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INTRODUCCION

Lante

El estudio de lay variables pulsantes constitnye an dren relativamente pequeni, pero iy impor

nnos o Hevado i la delinicion del diagrama

vy 1 observi

- Unainteraceion entre Ly teor

LT ofi:

wnites o las

Hertzprung-Russcll (HR) donde tienen lusir Ins pridsaciones cinsaudis por mecinisnos sene

@ os estiudos evolativos,

trellas de divers

Dentro del dingrama HR Ly nna seccidn inter wite, que es donde se localiza ana gran parte de

Labilidad. En los ailtimos 20 anos se ha

I: .o estiregion se e llann franja de ines

treflas variable:

anja de inestabilidad atraviesa In

desarrvollivdo uu gran interds en L region del diagraana HRO donde Lo

sectiencia principal. que es domde se encnentran e estrellns bl v e constituyen i grupo de varinbles

A princeipal hasta una o dos

2 ho

pulsantes de tipos espectrales entre A2y FOO extendidéndose desde L secnend

desde 30 minntos he sy el

magnitndes por encinia de oclla A intervalo de los periodos var

intervido e varincion de amplitud de masnitod vie desde 0017 hasea 0570 Dentro de esti region ¢

. RR de Lira.

mbién

e encuentran ot

Cefeidas Clisicns, WV

ses oxtrellas pulsantes de tipos espectrales AL F y G como: Cefeidas Ensa

‘ndose hacia la derecha de Ta feanja de inestabilidad, se

rginis yo finabunente, extendi
&

riables RV TS

1 ode oftras estrellas, en las 3 Scuti como los periodos son nmy cortos, se pueden obtener

n las v

encuent

wtri. las semirregulares y las Mira de largo periodo, Jde cientos de dins,

slos en una sola noche. La nmdtiperiodicidad o comitin entre las estrellas 8 Senti. Las Cefeidas
y las RR Lira predominantemente pudsan en modo radial, mientras gue muchias estrellas 6 Scuti parecen

mostrar modos no radindes o nna mezela de radiales y no radiales, Para generalizar, ol largo periodo, Ia

sran amplitud ¥y ol periodo simple de estas estrellas son alpunans de las caracteristicas de los palsadores
radiales mientras gue para las estrejlas de corto periodo, os necesario tener un conocimiento mis deeallado

que nos permita decidir si se tratia de mezelas complejas de modos racdiales ¥ no riddiales o es nn fenémeno no

periodico. Actualimente hay catalogidas mas de 200 estrellas y constituyen el segundo grupo nis numeroso
de pulsadores de niestra Galaxin, despueés de Lws enanas blancas, La mayorin pertenecen a la poblacién 1.

pero algunas imestran baja metadicidad y altiu velocidad espacial tipica de Ia poblacion IT.

fodos mny cortos v amplitudes pequenas, sin embargo, se

La mayoria de las estrellas 8 Scuti posectt per

tinguir dos subgrupos,

pueden distinguir dos tipos: § Scuti y SX Phe. Dentro del tipo 4 Scutic se prieden di

que 0.3™

.y las estrellas 6 Scuti (o

las estrellas AT Vel (enanas cefeidas. RRs) con amplitudes mayor

de ciimulos) caracterizadas por aanpli

tedes iy pequenas, menos gie 0.07 (Frolov e Irknev., 1982). Las

~aracterizan. esencialmente,

estrellas del tipo SX Phe. aparecen como objetos viejos de poblaciéon I1. que s

les elevadns, una luminoesidaa débil, unas razones

por: un débil contenido metdilico, unas velocidades espac

de periodos algo mayores y un  razén periodo-gravedad diferente a la que camplen las § Scuti (Frolov, 1982;

Breger et al., 1983: Frolov et al.. 1984).



En la actuadidiud se considerim o livs estrellis tipo &

X Phe cotno un subzrapo constituido por agquellas

©

trelliss AL Vel v o Seuti de hacia amplitnd pertenecicntes il pobhiweion I en contraparte con las 4 Scuti

e poblacion L.

En cic

pitnlo 1 redan los antecedentes, mndinentos v mecanisios de palsacion radisd yaanaltipericdie.

strellas variables de corro periodao.

rios

En ¢l capititlo 2 se da i breve deseripeion de oy atemis fotomdtricos v osu amplin iedilizacion.

haciendo notar ancin del sistema fotomdétri

adtmpor o by — 53 atiliziwdo e este trabagjo.

n L obscervicciones v Ll rediee

En ¢l capitulo 3 = presen n de los datos, El progriuna numérico es

e

wrollivdo en el apdéndice T

En el capitulo 4 se presentin los antecodentes historicos de ciada estrellic y L determinacion de los

parimetros fisicos. Las tablas de

> Htados y las enrvis de luz se presentan en ol apéndice

ntan las conelusiones obtenidas del sunidisis de estas estrellas.,

Finalimente se pr




1. ESTRELLAS VARIABLES PULSANTES

1.1 Antecedentes y motivacién

L historin de Liws estrellas vieiables oot infimsanente ligada con e astronomin en seneral. En las

cnlturas maas satignas, cotno I China, Japones

e dsliunicin existen inforues sobee I aparicion de <estrellas

hudspedes™ v sobre estrellis vivciables, Bl ciunbio nuis espoectacenlar oqpie se conoes on ol brillo de ana estrella

es probablemente Lo explosion e Ly estrellic de Tyveho en 13720 Esta exstrellae apaaecid sitbitamente en la

constelacion de Casiopen, v en el hreve Lpso de anos pocos dins, anments hasta an brillo gue exeedin en
mucho al de Venns,

El priimcr caso antdéntico de uma esteeilin e se comprobd que varinhie periddiciuanente en brillo fudé Ia

estrella dmicron en v constelivcion de Coras il Badlena), Bn acosto de 15096 David Fabricins noté la primer

v

ariable periddical lhunada por Helverins 11638) como NMirie ilasta 16670 tres ainatos de siglo después, no

fué descubier

ot estrella varinble, AMontanori notd e b estrella beta (49 de In conste

acion de Perseo,

conocida tambidén como Algoll aparcecin en minas noches mads déhil que en ot

as.  Actualinente se sabe que
las variaciones en el brillo de una estrelli se pucden deber o dos cansis: a0 objetos que se interponen entre

1a estrella y nosotros colipsando @n luz o, o variaciones intrinsceas ded brillo de e eserelli. Las variables se

clasifican como: geométricas, intrinsecas y eruptivas.

Las variables geométricas (bhinnrins o eclipsantes) son estrellas en las que no hay variacion fisica pero

cnya variacion del brillo se debe aoaima oenltacion. «

decir, una de las componentes de an par de estrellas

pasa enfrente de la otra. eclipsando y reduciendo b brillo total del sistema binario.

nLes) son es

Las variables intrinsecas (puls

trellas (ue se encnentran en fises mas evolucionadas que el
Sol, que ya hin cesado de gquemar Hidrdgeno en s micleo, Lis Hluctuaciones en lnminosidad son cansadas

por una pulsacion de la estrell:

2 esto se debe o la combinacion de las dos fuer

g

: I presion de la radiacién,

1a cual tiende a expandir la estrella v la gravitacion que tiende o contracerla, Estas estrellas se clasifican
3 2
principalimente por su periodo de pulsacian, ¢l enal puede variar desde fracciones de segundo hasta anos. La

mayor parte de las estrellas variables conocidas tienen uin periodo entre 1y 50 dins y re

iben el nombre de
Cefeidas. A las de perfodo mas corto. del orden de un dia, se les conoce como RR de Lira. Estos dos tipos

de estrellas variables han permitide e determinacion de

s distanceias a los dis

intos objetos en el universo.

En las variabl

eruptivas (o cataclismic

1) el brillo anmenta abmiptamente a intervalos irregular

Aparentemente

ocurren ¢n o

las explosiones (que producen un auamento de brillo. las cuales afectan toda o

parte de la atmosfera de la o

> rreflia. Este incremento en el brillo es acompanado por un aumento en la
temperatura y variaciones en el espectro. Cuando el brillo msiximo ha pasado. Ia estrella brilla menos y se
va enfriande lentamente.

Dentro de 1;

s variables pulsantes (RR e Lira y Cefeidas) tambicn se encuentran las RV Tauri. las e

5



largo periodo (Miva), s 7 Canis Mavoris, las C

ZZ Ceti. ete,

Liw Enanas, las o Senti, e o Counnn Venaticoram. las

L

mavoriin de s 3 Seuti (de tipos espectrades entre A v F) con suanplitndes mavores goe ol Hmite

arbitrario de 0.3 sdn tiunbicn lanadas cefeir

s enanis, Al Vel o RRs (definidas orviginalimente por Smith,
1955). Han sido diterenciadas de Las 0 Sentic esencialinente en base ieosasuanplitnd, lo euad hi sido eriticado
por diversos suttor

al., 1978: Bre

cn. 1970qa; Chevadier, 19720 Baglin ot bl 19730 B S et nlo 1975 Menaunad

ot

or. 1980) anngue nnichos astrofisicos piensan gues o pesar de e hay diterencias fotomatricns

entre ell

. particulioinente s aauplitudes, anabas pueden apruaparse on o anae sola tiunili;

Unas poens o Seuti de grom cunplitud (junto con sdoanas de pegquena aanplitud) aparceen como objetos

vicjox de poblacién T Se tratia de extreilise SN Phe caracteriziulas, esenctalmente, por an debil contenido

metidico, nnas velocidades espacindes elevivdas. una hnninosidad debils nnas razones dee periodo algo mayores

y una razon perfodo-sravedid diferente o Lo gque enmiplen las 3 Seati cFrolos e ados 10828 Bre

cer et ado. 1983:
Frolov et al.. 198.1).

Liws estrellas o Senti de by

vianplitud pertenceen a ke Poblacion Lo con masas del ordest de 2Af50 en un
esticlo evolntive de secuendcia principal (o inmediatanente posteriory. Ahora bieng ¢l estado evolutivo de las

Al Vel parece menos clivo. Dive

os mantores han sugerido varias hipotesis para estas estrellas;

a) Hipotesis (e alta evolucion. Bessel (1969) propuso que las Al Vel son estrellas de Poblacion IT o

Poblacion I vieja de bajaamasa (0.5 3M:) ¥y estado post-flash de helio. La evidencia para este punto de vista

0 SX Phe y Al Vel y

fué dedud

Ia principalimente de la paradaje y alto movinmiento espacial obtenidos pad
el acuerdo de los cocientes de perfodos observados de las variables nmmltimodales con la teoria,
Dziembowski ¢t al. (1971) presentan argumentos para an punto de vista nus extremo. de que Ins AT

Vel son objetos e 0.2 Al evolucionmdo hasta ol estado de enana blivea.

1) Hipotesis de Poblacion I normal. En esta hipotesis, livs AL Vel estin en nn estado de evolucién de

secuencia principal o inmoediatemente posterior con abundancias metdilicas de Poblacion [ Las Al Vel serian
simpleniente estrellas o Seati con mnplitud mayor gque ol lfimite aobitrario de 0.3 y podrian compartir la

alta masa (1.5 a 2.5 Al5) de la mayoria de Ins 6 Scuti.

on 1L, En

c) Hipotesis de secuencia principal de Poblac

ta hipotesis. formaria an grupo de baja me-
talicidad paralclo ad de L § Seuti de Poblacion I La menor abundacia metsilien predice hajas huninosidades
y masas. en este estado de evohicion,

En la actualidad se conside

an a las estrellas tipo SX Phe como un subgrupo constituide por aqguellas
estrellas AL Vel y 6 Scuti de baja aanplitud pertenccientes a la poblaciaon I1, en contraparte a las 6 Scuti de
poblacién 1.

La relacion entre las estrellas cefeidas

nanas y las delta scuti {6 Scuti) es poco clara. Ambos grupos
tienen periodos semejantes (< 0.25%) pero sus enrvas de luz mnestran caracteristicas muy diferentes. Las

estrellas cefeidas enanas tienen amplitudes grandes (> 0.5™ en V) mientras que las deltas tienen amplitudes

6



ripic

1INAnLe menores (nuaes contesinus.

En general se picnsa gue s estreelbis cofeidns enimas exsunitiedins hasta ahora siieseean an compor-

tauniento semejante al de las 3 Scutic Por consigniente, Lo sanplitad de palsacion no es an indicador ded

estado evolutivo,

De enalguier manera. debe de exiseir an problemiss evolutivo pues existen ad menos cunatro estrel

Phe. CY Aqr. DY Do

as (SX

» GD 428) gques puede demostrarse, pertenccen a Lic poblacion del diseo viejo o al halo:

tienen velocidades espaciales siantficativianente mieis altas que ol resro de s vidiables del srapo constituido

por las deltas Seuti de menor aunplitad de palsiccion. Es importanre hacer notar (e ostis onatro estrellis

muestran tunbicn baji abnudaneciie en metades. El periodo de pudsacion v liv o

al indicin

avedad supertic

que estas estrells no se encuentran tanpoco en b franga horizontad, De hecho, pared

‘1 ser nucho s

cvolncionadas., El problemia del estado ovolutivo de estas estrellis pobres enometades no se confina o las

estrellas de sriun amplitnd, Existen otras {por ejemplo: BS Tae, BDS 2000 v HD1L0O36G3) con nna deficiencia

de metales extreman,

De lo interior surge Liv pregunta: L OQné son s estrellas o Sened pobres enometales?. De entrada se ha

argumentado que las cefeldas ennnas son estrellas tipo A normales en s fases tempraaas post-secuencia
principal. Como Il mayoria de Ias estrellics A en la fise post-secnencia principal no son variables o pulsan
con mity haja anplituad, os claro que las cofeidas enanas, con sus grandes anplitudes, no son completamente

normales, En 1982 Breger hizo notar que los expectros de estas o8

*Has mostraban limeas angostas definidas,

esto o

- valore

s bhajos de e sind (rotacion lenta).

Surge otra preguntic Por qué una rotacion lenta implica pulsaciones de gran amplitud?, tedricamente

1o hay explicaciéon para este fendmeno. Breger mismo plantea dos posibilidades:

1) Que una rotacion lenta estimule Ly difusion de los elamentos. Esta posibilidad se ve descartada pues
la mayor parte de los modelos han demostrado gque I difusion causa ina disminucion del contenido det Helio

en la atindsfera estelar, lo que inhibiria, mas que provocar pulsaciones de gran amplitud. Anadlogamante. 1a

difusion provocarin anomalins quitnicas en la superticie sstelar, efecto que no se ha observado.

2) Que ¢l acoplamiento no lineal eutre los diferentes modos de pulsacion actite de forna tal que limite

embowski (1980).

la pulsacién por “reparticién™ de la energia entre estos modos, Esta propuesta es de Dy

Observacionalmente este mecanisino provoca problemans dada 1n existencia de ins estrellas 4 Seati de baja

amplitud con s6lo uno o dos modoes radinles excitados gue debieran de tener amplitudes de pulsacién mucho

mayores.

Una complicacion midis sobre la teoria evolutiva tiene que ver con los caunbios de periodo observados.
Aunqgue su interpretacion es algo probloandtica (Swigart y Renzini. 1979). suponiendo masa constante y

considerando la conocida relacion:

=~



(1.1)

donde I? os ol pepioda N v R =<on Inomasa v el raudio de Inestrellag respectivainento, (Q os

v constante de
pilsacion ¥ se puede relacionar el ciuanbio de periodo al radios v por consignionte, i los miodelos evolutivos.,
En vista de estos problems paas

i

entender o estas estrellas v opara conciliar las observaciones con los modelos
cvolutivos, os quis

Necesario cotside

ar oftras alternativias gne expliqren o bie cefeidas ennnas, Quizi

estreellas objetos nuis evolucionados produacra de anag

rangi snb-hovizontal?,

1 este cnso. en
analoarin con las otras estrellis variables e

cran aunplitied como s coteidies v s R e Li

1. no serinn
al izuad e s orasic de vanrtaeian ded periodor St cinbaraol s teiwies evolitivies Jdespies del
flash de Helio mines

excepeionale

tran gque los objetos con b

SO Supnestas porn s coetede

s cnaness no entran ala frangs
abilidad. oo menos des gque los modelos estén tatahmente mall lo cnal parceee poco probable en vista de
I concordaneciin con s obxery

deines

clones de los cnmlos elobuabloes v ode s RR e Lira, es diffeil entender comao

preden producirse las cofeidins enanns con los pariunetros derivido:

Una tiltima alternativie contemplic i posibilidad de ouie s estrellas cofeidis enanas sean ohjetos pre-

enanas blancas. En esta posibilidad ol Hash de Helio al final de las rianas de s gigantes debié de haber side
un evento explosivo. que arrojara v envolvente y cuya remanente se enfrinen y gne evolucionara de derechaa

zaquierda a lo largo del di

erama HR (Duprec y Cole. 1983). En este caso la miasa del remanente debers de

ser menor que laomasa del nacleo al finad de la rama de las gigantes. esto eso M0 < 0.5 Mo, lo gue implica
At/ Mevr = 2.0 1o que no se observae Unae objecion mils o este modelo es que no se observa ninguna

nebilosidiud rodenando a las cofeidas enanas anngue clido, qui

va tenido ticmpo para disiparse. Comeo
conclusion. es evidente que hacen talta tinchos nuis datos gne pucedan arrojar nz que condnzea ala solueién
de este interesante problema,

1.2 Consideraciones basicas

a) Condiciones para el equilibrio mecdnico de estrellas.

Es posible establec

v un limite superior ¢ inferior e 1a masa de gas que puede forimar una estrella; en

in practica. no se han observivdo ostrellas con masas fuern de estos mites pues. en equilibrio, las fuerzas
debidas ol gene

racion de energin termonuclear en el nticleo de una estrella pueden balancear la gravitacion,
1a cual tiende a contraer 1a estrella.

La energia total, E, «

dadda por

E=FE,+ E,



donde E, y E, son la cney

gravitacional v rérmica respectiviunente, Para un objeto esférico de masa
total M. radio R y densidad promaedio p se tiene:

o ?

donde mi(r) es la masa

contenida en ol radio v ¥y G s la constante pravitacional. 8i la energin térmica
E,; es:

£, ~ 3MRT

donde R= Cte «le:l Substituyendo en E se tiene:

E=Af [3RT - gwcnz,,] (1.2)

Para una estrella que esté en el limite £ > 0 entonces, si T es grande. la densidad podria ser también
grande.

Las reacciones termomicleares empiezan cuando T > 107 K. Para aumentar la temperatura al punte en

el enal las reacciones nucleares puedan ocurrir,

requiere un minimn de masa: esto es Ay, > 0.02 Mg,
En masas muay grandes la presion de radiacion pnede ser también tomada en cuenta, Cunndo ésta excede la
presion del gas. la estrella serd inestable y tenderit o oscilar con la eyeccion de masa hasta quie logre alcanzar

una configuracion estable. Este limite superior de masa es My, < 30 Mg,
b) Ecuaciones para modelos estelares en equilibrio hidrostatico.

Las ecuaciones basicas para modelos estelares quimicamente homogéneos en vquilibrio hidrostitico son:
(Conservacidn de masa)

M(r) = 47r/ r2p(r)dr {1.3)
o
Para la masa interior a r: p(r) = densidad enr y V(r) = 7“7) = voliimen especifico. De acuerdo con la

ley de gravitacion:

{Equilibrio hidrostatico)

M(r)

—G p(r) p (1.4)

9



fcion sravitacional dentro de i estrelli no estit badanceada

donde poes in presion al raddio r. Si la acel

por ol gracdiente de presion. hav ana desviacion del eqguilibrio hidroseitico: tal desvineion consa escilaciones

e disminiecian Jde canplitwd,

(Ecuacion de movimiento)

Lor
—_— - 5
»or (1-5)

(Ecuacion de thijo de ealor)

20 oU ovo
or = or YU or = (1.8)

donde Q s ol cador absorbido, ¢ os o cnergin nuclear genericda v U es I energin interna el gas (todo
por gramo por segundo ). Loes eof thjo de eador (Hojo de energin toral (e pasa a traves de ana estera de radio

r) y @Q/Jf es un términoe no adiabiitico.

i potencial gravitacional es:

El caanbio de ener

dE, = _(’_:) dp
’ P

hcidn:

el cual da la ec

{Couservacian de energia)

dL(r) _ - p dp dU
— = trrsp (r. + = ar s (1.7)

En las zonns donde la energia ex transportada por radiacidn. la huninosidad (erg seg™1) se
2l (T
L(r) = —inrr® — —— e

™) 3 wip. T)peir
y el gradiente de temperatura:

g__é wp L)

dr —  dacT3 4wr2

donde a es la constante de radiacién {(ergem A 1), & s el cocliciente de absorcién de masa (em2 g—1),

(Fp)~1 es L trayectoria libre medin del fotén y o es la velocidad de la luz (erms™1).
En las zonas doude la energin es transportada principalmente por convecciéon y Ia presién de radiacion

juega un papel menos inmportante, la presién y la densidad estin relncionadas aproximadamente por la ley
de un gas adiabiitico

P =Cp”

10




donde y = gl- es Liv rwor: efectivie {incluyendo jonids

ion. disocincion vy raddincion) de los dos calores

especificos, C es una coustante vy I presion obed L emuaeion

nr L
D= Pyt Lo = p——+ 5o T
i :
donde g1 = g(p. T es I composicion quimica ( peso moleentar), St considerinmos an modelo estelar

titico ¥y una pequer vauda verticalinente, entoncees I respuesta aesta “inestabilidad™ consiste

en comparar i densidad del

plazado con ln de sns mevos adrededore

. Lo cantidiad —

- {@ es la

acoleracion de v gravedad ¥ O, es ool

dor especitico i presion conustaure) perimaneae constante localinente

y define el gradiente de temperatura criticn en ol cnad o}

o desplazicdo esti en equilibrio v es Hamado el

gradiente adiabditico. Jdefinido como sigue:

AT LN T i
(T (1"7>FT (1.8)

Consecuentemente. it conveccion ocurre en s partes de ana estrellia donde el gradiente de temperatura

exed

esx mayor que el gradicente adiabiitico, Despuds de una Auctiacion de encrgia ascendente, el gas desplazado es

méds ligero que en sus adrededores, En el inte

ior estelar este gradiente “snperadiabitice”™ perianece pequeiio

y es aproximadaumente igual ol gradiente adiabati

3. Sin embargo cerca de la saperficie donde 1a trayectoria

libre medin del foton ((~p)71) ex prande (el cador es He

ado por raddiacion de los elementos convectivos), ol
gradient

Ls

»de temperatura convectivo excede considerablemente ol gradiente adiabitico.

S coniciones ansoric

s constitnyen un conjunto de cinco ecuaciones diferenciales de primer orden en

r. P, T, t y L(r).

Mi(r) para las 5 varinbles dependient

o es posible obtener una solucidn estricta de

las cinco ecuacione

. sin embargo se puede obtener una solncion por integracion munérica. Es posible tener

una sohicion aproximada ¢

tando L dependen

del tiempo es despreciable Ginodelo de equilibrio). Hay nna

solucidén especifica en terminos de las cantidade

ray 0y To ¥ Lot la dependencia del tiempo entonces esta

cdefinida como sigue:

r{M (). 1) = ro[M ()] {1 + + {AL(r). 2]}

donde ! es Ia variable adimensional que describe la desviacion de r de su valor en equilibrio.

Expresiones similares para P, T y L puecden ser escritas en términos de las Huctuaciones correspondientes
pl, T, LY. las cuales. despreciando términos de mayor orden gne el primero. y todas las cantidades no
adimensionales. condtucen a ccuaciones diferenciales no lineales para el cilenlo de pequeias oscilaciones del
modelo de equilibrio.

