AD NACIONAL AUTONOMA 5
QWERSD NEViED

=) 45 )

JJ&E&\

UNIVERSIDAD NACIONAL AUTONOMA DE MEXICO
PROGRAMA DE POSGRADO EN ASTROFISICA
INSTITUTO DE ASTRONOMIA

Una Perspectiva Fotométrica del Ciimulo Globular

NGC 7006: La Poblacion de Estrellas Variables
Como Indicadores Astrofisicos

TESIS
PARA OPTAR POR EL GRADO DE:

MAESTRA EN CIENCIAS (ASTROFISICA)

PRESENTA:

FrRANCY CAROLINA R0OJAS GALINDO

TUTOR: DR. ARMANDO ARELLANO FERRO
Co-TuToOR: DR. VALERI ORLOV
INSTITUTO DE ASTRONOMIA

AGcosTo DE 2021, CIUDAD DE MEXICO, MEXICO

Agosto 2021


Margarita
Texto escrito a máquina
Agosto 2021

Margarita
Texto escrito a máquina


e e

Universidad Nacional - J ~  Biblioteca Central
Auténoma de México -

Direccion General de Bibliotecas de la UNAM
Swmie 1 Bpg L IR

UNAM - Direccion General de Bibliotecas
Tesis Digitales
Restricciones de uso

DERECHOS RESERVADQOS ©
PROHIBIDA SU REPRODUCCION TOTAL O PARCIAL

Todo el material contenido en esta tesis esta protegido por la Ley Federal
del Derecho de Autor (LFDA) de los Estados Unidos Mexicanos (México).

El uso de imagenes, fragmentos de videos, y demas material que sea
objeto de proteccion de los derechos de autor, serd exclusivamente para
fines educativos e informativos y debera citar la fuente donde la obtuvo
mencionando el autor o autores. Cualquier uso distinto como el lucro,
reproduccion, edicion o modificacion, sera perseguido y sancionado por el
respectivo titular de los Derechos de Autor.






Para mi madre Francy y mi padre Alfonso



Resumen

En este trabajo presentamos el estudio, por medio de fotometria CCD VI (Johnson-
Kron-Cousins), de las estrellas en el campo del cimulo globular NGC 7006. Hemos
concentrado la mayor parte de nuestra atencion en la poblacion de estrellas variables,
muy especialmente las estrellas RR Lyrae que, por un lado, son las mas abundantes de
este cimulo y, por otro, son indicadores primarios de algunos parametros fisicos estelares
y del sistema mismo. Para esto, nos hemos beneficiado de calibraciones disponibles en la
literatura, que nos permiten calcular la metalicidad, la distancia y la edad del cimulo, asi
como las masas, los radios y las temperaturas superficiales de las estrellas individuales.

Los movimientos propios ahora disponibles del Gaia-D R3 (Gaia Collaboration et al.|
2021)) nos han permitido seleccionar miembros més probables del ciimulo y producir un
diagrama color-magnitud nitido, lo que nos facilita la discusién de la distribucion de
modos de pulsacién en la rama horizontal (HB) y poner en perspectiva la estructura de
ésta con el tipo de Oosterhoff de una familia de cimulos globulares.

El trabajo fotométrico se llevo a cabo a través de una serie temporal de iméagenes
CCD de NGC 7006, obtenidas durante 11 noches, repartidas en 5 anos. Esta base de
tiempo amplia, nos permitié obtener curvas de luz completas para todas las RR Lyrae
del cimulo, confirmar variaciones y deducir periodicidades de estrellas semi-regulares
(SR), en el extremo luminoso de la rama de las gigantes. La reduccién de los datos y
fotometria de de las imagenes CCD, se hizo mediante la técnica de diferenciacién de
imégenes (DIA, Difference Image Approach), con la paqueteria danDIA, que efecttia el
calculo detallado de la PSF a través de las imagenes y permite fotometria precisa, aun
en regiones densamente pobladas de fuentes puntuales, como es el centro del cimulo.

