgada de grosor dr es
dm = dMr = pdV = 4nr?pdr (ver figura 2.2), substituyendo y dividiendo por el grosor de la capa tenemos

dL,
dr

donde L, es la luminosidad interna debida a toda la energia generada en una regién en el interior de la estrella
hasta un radio r. La ecuacion 2.10 es otra de las ecuaciones fundamentales.

= 4712 pe (2.10)

2.4. FEl gradiente de la Temperatura Radiativa
Primero consideremos el transporte de radiacion. El gradiente de la presion de radiaciéon esta dado por

——F, 2.11
p ~ad ( )

donde F.ad es el flujo hacia el exterior. Pero también el gradiente de presion de radiacion puede ser expresado
como

dPad 4 , ,dT

= —al°— 2.12
dr 3a dr ( )
Igualando esas dos expresiones tenemos que
dr 3 Kp
Pl S 2.13
dr dacT3 " (2.13)
Finalmente si escribimos el flujo radiativo en términos de la luminosidad radiativa local de la estrella en el radio
r
L,
Frog= — 2.14
4 2 ( )



2.5. RESUMEN DE LAS ECUACIONES DE LA ESTRUCTURA ESTELAR

el gradiente de temperatura para el transporte radiativo se convierte

ar 3 kp L.

dr — 4dac T3 4nr2

Si el flujo o la opacidad se incrementan, el gradiente de la temperatura debera ser mas pronunciado (més negati-
vo) si es que la radiacion transporta toda la luminosidad requerida hacia el exterior. La misma situacion se presenta
conforme la densidad se incrementa o la temperatura decrece.

(2.15)

Si el gradiente de temperatura se vuelve pronunciado, la conveccion puede comenzar a jugar un papel importante
en el transporte de energia. Fisicamente, la conveccién involucra movimiento de masas: paquete o parcelas calientes
de materia se mueven hacia las més frias, parcelas densas se hunden. Desafortunadamente, la convecciéon es un
fendmeno mucho mas complejo que la radiaciéon en el nivel microscépico. De hecho, todavia no existe una prescripcion
satisfactoriamente verdadera para describirla adecuadamente en los entornos estelares. Por esa razon no ahondaré
mas sobre el tema y para mayor referencia vease Carrol y Ostlie 2007 y so6lo mencionaré la ecuacion del gradiente
adiabético de temperatura si hay conveccion

dr 1, umyg GM,
— aga=—(1— =)—— 2.16
57 laa=—( 7) - (2.16)
2.5. Resumen de las Ecuaciones de la Estructura Estelar
Por convenencia, las ecuaciones basicas independientes del tiempo (estaticas) son resumidas
dpP M,.p
—=-G 2.17
dr r2 (2.172)
dM,
W = 47T7”2p (217b)
dL,
e 4r? pe (2.17¢)
dT 3 Kp L, ..
T T 1ac T8 4 Radiacion (2.17d)
1 M, . . .
=—(1- f)MmTH ¢ 5 Conveccién adidbatica (2.17e)
vy r

Si las estrella es estéatica, suponemos arriba que € = €,ycieqr- Sin embargo, si la estructura del modelo estelar
es cambante sobre el tiempo, debemos incluir la contribucién debido a la gravedad € = €pucicar + €gravedad- L2
introduccién del término de la energfa gravitacional anade una explicita dependencia del tiempo a las ecuaciones,
que no esta presente en el caso puramente estatico. Esto puede ser visto ddndose cuenta que el teorema de virial
requiere que la mitad de la energia potencial gravitacional que es perdida debe ser convertida en calor. La tasa de la
produccién de energia (por unidad de masa) por la gravedad es entonces d@Q/dt. Por lo tanto €yrqveded = —dQ/dt,
el signo menos indica que el calor es liberado de el material.

2.6. Nucleosintesis estelar y Leyes de Conservacion

El problema que permanece en entender las reacciones nucleares es el precisar la secuencia de los pasos por
los cuales un elemento es convertido a otro, a este proceso se le conoce como nucleosintesis. El tiempo de escala
nuclear estimado para el Sol fue basado en la suposicién de que cuatro nucleos de hidrégeno son convertidos en
helio. Sin embargo, es altamente improbable que esto pueda ocurrir via a una colisién de cuatro cuerpos (es decir,
todos los nucleos golpeandose simultaneamente). Para que el proceso ocurra, el producto final debe ser creado por
una cadena de reacciones, cada una involucrando, mucho méas probable, interacciones de dos cuerpos. De hecho, se
derivo la ecuacion de la tasa de reaccion bajo la suposicion de que sélo dos nucleos colisionarian en cualquier tiempo.

El proceso mediante el cual una cadena de reacciones nucleares lleva al producto final no puede pasar arbitra-

riamente, es decir, se necesitan obedecer una serie de leyes de conservacion de las particulas. En particular, durante
esa reaccion es necesario conservar la carga eléctrica, el niimero de nucleones y el ntimero de leptones. El término
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2.6. NUCLEOSINTESIS ESTELAR Y LEYES DE CONSERVACION

lepton significa “ligero” e incluye electrones, positrones, neutrinos y antineutrinos.

Aunque la antimateria es extremadamente rara en comparacion con la materia, juega un papel importante en
fisca subatomica, incluyendo las reacciones nucleares. Las particulas de antimateria son idénticas a sus contrapartes
de materia, pero tienen atributos opuestos, tal como la carga eléctrica. La antimateria también tiene la caracteristica
(a menudo usada en la ficciéon) que una colision con su contraparte de materia resulta en una aniquilacion de ambas
particulas, acompanada por la produccion de fotones energéticos. Por ejemplo

e” +et =2y

donde e, et y v denotan un electrén, un positrén y un fotén, respectivamente. Hay que notar que son reque-
ridos dos fotones para conservar tanto el momento como la energia simultaneamente.

Los neutrinos denotados por v (el antineutrino es denotado por 7 ), son eléctricamente neutros y tienen una
pequefia cantidad de masa (m, < 2.2¢V/c?). Uno de las caracteristicas interesantes de un neutrino es su extre-
madamente pequena secciéon transversal para las interacciones con otra materia, haciendo muy dificil detectarlos.
Tipicamente o, ~ 107*m? | implicando que en las densidades comunes en los interiores estelares, el camino libre
medio de un neutrino esté en el orden de 10™48m? ~ 10pc . Después de ser producidos en el interior profundo, los
neutrinos casi siempre escapan existosamente de la estrella.

Dado que los electrones y positrones tienen carga igual en magnitud que la de un proton, estos leptones contri-
buiran al requerimiento de conservacion de carga. Sus ntimeros lepténicos totales también deben ser conservados.
Para ayudar al conteo de el niimero de nucleones y la carga eléctrica total, los nicleos seran representados en esta
tesis por el simbolo

donde X es el simbolo quimico de el elemento (H para hidrégeno, He para helio, etc.), Z es el nimero de protones
(la carga total positiva, en unidades de €), y A es el nimero de masa (el ntimero total de nucleones, protones y
neutrones)

2.6.1. Cadena Protén-Proton

Aplicando las leyes de conservacion, una cadena de reacciones que pueden convertir hidrégenos en helio es la
primera cadena proton-protéon (PPI) ver figura 2.6.1. Esta involucra una secuancia de reaccién que ultimadamente
resulta en

4%H —>§ H 4 2e™ 4 2u, + 2y

a través de la produccion intermedia de deuterio (3H) y helio 3 (3He). La cadena de reaccién entera PPI es
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IH+H1H =3 H+et + v,

H+1H —3 He+~
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Figura 2.3: Cadena pp

Cada paso de la cadena PPI tiene su propia velocidad de reacciéon, ya que las barreras diferentes de Coulomb
y la secciéon transversal estén involucradas. El paso mas lento en la secuencia es el inicial, porque el involucra el
decaimiento de un protéon en un neutrén via pt — n + et + v,. Tal decaimiento involucra la fuerza débil'. Existen
otras ramas de esta cadena pero ésta es la més probable

2.6.2. El Ciclo CNO

Un segundo ciclo independiente también existe para la produccion de helio-4 desde el hidrégeno. Este ciclo fue
propuesto por Hans Bethe (1906-2005) en 1938, solo seis afios después del descubrimiento del neutrén. En el ciclo
CNO ver figura 2.6.2, el carbén, el nitrogeno y el oxigeno son usados como catalizadores, siendo consumidos y
entonces regenarados durante el proceso. Al igual que con la cadena p-p existen otras ramas, pero con mucho menos
probabilidad, la figura 2.6.2 es la primera rama la cual culmina con la produccion de el carbono-12 y helio-4.

O\j

PCHIH =B N4~
%3N %é?’C—i—e"'—l—ye

PO+ H M N+y

“He
x>

@7

UNHIH PO+ &

O =P N+et +u,
'H
O Proton
O Neutron A%

QO Positron

%SN +i H _)(132 C-i—% He Y Gamma Ray

Neutrino

Figura 2.4: Ciclo CNO

El ciclo CNO es mucho méas dependiente de la temperatura que la cadena pp. Esta propiedad implica que
estrellas de poca masa, las cuales tienen menores temperaturas centrales, son dominadas por la cadena pp durante su

1Una de las cuatro fuerzas principales
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2.6. NUCLEOSINTESIS ESTELAR Y LEYES DE CONSERVACION

evolucién de “quemado de hidrégeno”, mientras que por otro lado, las estrellas mas masivas, con mayor temperatura
central, convierten hidroégeno en helio por el ciclo CNO. La transicion en masas estelares entre estrellas dominadas
por la cadena pp y aquellas dominadas por el cilco CNO ocurre para estrellas ligeramente mas masivas que nuestro
Sol. Esta diferencia en el proceso de reacciéon nuclear juega un importante papel en la estructura de los interiores
estelares.
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Capitulo 3

Estrellas Variables

Las estrellas variables son estrellas que cambian su brillo. El cambio puede ser tan pequeno como unas cuantas
partes de un millén o puede ser de un factor de miles o més. Puede ocurrir en un segundo o menos, o puede tomar
anos, décadas o siglos. Estos cambios son extremos, pero los astrénomos han desarrollado un arreglo de técnicas
para descubrir, medir y analizar lo mas posible el rango de las estrellas variables ;Por qué? Porque las variaciones
proveen informacién importante y casi siempre tnica acerca de la naturaleza y evolucion de las estrellas. Esta
informacién puede ser usada para deducir conocimiento atin méas fundamental acerca del universo en general.

Las variaciones pueden ser debidas a la rotaciéon de una estrellas con manchas o al eclipse de una estrella debido
a otra estrella o incluso a un planeta. Las variaciones pueden ser debidas a las vibraciones de un estrella; si son
suficientemente complejas (como las que hay en nuestro sol), pueden proveer una “imagen” interna de la estrella.
Las variaciones pueden ser debidas a erupciones en una estrella, un disco de acrecion, explosiones mayores en una
estrella o a la ruptura total de una estrella en una supernova. Las Supernovas son los eventos mas violentos en
nuestro universo y les debemos nuestra existencia, porque nos ayudan a reciclar los atomos, creados en estrellas,
hacia el espacio, donde algunos de ellos se volvieron parte de nuestro sol, nuestro planeta o nuestra biosfera. Tam-
bién los elementos mas pesados que el hierro fueron creados en la explosion supernova. Las Supernovas pueden ser
dramaticas y extremas, pero representan sélo uno de muchos roles que las estrellas variables juegan en la astrofisica
moderna y en nuestro entendimiento del universo y los procesos que lo gobiernan. En un sentido, podriamos decir
que las estrellas variables nos “hablan”. Los astronomos de estrellas variables buscan aprender su lenguaje y entender
lo que ellas nos estan diciendo.

3.1. Medida de las Estrellas Variables

Nuestro punto de vista personal de el universo, toma lugar a través del complejo proceso de visién, un proceso
tanto psicologico como fisiologico. Los fotones pegan en las las celulas receptoras en la retina, una reacciéon bioqui-
mica ocurre y dispara una senal en el cerebro. Pero hay dos tipos de celulas receptoras. Los conos son sensitivos
al color, pero tienen baja sensitividad al brillo, ellos estan activos a altos niveles de luz y estan concentrados en el
centro del campo retinal de la vista. Las barras tienen una mayor sensitividad al brillo, pero muy poca o nula al
color, ellas dominan la visién a bajos niveles de luz. Las barras abundan mas en la periferia de la retina asi que uno
puede a menudo ver objetos méas débiles por la vision indirecta (imaginando la fuente en el borde de el campo de
vision). Solo unos cuantos fotones son requeridos para “ver” una fuente débil. El ojo responde logaritmicamente al
estimulo de luz y por lo tanto el sistema de magnitud.

3.1.1. Fotometria

El ojo fue el primer fotémetro. Los astréonomos midieron el brillo de una estrella variable, relativa a una o mas
estrellas constantes de magnitud conocida o asumida, por interpolacion (o ocasionalemte por extrapolacion). El ob-
servador estima la magnitud de una estrella variable, relativa a estrellas de comparaciéon. La magnitud de la estrella
variable puede ser la misma que la estrella de comparacion. Si no lo es, entonces es estimada relativa a magnitudes
de dos o més estrellas de comparacion, las cuales encapsulan su brillo. Por ejemplo, si el brillo esta a la mitad
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de las magnitudes de las dos estrellas de comparacion, entonces es el promedio de esas dos magnitudes. El ojo es
razonablemente bueno para hacer comparaciones entre el brillo de fuentes de luz. Pero la medicion es sélo tan buena
como el ojo que la mide, la constancia de las estrellas de comparaciéon y la validez de sus magnitudes “conocidas”.
Bajo las mejores condiciones, la precision de una medida visual es alrededor de 0.1 magnitud. Si se hacen multiples
medidas independientes y los errores son aleatorios, entonces la precisiéon del valor principal incrementa como la
raiz cuadrada del namero de mediciones. Pero hay muchas posibles fuentes de errores sisteméaticos, especialmente si
los colores de la estrella variable y las estrellas de comparacion son diferentes. El efecto Purkinje (llamado por Jan
Purkinje (1787-1869)) es un cambio en la sensibilidad de color del ojo que ocurre a niveles bajos de luz. La sensibi-
lidad total incrementa, pero el pico de sensibilidad se mueve hacia el azul y el ojo se convierte menos sensible a la
luz roja. Esto es porque las celulas cono, las cuales funcionan a niveles més altos de luz, son mas sensitivas al rojo
que las celulas barra. Difentes ojos tienen diferente sensibilidad. Hay también pequenos efectos conectados con la
orientacion de la estrella variable, relativa a las estrellas de comparacién en el cielo, lo cual ocurre debido a la distri-
bucién desigual de las celulas barra en la retina. Las magnitudes de las estrellas de comparaciéon deben ser conocidas.

A mediados del siglo diecinueve, la fotografia astronémica fue desarrollada. Los fotones golpean halogenuros de
plata en la emulsion, pero el efecto es latente, tiene que ser quimicamente desarrollado y “fijado”. La exposiciéon de
la emulsion fotografica por la luz de la estrella fue una medida de su magnitud. De nuevo, estrellas constantes de
magnitud conocida tuvieron que ser puestas en la misma fotografia, preferentemente cercana a la posicion de la
estrella variable. El oscurecimiento de la emulsion es aproximadamente una funcién lineal del flujo de la estrella a
iluminaciones moderadas, pero no a altas o bajas iluminaciones, asi que la exposiciéon tiene que se calibrada con
muchas estrellas estandar.

Alrededor de 1900, los fisicos descubrieron el efecto fotoeléctrico: si un haz de fotones inciden en cierto tipo
de materiales, los fotones liberaran electrones del material, el nimero de electrones es proporcional al namero de
fotones. Este efecto podria ser usado para crear corrientes de electrones o con suficiente sensitividad y complejidad
tubos fotomultiplicadores (por sus siglas en inglés PMT photomultiplier tubes), electrones individuales podrian ser
contados a través de la fotometria de conteo-fotéon. La fig. 3.1 muestra un fotémetro de este tipo. Los tubos foto-
multiplicadores tienen una serie de diodos. Cada uno multiplica los electrones que caen en el hasta que hay un pulso
medible de electrones, los pulsos entonces son contabilizados para determinar el nimero de fotones incidentes. El
observador mide la corriente de fotones de la estrellas variables, luego mide la corriente de una regién equivalente del
cielo (sin la estrella), la corriente del cielo es sustraida de la corriente de estrella+cielo y el resultado es convertido
a una magnitud. Lo mismo se hace para la estrella no variable de comparaciéon y comprobaciéon. La magnitud de la
estrella variable es entonces expresada relativa a la estrella de comparacion, esto es llamado fotometria diferencial.
La magnitud de la estrella de comprobacion es también expresada relativa a la estrella de comparacion, si las dos
son no variables, la dispersion debera reflejar solamente errores de medicién. Finalmente, las magnitudes diferen-
ciales deberan ser corregidas por el pequeiio efecto de extincion diferencial (ver Capitulo 1) u oscurecimiento, si
las estrellas son observadas ligeramente a diferentes alturas sobre el horizonte y deben ser transformadas al sistema
estandar UBV. La fotometria deferencial es de alguna manera mas precisa que la fotometria absoluta (en la cual
las estrellas que son observadas son situadas sobre todo el cielo) porque la estrella variable, de comparacion y la de
comprobacién son observadas cercanas en el tiempo y a la posicién en el cielo.

Un fotémetro fotoeléctrico estandar mide una estrella por tiempo. En los 70’s, los astréonomos desarrollaron
detectores pandramicos fotoeléctricos o caméras electronicas, conocidos como charge-couple devices o CCDs por sus
siglas en inglés.

Este consiste en un arreglo de tipicamente de 1000x1000 pixeles microscdpicos sensibles a la luz. La cAmara es
expuesta al cielo, lo electrones producidos en cada pixel son leidos y el niimero es archivado en una computadora.
Los niimeros correspondientes a cada pixel deben ser corregidos por la sensibilidad particular y otras caracteristicas
de cada pixel. Estos procesos son referidos como substraer bias, dark y flat, las imagenes también deben ser inspec-
cionadas por defectos tales como eventos de rayos cosmicos. Entonces el niimero total de electrones correspondiente
a cada estrella debe ser sumado y corregido en la misma manera que para la fotometria fotoeléctrica de una sola
estrella. La fotometria CCD es especialemente poderosa si hay cientos, miles o més estrellas variables en una sola
imagen o marco.

Unas de las ideas revolucionarias en la Astronomia fue la introduccion de sistemas fotometricos. Algunos de
los sistemas més comunes son los de Johnson&Morgan, Coussin, Crawford y Stromgren, por nombrar algunos. El

primer sistema fotométrico creado y mas usado es el de Johnson y Morgan, conocido también como el sistema UBV,
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Figura 3.1: Diagrama de un fotémetro comun.

Filtro 1 A AN
u 3505 A 330 A
v 4110 A 170 A
b 4685 A 183 A
y 5488 A 235 A

Tabla 3.1: A central para cada filtro

pues utiliza los filtros ultaviolet (U), blue (B) y visual (V). En las siguientes secciones hablaré brevemente del
sistema de Johnson&Morgan y del sistema que se utilizo en esta tesis, el sistema wwby o Sistema de Stromgren,
combinado con el sistema de Crawford para HS

Fotometria UBV

Harold Johnson, fue uno de los astrofisicos mas productivos e influyente del siglo pasado, que en colaboracién
con W. W. Morgan y D. L. Harris, introdujo un sistema estandar de fotometria estelar, el sistema U, B, V, basado
inicialmente en diez estrellas estdndares. Este sistema define tres bandas anchas. La banda U favorece la region
UV con un pico alrededor de 3500A. La banda B esté centrada en 4400A y la banda V esta centrada alrededor de
5500A. Ver figura 3.2.