Esto puede ser aplicado en Ias capas exteriores de una estrella donde 1la produccién de energia es

despreciable. La pre;

cripeion de Ia presion, tempeoeratura, y densidad como funcion e la posicién en la

11



estrelliv proporciona bases para la teorin linead d

osciliviones de peguena sunplitad (palsaciones) alrededor

lel modeio estitico. Lo ant

10t tiuubidn es il como estado inicial para calenjos no-fineales de

pran amplitad,

Linealizacion adiabatica y no adiabatica

Cauliv o

searon (capiy concentrici) de Lo estrella ni pierde ni lor durante o] cnrso od

v pulsacion

(suposicion adiabiitica). Sitaos

s b varinciones de atemperatarin e densidad, T pre

ion v 1a huminesidad

on los

WEArones son niuy peguenas comparicdas con los vador

promoedio entonces xe tiene la lamada

aproximacion lineal. Exto da i posibilidied de quie o] periodo de palsacion (tanbicn los modos mas altos

que el fundianental) pueda ser calenlido yo posteriormente, v reliccidn entre ¢l perindo v e densidad media,

Si despreciimanos el términoe noe adiabie

co. v o considerando =olo movimiento

Fosidad, tur-
bhulencia o compresion magncti

v oes prosible encontrar soluciones con trecnendci

S, ento es, con un

s complej

ciunbio seenlar en s aanplitudes de pulsacion. Todas s variaciones, convencioniadmente usadas como las

variables dependientes, son funciones del ticmpo de lasi

niente formna:

et con w = b+ ik Dentro de In parte imaginarin & es el cocticiente de inestabilidad y 6 = :"ll,'- es la

frecnencia angular de pulsagc

1. Dependiendo del vidor que tome & (pos

ivo o negativo) lis pulsaciones son

amortigitivlias o excitiddis, donde 1a pulsacian se supone gue ex

o

armonica y el eigenvalor es la frecuencia del
movimicento. Lis oscilaciones no

APHA X

as determinan las variaciones en temperatuara,

D

pues de substituir el factor de ticmpo (¢22) en las 5 ccuaciones bitsicns linealizadas (inasa, momento,

energia. flujo y generacion de energi

). solo tienen una variable indepoendiente del tiempo (0 = 7/R) y

entonces se ticne unan serie de ecnaciones diferenciales ordinarias, Los cilenlos linealizados toman en cuenta

los efectos de lns regiones no-adiabiticas cerc

ade I saperticie estelar, contirmando la inefiencia de la zona de
jonizacién de He 1T como mecnnismo desestabilivador: con lo cual no se puede decir enales estrellas pualsan,
y donde se localizan en el diagrama HR.

Un resultado significiativo e los ailenlos no-adiabiticos (Zhevakin, Cox. Baker y Kippenhann, Unnos
en los anos 1953 4 1965H) es que ¢l movimicento en la onda no prevalece Jargo tiempo: la méiixima presién no

«

incide con i miixinma densidad, La fase retardadora o

ny pequena pero sobre muchos periodos puede
conducir A itmportant

efectos. Este corrimiento de fase en la superticie depende fuertemente de la situacién

en las eapas exteriores. particulannente en la zona de ionizacion del Hidraogeno. donde los efectos no lineales
son aparentemente los mids importantes,

Las ecuin

ones que <

criben 1a linealizacion adiabatica son Ins siguientes:

La variable dependiente (6r), la variacion en radio (dr(t) = r£e~"), In variabl

independiente { z = r/R)

si la oscilacion «

= p7 por lo que conducen a la siguiente ecuacién:

12



iR
= (

con V(.r) = f—'i%i donde M(x) es Ly miasa interior a x. £0r) es la aanplitid ¥y w ex In frecnencia del

. 1 Vi) 4 — 3~ 3R .
1-—\(.,.))_r+———._,( P +_—~,Glx1(,.~.)‘—”

movimiento.
Una posible solucidn para las condiciones il frontern (0 = 1 en la superticie y 2 = 0 en ¢l centro} os:
By &4
r
Y
o =2 l—‘,3 A
dg _ — 3oy T
dr GAMA ~
En » = 0, In mnplitnd £ permanece finita lo enal es suticiente para gue I teorin lineal adiabitica

conduzca a varias eigenfrecuencias wi y anplitudes £ La razén de caanbio de Ia energia (W) de oscilaciéon

se puede determinar de Ia signiente relacién:

AW 1 i Spf .. R dL
el A (v — 1)—[}—-[()\ ——:)(m ]ll}\/l(1) (1.9)

Es decir, la oscilacion del sistema puede ser excitnda o amortiguada por una variacién de Ia produceién

nuclear.

Pulsacién termomecinica no-lineal

El procedimicnto en esta teoria consiste en tratar de integrar las ecnaciones basicas en su forma completa
no-lineal como un problema con valor inicial. Esto se¢ resuelve en forma de diferencias finitas con muchos
cascarones y como un sistema dindmico. de tal forma que el movimiento de¢ cada cascardn de gas estd
determinado por la diferencia entre el gradiente de presion que empuja hacia afuera y la fuerza de atraccidén
gravitacional hacia adentro.

El comportamiento de la atmésfera estelar que tiene dependencia del tiempo incluye posible relajacién
térmica asi como evolucidn y decaimiento de movimientos hidrodindmicos en esta regién extremadamente no-
lineal. Esto se da suponiendo que ¢l micleo central de la estrella pudiera ser reemplazado por una condicién
interior a la frontera (como una fuente de luminosidad constante) aplicada en z =r/R < 1/6.

Una buena descripcién de efectos hidrodindmicos en las capas exteriores permite el correcto tratamiento
de ondas de choque, las cuales de otro modo. todavia presentan las dificultades mas serias. El método de
tratamiento de la zona de ionizacién del H cerca de 10* K es numéricamente dificil, y complica el cdlculo de

amplitudes pequefias y ambas (amplitudes grandes y pecueinas) no son consideradas satisfactorinmente.
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Los cillenlos no-lineales { Christy. Cox. Bak

y V. Sengbusch: en los mos de 1962 a0 1969) han mostrado

on del Hidropeno contribuve de forma importante a la excitacion: taanab

que la zona de ioniy

‘1 ex impor-
tante en b de

riinacion de las aciones de fase

v amplitud en la supe

ticie. en I tormi detallada de la

curva e luz v en la ubicacion dentro de I franja de inescabilidiud en el diaprama HR.

Para nnn g

fan varicdad e modelos, despuds de nnichios aiilenlos

e

A las siguientes relaciones

parcialimente empiricas:

!? 1.7 1‘1 -7
i = 9. ——— —_—
Po(ddias) = ‘)'(’““1({{@) (AI@)

log T, = 3.828 — 0.06 log [, (1.10)

Myt = 2.01 log, (%) + 2.2810g I

donde I% es el periodo del modo fundamental que es igual ol tiempo de pulsacién. En la tltima
ecuacidén para el centro de la franja de inestabilidad { Y = 0.3. es el porcentaje de He) si Mear es la magnitud

bolométrica esta relacidn perfodo-huninosidad Heva a la siguiente relacién masa-luminesidad:

L < M?3®

Cuando Ia pulsacién es radial. las Huctuaciones en luminosidad son cansadas por una pulsacién de la
estrella debido a la combinacién de 2 fuerzas: la presidn de radiacion. la cual tiende a expandir la estrella y

).

la gravitacién que tiende a comprimirla {es opuc

En el momento en que la estrella alcanza su maximo difimetro. la presion es minima. la temperatura es
baja y la velocidad del gas es cero: entonces la gravedad hace que la estrella se contraiga, la presién aumenta,
al igual que la temperatura y la velocidad del gas. En su didimetro ininimo. la presién hace que la estrella se
expanda, es decir, la presién y la temperatura tienden o disminuir y cuando alecanza su miaximo didmetro, el

proceso, como un todo,vuelve a empezar.

También hay ondas que se propagan alrededor de las capas externas Jo una estrella, como las ondas
sismicas sobre la Tierra. Las oscilaciones solares también son de este tipo. Estos se llaman modos no-
radiales, donde varios modos de pulsacién pueden decaer en una serie de armdnicos. Hay mas posibilidades
en el caso de modos no-radiales de que se tengan diferentes arménicos que viajen alrededor del ecuador y

de los polos. También hay dos cruninos diferentes por los cuales las ondas pueden viajar. El primero es, en
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ondas p ( ondas de presién). El

0. coma nna onda de sonido pero aomuy baja frecuencia, Haanada

eneril son de nn pes

efes

iodo nnkis larmo gue s

o1 Hanadias ondas (. (ute en

undo se debe a la woediad y

Nes,

onudas p.

1.3 Fundamentos y mecanismos de pulsacién

Se inicia liv discusion con respecto o bas estrellis variables mltiperiodicas v los efectos (ue provoean las

asi como s ubicacion

riabl

pulsaciones en las Cofeidas, fenémenos bien entendidos v en otros tipo de
+ s importante senadar los teabajos ques durante meis de 15 anos, han

en el diagrama HR. En esti part

Christyv. Castor. Stobie.

oricos cowo 1.0 Coxo Baker. Kippenhahin, AN Cox. Kin

desarrolladdo Jos o
o principalmente. sobre la teorin dee pualsacion lineal no adiabitiea de

Stellinewert. Divvery, Ihen v g

pequenas aanplitudes.

A ahora, estin

S COMMIeS, Ne piens
inis. las RR de Liva,

una IR ¢l cual agrupa todas Ias

s del origen de las pulsaciones en las variables

L ennsas
s Cefeidas

rellas incliuyen s Cefeidas clitsicas, las W Vi

bien entendidas. § 18 e

ran en ol di

Jlas se encuent

Enanas y las 6 Seunti. Todas estas «
variables pulsantes de tipos espectrales AL F o G en nna angosta region indclinada por
n varios cientos de miles de veces

mcima y o la derechn

. de unas cuantas has

de la secuencia principal, de una manera bhurd
enerahinente como franja de

region se le conoce

Ia lhiminosidad solar y e nnos 3000 o SODOK. A ¢
inestabilidad.

cion, la cual se origina en un punto interno de la

Frsicamente, una pulsacidén es una formia de os
on prede ser producida en el liunado modo fundamental

ficie. La oscilac

estrella y es levada o la supe
o en uno o ands armonicos. dependiendo de la posician del pante de origen con respecto a la superficie.
ida. I teorin muestra que si ésta

La oscilacion produacida dentro de Ia estrella puede ser sostenida o exting

mantenida. la estrella pruede tener un depdsito pequeno cuy: funcion es almacenar ¢l calor cuando la

€
mente cuando la estrella se enfrie

Lablecerse pro

liente, siendo capaz de re

A contraida y ¢

estrella es

¥ se expanda.

Los astrofisicos han demostrado que son principalmente las capas internas e Helio ionizado (Het)

1as que juegan ¢l papel de depésito porque. durante la fase de contraccion. la energin liberada es usada en

18t sioesta capa permanece muais fria que la capa no

ada capa para tonizar Atomos y no para calentar ol g
ionizada que la rodea. entonces pnede absorber mas calor. Durante la expansion. el calor es restablecido y

este siministra la energia adicional para mantener la pulsaciéon. En la misma estrella. pueden haber varias

capas ionizadas localizadas en diferentes profundidades. Si este es el caso. pueden haber varios periodos de

pulsacion que producen una curva de luz comipl



e In wion ale

ruric v in dependene

En unn estretla. o]l anmento de la opacidiud con la temper

nismos de excitacion vildidos que copocer.

constititven lox dos e

cpergin nuclear con i temperat

anisimo . Eddingron (19411 demostrda gue en i cefeidas clisicns

ivamente, como mecanisino s v me

respoed

ol tinico mecanismo oticaz era el mecnnismo ~. Baker v Kippenhann (1962) comprobaron esta afirmacion.,

ilerlos ddetadlivdos sobre v pulsiceian de an modelo de L estrellic o Cepheis Ldentificaron dos

al realizar o

zonas de excitacion. que coinciden con las resiones on las gue o opacidiad crece neis ripidamente con Ia
temperatnrin, debido ool ionizacion del hidedceno v helioo L primera zona corresponde a Ly ionizacion del

sitida, o e sesundan jonizacion del helio (FHet* ).

acion del helio ¢ £7e ) v L se

hidrogeno vy ala primera ionis

i zona de jonizacion Jdel helioo que se

in pulsacional (60%7) proviene de Lo seg

La mavor parte de la ener

tiene a4 una temperatara de S0000 Ko Las estrellas 6 Scuti deben su inestabilichul pulsacionad al mecanismo

~ (Chevalier, 1970 v b

ton de jonizacion del Het estia

Par ot parte. L teoric lineal no adiabdarican mnestra que, cuaado L

un nivel apropido de masia en laescrellin estos dos efect os pueden prodneiv i pualsacion, De hecho, dominan

ucdo quie las pulsaciones cres

Ia disipacian en lo miis profundo de la estrella, e

ciones puede considerarse como nn efecto de ionizaciéon

nera bk puls

E! efecto desestabilizador que

ronsti-

que un elemento abundante

r inestabilidad pulsacional y

en la envolvente estelar. Puede provoc

aen fases pa ies de jonizacion a una

r

tuyente de la estrelln, tal como el Hidrogeno v /o el Helio se encuent

1 el clemento constitnyente impide que

profundidiud criticia por abajo de la fotdosfern, Estajonizacion par

;ion o la temperatura

nificativamente en rel:

la temperatura de las regiones de tonizacion parcial varfe s

mdantes durante la prnlsacion. Este efecto se conoce como mecanismo Gamma. En

ce las regiones cir

as regiones no se cleva nmcho durante L fase de compresién en el ciclo de

particular. la temperatura de es

nencias: primero, tiende o impedir

pulsacion. Esta relativa frialdad darante la compresion ticne dos conse

el Aujo de la radiacién hacia afuera de estas regiones en exta fase v segundo, o ionzacion parcial y a relativa

frialdad hacen que In opacidad de estas regiones aumente durante la compresion (el mecanisio Kappa) y por

consiguiente. inpide el Hujo de la radiacion fuera de estas regiones en esta fase. El resultado neto de estos

procesos es la inhibicion del escape de la radiacién durante 1 fase de compresion. La radiacion atrapada

calienta entonces lis regiones atmosféricas y ocasiona gue I presion auente hasta hacerse mayor durante la
fase de expansion que durante la fase Jde compresion. Asi. las pulsaciones tienden o bombearse o excitarse y,
consecuentemente. anmentar su aanplititd con el ticmpo hasta que los procesos no lineales limiten la amplitud

hasta un valor fijn. nmy probablemente. o] valor observado.

Por otro lado. Lis capas mis interiores de Liv estrella. por abajo de las regiones de ionizacion, tienden
a comportarse precisamente de manera opnesta de tal modo gque inhiben las pulsaciones. Este efecto de
amortiguamicnto se conoce como: “ameortiguamiento radiativo ~. Una evalunciéon numérica muestra que el

:n estrellas en la franja de inestabilidad es la segunda ionizacién del

agente responsable de las pulsacione
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Helio (He*+). La jonizacion del Hidrogeno contribuye en nna fornn nimcho menor.

uele no totalmente
sable.

despr

ta ionizacion Jdel Hidrog

CIO P

» ser i responsable de e pilsaciones en las estrellas

variables rojas.

Los mecanisimossle jonizacion en tacenvolvente describen bien Lo

vor parte de los observabiles enla zona

superior del diagrauna H-R en donde se encuentean o mayor parte de Las variables. Estos efectos v

sbringen

A las variables a4 temperatiras efectivies hij

nithiente, ol reguisito de que s regiones de jonizacion se

enctentran en las capas niis profandies que Ly superticie estelar implica que el limite caliente, o azal, de 1a

franja de ine

abilidad esré hastante bioen detinido. v

ast vertical en el diag

ma H-R. Este fendmeno que

si se observa ocurre porgue extia profundidad es significativiunente neis sensible ala temperatura efectiva

de la estrelln que a et

algquiier otro pardimerro, Las teorfis actuales no explican 1a delineacion do ia zona

de inestabilidad en el extremo rojo frio de b fring

o piensa gire esta limitacion zonal e

provocadn

por el impnlso inmcind Jde Lo conveceion efectiva en las partes rele

santes e I atmasfera extelar, provocande

confinamicnro bajo lia seecion e lox efe

on dlesestabih

wlores mencionados, Sin aaubargo. los detadles de in

C

Hon del confinumiento ann deben de ser erabajados,

1.4 Estrellas Cefeidas

En la teoria lineal de la pulsacion de las cefeidas, con las regiones desestabilizadoras préoximas a la
superficie, pueden excitarse simultineamente varios modoes. Cor otro lado, en la mayor parte de los casos
tanto las observaciones como Ia reorin no lineal muestran gue solo existe un solo modo con amplitudes
grandes ¥ observadas. Sin cmbargo. no se conoce el mecanisimo que decide entre este caso e un sole modo
o casos de doble modo gue se observan acasionalmente ni se pnede predecir este comportamiento mediante
la teoria lineal. Al parecer para predecir curvas de haz y de velocidad reales es necesario recurrir a la teoria

no-lineal.

Es bien sabido (Cogan 19700 J. Cox.King y Stellingwert 1972) que Ia constante pulsacional @ =
I’\/xl—/R_:’ depende del cociente M /R para un modo dado. Graficamente pucde mostrarse que Q es propor-
cional a \/.TI/—I_Z? (donde M y R denotan la tnasa y el radio estelares) multiplicado por el periodo. Por tanto.
dado un periodo y un radio (derivable de la temperatura efectiva y In luminoesidad) pnede calenlarse la masa

pulsacional.

En un trabajo en donde determina los radios y las masas de ocho cefeidas bimodales. Potersen (1972)
muestea que las razones de los perfodos estin bien relacionadas con Af/R. Entonces. con las dos cantidades

Py y P /Py (P es el periodo y los subindices 0 y 1 denotan. r

pectivamente. modo fundamental y primer
sobretono), del periodo fundamental del doble modo y ¢l cociente de los dos modos ( supuestos fundamental

y primer sobretono) pueden de

rminarse las cantidades desconocidas M y R.



Un analisis

lineal de L establilidad de

s pnl

wiones peridgdicas no lineales mest

que ol primer
sobretono o

de mna pulsacion del findamenteal entre G100 vy 6500 A0 Alrededo

cion del fundinnental es apenas estahle

de: 6500 K el extremo

awnal, Liv pnid

el cree

nicnto linead del primer sobretono o partir
del fundsunenral es, en realic

add. el mismo que el crecimicento del priter sobretono de nnomodelo os
teorin lineal. No se predice interc

Atico en

unbio de modos entre 6350 v G200 K e

oL A temperaturis menoves b

1 %1Y
5800 K. existe uni

ndencin del primer sobretono pari

unbiarse ol fundinnental v en < 5800 A se espera
un conportanicento de modos me

Asi. partiendo de tempernthairinss DIayores iU nenores, se encuentran onatro regiones de comportiuniento
pulsacional relacionado con sus amplitades: estable (no existe ninsun modo). presente =olo el primer so-

bLretono, dos modos coexisticndo, solo presente ol mode fundamental ¥ despiag

s e ezl de palsaciones
debidas o pulsaciones del tundamental y ol primer sobretono. Actualimnente puede esxpecitica;

S (e

1. La reorin Hneal proporciona pertodos v cocientes de ellos gue paeden interpret

rs¢ en términos de
masas mny bajas para las estrellas observicdas, compiriads

s con ks masas tedric

s evolutivas,

aluaciones no lineides predicen solo ol eomiportuniento de un mezelado de modos perma-
nente pa

A pulsores proximos al extremo rojo sde la franja de inestabilidad. Estos cilealos

se basan en el

andlisis de es

bilidad lineal de la pulsacidon periadi

S e toda L auanplitaad.,

3. Los cilanlos no linealdes con valores iniciales de pulsaiciones de e
propor

trellas RR de Lira y de Cefeidas no

amiento estable excepto para un solo modelo de Stellingwerf (1972) que no ha

onan ninglin compor

podido repetirse.

La sitnacion es confusa. se han observados cefeidas con modos mezelados pero no se puede explicar su

comportamiento. Tanto obzervacional como tedric

unente deben de encontrarse proximos al extremo rojo

pero no s masi, Existe fuerte evideno

» sabe sioticnen b

8t vde quel en efecto. son estrellas de baja masa
porque los poriodos cambian insigniticnntemente con la teorin no line

1y los cocientes de los periodos cambian
aun menos. Las haminosidades estin relat

mente bien determinadas si los v

dios y las temperaturas
efectivas se determinan,

. Qué provoeca el comportamiento de modos mezelado en ol

sunas estretlas?. Suponiendo que. en efecto,

se ticnen bajas masas podemos predecir gue las compos

‘iones apreciablemante distintas gque las utilizadas

preden ate

tar los resultados de los cambios de composicion no afectan sustancialimence los periodos o sus

razones y, cousecuentemente, las masas y los

dios. La compeosicidon interna puede afectar, sin embarg
efectos no lineales que dan comportaniento multiperiodico.

Finalmente solo se mencionari 1 conveccién. El flujo de energia por conveccicn es importante en el
extremo rojo de ia fran

de inestabilidad, pero en todos los estudios hasta ahora no ha sido considerado. A

esto debe de darse atencidn inmediata.

18



En conclusivn: aan no se comprenden todos los parimetros de las cefeidas multiperidgdiens anngne sus

tasas vy riddios parccen estar bien deternminados. No ose ha logrado aun la prediccion de las oscilaciones

tudtiperiGdidalin s estretlas cef

1.5 Estrellas RR de Lira

Multiperiodicidad en las estrellas RR de Liva. El fenomeno de muiltiperiodicidad abarea dos fendmenos

rotalmente distintos:

ion de amplitid en bhases de ticmpo grandes conocida como efecto Blazhko y

a) Modnla

rios mmodos raddindes.

cidn simualtiinen Jdeove

bh) E

oriit es muplio ¥ extenso. pero se ha llevado a cabo

El material observacional debido i o primern eate

imndo caso se pueden aplicar los resultados de 1a teoria

mny poco trabajo teorico en este sentido. En el seg

de pulsacidn. ;\l)_‘,\:l)().\' de s propuestas que se han formunlado paua el efecto Blazhko son:
a) Efectos de resonancia en modos radiales
b) Resonancins con modos no rivdiales
€) Separacion de modos radiales provocadas por efectos no adiabdticos
d) Efectos de muarea
) Efectos de rotador oblicuno

f) Efcctos de magnetisimo estelar ciclico.

Sin embargo In mayor parte de estos ¢ tos. puede demeostrarse, no son aplicables. Por tanto. en vista
de las complejidades que introdacen en el sentido teorico, s probable que permanezean como una posibilidad

de desarrollo en un futuroe préximo.

En estudios recientes de pulsacién estetas, los astrofisicos han usado tablas elaboracdas de las condiciones

to que la existencia

fisicas dentro de una estrellas presion. energiinn opacidad, radiacion y conductividad, Pua

nsiblemente de la cantidad relativa de impulso y extincién. las propiedades

de oscilacién radial depende s
mente por comparaciéon aproximadainente uniforme del modelo

del material deben ser conocidas prec

trella real. El primer trabajo tedrico fité centrado alrededor de pulsaciones adiabaticas,

calculado con una es

en las cuales cadn eascarédn ni perdin ni ganaba calor durante el curso de un ciclo. Una aproximacién
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restrictiva adicionad en este trabajo fé que todas las viwriaciones de posicion. cemperatura, densidad, presion

y luninesidad dentro del casacardn eran muy pegquenis comparadas con los valores promedio: ta frad la

Hamada Aproximacion lineal que. comuinada con L suposicion sulinlyitic:

ol

poermitio caleular el periodo

pulsacidon. De aguil < obtavo La relacion tedrvicn entre ol periodo v I densidind medin,

Algunos resultados lineales. Avngue o] ansilisis de esrablidad linead no produes totahimente el com-

portamicnto mostricdo por s estrellas. proporciona valiosa informsacidn ¥ es menos incierta en s tratianiento

computaciounal gque el tratamiento no lineal. En particulir os probabie que todos los modes observivdos sean

inestables en la teori lineal v ex seauro, que no estin necesarinmente presentes todos los nlodos inestables.

El primier wmodelo derallivdo de este tipo tné desarvollivdo p Baker ¢1063). En sn investigacion ¢l

constderd modelos con intervidos de nuasae de cemperatnrn efectivie vocompesicion e hnainosidades en la

vecindad de Al = 0.5, Considerd conveccion en nna envolvent e estitica pero ionord variaciones convectivas.,

Baker encontro que sus perfodos refor s de Schwaryschild (1010) de gue s estrellas a y

b e

caban lis propuaest

an pulsores en el modo fundamental mientris gque los del tipo ¢ preferian el primer sobretono (Hlamado

tambidn ¢l primer armonico). Las variables enoen alobulires muestran un caunbio abrupto de mosdos

como funecidn del perfodn. Sin emmbargo. ¢l ansil abilidiud de Baker mostrabia gque aanbos modos eran

Sn

wnras efectivas, Esta invest

cion y una cnldaddosia compa:

inestables en un intervalo amplio de tempe

con las observaciones fid continuada por Van Albada y Baker en 197 1a.

Una extension de estos resaltados o ana aanplis i e pariimetros fué reportada por [hen y suas

ante en esta discnsion es la ubicacion del extremo azul de la franja de

colaboradores. Un resultado inter
inestabilidad en el diagrama HR. Como se mmestra en ta figura, distintas frouteras se encuentran para los dos
modos minimos y 1a posicion relativa de esta frontera depende de i Buaninosidad, A huninosidades mas altas

a lnminosidade:

I como en las estrellas W Virgini

{(para una miasa dada) dominn en modo fundamental,

algo mayor que para el findamental provocande que la frontera del primer

on de crecimiento e

menores la re

i el vinico mode

sobretono se desplace hacia la izquierda, creando una region en In caal el primer sobretono

lox sobretonos de orden superior prueden también ser inestables, Si se

posible, A himinosidades ann meunor,

las luminosidades mayores mientras

» de las dos fronte see desplaza haco

ric

anmenta la masa, ¢l punto de

miento hac

abrndancia del He

un desplaz

incrementa li io. se provoc HIAYyotres temperatiras.,

qite si

nitivo de este enfoque fué hecho por Christy (1962.1964 y 1966)

Resultados no lineales. El trabajo d

en el que se considera la integracién no lineal del conjunto de scuaciones hasta que el movimiento parezca ser

aproximadamente periodico. 11 wnos cinanenta periodos. Si el movimiento final es suficientemente estable,

debe de representar. seglin Christy. el término de large plazo preferide por el modelo.