A partir de estos datos, calculamos las curvas de luz de 1373 fuentes puntuales en
el campo de nuestras imagenes, de las cuales 470 son muy probablemente miembros
del ciimulo. Refinamos los periodos de las estrellas variables ya conocidas en el ciimulo,
y corroboramos o corregimos su clasificacion. Confirmamos la naturaleza variable de
2 estrellas que estaban clasificadas como no variables; reportamos como no variable
una estrella reportada como variable, aunque sin clasificaciéon definida; reclasificamos 7
variables, reportadas erroneamente. A partir de la astrometria de nuestras imagenes de
referencia corregimos las coordenadas ecuatoriales de 2 estrellas. También encontramos
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presencia de modulaciones de amplitud, conocidas como efecto Blazhko en 4 estrellas
RRab que no habia sido reportado anteriormente.

Con las curvas de luz a mano, hicimos una busqueda de posibles variables no de-
tectadas previamente, y descubrimos 10 variables nuevas: 4 estrellas tipo RR Lyrae, 1
estrella BLL Hercules y 5 estrellas tipo SR.

Dada la gran cantidad de estrellas RR Lyrae tipo RRab, que contiene NGC 7006,
hicimos una determinacién de los pardmetros fisicos medios del cimulo, tales como la
distancia y la metalicidad, por medio de la descomposicién de Fourier de las curvas de luz
de estas estrellas, empleando calibraciones y puntos cero bien establecidos (seccién .
Obtuvimos los valores medios para la metalicidad y la distancia al cimulo [Fe/H]zw =
—1.51+0.13 y 41.1 1.5 kpc, respectivamente. Calculamos la distancia por dos métodos
independientes: (1) usando la relacién periodo-luminosidad de las estrellas RR Lyrae
en el filtro I, donde obtuvimos una distancia de 41.2 £+ 1.4kpc; y (2) posicionando
la rama horizontal de edad cero (ZAHB) a una luminosidad adecuada segin sugiere la
distribucién observada de estrellas, por este método estimamos una distancia de 44.041.0
kpc. Finalmente, la distribucién detallada de estrellas RRab y RRe, en la HB, indica
la presencia de algunas RRab en la regién de interseccién en la franja de inestabilidad
para el modo fundamental y el primer sobretono, conocida como regién bimodal, es
decir, hacia el azul del borde rojo de la franja de inestabilidad del primer sobretono. La
separacion de modos es la regla en cimulos de tipo Ooll, pero ocurre solo en algunos
Ool como NGC 7006, por lo que la mezcla de modos en este ctimulo no es sorprendente.
Discutimos esta caracteristica en la perspectiva de 21 cimulos estudiados por nuestro
grupo, en el plano que relaciona la estructura de la HB y la metalicidad del cimulo
en cuestion. Como haremos notar, la mezcla de modos en la HB esta asociada con la
distribucién de masas en la ZAHB, que a su vez depende de la pérdida de masa durante
la etapa de las rafagas de He en la rama de las gigantes.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Cumulos Estelares

Los cumulos estelares son agrupaciones de cientos y hasta de cientos de miles de
estrellas que se mantienen unidas gravitacionalmente y que se formaron de una mis-
ma nube molecular aproximadamente al mismo tiempo; es decir, son fundamentalmente
coetaneas. A pesar de esto, las estrellas se formaron con distintas masas, por lo que en
un momento dado poseen diferentes temperaturas superficiales y luminosidades, esto es,
diversos colores y magnitudes. Dado que la evolucion de una estrella estd gobernada por
su masa, las estrellas del sistema pueden encontrarse en diferentes estados evolutivos,
a pesar de tener aproximadamente la misma historia quimica. Por todas estas carac-
teristicas, los cimulos estelares son excelentes laboratorios para estudiar y probar, por
medios observacionales, la teoria de la evolucion estelar.

Algunos cimulos estelares son suficientemente brillantes para poder ser vistos a
simple vista, por lo que son conocidos desde tiempos inmemoriales. Un ejemplo de esto
es el cimulo abierto de Las Pléyades. Sin embargo, existen cimulos distantes y poco
luminosos que solamente aparecen como objetos difusos aun con grandes telescopios
y detectores poderosos. El primer catalogo de objetos difusos, que incluye cimulos,
galaxias y nebulosas, fue compilado por el astrénomo francés Charles Messier (1730-
1817), quién publicé su primera versién en 1774 y la versién final en 1784. Originalmente,
Messier catalogé 103 objetos nebulosos y después de unos anos anadiéo 9 mas. Estas
galaxias, cumulos globulares y auténticas nebulosas esta descritas en el catalogo ﬂ Casi
100 anos después, el astrénomo danés John Louis Emil Dreyer (1852-1926) publicé el
New General Catalogue of Nebulae and Clusters of stars (NGC), mucho més completo.
En el presente podemos consultar varios catalogos de nebulosas, galaxias y cimulos.