Las razones de la seleccion de esas regiones para los filtros no fue arbitraria. El filtro V aproxima el sistema de
magnitud visual. El filtro B aproxima el sistema fotografico original y la banda U se extiende a longitudes de onda
maés cortas que B. En este sistema se manejan principalmente los indice B-V y U-B Para més informacién acerca
de la fotometria asi como de este sistema ver Warner 2006.

Fotometria de Stromgren

Este sistema fue ideado por Stromgren (1951) para estrellas B, A y F, aunque fue extendido después para otros
tipos de estrellas. Este consiste en cuatro filtros, el ultravioleta (u), el azul (b), el amarillo (y) y el violeta(v).
Crawford anadio, en 1956, el pardmetro 3 el cual mide la fuerza de la linea HB. Cada filtro tiene su A central como
se muestra en la Tabla 3.1, ubicadas en el rango intermedio.

1Ultravioleta, azul y visual respectivamente.
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Figura 3.2: Bandas UBV. Se muestra la respuesta de los tres colores del sistema UBV y la del ojo humano.(Figura
adaptada de Warner 2006)

Cada filtro tiene su funcion especifica. El filtro u esta ubicado debajo de la discontinuidad de Balmer (ver figura
3.3), el filtro v para estrellas F' y G, esta fuertemente afectado por las lineas de absorcion. Los filtros y y b no tienen
efecto de linea (ver Stromgren 1962 y A short Tutorial on Strémgren Four-Color Photometry). De estos filtros
podemos obtener dos indices de color principales:

FLUJO

BLOQUEO
DE LINEA

DISCONTINUIDAD
DE BALMER

Mide la discontinuidad de Balmer.

Mide la diferencia total de las lineas de metal en la banda v.

-

3100 3800 4500 5200
Longitud de onda (A)

Figura 3.3: Discontinuidad de Balmer
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3.2. ANALISIS DE DATOS DE UNA ESTRELLA VARIABLE

Los parametros de este sistema son por lo tanto:

= Una magnitud A, medida con el filtro y.

= Un indice de color (b-y) usado para determinar la temperatura, enrojecimiento interestelar, etc. El indice
(b-y) esta maés libre de los efectos de bloqueo que el indice (B-V).

= Kl indice m1, mide el bloqueo y es usado particularmente para determinar las diferencias de abundancias de
estrella a estrella.

= El indice cl, mide la discontinuidad de Balmer. Este indice es usado para medir la temperatura de estrellas
mas calientes que aquellas donde la discontinuidad esta en el maximo (alrededor del tipo espectral A2), y
para medir la magnitud absoluta (gravedad superficial) para aquellas estrellas mas frias que el maximo. [El
parametro Hf mide la temperatura para las estrellas mas frias y la magnitud absoluta para las méas calientes.

Este sistema ha sido extendido a enanas blancas, gigantes K y supergigantes FGK. De los indices 3.1a y 3.1b,
podemos obtener mucha informacién, pero necesitamos restarle la extincién atmosférica e interestelar. La primera
se elimina mediante los programas utilizados, pero la segunda es un poco méas complicada. Para ver mas informacién
acerca de los diferentes sistemas fotométricos ver Bessell 2005

3.2. Analisis de datos de una Estrella Variable

Las mediciones de una estrella variable consisten de los valores de la magnitud, color o alguna otra propiedad,
como las de este trabajo: logTe.s y logg, junto con la Fecha Juliana la cual se explica en el Capitulo 4.

Comenzamos por hacernos una importante pregunta: jes la estrella variable que estamos analizando realmente
variable? Si su rango de variacién es mucho mas grande que el error observacional, entonces ahi no hay duda. Si la
variabilidad estd basada en un nimero pequeno de mediciones que difieren de otras, podria ser una identificacién
errénea (jo a las nubes?). En estudios del cielo, las variables son identificadas comparando su dispersiéon con la
dispersion de las mediciones como un todo, usando un criterio estadistico. Pero siempre habré unas cuantas varia-
bles de baja amplitud perdidas en el “ruido” y unas cuantas estrellas constantes “ruidosas” que son identificadas
errébneamente como variables.

Otra cosa que hay que recordar es que las mediciones fotométricas son normalmente expresadas como magnitudes
y éstas son una funcién logaritmica del flujo. Para la mayoria de propositos, es suficiente (y mucho mas facil) trabajar
con la curva de magnitud.

3.2.1. Curvas de Luz

La forma mas simple de analisis de una estrella variable es la inspeccién de la forma de la curva de luz y el
tiempo y magnitud del maximo y minimo. El término rango es usualmente usado para denotar la diferencia entre
méximo y minimo. El término amplitud completa puede también ser usada, pero amplitud por si misma es a menudo
usada para denotar la mitad del rango , como un coeficiente de la funcién seno 6 coseno.

3.3. Periodo y su determinaciéon
Si es sabido o supuesto que la variabilidad de la estrella es periédica, entonces es posible determinar el periodo.
Muchos tipos de estrellas eclipsantes, rotantes y pulsantes son periodicas, pero algunas de ellas tienden a ser semi-

rregulares y otras multiperiddicas. Supundremos que la variabilidad es sencilla y perfectamente periddica.

Si el periodo de la estrella es conocido y constante, es posible definir una cantidad llamada fase (la fraccion del
ciclo de variabilidad de la estrella que ha transcurrido). La fase es la porcion decimal de

(t—to)/P (3.2)

25



3.4. ESTRELLAS VARIABLES ROTANTES

donde ¢ es el tiempo de medida de la estrella, ¢ty es una época arbitraria (usualmente un tiempo de brillo maximo
o minimo, tal como el tiempo del méaximo primero observado) y P es el periodo de la estrella. La parte integral de
esta cantidad es el numero de ciclo N (el namero de ciclos transcurridos entre ¢ y ¢.

Si t; y m; son los tiempos y magnitudes observados y ¢; la correspondiente fase, entonces una grafica de m;
contra ¢; es llamada diagrama de fase. La fase va desde 0.0 a 1.0, pero usualmente es graficada desde 0.0 a 2.0 o
desde -0.5 a +1.5 para mostrar el comportamiento completo de la estrella durante su ciclo. El diagrama de fase
muestra la forma promedio de la curva de luz.

3.4. Estrellas Variables Rotantes

Solo en la teoria son estrellas suaves, esferas sin caracteristicas. En el caso del sol, podemos observar directamen-
te su complejidad, cada cambio en la superficie (manchas solares, erupciones, campo magnético, pulsacion de bajo
nivel y capas de conveccion hirvientes), burbujas de gas levantandose o cayendo. En las otras estrellas, no podemos
“ver” la aparencia, pero se puede deducir.

Conforme la estrella rota, regiones de diferente brillo (y color, fuerza de campo magnético y otras propiedades)
pasaran en el campo de vista del observador y esas propiedades pareceran variar. El periodo de variacién es el
periodo de rotacion. Dado que todas las estrellas rotan, cualquier estrella con una superficie irregular sera una
variable rotante, a menos que las irregularidades sean simétricas sobre el eje de rotacion o que el eje de rotaciéon
apunte al observador. Estas variaciones seran tanto fotometricas como espectroscopicas.

;,Qué causa que una estrella tenga una superficie irregular? La rotacién en si misma causa que una estrella
sea ligeramente oblata y que sea ligeramente maés fria en el ecuador y maés caliente en los polos. Pero este efecto
es simétrico alrededor del eje de rotacion. Una acompanante binaria puede causar irregularidades pues puede dis-
torsionar y causar “obscurecimiento gravitacional” y un efecto de reflexion. Las wvariables elipsoidales son a veces
consideradas variables rotantes. En este caso, una estrella es distorsionada en una forma de huevo por el efecto de
marea gravitacional de la estrella acompanante.

Las capas grandes de conveccién pueden también causar irregularidades. En el sol, las capas de convenccién son
pequenas y numerosas, y sus efectos en el brillo del sol se cancelan. En las gigantes rojas y supergigantes, las ca-
pas de conveccion pueden ser mucho més grandes y podrian explicar algo de la variabilidad compleja de esas estrellas.

Pero la causa usual de las irregularidades son campos magnéticos, ya sea global o localizado. Cualquiera que
sea la causa de las irregularidades, el periodo P de la variabilidad (el periodo de rotacién) estara relacionado con la
velocidad ecuatorial de rotacion v y el radio de la estrella R por P = 27R/v 6

v =50.6(R/Re)/P(das)kms™! (3.3)

Existen dos grupos especialmente importantes e interesantes de estrellas rotantes variables: las estrellas peculiar
A (Ap) y sus relativas y estrellas como el sol con manchas. Las estrellas Ap tienen campos magnéticos, aproxima-
damente dipolar, globales como la Tierra. Las estrellas como el sol tiene campos magnéticos que estdn concentrados
principalmente en pequenas regiones llamadas manchas solares, aunque el sol tiene un campo magnético global de
alrededor de un Gauss. Los pulsares son estrellas variables rotantes, no son estrellas variables pulsantes como se
podria creer dado el nombre, si se quiere ver mas informacion acerca de estas estrellas ver Percy 2007.

3.5. Estrellas Variables Eclipsantes

Aunque una fraccion substancial de estrellas pertenecen a sistemas de estrellas binarios o miltiples, la mayoria
de esas son binarias extensas, la separacién promedio de las estrellas es diez o cientos de veces méas grandes que
la distancia promedio de la Tierra al sol. Estas son vistas como binarias visuales, si ellas estan cerca. Ellas no son
usualmente variables en brillo por razones geométricas, porque, con tan largas separaciones, es improbable ver un
eclipse desde la Tierra o la influencia de una a la otra. Las estrellas binarias cerradas, sin embargo, son usualmente
variables de algun modo. Esto es porque la probabilidad de un eclipse es més grande, por razones geométricas y el
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Figura 3.4: El brillo aparente de un sistema binario eclipsante

grado de interaccion fisica es mucho mas grande.

Normalmente, las binarias cerradas no serian binarias visuales, pero técnicas como la interferometria 6ptica u
Optica adaptativa permitiran gradualmente a los astronomos “ver” las dos componentes de algunas binarias cerradas.
Las binarias visuales, binarias espectroscopicas y binarias eclipsantes cada vez mas se traslaparan.

Las wvariables eclipsantes ver la figura 3.5, son estrellas binarias en las cuales el observador ve la orbita casi
de canto. Una estrella eclipsa periddicamente la otra y en ese tiempo el brillo total del par decrece. El cambio de
brillo es un efecto geométrico, no hay necesariamente ningin cambio intrinsico o fisico en las estrellas. (En estrellas
binarias cerradas, sin embargo, puede haber).

Las estrellas binarias son de interés por diferentes razones. La primera de todas, al menos la mitad de todas
las estrellas son binarias o estrellas multiples, asi que son un acontecimiento normal en nuestro universo. Al me-
nos 3 por ciento de las estrellas brillantes son variables eclipsantes, basado en una muestra de 300 estrellas brillantes.

El modo de origen de las estrellas binarias no es claro todavia. Las binarias cerradas fueron pensadas una vez
como resultado de la fisién de una estrella rapidamente rotante, pero esto ya no es una hipotesis viable. Las bina-
rias anchas probablemente resultaron de la condensacion de dos eventos independientes en el proceso de formacion
de la estrella. Unas cuantas (especialmente en ambientes estelares densos) pueden ser capturas gravitacionales o
intercambios.

Las estrellas binarias nos dicen mucho acerca de propiedades fisicas de las estrellas. La forma detallada de la
curva de luz de una variable eclipsante provee informacion acerca del tamafio, temperatura y luminosidad de las
dos estrellas.

Las binarias eclipsantes también son de interés porque normalmente consisten en estrellas en 6rbitas cercanas.
Si las estrellas estuvieran muy lejos una de la otra, los eclipses s6lo se podrian ver si el observador estuviera casi
exactamente en el plano de la 6rbita, lo cual seria improbable; si las estrellas estuvieran cercanas una de la otra,
el observador podria ver méas alla del plano de la orbita y los eclipses todavia se podrian ver. Si las dos estrellas
estan cercanas una a la otra, ejerceran fuerzas de marea, distorsionando la forma de cada una y posiblemente ja-
lando material de una estrella a otra. Esto es especialemente cierto si una de las estrellas empieza a inflarse como
resultado de su evolucion. La evolucion de las estrellas binarias cercanas es bastante diferente de la evolucion de
las estrellas solitarias. La radiaciéon de una componente, especialmente de la més caliente, puede también irradiar
la otra componente, produciendo un efecto observable en la curva de luz.

Eclipses solares son, por supuesto, un tipo de variabilidad, como son el transito de Mercurio y Venus. Pero no
se discutira esto en este trabajo.
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3.6. Estrellas Variables Pulsantes

La pulsacion es la palabra del astronomo para la wvibracion u oscilacion. Cada objeto fisico tiene patrones
naturales o modos de vibracion, cada uno con su correspondiente periodo (el tiempo requerido para una vibracion).
Conmunmente observamos esto en instrumentos musicales. Un cornetista puede hacer la columna de aire en una
corneta vibrar en diferentes modos o armonicos, con diferentes periodos los cuales percibimos como tonos diferentes.
Una cuerda de violin puede vibrar en varios tonos al mismo tiempo, produciendo un sonido complejo que puede ser
placentero o no, dependiendo de la calidad del violin y las habilidades del musico.

3.6.1. Modos de Pulsacion

Las estrellas son, como primera aproximacion, esféricas. La forma mas simple de pulsacién es la pulsacion radial
(una expansion y contraccion simétricamente esféricas). Una estrella tiene un infinito nimero de modos de pulsacion
radial. La mas simple es llamado modo fundamental. En este modo, todas las partes de la estrella se expanden y
contraen juntas, en unisono. El siguiente modo mas simple es el primer sobretono. En este modo hay una esféra
nodal en la estrella donde el material permanece en descanso. Cuando la parte de la estrella afuera de esta estrella
esta expandiéndose, la parte de adentro esté contrayéndose y viceversa. En el segundo sobretono, hay dos esféras
nodales donde el material permanece en descanso. Las estrellas pulsantes de amplitud grande (Las Cefeidas, RR
Lyra y Mira) pulsan principalmente en modos radiales. La pulsacion radial produce cambios substanciales en la
luminosidad (y por lo tanto en el brillo), temperatura (y por lo tanto color) y velocidad radial, estas son observadas
y proveen evidencia directa para la pulsacion radial. Aunque técnicas como el método Baade- Wesselink, pueden ser
usadas para determinar el radio promedio de la estrella.

Es mas dificil decir en cual modo radial la estrella estd pulsando. La mayoria, pero no todas las estrellas varia-
bles de amplitud grande pulsan en el modo fundamental. Si el radio y la masa de la estrella puede ser estimada, el
periodo observado puede ser comparado con el periodo teodrico o el esperado para cada modo. Si la estrella pulsa
en dos 0 mas modos, entonces la razon de periodo puede ser usada para deducir los modos , como es explicado abajo.

A diferencia de los armoénicos en un instrumento musical, cuyas frecuencias estan relacionadas a la frecuencia
fundamental f por £/2, £/3, £/3, {/4, etc., los periodos de los modos radiales de una estrella no estan relacionados
simplemente unos a otros. Una estrella es mucho més complicada que una cuerda estirada.

En una pulsacion no radial, la estrella cambia de forma, no el volumen. Hay un conjunto triple infinito de modos,
correspondiente a los tres diferentes ejes coordenados en la estrella. Estos son: la distancia desde el centro de la esfera,
la distancia angular ("latitud") arriba o por debajo del ecuador de la estrella y la distancia angular ("longitud")
alrededor del ecuador de la estrella. Los modos no radiales pueden ser divididos en (i) modos p (presidn), en los
cuales el movimiento es principalmente radial y la fuerza restauradora es la presiéon (como en los modos radiales)
y (ii) modos g (gravedad), en los cuales el movimiento es principlamente horizontal y la fuerza restauradora es la
flotabilidad o la gravedad (como lo es en las ondas de agua). Una extensa gama de estrellas pulsan no radialmente:
la mayoria de las pulsadoras enanas blancas, las estrellas lentamente pulsantes B, las estrellas Gamma Doradusy
muchas estrellas Cefeidas Beta y Delta Scuti pulsan tanto en modos radiales y no radiales. La pulsacién no radial
tiende a producir amplitudes mas pequenas que los modos radiales en la variacion de brillo y color, pero si ellas
pueden ser observadas, sus amplitudes relativas y fases pueden ser usadas para identificar el modo no radial. La
pulsacion no radial también produce variaciones caracteristicas de un perfil de una linea de absorcion (Ipv por sus
siglas en inglés line profile variations). Las estrellas presentadas en este trabajo pulsan en el modo fundamental
radialmente.

3.6.2. Mecanismos de Pulsacion

En 1879, August Ritter propuso que las estrellas pueden pulsar. Antes a eso, fue asumido que la variabilidad
estelar era causada por una rotaciéon o eclipse. En 1914, Harlow Shapley mostré que la pulsacién era la explicacion
més probable para la variabilidad de la Cefeida 0 . Las estrellas pulsantes han sido probadas ser una poderosa
herramienta para determinar las distancias en astronomia, porque el perfodo de pulsaciéon esta correlacionado con
la luminosidad de la estrella. La pulsacion es 1til también para probar la exploracion del interior de las estrellas y
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probar modelos de estuctura y evolucion estelar.

El proceso de pulsacion radial permite a los astronémos usar una técnica llamada el método Baade- Wesselink
(nombrado por Walter Baade y Adriaan Wesselink) para medir el radio de la estrella. Esta basado en la suposicion
que el flujo radiante (por unidad de &rea superficial) de la estrella es s6lo funcion de la temperatura y que el color
fotométrico de la estrella ((B-V) por ejemplo) es también sélo funcion de la temperatura. Por lo tanto, a dos tiempos
t1 y t2 cuando el color de la estrella es el mismo Li/Ly = (R1/R2)?. Esto es entonces combinado con la curva de la
velocidad radial de la estrella. La velocidad radial es la tasa de cambio de el radio, asi que la integral de la curva de
velocidad es la curva del radio. La integral de la curva de velocidad entre ¢; y to es (Ry — Ry), asi Ry y Rs pueden
ser obtenidos. Repitiendo este procedimiento alrededor del ciclo de pulsaciéon, la curva de radio y el radio promedio
pueden ser obtenidos.

Con los interferometros 6pticos modernos, tal como el Observatorio del Gran Telescopio del Sureste Europeo,
es ahora posible observar la expansion y contraccion de estrellas pulsantes, como las Cefeidas, directamente.

3.6.3. Modelando la Pulsacion Estelar

La teoria de pulsacién estelar comienza con un modelo de la estrella, el cual da las propiedades fisicas de la
estrella como funcion de la distancia desde el centro. Los primero modelos de las estrellas fueron primitivos (y por
lo tanto las deducciones de la teoria de la pulsacion estelar). Ahora, con un entendimiento mejorado de la fisica de
las estrellas y computadoras poderosas para implementar este conocimiento , los modelos son mucho mas detallados
y precisos.