Christy encontrd tres tipos de comportamiento: a) pulsacién en el fundanental estable. b) pulsacion en

el primer sobretono estable y ¢) pulsacidn simultineca en cualguicera de los modos anteriores. En el diagrama
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HR i region «del fundiunental ocurre oo remperaturns ofectivies menores gue para of primer sobretono. con

la region v/o en la frontera del fundiunentad v el primer armonico. Ann s, o laminosidides superiores se

ion el perfodo

Der enadeprier mancerin, en ol centro de faore

prefiere ol fundiunentad gue o primer <obretono,

satisface 7, = 0.057(L/L0)" Y. conocida vomo Liv linea de transicion de Christy, en nun zona de anchura en

Ia temporatura eatre 300 v 600 A

Dado (pte los maodelos no lineales reproducen may tichinente los parsiinetros observados, parecerin gque

rtidiumbres en o

los problemas asociados con los modos de pulsacion son debidos principalinente o lis ine

enfoque matemyitico nuis gque i las incertidumbres de Jos modelos mistnos, Las razones de caunbio dependen
+ existir

de evolucidn que parecen ser del orden dde 100 arnos para estas estrellies, Tianbién par

de la rapids
una region haeia el rojo en el cual se cucnentra pulsacion mixti, comporcuniento nmy semejante al mostrado

por la estretlan AC And, L estrellas o modos mezelados v las cefeidas enanns, Dado que en estos modelos

no se inclnys conveccion. los maodelos nois enrojecidos solo son teneativos,

ados:

raconcluir se podriic imencionar gue existen tres posibilidades para modos meze

r

a) Mezcla de maodos estables, tinicos y no lineales

b) Un proceso de intercambio de modos estables y

¢} Un estado de crecimiento inicial de pulsacion que muestra ana mezela de modos cuasi-lineales,

ables sobre periodos de tiempo largos: los otros

De esto:

. solo el primero pnede producic oscilaciones e

calas de tiemipo del orden de anes. Esto implica que

vos en las amplitudes enes

resultan en cambios progre

w alternativas.

tretlias eventualmente permitiri distinguir entre las diver:

Ia observacion contimu de las e

Aspectos observacionales. La mayorin de Ias curvas de luz de las estrellas RR de Lira muestran

un comportamiento que se repite de ciclo a ciclo con sorprendente regularidad. Sin emibargo. ya desde los

primeros desanbrimientos de estas variables. se encontrsé que algunas de ellas muestran cambios conspicuos

en Ia altura de sus miximos y ol tiempo de ocurrencia en las curvas de Inz que no podian ajustarse con nna

férmula lineal.

6n pericdica en ¢l tiempo de maximo de

rvo una posible varia

Ya hace casi 90 anos Blazhiko (1207) obs
L encontré que ninglin periodo constante podia

una cefeida variable de periodo corto. Para ¢l caso de RW D
satisfacer ¢l tiempo de miximo y que se tenian que postular cambios periddicos en el fundamental con un
+ wspecificamente

iores de Blazhko en 1925 y 1926 en estreollas RR de T

periodo de 41.6 dias. Estudios poste

en XZ Cygni. demostraron que cambiaba su curva de luz de ciclo en ciclo con un periodo secundario de 57.39

dias,

L
e




Shapley (1916) fud ol primero en reportar los catnbios cn el tictnpo de nuisxano de Jas carvas de ag

lezan periodica, Faesre teabago fundianental ol mismo

de I estrelln RR de Lira que resnltaron de natar

“No hay doda gue existe ana verdaderas arresndavidad o oque seotratd de encontrar

Shapley escribic quue
ré quizd por ia

sitisfacieran b observaciones. Aunogue esto no se lo

una regidaridad en lis variaciones que

carcncii de datos salicientes. st se logrd pereibir gued poaic todie L series existe itnan osciliveion burdamente

periddici con una amplitud variable™,

Daddo gue fue Blazhko quien demosted pritnero que los cionbios en las enevas de dnz de variables periddicns

podian <lescribirse con un periodo mavor. nos referirenios i este eofecto comao el efecto Blazhko. El efecto

sl v de by Guanplicad ) una modualacion de

Blazhkoe es una variacion simmiltinen en fiase v oen la formea
I fase v L aanplitidd de B enrva e Taz son modniadas,

una onda corrida por i onda de haga frecuencin:
por lo gque ptcde ser interpretado fisicaniente como una interferencin de 2 oscilaciones,

Sin embarso. uo obstante (e fos astronomoes han acacicdo ol problema de Lo maltiperiodicidad en las
A

Lira durante los iltimos 70 anos. nes eucontr:unos lejos de resolver este problema,

estrellas R e

contimiacion se nrencionan alunnos problemas relevantes,

tin

s RR de Lira es

trellas RR de Lira con efecto Blazhko. Miis de 6000 exstrells
I Citidog Ve

s 120, Por otro lado. en lo gue pudi

Abundancia de «

Wble Stars) y en sas suplenentos. Sin embargo,

1 el GOVS (Gener

listadas en Ia tercera edicts
18 (:(l]]si(lf‘l':\rs(? Como

referencias al efecto Blazhko solo existen para g

iderarse gue Lic mayor parte de las RR de Lira

un efecto presentado por un 2% de s estrellas, debe de cons

reportadas son muis débiles de 1370 por lo gue no os facil detectar las varinciones en la carva de Iz debido,

srvacional

1wl por los errores obs

a ln gran dispersion en las observaciones provo.

principalinente.

s RRe es particnlarmente dificil

El descubrimiento de las variaciones en I enrvic de luz de s estrel
dado quue los caanbios en la altura de los maximos sou pequenos por lo que, solo o través de mediciones
nte de st das estrellas RRe nntestran o no efecto

s RRe en

fotocléctricas de precision. se pueds resolver o interrog:
an s

rvacionales mencionadas en lo que respec

Blazhko. Tomando en cnenta las dificultades obs
arse que la frecuencia reportada para las estrellas RRab con efecto Blazhko sea

:ta Blazhko mientras

la actualidad | es de espe
A Ia fecha se conocen alrededor de 30 estrellas RRab con efe.
ellas RR de Lira con efecto

ich (1972} concluye que

solo nna estimacién.

Una partiontaridad importante es que las est

que solo nnas 3 del tipo RRc.
De hecho Tse

al

Blazhko ¢t

~las estrellas con baja abundanc

mern, generalmente. una abundancia baja de me

de caleio se earacterizan por sus periodos inestables

Existen algunas. SW Aud y RR Gem y con probabilidad en WW And, AT And y AN Ser donde parece
haberseé snspendido el efecto Blazhko por lo que podrin plantearse ¢l hecho de que dicho efecto pueda ocurrir
mas de una vez o de que si todas las estrellns RR de Lira lleguen eventuadmente a mostrar el efecto Blazhko.

Segrin Szeidl. a la fecha, no puede ann resolverse esta cuestién,
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En alaunas ocasiones el efecto Blazhiko sufre cambios signiticativos, sicndo ol conmin denominador que

todas bas estrellas RRab con efecto Blazhko nieseren ol mismo Lhrillo en el msiximo superior mientras gue el

muximo inferior varie, M

s interesante ex el iecho de o parece exist

o variacion e

arvgo poeriodo sobre

fecto Bliwvhko en al

s extrellas, Bn particnla porea RIT e Lich Dotre (19697 cncontrd gne In variacion
del cicto del efeero Biazhko de 41 dins era peguena cntre 1963 v LOGT 1nieniras e i olros anios eri mayors:
w11 1OT1 volvio i ser pequenn, Se establecio asi o aparctite perfiodo de b anos sobre of efecto Blazhko, Este

resultado i demostrado posteriormente por Szeid] (19751 con observaciones (e se remontaron a 1935,

Por lo anteriormente diseintido es cliaro opie o

trellas RR O Jde Lirs

cntendimienta de los fendmenos gne ocirren en las es-

trequicren del nuiximao posible de observiciones continnis de alta precision que permitan

ineludiblemente I solneidon o las varinciones moseradie,

1.6 Pulsacién multiperiédica en Cefeidas Enanas y estrellas o+ Scuti

Las estrellas ¢ Senti son probablemente los pulsores no de

encrados mdis abandintes que pueden obser-
varse netnalhiente’en ln Galaxin, Son estrellns A vy F de secunencin principal o gigantes de poblacién Ty que

nuest

an variaciones en sus curvas de laz con aanplitudes desde anns cnantas decenas de iilimagnitades
hasta unas decenas y con periodos en intervidos desde 30 minutos hasta adgunas horas, Las Cefeidas y las RR
Lira predominantemente pulsan en modeo radial, mientras que algunas de las estrellas ¢ Scuti son pulsores
radiales de uno o miis periodos peros en s mayoria. son pulsores mualtipericdicos y pulsan con una mezcla
de modos. tanto radiales como no radiades. Constituyen al menos el 20% de todas las estrellas A siendo
los pulsores de baja amplifrsd los mids munerosos por lo gque puede inferirse gues o medida Que mejore la

precision instrumental, anmente la fraccion de estrellas A conoacidas como estrellis § Senti.

Hace apenas nnos 15 anos

Lo discusidn st estrellas se centraban sobre si serian periodicas o

cuasiperigdicas. si las modulaciones de marea serian responsables de las lentas variaciones

clicits observadas

w fisic

entre las cofeidas enanas y lis o

rellas & Scuti.

Un reducido niumero de estrellas ¢ Scuti poseen curvas de luz totalmente regulares, indicando la exi

tencia de 1in solo periodo de pulsacion, muchas de ex

as vari:

bles de vn vnico p

riodo poseen amplitudes

relativamente grandes y estin situadas por encima de a secnencia principal. El valor e la constante de

pulsacion QQ, para estas estrellas. indica, en nuichos casos. que corre:

sponde al mode fundamental radial, Sin

emba

o. la mayoria muestran curvas de In L debido o la exaitacion de v

complej

rios modos de pulsacién
simultincamente. Los modos de pulsacion se pueden identiticar comparando la razén de periodos observados

con las razones de perindos esperados. obtenidos a partir de modelos tedrie

s (Petersen. 1976).

Algunos autores han sugerido la posibilidad de pulsaciones no radiales. para ciertas estrellas, que pre-

sentan razones de periodos que no se corresponden con modos radiales (Shabbrook y Stobie. 1U74: Pena y

i et al.. 1982: Broglin al.. 1984),

Worman. 1979: Guerrero et al.. 1979: Fitch. 1980, Bo
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Algunas de las principales caracteristicnas de las estrellas ¢ Sceuti estudiaudas en el presente trabajo. se

presentan en la siznicnue tabla

Tabla AL Caracteristicas de Lo estrellas 3Se? v cofeidas eniuis anadiziulas

TEMD. OBS. NONAIL MAGIVY PER.(1) AMP () TIPO ESD. TIPO
10861 BI? oy 11.31 01095 0.42 -0 aSet
19923 CY Aqr 10.61 0.0610 0.88 B8 SX Phe
19860 DY Her 10.41 0.11486 0.49 AD — £ 3Set
19924 DY Pog 10.2:¢ 0.0729 0.5-1 A3 — F1 SX Phe
1091 YZ Bao 10.5:¢ 0.1041 .52 F6 — 171 aSet

Actualmente, rras de nnchox estndios tanto teoricos como observacionales, Ly primera pregunta per-
manece sin respuesta debidos principalmente. a0 Jos conjuntos Jde datos inndecuados para Hevar a0 cabo el

andlisis e frecucncias para poder diferenciar s frecuencias actuantes en an pudsor nmdtipericdico,

a respntesta il segundi interrogante sobre si liss modulaciones de marcea son las responsables de
las lentas varinciones ciclicas observadas en michas estrellas 8 Seuti tiunpoco se ha encontrado y se le ha
prestado poca atencicon en todos estos anos. Kartz {1988) postula éstic coino una posibilidad viable si se
trata de estrellas pulsantes en sistemas binarios conocidos pero gue e I actuadidad debiera de darse mayor

énfasis o resolver el espectro de frecuencians de las estrellas & Scouti aisladas vy qnes enando se tenga un mayor

conocinicnto Jde pulsores aislados, vy solo entonces. deberit de volverse Is

atencion e xis

temas mas complejos

como los sistemas binarios que muestran interacciones de gureia

A la tercern interrogante sobre lis diferencias fisicas reales entre Lvs estrellas 8 Seuti y las cefeidas
enanas. Breger (1980) responde que la mayor parte de las cefeidias enanas se asemejan a las estrellas § Seuti
de Poblacion I en bisicamente todos los aspectos salvo en un pegueno subgrupo de cefeidas enanas conocidas
como estrellas SX Phe que nmestran sistenuiticamente bajas metalicidades, altos movimientos espaciales y

bajas huninesidades y (e no conforman la relacia: tedri

o periodo-gravedad en direccién hacia las masas
bajas. En resumen. lan mayor parte de Ins estrellas cofeidas enanas son solo estrellas & Senti de gran amplitud

annque existen adgunas de Poblacién I en la franja de inestabilidad de las estrellas & Scuti.

Hasta ahora no estid bien definido el mecanismo que inicin s pulsaciones, pero es evidente que en
el diagrama HR existen regiones de inestabilidad (Fig.1.1). El punto de vista moderno sugiere que la
estrella pulsante no lo hace toda la vida, solo durante ciertos perfodos de su vida, A wmedida que la estrella

evoluciona. tanto sn luminosidad como su temperaturasuperficial cambian, lo que hace que las estrellas sigan
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cierta travectorin evolutiva en el diagrama HR. y cuando esta trayecroria eruza la regicon de inestabilidad.

Ia estrella pulsa y miis tarde. unos cuantos millones de anos despues, In estrella emerge de esa regién y las

pulsaciones se extinguen. haciendo que ia estrella tensa auevamente un radio constantoe.

La razdén que motiva el presente trabajo es la de coneribuir a la obtencion de indices de color precisos

y la determinacién de pardmetros fisicos a lo large del ciclo de variacion de las estrellas SX Phe y 6 Scuti
observadas, utilizando el sistema fotomeétrico uvby 3 de Strémgren. Pesteriormente se analizaran las curvas

de luz, para obtener ¢l mode de pulsacion e estas estrellas se determinara la constante Q <de pulsacién.

7 T : T T T d
=L < N\ 53z
—o ! —vanabizz RV Tzun 7
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Figura 1.1 Posicién de estrellas variables en el diagrama HR
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2. FOTOMETRIA

2.1. Sistemas fotométricos

El principal objetivo de la fotometria astrondmica es ln medicién del flujo de lnz de un objeto celeste.

rdides. metalicidades v otros parimetros fisicos de las estrellas, asi

Informacion sobre temperatiras, gra
como st enrojecimiento interestelar puede ser obtenido por el andlisis de su espectro o por fotometria de su

stema tiene un conjunto de regiones espectrales definidas por

Iuz en un cierto sistema fotomeétrico. Cada s

funciones de respuesta en la cuales v intensidad estelar medin nos da cierta inforinncién sobre las propiedades
fisicas de las estrellas.
En este capitudo se deseriben solo algunos de los sistemins fotemetricos mias impeortantes que han sido

utilizados para el estiudio de Iis estrellas de interds en este trabajo. mostrindonoes su iimportanciay aplicacion.

temas fotométricos, se hace una breve introduccion a los primeros sistemas donde

Antes de descaribir los

los detectores usados eran el ojo y la placa fotagrifica.
El sistema fotografico internacional y el sistema fotovisual

La aparicion del primer sistema de dos colores estd relacionado con los trabajos de Schwarzschild (1912),
Parkhurst (1912) y King (1915). quienes hicieron una serie de observaciones de magnitudes fotograficas A,
Ias cuales. combinndas con las miagnitudes fotovisuales Ao, formaron un sistema de dos colores o un indice
de color. Posteriormente Edward Pickering y Hearietta Leavitt en Harvard, asi como Frederick Seares en
Monte Wilson llevaron al establecimiento de 1a North Polar Sequence (NPS), unos estindares fotométricos

cerca del Polo Norte Celeste. el cual contenia cerca de un centenar de estrellas de varios tipos espectrales

cubriendo un intervalo de intensidad desde 2.5 hasta 20.

Lalista de magnitudes fotogrificas y fotovisuales de estas estrellas fué presentada en la primera asamblea
general del AU (International Astronomical Union) en 1922, como ¢l Sistema Internacional IPg, IP, (Seares,
1922). Actualmente, este sistema tiene solo interés histérico. Gracias al esfuerzo de Stoy, Menzies, Redman
y Cousins (Cape Observatory) se hizo fotometria fotogriifica y fotovisual en el Hemisferio Sur en un sisterna
Hamado: SPg y SP., ¢l cnal se considera como una variante del sistema ir, Ip,. En el sistema internacional
(I P,.I,) la posicién de la banda de paso [{?, corresponde apro;(inxad:\.n‘xente a la curva de sensibilidad del

ojo humano. mientras que la posicién de 7P, esta definida por la sensibilidad de emulsiones fotogrdficas.
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Primer sistema fotoeléctrico y el sistema PV

La fotometria fotocloctricn estelar aparece o principios del siglo XX junto con In produaccion de to-
toelementas lo suticicutemente sensibles (Stebbins, 1910 Gutlmik 19133, Al principio. salo I laz integrada

era aecesible e observacion, aeron publicados todie nna serie de trabiggos desde 1920 hastae 1954 sobre

observaciones fotocléctricas, En b actnadidad estas numerosas observaciones sélo son deinterés histérico.

El sistema de Stebbins et al. (19400194 1) i stdo aplicado msis frecuentomente, aracias ad gran mimero

e estrellas (OB observadas (22 15000 ¢ debido o ln sran aproximaeion v homosencicied de los datos obser-

vacionales, Lic funcion de respuesta de omnagnitnd vieleta enbre ol ranso A3G00 — 4300 (A, = 1260A4) y la

funcian de respuestic de laomaenitnd aeal cabre o] ranso de ABOOBO — 3G (A, = 1TT0A). Generalmente ol

mdice de color de este sistema es denotiado por Cy .

Stebbins ¥y Whitford (1938, 1048): Eggen (1950.1951): Johnsou(1950): Stebhins, Whitford y Johnson

tema fotogrifico internacional. Peosteriormente

este sistema se lamé ol sistema P, Voen el cuad las Jongitades de onda medias son: Ao = 42501 3 N\ = 52404

(1950) hicieron intentos para definiv fotoeléctricanente ol 5

respectivamente. Nueve nubualosas plancearias sirvieron como principales estrellas estiandar en el sistema P,
V. A diferencia del sistema fotogrifico internacional. las magnitudes ¢ indices de color del sistema PV son

reducidas fuera de La atmosfera.

2.2. Sistemas de banda ancha

Stromgren (1963a) sugirié In siguiente clasificacion de los sistemas fotomdétricos. In cual se basa en la
medida de los intervalos de longitnd de onda que son transmitidos por sus filtros. Los sistemas de banda

ancha ticnen filtros de anchiura AX > 30061, los de banda intermaedia de 1004 < AN < 3004 y los de banda

angosta con anchura AA < 100A.

Un sistema fotoeléctrico introditcido por Stebbins y Whitford (1943) fud realmente el primer sistema

multicolor. Este contiene 6 bandas de paso de handa ancha.

Stebbins y Whitford (1943. 1045) presentaron observaciones de varios cientos de estrellas con el sistema
de seis colores (Stebbins y Kron., 1965: Kron, 1958: Scars y Whitford. 1969). Han sido observadas aproxi-
madamente un total de 1340 estrellas y todos los datos han sido recopilados por Kron et al. (1972). Como
el sistema UVBGRI ticne baudas muy anchas sélo se aplicé para medir estrellas por debajo de magnitud 10

y sdlo han sido observadas algunas enanas blaneas de magnitud 1.1,
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El sistema forocléctrico de dos colores f11é introducido por Kron v Smith (1951} en ol Observatorio de

Lick. El sistema fotomer

ico . T consiste de observaciones fotocioctricas en AG0O(RY » AS250(/) «l¢: un
ey

total de 227 estrellas hritbimtes, Liv estretla s dobil gue b sido observada enn este sistema

R = 15.17.

= de magnitud

nales

Posteriormente ol sistema R T facsunplisunente asivlo por QUL Exgen gqnien aplico los ltros ord

R. T ot forometring de

trellis rofiw en annnlos v grupos estebaes, Cousins (1976:4) readizo an sistema

R.I similar al de Wron. Despues ol sistema sufrid pequenos catbios (Consins, 1978:0) por lo gue alisra se

conaae como el <istenmae de Consins, Jasnicewiesz (1982) prepard an catidoso on cintn masndética que contiene

=z 12. 000 mediciones R.L

El sistema UBV

. El sistema UDBV fud detinido v establecido por L L Johnison vy WOAWL Morvean (1953 ). qpuiienes deseaban

establecer nn sisteimin fotamctrico que pudiera prodaciv resnltados comparables o s magnitudes amarilla
y azul del sistema internacional. Este sistema (UBV) consiste de tres Hlrros de banda ancha que dan ana
magnitud visual (V). azul (B) y ultravioleta (U) con longitudes de onda (A) centradas en @ 5500443004 y

3500 A respectivinnente. Bl tiltro 'V ose eligid pira gue ln magnitud fuera ensi idéntica o la magnitud fotovisual

del s

tema internacional. Lo magnitud B corresponde a0 Lo magnitad azuld fotoprificn. Actunlmente este

filtro consiste de dos: un filtro azul y otroe e bloguen el aler

violeta, BEsteiltimo evita que la magnitud B

sea afectauda por Indiscontinnidad Jde Balimer., El filtro U fud elegido para medic nna magnitud nltravietet

La localizacion de L banda U fud elegida especificamente para gue fuera de longitud de onda mids corea que

3650 -1, qgue es la longitiud de ondi de la discontinuidad de Balmmer, Con I adicion del tercer filtro. U, se
hizo posible In creacion e otro indice de color (U-B). lo cual signitica que dicho indice diaana medida de la

discontinuidad Je Balimer. En otras palabris, Ia locadizacion de la banda U fue elegida especificamente por

razones astrofisicias.

Uno e los aspectos méis importantes del sistema UBV o5 sn vineulo con e sistema de clasificacion

espectral Morg,

w-Keenan (M-K ). El punto cero para los indices de color fud definido por las estrellas eclasifi-
cadas como AUV en el sistema de Morgan (B — V) = (U — B) = 0). vsto permite que los colores del sistema

UBYV estén rels

sionados direc

amente con ¢l tipo espectral M-K y Ia temperatura (Fig 2.1). Es facil ver que

Ias lineas de Hidrdogeno dominan los tipos espectrates tempranios: el espacio entre estas lineas llega a ser mas

y mds cercano hasta gue en el lnnite de Balmer se anen y b

absoreion Hega a ser continna. Por consiguiente,

en el limite de Bahmer (3G647.4) hay una eafda abrupta en el nivel de continuo llamada ~la discontinuidad de

Balmer™. En Ia figura 2.2 se ve que el filtro U favorece esta discontinnidad. Entonces el indice de color (U

- B) es sensible al la intensidad de la discontinnidad. la eual se convierte en una funcién del tipo espectral

de Ia estrella.