"http://www.messier.seds.org/xtra/history/m-cat.html
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De particular interés para el presente trabajo, podemos mencionar la compilacién de
propiedades de ciimulos globulares de Harris (2010)).

Hay dos tipos de ctimulos estelares: ctimulos abiertos (o Galacticos) y cimulos globu-
lares. Estas dos familias tienen diferentes origenes, propiedades astrofisicas e historias.
Sus propiedades generales son brevemente descritas en las secciones siguientes.

1.1.1. Cumulos Abiertos o Galacticos

Los ctimulos abiertos tiene una edad aproximada de 1 Gaiio | contienen pocas estre-
llas (tipicamente entre 100 y 1000), por lo que pueden eventualmente ser desintegrados
por fuerzas Galacticas de marea. También se les conoce como “Galacticos” porque estan
contenidos en el disco de la Galaxia, particularmente en los brazos espirales, y por lo
tanto estan sujetos a la cinematica e interacciones propias del disco. Sus estrellas son
de Poblacion I, ricas en metales. Se conoce mas de 1000 cimulos abiertos en nuestra
Galaxia. Los ejemplos clasicos de cimulos abiertos son las Hiades, que es el méas cercano
al Sol, a solo unos 150 anos luz, y las Pléyades, a aproximadamente 445 anos luz.

1.1.2. Los Cumulos Globulares

Los cumulos globulares (CGs) son los objetos méas viejos de la Galaxia y algunos
son casi tan viejos como el universo mismo. Tienen edades entre 10.5 y 13.5 Ganos
(Jimenez, |1998)). Su elipticidad es casi siempre menor a 10 %, por lo que son, casi todos,
practicamente esféricos. Tienen radios entre 10 y 100 pc (Lang, |2013) y contienen unas
10° estrellas de poblacién I, muy pobres en metales (LeBlanc, [2011)); estas estrellas se
encuentran entre las mas viejas del universo. Son sistemas estelares con un alto grado
de concentracién de masa, ya que la mayor parte de ella se encuentra en una esfera de
unos 0.3 a 10pc de radio. Las regiones externas pueden extenderse entre 10 y 100 veces
el tamano de niucleo (Karttunen et al., 2017)). La densidad estelar supera a la de los
cumulos abiertos, al menos, por un factor de 10.

El primer CG descubierto fue M22, en la constelacién de Sagitario, aunque su des-
cubridor, el astronomo alemédn Johann Abraham Ihle (1627-1699), lo tomé por una
nebulosa. Actualmente conocemos 157 CGs en la Galaxia (Harris, 2010). Se encuen-
tran distribuidos casi esféricamente alrededor del centro Galdctico y siguen 6rbitas muy
excéntricas que les han permitido cruzar el disco galactico varias veces a lo largo de su
existencia.

La distribucién de los CGs en la Galaxia fue descubierta por el astrénomo estadou-
nidense Harlow Shapley (1885-1972). Entre 1915 y 1919, Shapley calcul6 la distancia
a 93 CGs, utilizando las estrellas variables tipo RR Lyrae contenidas en esos sistemas.

21 Gafo equivale a 1 x 10? afios



1.1. CUMULOS ESTELARES 3

Estas estrellas son relativamente faciles de identificar, porque sus periodos de variacién
son cortos (entre 8 y 20 horas), sus amplitudes son grandes (unas décimas de magnitud)
y la mayoria tiene una curva de luz asimétrica y caracteristica (ver Figura (1.10)).