El nivel més simple de modelacion es la teoria linear y adiabdtica (LAT por sus siglas en inglés linear, adia-
batic theory) de pulsaciéon radial de una estrella simétricamente esféricamente, no rotante y sin campo magnético.
Esto fue formulado por Arthur Eddington, a principios de el siglo veinte. Este supone que las pulsaciones son
infinitamente pequenas y por lo tanto no hay transferencia de energia entre las partes de la estrella. El modelo
da estimados razonables de los periodos de los modos radiales y su dependencia en las propiedades fisicas de la
estrella. Por ejemplo, muestra que el periodo de cualquier modo es aproximadamente inversamente proporcional a
la raiz cuadrada de la densidad promedio de la estrella. Alternativamente, el periodo por la raiz cuadrada de la
densidad es aproximadamente constante, lo llamamos el valor @@ o la pulsacion contante. Es esta relacion la cual
lleva a la relacion periodo-luminosidad, ya que tanto el periodo como la luminosidad estan relacionados con el radio
de la estrella, y dado que las temperaturas de las estrellas pulsantes son mas o menos las mismas, el periodo y
la luminosidad estaran relacionadas entre si. La LAT también muestra que la amplitud relativa tiende a ser més
grande en las capas exteriores, donde la densidad es més baja. Calculos correspondientes pueden ser hechos para
pulsasion no radial. La LAT supone que la pulsacién toma la forma de una onda permanente en la estrella, es decir,
un onda que es perfectamente reflejada desde el centro a la superficie.

El siguiente nivel de complejidad es la teoria linear no adiabdtica (LNAT por sus siglas en inglés linear, non-
adiabatic theory). Esta también supone que las pulsaciones son infinitamente pequenas , pero permite la posibilidad
de que cualquier capa de la estrella pueda ganar o perder energia. En particular, la amplitud de las pulsaciones infi-
nitesimales puede crecer o disminuir y podemos decir qué modo puede ser inestable y crecer. No podemos decir que
amplitudes eventuales pueden ser, es decir cual (es) modo(s) pueden crecer y convertirse en observables. La LNAT
da periodos que son ligeramente mas realistas que la LAT, aunque son méas o menos lo mismo en la mayoria de los
casos. En el cielo y en algunas otras estrellas, por ejemplo, mas de un modo de pulsacion y periodo es observado.
Las razones de los periodos observados pueden ser medidos precisamente y comparados con aquellos determinados
de los modelos de LNAT.

El siguiente nivel de complejidad es la teoria no lineal y no adiabdtica. Esta incluye la ecuacién que relaciona
el movimiento de una capa en la estrella con las fuerzas actuando en ella. El calculo comienza con el modelo de
"equilibrio” estatico de la estrella. Movimientos aleatorios infinitesimales son impuestos en el modelo (tal como los
errores de redondeo en los calculos), para ver si ellos crecen o decaen. Después de varios cientos de ciclos, el modelo
(usualmente) alcanza una amplitud constante, estable, en uno o mas modos. La teorfa no lineal de manera precisa
predice las amplitudes de las estrellas Cefeidas y RR de Lyra, las cuales pulsan en uno o mas modos radiales. Pero no
ha sido capaz de explicar estrellas como las Delta Scuti, las cuales pulsan en muchos modos radiales y no radiales. Un
problema en marcha en pulsacion estelar es: jqué determina en qué modo(s) una estrella pulsara y con qué amplitud?
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Estos modelos son no rotantes y no magnéticos. Analisis no lineal de modelos magnéticos rotantes esta en la
frontera de la investigacion presente. Pero sabemos que todas la estrellas rotan (algunas de ellas muy rapidamente)
y que muchas de ellas tiene un campo magnético significante. En realidad, no hay tal cosa de que una estrella sea
simétricamente esférica verdaderamente, para la mayoria de ellas es una aproximacién razonable.

3.6.4. Efectos no lineales

Las ondas de pulsacién en una estrella no son reflejadas perfectamente desde la superficie, pero se mueven hacia
el exterior en una atmosfera de densidad decreciente. En muchas variables, tales como las estrellas Mira, esto crea
ondas de choque. En las estrellas Mira, esto crea capas con mayor densidad, donde los gases se condensan en polvo.
El polvo absorbe la radiaciéon de la estrella y es empujado hacia el exterior, acarreando gas junto con él. El resultado
es pérdida de masa, lo cual tiene un efecto profundo en la estrella y el espacio que la rodea. En las més grandes y
luminosas supergigantes, la “presion de la radiacién” hacia el exterior casi hace balance o quizas incluso excede la
gravedad, la estrella esta al borde de la inestabilidad, y los efectos no lineares pueden ser significantes.

3.6.5. La banda de inestabilidad

Normalmente, las estrellas son estables. El empuje hacia el interior de la gravedad es balanceado por la presién
hacia el exterior del gas caliente de la estrella. Si la estrella empieza a contraerse, su presion interna y tempera-
tura incrementara y revertira la contraccion. Si la estrella empieza a expandirse, su presion interna y temperatura
disminuiré, y la gravedad restaurara el balance inicial. Ademas, si al estrella se expande o contrae, la energia de
movimiento es disipada por friccién. Eventualmente, la estrella regresara al reposo. Imaginemos a un nino en un
columpio. Si el nino continua en el columpio, eventualmente se detendra. Pero si el nifio (o alguien que empuje
el columpio) aplica la fuerza correcta periodica al columpio, en el momento adecuado, el columpio se levantara y
mantendra su vibracién.

Para que una estrella empiece y continue a pulsar, debe haber algtin mecanismo que convierte la energia radiante
en energia de movimiento en un modo oportuno, superando la fricciéon y fortaleciendo el movimiento. Tal mecanismo
puede existir en una estrella, es el efecto termodindmico de una zona de ionizacion en una estrella. Esta conclusion
fue alcanzada independientemente por S.A. Zhevakin en la USSR en los 50’s y Norman Baker (1966) y otros en US,
unos anos después.

En una estrella de temperatura superficial moderada, las capas internas de la superficie tienen temperaturas
arriba de unos cuantos decenas de miles de grados. El helio tiende a ser una vez ionizado, ha perdido uno de sus
dos electrones, pero no el segundo. Si la estrella se contrae, se calienta ligeramente y esto causa que el helio pierda
su segundo electron. Pero esto requiere energia. Esta energia viene de la radiacion fluyendo hacia el exterior a
través del gas, ella es absorbida por la opacidad del gas. La energia entonces se almacena en forma de energia de
tonizacion. Cuando la estrella subsecuentemente se expande y se enfria, los electrones se recombinan con los atomos
de helio y se libera la energia de ionizacién alamacenada. Este es el “empuje” que mantiene la pulsacién en todas las
estrellas pulsantes en la banda de inestabilidad de las Cefeidas. Si hay suficiente masa en la zona de ionizacién para
almacenar una enegia radiante signicante durante el ciclo de pulsacion, entonces la estrella pulsara. Este mecanismo
es referido como el auto-excitamiento, en contraste con las pulsaciones del sol, y otras estrellas como el sol, que son
excitadas por la turbulencia en sus zonas de conveccion.

Pero jqué hay acerca de las otros tipos de estrellas pulsantes? Las Beta Cefeidas fueron un misterio, porque
ellas estan mucho mas calentes que la banda de inestabilidad de las Cefeidas. S6lo en los 80’s se dieron cuenta
que la ionizacion del hierro, a temperaturas cerca de 150 000K, profundo en la estrella, tiene suficiente efecto para
mantener la pulsacion. Esta comprension vino con resultado de la recalculacion de fisicos de la opacidad de hierro
a esas temperaturas. Esto resolvio el misterio de las estrellas Beta Cefeidas y también algunos otros problemas en
la teorfa de pulsacion.

La figura 3.5 muestra la ubicacién de varios tipos de estrellas variables pulsantes en el diagrama H-R. Hay
una equivocacion, a menudo incluida en los libros de astronomia, de que la pulsacion es algo que ocurre sélo en
estrellas evolucionadas tal como las gigantes y supergigantes. De hecho, la banda de inestabilidad de las Cefeidas
se extiende desde arriba del diagrama H-R hasta abajo en aproximadamente temperatura constante. Esto es por-

30



8.7. ESTRELLAS VARIABLES CEFEIDAS CLASICAS

que el mecanismo de inestabilidad ocurre a una temperatura particular, la tempretaura a la cual existe zona de
ionizacion del helio en las capas exteriores de la estrella. Asi que las Cefeidas supergigantes pulsan, las estrellas
de la secuencia prinicpal Delta scuti pulsan y las enanas blancas pulsan, todas como resultado del mismo mecanismo.

La banda de inestabilidad de las Cefeidas no es exactamente vertical, su temperatura es mas fria en el final de
su alta luminosidad. Esto es por que las estrellas mas luminosas tienen regiones exteriores de més baja densidad;
a méas baja densidad, la ionizaciéon puede ocurrir a temperaturas mas bajas porque hay muchos “espacios” para los
electrones que son liberados.

Las estrellas pueden evolucionar a la banda de inestabilidad en difrerentes formas, ver figura 3.6. Las estrellas
jovenes masivas pueden evolucionar rapidamente de la izquierda a la derecha en el diagrama H-R, las estrellas viejas
de masa menor pueden evolucionar lentamente a la misma posicion. Asi que puede haber Poblacién I y II en la
misma region de la banda de inestabilidad.

3.7. Estrellas Variables Cefeidas Clasicas

Las Cefeidas son estrellas variables pulsantes supergigantes amarillas que caen en una banda de inestibilidad es-
trecha a la mitad de el diagrama H-R. Sus temperaturas son 6000-8000K y sus periodos son 1-100 dias o mas. Ahora
sabemos que existen dos clases distintas de Cefeidas: las Cefeidas cldsicas que son estrellas jovenes, mas masivas
que el sol y las estrellas Cefeidas de Poblacion II o W Virginis, que son estrellas viejas, menos masivas que el sol. La
curva de luz de estas dos clases son bastantes similares, pero pueden ser distinguidas por descomposicion de Fourier.

Las Cefeidas Clasicas son probablemente las mejor conocidas y més importantes de todas las estrellas variables
pulsantes. Ellas son brillosas, numerosas y generalmente tienen amplitudes grandes. Hay una relacién importante
entre su periodo y su luminosidad. Esto permite que su luminosidad sea determinada de el periodo observado.
Entonces, usando la ley del cuadrado inverso del brillo (ecuacion 1.6), su distancia puede ser determinada de su
brillo aparante observado. Por lo tanto, ellas pueden ser usadas para estudiar y mapear los brazos de nuestra galaxia
espiral, donde ellas se encuentran, y para determinar distancias a cimulos de estrellas y galaxias cercanas. Ellas
son la principal herramienta para el establecimiento de la escala de tamano del universo. También, porque ellas
son brillantes y jévenes, y a menudo localizadas cercanas a ctimulos de estrellas de distancia conocida y edad, ellas
pueden ser usadas para probar teorias de evolucién estelar y modelos de pulsacion estelar.

Las primeras Cefeidas en ser descubiertas fueron n Aquile (por Edward Pigott el 10 de septiembre de 1784) y
el prototipo 0 Cefeida (por John Goodricke un mes después). En ese tiempo la causa de variabilidad no era clara.
Un mecanismo rotacional fue sugerido primero y a finales del siglo diecinueve, la variabilidad fue pensada como la
causa de algunos eclipses. A. Belopolsky descubrié en 1894 que § Cefeida mostraba variaciones de velocidad radial
con el mismo periodo que con las variaciones del brillo, y en 1899 Karl Schwarzschild descubrié que las variaciones
en temperatura también ocurrian. Siguiendo los estudios teoéricos de pulsacion estelar por August Ritter, Harlow
Shapley en 1914 mostr6 que las variaciones del brillo, la temperatura y la velocidad en las Cefeidas fueron consis-
tentes con la pulsacion radial (figura 3.7).

Por el mismo tiempo, la relacion entre periodo luminosidad fue descubierta por Henrietta Leavitt, de observacio-
nes de 25 Cefeidas en la Nube Pequena de Magallanes (parte de un estudio de 1700 variables en las Nubes), ella noto
una relacion entre el periodo y el brillo aparente, la cual, porque todas las estrellas estuvieron a la misma distancia,
reflejo el verdadero brillo o luminosidad de las estrellas. Después de eso, muchos esfuerzos fueron en calibrar esta
relacion, usando Cefeidas de distancia conocida. Por décadas, la situacion fue complicada porque, sin que los astro-
nomos lo supieran, habian dos subclases de Cefeidas, que tenian diferente relacién de periodo-luminosidad. Cuando
Walter Baade se dio cuenta de esto en los anos 40’s, la revision resultante de la relaciéon periodo-luminosidad cambi6
inmediatamente la escala del tamaio y la edad del universo por un factor de dos. Con el descubrimiento (por John
B. Irwin) en los afios 50’s de Cefeidas en cimulos galécticos, la calibracion del periodo luminosidad se volvié mucho
mas segura, porque las distancias de los ciimulos estelares pueden ser determinadas de las observaciones de sus
estrellas de la secuencia principal.
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Figura 3.5: Localizacion de varios tipos de estrellas pulsantes en el diagrama H-R
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Figura 3.7: La magnitud, temperatura, radio y velocidad de la Cefeida prototipo & Cefeida.

3.7.1. Variabilidad

La mayoria de las Cefeidas tienen rangos de magnitud de 0.5 a 1.0 en V, y pueden ser descubiertas eficiente-
mente en estudios fotograficos, especialmente en la Via Lactea donde estan concentradas, y en galaxias cercanas
como las Nubes de Magallanes. Estos estudios han sido especialmente utiles para descubrir miles de Cefeidas en
galaxias cercanas tal como las Nubes de Magallanes, M31 y M33. Estas Cefeidas ayudan a refinar la relacién de
periodo-luminosidad y también provee informacién sobre el niimero y tipo de Cefeidas que pulsan en diferentes

modos.

Un proyecto clave de el Telescopio Espacial Hubble fue encontrar y estudiar las Cefeidas en galaxias més all4
del Grupo Local, para medir el valor de la constante de Hubble (Freedman y col. 2001). Por ejemplo, en 1994, HST
observo y estudio las Cefeidas en M 100, a 56 millones de anos luz. Estas Cefeidas tienen magnitud aparente de 425

0 més débiles!

Algunas Cefeidas, sin embargo, tienen rangos de <0.3 y deben ser descubiertas a través de estudios fotoeléctricos
o de CCD. Polaris, la Cefeida més cercana, tiene un rango de magnitud de entre 0.02 y 0.06 en V. Cefeidas brillantes
de amplitud pequena siguen siendo descubiertas, por la fotometria del satélite Hipparcos, por ejemplo.

Los periodos de las Cefeidas oscilan entre 1.5 a 100 dias. En nuestra galaxia, las Cefeidas con periodos mayores
a alrededor de 60 dias tienden a ser irregulares, asi que es dificil definir un limite superior. Las Cefeidas como
la estrella Cassiopeiae p, por ejemplo, tiene un “periodo” de varios cientos de dias pero es usualmente clasificada
como una SRd o variable hipergigante. En las Nubes de Magallanes y algunas otras galaxias, las Cefeidas con
periodos estables de méas de cien dias se sabe que existen. En el final del perido bajo, hay una estrella AC And,
que aunque mucho tiempo se penso ser una estrella RR de Lira, es més probable que sea una Cefeida clasica. Ella
tiene tres perfodos: 0.71, 0.53 y 0.42 dias. Las Cefeidas con peridos tan cortos como 0.8 dias (modo fundamental)
y 0.5 dias (primer armonico) recientemente han sido encontradas en las galaxias irregulares enanas de el Grupo
Local-incluyendo a las Nubes de Magallanes- gracias a los estudios fotométricos a gran escala.

De la observacion sistematica a largo plazo, los periodos de las Cefeidas pueden ser determinados de manera
bastante segura y los cambios de periodo han sido observados en muchos de ellos, usando la técnica (O-C). Entre
las cefeidas con cambios de periodo pronunciados estdn § Cephei, ( Germinorum, 1 Aquilae y Polaris. El periodo
de § Cephei esta decreciendo y el radio también. El periodo de 1 Aquilae esta incrementando y su radio también.
Para Cefeidas de amplitud grande, cuidadosas y sitematicas observaciones fotograficas o visuales son tutiles para
determinar cambios de periodo, pero siempre se prefiere la fotometria fotoeléctrica. En la mayoria de los casos,
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estos cambios de periodo son probablemente un resultado de la evolucién, aunque cambios ciclo a ciclo aleatorios
han sido notados en algunas estrellas. La comparaciéon entre cambios de periodo observados y la prediccién de los
modelos evolucionarios es obstaculizada, en cierta medida, por limitaciones en los modelos, por ejemplo, nuestra
falta de conocimiento de como la conveccion afecta la estructura y evolucion de las estrellas. Los cambios del periodo
observado pueden eventualmente ser capaces de dar luz a este problema y otros. La evolucién de Cefeidas de periodo
grande es de interés especial, ya que estas estrellas pueden perder también masa y contribuir a el enriquecimien-
to quimico de nuestra galaxia en una importante manera. Las estrellas Cefeidas de este trabajo son de periodo largo.

. Existen estrellas no variables en la banda de inestabilidad de las Cefeidas, asi como también variables de am-
plitud pequena? Dada la estrechez de la banda de inestabilidad y las incertidumbres en determinar la temperatura
y la luminosidad de las supergigantes, no es posible declarar, que tales no-varibles existen. No hay una explicacién
definitiva para las diferentes amplitudes de las Cefeidas con luminosidad y temperaturas similares. La figura 3.7
muestra las variaciones del brillo, temperatura y la velocidad radial en la § Cephei y las variciones del radio dedu-
cidas de la ley de Stefan.

La velocidad radial de una Cefeida varia con la expansion y contracciéon de la estrella. La figura 3.7 muestra las
variaciones de la velocidad radial en la Delta Cephei. La velocidad promedio (llamada velocidad gama) representa
la velocidad de la estrella como un todo. Las variaciones son un resultado de el movimiento de la estrella tanto en
la expansion y contracciéon como en la pulsacion. Las velocidades pulsacionales reales son alrededor de 1.3-1.4 veces
las velocidades observadas, porque, excepto en el centro del disco de la estrella, nosotros vemos una proyeccion de
la velocidad pulsacional alrededor de la linea de vision.

Otro tipo de variabilidad es vista en el espectro de las Cefeidas. El tipo espectral, el cual es la medida de la
temperatura, varia a lo largo del ciclo. Algunas Cefeidas, particularmente las de poca masa, muestran lineas de
emision antes de la luz maxima. Estas son causadas por el paso de una onda de choque a través la atmosfera tenue
de la estrella, las lineas de emision surgen de la recombinaciéon de los iones y electrones después de que la onda de
choque ha pasado.

Hay un grupo de Cefeidas interesante e importante conocidos como doble modo o beat Cepheids, en el cual dos
modos radiales son simultaneamente excitados. Son importantes porque los dos perfodos observados (usualmente el
periodo radial fundamental y el primer armonico) proveen dos caracteristicas observables precisas para la compra-
cion con los modelos tedricos, que lleva a estimaciones de la masa y radio de la estrella.