La relacién entre el color intrinseco y el tipo espectral para estretlas de la secuencia principal fué
establecido sobre bases firmes (Johnson y Morgan, 1953: Morgan. Harris v Johnson. 1933 y Mendoza, 1956).
En este sistema se definen dos indices de color (B-V) ¥ (U-B) donde (U-B) da esencinlmente una medida de
Ia cantidad de radiacién ultravioleta emitida por Ia estrella. y (B-V). esencialmente. mide su temperatura.

siendo negativo para muchas estrellas azules y positive para estrellas rojas

10"

Relative flux

L .
3000 <4000 5000 8000 7000

Wavelengtn {Angstroms)

Figura 2.1 Relacién entre el sistema UBV y la relacisn M-K

Varios autores (Becker, 1938 y 1948; Johnson y Morgan. 1953;: Morgan, Harris y Johnson, 1953; Becker y
Stock, 1954 y Morgan y Harris, 1956) senalaron que la fotometria de tres colores, la cual incluye mediciones en
el ultravioleta hacia posible (con ciertas restricciones) la determinacién de colores intrinsecos de las estrellas,

por lo tanto, la cantidad de enrojecimiento interestelar (el polvo interestelar absorbe selectivamente mads luz
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azul que roja, haciendo que una estrella parezca miais roja de lo gque en realidad es). Al graticar los indices
(B-V) y (U-B) se ve el efecto del enrojecimiento interestelar, El cambio en la cantidad de coler preducida

por el polvo se llama "exceso de color”™ y se denota por E(B-V) y E(U-B). Por otro lado. la pendiente de
la linea de enrojecimiento esta dada por:

EWU —B) _
E(B—=Vv)

0.72 — 0.05(8B — V)

Para estrellas de tipo temprano (B-V) s muy cercano a cero. asi que el segundo término no es signi-

ficativo. En el sistema UBV la razon de extincion total o selectiva se estima de la sipuicnte relacién:

A,
R = o
EB-1)
donde A, es la absorcién en la magnitud V. E(B-V) es el exceso de color. El valor que se ha encontrado

para R en varias direcciones de nuestra Galaxin es de £ = 3. basado en las numerosas estrellas estindares
observadas y publicadas en el sistema UBV, y que fueron medidas en este sistema, ademsids de cientos de
ciimulos abiertos y globulares, asociaciones, areas estelares y decenas de miles de estrellas individuales que
se han publicado en varios catilogos (Blanco et al. (1968). Sharov y Yakimova (1970). Mermilliod y Nicolet

(1977), Philip et al. (1976), Nicolet (1978a), etc.). Las estrellas de ctimulos abiertos y globulares estin

prictichmente todas a la misma distancia. con su enrojecimiento interestelar, edad y composicién gquimica:
esto hace que sus estrellas sean muy importantes para In calibracién de diferentes diagramas de magnitud-
color y de color-color. Usando ¢! diagrama A, (B-V) se pucde determinar la distancia de un etimulo. Con
el diagrama (U-B), (B-V) se determina el enrojecimiento y la mietalicidad de ciunulos abiertos (jévenes);
para determinar la edad en ciimulos abiertos y globulares, se mide el cambio entre el diagrama observado (V,
B-V) y ias isocronas del diagrama tedrico (M,, B-V) dan resultados mas exactos. Ciardullo y Denmarque
(1979) han publicado las isocronas para diferentes edades y composicidn quimica transformada en la escala
(M,, B-V).

El sistema UBV ha sido muy usado por los astrénomos, y existe una serie

de observaciones UBV

considerable en la literatura, también hay una lista extensa de estrellas estindares. Este sistema de banda

ancha resulta apropiado para los usuarios de pequenos telescopios. El tubo fotomultiplicador y los filtros
usados para definir este sistema son facilmente disponibles.

La introduccidn en el uso de sistemas fotomeétricos infrarrojos esta relacionada con el nombre de Harold
Johnson quien, junto con sus colaboradores (1962 — 1965), introdujeron el sistema fotométrico de Arizona
que consiste de 8 magnitudes rojas e infrarrojas: R, I, J, K, L, M, N y Q, las cuales cubren un intervalo

espectral desde 0.7 hasta 20um. Posteriormente Mendoza (1967) agregé al sistema la magnitud H en 1.62pum.
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Las posiciones de las bandas de paso infrarrejas fueron seleccionadas de tal forma que eoincidieran con

In ventana de transmisién atmosfeé

icn. Morel ¥ Magnenat (1978) prepararon un catilogo de observaciones

de 4494 estreilas en el sistemn UBVRIJHKLDMN.

El sistema de Cousins formado por: Re o Ie tiene longitudes de ondi de las finciones de respuesta dadas
por Cousins (1980d) que son: AG3S0A y AS120.1 respectivamente ¥ la anchura media de ambas bandas de
paso es de AN = 1660, La calibracisn absohita de magnitndes v ia calibracion de temperaturas de indices
de color es reportada por Bessell (1079a.b). L densidad de tlujo absoluto para una magnitud cero de una

estrelln para Re ¢ To ex: 2,25 » 10717 v 1.22 x 1072 1WWem ™% um ! respectivamente.

2.3. Sistemas de banda intermedia

El sistema uvby,;

Strémgren (1962, 1963a.b, 1966) detinid un sistema de cuatro colores uvby de banda intermedia para la
clasificacion de estrellas tipo A y F. Posteriormente el sistema fué implementado con dos filtros adicionales
que midieran la intensidad de la linea HGZ (Crawford, 1958, 1960: Crawford y Mander, 1966; Crawford et
al, 1966). Las longitudes de onda de cada filtro asi como el ancho de banda del sistema nwby3 se muestran

a continuacidén:

Filtro u v b y B Bw
A(A) 3505 4110 4685 5488 4864 4865
AX(A)Y 330 170 183 235 30 137

Las funciones de transmisién de los filtros de este sistema se muestran en la Figura 2.2. A diferencia del
sistema UBYV, el sistema de Stromgren esti casi totalmente definido por filtros. El filtro amarille (y) es igual
a 1a.magnitud visual y corresponde muy bien con la magnitud V. El filtro azul (b) estd centrado alrededor
de 300A del rojo en el filtro B del sistema UBV para reducir los efectos de “bloqueo de lineas™ (Fig. 2.3) .
El filtro violeta (v) esti centrado en una regién de fuerte bloqueo pero evitando la regién donde las lineas
de Hidrégeno comienzan a agruparse cerca del limte de Balmer. El filtro uliravioleta (u) mide ambos, el

bloqueo de lineas y la discontinuidad de Balmer.

Los indices de color en el sistema de Strémgren son cantidades muy iitiles porque los filtros b e ¥
estdin relativamente libres de blogueo (escudamiento): el indice (b-y) es un buen indicador del color y la
temperatura efectiva. Un indice de color esencialmente es la pendiente del continuo que en ausencia de

bloqueo, puede ser aproximadamente constante y (b-y) seri muy aproximada a (v-b): porque (v-b) esti
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afectada por el blogueo: 1a diferencia entre estos dos indices indica la intensidad del blogueo. De ésca forma

se tienen dos indices definidos como sigue: ¢y = (- v) - (v-b) y m; = (v - b) - (b - y) donde el indice

estrellas (O - Ay de luminosidad para estrellas A - F. se usa para

¢y es un indicador Jde temperatura pars

determinar como ha sido afectadiala pendiente del continue por la discontinuidad de Balmer. El indice my es
un indicador del blaqueo de lineas (composicién) para estrellas F - G e indicador de peculiaridad en estrellas

A. Por wltimo. ( es un indicador de luminosicdad para estrellas O - A y de temperaturas para estrellas A -

G.

. . - . , T
» »
s -
Y
- v 15 .
40 __
|
20 }— ! -
A 2
3000 4000 5000 A& so00

Figura 2.2 Funciones de transmisién del sistema uvby-3
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Figura 2.3 Filtros del sistema uvby-:3

Golay (1963) introdujo un sistema fotomsétrico de sicte colores en el Observatorio de Geneva. Este

consiste de tres bandas anchas similares a las magnitudes del sistema UBV y cuatro bandas intermedias con
anchos de banda del orden de A4004. Rufener et al. (1964), Golay (1968. 1072. 1974). Rufener y Maeder
(1971) y Rufener y Nicolet (1988) han publicado datos numéricos en este sistema. Hasta 1988 se habian
medido aproximadamente 30. 000 estrellas en el sistema de Geneva (Rufener et al. 196-4. 1966: Rufener. 1971.

1976, 1977, 1981, 1989). Las listas incluyen principalmente estrellas de campos brillantes asi como estrellas

de ctimulaos abilertos en ambos hemisferios.

Este sistema se introdujo en el Observatotio de David Dunlop para la cuantificacién de estrellas G y
K en términos de temperatura. gravedad y metalicidad. ademds para la determinacion de su enrojecimiento
interestelar { McClure y Van den Bergh. 1968). La primera versién de este sistema consistin de 6 pasa
bandas.

En este siste~‘a se han medido estrellas gigantes G y K en el campo galdctico en algunes ciimulos
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abiercos y globulares.

Me-Clure y Forrester (1981) publicnron un eatilopo de fotometria DDO de 2196
estrelllas brillantes G vy K. Dean (1981h) ik publicade ahservaciones en o} sistema DDO de estrellas F-G-K

y Cefeidns en el hemisferio sur (s de 930) . Otros autores han publiciado mins eatilogos gue cubren ambos
polos galileticos (Yoss y Hartkotf, 1979 @ Hartkotf ¥ Yoss. 1982,

El sistema Walraven s 11til para estrellas OB donde los pariunetros Qoo py v Qrpv son indicacdores
de Log g o laminosidad ¥y Qupy os anie inedida del sadto de Balimer, esto es, indicador de temperatura,
Para determinar tipos espectrales ¥ masnittides absolutas ol mejor dingrami es Quw e pv. Qu ey calibrado
por Walravens (1960).

Este sistema es tanbicén mny efectivo en la determiinacion de prapicdades fisicns de estrellas F y G de
altas luminosidades incluyendo variables pulsantes. También hn sido aplicadoe a cefeldas y supergigantes
(Walraven et al. 1961). Python (1979) publicd un catilogo de resnleados fotomeétricos en este sistema y
contieste 2637 estrellas, Lub v Dol (1077) presentan ann lHsta (e escrellis estindares,

El sistema Borgman y el sistema de banda intermedia de Arizona

Borgman (1060, 1963) introdujo un sistema fotométrico de 7 colores de banda intermedia para la clasi-
ficacion fotomeétrica de estrellas tempranas. Es sistema se formd con filtros de interferencia, El sistema fué

usado para estudiar las leyes de extincidn interestelar (Borgman. 1961). para la estimacidn de la metalicidad
de subenanas (Borgman., 1959: Whallerstein., 1964).

Una variante del sistema fotométrico Borgman se realizd en el Laboratorio Planctario y Lunar en Arizona
(Johnson et al., 1067).

Posteriormente. el sistema fué extendido al rejo o infrarrojo formando el sistema
fotométrico de 13 colores (Mitchell y Johnson. 1969: Johnson y Mitchell, 1975).

En 1973 el fotémetro de 13 colores fus transferido al Observatorio de San Pedro MArtir en México. En
la Figura 2

.4 se muestra tina comparncién de los sistemas fotométricos UBVRIL uvby3 y el de 13 colores (
Alvarez, 1981) para Vega (AOV) de los modelos de Kurttez (1979).

El sistema de 13 colores ha sido usado para la investigacién de estrellas tipo O (Schuster. 1982a),
subenanas (Smith, 1963: Johuson y ANltchelll 1968: Schuster. 1976. 1979a.b.c, 1981), estrellas tipo Be y
estrellas Shell (Alvarez y Schuster. 1981: Schuster et al. 1983. 1084). estrellas tipo T-Tauri (Chavarria
y E. de wLara. 1931). astrellas azules en la rama horizo. .al ¥y enanas blancas (Iriarte y Erro. 1973) y en
supergigantes nubes de magallanes {Mendoza, 1969). entre otros.
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Figura 2.4 Comparacién de 3 sistemas fotométricos para Vega (AOV).

En el Observatorio de Perkins, R. F. Wing y colaboradores hicieron la sugerencia y usaron varios sistemas
de banda intermedia en el cercano IR, el cual seriaitil para la calibracién de estrellas tardfas. Wing y Spinrad
(1970) obtuvieron espectros de estrellas K, M, C y estrellas tipo S en el rango AT564 — 10976 con abertura
de 304 y determinaron intensidades en 27 longitudes de onda, que coincidieran con el continuo y con ciertas
bandas moleculares. De estas longitudes de onda Wing (1970, 1974) selecciond 8 bandas éptimas para medir:
TiO en AT117, CN en AS122 y A10968, Vo en 210544, y en el continuoc en AT545, 7806, 10392 y 10800. Estas

8 magnitudes fueron medidas con filtros de interferencia que tenian anchos medios entre 42 y T4 A.

Este sistema hace posible la diferenciacién entre las estrellas ricas en Oxigeno y estrellas ricas en Car-
bono, ademais se puede determinar su temperatura de color, clases espectrales y clase luminosa de estrellas

tipo M.
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OBSERVACIONES Y REDUCCION DE DATOS

3.1 Adquisicién de datos e Instrinmmentacion

Para ol wtratamicnto de los datos fotocléciricos se requicre principalmente de 1 fases: adguaisicién. re-
duceion. obrencion de parimetros ¥ andlisis. Uno de lox principales objetivos en este trabajo consiste on
cstudiar la forma de as curvas e Inz en estrellas de corro periodo. mediante a observacion en ol sistema
uvby-23 de Stromgren v oderivar =as parametros fisicos. T.os periodos tan cortos (del orden de horas) que

presentan estas ostrellas imponen una fotomerria rapida. La ventaja de nzar dicho sistema es que se ob-

ticnen ohservaciones simultineas en los filtros nvby Loeasi ximultinens, on lox filtros N~ ¢ W que definen

ol indice 3 separados. cada conjunto temporahinente. on no mas de minutos. Para la determinacion de

los pardmetros fisicos 1o sc regnicre ajustar en fase los datos foromacnricos, de ral forma que se elimina ol
cfecto de variacion de amplitid gque se debe a bas periodicidades maltiples e generalimente se encuentra

=7 como consccuencia. la fotometria que =e presenta mucestra la variacion real de las

en este tipo de estrells

caracteristicas fisicas de In estrella o lo largo del ciclo de pulsacidn.

Dado que ol andlisis de las curvas de luz se realiza con base en datos fotomdétricos, o8 conveniente

primero describir todas las componentes de un fotémetro como los diversos sistemas fotomdétricos comunmente

utilizados.

Las obscrvaciones fotométricas se llevaron a ¢abo en el Observatorio Astronémico Nacional de la
UNADM. situado on San Pedro Miirtir B.C.N. c¢n las siguientes remporadas: Julio-Agosto(1986). Agosto-
cmbre(1986), Septicmbre-Octubre(1992) y Marzo(1994).

Scp

Dichas obscervacioncs sc hicieron con el telescopio «de 1.5m de didametro. el cual lieva acoplado un
fotémetro que permite medir en forma simultinea en las cuatro bandas uvby dcl sistema fotométrico de

Stréomegren o on las bandas del sistema fotométrico FI3 e Crawford. El reporte <de Nissen(1984) deseribe en

detalle ol fotémetro Dands. Esencialmente el fotdmetro consta de las siguientes componentes: diafragmas,
cspcjos. oculares, lentes (acromitica y de Fabry). rcjilla. filtros. tubos fotomultiplicadores y un sistema de

cont.co.

El propérito de los diafragmas es limitar la cantidad de ciclo que es visto por cf detector mientras pasa
Ia luz del objcto clegido. Este ticne un didmetro de aproximadamente un minuto de arco (1’) ¥ cs colocado
cn ¢l plano focal dcl telescopio. El arreglo <lel espejo. la reticula ¥ of ocular permite ver un campo grande y
centrar la cstrella sobre la reticula; cuando ol espejo se saca de la trayectoria éptica. 1a luz del objcto clegido

pucle pasar a través el diafragma. Las Ientes de Fabry tienen dos funciones: minimizar ol movimiento de
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1a imdigen estelar sobre el fotocitodo a pesar del movimiento inevitable de la iimdzen estelar primaria debido
a la turbulencia atmosférica y al guiade impearfecto. Por otro lado. convierte la imigen puncual primaria
en una imdgen qne enbre sran parte del fotocitodo {Produce nna inuigen de i medida reagirerida sobre
el fotocitodo). El propdsito de un filtro es rescringir el intervalo de longitud de onda del sistema o una
longitud de particular interés. La rejilla descompone el haz en diferences longitudes de onda. Los tubos
fotomultiplicadores son los detectores donde los fotones inciden liberando electrones en forma de cascada
y la salida consiste en una serie de pulsos. Por iltimo el sistema de conteo es el mecanisimo que registra
los pulsos de salida o corriente eléctricn para st medicion. En i tigura 3.1 se muestran los elementos del

fotémetro de seis canales Que son descritos como sigue:

i

.

-

Figura 3.1 Fotémetro uvby — 3 de 6 canales

A. Placa giratoria con tres posiciones {cerrado. abierto y filtro de densidad neutra con transmisién del

10% = 2.5 magnitudes).
B. Depolarizador, que puede ser insertado en el rayo de luz de HG.

C. Diafragmas de entrada sobre una rueda giratoria,. que sélo deja pasar la luz seleccionada.
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D. Espejo que releja la luz a la seccién H3.
E. Lentes acrom:iticas f/6, longititd foeal 402 mm. Coliman ¢l haz ¥ lo envian a la rejilla de difracecion.

F. Rejilla de 1200 lineas/mm. Descompone al haz de Inz, seleccionando las distintas longitudes de onda

a observar.

G. Unidad de aberturas en el plano focal de las lentes acromaiticas. Permiten el paso de 4 intervalos de

longitud de onda que corresponden a los anchios espectrales de las bandas uvby.

in los filtros de interferencin.

H. Espejos. Reflejan la Iuz que pasia por Lws aberniras ha

I. Filtros e densidad neutra con 509 de transmisidn en los canales v 3 b

J. Lentes de Fabry que son usacas como lentes auxilinres para proyvectar la imagen del objetivo sobre el

detector, los filtros de interferencia detinen las bandas espectrales que pasan por los cannl

K. Fotomultiplicadores tipo EMI 9780QA. con fotocitodos de metal alcalino, cue es Ia capa sensible a

la luz donde los fotones inciden liberando electrones.

Las observaciones presentadas aqui en este trabajo son el producto de 4 temporadas de observacién.
Para cada temporada se tienen estrellas variables con sus respectivas de referencia y estrellas estandares.
En la preparacién de las tarjetas de identificacion, previa a la obsarvacién se usaron los atlas de Bonner
Durchmusterung (BD) y Cérdoba Durchmusterung (CD) asi como el atlas de estrellas variables AAVSO. El

procedimiento seguido para la observaciéon en cada caso fué el siguiente:

Se observaron estrellas variables y una serie de estrellas estAndar seleccionadas con un intervalo de
magnitud mayor que 6. Las mediciones individuales de cada estrella se hicieron en integraciones simples y
muiltiples con tiempos de integracién de 10 y 30 segundos. dependiendo de su magnitud y también teniendo

en consideracién la estadistica del niimero de cuentas acumuladas en los filtros u y v para que el error fuera

menor de 0.003 de magnitud.

3.2 Método de reduccidén

realizé con los paquetes de programas NABAPHOT (Arellano-Ferro, A. y

La reduccién de los datos
Parrao, L., 1988) y DAMADAP (Schuster, W. y Peiia. J., 1995) para obtener los datos referidos al sistema
estindar y las coordenadas referidas al equinoccio medio de la fecha respectivamente. NABAPHOT consiste
de los siguientes pasos:
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iones uvhy de las observiciones 3

i) Sepiaa las obsorvs

di estrelliy vociclo ademas. resta las

b) Calenliv el promedio e o intesraciones por sesuando de
ior ex porague los daros obtenidos on el telescopio

mediciones de ciclo v corrige por ticempo nmerto, Lo e

2riccion ntilizado dependeri del britlo aparente

stndo. El tiempo ol it

de LS son mmimiero de forones por
adicde forones tiene nnacdistribucion de Poisson: entonces el error relativo

delaestrella, de tal forman gue b Hes

() se

:

N\t
= 3.1
Nt ( )

T, =

an al contador vt es el tiempo de integracion.

donde N s ¢l ntimero de fotones por unidadd de tiempa que leg

Entonces para un errvor relative , predeterndinando ol ticmpo de intearacion seri

(3.2)

Estas mediciones se deben corregir por ticmipo mmerto porgue en el fotommltiplicador el nimero de

fotones contados s menor que ol mimero de fotones que en realidad llegan, En un sistema de conteo de

as desventajas es st incapacidad para discernir pulsos qpie Heguen ensi simultineos. Despues

pulsos nna de
incapaz ce responder a

e que un pulso es detectado. hay un intervado nmy corto de ticmpo, en el enal e
un pulse adicional. De tal manern que st dos o inids pulsos Hegan en un intervalo miis corto que el Jamado

“tiempo muerto” del fotometro (fotommultiplicador, preamplificador y contadaor). éstos serin detectivwlos como

siguiente relacion:

anterior se corrige por tiempo muerto de acuerdo a la

una cuenta simple. Por lo

2]

‘V=J.—Tn

s contados y 7 es 1a constante de tiemipo

donde N es el ntinmero de cuentas real, n es el ntmero de event

muerto (7 << 1).

n a magnitudes

por tiempo muerto y e cielo, se realiza la transformac

¢) Una vez hechas las correccione:

mediante la expresién:

(3.3a)

m; = —2.5 log N;
donde m; es la magnititd correspondiente a la banda i (11.v.b.y) ¥y N; es el mumero de cuentas corregidas
para la banda i. También se calculan colores instrumentales C; y se correge por extincion atmosférica segiin

Ias relaciones:
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= jr;y — o (3.3b)

mag =m; — KN,X — L — Al sen i (3.3¢)

donde 7, ¥ 2 son las magnititdes en los filtros correspondientes (b-ye sy y o). mry os b magnitnd
o color fuera de o anmosferae re, os v maznitnd o color instrumental, W oes ol cocliciente de extincion
atmosférica dado en masnitud por unidiad de omnsae de nires Xoes bt de adee atravesada por la distaneia
cenital Z vy H es ol Ansalo horario,. Una ecnacion como i anterior se asa para cada color. Los dos ailtimos
términos de L ccouacion anterior (Loy M osen ) se hicicron cero porque se considerd gue los efcetos de

deflexion instrumental (L) y L correceion del punto cerode noche ionoche (M) no era sizniticativo.

Para altitudes mawvores que 30 grivdos (G > 30 2) sobre o] horizonte, i atmosfera Jde b Tierra se modela
como una capa plano-paralela, Por orra parcte Ly masa de aire (X)) es anaomedida noermalizada de e cantidad

de atmosfern gque atraviesi L lnz de ana estrella ances de ser medidas e el cenit (Z=0) Lo masa de aire es

igunal a la unidad (S = Sec0° = 1), La distancin eenital (Z) es el dngnlo formado por una linea gque

conecta Ia estrelln con el observatorio ¥ la linea gue marea el cenit e é Lancia cenital es

o, Cuando la dis

menor que G0 grados (Z < 60 °). la aproximacion plane-paralela se detine comao:

X = SeeZ

con

SeeZ = (Seng Send 4 Cosd Cosd CosH)y™b

donde ¢ es ja latituad del observador, d 1a declinacian de liv estrellac y H es el iingulo horarie (H = 7T, —a )

donde T, es el tiempo sideral y v es In ascencion recta de las estrella),

Para distancias cenitales mayores que 60 grados (Z 2 60 °) la aproximacidn plano-paralela deja de ser
vilida y ¢s necesario proponer otro modelo. En 1904 Bemporad desarrollé unn modelo considerando que la

atmésfera de la Tier

L es curva: posteriormente Hardie (1962) ajustd los vadores dados por Bemporad con

un polinomio de SecZ. Dara deterniinar la masa de aire se usé esta aproximacion polinomial dada por:

X = SecZ — 0.0018167(See:Z — 1) — 0.002875(Se

Z — 1) — 0.0008083(SecZ — 1)° (3.4)

donde la luz que atraviesa Ia masa de aire X estd bien descrita por la secante de la distancia cenital
Z. Los coeficientes promedio de extincién atmosférica se adoptaron del programa que son: K, = 0.126.

Ky, = 0.057. K,,.; = 0.056 y A',,; = 0.106.
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Landar o traves de las

Ay Blb— y);

(b—m)=C + Db —y),;
my = E + Fmy + Gitb — ), (3.5)
ey = H 4 Loy -+ J(b — y);

i = K + LHp;

donde tos subindices it representan los valores instrumentales y las constantes AB.....L son Ias constantes

dde transformacion al sis » e e

s esrandar, Un e

s constantes se calealbio pe

la temporada de

observacidon. El indice [ no esti afectacddo por extineion, porqie es tratido comeo diferencia de magnitud
que: correspotide ados bandas de anchara diferente centradas en b misma longitiud de onda, por lo que se

abtiene dircctamente ol indice ;3 (3 = —2.5logln /).

<) Con las magnitndes instrumentales y las constantes dde transformacion se ealeculan los valores de las

magnitides y colores (vo b=y, 1oL ey ¥ 73) e las estrellas variables en el sistema estiandar.

f) Finnlmente se usa ¢l paquoete de programas DAMADATD para deterninar. a partir del tiecmpo universal.

la fecha juliana (JD) en cada una de

s observaciones. A las fechas julinnas se les aplica la correccién

heliocéntrica para obtener la f

chia julinna heliocdntrica (HID). Es neces

ario transformar los instantes de
observacion juliana a tiempo helioeéntrico para hacer comparables s observaciones realizadas en cualquier

epoca del ano. Se utilizo Ia correccion heliocéntrica (Binnendijk. 1960) «detinida por:

C.H. = 09005773 R Cost (Cosir Cosd) + R Sent (Sene Send + Cose Cosd Seney) (3.6)

donde R es ol radio vector de la Tierra. ¢ es Ia longitud del cquinoccio medio. o ln ascencion recta de

1a estrella. & su declinacian v € la oblicnidad de Ia ecliptica (¢ = 23°277).