Shapley midié sus magnitudes medias y utilizo la relacion estrecha entre la magnitud
media y el periodo de variacién, recientemente descubierta por Henrietta Swan Leavitt,
para las estrellas cefeidas en la Nube Mayor de Magallanes (NMM). Shapley pensd
que las variables de cumulos, como se les llamaba también a las RR Lyrae, eran de
la misma naturaleza que las cefeidas, aunque hoy en dia sabemos que no es asi, como
veremos en las descripciones de ambos tipos de variables mas adelante. En resumen,
Shapley calibré el punto cero de la relacion periodo-luminosidad (P-L) que Leavitt no
habia podido calibrar, ya que no conocia la distancia a la NMM. Después de medir la
distancia de unos pocos cumulos a través de sus estrellas variables, se dio cuenta de
que los CGs tenian una gran gama de diametros angulares y supuso correctamente que
esto era debido a las diferentes distancias: los mas pequenos estarian generalmente mas
lejanos y viceversa, asi que usé sus didmetros angulares como un indicador secundario
de distancia.

Con esta informacion, Shapley construyé un mapa de la distribucién de cimulos en
“el universo”, pues para Shapley y los astronomos de la época, la Galaxia y el universo
eran conceptualmente lo mismo. Noté que los ciimulos se distribuian casi esféricamente
con un diametro de unos 100 kpc y se centraban en torno a la region de Sagitario, lo
que presuponia el centro de todo el sistema a unos 20 kpc del Sol (Shapley, [1918). Hoy
sabemos que esas dimensiones estan muy sobreestimadas debido al menos a dos razones:
Shapley no consider6 la extincién interestelar que habria de descubrirse unos 40 anos
mas tarde y, principalmente, las cefeidas de la NMM y las variables de los CGs (RR
Lyrae) no son de la misma naturaleza: las primeras son mucho més grandes y luminosas.
La estimacién moderna de la distancia del Sol al centro de la Galaxia y el didmetro de
esta son de 8.5 kpc y 30 kpc, respectivamente. Sin embargo, lo mas significativo de su
resultado fue quiza el dejar en claro, de manera definitiva, que el Sol no ocupaba el centro
del universo, o el de la Galaxia que, en cualquier caso, en esa época, eran sinénimos.

Ya que los CGs son muy viejos, conservan caracteristicas tipicas de los estadios
iniciales en la formacién de la Galaxia, particularmente, la composicién quimica y la
dindamica que dio origen al halo Galactico. Los CGs son de gran relevancia en el estudio
de la estructura y la evolucién de estrellas muy viejas, de baja masa y baja metalicidad.
La mayoria de los CGs contienen estrellas variables, tanto pulsantes como eclipsantes,
que son excelentes indicadores de varios parametros fisicos de relevancia astrofisica, e.g.,
la distancia, la metalicidad, la extincion interestelar y la edad. Las familias de estrellas
variables presentes en CGs seran descritas en la siguiente seccion.
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Diagrama Color-Magnitud

El diagrama color-magnitud (DCM), es esencialmente la versiéon observacional del
Diagrama de Hertzsprung-Russell (DHR). Un DHR es una grafica de los pardmetros
fisicos temperatura vs. luminosidad, y es el diagrama fundamental para describir la
teoria de la estructura y la evoluciéon estelar. Sin embargo, estos pardmetros no pueden
medirse directamente, por lo que es conveniente reemplazarlas por cantidades que se
pueden observar y calibrar empiricamente, a saber, el color y la magnitud estelares,
medidas a través de cualquier pasabanda o combinacién de filtros. El color y la magnitud,
estan directamente relacionadas con la temperatura superficial y la luminosidad de una
estrella, respectivamente.

Como ejemplo de DCM de un cumulo globular emblematico, la Figura muestra
el plano (B —V) —V de M3. En este DCM se muestran las distintas regiones de interés
en la distribucion de las estrellas. Cada punto en la figura corresponde a una estrella
en el campo del cimulo. A medida que la estrella evoluciona, su punto correspondiente
se mueve y define su traza evolutiva. Estas, para masas en un rango de 2 a 5 My, se
muestran en la figura (1.2

De particular interés es cémo se va despoblando la Secuencia Principal a medida
que el sistema envejece. El punto de salida (turn of point, TO), se va desplazando hacia
luminosidades mas bajas, de manera tal que la distancia entre el TO y la rama horizontal
(horizontal branch, HB) (que no cambia de brillo con la edad) es un indicador de la edad
del ctimulo. Se han hecho grandes esfuerzos para calibrar la posicion y el color del TO con
respecto a la edad (Rosenberg et al., [1999; [Sarajedini & Demarque, |1990; Vandenberg
et al., |1990).