Las Cefeidas de doble modo parecen tener abundancias normales de metales de Poblacion Iy gravedades. Tienden
a ser mas calientes que el promedio, la mayoria de periodo corto, las Cefeidas azules muestran un comportamiento
de doble modo, asi que su comportamiento de doble modo puede ser consecuencia de su posicion dentro de la banda
de inestabilidad. Unas cuantas Cefeidas de modo triple son conocidas, incluyendo dos en el LMC y estas son atn
maés utiles para derivas parametros estelares

3.7.2. Propiedades Fisicas

En 1908, Henrietta Leavitt noté6 que en las Nubes Pequenas de Magallanes, las Cefeidas que era las mas bri-
llantes tenfan los periodos més grandes. Ya que las variables estaban casi a la misma distancia, las luminosidades
y los periodos deben estar correlacionados. Desde entonces, hasta la época actual del Telescopio Espacial Hubble,
los astronomos se han esforzado en calibrar la relacion periodo-luminosidad (P-L), usando las Cefeidas de distancia
conocida. Ejanr Hertzprung llevo a cabo estudios estadisticos de los movimiento de las Cefeidas en nuestra galaxia,
estos indicaron que, en el promedio, las luminosidades de las Cefeidas eran mas de cientos de veces la del sol.
Harlow Shapley noté que habian unas cuantas Cefeidas en ctimulos globulares y usando las estrellas RR de Lira
en estos cimulos para determinar su distancia, establecieron la relacion P-L. Desafortunadamente, se descubrio
después que las Cefeidas en camulos globulares (las estrellas W Virginis) son diferentes a aquellas en el disco de
nuestra galaxia -las Cefeidas cléasicas- asi que la relacion P-L de Shapley no era aplicable a las iltimas. Sin embargo,
fue lo sufucientemente buena para permitir a Edwin Hubble usar 12 Cefeidas en la Nebulosa de Andromeda M31
para probar que la “nebulosa” era realmente una galaxia de estrellas, similar a la nuestra. En los 50’s, John B.
Irwin noté que varias Cefeidas eran probablemente miembros de ctimulos galacticos de estrellas, la distancia a las
cuales puede ser determinada de forma segura comparando sus estrellas de la secuencia principal con las estrellas de
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secuencia principal cercanas cuyas distancia y luminosidades podrian ser determiandas por paralaje o por el método
del movimiento del cimulo. De acuerdo con una de las compilaciones de David turner, hay 43 Cefeidas conocidas
o sospechadas fuertemente a ser miembros de los cumulos galacticos estelares o asociaciones. Esto proporciona un
punto de referencia para la relacion periodo-luminosidad la cual, a su vez, es un método clave para determinar la
escala de distancia en nuestra galaxia y en el universo.

Identificar Cefeidas en cimulos no es trivial. Muchos ctimulos son irregulares y dispersos, y es esencial confirmar
que la Cefeida es un miembro verdaderamente.

Hay otros métodos para determinar las distancias de las Cefeidas: el método Baade-Wesselink y el método Bar-
nes Evans, para ver més informacion acerca de esto ver Percy 2007. Hay una galaxia -NGC 4258- cuya distancia
(7.2 +/- 0.5 Mpc) ha sido determinada muy precisamente de la observaciones de las estrellas que son maseres de
agua, orbitando el hoyo negro supermasivo en el centro de la galaxia. A partir del 2005, varios cientos de Cefei-
das han sido descubiertas en esta galaxia. Serd posible usarlas para determinar la relaciéon periodo luminosidad.
Desafortunadamente, no hay Cefeidas que estén suficientemente cerca para un paralaje medido de manera segura.
Polaris es la mas cercana, pero es inusual en muchos aspectos y se cree un pulsador de primer armonico.

La temperatura de una Cefeida puede ser determinada de su tipo espectral, su color intrisico o de la distribuciéon
de la energia en su espectro continuo. En cualquier caso, el color obervado debe ser corregido primero del enro-
jecimiento. Esta correccion es usualmente grande, ya que las Cefeidas estan concentradas en el plano de nuestra
galaxia, donde el polvo es mas grueso.

En principio, el enrojecimiento puede ser determinado midiendo el enrojecimiento de las estrellas que estan
cerca de la Cefeida en espacio, si la Cefeida y las otras estrellas son vistas detras de la misma pantalla de polvo de
absorcion. Esto no siempre es el caso. Puede haber enrojecimiento diferencial o irregual, polvo extra en frente de
la Cefeida, por ejemplo. Algunos mejoramientos pueden ser hechos midiendo el enrojecimiento de muchas estrellas
cerca de la Cefeida, esto es particularmente factible para Cefeidas en ciimulos. Esto permite ver las tendencias del
enrojecimiento irregular.

Si el color intriseco de suficientes Cefeidas es medido, puede ser posible encontrar la relacién entre color y
periodo, y por lo tanto determinar el color intrinseco de la Cefeida de esa manera. Desafortunadamente, hay un una
dispersion considerable alrededor de la relacion. Y tambien supone que cualquier Cefeida a la cual se le aplique es
como las de calibracion. El tipo espectral, la clase de luminosidad y la fuerza de algunas caracteristicas de ciertos
espectros, tal como la linea H y la banda G, no son afectados por el enrojecimiento, y podrian ser calibrados en
terminos del color intrisico. Sin embargo, los espectros son variables, un poco peculiares y dificiles de obetener para
Cefeidas muy débiles. Para este trabajo utilicé el exceso de color de Fernie y col. 1995. Para la temperatura, utilicé
el trabajo de Kiss y Szatmary 1998, en el cual se presenta la siguiente férmula

logTg = (3.932 + 0.002) — (0.476 & 0.012)(b — y)o + (0.171 £ 0.014) (b — y)o> (3.4)

La masa es la propiedad mas fundamental de una estrella, pero pocas estrellas variables pulsantes tiene una masa
determinada directamente. Esto es particularmente verdad para las Cefeidas. No hay Cefeida que sea miembro de un
sistema binario eclipsante, con la excepcion de las tres estrellas débiles en la Nube grande de Magallanes descubierta
por el proyecto MACHO. Las Cefeidas que son miembros de sistemas binarios espectroscépicos son extremadamente
dificiles de estudiar: los periodos son grandes, las velocidades son complicadas por las variaciones de la velocidad
pulsacional, las acompafiantes no son facilmente visibles. Hay, sin embargo, muchas Cefeidas binarias (mas de un
tercio de todas las Cefeidas) y muchas maneras de detectarlas, ademas de la técnica de velocidad radial. Unas
pocas Cefeidas (como Polaris) tienen tienen acompanantes amplias, las cuales pueden ser vistas separadamente en
el telescopio, pero muy lejos de la Cefeida para que un movimiento orbital pueda ser observado. La acompanante
de una Cefeida seria probablemente un estrella tipo A o B, la cual peramanece en la secuencia principal. Si su
tipo espectral puede ser determinado, su luminosidad puede ser determianda (por lo tanto su distancia y a la de
la Cefeida). Si la acompartiante no se puede determinar en el telescopio, su movimiento orbital lento puede causar
ondas periddicas en el diagrams (O-C) de la Cefeida, el cual resulta del tiempo de viaje finito de la luz a través de la
orbita. O su radiacion puede “contaminar” los colores observados de la Cefeida y su presencia y naturaleza pueden
ser inferidos. Por ejemplo, una acompanante puede causar que la Cefeida parezca describir curvas en el diagrama
(B-V) versus (U-B) o causar que las curvas de color esten fuera de fase de la curva de luz. Asi que las Cefeidas
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binarias, aunque son muy tutiles, pueden a menudo complicar su interpretacion.

Un enfoque indirecto para medir la masa es usar la luminosidad y la temperatura de la Cefeida, en cojuncién
con las pistas (rastreos) evolutivas teoricas de diferentes masas de estrellas, para estimar qué masa de la estrella
evolucionaria en la Cefeida observada, esto produce una masa evolutiva. Este enfoque es ligeramente ambiguo en el
sentido de que las estrellas de diferente masas pueden terminar en el mismo punto del diagrama H-R en diferentes
estados de su vida. También, las estrellas cruzan la banda de inestabilidad tres o més veces, con luminosidades
ligeramente diferentes y periodos. Y, aunque la mayoria de las Cefeidas pulsan en el modo fundamental, algunas
pulsan en el primer armoénico. A la larga, las observaciones de el cambio de periodo pueden ayudar a identificar el
estado de evolucion. Otro enfoque indirecto envuelve el uso del periodo observado, la constante de pulsacion teorica
Q y alguna estimacion del radio para derivar masa de pulsacion. En este trabajo no se presentaran las masas de las
estrellas obervadas, dejandolo como un trabjao a futuro.

Las composiciones quimicas de las Cefeidas clasicas son similares a aquellas de otras estrellas de Poblacién I,
incluyendo aquellas estrellas no variables de tipo espectral similar y clase. Hay, sin embargo, una ligera variaciéon en
la abundancia de elemento pesado en el sentido de que las estrellas més cercanas al centro de nuestra galaxia son
mas ricas en esos elementos, aquellas en las regiones exteriores de nuestra galaxia son mas pobres. Esto es porque
hay més nacimientos de estrellas, evolucion, creaciéon de elemento y reciclaje en las regiones interiores pobladas de
nuestra galaxia. Porque las Cefeidas son brillantes y por que su composicion quimica y distancia puede ser medidas
precisamente, ellas son tutiles pasa delinear la composicion de diferentes regiones de nuestra galaxia.

3.7.3. Interpretacion

En esta seccién, se tomara un panorama general en las Cefeidas, su posicién en el diagrama H-R, su historia
evolucionaria, la causa de su relacién periodo-luminosidad y su inestabilidad pulsacional. Las figuras 3.5 y 3.6
muestran el diagrama H-R y la localizacion de las Cefeidas clésicas en él. Hay una banda de inestabilidad bien
definida con un borde azul en la izquierda y un borde rojo en la derecha. La existencia de esos bordes pueden ser
explicados por el mecanismo principal de pulsacion: el efecto de las zonas de ionizacion de el hidégeno y el helio.
La posicién de el borde azul es sensitivo a la abundancia de helio en la estrella y la comparacion del borde azul
observado y el tebrico confimra que la abundancia de helio Y debe ser alrededor de 0.25. La causa de el borde
rojo parece estar relacionado con la convecciéon en estrellas mas frias. Hay que recordar que la pulsacion es causada
por la interaccion de la radiaciéon con el gas en la estrella, si la conveccién reemplaza la radiacion como forma
dominante de transporte de energia, entonces el mecanismo de pulsaciéon sera apagado. Pero la conveccion es un
proceso pobremente entendido en las estrellas, asi que la interpretacion teédrica de el borde rojo es incompleta todavia.

Podemos preguntarnos ahora como las Cefeidas alcanzan su estado presente y su posicion actual en el diagrama
H-R. Esta pregunta puede ser contestada buscando en las pistas evolutivas teoricas, las cuales modelan el cambio
de luminosidad y temperatura de la estrella con el tiempo. Las figuras 1.5 y 3.6 muestran tales pistas evolutivas
para las estrellas con masa apropiada. Estas pistas brindan a la estrella a través de la banda de inestabilidad
hasta cinvo veces: los llamados cruces del primero al quinto. La segunda es normalmente la méas lenta, asi que méas
Cefeidas serian encontradas en este estado. En principio , puede ser posible deducir el estado evolucionario de las
observaciones del periodo, la tasa de cambio de periodo y la temperatura, si es posible.

La forma de las pistas evolutivas es sensitiva a la abundancia de elementos pesados Z. Los modelos de Z baja,
pasan més tiempo en el lado azul de la banda de inestabilidad (como es observado en la Nubes de Magallanes)
y también causa que las estrellas de una Mv dada tener un periodo mas corto que el promedio. Por lo tanto, las
relaciones P-L asi como también las otras propiedades de las Cefeidas en diferentes galaxias, podrian ser ligeramente
diferentes (algo que se debe tener en cuenta cuando se use la relacion P-L para la determinacion de la distancia).
Una forma de estudiar esta cuestion es estudiar a las Cefeidas en partes interiores y exteriores de otra galaxia espiral,
ellas estaran aproximadamente a la misma distancia, pero las partes interiores de la galaxia son generalmente mas
ricas en metal que las partes exteriores.

El periodo de pulsaciéon de una Cefeida depende principalmente de su radio, asi que lineas de el periodo constante
en el diagrama H-R seran aproximadamente coincidentes con las lineas de radio constante. Estas inclinaciones
suben hacia la izquierda, ya que R? es proporcional a 1/7* de acuerdo con la ley de Stefan. En general, el periodo
incrementa con el incremento de la luminosidad y con el decremento de la temperatura. Por lo tanto, hay relaciones
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de periodo-luminosidad y periodo-color, respectivamente de la forma

logP = a+ b.My (Relacion P-L)
logP =c+d.(B—V)g (Relacion P-C)
(3.5)

Una version reciente de la relacion P-L es mostrada en la figura 3.7.3. En un My dado, sin embargo, hay un
rango de periodos. Los periodos mas cortos ocurren para estrellas mas calientes, y los periodos mas grandes para
estrellas mas frias. Por lo tanto, la dispersion alrededor de la relacién promedio P-L (arriba) es sisteméatica. Podemos
mejorar la situacion escribiendo la relacion periodo-luminosidad-color

logP =e+ f.My +g.(B—V)o (3.6)
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Figura 3.8: Relacién periodo-luminosidad paras las Cefeidas.

3.8. Cefeidas de Poblaciéon II (Estrellas W Virginis)

Las Cefeidas de Poblacion II (también llamadas estrellas W Virginis) habitan la misma banda de inestabilidad
como las Cefeidas clasicas y pulsan por la misma razén. Sin embargo, su historia evolucionaria es bastante diferente,
ellas no son estrellas masivas y jovenes como sus primas, sino son estrellas mas viejas y de masa baja (tipicamente de
0.5 a 0.6 masas solares). No todas las Cefeidas de Poblacion II pertencen a la Poblacion II. Asi que seria preferible
usar la nomenclatura W Virginis. La variabilidad de las W Virgnis fue descubierta por Eduard Schénfeld, asistente
de Argelander, 1886.

El concepto de Poblacion 1y II fue desarrollado por Walter Baade, alrededor de 1950. Antes de ese tiempo, las
Cefeidas de las dos poblaciones eran incluidas juntas. Es todavia dificil distinguirlas en las bases de sélo sus curvas
de luz. Pero sus relaciones P-L son bastante diferentes, dado que sus masas son muy diferentes. Los Astronémos han
calibrado previamente esta relacién usando las estrellas RR de Lira (objetos de Poblacion II) y entonces aplicarla
(erréneamente) a los cimulos y galaxias de Poblacion I. Cuando este error fue corregido, el escala de distancia del
universo increment6 por una factor de dos!

Es por lo tanto importante ser capaz de distinguir entre dos tipos de Cefeidas. Las Cefeidas de Poblacion 11

tienden a ser encontradas maés lejos del plano de la galaxia Via Lactea, en 6rbitas que no son circulares y en el
plano. Muchas (pero no todas) tienen abundancia de metal mas baja que el sol, esto puede ser determinado por
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Figura 3.9: Posicion de las Cefeidas de Poblacion 1II en el diagrama H-R.

el espectro. Estas propiedades las hacen “fosiles” de la primera generacion de estrellas de nuestra galaxia. Ellas
pueden mostrar también lineas de emisién en su espectro, causadas por ondas de choque pasando a través de su
atmosferas de baja densidad. Hay unas sitiles diferencias en las formas de la curva de luz, las cuales pueden ser
mejor cuantificadas con la descomposicion de Fourier y en los lazos que ellas ejecutan en el diagrama (B-V)-(U-B).

Los periodos de las estrellas W Virginis oscilan entre 1 a 50 dias, con la mayoria de las “estandares” teniendo
periodos de 10-20 dias. Las estrellas con périodos de 1-7 dias (en su mayoria 1-3 dias) son referidas como estrellas BL
Herculis y ellas estan en un estado de evolucion distinto a las estrellas que tienen periodo més grande. A diferencia
de las Cefeidas, las estrellas W Virginis parecen todas tener rangos més grandes de brillo y ellas no son variables
de amplitud pequena.

Las variaciones del color (B-V) estan en fase con las variaciones de brillo, pero las variaciones (U-B) estén ligera-
mente fuera de fase, causando que la estrella describa una curva en el diagrama (B-V)-(U-B). Este comportamiento
es causado probablemente por las emisiones violeta las cuales son resultantes de ondas de choque, éstas afectan el
brillo U més que el brillo B o V.

Las formas de las curvas de luz pueden ser clasificadas como crestadas o con la parte superior plana, la primer
parece estar en el lado azul de la banda de inestabilidad y la ltima en el lado rojo. La figura 3.9 muestra la localiza-
cion de algunas W Virginis en el diagrama H-R. Esta informacion esté basada en estrellas en los ciimulos globulares,
esto permite que la luminosidad y el color intrinseco sean determinados de forma fiable. El color intrinseco puede ser
usado para determinar la temperatura, usando una relacion apropiada logTe-(B-V) para estrellas pobres en metales.

La posicion del borde azul observado es similar al observado para las Cefeidas Clasicas y cuando se compara
con modelos teodricos, da un abundancia de helio de 0.25, como el de las estrellas RR de Lyra. Este es un resultado
importante, ya que estos dos tipos de estrellas estdn entre las mas viejas en el universo, helio y hidréogeno deben ser
los elementos primordiales.

El estado de evolucién de estas estrellas ha sido deducido por estudios generales de la evolucién de estrellas
de Poblacién II, especialemente por Pierre Demarque e Icko Iben. Las estrellas de Poblaciéon II viejas evolucionan
lentamente de la secuencia principal a la punta de la rama de las gigantes (donde se pueden convertir en gigantes
rojas pulsantes), quemando hidrégeno en su nicleo. Entonces el helio en el nicleo se enciende y la estrella se mueve
a la rama horizontal (donde se puede convertir una estrella RR de Lyra ), quemando helio en su niicleo y hidrogeno
en una capa que rodea al nucleo. Mientras el helio es consumido, la estrella invierte su evolucién, moviéndose a
través de la rama supra-horizontal y hacia arriba a lo largo de la rama asintética de las gigantes, quemando helio
en una capa que rodea un nucleo de carbén y hidrégeno en una capa mas lejos.
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El estado evolucionario de las estrellas W Virginis de periodo mas largo (12-20 dias) fue deducido por Martin
Schwarzschild y Richard Harm (1970), quienes notaron que una estrella en la rama superior asintética de las gigantes
sufri6 inestabilidades térmicas en sus capas delgadas de helio y quemado de hidrogeno. Esto causa que la estrella
se curve a temperaturas més grandes y radios mas pequenos en el diagrama H-R, y por lo tanto entre a la banda
de inestabilidad por unos cuantos miles de anos. Esto puede explicar el periodo irregular y los cambios de amplitud
en algunas W Virginis.

La evolucién mas alla de la punta de la rama asintética debe tomar, en algtin punto, a la estrella a través del
diagrama H-R a la region de las enanas blancas, de este modo pasando a través de la banda de inestabilidad una
itima vez mas.