Par otro lado. a partir el dia juliane heliocéntrico (HID) se determina la fase por ¢l método de recuento
de ciclos que es utilizado por lo general para variables monoperiddicas. El procedimiento consiste en suponer
una efemérides lineal. en primera aproximacion y dedhcir o] tiecmpo origen y el periodo fundamental por el

meétodo de minimos cuadrados. Una efemnérides lineal se puede representar por:

To+ E; Py
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donde T; representa los ticmipos de miximo y 7Ty el tiempo ovigen (ticmpo de niiximo observado). a partir
del enal se encuentra el minero £ de periodos £ transcuridos desde entoncees vy gne deberit ser an mimero
entero. Para determinae I fase. se adopta un periodo y un ticmpo orizen iniciales. Luego, con los tiempos
de muiximo observdos 7o se calonlan los 2, gue se

n izl a0t entero anas uun parte fraceionaria, dicha

fraceion representa b fase o,

Los perfodos de B Pegl CY Aqgr. DY Hero DY Peg v YZ Boo, se tomaron del catidogo de estrel-

Ias variables { Kholopov, 1083) cuyos valores sou: Py pp = (L1095 THY Dy = L.OG10383284, Dapyyr =
0.148631353% Pypy = 0.072026207Y My z = 0.10409156% rospectivianente y los ticimpos origen de maximo
observado () son: Tupp = 2 0L6673.81384L Tuey = 200880169279 Tupys = 244.6645.66972%

Topy r = 214.8025.73038% v Ty r = 214, 012687320,
3.3 Desenrojecimiente de magnitudes e indices de color

El procedimiento seanido para determinae o enrojecimicnto y los valores desenrojecidos a partir de los
indices foromaetricos yiose han hecho para estrellas A vy F (Peniche Ry Pena, J.H. 1990) con los criterios de
Nissen (1988) «uie ostit basado on un estudio de cunlos abiertos por meaedio de la fotometrin de Stromgren,
que sigue la calibracion estandar de Crawford (1975, 1979). Para desenrojecer las magnitudes e indices de
color se nsan las ccuiciones quie se mnestran posteriormente en el texto, como entrada al programa presentado

en el apéndice (Penichie, R. y Pena. J., 1990), tamb

n calcula ¢l indice de metalicidad y la distancia (Nissen,
1988). [l programasa un archivo de entrada que contiene los valores de: 3. v, b — y, iy y oy estindar, el
cual se usa para hacer la interpolacion en ol indice ;7. También requiere como entrada el archivo final que se
obtuve con ¢l pagquete de reduccion NABATHOT ol ¢ual contiene inforimacion cono: nombre de 1a estrella
y las magnitudes e indices de color: v, b-y. . o1 y 3. Comeo el indice /3 e independiente del blogueo de
lineas, a diferencia de (b — y)g. este vador de 3 observado se usa junto con las relaciones estindares entre
el indice vy los colores intrinsecos apropiados al intervalo espectral especifico. A partir de /3 se derivan los
valores intrinsecos de los demuais indices (Voo (O — y),. ml, y <1, ).

De las signientes ecuaciones (Crawford y Mandwewala, 1976) ¢s posible ealeular el enrojecimiento sufrido

por el indice (b-y), s decir E(b-y). ¥ los indices de color desenrojecidos e, y maq.

Eb—y)=(b—u)—(b—1u)e
cy = ¢1 — 0.25E(b — y) (3.7)
my = 1y 4+ 0.3E(bB —y)
donde (b-y), m,; y ¢ son los indices de color observados. Ademads de las ecuaciones anteriores se necesita

otra ecuacién para calcular el valor de (b — y)o. que depende del tipo espectral de 1a estrella. Para estrellas
del tipo tardio A y F, Crawford (1975, 1979) derivé las siguientes relaciones:
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Para estvellas de tipo F (2,69 < j91<2.72)

(h—the = A + LUIAG + 2737 = 0,058 — (L1 + 3.6N:3)irny, (3.8)

= 0 higdas(fF) = tn ¥V S, = g — e li3). De I enad 100 Ggdan

gy 3 para ol crindo de Las Hibadaes,

donde Ay =

2 — . R = L2118, o

e la rebiwcion gque existe entre

Para estrellas e tipo A (2,72 2,4 < 2.88)

(b — o = 2.0106 — 1.003 — 0. 13 (3.9)

En este caso on particoular se asa el indice (0 — )y observivlo paan obtener taa pritnera aproximacion
del indice de eolor (8 — y)),.

(h—y)y = (b—y)— Eb— 1)
El valor de {b — y)o sc transforma a /7 resolviendo s eonaciones antertores iterativaumente y el valor deter-

minado de 3 es promediado directamente con el vilor observado de /3. Esto se hn

e hasta que el error de 3

sea del orden de 0,001 magnitades. El programa tambien calenla la abundancia de metales de la siguiente

relaciéon:

[Fe/H) = —[10.5 4+ 50(F — 2.626)]5rng + 0.12 (3.10)

vilida solo para estrellas de secuencin prineipal en el intervalo:

La magnitud absoliuta se determinie de la siguiente relacion:

A, = Muozaars(3Y — foe, (3.11)
donde para estrellas F el valor de € es: f = 9 + 208 y para estrellas A, f = 9. La magnitud aparente

(v) corregida por extincion interestelar se determina como signe:
v =1 — 4. 3E(b—y) (3.12)

donde E(b —y) es el exceso de color definido anteriormente. Finalmente. el médulo de distancia de cada
estrella se calcula como sigue:



DALy = v — AL, (3.13)
donde AL, ox la magnitid abiselnt, El archivo de sadida de este progriuna proporctona in siguiente
informacion: El exceso de color E£ib — ). los indices desenrojecidos: o, (b — y)a. cro- pryo. /3 I magnitud

absoluta (ML), ol madulo de distancia (MD). L distancia (DST) y 1a metalicidad ([Fe/H}).

Una de las relaciones fundianentales deducidas de i tearia de pulsacion es la laimada eenacién de

pulsacion dada por Cox ot al.(1963) coma:

donde p; es el perfodo de pulsiacion. p es la densidad medin de i estrellas pg

a o5 la densidad media del

Sol y Q: s la constante de pulsacion que es funciou de los pariunetros de estructurn estelar y del modo

particutar de pulsacion.

Considerando ademas la ecuacion de Ia densidad:

2= () ()
Po Mg e

¥ la ecnacion de gravedad:

2 (ﬂ) (f_) -
go Mo Reo
y 1a ley de Boltzmann:
L _ (R )‘2 T. \*
Ls ~ \Ro Tec
y la definicién de magnitud bolométrica:
L
Myt = Muot — 2.5 log | 74—
Lo
donde Tuo = 5770 K (Novotny, 1973), Myo = 4.75™ (Allen, 1973) y log go = 4.44. Relacionando estas

ecuaciones pocdemos obtener:
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My = =10 1o > — 5 los g — 10 lop 70 + 10 log Q@ + 64.50

La determinacion del modo de poalsacion <e hiwcee oo partiv de b constante de palsacion 3 de Ia altinan

ecuncion: este vador (Q) se caleula paa civda estrella o pactie de B signiente relacion empirvica (Petersen

y Jorgensen. 1972: Breger v Bregman, 19750 1096) v conociendo ol periodo (2. 1o pravedad (log g). la

tamperatura clectiva (7, ) v e masnitwd holomdrricn (A ) «letnida como signe:

Al = M.+ C.B.

log €2 = —5406 4+ log 2 + 0.5 log g + 0.0 M + o T, (3.11)

donde Al & 1o magnitud bolométricn (huninesidad en todo el espectro). AL, es magnitud absoluta
obtenidn del programa que desenrojece y C.B. ex la correceion holomdétrica que es un factor que depende de

la clase luminesa y de la poblacion (Lang. 1901).



4. ANALISIS Y DISCUSION DE RESULTADOS

4.1. Antecedentes histéricos

BP Peg.- Jacchin (1941) sugicre gue se trata de ana variable tipo W UM 1o cual fud descartado por

Masani et al. (19540) quicnes proponen qute se trataoade nna RR Lyvr. Broglia et ol (1959) dan una efemérides

lineal von un periodo de 0.41005.8347. detectando nna posibile varineion del periodo entre las observaciones

de 1053 ¥ lis de los anos 1958 v 1950, Ademis encuentran an periodo de modulacion del orden de 0.437.
D oen ol visual ¥ de 0.707 en el fotogritico.

con nna amplitod de variacidn de los indximos de 007
Esta estrella fité observada forogriaficamente por Harding ot al. (1966) (cubriendo dos ciclos) y fo-
Rodrignez (1089) presenta observaciones de esta

= 0.1260e/d
Kim

1967 ) (enbriendo un ciclo),

tométricaniente por
estrella v obtiene resudtados del andilisis Jde Foarier, identiticando 2 frecnencins principades: 14

11.8303 /d donde v, corresponde al modo fundantentcal v o4 ol primer mmodo e pulsacion,

y 1y =
et al. (1989) hacen nuevas observaciones fotometricas vrby -~ 3 y espectrofotoprificas de la cefeida enana
BP Peg. Determinan un valor de enrojecimiento £(6 — y) = 0. 067, derivacdo de la fotometrin, Usan los

valores intrinsecos de (b-y). my y o junto con nnas madlas de modelos de atmosferas estelares obteniendo

una temperatura efectiva promedio < 73 >= 7470 A7, nna gravedad saperficial promedio < logg >= 3.80 y

ad de [Fe/H] = —~0.08. Do la teoria de pulsacion modelos estelares obtienen una magnitud
H Yy &
1.3 x 10? anos. También determinan una

una metalic

bolométrica Ay, = 1.7*4. una masa Af = 1.85 Mg y nna cdad ¢

velocidad radial promedio < V. >= —30Krn/s y una velocidad total Vi = 36 Arn/s.
swreby — 13 de 3 estrellas 3 Scuti

1ez et al. (1992) reporran observaciones de fotometria fotoeléctric
Flacen nn ansilisis del periodo usando of método de transformada de

de gran anplitud, entre ellas, BP Peg.
Fourier. encuentran gquie el espectro de potencias os comnplejo o identifican un gran mimero de freatencias.

Todas estas frecuencins muestran armdénicos o combinaciones e dos frecuencias principales 1y 14 que
corresponden al modo fundamental ¥y Ia primera pulsacién radial respectivamente (po/py = 0.772). De
los valores intrinsecos de b — y, 1y y ¢ determinan los pardmetros fisicos «de estas estrellas.  Adoptan
un periode % = 0.9109543375 (Figer. 1983).
< T, >= 7350 K. <logg >=3.87 y {(AM/H] = 0.2. Consideran a BP Peg en estado pest-secuencia principal
con una masa M = 1.91AL5. unaedad ¢t = 1.3 x 10? afios y iina magnitud bolomdétricn Ady,,; = 1.7"38. Petersen

(199G) usan modelos de pulsacién para estrellas 6 Scuti y Sx Phe gque comparan con secuencias

Los vidores promedio que obticnen a lo largo del ciclo son:

et al.
evolutivas tedricns obtemendo parn BP DPeg los signientes parmiimetros: log 72 = —0.960. % = 0.7715,
Top = T4T0 K. [Fe/H] = —0.1. Mpot = LA7. Al = 1.TAfg y t = 1.3 x 10% aiios.

CY Aqr.- Su variabilidad fué descubierta por Hotfineister (1934a). Jensch (1934a) encontré un corto

a estrella ( del orden de 88 minutos). Posteriormente Hoffmeister confirmé este periodo.

perioco para es
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Jontseln (1934b) hizo una investizacion observacional completiv y dié vna ef e

P= 0.40G1038s.

‘ides lineal con un perfodo de

Debido o su o corto periodo. CY Aqe ha sido objeto de gran atencion por parte de los observidores

visttiales., Han sido publicados tiios 300 puiximos debido oo los teabajos de Ashibrook (1919.195-4), Barros o
(1969). Braune ot al. (1972, 1977, 1970) v nn

1079,

an minero de trabajos gue publicsm desde 1938 hawsea
Desde su descubrimiento, e estrella fud estidinedn fotosriticiunente hasti los anos 500 v despuds
fotacléctriciunente, Balizs ot al. (1935), Dawson ( 1934

aposchkin {1035). Kulikovsky ¢ 1937). Schneller
(1936) y Wachmianu (1933). hicieron or

an cantidad Jde observitciones fotogrittic

s interesinte hacer notar

que Balizs e all (1935) 1o encontraron variaciones sienificativas on L fase ni en I adeura de los miiximos. o

diferencia de Wachmann quien encontrd alennns desvinciones e b enrvas de laz individuales, respecto de
una curva de Inz media, Wesselink ¢ 1941 comenza nnae investizacion foropritica completa de CY Aqr. wan
nmes despnies de s desenbrimiento, Rennid an total de 604 exposiciones que cubrinn anos 36,000 periodos,

aparecicendo las curvas de iz casi reenliares,

Fueron hechns nnevas observaciones totoarificas por Gossner ( 1946). Lolinann ot al. (19:47) vy Alania

(1951.1956). Detre (no publicado) realizo las primeras observacion

foroeléctricas entre 1950 y 1954: pos-
teriormente,

arios autores hicieron nuevas observacionens fotoeléctricas i partir «de 1955 hasta 1979, Detre
et al. (1960) observaron que lias variaciones en la altura y fase del mdxime eran menor que (1L7°06 y 0.4001
respectivaniente, lo cual daba una buena repeticion de In cnrva de luz y dieron una efeindrides con un término
cuadritico negativo. Tiunbién Hardie ot al. (1961) encontraron este decrecimiento e perfodo. Percy(1975)

estima que ¢l periodo de CY Aqr permianceeid constante entre 1934 y 1951,

1bio bruscamuente en 1951 y, a
partir de entoneces, permanecio coustante de nuevo. Karetnikov et al.(1966) encontraron yue la curva de luz
de esta estrella no presenta varinciones significativas en la altura de los nuiximoes. Elst(1972) encuentra un
periodo de modidacion 0.41222 pero de amplitnd my pequena, Fiteh(1973) sugiere gue ta longitud probable
del periodo de nmodulage

i es de 0417766, cuyo resultiddo puede ser interpretado por la teorin de pulsacién.

mientras que los resultados de Elst (1972) no son consistentes con eiliv,

Pereyt(1975) encontré. mediante el uso del maétodo de miixima entropin. (ue

1 periodo de modulacion

Geyer ot al. (1974,

reportado por Elst no era real. sino niis bien un resultado de su método de

anali
19754a) no encuentran nimgun periodo de modulacién. Mahdy et al. (1980) combinan todos los tiempos
de maximo disponibles (fotogrificos ¥ foteeléotricos) de la bibliografia con los suyos propios y obtienen un
cambio brusco del periodo de —18.1 3¢ 1078 dias hacin el adie de 1952, habiendo permanecido constante tanto
antes como despuds de 1952, En los dltimos anos. han sido realizadas algunas observaciones por Percy ot al.

(1978)., Figer (1978) y Ralincourt (1982). y fotoeléc

s por Dumont (1983). Purgathofer et. al. (1984) y
Pena et al. (1985). Fotometria en el sistema Stréomegren ha sido realizada por Langford (1976). Van Citters
(1976). Rolland et al. (1986). Rolland et

al. (1986) y Pena et al. (1987) encuentran un decrecimiento del
periodo consistente con los mudelos tedricos de pre-enana blanea de 0.2 Mg. ¢n contraste con los cambios

bruscos sugeridos por Perey(1975) y Mahdy et al. (1980).
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Rodrignez ( 1989) encutentra para sns datos. njustando una efemdrides lineal. 73, = 2:3466148.%54795(x17)

y P = .4061039(£1) ¥y hace nn analisis de Fourier utilizaacdo la freciencin ¢ correspondiente al periodo T
Posteriormente Rodriguez et . (1090) determinan una serie de pardmetros observacionales parn OY Aqr tales
como: temperatura efectiva 7, = 7590 AL gravedad saperticial loy g = 3.89 vy metalicidad [Fe/ff) = -0.7.
Ademiis usaron tvorins de pulsacion v evolucidn para determinar: radio. masa, magnitud bolométrica y edad
de cada estrella obtenicndor J2 = 2,34 2z A = 145 Al Mug = 1.68" v ¢ = 1.7 x 10? anos. Rodrigues et
al. (1993) presentan una recopiliacion de observaciones hechas desde 186 hasta 1988 de fotometrin noby — (3
de estrellas SX Phoenics. donde presentan s enrvas de luz v entre cllas Inode CY Aqr. Coates e al. (1094)
obtienen la fotometrin del hHlrro Vo ode CY Aqr. El andlisis de dsea da an Hnite superior de 1.5 x< 10732

Liv oscilacion secnndaria de esta estrella, Combinan sus datos

magnitudes para la sanplitud v un tiempo pa
con los de varios antores que hin publicado e periodo anteriormente, teniendo an camnbio de periodo para CY
Aqr de: 1/pldp/dt) = —21 x 1071 ¢~ Finalinente, conclinven gque la estrella tiene un solo periodo. Powell
et al. (1995) reportan nuevos riempos Jde niiximo de CY Aqr. estos son combinados con tiempos de maximo
alo largo de 64 auios piva determinar las variaciones de periodo. Los dittos recientes no mestran variaciones
significativas de ciclo o ciclo como algnnos autores han reportado. pero los datos presentados muestran

claramente un cambio abrupto de periodo en 1989 y éste corresponde o nn nuevo periodo P2 = 0.9061038612.

DY Her.- Las primeris nediciones de velocidad radial de la estrella DY Her las hizo Joy (1950).
Posteriormente Bonsack (1057) obtuve curvas de velocidad radial completas de 11 espectros. Hardie y
Lott (1961) determinaron ¢! radio de I estrella usando la curva de velocidad radial «de Bonsack, por el
método de Wessclink y Baade. Mias tarde las mediciones de velocidad radial fueron confirmacias a partir
de espectrogriunas obtenidos por McNamara (1978) y usando la alta precision de la fotometria uvby — (3 de
Breger ct al. (1978). ¢l determindg ¢l radio de 2.7 Rg por el método de Wesselink., Szeidl (1979) mide la
velocidad radial de la estrella v determina su radio. encontrando gqiie deberin ser miayor que el reportado por
McNamara (1978).

Breger et al. (1979) presentan observaciones fotoeléctricas en el sistema noby — 3. determinando Ia
temperntura efectiva y In gravedad superficial de la estrella con un fotémetro de un solo canal. Rodriguez
et al. (1989) determinan. de un grupo de variables. la metalicidad utilizando la fotomecria simultinea
multicelor (nvby — (7). Los movimientos espaciales son determinados nsando las fuentes para movimicentos

s nueve estrellas entre ellas CY Aqr y DY

propios y velocidad radial mostradas en dicha tesis. De este andlis
Peg comparten bajas metalicidades vy altos mivimientos espaciales, propios de poblacion I1. Posteriormente
Antonello (1990) mmestra resultados de la estrella DY Her atilizando modelos de atmdésterans estelares.
Rodriguez et al. (1990). dc¢ estudios fotométricos de estrellas SX Phe y d Scuti de gran amplitud determinan,
para la misma estrella. parametros fisicos (radio. masa. M, y edad): R = 3.45 R, M = 3.00Me,
Mpot = 1.03 y ¢ = 1.0 x 10° anos usando teorins de pulsacion y de evolucién en forma independiente. Dawei

et al. (1993) confirman el cambio de periodo de DY Her basindose en estudios de Mahdy et al. (1980),
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donde recopild 60 ticmpos de msiximo parie iy variable desde 1938 hista 19790 En este trabajo incluyen 3

tiempos de nEiximo en 1981, 11

witnddo i 6F

Yang (1993) hizo una recopilacion de aproxinmacddamente 30 anos de

ohservaciones det

rminando i variacion del periodo de 18 estrellis vaviables, Entre elias DY Her con periodo
P, = 0411863130, [? = ~n.2 & 0.6 = 10-7 v viriacion de rnzan de periodo de 22200, = 3.5 < 1078 Milonee.
E. F. et al. (1994) Obtnvicron de ln fotomelrin opricic o infrarroja. ol rivdio v Ly lnminosidad bholométrica
proniedio nsando representaciones de Fourier para b carvies de laz y para n velocidad caddind, derivando an
valor del radio mimimo de 60 combinaciones de Hujo o indice de colors De estos adoptaron an valor maedio
para el radio minimo £, = 2.77 2 0.20 . cuando se combind cou b temperatura efectivin de Broeger ot al.
(1978). encontraron ana huminostdind bolodcrrica promedio < Ly > = 201,70 L, y nnacmagnitud absohata

promedio < A g = 141",

DY Peg.- Sn variabilidad fud dexenbicrta por Aloreenroth (1934 Posteriormente Soloviev (1938) hizo
las pritmeras observaciones visuales determinnndo o) periodo. Naevas observaciones visuales s hicieron
Ahnert (1938, 1939). Bacilhian et al. (19400, Batryvrev (10630 1955, 1962), et-. En Rodriguer (1989) hay un

gran mimero de referencins. La investigacion inds completa de obs

weiones visuales fué la de Grigorevsky
et al. (1960) quiencs obtuvieron 3061 estimaciones visnales recopilando mids de 500 miwximeos visuales hasta
el aflo 1958, dando una efemdérides lineal y un perfodo de 000729263729, De amerdo con estas observaciones
1n estrella muestra variaciones en las aunplitudes de los nuiximos (del orden de 0.3™) en la carva de laz,
Las primeras observaciones fotocléctricns las obtuvoe Hiltner en 1952 y Hardie et al. (1958) donde presen-
tan las primeras curvas de laz completas para DY Peg en ol sistema UBV. Se hicieron mievas observaciones
fotoeléctricas desde 1966 hasta 10975 por varios antores gue. en forma independiente, buscaban confirmar las
variaciones en In curvic de luz, Quigley ot all (1979) obticnen nna efemdrides con un término cuadritico neg-
ativo que predice nna disminucion del periodo de la estrella 2 nina razén promedio de 0L02 seg siglo ™. Breger
(1979 y 1980) hace nn extenso extindio de alannos pavimetros v del estado evolutive de estas estrellas, para
BP Peg: £2 = 0.073 v < log g >= 4.0. Mahdy ¢t al. (1980} hacen nna recopilacion de todos los tiempos de

maximo disponibles. Peiaet al. (1986) obticnen un decrecimiento en el periodo el = 3,020 x< 10=%yr—1,

con los cambios bruscos

consistente con los modelos tedricos de pre-enana blanca de 0.2 Afg. en contrast

sugeridos por Percy (1975} y Mahdy ot al. (1980). En este articujo tambidén se presentan los valores de
parimetros como: M = 0.23 — 4 Ao, T == 7400 — 7600 K, log g = 3.60 y A, = 3.62".

Andreasen (1983) hace una comparacion de secuencias evolutivas tedricas con datos observacionales de
las variables & Scuti y SX Phe. obteniendo una serie de pariimetros. Rodriguez (1989) presenta observaciones
de DY Peg en el sistema fotométrico nvby-3. determinando ¢l periodo (D= 0.07299), la abundancia (§r; =
0.0477%) ¥y movimientos espaciales grandes. Rodriguez ot al. (1990) presentan los siguientes parimetros:
R = 228 Rg. M = 1.46 Mg. My = 1.71 usando teorias de pulsaciin y evelucién en forma independiente
Recientemente Kilambi et al. (1993) presentan observaciones fotométricas en ¢l sistema UBV determinando

las curvas de laz, A = 2,14 Mg, 1 = 2.19 Rp. < log g >=1.09 y variaciones de temperatura sobre un ciclo
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de pulsacion dando ana temperatura promedio T, = 7775 K. AL, = 2.2170 AL, = L34, log Q = —1.501

¥y D = 360 pe. Rodriguez et al. (1993 v 1095) presentan v enrvvas de Inz de estrellas variables de ln

fotometria uvby-/9. hacen una recopiliacion de caanbios de periodo en estas estrelas v comparan con diferentes

trayectorins evolntivas dentro e Ja franja baja de inestabilidacd,

YZ Boo.- La variabilidad de YZ Boo fuce descubierta por Hoffinelster (1949): clasitiedindola como una
estrella RR. Egzen (1065) obtuvo observaciones fotocléctricas: postoriormente Broglin v Masani (1957) y
Spinrad (1959) obtuvieron observaciones on dos colores. Heiser v Hardie (1964} hicieron fotometrin fo-

toeléctrica de tres colores en ol sistema UBV. Gieren or al, (1971) realizan observaciones en el sistema UBV

de tres ciclos subsecunentes y swlvierten cianbios en v forma, sanplitod vy huninodsidad en esta estrella y

proponect: una ofemedrides lneal oo traves dedatos recopilados de los ticmmpos dJde maximo desde 1955 hasta
1974, Estndios posteriores los hicieron Szeidl v Aaldy (1981) encontrando nn cambio de periodo on Y2
Boo. Joner ¥y MceNamara ( 1983) obtuvieron ki fotometria de osti estrellie en los sistemias fotomedétricos UBV

1. = 7500 A . log g = 3.95. [Fe/H] = —0.025. My = +1.7 y

¥y uvby-;? derivando sus pariimetros fisicos:
Viaa = —20 ks~ Hegaron a la conclusion de e YZ Boo era una cefeida enana de poblacion I y pulsa en
el modo fundmnental gue. de acuerdo con Breger (1979), se podria considerar como una estrella & Scuti.