Los loci de puntos de la misma edad constituyen una isécrona y la forma de las
isocronas cambia con el tiempo. Una isécrona que reproduce la distribucion de MS-TO-
RGB (secuencia principal y rama de las gigantes rojas, MS y RGB, respectivamente,
por sus siglas en ingles), da una buena idea de la edad del cumulo, aunque segin se
discute en los trabajos arriba citados, la incertidumbre en la edad de un CG puede ser
tan grande como 3-4 Ganos.

Esquema General de la Evolucién de una Estrella

El primer estadio en la evolucién de una estrella ocurre en la MS. En esta etapa, la
temperatura en el niicleo es lo suficientemente alta (107 K) como para que se produzca
la fusion de los atomos de hidrégeno para dar origen a atomos de helio. La estrella pasa
la mayor parte de su evolucion en ese estado. A medida que el hidrégeno se agota, el
nicleo de helio aumenta su masa y se contrae, mientras que la envolvente se expande y
se enfria. Cuando el hidrégeno se agota la estrella abandona la MS, se mueve hacia el
rojo y hacia luminosidades mayores en el DCM. En el caso de los CGs, las estrellas en
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Figura 1.1: diagrama color-magnitud del cimulo globular M3. Tomado de LeBlanc
(2011]).

el TO, son las més calientes y azules de la MS, que estan a punto de abandonarla, ya
que han agotado todo el hidrégeno en el ntcleo.

Ahora, con un nucleo de helio, el hidrogeno “se quema” en un manto delgado que
rodea al nicleo. El nicleo continua contrayéndose y calentandose, y la envolvente ex-
pandiéndose y enfriandose. Como la estrella crece, se vuelve mas brillante y asciende
por la rama de las subgigantes (subgiant branch, SGB) y RGB. En la punta de la RGB,
la temperatura del niicleo de helio es tan alta que este “se prende”de manera violenta
y recurrente, lo que se conoce como las rafagas de helio (o “helium-flashes”); en esta
etapa, la estrella pierde hasta un 20 % de su masa. Entender la pérdida de masa en esta
etapa, es un pilar fundamental para comprender la propiedades de las estrellas en la HB,
asi como el cambio de la morfologia de la HB con la metalicidad y el llamado ‘segundo
pardmetro’ (Catelan, 2009). Por lo que la pérdida de masa se ha descrito de diversas
maneras, una de ellas, quizas la més famosa y utilizada es la Ley de Reimers (Reimers,
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Figura 1.2: diagrama H-R con las trazas evolutivas de estrellas de masa intermedia.
Diagrama original tomado de (Guenther| (2002)).

1975, 11977)), definida como
dMRGB . L
a gR’

donde dMggp/dt estda en M /ano; L y R son la luminosidad y el radio de la estrella,
respectivamente, g es la aceleracién de la gravedad en la superficie de la estrella, y n
es un parametro que gobierna la pérdida de masa. Esta Ley ha sido modificada por
diferentes autores, como por ejemplo [Schroder & Cuntz| (2005, 2007)), con el fin de hacer
una mejor descripcion de esta pérdida de masa.

Subsecuentemente, la estrella se reestructura y desciende hacia la rama horizontal de
edad cero (zero age horizontal branch, ZAHB), donde ocurre el quemado de helio en el
nucleo. La fuente de energia de la estrella proviene de la fusién de helio y su conversién
en carbono y oxigeno.