Debido a que las estrellas W Virginis habitan una banda de inestabilidad, con un rango estrecho de temperatura
y debido a que el periodo de pulsaciéon depende principalemente en el radio de la estrella, las estrellas W Virginis
obedecen una relacion de peiodo -luminosidad, quizas incluso una relaciéon periodo-luminosidad.color. Alcock y col.
1998 publicé un estudio de las estrellas W Virginis y RV Tauri en las Nubes de Magallanes Grandes, usando datos
del experimento de lentes gravitacionales de MACHO. Ellos derivaron la siguiente relacion

My = —0.61(=£0.20) — 2.95(£0.12)logP + 5.49(£0.35) < (V — Rg) > (3.7)

suponiendo un moédulo de distancia de 18.5 para las Nubes Grandes De Magallanes.

No es posible derivar las masas de las estrellas W Virginis directamente, ya que ninguna de ellas es conocida
estar en sistema de binarias eclipsante adecuado. Pero métodos indirectos sugieren que ellas estan entre 0.5 a 0.6
Mo.

3.9. Estrellas Variables Eruptivas

Las variables eruptivas se consideran que incluyen cualquier variable que estalla relativamente rapido y se
desvanece mas lentamente. Ellas incluyen estrellas rafaga las cuales se iluminan en segundos y algunos tipos de
novae y estrellas simbioticas las cuales toman meses o incluso anos en iluminarse. Los tipos de variables eruptivas
son los siguientes:

= Estrellas Rafaga

Variables Cataclismicas

Supernovas

Estallidos de rayos Gama

= Nicleos Galacticos Activos (NGA)

Dado que este tipo de estrellas no son las del presente trabajo, no entraré mas a detalle, para méas informaciéon
ver Percy 2007.
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Capitulo 4

Adquisicion y Reducciéon de datos

4.1. Observatorio Astronémico Nacional

El Observatorio Astronémico Nacional (OAN) esté ubicado en San Pedro Martir (SPM), Baja California, Mé-
xico a 31°2’39"N y 115°27°49”W con una elevacion de 2830m, ver NOAO 2009. En este observatorio se encuentran
tres telescopios de tipo Ritchey-Chretien, cuyos didmetros son de 0.84m, 1.5m y de 2.1m, para méas informacion ver
Astronomia 2009. De acuerdo con la compilacion presentada por Tapia 2003 el OAN de SPM es uno de los mejores
lugares para hacer observaciones ya que en el periodo de Julio de 1982 a Diciembre del 2002, la fraccién de noches!
fotometricas ( es decir noches en las que las nubes que cubren el cielo son menos que 15% fue de 63 % mientras
que la fraccién de noches de espectroscopia ( es decir las noches en que las nubes cubrian menos que el 65 %) fue
de 81 %. Debido a las fluctuaciones climatologicas de largo plazo, el numero fracional de noches totalmente claras
(fotométricas) incrementoé considerablemente, de 57.2 % en 1996 a 74.6 % en 2002. Ademés como podemos ver en la
figura 4.1, el Observatorio de San Pedro Martir tiene una gran ventaja, ya que esta ubicado en uno de los lugares
mas obscuros en los que se puede construir un observatorio astronémico.

El telescopio utilizado en este observatorio para obtener las mediciones fue el de 1.5 m (figura 4.2, ya que en
ese telescopio se tiene disponible el Fotometro de Stromgren o Fotometro “Danés” ver figura 4.3, el cual es el que se
requeria para obtener los datos deseados. El fotémetro fue construido en Brorfelde, Dinamarca y llegd6 a San Pedro
Martir a finales de 1983 ver Schuster, Parrao y J. 2002. Este instrumento tiene dos modos de funcionamiento: el
modo uvby (el sistema de Stromgren) y el modo Hf (el sistema de Crawford). Para cambiar de modo se cuenta
con un espejo plano inclinado que se puede intercalar en el camino 6ptico opcionalmete, es decir, si el espejo esta
afuera el haz se dirige a la seccién uvby y si el espejo esta adentro se dirige a HB. En el modo ubvy, el fotbmetro
tiene una rejilla de difraccion para separar las componentes espectrales de las cuatro bandas del sistema Stromgren
y usa cuatro tubos multiplicadores (siglas en inglés PMT) que son del tipo Electron Tubes EMI9893Q/350A, para
la medida simultdnea de los cuatro canales. En el modo Hf, el haz de luz se divide en un filtro dicroico y se envia
cada haz resultante a dos PMT del tipo EMI9789QA a través de filtros de interferencia centrados en la banda
HfS uno ancho y uno angosto para medir el continuo estelar y la linea espectral Hf3, respectivamente, para mayor
informacion ver Gutiérrez y col. 2004.

INoches se refiere a medias noches en el articulo, es decir de 5 horas
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4.1.

OBSERVATORIO ASTRONOMICO NACIONAL

Figura 4.1: Mapa de noche de México

Figura 4.2: Telescopio de 1.5m utilizado para las observaciones en San Pedro Martir
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Figura 4.3: Fotometro de Stromgren

4.2. Adquisicién de Datos

Las observaciones se realizaron en el OAN de SPM, las cuales fueron del 3 al 6 de agosto del 2010. El pro-
cedimiento fue el mismo para todas las noches: se hicieron como minimo cinco integraciones de cada estrella con
duracién de 10 segundos cada una, mas una integracion del cielo de 10 segundos para los filtros uvby y los filtros de
banda ancha y de banda angosta (los cuales definen HS. Para la transformacién al sistema estandar también fueron
observadas estrellas estandar en cada noche, las cuales se seleccionaron del Astronomical Almanac. En cuanto a
las incertidumbres se calculé la desviacion estandar del flujo en cada filtro para cada estrella. El error porcentual
obtenido se debe al tipo espectral y el brillo de cada estrella, pero se hicieron observaciones de tiempo largo para
asegurar fotones suficientes del tal manera que la precision fuera de 0.001 en la mayoria de los casos.

4.3. Método de Reduccion

Para la reduccion de datos se utilizaron los paquetes NABAPHOT (Arellano Ferro y Parrao 1988) y DAMADAP
(Parrao, Pena&Schuster). El funcionamiento de estos paquetes es utilizar programas secuenciales, es decir que el
archivo de salida de un programa se emplea como el de entrada para el siguiente programa. Los programas fueron
disenados en el Instituto de Astronomia de la UNAM para trabajar de acuerdo a las correcciones por extincion
atmosféricas del fotometro danés de San Pedro Martir.
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4.3.1. Transformacién al sistema estandar

Para la transformacion al sistema estandar se utilizo el paquete NABAPHOT. La secuencia de los programas
de este paquete es como se muestra en la figura 4.5. Para usar este programa se debe crear un archivo OBJE-
TOS (terminacion .txt), el cual contiene los datos de todos los objetos que se observaran, es decir de las estrellas
problemas y de las estrellas estandares. Este archivo debera contener en orden el indice (0 o 1, dependiendo si es
estrella problema o estrella estandar), el nombre de las estrellas, las coordenadas del objeto, la magnitud V y para
las estrellas estandares debe ademas contener los indices de color (b-y), ml, c1 y 8 los cuales se obtuvieron de
SIMBAD? 6 del Astronomical Almanac, y por tltimo se pueden anexar comentarios, en la tabla 4.1 se muestra un
ejemplo del formato del archivo objetos.

Tabla 4.1: Ejemplo del archivo objetos

Indice ID hh mm ss gg mm ss \% b-y ml cl 15} comentarios
1 STBS7504 19.41.51 +50.31.1 6.23 0.417 0.223 0.349 G3V
1 STBS8799 23.06.45 +21.05.0 5.97 0.184 0.136 0.6872 0.746 1I
1 STBS8826 23.12.16 +08.46.6 5.16 0.076 0.1641 0.0912 0.820 A3 Almanac
0 CFRUSCT  18.41.56 -04.06.6  9.50 E5D
0 CFSZCYG  20.32.54 +46.36.1  9.37 F8 Ib
0 CFXCYG 20.43.24 +35.35.3  6.48

También se crea un archivo que se le llamara CLN (clean) que contiene los datos que seran reducidos, pero “lim-
pios”; es decir se le quitan irregularidades como por ejemplo un cielo que tenga mas cuentas que la medicion de la
estrella o los comentarios que se colocaron durante la mediciéon. Una vez obtenidos estos archivos, se empieza con la
secuencia del paquete NABAPHOT, se tomara como ejemplo la noche del 5 de agosto de 2010. El archivo CLN junto
con el de OBJETOS son los archivos de entrada para el programa TACZU. Este programa lo que hace es promediar
las integraciones de un mismo objeto asi como sustraerle el cielo a las estrellas. También realiza correcciones por
tiempo muerto y avisa si hay alguna estrella que no se encuentre en objetos o si existe una irregularidad en CLN.
Este programa entrega un archivo TZU. La tabla 4.2 se muestra un ejemplo del formato de la salida de este programa.

Tabla 4.2: Ejemplo del archivo de salida del programa TZU

Indice ID hh mm ss gg mm ss TS <u> <b> <v> <y> fecha

1 STBS8799 23.6.46 +21.5.0 21111 118018.71  426845.20  537763.72  161471.38 050810
1 STBS8826  23.12.16  +08.46.36 21545  216710.78 1053566.34 1252726.77 349668.33 050810
0 CFRUSCT  18.41.56 -04.6.36 211744 343.83 3435.17 10670.32 8183.62 050810
0 CFXCYG 20.43.24  +35.35.18 21318 9408.62 55170.14 119576.92  57363.34 050810

Después se toma como entrada este archivo TZU para el programa ATMOS, el cual calcula las magnitudes y
colores instrumentales y hace la correcciéon atmosférica de acuerdo a la relacion 4.1.

m(X) =mo+ kX = mg=m(X) — kX (Schuster y Parrao 2003) (4.1)

Donde my es la magnitud fuera de la atmosfera, m(X) es la magnitud instrumental, X es la masa de aire y k es una
constante que depende de las propiedades de la atmosfera local y de la longitud de onda de la luz. Cabe mencionar

2SIMBAD 2001.
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que este programa esté calibrado para el OAN de SPM. Un analisis més detallado acerca de la extinciéon atmoférica
del OAN de SPM se muestra en Schuster y Parrao 2003.

El archivo de salida de este programa es un archivo ATU. En la tabla 4.3 se muestra un ejemplo del archivo de
salida del programa ATMOS

Tabla 4.3: Ejemplo del archivo de salida del programa ATMOS

Indice ID A% (b-y) ml cl TS Fecha

1 STBS8799 -13.166 -1.369 1.492 1.023 21 111 050810
1 STBS8826 -14.062 -1.473 1.484 1.359 21 545 050810
0 CFRUSCT -9.963 -0.366 1.439 1.117 211744 050810
0 CFXCYG -12.026 -0.853 1.580 0.972 21318 050810

Ahora que se tiene el archivo ATU con los colores y magnitudes instrumentales, el siguiente programa TRANS,
toma las estrellas estandares de este archivo ATU y del archivo objetos y coloca sus valores instrumentales y de la
literatura en un archivo TRU. En este paso se debe graficar los valores instrumentales con los de la literatura para
asegurarse que la relacion entre los sistemas es lineal, ya que si una estrella no “cae” en la linea entonces puede
haber un error en la deteccion de la estrella, por lo que se descartaria. Para hacer estas graficas se utilizé Origin 8.
A continuacion se muestra un ejemplo del archivo de salida TRU y en la figura 4.4 un ejemplo de las graficas hechas.

Tabla 4.4: Ejemplo del archivo de salida del programa ATMOS

literatura instrumentales
1D \Y% (b-y) ml cl v (b-y) ml cl
STBS&8799 | 5.970 0.184 0.136 0.687 | -13.166 -1.369 1.492 1.023
STBS8826 | 5.160 0.076 0.164 1.091 | -14.062 -1.473 1.484 1.359

Una vez que tenemos que la relaciéon es lineal proseguimos con el programa CONS, el cual calcula los coeficientes
de la transformacion al sistema estandar con las ecuaciones 4.2-4.6. Tiene como archivo de salida a SALu, en donde
estén escritos. Se obtuvo para la noche del 5 de agosto del 2010 los siguientes coeficientes:

Tabla 4.5: Coeficientes de la transformacion estandar dados por el archivo de salida CONS. Este ejemplo es de la
noche del 5 de agosto del 2010

| Vv (b-y) ml cl
Bl | 19.1776 1.5057 -1.3547 -0.4114

B2 1 0.9666 1.0405  0.9776
B3 | 0.0128 0 0.0276  -0.034

V= A+ Yinst) + B(b—¥) (inst) (4.2)
(b—y)(stay = C + D(b = Y) (inst) (4.3)
mlisiqy = E 4+ Fml (e + G(b = Y) inst) (4.4)
clstay = H 4 Icl(inst) + (b = Y) (inst) (4.5)
Bistay = K + LB(inst) (4.6)

También calcula la desviacion estandar del promedio de las diferencias entre los valores calculados para estrellas
estandar mediante las ecuaciones 4.1 a 4.5 y el nimero de puntos empleados en el ajuste. En la tabla 4.6 se muestra
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un ejemplo del archivo de salida del programa.

CONS.

Tabla 4.6: Ejemplo del archivo de salida de CONS
\Y b-y ml cl
0.03063 -0.00197 0.00207 0.01997
0.00779 -0.00617 0.00129 0.04287
-0.0026 -0.02123 0.01485 -0.01588
-0.00063 -0.00716 -0.0061 0.03234
0.00000 -0.00375 0.01045 -0.02498
0.01072 0.00314 -0.01743 0.02755
0.00611 -0.00165 0.00896 -0.04796
-0.01765 0.0183 0.01254 -0.05197
0.01059 0.00072 0.0017 -0.0054
0.00245 -0.01476 0.01277 -0.0386
-0.00908 -0.00055 0.0135 -0.02414
0.05189 0.00452 0.00002 -0.02352
-0.02407 0.00161 -0.02385 0.05176
0.06326 -0.00586 0.01534 0.12374
-0.02489 0.01235 -0.01784 0.04734
0.00000 0.01531 -0.01499 0.00000
-0.08737 -0.00378 0.01474 0.03823
-0.01714 -0.00238 0.00664 -0.07264
0.00000 0.00225 -0.03467 -0.01679
0.00000 0.01108 0.00000 -0.06194
STANDARD DEVIATIONS
.03415 .00950 .01504 .04925
NUMBER OF POINTSIN EQUATIONS FOR V,b-yml,cl
NV— 16 N(b-y)= 20  N(ml)— 19 N(cl)— 19

Por dltimo se utiliza el programa REDU, el cual tiene como archivo de entrada ATU, es decir el archivo con las
magnitudes y colores corregidos por extincion atmosférica y se deben introducir los coeficientes obtenidos en SALu.
El archivo de salida de este programa serd RDU y tendra la transformacién de las magnitudes y colores al sistema
estandar. En la tabla 4.7 se muestra un ejemplo de el archivo de salida de este programa.

Tabla 4.7: Ejemplo del archivo de salida del programa REDU

Indice 1D A% (b-y) ml cl TS Fecha
1 STBS8826 5.097 0.082 0.149 0.967 21 545 50810
1 STBS8899 6.715 0.320 0.140 0.358 211042 50810
0 CFRUSCT 9.210 1.152 0.132 0.693 211744 50810
0 CFXCYG 7.141 0.681 0.266 0.568 21318 50810

Para el caso de Hf3, el paquete nos permite hacer distinciéon entre trabajar con beta o no. Entonces, a través del
mismo programa, se puede trabajar con 8 y se vuelve hacer lo mismo, pero en vez de TZU, ATU, TRU, SALu y
RDU, se tendria TZB, ATB, TRB, SALb y RDB. En la tabla 4.8 se muestra un ejemplo de el archivo de salida
RDB.
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Tabla 4.8: Ejemplo del archivo de salida del programa REDU para HS

Indice 1D HB TS Fecha

1 STBS8826  2.848 21 628 50810
1 STBS8899  2.657 211125 50810
1 CFRUSCT 2.655 211828 50810
1 CFXCYG 2.603 213143 50810

4.3.2. Fecha Juliana

El tiempo registrado en un observatorio dado es convertido primero al Tiempo Universal (TU), que es el tiempo
local en el cual un observador en Greenwich observaria el objeto celestial. Esta conversion hace observaciones
comparables alrededor del mundo. El siguiente paso es convertir las horas, minutos y segundos a partes decimales
del dia. El dia en si mismo es denotado por el dia Juliano (JD por sus siglas en inglés), contado desde 1 a partir
de enero del 4713 A.C. El dia juliano correspondiente a una fecha dada puede ser encontrado en publicaciones
tal como el American Ephemeris y Nautical Almanac. Hasta ahora nuestros tiempos de observacion siguen siendo
geocéntricos, dado que los hicimos desde un sitio de la Tierra. Debemos transformarlos a tiempos heliocéntricos, es
decir, como si el evento hubiera ocurrido como si se hubiera tomado desde el Sol y esto se hace con la ecuacion 4.7,
ver Landolt y Blondeau 1972. Una vez hechas estas correcciones, las observaciones hechas a diferentes épocas del
ano pueden ser comparadas.

hel.corr. = —0%.0057755( Rcos®)(cosacoss) + (Rsin®)(sinesind + cosecosdsina) (4.7

donde R es el vector del radio de la tierra para una fecha dada, © es la longitud celestial de el Sol para una fecha
dada, « es la ascencion derecha de la estrella, § es la declinaciéon de la estrella y € es la oblicuidad de la ecliptica.

Existe el paquete DAMADAP el cual calcula la fechas julianas con la correccion heliocéntrica y se usd para este
trabajo. Los pasos para utilizar el paquete son como sigue: Se utiliza el programa TU, el cual tiene como archivos
de entrada RDU (o0 RDB en el caso de HB) y un archivo TU.DAT, el cual contiene el tiempo sideral, que debe ser
encontrado en los alamanaques de datos astrondémicos calculados para la temporada de observacion. La labor de
TU es incluir la fecha universal en cada una de las observaciones. Tiene como archivo de salida TUU (o TUB en el
caso de HB). Un ejemplo es como en la tabla 4.9.

Tabla 4.9: Ejemplo del archivo de salida del programa TU

ID \% (b-y) ml ¢l Tiempo en Fecha
fracciéon de dia

STBS8799 5.996 0.179 .176 .629 .32371 5 82010

STBS8826  5.100 0.079 .165 .963 .32687 5 82010

CFRUSCT 9.201 1.144 .147 .716 33517 5 82010

CFXCYG 7.137 0.675 .279 .575 .34445 5 82010

El programa que sigue es JD, el cual tiene como archivo de entrada TU (o TB) y lo que hace es incluir la fecha
juliana en cada una de las observaciones. El archivo de salida es JDU (o JDB). La tabla 4.10 muestra un ejemplo
del archivo de salida de este programa.
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Tabla 4.10: Ejemplo del archivo de salida del programa JD

ID \Y% (b-y) ml ¢l Tiempo en Fecha Juliana  Fecha
fraccion de dia

STBS8799 5.996 .179 176 .629 32371 2455413.5 5 82010

STBS8826 5.100 .079 .165 .963 .32687 2455413.5 5 82010

CFRUSCT 9.201 1.144 .147 .716 33517 2455413.5 5 82010

CFXCYG 7.137 .675 .279 .575 .34445 2455413.5 5 82010

Por ltimo se utiliza el programa HJD, el cual hace la correccion heliocéntrica en cada una de las observaciones.
Tiene como entrada el archivo JDU (o JDB) y OBJETOS. El archivo de salida HJU (o HJB) tendra entonces el
tiempo sideral, fecha juliana, fecha juliana heliocéntrica y los valores encontrados en RDU (o RDB). Un ejemplo de
la salida de este programa es como en la tabla 4.11.