El cambio de periodo puede dar inforimacion sobre el estado evolutivo de la estrella: prinero lo estudiaron
Szeidl y Mahdy (1981). Dosteriormente Peniche et al. (1985) determinan este cambio de periodo dado

por % = #£3.26 x 1078 dias. Andreasen (1083) presenta nuevas secuencias teéricas Jde evolucién estelar

en la parte baja de la franja de inestabilidad y las compara

incluyendo anlisis de pulsacion para modelo:
con datos obscervacionales de las variables d Scuti determinande los siguientes parsmetros: log 7 = —0.983,

7o = 7656 K. logg = 3.97. [Fe/H] = —0.1. M = L.78 M, My = L4 y ¢t = 0.96 x 10? anos. Jiang (1986)

recopilé todas lis observaciones publicadias hasta 1984 de los caunbios de periodo de YZ Boo, encontrando
una nueva efemérides con un término cunadritico. Shi-Yang (1993) hace una recopilacion de 30 anos de 18

42— 2,95 1078 dias. dende el periodo es de /% = 0.1040915794.

estrellas e presentan variacion e ol periodo 452
Recientemente Kim y Joner (1994) reportan observaciones fotomeétricas en ¢l sistema Cousin VR, de caatro
cefeidas enanas, obteniendao las cnrvas de lnz. En otro articulo de los mismos nutores, presentan el andlisis de
esas curvas de luz obtenidas en el articulo anterior. donde reportan un periodo 2 = 0.4104 y una magnitud

AV = 0."75. Derivan la relacién empirica entre el pardmetro estelar de brillo superficial (F,) y el color

(V - R:) en el sistema de Cousins.

< T, >= 7410 A", gravedad superficial < logg >= 3.71 y metalicidad. [M/H] = —0.025.

Los parimectros promedio e determinan son: temperatura efectiva,

4.2. Determinacién de pardmetros fisicos

La obtencion de parimetros como la temperatura efectiva (7%.) y gravedad superficial (logg) se hace

a partir-de los datos fotométricos reducidos al sistema estdindar. corregidos por extincién intcrestelar. Los
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indices de Strimpgren sc des

mrojecen o b seceion 3.3 usando los eriterios e Nissen (1988) y Crawford
(1975.1979}). La ventajn de isar este sistoma es que se obticnen observaciones simultineas ¢n los filtros uvby

y casi sinmltinen en los Hitros oy wogque detinen ol fudice F030 coadic conjunto ey

windos temporalniente en
no mdas de 2 minntos,

Lo anterior. implica nna mayor rapidez que es an facrtor mportante parie o estidio de s estrellas

arible 1 nos permite tomar nn oanimero suficiente

L sobre todo st el periodo de pulsiccion es pedqueno, Tanb

de puntos o lo Lirgo de L enrvae de ol Por orra partes Tnomedidie stnunltinea en las diferences bandas nos

permite tener precision al obtener los indices Jde cotor. evitando problenas de interpolacion. azravicla si existe
madas e nna frecuenciiag conlo consceenenciit, e fotonietrie presentadic enoeste trabago nmestrea ln variacion

real de las carncteristicas tisteas de s estrellas o fo bazo del ciclo de palsacion.

resolucidon. observar

El mejor ciunino piui estudiar estrellas individoaales es obtener un expectro de ale

s condiciones fisicas en b atimosfer

Ia distribucion de eone espectral, e invese

s con o ayada de

modelos detallindos, En la priwctica. osto solo ex posible para estrellas brillimtes: para el estadio de objetos

mits déhile se usan los mttodos Jde baga resolucidn vy la fotometrin mndticolor. Si el sistema fotomeétrico

usadeo estit hien detinidoe ¥ calibridlo, dxte proporcionari an o ra investigar las condiciones

uninoe cliciente s

fisicas en la atmosfera de las estrellas donde los datos de adta resolucion no estin disponibles. Con los

moddelos de atmosferas Jde Kurncz (19781 os posible cadibrar tedricamente fotometrin de banda intermedia y

ancha de modelos de estrellis de tipo temprano con alta aproximacion.

Kuriez(1978) calculs nna matla de modelos de atmasferas para estrellas: G, Fo A B y O que incluye la

opacidad para 900,000 lineas atémicas en la formn de funciones de distribucidn. Muchos modelos s frios

que 8500 A inciuven finjo convectivo con una razon de longitind de mezelado a eseala de presion de adtura

I/H = 2.0 y todos los modelos suponen una velocidad Jdes microturbulencia de 2 Arn /s, En los modelos se

toma la abundancia solar {[Fe/H] = log O.00. ¢l rango de temperataras vie desde 5500 A hasta 50,000 K.

Las gravedades superficiales vin aproximadamente elesde o secuencia principal hasta el imite de la presion

de radiacion en intervalos de 0.5 en log ¢. Tianbién considera abundancias de 0.1 y 0.01 de la abundanci:

solar para los maodelos. No se incluven los efectos thera de equilibrio termodindmico local (LTE), por lo que

istemaiticamente ¢

los modelos de altas temperaturas v bajas gravedades podrian se oneos.

Con los indice telares de

s desenrajecidos (b — y)e ¥y cra. icdemiis usando lis calibraciones de atmosferas e

i clet

Breger(197-4). para estrellas variables a par tema uvhy-/7. basados en los modelos de Kurnez (1978).

lo de variabilidad de cada

se determinan la T, y log g o lo lawgo del ¢ trella.

4.3. Resultados y anadlisis

En la tabla 1 se presentan los coeficientes de transformacién al sistema estindar para cada temporada

caleulados a partir de las ecnaciones (3.5).




tema instramental ad sistema estandar

La tabla 2 muestra fas incertidinbres de la transformacion de

en los indices de color Vo ey, 1y 0 ey y 13 de las estrellas estiindares,

« 3h, 3¢, 3d v 30 se presenta para s estrellas problema b forometria referida al sistema

En las tabls

estindar uvhy-2, ¢l dia julinino hoelioeentrico (HJID) v L e, Las tases entre 0085 v 0090 (de pr

an aceleracion)
se eliminaron conto sugicre Breger (1978) porque las ostrellas muestean un sunnento en la gravedad debido

i1 en Ia anmostera v los ofectos de aceleracion y desaceleracion se cancelan para una

a la repentinig acelerac

gravedad promedio sobre an ciclo completo, Los tablas estin ordenadas en forma decreciente con respecto

al HID. En lius dos primeras collunnas e dicel nombre y i fase de Ia estrelln, en fas siguientes columnas se
dan las maznitudes © indices de color en el sisceman estindar: Vo (bh-y)o oy O v respectivamente y en Ia

ultima cohunua se mnestra el dia julinne heliocentrico (HID).

nitiedes sbsolutas o indices de color desenrojecidos para

Las tablis dae b, Jdel e v de mnestran las ma
cada estrella. ordenadas en tormi decreciente con respecto al HID. Lis dos primeras colinmnas mestran el
nombre de la estrella y o] HHID. L signientes cohunnas muestran los indices desenrojecidos (0 — y), 710, ¥

1o respectivamente. en i dltima columna se da la magnitnd absohitio

i del dingrama elg. (b — y)o publicada por

En la primer tabla S5a se muestra Ia ealibracion t

Breger(1977) ¥y en 1a segundan la calibracion tedrica el mismo diagrama de Lester ¢t nl.(1986). éstas las

utilizamos para graficar los datos obtenidos para cada estrella. La primera columna muestra la temperatura

en el intervalo de GOOO0 i 9000 K., L segunda cobunna muestra ol logaritmo de la gravedad en ol intervalo
de 3.0 a 4.5, Las tres dltimas cohunnas «dan los indices desenrojecidos (O — y),. ¢y, ¥y ol indice 2. En esta

calibracion se usé para la primer tabla la metalicidad del sol y para la segunda de un décimeo de la metalicidad

solar.

n tedrica do la constante pulsacional Q y los meodes de pulsacion

En Ia tabla 5b se mmuestra la ealibrac
{Breger.1979). la cual utilizanmos para determinar los modos de pulsacion de cada estrella, La primer columna

n ¢l periodo y Ia constante de pulsacion

weion, la segunda y tercera columnas muest

muestra el modo de pulb

Q. finalmente la cuarta columna da las razones de periodos esperados.

rdos de la fotometrin y del diagrama eya. (b — y)o obtenido

La tabla 6 resume los pardametros encont
a estrella. en las signientes columnas se muestra la

de la tabla 5. En la primer columna se da el nembre de
metalicidad [Fe/H], la temperatura efectiva T, la magnitud absoluta Af,, la amplitund A V' y la constante de
pulsacién Q respectivaimente. Los vidores medios de la temiperatura y gravedad se determina de las mallas
del modelo empirico (tabla 5). la amplitud de las curvas de luz y In constante de pulsaciéon Q de la ecnacién

(3.14).

La comparacién de los resultados obtenidos en este trabajo para cada estrella y los publicados en la

literatura se muestran en la tabla 7. La primera y segunda columnas muestra el nombre de la estrella y el
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Aot que presenta los pariametros promedio des (Fo/TTL PogT, O lon gy T, respectivamente. Bl proposito de
st o8 o de comparar nuestrox resultados con los pablicados por otros antores, de donde se phede ver que
ol parimetra que mas difiere os la metalicidad, sin embargo, los vadores de 12 temperatnray la pravedacd son
similarcs 2 los otros valores publicados.

T.os pardametras ohtenidos de la fotomenein desenrojecida, del diagranma eoye ¥ (b — vl ¥y de la ccuacion
{3.11) son los siguicntes:

BP Peg. IEn latabla 30 estid contenida la forometria de estit estrella, donsde 7D = 214.6673.813817
vy T = 2.01.667-1.S0386G" (de la observacion de dos dias consecutivos) y sus pespectivas fases dnrante un
ciclo completo. Con los fdices desenrojecidos (tabidin ) y la ligaea Saose obticnen los sigtniientes pardmoetros
promecedio de BP Pegl » B Pop2: o D00 — 50 >= +001610, <2 {1 — M) >= 932, << D >= 731.42 pc.

= cLAnT,

< [FefH] 2= 0.7637. << T, >=T6UO V. - log g >= 116, < il 2=

La tabla 3b mucestra la fotomerria de esta esteellas donde 777D = 201, 889.1.602799 y su

CY Aqr.
fase corrcspondiente. De 1a tabla (b vy fipura 3b se determinan los siguientes parametros promedio: <<
LB — y) >= +0.0490. < (. — Af) >= 8.90. < D >= 615.03 pc. < [Fe/l] >= —0.9040. < 7. >= 7GO00 R,

< loggyg >=3.98 y < A, >= 1.60™.

DY Her. Para csta estrella la fotometria se muestra on la tabla 3¢, donde HAJD = 244, 6645.669727,
con su fase correspondicnte. De la tabla de y figura 3¢ sc determinan los pariunctres promedio siguicntes:
2.04 po. < [Fe/H] >= 0.5762. < T. >= T100 K.

< E(b—y) >= +0.0210. < (1n— M) >= 8.063. < D >=
< logyg >=3.97 y < M, >= 1.81".

DY Peg. La tabla 3d mucstra la fotomerriny ol 77D = 244, 8025.730387. con su fase correspondiente.
De la tabla 4d y figura 3d ~c derivan los pardamectros promedior < B2(h—y) >= +0.0320. < (rnn— AT) >= 8.90.

< D >=(13.28 pe. < [Fe/] >= —0.5610. < T, >= 7500 . < loggg >= 3.86 y < Af,, >= 1.28™.

Y?Z Boo. La tabla 3c mucstra la fotometrin y o) FIJD = 214.91427.87051" con su respectiva fase. De
la tabla 4e y figura 3¢ se determinan Jos parimetros promedior < B(h— y) >= 0.0124. < (. — A) >= 9.22,

< D >= 710.95 pc. < [Fe/H] >= —0.3930. < T. >= 7275 K. < logg >= 3.62 y < M, >= 1.38™.

Eggen (1994) p}csonr.a. un modecle empirico de pariunctros fotométricos basado on obscrvaciones de
estrellas miembros de varios ctimulos, en modelos estelares conveetivos (Bertelli et al.. 1992) ¥y en modcelos
de armésforas estelares (Lester ot al.. 1986). La Figura 4 muecstra la relacién periodo-luminosidad (PL) para
1as variables cofeidas cnanas de periodo ultracorto (USPC) mcnor que 0.3 (§ Scuti). Las cstrellas que ostén
representadas por un circulo abierto se localizan en la lineca 1H. mientras que los circulos corrados sc localizan
cn la linca F en ¢l plano periodo. luminosidad. Las lincas paralclas representan las relaciones PL para los

modos <de pulsaciéon para of fundamentad (F) y primer arménico {1H) donde:
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M, = —2.80/1agl — OGO (F)
AL, = —2.80Log P — (105 (LE

Con L siguienre tabla de paramerros devivados v oeste disaeeiani L estrellas de interds se grafican y se
puede ver gne las estrellas CY Aqr vy DY Peg se locadizan en Lo Hnea de L esorellas que pulsan en el primer
armonico. mientras que las estrellas BP Peg y DY Her e sitdan el L linea de s eserellas uite pulsan en el

modo fundamental y YZ Boo se localiza entre el modo fundamental v el primer armonico.

—1 k :
My = -2.80 Lo P —0.95 :

e
HORIZONTAL BRANCH /

+1 —

M,= -2.80 Loc P —0.60
+2 b
+3 .

-1.2 —0.8 o= Loé =4

Figuiira 4 Relacién empirica PL para determinar el modo de pulsacién




Parimetros derivados

ESTRELLA Ayt U low 1> 7. lox T,
BP Poyg 2.32 a.1095 —.9605 7600 3.881
CY Aqr 1.:£s 0.0610 —1.2117 T6O0 3.881
DY Ter 1.71 0.1186 —~(.8280 100 3.8G9
DY Poy 1.15 0.0729 —-1.1373 7500 3.8750
YZ Boo 1.27 0.1011 —0.9825 T2TG 3.861

El modo de pulsacion tambicn lo determinamos usando la cenncion (3.1 DCrimero necesitamos ealcular
la correccion bolomerrica (CY ésta ~¢ obtavo de las calibraciones de Toane (19910 para eserellas de tipo
espectral A v F ode Ia secnencia principal (V) de poblaciaon Ty poblacion 1T dando: —a0130 —0.22, —0.10.

~0.22 y —0.11 para : BP Peg. OY Aqr. DY e, DY Peg y YZ T3oo respectivamente,

Los valores dé la constante de pulsacion (Q) ealenladas de la ecuacion 3.11 se camparan con los valores
de la tabla 56 (Breger. 1979) ¥ se deterrninan los modos de pulsacion de cada estrella (Tabla 6} con los

valores obtenidos de la tabla siguiente:

Valores de la constante de pulsacion Q

ESTRELLA Q Modo

BP Pcyg 0.05907 Mundanensal
CY Aqgr 0.0216 2T xobretono
DY Her 0.0551 Fundamental
DY Pcg 0.0208 27" sobrctono
YZ Boo 0.0229 1" sobrectono

En general. los valores de Ia constante do pulsarcién Q para las cstrellas § Scuti presentan valores mas
altos quc lo nermal (valores csperiacdos en la tabla 3h). est.o padria ser explicado por la incertidumbre en 1a
sleterminacién del valor medio de los indices de color de estas estrellas debido a la gran amplitud y diferentes

asimetrias de las curvas de luz que presentan.

Kim ct al.. (1989) presentan un diagrama basado cn Ins sccuencias de VandenBerg (1985) para Z =
0.0169 ¥ Y = 0.25 para calcular las traycctorias evolutivas cn ¢l plano log 7., log P, donde los nimeros cn

las traycctorins dan el valor dc las masas.

4]
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De Ia Fimurin 5 e obtienen los valoves de las minsias paan cichic esteellin,. Mpsog,, = 2M o0 Mapp,, =
1.83 Mz, M-z po., = 1.7 M. Los valores de Ias masns piaae DY e v OY Aqre escarin entre fos valores de
1.7 y L83 Mo, sin embargo estos modelos son vitllidos solo para estrelias de In poblacion [y es necesario

usar otro modelo de poblacion TT para deternninae dichas minsies.,

Figura 5 Trayectorias evolutivas de las variables en el plano logZ.-log



Dziembowski v Kozlowski (19745 presentan modelos paran X o= (L7, 2 == 0.03 (AT Vel v SX Phe). éstos
constderan ol mitelen de helio degenerado. Toa Henea 6 nmeserea o relncion log 72 vs, log 7o para las estrellas
AT Vel donde fos puntos e tienen otgquetas son aradicudos de acuerdo o los vidores espeerroforomeétricos
(log 7)Y de Bessel {II()G!)). mitenreas que los demais panvos fueron derivivlos para log 70 de los indices de color
(Frolov. 1970). Liws dependencias tedricns fieron obrenidas para A0 = 0.2, 0,225 » (0.25 A y las secuencias
evolutivas con X = 0.2, Z = .03 y Z = 0.004 para el mode fundamental (Iinea solida) y el priswer sobretono

(linea punteada).

Figura 6 Posicidén de CY Agqr y DY Peg en el digrama logT.-log P




Pepan y Penichie (1986) dertvan la tnawa para DY Pog de esre diagrama obtenicndo Moy pg, = (1.225 Afg

lico es de Z = 0,004, Derivan otros

¥ que pulsa en el primer sobretono adenuis de que su contenido me

parimetros como: Afna = 2.623. M = (L23 A ¥y logg = 3.60. Usando ol modelo de Stellinpgwerf (1979)
obtienen los siguicontes pardametros: A\ = O.1AL:. T, = 7100 K. lovg = 3.39. Al = 2.551 ¥y que pulsa
en el segundo sobretano con vn periodo 72 = 0,07037. Finalmente concluven que DY Peg es una estrella

subliininoesa ¥ submasiva como CY Agr.

En este trabajo se determinan of modo de pulsacion ¥ o masa para CY Aqr y DY Peg de la igura 6.

obtenicndo: Afey i, = .21 A M py-p,y, == (1225 Al v sunbax pulsan en ol sepundo ~obretono,

Finalinente, on o tabla T ~e pr 1 la metalicidacd,

entan los resultados obhtenidos en este trabajo s

temperatnra y gravedad, v ose comparan con jos valores publicados en la literatura por varios antores.




Tabla 1.

Cocficiontes de transtornmincion al sisteman estaitiudar

TEMD. D |1 B 1 I L

19864 —.3721 00,9121 1.0937 0.0106 0.8620 —.0399 1.

198613 —. 1100 0.9121 1.1111 —.1159 0D.V163 0.1390 1.

1992A 00144 (LO8LOG L0103 0.0712 1L.0124 0.0407 1.

19928 —.14156 09305 1.0-t89 —.0033 1.031 01213 1.

1994 0.0091 0.9902 07342 0.0-365 1.0470 0.1650 1.

Tabla 2. Incertidumbres en los indices de color V, b-y. mmy. ey y 3

TEMD. EST % S(H—y) Sy 8oy a3
1986 A BPDPeyg 0.017 0.011 0.011 0.013 0.009
19868 DYHer 0.009 0.008 0.007 0.011 0.005
19921 DYPeg 0.023 0.013 0.021 0.039 0.022
19923 CYAaqr 0.021 .008 0.007 0.010 0.007
1994 YZBoo 0.015 0.013 0.017 0.018 0.005




4.4. Curvas de Luz y comparacién de los resultados con datos de la literatura

En s digaras i 1he 1es bd v Lo senmestran s cnevas e Tae para cadda inelice de color y magnitudes

contra ol din juliano helioedntrico, parn el extrelin (VL (v oy, €L i3 ws, FLID).

En las Heuras 2 e

2 20 2d v e prresentan las carviaes de oz pari cada indice de color v

mapnitudes
desenrojecidos contra el dia julinno heliocéntrico (47,

b — g M, Cril W ovss THIDL

En los dineraanas tedricos olas (B — g pariv estrellios e tipo especrral A v B odonde Tas Hneas verticales

representan Ins diferentes temperatnras v s horizvontales dan los vidores de v aravedad, En este modelo

se supone abundimein solar vl edid cero de secnenciie principal (ZANS) eari sitiiudn en log g = .33,

DY o =eoumi atro modelo gue considera unn

abundancia de an décimao de o solae v tinalmente para Y7 Boo se constderic un modelo de nnae abandancia

este modelo se usaen 312 Pee y Dy Her. Para OY Agre v

de tres déciimos de e sobar (Lester o adl (19860, o 3an 3o 3ec 3d v 3e se mnestran s fases durante los
ciclos de ptlsacion de cadia estrellas donde 1 e coro corresponde al nuiximo de lang de cada carviae. De las
mallas se determinan los intervalos de temnperatura y gravedned saperticial para ciudie estrella,

La varincion de las magnitudes o fndices de color se presenta o continnacion:

BP Per. Do las fliguras

1oy 2ase ve que o amplitud encel primer dis

raman( Vil T D) ex de AV = 0.4,
también se muestran los indices de la fotometrin y los indices desenrojecidos ((B—y). g, o 3 y el diagrauna
(V.b-y). De las figuras 2alsexta pritica) y 3i se puede ver ol ciclo de variacion de esta estrella, donde

se consideran los valores promedio de las dos noches. Tambidn se obticne ol intervalo Jde temperatura y

agravedid: TO00 < T < 8200 A y 3.9 < log g < 1.33.

CY Aqr. De las Hguras 1b y 2L se obtiene i anplitud AV = 0.7 se nmestra la variacion de cada

mdice (fotomeétricos y desenrojecidos). De las figuras 2h(6ta de L grifica) y 3b se ve el ciclo de variacién y
los intervalos de tenperatura y gravedad: 6700 < T, < 8500 K y 3.5 < logg < 4.2,

DY Her. —

= 0.3". donde se muestra la
variacion de cada indice. Las figaras 2¢(6fa de 1a griaticn) y 3¢ muestra ¢l ciclo de variacion y los intervalos

De las fipuras 1o y 2¢ se obtiene el valor de Liv amplitad AV

de temperaturin y gravedad son: 6900 < T, < 7000 A" v 3.6 < log g < 115,

DY Peg. De las figuras 1d y 2d se obtiene el valor de la amplitud AV = 0.55™ y la variacion de cada
mdice. En las figuras 2d(6ta gridica) v 3d se muestra el ciclo de variacion y los intervalos de temperatura y
gravedad son: 6800 < T, < 8200 A y 3.25 < logg < +.1.

YZ Boo. De las figuras le y 2 se obtiene el valor de la amplitud AV = 0.50™

y lo variacién de
cada indice. En las figuras 2e(67a prifica) y 3¢ se ve el ciclo de variacidn y los intervalos

de temperatura y
gravedad som: 6800 < T.. < 7750 A y 3.3 < logg < 3.8.

GO



CONCLUSIONES

13 Phe): CY Aqe y DY Peg.

Se hi re

savdo fotometrin nvby,d para las estrellas tipo cofeidas ennnas (S

DY Her v Y Z I3ao.

ademiis para las estrellas & Scr: 131 e

sravedad superficial asi como metalicidad,

metros (Isicos cono temperaturia cfectivi y

Se obtuviceron p;
magnitud absoluta v distancia para cada estrellas obteniendo vadores semejantes a los publicados en la

cllas e

= omnestran baji metadicidid, caracteristien de est

En particular. CY Aqr v DY 1%

poblacion 110 micntras opre DY Her nmestra metalicidad caracteristica de poblcion I Para BP DPeg se

literatar

encontrd nna metadicidad diferente o L publicada por otros aoitores annguie ésta es caracteristicn de poblacion
L YZ Boo muestra nna metalicidial corcana o ta poblacion solar por 1o que tinbidn prede considerarse de
poblacion I,

De acuerdo a los valores obtenidos de In constante de pulsiccion () y. ol posiciaon en las iguras 4. 5 y G,

se determinin que Fas estrellas BP Peg. DY Her v YZ Boo pulsan en ol mode fundiunental (F). mientras que

1as estrellns CY Aqr y DY Peg pulsan en ol segundo sobretono (2H). Los vatlores de las masas obtenicos son:
Mppp., = 1.85 Mo, Mcoy ager = 0.21 Ma. Mpy ger = 21 0Me. Mpypey = 02200 y My zpo, = 1.TMo.

cion y evolucion pone de manifiesto la concordancia en la constante

on entre Ias teorfas de pal

La comparac

de pulsacion obtenida por suubos métodos,

Con las teoriis de pulsicion y evolncidn es posible determinar parimetros fisicos como ¢! niodo de

pulsacion. que se caleuld a traves de la relacion empirica (3.14) y. por otro Indo nsando los modelos evolutivos

nr. De lo anterior se encontré que solo Ins estrellas BI? Peg.