Al instalarse las estrellas sobre la ZAHB, lo hacen més hacia el azul (hacia la izquier-
da de la figura o mas hacia el rojo (hacia la derecha de la figura , dependiendo
de su masa, que en efecto, puede ser entre el 60% y el 80 % de la masa que tuvieron
en la MS. Entre mayor sea la pérdida de masa en la RGB la estrella llegard con menos
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masa a la ZAHB y se instalara en las regiones mas calientes o azules de la ZAHB. De
manera contraria, cuando la pérdida de masa es menor, la estrella mas masiva iniciara
su etapa en la ZAHB maés en la zona mas fria o roja de ésta. Este hecho esta ilustrado
muy claramente por los modelos evolutivos de [Silva Aguirre et al.| (2008) (ver su Figura
1). Esta distribucién de masas en la ZAHB es también un resultado observacional que
se ha visto en todos los CG’s estudiados por nuestro grupo (Arellano Ferro et al., 2017),
incluido en el presente trabajo. La gama de masas en la ZAHB depende entonces de la
pérdida de masa en la RGB durante las rafagas de helio, cuya parametrizacién es com-
pleja, y donde muy probablemente intervienen factores como la metalicidad, la rotacién
estelar y la presencia de campos magnéticos |Arellano Ferro et al.| (2020) han especulado
que, probablemente, es este, el famoso ‘segundo parametro’, apoyados por la eviden-
cia de la presencia de campos magnéticos de diversas intensidades en gigantes rojas
(Konstantinova-Antova et al 2013). El ‘primer pardmetro’, que gobierna la estructura
de la HB es sin duda la metalicidad. Sin embargo, la evidencia de cimulos de metalici-
dades distintas con HB’s similares dio origen a la idea de que debe existir un segundo
parametro que contribuya a la estructuracion de la HB. Otros autores han sugerido
distintos candidatos para el segundo parametro, como la edad (Sandage & Wallerstein,
1960)), la abundancia de helio (Sandage & Wildey, [1967), e incluso una combinacién
de pares de segundos pardametros, como la edad y la pérdida de masa (Catelan, 2000
Peterson|, [1982)), este es un tema controversial que sigue vigente.

La distribucién de masa en la ZAHB, juega un papel fundamental en la estructura
de la HB y en la distribucién de modos de pulsacion entre las estrellas RR Lyrae, que
son sin duda las estrellas variables mas comunes en los CGs, como discutiremos mas
adelante en el presente trabajo.

Cuando la estrella agota el helio en el ntcleo, de manera similar a como ocurrié
en la MS al agotarse el hidrégeno, el ntcleo se contrae y la envolvente se expande. La
estrella abandona la ZAHB, quema helio en un cascarén en en torno al ntucleo y se
desplaza hacia la rama asintética (asymptotic giant branch, AGB), donde las estrellas
arrojan gran parte de su masa en forma de vientos estelares, exponiendo su nticleo
caliente rodeado de mantos diluidos de la materia arrojada; la estrella se convierte en
una nebulosa planetaria.

En el DCM, las pre-nebulosas planetarias se desplazan a lo largo de sus trazas evolu-
tivas en escalas de tiempo muy cortas, del orden de unos pocos cientos de anos. Eventual-
mente, solo el nicleo seguira contrayéndose isotérmicamente y disminuira su luminosidad
hasta convertirse en una enana blanca, completando su evolucién.

Debajo de la HB y al azul del TO, se encuentra, en el DCM de los CGs, la regién
de las estrellas rezagadas azules (blue stragglers, BS). Estas son estrellas mas masivas
que las estrellas en el TO y, como tales, debian haber evolucionado ya hacia la RGB.
Sin embargo, se piensa actualmente que estas estrellas son en realidad la mezcla de dos
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estrellas menos masivas en un sistema binario que se han fusionado, lo que puede ocurrir
con mayor frecuencia en las regiones de los CGs de alta densidad estelar, como son las
regiones centrales. Como resultado, las estrellas aparecen mas luminosas y mas calientes
que el TO. Se ha encontrado que muchas de ellas presentan pulsaciones con periodos de
0.02- 0.1 dias, y estas se conocen como estrellas SX Phoenicis, debido al nombre de su
estrella prototipo.

Grupos de Oosterhoff

En 1939 el astrénomo holandes Pieter Oosterhoff (1907-1977) estudié las RR Lyrae
en cinco CGs y notd que estos podian dividirse en dos grupos, en funcién del periodo
medio de sus estrellas RR Lyrae (ver seccién §1.2.5]), particularmente de sus estrellas
tipo RRab, (P,), que pulsan en el modo fundamental (Oosterhoft, [1939)). Los ctiimulos
con (P,) ~ 0.55 dias son del grupo Oosterhoff I (Ool) y aquellos con (P,) ~ 0.65
dias son Oosterhoff II (OollI). Posteriormente, se observé que los Ool son mas ricos en
metales que los Ooll.