Tabla 4.11: Ejemplo del archivo de salida del programa HJD

ID v (b-y) ml ¢l Tiempo en Dia Juliano  Correccién HJID
fraccion de dia Heliocéntrica
STBS8799 5996 .179 .176 .629 32371 15413.5 .00174 2455413.82545
STBS8826  5.100 .079 .165 .963 .32687 15413.5 -.00183 2455413.82504
CFRUSCT 9.201 1.144 .147 .716 33517 15413.5 .00560 2455413.84077
CFXCYG 7.137 .675 .279 .575 .34445 15413.5 .00279 2455413.84724

Realizadas estas correcciones y calculados los parametros V, b-y, m1, c1 con las fechas juliana, empieza el analisis
y calculo de los pardmetros.
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Capitulo 5

Resultados

Como parte de un programa de investigacion, se hacen mediciones de estrellas Cefeidas. Este programa se lleva a
cabo a largo plazo debido a que como estas estrellas son de periodo largo®, es dificil medirlas en una sola temporada
de observacion (que en promedio es de una semana), por lo cual se requiere medirlas en varias temporadas. De
esta manera se pueden determinar sus caracteristicas y conocer mejor su variabilidad. En este capitulo se reporta
la determinacién de los parametros fisicos temperatura efectiva y gravedad de la recopilacién de las observaciones
hechas aproximadamente desde el afio 1989 aunadas con mis observaciones. Las estrellas cefeidas presentadas son
SZ, TX, VX, y X de la constelacion de Cygnus? y la Cefeida RU de la constelacion Scutum?.

5.1. Desenrojecimiento

Como vimos en el Capitulo 4, una vez obtenidos los coeficientes a través del programa CONS, se utilizaron para
que por medio del programa REDU se transformaran al sistema estdndar los indices de color y magnitudes. Las
figuras 5.1 ab.5 corresponden a los diagramas de fase de cada indice; en ellos se muestra la variaciéon que tienen con
respecto a la fase.En la Tabla B.1 del Apéndice B, se muestran los valores obtenidos finales utilizando el conjunto
de programas NABAPHOT.

Para poder obtener los pardametros fisicos se deben desenrojecer los indices. Para hacerlo tomé el exceso de
color E(B-V) de Fernie y col. 1995 para cada una de las estrellas y transformé a la fotometria de Stréomgren con la
siguiente relaciéon

E(b—1y) =0.78E(B - V) (Fernie 1987) (5.1)

Se obtienen los pardmetros libres de enorojecimiento con las siguientes relaciones

(b=y)o=(b—y) - E(b—-y) (5:2)
Vo=V —E(V) (5.3)
mo = ml — E(ml) (5.4)
1 =cl — E(cl) (5.5)
Donde
E(V)=43E(b—vy) (Balona y Shobbrook 1984) (5.6)
E(ml) = —-0.3E(—y) (Crawford 1975) (5.7)
E(cl) =0.2E(b—vy) (Crawford 1975) (5.8)

Teniendo finalmente

1Son estrellas de entre 14 y 20 dias.
2 Abreviada CYG, palabra del latin que significa ” Cisne”.
3 Abreviada SCT, palabra del latin que significa ”Escudo”.
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Figura 5.1: Diagramas de fase de la Cefeida SZ CYG. Los puntos en rojo son de las observaciones realizadas en
agosto del 2010.
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Figura 5.2: Diagramas de fase de la Cefeida TX CYG. Los puntos en rojo son de las observaciones realizadas en
agosto del 2010.
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Figura 5.3: Diagramas de fase de la Cefeida X CYG. Los puntos en rojo son de las observaciones realizadas en
agosto del 2010.
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Figura 5.4: Diagramas de fase de la Cefeida VX CYG
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Figura 5.5: Diagramas de Fase de la Cefeida RU SCT

56



5.2. DETERMINACION DE LOS PARAMETROS FISICOS: TEMPERATURA EFECTIVA Y GRAVEDAD

(b=yo=(b—y)—Eb-y) (5.9)
Vo=V —43E(b—y) (5.10)

mo =ml+0.3E(b—y) (5.11)

)

c1=cl—02E(0b-—y) (5.12

En la tabla B.2 del Apéndice B se muestran los valores desenrojecidos.

5.2. Determinacién de los Parametros Fisicos: Temperatura Efectiva y
Gravedad

Una vez obtenidos los indices desenrojecidos, lo que sigue es usarlos para calcular los parametros fisicos. En
esta seccién presento los pardmetros de temperatura efectiva T.¢ y el logaritmo de el parametro de gravedad
logg. Para obtenerlos lo hice de dos maneras, la primera fue utilizando las relaciones de Kiss y Szatmary 1998
(las ecuaciones 5.13 y 5.14) y la segunda utilizando las redes de Lester, Gray y Kurucz 1986(LG&KS86) & Bell
y Gustafsson 1978(B&G78). En la Tabla B.2, se muestran los parametros calculados con Kiss y Szatmary 1998
para cada estrella. Para utilizar las redes de LG&K86 asi como las de B&GT78, se tiene que saber qué metalicidad
tienen las estrellas. Utilizando el valor promedio de la metalicidad que da Szabados y Klagyivik 2011, mostrado en
la tabla 5.1, asumimos que la metalicidad promedio de las estrellas de este trabajo es de 0.174, pues las estrellas
tienen un valor logP>1.02, ver la Tabla B.2. Con base en este promedio, utilicé las redes de metalicidad cero, pues
son las més cercanas al valor 0.174 que cualquier otra red dada, ver LG&KS86 y B&G78. Las graficas de la figura
5.6 muestran dichas redes y el rango de temperatura que ocupa cada estrella.

logTrf = (3.932 £ 0.002) — (0.476 £ 0.012)(b — y)o + (0.171 £ 0.014) (b — y)o> (5.13)
logg = (6.11 + 0.07) — (2.38 £ 0.14)(b — y)o — (0.17 £ 0.08)(c1)o — (12.3 £ 0.2)(b — y)o(c1)o (5.14)

Muestra Cefeidas Solitarias Cefeidas Binarias Muestra Total
|Fe/H] Yy N | [Fe/H] 7 N | [Fe/H] 0 N
Modo Fundamental (F) Cefeidas, log P >1.02 | 0.167 0.164 49 1 0184 0.154 341 0174 0.16 83
Modo Fundamental (F) Cefeidas, log P <1.02 | 0.091 0.158 114 | 0.103 0.1 781 0.096 0.137 192
Primer Armonico (1AR) Cefeidas 0.108 0.142 28 0.068 0.118 24| 0.089 0.133 52

Tabla 5.1: Valores promedio de [Fe/H] para varios grupos de Cefeidas (Szabados y Klagyivik 2011)

En la Tabla 5.2%, se pueden apreciar los intervalos de temperatura que presentan las estrellas. Uno es con las
redes de LG&K86 y B&G78, mostradas en la figura 5.6. Otro es con las ecuaciones de Kiss y Szatmary 1998.
En promedio ambos métodos son similares, en lo general, los datos obtenidos por Kiss y Szatmary 1998 son maés
altos que los obtenidos por las redes, pero la discrepancia entre ambos métodos no es considerable. Es por eso que
decidi reportar el promedio en vez de algin método en particular. En la figura 5.8, podemos ver que las estrellas
se encuentran en la parte superior del rango de las Cefeidas,® teniendo asi de las temperaturas mas bajas de las
Cefeidas. Dado que el periodo es proporcional a la luminosidad, es decir entre mayor luminosidad mayor es el
periodo, por lo tanto del diagrama 5.8 podemos deducir que a menor temperatura mayor periodo. Entonces esto
explica porque se tiene bajas temperaturas, pues las estrellas tienen periodos grandes.

Cabe mencionar que en el trabajo de Sandage y Tammann 2008 se encuentran resultados similares con los
mostrados en esta tesis, pues en la figura 5.7, que el autor obtiene para varias familias de logP, en el rango de 1.0 a
1.3, el cual es el rango de las estrellas de este trabajo, el logaritmo de la temperatura esté entre 3.7 y 3.75, siendo
este el rango promedio de las estrellas obtenidas en esta tesis.

4Los valores tanto graficados como reportados en esta tabla, son para la fase alrededor del tiempo minimo es decir para 0.3 < ¢ < 0.75
(McNamara 1997)
5En la Tabla B.2 se encuentran los valores del logT
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5.2. DETERMINACION DE LOS PARAMETROS FISICOS: TEMPERATURA EFECTIVA Y GRAVEDAD
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Figura 5.7: Diagrama HR en la vecindad de la banda de inestabilidad de las Cefeidas. Diferentes familias de logP

La relacién entre el periodo y la temperatura no solamente queda en el diagrama HR, actualmente varios
investigadores como Sandage y Tammann 2008 y Pejcha y Kochanek 2012 han llegado a relaciones concretas entre
la temperatura y el periodo, pero se esta en busca de una mejor calibracién de esta relacion.

Estrella Tgs(K)  Promedio | Tgs(K)  Promedio | Promedio logg Promedio | logg ~ Promedio | Promedio
1] 2] Total 1] 2] Total

SZ CYG | [4250 , 5147] 4700 4000 , 4500] 4500 4600 [1.2, 4.6] 2.9 [0.75, 3] 1.9 24

TX CYG | [5021,5361] 5190 | [4500,5000] 4750 | 4970 | [L1,44] 28 | [15.,3] 23 25

X CYG | [4750 5341 5050 | [4500,5000] 4750 | 4900 | [16,32 24 | [15.3] 23 23

VX CYG | [4536 ,4871] 4700 | [4000,4500] 4250 | 4480 | 12,53 22 |[075.3 19 2.1

RUSCT | 4892, 5624] 5260 [4500 , 5000] 4750 5000 [1.1,4.4] 2.8 (L5, 3] 2.3 2.5

Tabla 5.2: Temperatura efectiva y logg. Donde [1] es los datos obtenidos de Kiss y Szatmary 1998 y [2] es los datos
obtenidos de LG&K86 y B&GT8

5.3. Distancias

Para obtener la distancia heliocéntrica d se utilizo el trabajo hecho por Andrievsky y col. 2002 y el modulo de
distancia con la absorcion Ay, el cual esta dada por

d — 10—0.2(A1v—<V>—5+Av) (515)
donde Ay es

Ay = [3.07+0.28(B—V)o + 0.004E(B — V)|E(B - V) (5.16)

Para calcular My (la magnitud absoluta V), utilicé la relacion periodo-luminosidad de las Cefeidas, obtenida de
diversas fuentes. Una de ellas estd dada en Carrol y Ostlie 2007
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Figura 5.8: Localizacion de varios tipos de estrellas pulsantes en el diagrama H-R
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Estrella | Coordenadas Galacticas | d(pc)promhetioentrica Ra,o (p¢) Ra (pc)
[(longitud)  b(latitud)
SZ CYG 84.4 4.0 2570 7900 6290
TX CYG 84.3 -2.3 1000 7900 7180
X CYG 76.9 -4.3 1160 7900 7960
VX CYG 82.2 -3.5 3000 7900 10750
RU SCT 28.2 0.2 1770 7900 9800
Mv = —2.81l0g10Pd —1.43 (517)

La otra relacién se encuentra en Fernie 1992

My = —2.902log10 Py — 1.203 (5.18)

Para comparar mis datos tambien obtuvé My de la base de datos en Cefeidas electronicamente accesible (Fernie
y col. 1995). De esta base de datos también obtuve (B — V') asi como también F(B-V). Por ultimo calculé <V>
promediando V. Este procedimiento fue para cada estrella. Una vez obtenida la distancia con cada My de acuerdo
con la ecuaciéon 5.15, hice un promedio y es la distancia que reporto en este trabajo. El resultado se muestra en la
tabla 5.3 , los valores de log P y E(B-V) se encuentran en la Tabla B.2 del Apéndice B.

Tabla 5.3: Distancia. He asignado el subindice 1 para la My tomada de Carrol y Ostlie 2007, el 2 para Fernie 1992
y el 3 para Fernie y col. 1995

Estrella <V> My, Mys Mys (B - V)O Av d(pC)1 d(pc)2 d(pc)?, d(pc)promedio iO'dprom

SZ CYG 9.6 4.7  -46 4.6 1.5 2.2 2650 2530 2530 2570 26
™X CYG 9.7 -4.7  -46 -4.6 1.9 4.3 1040 990 990 1000 10
X CYG 6.5 -4.8 47 479 1.2 1.0 1200 1140 1140 1162 12
VX CYG 102 -51 -5.0 -5.0 1.8 2.8 3090 2960 2960 3002 31
RU SCT 9.7 -5.1  -5.0 -5.0 1.7 3.4 1820 1740 1740 1770 18

La distancia heliocéntrica obtenida es similar a la reportada en la literatura, ver tabla 5.4.

Estrella ‘ Presente trabajo Fernie y col. 1995

SZ CYG 2570 2640
TX CYG 1000 1220
X CYG 1160 1110
VX CYG 3000 3320
RU SCT 1760 1960

Tabla 5.4: Distancia obtenida en el presente trabajo y distancia obtenida de la base de datos electrénicamente
accesible (Fernie y col. 1995)

Una vez obtenida la distancia heliocéntrica d, calculé la distancia galoctocéntrica, con la ecuacién que da An-
drievsky y col. 2002

Rgeo = [R2G’@ + (dcosb)2 - 2RG,@dcosbcosl]1/2 (5.19)

Donde Rg.o es la distancia galactocéntrica de el Sol, d es la distancia heliocéntrica de la Cefeida dada por la
ecuacion 5.15, [ es la longitud galactica y b es la latitud galactica, las cuales se obtuvieron de SIMBAD®. Utilizando
la distancia promedio heliocéntrica reportada en la tabla de 5.3, se calcul6 la distancia galactocéntrica, ver tabla
?7?7. En la figura 5.9 se muestra la distribucion de las estrellas en la Via Lactea con respecto al sol y con respecto al
centro de la Via lactea.

6SIMBAD 2001.

61



5.8. DISTANCIAS

eo

5000 - 12000

4000 10000

8000
3000
6000
2000
4000

1000 — 2000 -

R, (pc) o

2000

d(pc) 0180

1000 |
4000
2000
6000 —
3000
8000

4000 4 10000

5000 -~ 12000 -

Figura 5.9: Derecha. Distribuciéon de las Cefeidas en el plano Galéactico con centro en el Sol. Izquierda. Distribuciéon
de las Cefeidas en el planos Galactico con respecto al centro de la Via Lactea

Una vez calculada la distancia galactocéntrica, podemos ubicar las cefeidas en la grafica hecha por Andrievsky
y col. 2002 del gradiente de abundancia del hierro en la vecindad del Sol, esto se puede ver en la figura 5.10. Dado
que no se calcul6 la metalicidad, sino que se utiliz6 el promedio, vemos que aunque la tendencia es la misma, las
metalicidades son numéricamente mas altas.
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Capitulo 6

Conclusiones

Se hicieron observaciones de las estrellas variables Cefeidas SZ CYG, TX CYG, X CYG, VX CYG y RU SCT.
Como estas estrellas tienen periodos de entre 14 y 20 dias, es dificil medirlas en una temporada de observacion,
asi que los datos observados se combinaron con datos previos tomados en el mismo sistema de Stromgren. Es decir
se presentaron los parametros fisicos (temperatura efectiva y gravedad) de la recopilacion de estas observaciones
previas junto con las mias. Las observaciones se llevaron a cabo en el Observatorio Astronémico Nacional de San
Pedro Martir. Para obtenerlos utilicé la fotometria de Stromgren, la cual requiere de cuatro filtros wwby. Se hizo
la reduccion de los datos mediante el paquete NABAPHOT (Arellano Ferro y Parrao 1988), el cual resto el cielo,
quité la extincion atmosférica y transformo al sistema estandar los indices y magnitudes V, (b-y), ¢l y m1. Con el
programa DAMADAP (Parrao, Pena & Schuster) se transformé la fecha a la Fecha Juliana Heliocéntrica de cada
estrella. Se construyeron los diagramas de fase de cada estrella, para ver que, efectivamente, las estrellas muestran
una variaciéon con respecto a la fase, es decir, que son variables. También se observo en estos diagramas que los
datos tomados siguen la misma tendencia de los datos previos, ayudando a comprobar su comportamiento.

Los indices se desenrojecieron con el exceso de color tomado de Fernie y col. 1995 y se transformo a la fotometria
de Stromgren por medio de la relaciéon dada en Fernie 1992 para cada estrella. Se usaron los indices ya sin el
enrojecimiento para calcular la temperatura efectiva y el logaritmo de la gravedad. Para calcularlos se utilizaron
dos métodos, uno fue con las ecuaciones de Kiss y Szatmary 1998 y otro con ayuda de las redes de Lester, Gray
y Kurucz 1986 & Bell y Gustafsson 1978. Para utilizar las redes, se tuvo que investigar la metalicidad de cada
estrella, la cual es en promedio, para estrellas con logP > 1.02, de 0.174 (Szabados y Klagyivik 2011). De esta
manera se concluy6é que las redes a utilizar fueran las de metalicidad cero, pues son las redes con la metalicidad
mas cercana a la metalicidad promedio de estas estrellas. Se presentaron las redes para cada estrella. Los rangos
de valores se muestran en la Tabla 6.1. De acuerdo con los resultados obtenidos de la temperatura, se concluye que
estas estrellas tienen temperaturas bajas. Esto se debe a que tienen periodos muy grandes. Cabe mencionar que el
resultado de esta tesis es similar al obtenido por Sandage y Tammann 2008, pues se concuerda que para logP entre
1.0 y 1.3 el rango de temperaturas es entre 3.7 y 3.75.

Estrella Rango T,y Rango T,y logg logg Distancia Distancia
(Kiss y Szatmary 1998) (LGK&BG) | (Kiss y Szatmary 1998) (LGK&BG) | heliocéntrica  galactocéntrica

SZ CYG [4250 , 5150] [4000 , 4500] L2, 4.6] 075, 3] 2570 6290

TX CYG [5020 , 5360] [4500 , 5000] [1.1, 4.4 [1.5, 3] 1000 7180

X CYG [4750 , 5340] [4500 , 5000] 1.6, 3.2] 1.5, 3] 1160 7960

VX CYG [4540 , 4870] [4000 , 4500] [3.1, 5.5 [0.75 , 3] 3000 10750

RU SCT [4800 , 5620] [4500 , 5000] [L.1, 4.4] 1.5, 3] 1770 9800

Tabla 6.1: Rangos de los valores obtenidos para la Temperatura Efectiva y logaritmo de la Gravedad. Distancias
heliocéntricas y galactocéntricas

Esta relacion entre periodo y temperatura es un tépico actual, que no se ha resuelto de manera concisa. Autores
como Sandage y Tammann 2008 y Pejcha y Kochanek 2012, han tratado de llegar a esta relacion con el estudio
de afios de las propiedades de las Cefeidas. Este trabajo concuerda con lo que se ha venido observando acerca de
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6.1. TRABAJO A FUTURO

esta relacion entre el incremento del periodo con el decremento de la temperatura. En particular hacen falta méas
estudios sobre Cefeidas de periodo largo, pues en algunos casos se hacen extrapolaciones para estas, ya que tienen
maés dificultades en su mediciéon. Los datos obtenidos en esta tesis pueden ayudar para seguir en busca de la relacion
entre periodo y temperatura y tener mayor informaciéon acerca del comportamiento de las Cefeidas de periodo largo.