{log I’. log T, ) obteniendo resultados sem:,
DY Her y YZ Boo son estrellas o Scouti v ose ajustan o los resndtados obtenidos por otros aintores, excepto
en ¢l valor de la metalicidad encontrado para YZ Boo. Por otro lade CY Aqr y DY Deg parecen ser un
tipo de estrellas SX Phe de poblacion miis vicja que Ia de las 8 Senti. Dstas estrellas pueden ser descritas

Lado evolutive miiis avanzado el cual podria corresponder a

siguiendo el hecho de gque se encuentran en nn €
del quemado de hidrogeno. Lo anterior se conclitye porque

pre-enanas blancas que generan s energia a trav,

se localizan por debajo de la secnencia principal y entonces no pueden ser estrellas jovenes de poblacion 1.

Por otra parte. este trabajo os una aportacion al extenso tema de Ins estrellas variables pulsantes de corto
periodo. También se pretende que sea una motivacion para segnir en la investigacion de este interesante

tabilidad secilar de las

problema. Ignalmente. liss curvas de Inz presentadas servirian para estudiar la e

as estrellas.

pulsaciones de
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APENDICE I
TABLAS DE DATOS ¥ CURVAS DE LUjZ

Tabla 3a. Forometrin weby — i3 de la eswrellis BP Pegl
NOMBRE FASE v by iy 1 It HID
24466734
BP Peg

0.0052 12.042 & 107 T15 .813841
0.030-4 12.059 2:4 L2004 6AT .81661
0.0432 12.063 52 196 696 .81801
0.05-47 12.086 248 200 605

0.0661 12,081 249 203 LTO0

0.09-4-1 096 .250 -180 .T20 .8 2
0,107 12.096 .2568 L2008 .G86 .825041
0.1183 12,115 L2006 181 Tl 82623
0.1388 i6 HT0 82848
0.1499 261 213 683 82970
0.161+4 4 206 0674 2.751 83096
0.1727 4 .187 67T 2.689 .83219
0.18441 12,149 £ 224 681 2.733 83347
0.2121 12.157 229 .669 2.719 .836541
0.2236 12,1490 .220 .662 2.718 8377V
0.23-45 12,146 214 661 2.706 .83896
0.2472 12.163 .256 649 2.697 .84035
0.2611 12.154 2006 655 2.69%0 .84188
0.2725 12.137 .193 .661 2.744 .84313
0.3117 12,163 256 .G37 2.711 84742
0.3250 12,153 .228 .628 2.733 .84888
0.338-1 12,138 .109 615 2.728 .85031
0.3521 12,147 .235 627 2.737 .856185
0.386G6 12,126 .224 .G39 2.748 .85562
0.3981 12,107 229 .6G6 2.728 .85688
0.-4093 12.085 212 .661 2.768 .85811
01344 12.067 247 615 2.806 86086
0..4455 12.029 .231 Rilayy 2.7567 .86208
0.4571 12.003 .213 678 2.715 -86335
0.4690 11.992 -249 667 2.733 .86465
0.4806 11.961 .249 709 2.775 .86592
0.50564 11.883 247 723 2.793 .8G864
0.51G65 11.850 S244 783 2.792 .86986
0.5279 11.813 .237 766 2.781 -87110
0.5391 11.791 .257 787 2.805 .87233
0.5514 11.747 243 .805 2.816 .87368
0.5631 11.725 .2067 812 2.835 87496
0.5885 11.699 .248 .841 2.8444 B77TT4
0.6003 11.686 .242 847 2.833 87903
0.6121 11.693 .245 .85 2.853 .88033
0.6245 11.694 243 853 2.809 .88169
0).6457 11.807 .200 845 2,774 TT446
0.6609 11.706 .24 .861 2.818 .88567




0.6748
0.68G3
0.6891
0.7012
0.71-41
1.7250

0.7361 °

0.74901
0.7669
0.776G5
0.7770
0.7889
0.7T9L5
0.8032
0.8137
0.8167
0.8251
0.8385
0.8430
0.8505
0.8544
0.8790
0.8904
0.9200
0.9318
0.9431
0.9699
0.9815
0.9936

11.816
11.830
11.733
11.738
11.762
11.76+4
11.784
11.807
11.873
11.839
11.905
11.006
11.351

11.873
11.926
11.868
11.934
11.041

11916
11.951

11910
11.971
11.986
11.989
12.007
12.023
12.046
12.051
12.0567

L1506
173
.162
.169
163
186
AT6
.182
.219
1941
L2077
L2090
200
L1099
207

TTT0S
LTT8O1
.88880
.89009
.89150
80270
80391
L8953
78771
.80834
.T8895
79015
.899908
00126
.TO287
00274
79412
.7O558
00562
.79690
.00687
.80002
.80127
.80451
.80580
80704
.80098
.81125
.81258
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Tabla 3ie. Fotometrin uoby — 4 de la estretla BP Peyg2

NOMBRE FASE \% by oy oy i HID
: ) 244 6674+
BP Pecg

0.0429 12.093 175 80386
0.0565 12,0044 16O 80535
0.1271 L1814 81309
$.1393 L1866 81442
0.2027 2,147 82137
0.2166 12,146 .82289
0.2301 12,1148 .82437
0.3172 12.108 .83391
0.3203 12.108 83524
0.-4007 12,011 .8.4306

EET R 11.976 210 84820

4602 11.953 209 84058

5115 11.816 204 .85520
0.5487 11.801 188 85027
0.6113 11.776 L1195 .86613
0.6210 11.778 192 86752
0.6450 11.784 171 .T6028
0.651-4 11.792 188 87052
0.6897 11.809 L1908 87472
0.6898 11.8044 -120 76519
0.7016 11.822 177 76648
0.7417 11.855 205 77087
0.7551 11.844 203 .88188
0.7649 11.870 219 .T7341
0.7801 11.883 .88462
0.7921 11.875 .88594
0.8195 11.031 .TTI™9
0.8320 11.935 78076
0.8442 11.952 .T8210
0.8883 11.988 .237 .78G93
0.9011 12.005 241 .78833
0.9261 12.010 249 79107
0.9800 12.061 240 79697
0.9046 12.058 .255 .T9857
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Tabla 3L, Fotometria uehy — 3 de i estrelln CY Aqr

NOMBRE FASE v h-y ey oy i HID
244 88902+
CY Aqgr
0.0237 10.862 .220 4102 0707 2752 659279
0.0273 10.901 107 120 0.781 2 63107
0.0-13-4 10.797 10 LJHLT 0317 2 69105
©.0598 10.710 ATS 129 0.858 2. 69499
0.070¢ 10.653 16O 135 0.891 2. 63460
0.0762 10.585 162 120 0.019 2.836 -G3599
0.0868 10.5:15 132 162 0.916 2.858 -63560
0.1017 10.616 039 145 1011 2.862 .63651
0.1121 10.411 130 120 0.997 2.876 69818
0.1237 10.-440 118 A51 1014 2.851 .63785
0.1-429 10.406 120 131 1.012 2.867 .T0006
0.1607 10.425 126 a3 1.028 2.8 61011
0.1696 10,401 L1332 128 1.042 2. 70169
0.1787 10.485 120 .143 1.043 2.868 .6-1121
0.2098 10.501 -135 131 1.042 2.826 .64311
0.2505 10.571 L1447 134 1.012 2.801 64559
0.2685 10.619 .151 .151 0.983 2.827 .64669
(.2976 10.663 ATT 119 0.972 2.821 64847
0.3127 10.725 171 .131 0.933 2.788 .64939
0.3422 10.772 .191 130 .883 2.789 65119
0.3653 10.807 .202 104 0.922 2.776 .6526G0
0.3963 10.86+4 .210 117 0.862 2.780 65449
0.1218 10.923 -219 092 0.872 2.748 65605
0.4605 10.971 .220 112 0.824 2.758 .65841
0.5393 11.014 .2a43 )89 0.793 2.73 66322
0.5580 11.046 248 070 0.812 2.753 66436
0.7701 11.096 .259 091 0.718 2.697 67731
0.8114 11.086 73 073 0.730 2.726 67983
0.8383 11.080 22641 0790 0.726 2.722 68147
0.8619 11.084 L2644 080 0.725 2.699 .68291
0.9079 11.063 -266 066 0.737 2.759 68572




Tabla 3¢, Fotometria wehy — j3 de la eserella Dy Her

NOMBRE FASE A\ b-y gy ey i3 HJD
2416645+
DY Her
0.00000 10.3-19 18T .66GIT2
0.03101 10.400 L1888 67433
0.06021 10,420 .18 L7867
0.09210 10.-136 197 L6834 1L
0.121641 10475 L1806 .G8780
0.1G315 10,198 L1722 693907
0.19376 10.550 105 .GO852
0.22202 ATO - 70272
0.250-18 1 1 180 TO6 TOGOS
0.30350 Liy.597 182 Nl .7T1483
0.33162 10.610 202 71901
0.35571 14,6 L2085 .7T22590
4.38950 Lo, 200 .T2762
0.-112063 1o, A8T 73105
0.-43911 10. L2004 Go8 .7T3499
0.52438 10. .198 .G85 74766
0.55001 L0. -204 G673 T5147
0.57935 10.77 L2204 .G50 .75583
0.G60303 10.79- .200 653 .75935
0.62081 10. .206 G11 76333
0.68976 10. .211 -636 77224
0.716-17 10. L2005 .G54 77621
0.78691 10.705 244 199 Kt .7T8668
0.81604 10.707 234 217 661 79101
0.83548 10.6206 .231 212 .GO6 .793900
0.84918 10.605 223 214 713 739 .79598
0.86320 10.5G- 219 .213 710 2,755 .T9802
0.88736 10.496 195 .223 756 2.762 80161
0.90095 10.459 196 217 TTO 2.763 .80363
0.92120 10.482 150 L2442 .809 2.811 80664
0.9376G8 10.431 143 .239 860 2.785 80900
0.9550+4 10.401 L3140 -240 894 2.798 81167
0.97040 10.333 149 -1903 950 2.809 .66532
0.9799- 10.415 135 .231 026 2.784 81837
0.99531 10.417 .139 .233 .923 2.802 81766
1.00000 10.476 .13+ .239 022 2.778 .82101
1.00000 10.497 140 240 906 2.791 82415
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Tabla 3d. Fotometrin uoby — 3 de In estrella DY Peg

NOMBRE FASE A% Fo-y ry 1 12 HID
214489254
DY Peg
000000 10.059 150 1.070 .73038
(07171 10,137 110 1.056 .73561
0.14356 10.257 L1565 01.088 .7T4085
0.21309 10.360 (150 10.017 .T4592
.28302 10146 137 11.899 .T5102
0.35803 10,497 .118 0.385 .75649
0.43008 10.5416 127 0.336 .76181
0.56550 10.603 .139 0.800 TT1G62
0.58524¢ 10.600 .133 0.791 77306
0.62:410 10.607 122 10.810 77590
0.63749 10.615 2123 10.810 77687
0.67218 10.610 L1322 0.772 LTTO40
0.68905 10.610 118 0.810 .78063
0.73348 10.581 .118 0.811 .78387
0.73837 10.589 126 0.791 .71130
0.74842 10.572 .133 0.784 .78496
0.79240 10.520 137 0.809 71524
0.79902 10.520 .188 .154 0.806 .78865
0.85113 10.388 AT .15-¢ 0.871 79245
0.86219 10.346 172 .146 0.902 .7T2033
0.86799 10.329 L1544 .153 0.922 .79368
0.92746 10.117 .139 L1442 1.018 .72509
0.94643 10.182 .120 162 1.008 2.839 79940
0.95973 10.136 .120 -163 1.008 2.846 .80037
0.97331 10.116 110 .1G8 1.027 2.841 .80136
0.98770 10.088 103 176 1.028 2.842 80241
1.00000 10.079 105 .160 1.065 2.848 .80337
1.00000 10.0841 .106 167 1.075 2.831 80741
1.00000 10.100 106 175 1.060 2.828 .80845
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Tabla 3¢, Fotomerria voby — (3 de i estrellin YZ Boo

NOMBRE FASE v by 1y - 4 HID
. 244 0427 4+
YZ Boo
0.00000 10.367 141 269 87051
0.13296 10.:15-1 130 052 .88435
0.100908 10.509 1331 0564 .89039
0.23902 10.546 126 28 895390
0.36035 10.636 132 87T 00802
0.41166 10.669 139 827 .01336
0.46190 10.690 115 810 91859
0.51330 10.728 138 820 L0239+
0.36056 10.327 145 -TO0 .02886
0.62205 10.75-1 146 T85 .03526
0.674790 LO.766G 145 781 01075
0.72661 10,783 130 .T83 946041
0.72735 10.763 121 .T86 .84213
0.78258 10.709 139 .T96 .05197
.83378 10.647 155 .T82 95730
0.89-169 10.528 152 .880 06364
0.9330+4 10.429 142 -038 86354
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Tabla da. Indices desenrojecidos y HID da Liv estrellc BP Pegl

NOMBRE HJD th — 1)a 713 ™ Ly AL,
2446673+
BP Peg

0.81384 0.17T7T 0.218 2.90
0.81661 0.217 0.213 2.13
0.81801 .20 0.210 2.59
0.81927 1216 0.210 2.17
0.82052 G.247 0.20-¢ 1.3
0.82362 3212 0.19¢ 1.87
0.82504 0.199 2.81
0.82623 0.196 2.56
0.82848 (1.2035 2.75
0.82970 .234 1.093
0.83096 0.196 2.99
.83219 0,251 1.4
0.83347 0.2038 2.61
U.8365+4 0.221 0.665 2.39
©.83777 0.222 0.228 0.656 2.13
0.838906 0.235 0.220 0.657 2.15
0.84035 0.253 0.249 0.654 2.00
0.84188 0.2563 0.206 0.655 1.70
0.84313 0.203 0.213 0.648 3.01
0.84742 0.235 0.256 0.637 2.50
.84888 .21 0.239 0.621 3.08
0.85034 0.215 0.214 0.635 2.81
0.85185 0.211 0.245 0.620 3.19
0.856662 0.202 0.236 0.631 3.26
0.85688 0.213 0.236 0.6G1 2.62
0.85811 0.184 0.231 0.648 3.35
0.86U86 .155 0.267 0.632 4.07
0.86208 0.192 0.243 0.659 3.13
0.86335 J.200 0.223 0.671 2.87
0.86G465 0.210 0.248 0.667 2.73
0.86592 0.173 0.258 0.703 3.02
0.8686-4 0.157 0.257 0.716 3.17
0.869806 0.152 0.252 0.777 2.61
0.87110 0.163 0.243 0.762 2.60
0.87233 0.141 0.26-1 0.782 2.77
0.87368 0.131 0.254 0.797 2.78
0.8749G 0.11-4 0.279 0.804 2.93
0.87774 0.104 0.263 0.831 2.77
0.87903 0.112 0.256 0.838 2.59
0.88033 0.095 0.263 0.842 2.75
0.88169 0.132 0.2561 0.848 2.24
0.77446 0.160 0.218 0.839 1.78
0.88567 0.124 0.255 0.854 2.30
0.77765 0.121 0.251 0.828 2.556
0.77891 0.144 0.264 0.813 2.38
0.88880 0.124 0.266 0.836 2.48
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0.80009
1,.80150
0.89270
0.80391
0.89534
0. 78771
0.80834
0.78895
0.70015
0.89998
0.90126
0.79287
0.90274
0.79112
0.79558
0,90562
0.79690
0.00687
0.80002
0.80127
0.804561
0.80580
0.80704
0.80998
0.81125
0.81258

0,146
0,127
0.111
0.112
0161
0.156
0171

0145
0.4
0.139
0.193
0.19¢
0,161

0,165
0.171

0.146
.187
0.175
0.197
0,200
0.178
0.161
0.228
0.208
0.203
0.206

0.194
0.209
0.221
0.250
0.250
0.237

0,801
0.820
20

2.2
2.06
2.7

5
Lo n
FAROG

.30
.01
a8
12
51
.01
70
.52

NIQNNHr—!‘?!

.70

N—'l\)l\?r—-l\'«p!i
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Tabla 4a. Indices desenrojecidos y HID de L estrellic BP Peg2

NOMBRE HID =1 e “lu M,
24466714+
BP Peg

0.803806 0.717
1.80535 1.723
0.81309 0.600
3.81:4-12 0.703
.82137 0.661
0.82289 0.670
0.82437 0.G92
0.83391 1).685
0.83524 0.666
0.843006 0.711
.848290 0712
11.84958 0713
0.85520 0,140 0.207 0807
0.85927 0.121 0.828
0.86613 0.110 0.830
0.86752 0.139 0.835
0.76028 0.132 0.836
0.87052 0.116 0.816
0.87472 0.147 0.820
0.76519 0.137 0.210 0.851
0.76648 0.146 0.239 0.835
0.77087 0.149 0.190 0.845
0.88188 0.151 0.223 0.808
0.77341 0.158 0.201 0.798
0.88462 0.171 0.228 0.801
0.88594 0.170 .188 0.806
0.77939 0.137 0.203 0.792
0.78076 0.181 0.175 0.798
0.78210 0.1G5 0.195 .780
0.78693 0.199 0.188 0.771
0.78833 0.183 0.190 0.759
0.79107 0.187 0.180 0.757
0.79697 0.202 0.213 0.715
0.79857 0.175 0.188 0.735
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Tabla 4b. Indices desenrojecidos y HID de la estrelln CY Agr

NOMBRE HJID {(h—ylo mly ela AL,
2.1:4 8894+
CY Aqr

.GO2790 0.183 0.103 0.790 1.00
63197 0148 0.135 0771 2.72
.69405 0.136 0.13-1 0.805 2.65
69499 1108 0.1-19 .845 2.5
.G3460 0.1143 $.110 0.891 1.57
69599 0.103 0.138 0.907 1.98
63560 0.085 0176 0.907 2.2
63651 0.072 0.150 1.008 1.43
.69818 0.063 0.149 0).08¢ 1.GG
63785 0.081 0.1G62 1.007 1.29
L T0006 Q065 0.1-17 1.031 1.19
.G4011 0.079 0.157 1.019 1.16
.T0169 0.057 0.147 1.027 1.27
64121 .064 0.160 1.032 1.19
.64311 0.099 0.142 1.035 0.76
645590 0.081 0.154 0.999 1.30
.61669 0.10-4 0.165 0.971 1.31
64847 0.110 0.139 0.969 1.34
.64939 0.140 0.140 0.927 1.20
.65119 0.145 0.144 0.874 1.67
.65260 0.151 0.119 0.912 1.12
65449 0.15+4 0.134 0.851 1.72
.65605 0.178 0.10% 0.864 1.16
.65841 0.175 0.125 0.815 1.74
.66322 0.199 0.102 0.784 1.53
.66436 0.180 0.090 0.798 1.77
67731 0.223 0.105 0.711 1.30
67983 0.208 0.092 0.717 2.00
68147 0.211 0.095 0.715 1.94
68291 0.219 0.094 0.716 1.30
.68572 0.183 0.091 0.720 2.53
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Tabla dc. Indices desenrojecides y HID de v estrelin DY Her

NOMBRE HID (h — ) mly el RY
244 6645+
DY Her

66532 €.122 0.201 1.37
66972 0,110 0.193 .98
.GT433 0,130 0.197 1.35
.GT8OT 3,138 0191 1.31
68311 0.160 0.202 1.26
.68780 0169 0,193 1.31
69397 0.167 0.185 1.73
50852 0,195 0. 197 1.32
T0272 0.197 0.183 1.45
70695 0.190 ©0.191 1.78
.7T1483 v.21t 0.190 1.50
.7T1001 0,202 0.211 2.08
.T2259 . 0.213 1.03
T2762 0.213 0.210 1.94
a73105 0.217 0.199 1.85
.73499 0.223 0.213 2.00
.74332 0.259 0.201 1.25
74766 0.242 0.205 1.67
75147 0.237 0.211 1.95
.T5583 0.232 0.215 2.33
75935 0.244 0.208 1.99
76333 0.218 0.223 2.78
76701 .265 0.204 1.59
TT224 0.221 0.225 2.71
T7T621 0.220 0.220 2.54
.T8040 0.282 0.201 1.12
78466 0,245 0.207 1.81
.786G8 0.210 0.200 2.60
79101 0.214 0.223 2.67
-79390 0.195 0.223 2.76
.79598 0.201 0.220 2.46
.79802 0.188 0.222 2.64
.BO161 0.179 0.228 2.41
.80363 0.176 0.223 2.21
.806G064 0.134 0.247 2.66
.80909 0.150 0.237 1.82
81167 0.136 0.241 1.70
81537 0.144 0.228 1.21
.81766 0.130 0.236 0.921 1.50
.82101 0.149 0.234 0.925 1.15
82415 0.141 0.240 0.906 1.49
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Tabla dd. Indices desenrojecidos y HID de la estrelln DY Peg

NOMBRE HID b — 1o ml, “lg AL,
244 8925+
DY Peg

.T1130 0.201 0.134 0.786 1.48
.7152 0176 0.147 0.802 1.890
.72033 0.119 0.162 0.891 1.95
.T2509 0.079 160 1.006 1.27
.7T3038 0.070 0.16G6 1.059 0.85
.735G1 0.100 0.159 1.049 0.61
LT85 0.115 0.167 0.980 1.08
.7T4592 0.144 0.158 0.941 0.99
.T5102 0.150 0.150 3.890 1.39
.T5649 0.163 0.134 0.875 1.31
76181 0.192 0.135 .831 1.26
TT162 0.195 0.146 0.796 1.58
TT306 0.202 0.141 0.789 1..10
77590 0.212 0.127 0.807 0.77
.TTG87 0.201 0.131 0.805 1.26
TTO40 0.109 0.141 0.766 1.81
78063 0.196 0.127 0.804 1.45
-78387 0.187 0.130 0.803 1.67
.78496 0.182 0.143 0.777 2.04
.78865 0.174 0.158 0.803 1.96
.79245 0.123 0.168 0.861 2.20
.793G8 0.115 0.165 0.914 1.79
79940 0.091 0.171 1.002 1.21
80037 0.085 0.173 1.001 1.28
.80136 0.088 0.175 1.022 1.06
.80241 0.087 0.181 1.025 1.06
.80337 0.078 0.1G8 1.060 0.79
807411 0.091 0.171 1.072 0.52
80845 0.095 0.178 1.058 0.62
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Tabla e Idices desenrojecidos ¥y HID de la ostrelln YZ Boo

NOMBRE HJID (b= i iy oty AL
2119427+
YZ Boo
84213 0.205 0.126 0.782 .10
86351 0.1206 0,147 0.035 Lol
87051 0119 0.145 11966 1.21
.88.135 0.139 0.145 0048 1.02
.80039 0.161 1.136 0.953 .59
.80539 0.172 0.120 0.72
.00802 0.174 0.139 1.26
91336 0.177 0148 0.821 1.68
01859 0.192 0.149 0.807 1.59
.092394 0.207 0.138 0.82¢ 0.90
0.208 0.145 0.799 1.12
0.207 O 147 0.784 1.36
94075 1.196 U. 149 0779 1.80
94604 0.196 €.137 0.778 1.78
205107 0.193 0.143 0.793 1.71
95730 0.182 0.1567 0.780 2.07
06361 0.151 0.154 0.878 1.57
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Tabla Sa. Calibraciaon del dingrama elg. (b — y)g para *'s de tipo espectrad A v Fu[Fe/H} = 0.0

T. (K) log g th =)o lo I
GO0 +1.-10
G500 ©-4.33
1.00 T
3.50 1
3.00 1
7000 4.33 G
. 331 BN
L2110 2.71
7500 .186 2.757
.178 2.754
1GH 2.751
.150 2.7501
8000 .139 2.80-1
.126 . 2.806
. 108 y 2.807
0.093 1.282 2.807
8500 0.005 0.866 2.848
0033 0989 2.849
0.069 1.159 2.848
0.059 1.303 2.848
Tabla Sa. Calibracion del diagrama cl. (b — y) para *'s de tipo espectradl A y F, [Fe/H] = —1.0
7. (K) log g (b—y) el 3
GO 4.50 0.271
4.00 0.349
3.50 0.453
3.00 0.5674
[s3:0¢] ~+.50 0.367
4.00 0.-18%
3.50 0.627
3.00 0.780
7000 +4.50 0.499
4.00 0.650
3.50 0.817
3.00 0.992
7500 «1.50 0.6-10
.00 0.813
.50 0.995
3.00 1.186G
8000 <4.50) (.769
4.00 0.956
Rl 1.149
3.00 1.340
8500 .50 0.874
<4.00 1.064
3.50 1.236
3.00 1.373
9000 -4.50 0.942
-1.00 1.102
3.50 1.235
3.00 1.325