. T T
Oosterhoff | 1
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Figura 1.3: distribuciéon de periodos medios de variables RR Lyrae en CGs del tipo Ool
(arriba) y Ooll (abajo). Diagrama original tomado de Clement et al.| (2001)).

En la figura se muestra la distribucién de periodos en los grupos de Oosterhoff
(Clement et al. 2001)). Estos histogramas fueron construidos incluyendo 936 estrellas
RRab y 231 RRc (que pulsan en el primer sobretono) en ciimulos Ool, y con 333 estrellas
RRab y 268 RRc para el caso de cimulos Ooll.
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1.2. Estrellas Variables y sus Curvas de Luz

En general, las estrellas variables pueden dividirse, segin las causas de su variacién,
entre extrinsecas e intrinsecas. En las estrellas extrinsecas las variaciones no son inhe-
rentes a la estrella misma, sino que se producen por causas externas, como en el caso de
las estrellas eclipsantes; en las intrinsecas las variaciones en su brillo son consecuencia de
un proceso fisico en la estrella, por ejemplo pulsaciones, es decir, modulaciones del flujo
de energia por cambios de opacidad, con las consecuentes variaciones de la temperatura
superficial y del color. Las estrellas cefeidas, SX Phoenicis, RR Lyrae y las gigantes rojas
de largo periodo o irregulares, son algunos ejemplos de variables intrinsecas.

Para estudiar la variacion en magnitud de las estrellas variables se emplea lo que
conocemos como curvas de luz. LA curva de luz de una estrella variable es la grafica de
su magnitud como funcion de la fase en su ciclo de variacion. La fase se define como

¢(t) = Np — | Ng), (1.1)

donde

Ng=-2——, (1.2)

es un numero real, que define el nimero de ciclos entre el momento de observacién
t;, v la época E o tiempo de méaximo brillo seleccionado y empleado como referencia;
P es el periodo de variacién de la estrella en dias. Por lo tanto, la fase ¢(t), es la
parte fraccional de Ng, puesto que, los corchetes cuadrados incompletos indican que se
toma la parte entera inferior mas cercana. Note que la fase es adimensional. Para las
estrellas variables que no tienen una variacion estrictamente periédica, y cuyos tiempos
de variacion caracteristicos pueden ser desde unos dias hasta cientos de dias, la curva
de luz puede ser la grafica de la magnitud como funcién del momento de su observacién
o dia juliano heliocéntrico (heliocentric julian day, HID).

Una manera de representar la curva de luz en términos matematicos es por medio
de una descomposiciéon de Fourier. La representacion en series de Fourier de una curva
de luz, es de la forma

m(t) = Ag + )  Agcos (?(t—mwk), (1.3)

k=1

donde m(t) es la magnitud al tiempo ¢, P es el periodo en dias, E es la época o tiempo
de méximo brillo y N es el grado o niimero de armoénicos empleados para reproducir
la curva. Ay es la intensidad media ponderada (intensity weighted mean), (V') o (I), de
las curvas de luz, que es la mejor estimacién de la magnitud media. A y ¢, son la
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amplitud y la fase, respectivamente, de cada arménico de la ecuacién [1.3] y a partir de
estos se calculan los parametros de Fourier;

bij = jPi — 19;, (1.4)

A
A’

J

Ri; = (1.5)
donde ¢;; son las diferencias de fase y R;; son las amplitudes relativas, con 1 <1i,j < N.
En la figura se muestran 4 ejemplos de ajustes de Fourier, para las curvas de luz, de
estrellas tipo RR Lyrae (ver seccién , en los filtros V e I.

A continuacién, se describen con mas detalle algunas de las propiedades fundamen-
tales y las morfologias de las curvas de luz de algunos tipos de estrellas variables que
suelen estar presentes en los CGs.