Utilizando la relaciéon de periodo-luminosidad (P-L) de tres fuentes (Carrol y Ostlie 2007, Fernie 1992 y Fernie
y col. 1995) calculé la distancia heliocéntrica a las estrellas. Dada la relacion de la distancia por Andrievsky y col.
2002 y promediando los diferentes valores obtenidos para cada relaciéon P-L utilizada, se obtuvieron las distancias
heliocéntricas ubicadas en la tabla 6.1. Estos valores son similares a los reportados por Fernie y col. 1995, lo cual
muestra la confiabilidad en los célculos hechos.

También Andrievsky y col. 2002 da una relacién para calcular la distancia galactocéntrica. Para obtenerla se
utilizo6 la distancia heliocéntrica calculada para cada estrella. Utilizando las coordenadas galacticas asi como la
distancia galactocéntrica del Sol (7900pc), obtuvimos las distancias galactocéntricas que se muestran en la 6.1. Esta
distancia se reporta por primera vez para estas estrellas. Con base en las distancias calculadas (heliocéntricas y
galactocéntricas), se presento la distribucion de las Cefeidas, con respecto al Sol y al centro de la Via Lactea.

Se hizo un analisis de las incertidumbres obtenidas, llegando a la conclusion de que el error més importante es el
de la transformacion al sistema estdndar y por lo tanto este error fue el que se tomo en cuenta para hacer el célculo
de las incertidumbres.

6.1. Trabajo a Futuro

Por ultimo se ubicaron las estrellas en el gradiente de abundancia hecho por Andrievsky y col. 2002, sin embargo,
como no se calcularon de manera precisa las metalicidades de las estrellas, no se puede concluir si concuerdan o
no con el trabajo hecho por Andrievsky y col. 2002. Por lo tanto, se propone como trabajo a futuro, calcular
las metalicidades de manera precisa, puede ser por el mismo método que Andrievsky y col. 2002, es decir por
espectroscopia, y volver a ubicar las estrellas en la figura 5.10. Esto es de vital importancia pues la conclusion ha
sido que la distribucién del hierro es homogénea y aplanada, con base en esta conclusion se reporta la edad de la
barra galactica y se tiene mas informacion acerca de la evolucion del Universo.

Solo para unas cuantas estrellas RR de Lyra el ciclo de variaciéon ha sido seguido en detalle fotométrico en el
sistema de Stromgren (ver Boer y Maintz 2010), siendo estas de periodo corto (tienen periodo de horas). Entonces
las estrellas de periodo largo, como las del presente trabajo, son un reto para su medicién, y por lo tanto no se
conocen muchos datos acerca de estas estrellas. También se propone como trabajo a futuro estudiar estas estrellas
abarcando todos los dias de su ciclo de variacion. Se espera que este estudio motive otros estudios a futuro para
poder obtener mayor informacion acerca de estas estrellas.
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Apéndice A

Incertidumbres

Existen dos tipos de incertidumbres, una de ellas es por la medicion de cada filtro y otra es debida a la transfor-
macion al sistema estandar. La primera se obtiene estadisticamente de las cuentas obtenidas por filtro y la segunda
incluye los errores observacionales, las condiciones climaticas y si en verdad son estandares las estrellas elegidas.

Para obtener el error estadistico, tomo las cuentas netas de cada filtro, es decir, las cuentas que ya tienen restado
el cielo. Este error esta dado por la relacion N /N y por 0/ < T >, donde x representa cada filtro. Ete es el error
relativo, el cual disminuye entre més integraciones se tengan. En la tabla A.1 se muestra el error mediante v/3/%
y en la tabla A.2 se muestra el error por medio de o/ < T >.

Estrella o u ov ob oy 0N W Dia/Mes
CEFVXCYG | 0.003 0.002 0.001 0.002  0.003 0.003 0408
CFVXCYG | 0.003 0.002 0.001 0.002 0.003 0.003 0508
CFVXCYG | 0.028 0.013 0.010 0.017 0608

CFTXCYG | 0.023 0.010 0.005 0.006 0.014 0.013 0408
CFTXCYG | 0.017  0.006 0.003 0.003 0.006 0.005 0508

CFSZCYG | 0.008 0.003 0.002 0.002 0.004 0.004 0408
CFSZCYG | 0.009 0.003 0.002 0.002 0.004 0.004 0508
CFSZCYG* | 0.010 0.004 0.002 0.002 0608

CFXCYG 0.002  0.001  0.000 0.001 0.001 0.001 0408
CFXCYG 0.001  0.001  0.000 0.001 0.001 0.001 0508
CFXCYG | 0.0010 0.0004 0.0003 0.0004 0608

CFRUSCT \ 0.010  0.003 0.002 0.002 0.004 0.004 0508

Tabla A.1: El error por la relacion /X /%

1Bevington y Robinson 1992.
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Estrella du dv ob dy N §W Dia/Mes
CFVXCYG | 0.004 0.004 0.001 0.003 0.008 0.005 0408
CFVXCYG | 0.006 0.004 0.002 0.003 0.002 0.006 0508
CFVXCYG | 0.074 0.030 0.024 0.014 0608

CFTXCYG | 0.313 0.071 0.039 0.035 0.087 0.065 0408
CFTXCYG | 0.009 0.006 0.004 0.002 0.019 0.011 0508

CFSZCYG | 0.013 0.004 0.000 0.001 0.004 0.009 0408
CFSZCYG | 0.012 0.003 0.002 0.001 0.007 0.007 0508
CFSZCYG* | 0.001 0.006 0.002 0.001 0608

CFXCYG | 0.005 0.001 0.002 0.001 0.001 0.004 0408
CFXCYG | 0.006 0.002 0.003 0.001 0.003 0.001 0508
CFXCYG | 0.002 0.001 0.001 0.001 0608

CFRUSCT | 0.025 0.007 0.005 0.002 0.002 0.008 0508

Tabla A.2: El error por la relacion o/ < T >

Como se puede obervar en la mayoria de los casos se tiene el error en milésimas, aunque tenemos errores del
orden de centésimas. Este error es funciéon del flujo de la estrella para cada filtro uvby — 8. En base a la definicion
de los indices de color, la incertidumbre de cada indice es la siguiente?

cp=u—-v)—(v=">) — dc1 = \/(6u)2 + (6v)2 + (6b)2 (A.1)
my = (v—"0)—(b—1y) — dmy = /(6v)2 + (0b)2 + (0y)? (A.2)

Utilizando el error de la tabla A.1 y A.2 el error de los indices ¢; y m; es:

VE/E o/ <T>

Estrella | dmg dcy omy ocy

VXCYG | 0.013 0.010 | 0.032 0.017
TXCYG | 0.021 0.009 | 0.167 0.048
SZCYG | 0.010 0.004 | 0.011 0.005
XCYG | 0.002 0.001 | 0.005 0.003
RUSCT | 0.010 0.004 | 0.026 0.009

Tabla A.3: El error de los indices m; y ¢;

Ahora bien las incertidumbres debidas a la transformacion al sistema estandar se obtienen comparando las es-
trellas estandares en magnitud instrumental con los valores reportados en la literatura. Como vimos en el Capitulo
4, esta incertidumbre se obtiene del programam CONS. Este programa ademaés nos mostré los coeficientes de trans-
formacion al sistema estdndar. Esto fue por cada noche. Para mejorar la precision se promediaron los coeficientes
de cada noche para cada indice de color. Cada coeficiente con su respectiva desviacion estandar. Ver la tabla A4y
A5

2@Gardufio 2006.
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2010 | v | (b-y) | ml | cl | Puntos

Dia/Mes [ BI B2 B3 [ Bl B2 B3] Bl B2 B3 | Bl B2 B3 |

0308 19.14 1 -0.01 | 1.50 0.96 0 |-137 1.04 0.02 ] -0.28 1.01 0.10 17
0408 19.08 1 -0.04 | 149 0.96 0 | -1.20 0.97 0.06 | -0.29 1.04 0.11 18
0508 19.18 1 0.01 | 1.51  0.97 0 |-1.35 1.04 0.03|-0.41 0.98 -0.03 19
0608 19.18 1 0.01 | 1.49 0.96 0 |-1.33 1.03 0.02 | -0.59 0.94 -0.20 9
Promedio | 19.15 1 -0.01 | 1.50 0.96 0 |-1.31 1.02 0.03|-0.39 099 -0.01 16
o 0.05 0 0.03 | 0.01 0.00 0 0.08 0.03 0.02 | 0.15 0.04 0.15 5

Tabla A.4: Coeficientes para la transformacion al sistema estandar

Tabla A.5: Desviaciones Estandar dadas por noche para cada indice

Dia/Mes | ov 04—y Omi  0Oa
0308 0.03 001 0.01 0.02
0408 0.03 012 0.02 0.02
0508 0.03 001 0.02 0.05
0608 0.11 001 0.01 0.03

Promedio | 0.05  0.04 0.01 0.03
o 0.04 0.06 0.004 0.01

De los dos tipos de incertidumbre la méas alta es la debida a la transformacién estandar y por lo tanto esta
es considerada la més importante. Por esta razon utilicé esta incertidumbre para calcular el error obtenido en el
célculo de la Ty y de logg, reportado en las tablas del apéndice, asi como de la distancia heliocéntrica. Los errores
los calculé a partir de las relaciones 5.13, 5.14 y 5.15 con las formulas de error descritas por Bevington y Robinson
1992.
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Apéndice B

Tablas

Las siguientes tablas muestran los datos que se obtuvieron del programa NABAPHOT para cada estrella.
También se muestra la fecha juliana heliocéntrica obtenida del programa DAMADAP. En los observadores, aa es
Armando Arellano, pp es José Penia y er es Elisa Romero. DJH es el Dia Juliano Heliocéntrico. También se incluyen
los datos desenrojecidos y los parametros Tr¢ y logg con sus respectivas incertidumbres.

Tabla B.1: FOTOMETRIA FOTOELECTRICA uvby-3 DE LAS CEFEIDAS SZCYG, TXCYG, XCYG, VXCYG
Y RUSCT

Estrella  Observador Fase ¢ DJH Fraccion DJH V  (b-y) ml cl Hp

SZCYG er 0.221 24554 12.96 923 1.00 031 048 2.61
SZCYG pp 0.224 24488 85.64 9.27 1.01 037 0.47 2.67
SZCYG er 0.283 24554 13.89 932 104 037 0.39 258
SZCYG er 0.351 24554 14.92 9.42 1.08 0.41 0.28

SZCYG PP 0.355 24488 87.61 943 1.09 049 0.26 2.62
SZCYG pp 0.423 24488 88.64 9.56 1.13 052 0.27 2.63
SZCYG aa 0.477 24495 8.96 9.66 148 046 0.25

SZCYG aa 0.552 24487 99.93 9.78 121 047 0.45 2.66
SZCYG pp 0.554 24488 90.62 9.79 118 0.61 0.13 2.61
SZCYG aa 0.609 24495 10.94 9.84 120 0.52 0.08

SZCYG pp 0.621 24488 91.64 982 1.19 0.9 0.16

SZCYG aa 0.677 24495 11.98 991 124 0.68 1.06

SZCYG aa 0.684 24488 01.93 9.90 119 047 0.34 2.65
SZCYG pp 0.690 24488 92.67 983 1.17 0.56 0.20 2.61
SZCYG aa 0.748 24488 02.90 981 1.15 040 0.39 2.64
SZCYG pp 0.754 24488 93.64 9.62 1.08 0.73 0.28 2.56
SZCYG aa 0.809 24495 13.97 9.65 1.07 031 0.42

SZCYG aa 0.814 24488 03.89 9.61 1.07 029 0.46 2.66
SZCYG pp 0.819 24488 94.62 9.56 1.05 034 0.49 2.63
SZCYG aa 0.876 24495 14.98 9.60 1.08 0.38 0.76

SZCYG aa 0.880 24488 04.88 9.60 1.04 0.26 0.37 2.63
SZCYG pp 0.888 24488 95.67 9.58 1.03 033 0.47 2.65
SZCYG pp 0.952 24488 96.63 929 094 021 0.72 2.67
TXCYG pp 0.074 24488 85.65 9.01 117 0.08 1.00 2.71
TXCYG pp 0.208 24488 87.63 924 129 016 0.74 2.68
TXCYG pp 0.278 24488 88.65 9.38 1.36 0.18 0.67 2.64
TXCYG pp 0.413 24488 90.63 9.60 145 030 0.44 2.65
TXCYG aa 0.449 24488 02.91 9.71 150 0.20 0.68 2.66
TXCYG PP 0.482 24488 91.65 9.71 149 033 0.27 2.63

...contintia en la pdgina siguiente...
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...continuacion

Estrella  Observador Fase ¢ DJH  Fraccion DJH \Y% (b-y) ml ¢l Hp
TXCYG aa 0.584 24488 04.89 10.10 1.5 0.27 0.22 2.64
TXCYG PP 0.622 24488 93.70 9.97 154 037 0.28 2.65
TXCYG PP 0.683 24488 94.61 9.99 152 033 041 2.64
TXCYG pp 0.756 24488 95.68 994 148 027 0.54 2.64
TXCYG er 0.877 24554 13.90 9.78 140 0.21 0.56 2.58
XCYG pp 0.051 24488 94.61 597 063 0.18 0.84 2.67
XCYG PP 0.117 24488 95.68 6.04 0.69 025 0.71 2.66
XCYG aa 0.135 24491 90.93 6.08 0.70 0.24 0.70
XCYG pp 0.177 24488 96.67 6.18 0.74 0.30 0.63 2.66
XCYG pp 0.178 24488 96.69 6.14 0.75 0.29 0.63 2.66
XCYG aa 0.196 24491 91.93 6.18 0.76 0.30 0.61
XCYG aa 0.274 24487 99.94 6.32 0.81 0.35 0.57 2.65
XCYG aa 0.337 24488 00.96 6.43 0.86 0.39 0.43 2.65
XCYG aa 0.396 24488 01.93 6.55 0.88 043 0.38 2.65
XCYG aa 0.457 24488 02.94 6.64 091 046 0.36 2.65
XCYG aa 0.484 24495 07.99 6.71  0.93 0.50 0.36
XCYG PP 0.504 24488 85.64 6.7 092 058 0.23 2.63
XCYG aa 0.521 24488 03.99 6.74 095 049 0.32 2.65
XCYG aa 0.543 24495 8.96 6.78 093 0.54 0.24
XCYG aa 0.579 24488 04.94 6.84 095 051 0.29 2.62
XCYG aa 0.658 24492 15.88 6.86 094 049 0.24
XCYG aa 0.665 24495 10.95 6.86 091 051 0.19
XCYG PP 0.688 24488 88.64 6.84 0.89 055 0.23 2.63
XCYG aa 0.719 24492 16.88 6.78 0.89 043 0.28
XCYG aa 0.727 24495 11.98 6.84 0.85 049 0.28
XCYG aa 0.779 24492 17.87 6.61 082 033 041
XCYG aa 0.788 24495 12.97 6.73 0.76 041 0.32
XCYG PP 0.809 24488 90.63 6.61 0.77 038 035 2.62
XCYG er 0.844 24554 12.97 6.62 0.76 035 0.38 2.59
XCYG aa 0.849 24495 13.97 6.70  0.75 0.36 0.41
XCYG pp 0.871 24488 91.65 6.56 0.75 0.34 046 2.64
XCYG er 0.898 24554 13.85 714 068 0.28 0.58 2.60
XCYG aa 0.911 24495 14.98 6.22 0.63 024 0.71
XCYG er 0.963 24554 14.91 5.88 0.54 0.21 0.81
XCYG aa 0.966 24495 15.88 6.86 094 049 0.24
VXCYG aa 0.300 24488 02.91 10.02 1.30 0.28 0.30 2.64
VXCYG aa 0.321 24495 07.98 10.04 1.35

VXCYG aa 0.354 24488 03.98 10.07 1.34 035 0.74 2.63
VXCYG aa 0.369 24495 08.97 10.12  1.33 0.33 0.44
VXCYG aa 0.399 24488 04.89 10.17 1.34 0.34 049 2.65
VXCYG PP 0.410 24488 85.65 10.20 1.31 047 0.28 2.64
VXCYG pp 0.508 24488 87.62 10.37 135 0.54 0.16 2.61
VXCYG pp 0.559 24488 88.65 1048 1.38 0.56 0.13 2.60
VXCYG aa 0.568 24495 12.97 1049 144 0.55 0.83
VXCYG PP 0.657 24488 90.63 10.57 1.37 0.55 0.18 2.64
VXCYG pp 0.708 24488 91.65 10.50 1.34 049 0.12 2.63
VXCYG PP 0.908 24488 95.68 10.11  1.17 0.20 0.64 2.64
VXCYG pp 0.958 24488 96.69 9.65 1.04 0.08 0.93 2.68
RUSCT aa 0.025 24490 83.02 9.70 1.24 0.09 0.68 2.67
RUSCT aa 0.124 24490 84.98 8.85 1.02 0.03 1.28 271
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...continuacion

Estrella Observador Fase ¢ DJH Fraccion DJH V  (b-y) ml ¢l  Hp
RUSCT aa 0.176 24490 86.00 898 1.06 0.06 1.08 2.69
RUSCT aa 0.226 24490 86.98 9.05 1.09 0.06 0.77 2.65
RUSCT aa 0.276 24490 87.97 9.14 1.15 0.11 0.88
RUSCT aa 0.327 24490 88.97 920 1.20 0.11 0.83
RUSCT 198} 0.408 24469 62.90 943 125 0.44 0.47
RUSCT PP 0.458 24469 63.89 942 122 039 034 264
RUSCT aa 0.479 24490 91.98 9.50 1.33 0.22 0.47
RUSCT aa 0.531 24490 92.99 9.60 136 0.27 0.51 2.61
RUSCT aa 0.579 24490 93.93 9.73 137 0.33 048 261
RUSCT aa 0.592 24495 07.90 9.70 138 0.32 0.50
RUSCT aa 0.632 24490 94.98 9.81 141 033 0.53 261
RUSCT aa 0.642 24495 08.90 9.82 140 033 0.36
RUSCT aa 0.652 24487 99.86 9.84 140 0.33 0.57
RUSCT pp 0.662 24469 67.91 9.83 130 0.58 0.21 2.63
RUSCT aa 0.682 24490 95.96 9.88 141 034 042 2.62
RUSCT aa 0.702 24488 00.86 9.93 140 0.37 045 2.65
RUSCT pp 0.712 24469 68.90 9.86 1.30 0.57 0.20
RUSCT aa 0.732 24490 96.96 9.94 142 0.34 049 2.65
RUSCT aa 0.744 24495 10.90 991 141 0.35 0.30
RUSCT aa 0.748 24488 01.75 995 1.39 0.34 0.46 2.64
RUSCT aa 0.783 24490 97.95 996 140 0.32 0.53 2.65
RUSCT aa 0.796 24495 11.94 9.95 137 0.33 0.40
RUSCT aa 0.803 24488 02.84 9.95 138 0.32 0.57 2.63
RUSCT aa 0.834 24490 98.96 9.93 137 0.29 0.51
RUSCT aa 0.846 24495 12.91 992 136 0.29 0.56
RUSCT aa 0.896 24495 13.90 990 133 0.24 045
RUSCT aa 0.904 24488 04.84 9.88 131 0.24 0.56 2.67
RUSCT aa 0.948 24495 14.92 985 1.30 0.20 0.36
RUSCT aa 0.973 24490 82.00 9.85 131 0.18 0.60 2.65
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Tabla B.2: INDICES DESENROJECIDOS Y PARAMETROS FISICOS (Kiss y Szatmary 1998) DE LAS CEFEIDAS SZ CYG, TX CYG, X CYG,VX
CYG Y RU SCT