Tabla 5b Valores radiales tedricos de la constante «de pulsacién Q

MODO DE PULS. PERIODO (1) Q (d) Pif Piq
Fundamental I© 0.0786G1 0.0329 —_———
1" SobLiretono 11 0.05985 0.0251 a.761
242 Sobirctono 211 0.01846 0.0203 0.810
37" Sobretono 31T 0.04093 0.0172 0.845

Tabla 6. Parimetros obtcnidos de la fotomctria y del diagrama ela, (6 — o

NOMBRE [Fe/ ] T, (K) log g A, AV(™) Q (d)

BP Peg +0.6775 7600 4.16 2.45 0.40 0.0597
CY Agqr —0.9040 7600 3.08 1.60 0.70 0.0216
DY Her +0.5762 7400 3.97 1.81 0.50 0.0551
DY Peg —0.5640 7500 3.86 1.28 0.55 0.0208
YZ Boo —0.3930 7275 3.62 1.38 0.50 0.0229
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Tabla 7. Camparacion de los resultados obtenidos con los publicados
ESTRELLA AUTOR [Fe/fr) low T, fog g T. (K)
BP Peg .
DG “+0.68 3.881 1,16 7G00
GKA —— 3.875 —_ 7109
MDB —_ _ —_ ——
R 0.00 3.877 3.87 7550
MCN -0.08 3.873 3.85 7470
CY Aqr
DG —0.9 3.881 3.08 7600
GKA —0.6 3.808 -1.13 7925
M3 —_— 3.8841 3.07 7670
ER —0.7 3.880 3.85 7500
MCN —— — — —_—
PLC —— 3.893 3.047 781G
DY Her
DG 0.58 3.8G69 3.97 7100
GKA 0.30 3.852 3.66 7128
MB _— 3.866 3.87 T360
ER. 0.30 3.859 3.58 7244
MCN 0.16 3.866 3.87 7360
PLC —_ 3.859 3.588 7244
DY Peg
DG —0.5G 3.875 3.86 7500
GKA —0.70 3.891 4.00 7798
MB —— 3.889 3.98 7750
ER. —0.6 3.896 3.956 7870
MCN _— 3.892 1.00 7800
PLC —— 3.896 3.956 7870
YZ Boo
DG —0.39 3.861 3.62 7275
GKA —0.1 3.884 3.97 7636
MmB - _ 3.97 —_—
ER —— 3.879 3.795 7585
JMCN —0.25 3.880 3.95 7590
K3 — 3.869 3.71 7410
PLC — 3.880 3.795 7585

DG. D. Gonriler (1997)
GKA. G. K. Andreanen (1983)
MB. M. Breger (1980)

ER. E. Rodrignez {1989)
MCN. MeNamnen (1983)
PLC. r.Lsper e Coca (1986)
KJ. Kim y Joner {1994)
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APENDICE II

PROGRAMA PARA DESENROJECER LAS MAGNITUDES E INDICES DE COLOR v, b-y,

y Beta EN EL SISTEMA DE STROMGREN (uvby—-beta)
FROM NISS.FOR BUT READS FROM FORTMAT OF NM1342( JN2.ORD)
ESTA FALLANDO PARA VALORES DE BETA = 2.880
DIMENSION EEST(C:).VbA(._«_).B'{ST(Z.'Z , STM1 (22),ClST(22)
1,STMV(22)
CHARACTER ID*9,FILE1*15, FILE3~15, FILES 15
REAL S#l1l, SMLIMN, VMIN, Vi, DST, EBYAV
WRITE(~, *)’ INPUT ¢ 2
READ(*,’ (A) ) FILE1l
WRITE(-, )’ OUTPUT
READ (Y, © (A) 7 )FILES
WRITE(*, *)’ Z(b-yv) =
PEAD (%, ’ (A) ) EBYAV
OPEM (10, FILE=FILEl, STATUS="QLD")
OPEN (16, £I ILE3, STATUS=’NEW’ )
OPEN (13, F 'INTER’ STATUS='NEW’)
DATA BEST/2.88,2.85,2.84,2.82,2.80,2.78,2.76,2.74,2.72,
i 2.71,2.70,2. 69 .4.68 2.67,2.66,2.65,2.64,2.63,2.62
2 ,2.61,2.60,2.59/
DATA STMV/2.306,2.50,2.64,2.70,2.76,2.82,2
1 3.21,3.29,3.38,3.48,3.6,3.74,3.88,4.04,4
2 4.52,4.7,4.9/
DATA RYST/.066, .086, .106, .125, .146, .155, .186, .206, .224,
1 .233,.245,.258,.271, .284, .298, .313, .328, .344, .36,
2 .377,.3%4,.412/
DATA STML/.200, .205, .208, .206, .203, .195, .188, .182, .177,
i .174,.1r72,.1271, .17, .171, .174, .178,.183, .189, .1986,

.88,2.96,3.12,
.20,4.36,

2 .204, .214, .226/

DATA ClsT/.930, .8%20, .850, .820,.780,.730, .70, .66, .5

1 .56, .53,.495, .465, .44, .415, . ,.37,.35,.33, .31, .29,
2 .27/

STMV IS MV ST
sTM1 IS M1 ST

DC 5 I=1,22
WRITE(*, *)BEST(I),STMV(I),BYST(I),STM1(I),ClST(I)
WRITE (16, 202)
BSUP=2.88
BINF=2,72
I=1
READ (10, 101, END=500) ID,V, BY, SM1, C1,BETA, IT1
WRITE(*, 101)ID,V,BY, SM1,Cl, BETA
IF(BETA.LE.BSUP) GO TO 50
GO TO 10
CONTINUE
IF(BETA.LT.BINF) GO TO 300
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oo o

45

55

60

CALCULO DE A’S

IF(BETA.LE.BEST(I) .AND.BETA.GT.BEST(I+1))GO TO 30

I=I+1

GO TO 20
CONTINUE "
X1=BEST(I)

X2=BEST(I+1)

CALL PRIMKA(BETA, X1, X2, BYIN,BYST(I),BYST(I+1))

CALL PRIMKA(BETA, X1,X%2, SHMIIN, STM1 (I), STML(I+1))

CALL PRIMKA(BETA, X1,X2,ClIN,ClST(I),ClST(I+1))

CALL PRIMKA(BETA, X1,X2,VMIN, STMV(I), STMV(I+1))

WRITE(13,106)I, ID,BEST(I+1),BETA,BEST(I), STMV(I+1), VMIN, STMV(I)

WRITE (13, 106) I, ID,BYST(I+1),

UNREDDENING
DCO=C1—C1lIN
BYO=2.546-BETA-0.17DCO
Y—BYO
C1—0.2*EBY
TMO=SM1+0.3~EBY
VQ0=V-4 .3 EBY
VM=VMIN-9~*DCO
DM=VO—-VM
DST=10** ( (DM/5.)+1.)

BYIM, BYST(I),ClST (I+1),ClIN,ClST(D)

WRITE (16, 102) 1D, EBY, BYO, C10, BETA, TMC, V0, VM, DM, DST
WRITE(l16,102)1D,EBY,BY0, TMO,C1l0,V0,VM,DM,DST

GO TO 10
CALCULO DE F’'S

CONTINUE

IF(BETA.LT.2.59) GO TO 500
IF (BEST(I+1) .LT.BETA)GO TO 55

I=I+1

GO TO 45
CONTINUE
DBT=2 .72—-BETA
X1L=BEST (I)
X2=BEST (I+1)

CALL PRIMKA (BETA, X1, X2,BYIN,BYST(I),BYST(I+1))

CALL PRIMKA(BETA, X1, X2, SM1IN, STMLI(I), STM1 (I+1))

CALL PRIMKA (BETA, X1, X2,ClIN,ClST(I),C1lST(I+1))

CALL PRIMKA(BETA, X1, X2, VMIN, STMV(I), STMV(I+1))
WRITE(132,106)I,ID,BEST(I+1),BETA,BEST(IL),STMV(I+1l), VMIN, STMV(I)
WRITE (13,106) I, ID,BYST(I+1),BYIN,BYST(I),ClST(I+1),ClIN,C1ST(I)

EBY=BY

ABY=EBY
CO0=C1-0.20*EBY
DCO=C1-C1lIN
TMO=SM1+0.3*EBY
DMO=SM1IN-TMO

BYO0=0.218+1.11*DBT+2.7*DBT*DET—0.05*DCO

BYO=BYO0—(0.1+32.6*DBT) *DMO

EBY=BY-BYO
DBY=ABS (ABY—EBY)

IF(DBY.GT.0.0001) GO TO 60
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101
C 102
C 103

102
103
106
202

500

20

10
30

UNREDDENING

Cl0=Cl—-0.2*EBY

TMO=SM1+0.3*EBY

VO=vV—4 .3*EBY

VM=VMIN-(9+50*DET) *DCO

DM=V0~VM

DST=10** ((DM/5.)+1.)

HEF=-(10.5+50* (BETA~-2.626)) *DMO+0.12

WRITE(16,103) ID, EBY, BY0, Cl0, BETA, TMO, VO, VM, DM, DST, HEF

WRITE(1l6,103)ID,EBY,BY0, TMO,C10, VO, VM, DM, DST, HEF

GO TO 10

FORMAT (1X,A9,3X,F6.3,3(4%,FS.3),3X,F5.3,2%, I
FORMAT (1X, A%, 4(1%,F5.3),2(2X,F6.2),2X,F6.2,2%X,F8.2)
FORMAT (1X, A9, 4 (1%, F5.3),2(2X,F6.2),2%,F6.2, 2X, F8.2, 2X,F6.3)

gl

FORMAT (1X, A%, 5 (L 23),2(1%, F6.2),1%X,F6.2,1%X,F8.2)

FORMAT (1X,A9,5 (1 -3),2(1X,F6.2),1X,F6.2,1X,F8.2,24,F6.3)
FORMAT (1%, I2,A9,1X,3(F5.3,2X),3(F9.3,1X))

FORMAT (3X, " ID’, 8%, EBY’2X, "B-Y)0’,3%,°C10°,1X, " BETA’, 4X, * TMO’
14X, "V0‘, 85X, "MV’ ,SX, "DM’, 5X, "D3T’, 4X, ‘FE/H’, /)

STOP

END

>
=]

SUBROUTINE PRIMXKA (X, X1,X2,Y,Y1l,Y2)
IF (X-X1)10,20,20

Y=Yl

GO TO 30

Y=Y1+(¥Y2-YL)* (X—X1)/(X2-X1)

RETURN

END

98



REFERENCIAS

Almert, . 2 1938, Deobachtungs-Zirkulure. 20, 74,
Ahnere. . 1939, Beobachtungs-Zirkulore., 21, 8.
Alanin. I, F. 1 1954, astron. Cire. 146, 1],
Alanin I Fo 2 19536, ustron. Cire. LT3, 200

Andreasen, G, K. @ 1983, Astron. Astrophys<. 121, 250

Antonello. E. @ 1990, Astron. Astrophys. 230, 127,

Arcllanio. Fo AL Parrao. L0 1989, B porte Tdenico No, 57, Instituto de Astronomia
Ashbrook. .J. @ 1049, Astron. J. 54, 16S.

Ashbrook. J. : 1954, Astron. 1. B9 6.

Bancilhon, O.. Schmite, Mo AL 19400 Journal des Observateurs XXI1IT 8. 109.
Baldazs J.. Detre, Lo 19350 Astron. Nachr, 256. S7.

Barroso b, 0 1969, Inf. Bull. Var. Stars. 331,

Batyrev. AL AL 1953, Per. Zeezdy 9. 200

Batyrev. AL AL 2 10350 Der. Zrezdy 10.
Batyrev., A AL 1962, Per. Zrezdy 14, 230,
Bonsack., W. K.: 1957, Astrophys. J. 126, 291,

Braune. W.. Hiibscher, J.. Mundry. E. : 1972, Astron. Nachr, 294, 123,
Braune, W., Hitbscher. J.. Mundry. E. 1 1977, Astron., Nachr. 298 121.
Braune. W, Hitbscher. Mundry. E. : 1979, Astron., Nachr. 300, 165.
Breger, M. : 1974, oAp. J. 192, 75.

Breger, M. : 1975, Ap. J. 201, 653.

Breger, M. @ 1977, Pub.A.5.P. 89, 55.

Breger. M. : 1978, Pub.A. 5. 90. 754.

Breger, M. : 1979, Pub.AS.P. 91, 5.

Breger. M. : 10980, Ap. J. 235. 155,

Broglia. .. DPestarino. E. @ 1955, Contr. Obs. Astr. Milano-Memte T1.
Broglia, I. Masani. A, 1057, Contr. Obs. Astr. Milano-Merate. 102,
Broglia. [ : 1959. I, Contr. Obs. Astron. Milano-Merate 142,

Cameron. R. C. :1966 . Geomyetown Obs. Monogr. 21.

Chulhec. K., McNamara. D. Ho. Joner, M. D. : 1989. Pub.A.S.P. 101. 1009.

UNAM.

Coopeoer. WAL Walker. E.NL : 1989, Getting the measure of the stars. Ed. Adam Hilger, Briatol

and philadelphia.

Coates. D. W.. Fernley. J. A., Sckiguchi. K.. Barnes. T.G.. Frueh. M. L. : 1994, Mon. Not.

R. Astron. Soc. 266. 1.
Cox, A. N., Cox. J. P. : 1967, Sky and Telescope 33, 278.
Cox, J. . : 1980. Theory of stellar pulsation. Ed. Princeton University Press.

Cox. A.N.. King. D.S. : 1980. Space Science Revicws. 27. Nos. 3 y 4. Stellar Hydrodynamics,

Ed. D. Reidel Publishing Company. Dordrecht.
Crawford. D. L. : 1975, Astron. J. 80. 955.
Crawford. D. L. : 1979. Astron. J. 84. I1858.

929



Crawford. D. L.. Barnues. J. V. :
Crawford. D. L.. Mander. 1. :
Dawson, B, H.: 1934. Astron. Nachr. 254, 167
Detre. L.. Chang. Y. C..: 1960, Acta Astr. Sinica 8.
Donat. W.. Boksenberg, Al 1991 The
Duniont. M. 1 1983, GEOS. Cire. KR7.
Dziembowski. W., Kozlowski. Mo
Eggen. O. I, 1 1055, Dubl,
Eggen, OU1. 0 1956, Mubl
Eggen, O.J. ¢ 1967, Mem.
Eggen, O : 1991, Astron. J. 107, 2151
Elst, B, W. : 1972, Astron,
Figer. A.: 1978, Inf. Bull
Fitch. W, S. : 19567
Fitch. W. S,

Fitch, W. S, :

1970, Astron. J. T5. 973,
1966, Astron. J. TL. 114,
a3t

Astronomical Almanac, K2,

1974, Aeta
Astron. Soe,

Astron.
Dacific. 67. 434
Pucific 68. 1.2,
R. Astron. Soc. TO. 111.

Astron. Soe.

Astrophys. L7, 1.8

Var., Stars. 1388.
. Astron. J. 620 108,

1973, Astron., Astrophys. 27, 171,

1975, Astrophysies apd Space Scicnee Library. Multiple periodic variable stars 60.
I'roceedings. Ed. D, Reidel Publishing Cowmpany.
Gaposchkin. S.: 1935. Hare. Bull. 898, 4.
Garrido, R.. Garcia-Lobo, E.. Rodriguez. E. 1 1990, Astron. Astrophys, 234, 262.
Geyer. E. H.. Hoffinanun. M. : 1974, Inf. Bull. Var. Stars, 936.

Gieren, W, gieseking, F.. Hothimanu, M. : 1974, Astron. Astrophys. 37, 443

Golay, M. : 19741, Introduction to Astronomical Photometry 41, D. Reidel Publishing Company.
Gossner. J.. Ashbrook. J. @ 1046, Astron. J. 52, 55.
Grigorevsky. V. M.. Mandell, O. E. : 1960. Per. Zrezdy 13. 190.

Gronbech, B! Olsen. E. H. : 1977, Astron. Astrophys. Supp. 27, §43.

Hamady. M. A.. Mahdy. H. A Soliman, M. A.: 198G. I. A. U., Inf. Bull. Var. Stars. 2963.
Hardie R. H.. Lott. S. H. : 1961. Astrophys. J.. 133. 71.

Hardie, IR, H.. Geilker, C. D. : 1958, Astrophys. J. 127, 606.

Hardie. R. H., Tolbert, C. . : 1961, Astrophys. J. 134. 581

Harding., G. A.. Penston, M. J. : 1966, Royal Obs, Bull. 115.

Heiser, Ao M., Hardie, R, H. : 1964, Astrophys., J.. 140, 694

Hoffmeister, C. @ 1949, Erg. Astron. Nachr., 12, No.1. 22,

Henden., A, A.. Kaitchuck, R. H. : 1982, Astronomical Photometry, Ed. Van nostrand Reinhold
Company.
Hill. H. A.. Dziembowski. : 1979, Lecture Notes in Physics 125, Nonmdial and Nonlinecar
Stellar Pulsation. Ed. Springer-Verlag.

Hiriarte. D.. Ochoa. J.. Murillo, J.. Barbosa. F., Garcia, M. 1 1989, Reporte Téenico No. 66,
Instituto de Astronomia UNAM.

Hoffmeister, C. : 1934a, Astron. Nachr.

253, 91.
Hoffmeister. C. : 1934b. Astron. Nachr. 253. 195.
Jacchin. : 1041, Harvernd Bulletin, 915, 17,

Jensch. A.: 1934a, Beobachtungs-Zirkulare 16, 25.

Jensch. A. : 1934bL. Astron. Nachr. 253, 443.

100



Jiang Shi-Yang: 1O86. Chinese Astraoun. Astrophys.. 10, 115,

Joner. M. Do MeNamarie Do Ho @ 10830 Publ. Astron. Soc. Pacific 95, 025,
Joyve AT 1050, Dubbl Astr. Soe. Pacific. 620 G0,

Karetnikov, V. G.o MMedvedey: Yoo AL 1966,

rr Zoe zdd ¢ Mezhzoezduaj Sredy. [zd.
“Neukova Duwmboa ™ Kie 0, 140,

Kilambi. G.C. Ralunan. A. @ 1903, Bull. Astr, Soc. India 21. 57.5

Kholopov. . 1985, General Catalog of Variable Stars, -1V,

Kilaunbi. G. C.. Rahman. A

S 10930 Dolll Astr. Soe. {ndia 210 S70.

Kim. C.. MeNmunara, Do Ho Joner, ML DO 1080, Db AL S50 P20 101.1009.

Kim. C.. Joner. N DL 2 1994, Astrophys. Space Science 218. 11.2,

Kitn, C.. Joner, ML DU 10t

Koviies. G.. Szabados, L., Szewdh B0 1983, Multimode Stellar Pulsations. Konkoly Observatory,
Rultvurm Dudapest,

Kulikovsky., I G. : 1937, Per. Zeezdy, 5. 122,

Kurtz, D. \W. codeta Astron. 300 5500

Kuruez, R. L. 2 1979, (istrophys. J. Suppl. Ser. 40, 175,

Astrophys. Spuace Scicnee 218, 157,

108

Lang. K. R. : 1991, Astrophysical Data: Dlanets and Stars. 146-138. Ed. Springer Verlag.

Langford. W.,R. : 1976, Dissertation DBrigham University.

Lester. J. B.. Gray. R. D.. Knrez, R. L. 2 1986, Ap. J. Suppl. 61. 509.

Lohmann. W., Miczaika, G. K. : 1947, Verdff Landesstw. Heidelberg Bd. 14, 1271,

Lépez de Coen, P 0 1086, Tesis Doctoral. Fotometrin de estrellas pulsantes tipo Delta scuti.
Universidad de Granada.

Lépez de Coca P Rolland. AL Rodriguez. E.. Garrido. R.: 1990, Astron. Astrophys, Seppl.
Ser.. 83. 51.

Mahdy. H. A.. Szeidl. B. : 1980. Comm. Konkoly Ohs. 7T

Masani. A.. Broglia. P 1954, Mern, Soc. Astron. [tal. 25. 9.

McNamara, D. H.: 1978, Pub . A.5.7. 90. 759.

MeNamava, D. . 0 1995, Astron, J. 109, 21.79].

Miloue, E. F.. Wilson. W_ J. F.. Fry. D. J. L. : 1994, Pub. A.5.7.. 106, 1120.

Morgenroth. O. : 1934, Astron. Nachr., 252, 289

Nissen. P E. :1984. Manuwal pam el usuwario. “Description and data for the Danizh 6-channel,
urby (3 photometer”. Instituto de Astronomia UNAM.

Nissen, . E. : 1988, Astron. Astrophys. 199, 1]6.

Parrao. L., Schuster, \W. Penia, J.H. @ 1997, o1 preparacicn.

Peniche, R.. Gonzdlez, S. F.. Pena. J. H. : 1085, Pub. A.S.P. 97. 1172.

Pena. J. H.. Peniche. R.. Hobart. M. AL : 1985, {nf. Bull. Var. Stars. 2672.

Pefia, J. H.. Peniche. R, : 1986, Astron. Astrophys. 166, 211,

Penan. J. Ho. Peniclhie. R. Gonzilez, S, P Hobare, MO AL 0 LU8T. Reo. Mexr. Astron. Astrof., 14, 429,

Pena. J. H.. Peniche. R, : 1994, Rer. Mer. Astron. Astrof., 28. 7.

Perey. 1. R.: 1975, Astron. Astrophys.. 43, {69,

Percy. J. R.. Dick. R.. Meiner, R.. Welch. D.: 1978, American Assoc. Var. Stars Obs., 7, 19.

Petersen, J. O., Christensen-Dalsgaard, J. 1 1996, Astron. Astrophys. 312, {63.

Petit. M. : 1987. Variable Sturs. Fd. John Wiley and Sons.

101



Philip. A.G.D.. Relyen, Lo 0 1979, dlstron. J. 84, 1703,

Poweil. J. M.. Joner. Moo MeNamara, DL L 0 10995, Pub. 4.5.7. 107, 225,
A Schnelo 0 AL 198, nf. Bull. Var. Stars. 2500,

cano, Jo 0 1970, Pub. AS. P91, 250,

Purgathofe
Quigley, R AS
Ralincourr, I’ @ 1982, GFOS Cire. RRALL
Relyea. L. 3 '

Kurnes Ro L 1978, Ape J0 Suppl. 370 5.
Rodriguez. E. 11989, Tesis Doctoral. Fotometria uehy i3 de estrellas variables tipo SX Phe y & Set

de gran amplitud. Universidad de Granada.
E.. Rolland, A., Lopez de Cocal P2 19900 Astrophys. Space Scienece 169, 114,
fa-Lobo. E.. Sedimo. J. L. : 1992, Astron.

Rodrignes

Rodriguez, E.. Rolland, AL Lopez de Cocal P Gar
Astrophys. Suppl. Ser. 93. 189.

Rodriguez. E.. Rolland. A.. Lopez de Coca L2 1003, Astron. Astrophys. Suppl. Ser. 100, 571,

Rodripnez. E.. Rolland. A.. Lopez de Coca P Costal Voo Martin, S, ;. 1995, Astron.
Astrophys. 299. [0S,

Rolland. A.. Pena. J.H.. Lapes de Cocen 12 Peniche. R Goazaley, S.F. 0 1986, Astron.
Astrophys.. 168. 125,

Schneller. H. : 1936. Astron. Nachr.. 259, 11.

Shi-Yang. J. : 1993, Astrophys. Space Science. 210. 189,

Soloviev, A. V. : 1938. Tudjik Obs. Circ. 37.

Straizys. V. : 1992, Multicolor Stellar Photometry, Astron. Astrophys Ser. 15, 185, Ed. Pachart

Publishing house,
Strohmeicr. VW. : 1972, Variable Stars. 90, Ed. Pergamon DPress.
Szeidl. B. : 1979, I.LA.U.. Inf. Bull. Vir. Stars, 1718.
Szeidl. B.. Mahdy. H. A. : 1981. Comm. Konk. Obs. of the Hungarian Ac. of Sci. No. 75.
Uesngi. A.. Fakuda, 1. @ 1982, Revised Catalogue of Stellar Rotational Velocite
(Kyoto University, Japan).
Van Citters. G. W. : 1976¢c. Pubt. AStron. Soc. Pacitic. 88, 238.
Wachmann., A. A.: 1935, Astron. Nachr., 255, 11.
Wesselink. A. J. : 1941, Bull. Astr. Inst. Netherl, 9. 217,
Yang, S.. Walker. G. A. H.. Fahlman. G. G., Campbell, B. : 1982, Pub. A. S. I. 94, 317,

102



	Portada
	Índice
	Introducción
	1. Estrellas Variables Pulsantes
	2. Fotometría
	3. Observaciones y Reducción de Datos
	4. Análisis y Discusión de Resultados
	Conclusiones
	Apéndices
	Referencias