Estrella Epoca-2400000 Periodo Ciclos logP Fase ¢ E(B-V) E(b-y) Vo (b—y)o mo co logTgy *010915; Trf Fores logg +01049

SZCYG 43306.79 15.10965 801.22 1.18 0.221 0.631 0492 7.11 050 045 0.38 3.7 0.02 5440 244 2.5 047
SZCYG 43306.79 15.10965 369.22 1.18 0.224 0.631 0492 7.15 052 052 037 3.7 0.02 5387 242 2.4 047
SZCYG 43306.79 15.10965 801.28 1.18 0.283 0.631 0492 721 054 052 029 3.7 0.02 5293 239 2.8 0.44
SZCYG 43306.79 15.10965 801.35 1.18 0.351 0.631 0492 730 059 056 0.18 3.7 0.02 5147 235 34 040
SZCYG 43306.79 15.10965 369.35 1.18 0.355 0.631 0.492 732 060 064 0.16 3.7 0.02 5108 234 3.5 0.40
SZCYG 43306.79 15.10965 369.42 1.18 0.423 0.631 0492 744 064 066 0.17 3.7 0.02 4980 230 3.2 041
SZCYG 43306.79 15.10965 410.48 1.18 0.477 0.631 0.492 754 099 0.61 0.15 3.6 0.02 4249 215 19 0.53
SZCYG 43306.79 15.10965 363.55 1.18 0.552 0.631 0492 766 072 061 035 3.7 0.02 4769 224 1.2 0.53
SZCYG 43306.79 15.10965 369.55 1.18 0.554 0.631 0492 768 068 0.75 0.03 3.7 0.02 4855 226 4.2 037
SZCYG 43306.79 15.10965 410.61 1.18 0.609 0.631 0.492 7.72 071 0.66 -0.02 3.7 0.02 4795 225 46 0.35
SZCYG 43306.79 15.10965 369.62 1.18 0.621 0.631 0492 7.70 070 0.74 0.07 3.7 0.02 4810 225 39 0.39
SZCYG 43306.79 15.10965 410.68 1.18 0.677 0.631 0492 779 075 082 096 3.7 0.02 4691 222 -47 0.83
SZCYG 43306.79 15.10965 363.68 1.18 0.684 0.631 0492 7.78 070 062 024 3.7 0.02 4815 225 23 047
SZCYG 43306.79 15.10965 369.69 1.18 0.690 0.631 0492 7v.72 067 071 010 3.7 0.02 4885 227 3.6 040
SZCYG 43306.79 15.10965 363.75 1.18 0.748 0.631 0.492 7.69 065 054 029 3.7 0.02 4939 229 2.2 048
SZCYG 43306.79 15.10965 369.75 1.18 0.754 0.631 0.492 7.50 059 088 0.18 3.7 0.02 5147 235 3.3 040
SZCYG 43306.79 15.10965 410.81 1.18 0.809 0.631 0.492 753 058 046 0.32 3.7 0.02 5183 236 2.4 0.46
SZCYG 43306.79 15.10965 363.81 1.18 0.814 0.631 0492 749 058 044 036 3.7 0.02 5173 236 2.1 049
SZCYG 43306.79 15.10965 369.82 1.18 0.819 0.631 0492 744 055 049 039 3.7 0.02 5262 238 2.1 049
SZCYG 43306.79 15.10965 410.88 1.18 0.876 0.631 0.492 749 0.58 0.53 0.66 3.7 0.02 5160 235 -0.1 0.63
SZCYG 43306.79 15.10965 363.88 1.18 0.880 0.631 0.492 748 055 041 027 3.7 0.02 5265 239 29 043
SZCYG 43306.79 15.10965 369.89 1.18 0.888 0.631 0.492 746 054 047 037 3.7 0.02 5300 240 2.3 048
SZCYG 43306.79 15.10965 369.95 1.18 0.952 0.631 0.492 7.18 044 0.36 0.62 3.8 0.02 5681 252 1.6 0.56
TXCYG  43794.97 14.7098 346.07 1.17 0.0v4 1.181 0921 5.05 025 036 082 3.8 0.02 6652 265 2.8 0.58
TXCYG  43794.97 14.7098 346.21 1.17 0.208 1.181 0921 5.28 037 044 056 3.8 0.02 6026 254 2.6 0.50
TXCYG  43794.97 14.7098 346.28 1.17 0.278 1.181 0921 5.42 043 046 048 3.8 0.02 5724 242 24 049
TXCYG  43794.97 14.7098 346.41 1.17 0413 1.181 0921 5.64 052 0.58 0.26 3.7 0.02 5361 236 3.2 041
TXCYG  43794.97 14.7098 340.45 1.17 0449 1.181 0921 5.75 0.58 048 050 3.7 0.02 5170 237 1.1  0.55
TXCYG  43794.97 14.7098 346.48 1.17 0482 1.181 0921 5.75 0.57 0.61 0.08 3.7 0.02 5210 231 4.2 0.35
TXCYG  43794.97 14.7098 340.58 1.17 0.584 1.181 0921 6.14 0.63 0.54 0.03 3.7 0.02 5021 232 44 0.34
TXCYG  43794.97 14.7098 346.62 1.17 0.622 1.181 0921 6.00 0.61 0.64 0.09 3.7 0.02 5058 234 3.9 0.37
TXCYG  43794.97 14.7098 346.68 1.17 0.683 1.181 0921 6.02 0.59 0.61 0.22 3.7 0.02 5124 238 3.0 0.42
TXCYG  43794.97 14.7098 346.76 1.17 0.756 1.181 0921 598 0.55 0.55 036 3.7 0.02 5258 248 2.3 047

...continta en la pdgina siguiente...
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TXCYG  43794.97 14.7098 789.88 1.17 0.877 1.181 0921 5.82 047 048 0.38 3.7 0.02 5507 246 2.7 045
XCYG 43830.39 16.386332 309.05 1.21 0.0561 0.288 0.225 5.00 0.40 0.25 0.80 3.8 0.02 5864 259 1.1 0.63
XCYG 43830.39 16.386332 309.12 1.21 0.117 0.288 0.225 5.08 0.47 0.32 0.66 3.7 0.02 5583 249 1.1 0.59
XCYG 43830.39 16.386332 327.14 1.21 0.135 0.288 0.225 5.12 0.48 0.31 0.65 3.7 0.02 5h39 247 1.0  0.59
XCYG 43830.39 16.386332 309.18 1.21 0.177 0.288 0.225 5.21 0.52 0.37 0.59 3.7 0.02 5385 242 1.0  0.57
XCYG 43830.39 16.386332 309.18 1.21 0.1v8 0.288 0.225 5.18 0.53 0.36 0.59 3.7 0.02 5352 241 0.9 0.57
XCYG 43830.39 16.386332 327.20 1.21 0.196 0.288 0.225 5.22 0.53 0.36 0.56 3.7 0.02 5338 241 1.1 0.56
XCYG 43830.39 16.386332 303.27 1.21 0.2v4 0.288 0.225 535 0.59 042 0.53 3.7 0.02 5139 235 0.8 0.57
XCYG 43830.39 16.386332 303.34 1.21 0.337 0.288 0.225 547 0.63 0.46 0.38 3.7 0.02 5005 231 1.6 0.51
XCYG 43830.39 16.386332 303.40 1.21 0.396 0.288 0.225 5.58 0.66 0.50 0.33 3.7 0.02 4929 228 1.8 0.50
XCYG 43830.39 16.386332 303.46 1.21 0.457 0.288 0.225 5.68 0.69 0.53 0.32 3.7 0.02 4846 226 1.7 0.50
XCYG 43830.39 16.386332 346.48 1.21 0.484 0.288 0.225 5.74 0.71 0.56 0.31 3.7 0.02 4798 225 1.7 0.51
XCYG 43830.39 16.386332 308.50 1.21 0.504 0.288 0.225 5.78 0.70 0.65 0.18 3.7 0.02 4825 226 29 044
XCYG 43830.39 16.386332 303.52 1.21 0.521 0.288 0.225 5.77 0.72 0.55 0.28 3.7 0.02 4758 224 1.9 0.50
XCYG 43830.39 16.386332 346.54 1.21 0.543 0.288 0.225 5.82 0.71 0.61 0.20 3.7 0.02 4798 225 2.7 0.45
XCYG 43830.39 16.386332 303.58 1.21 0.579 0.288 0.225 5.87 0.73 0.57 0.25 3.7 0.02 4750 224 2.1 0.49
XCYG 43830.39 16.386332 328.66 1.21 0.658 0.288 0.225 5.89 0.72 0.56 0.19 3.7 0.02 4765 224 2.7 0.46
XCYG 43830.39 16.386332 346.66 1.21 0.665 0.288 0.225 5.89 0.69 0.58 0.14 3.7 0.02 4843 226 3.2 042
XCYG 43830.39 16.386332 308.69 1.21 0.688 0.288 0.225 5.88 0.66 0.62 0.19 3.7 0.02 4912 228 3.0 043
XCYG 43830.39 16.386332 328.72 1.21 0.719 0.288 0.225 5.82 0.67 0.49 0.23 3.7 0.02 4903 228 2.6 0.46
XCYG 43830.39 16.386332 346.73 1.21 0.727 0.288 0.225 5.88 0.63 0.55 0.23 3.7 0.02 5020 231 2.8 0.44
XCYG 43830.39 16.386332 328.78 1.21 0.779 0.288 0.225 5.64 0.60 0.40 0.36 3.7 0.02 5107 234 2.0 049
XCYG 43830.39 16.386332 346.79 1.21 0.788 0.288 0.225 5.76 0.53 0.48 0.28 3.7 0.02 5341 241 3.0 043
XCYG 43830.39 16.386332 308.81 1.21 0.809 0.288 0.225 5.64 0.54 0.45 0.31 3.7 0.02 5291 239 2.7 045
XCYG 43830.39 16.386332 706.84 1.21 0.844 0.288 0.225 5.65 0.53 0.42 0.33 3.7 0.02 5338 241 2.6 045
XCYG 43830.39 16.386332 346.85 1.21 0.849 0.288 0.225 5.74 0.3 0.43 0.36 3.7 0.02 5349 241 2.4 047
XCYG 43830.39 16.386332 308.87 1.21 0.871 0.288 0.225 5.59 0.52 041 0.42 3.7 0.02 5371 242 2.1 0.49
XCYG 43830.39 16.386332 706.90 1.21 0.898 0.288 0.225 6.17 0.45 0.35 0.53 3.8 0.02 5653 251 2.0 0.52
XCYG 43830.39 16.386332 346.91 1.21 0.911 0.288 0.225 5.25 0.41 0.31 0.66 3.8 0.02 5850 258 1.7 0.56
XCYG 43830.39 16.386332 706.96 1.21 0.963 0.288 0.225 492 0.32 0.27 077 3.8 0.02 6278 274 2.2 0.58
XCYG 43830.39 16.386332 346.97 1.21 0.966 0.288 0.225 5.89 0.72 0.56 0.19 3.7 0.02 4765 224 2.7 0.46
VXCYG  43783.64 20.133407 249.30 1.30 0.300 0.791 0.617 737 0.68 047 0.18 3.7 0.02 4871 227 3.0 043
VXCYG  43783.64 20.133407 284.32 1.30 0.321 0.791 0.617 739 074 0.19 -0.12 3.7 0.02 4724 223 5.5  0.31
VXCYG  43783.64 20.133407 249.35 1.30 0.354 0.791 0.617 742 0.73 0.53 0.61 3.7 0.02 4751 224 -1.2  0.66
VXCYG  43783.64 20.133407 284.37 1.30 0.369 0.791 0.617 746 0.71 0.52 0.31 3.7 0.02 4786 225 1.6 0.51
VXCYG  43783.64 20.133407 249.40 1.30 0.399 0.791 0.617 7.52 0.72 0.53 0.36 3.7 0.02 4758 224 1.1  0.54
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VXCYG  43783.64 20.133407 253.41 1.30 0.410 0.791 0.617 7.54 0.70 0.65 0.15 3.7 0.02 4828 226 3.1 0.43
VXCYG  43783.64 20.133407 253.51 1.30 0.508 0.791 0.617 7.72 0.73 0.73 0.04 3.7 0.02 4729 223 4.0 0.39
VXCYG  43783.64 20.133407 253.56 1.30 0.559 0.791 0.617 7.82 0.76 0.74 0.01 3.7 0.02 4667 222 4.2 0.38
VXCYG 43783.64 20.133407 284.57 1.30 0.568 0.791 0.617 7.84 0.82 0.73 0.71 3.7 0.02 4536 219 3.1 0.74
VXCYG 43783.64 20.133407 253.66 1.30 0.657 0.791 0.617 7.92 0.76 0.73 0.05 3.7 0.02 4678 222 3.8 0.40
VXCYG  43783.64 20.133407 253.71 1.30 0.708 0.791 0.617 7.85 0.73 0.67 0.00 3.7 0.02 4748 224 44 0.37
VXCYG  43783.64 20.133407 253.91 1.30 0.908 0.791 0.617 745 056 0.38 0.52 3.7 0.02 5247 238 1.1 0.55
VXCYG  43783.64 20.133407 253.96 1.30 0.958 0.791 0.617 6.99 042 0.27 0.81 3.8 0.02 5789 256 0.8 0.64
RUSCT 31174.67 19.70062 909.02 1.29 0.025 0.957 0.746 6.49 0.49 0.32 0.53 3.7 0.02 5475 245 1.6 0.54
RUSCT 31174.67 19.70062 909.12 1.29 0.124 0.957 0.746 5.64 0.27 0.25 1.13 3.8 0.02 6542 284 1.5 0.74
RUSCT 31174.67 19.70062 909.18 1.29 0.176 0.957 0.746 5.77 032 0.28 0.93 3.8 0.02 6287 274 1.6  0.66
RUSCT 31174.67 19.70062 909.23 1.29 0.226 0.957 0.746 5.84 0.34 0.29 0.62 3.8 0.02 6167 270 2.6  0.52
RUSCT 31174.67 19.70062 909.28 1.29 0.276 0.957 0.746 593 041 0.33 0.73 3.8 0.02 5840 258 1.3 0.60
RUSCT 31174.67 19.70062 909.33 1.29 0.327 0.957 0.746 5.99 0.46 0.33 0.68 3.8 0.02 5624 250 1.1 0.59
RUSCT 31174.67 19.70062 801.41 1.29 0.408 0.957 0.746 6.22 0.51 0.67 0.32 3.7 0.02 5426 244 2.8 0.44
RUSCT 31174.67 19.70062 801.46 1.29 0.458 0.957 0.746 6.21 047 0.61 0.19 3.7 0.02 5562 248 3.9 0.36
RUSCT 31174.67 19.70062 909.48 1.29 0.479 0.957 0.746 6.29 0.58 044 0.32 3.7 0.02 5161 235 2.4 047
RUSCT 31174.67 19.70062 909.53 1.29 0.531 0.957 0.746 6.39 0.61 049 0.36 3.7 0.02 5065 232 1.9 0.50
RUSCT 31174.67 19.70062 909.58 1.29 0.579 0.957 0.746 6.52 0.62 0.55 0.33 3.7 0.02 5034 231 2.0 049
RUSCT 31174.67 19.70062 930.59 1.29 0.592 0.957 0.746 6.49 0.64 0.54 0.35 3.7 0.02 4989 230 1.8 0.50
RUSCT 31174.67 19.70062 909.63 1.29 0.632 0.957 0.746 6.60 0.66 0.55 0.38 3.7 0.02 4928 228 1.4 0.52
RUSCT 31174.67 19.70062 930.64 1.29 0.642 0.957 0.746 6.61 0.66 0.55 0.21 3.7 0.02 4937 229 28 0.44
RUSCT 31174.67 19.70062 894.65 1.29 0.652 0.957 0.746 6.63 0.65 0.56 0.42 3.7 0.02 4945 229 1.1 0.54
RUSCT 31174.67 19.70062 801.66 1.29 0.662 0.957 0.746 6.62 0.55 0.80 0.06 3.7 0.02 5259 238 4.3 0.33
RUSCT 31174.67 19.70062 909.68 1.29 0.682 0.957 0.746 6.67 0.66 0.57 0.27 3.7 0.02 4911 228 2.3 0.47
RUSCT 31174.67 19.70062 894.70 1.29 0.702 0.957 0.746 6.72 0.65 0.59 0.30 3.7 0.02 4940 229 2.1 0.48
RUSCT 31174.67 19.70062 801.71 1.29 0.712 0957 0.746 6.65 0.55 0.79 0.05 3.7 0.02 5263 238 4.4 0.33
RUSCT 31174.67 19.70062 909.73 1.29 0.732 0.957 0.746 6.73 0.67 0.57 0.34 3.7 0.02 4892 227 1.6 0.51
RUSCT 31174.67 19.70062 930.74 1.29 0.744 0957 0.746 6.70 0.66 0.57 0.15 3.7 0.02 4911 228 3.3 0.42
RUSCT 31174.67 19.70062 894.75 1.29 0.748 0.957 0.746 6.74 0.65 0.57 0.31 3.7 0.02 4963 229 2.1 0.48
RUSCT 31174.67 19.70062 909.78 1.29 0.783 0.957 0.746 6.75 0.66 0.54 0.38 3.7 0.02 4937 229 1.4 0.52
RUSCT 31174.67 19.70062 930.80 1.29 0.796 0.957 0.746 6.74 0.63 0.55 0.25 3.7 0.02 5025 231 26 045
RUSCT 31174.67 19.70062 894.80 1.29 0.803 0.957 0.746 6.74 0.63 0.54 042 3.7 0.02 5010 231 1.3  0.53
RUSCT 31174.67 19.70062 909.83 1.29 0.834 0.957 0.746 6.72 0.62 0.51 0.36 3.7 0.02 5040 232 1.8  0.50
RUSCT 31174.67 19.70062 930.85 1.29 0.846 0.957 0.746 6.71 0.62 0.51 0.41 3.7 0.02 5053 232 1.5 0.52
RUSCT 31174.67 19.70062 930.90 1.29 0.896 0.957 0.746 6.69 0.58 0.46 0.30 3.7 0.02 5164 235 2.5 0.46

...continta en la pdgina siguiente...
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RUSCT  31174.67 19.70062 894.90 1.29 0.904 0.957 0.746 6.67 0.57 0.46 0.41 3.7 0.02 5214 237 1.9 0.50
RUSCT  31174.67 19.70062 930.95 1.29 0.948 0.957 0.746 6.64 0.55 0.42 0.21 3.7 0.02 5266 239 3.3 0.40
RUSCT  31174.67 19.70062 908.97 1.29 0.973 0.957 0.746 6.64 0.56 0.40 0.45 3.7 0.02 5238 238 1.6 0.52
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