1.2.1. Binarias Eclipsantes

Una binaria eclipsante esta compuesta de dos estrellas orbitando en torno a su centro
de masa y eclipsando una a la otra, alternativamente, de manera total o parcial. Para que
los eclipses sean visibles desde la Tierra, el plano orbital debe estar lo suficientemente
perpendicular al plano del cielo. Tres clases de binarias eclipsantes y las curvas de luz
de sus prototipos estan ilustradas en la figura [1.5]

1.2.2. Cefeidas Clasicas y de Poblacién 11

Las cefeidas clésicas reciben su nombre por su prototipo, la estrella 6 Cephei. Son
estrellas supergigantes de poblacion I, con masas entre 3 y 15 Mg y radios entre 10 y
130 R . La variacién en su brillo se debe a las pulsaciones radiales con periodos entre 4
y 70 dias para las cefeidas Galacticas, pero hay con periodos entre 1 y 135 dias en otras
galaxias, por ejemplo en las Nubes de Magallanes (Ulaczyk et al 2013). En el DCM se
encuentran en la parte superior de la franja de inestabilidad y son mucho méas luminosas
que las RR Lyrae en la HB. El gran interés en las cefeidas proviene de la correlacion
entre su luminosidad y el periodo de pulsacién (relacién P-1), descubierta por Henrietta
Swan Leavitt en 1912 al estudiar cefeidas en la nube mayor de Magallanes (NMM), y
calibrada con precision en las décadas posteriores. Esta propiedad hizo de las cefeidas
la “Piedra Fundamental”’sobre la que descansa la escala cosmica de distancias.

Existen cefeidas en practicamente cualquier galaxia espiral y se encuentran preferen-
temente en los brazos espirales. Son, por lo tanto, ricas en metales y tipicas de poblacion
I. A lo largo del ciclo de variacion cambia su temperatura superficial y por tanto su color
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Figura 1.4: Curvas de luz con ajustes de Fourier (lineas rojas) de 4 estrellas RR Lyrae: 3
RRab (V1, V25 y V38) y 1 RRc (V62). Curvas tomadas de nuestra coleccién de curvas.
Estos ajustes se utilizaron para calcular parametros fisicos en el capitulo 4, donde el
procedimiento se describe con detalle.

y su tipo espectral entre F y K, por lo que también se dice de ellas que son supergigan-
tes amarillas. No hay cefeidas en cumulos globulares, pero existen en algunos ciimulos
abiertos, por ejemplo, en NGC 7790 hay tres Cefeidas (Alcala & Arellano Ferro|, [1988)).

Las cefeidas de tipo II son estrellas de poblacion II, de baja metalicidad, de baja
masa (0.5-0.6 Mg) y con periodos entre 0.75 y 30 dias. En nuestra Galaxia, han sido
identificadas en algunos CGs y como estrellas de campo en el halo y el bulbo. A las
cefeidas tipo II con periodos mayores a 8 dias se les denomina estrellas W Virginis,
mientras que a aquellas con periodos menores a 8 dias son conocidas como estrellas BL
Hercules. En el DCM las cefeidas tipo II se hallan en la franja de inestabilidad un poco
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Figura 1.5: curvas de luz de tres tipos de binarias eclipsantes: binarias eclipsantes
geométricas, semi-separadas y en contacto. Imagenes originales tomadas de Karttunen
et al.| (2017)

por arriba de la HB. La figura muestra la curva de luz de la estrella BL Her en las
bandas I y K (Catelan, 2004)).

1.2.3. Variables Gigantes Rojas

En el DCM estas estrellas se encuentran en el extremo luminoso de la RGB. Tienen
envolventes convectivas muy profundas, lo que, aunado a su gran tamano, hace que
sus pulsaciones no sean radiales ni estrictamente periddicas y sus curvas de luz son
generalmente irregulares y suelen graficarse como funcién de HJD. En el caso de estrellas
semi-regulares (SR) se puede identificar un “tiempo caracteristico”de pulsacién y las
curvas pueden ponerse en fase.

Las variables tipo SR tienen tiempos caracteristicos de entre decenas y unos pocos
cientos de dias (Catelan & Smith, [2015)). En el Catédlogo General de Estrellas Variables
(Samus’ et al., 2017), las SR se subdividen asi: SRA, gigantes tardias con amplitudes
y curvas de luz de morfologia variable y con ‘periodos’ persistentes de entre 35 y 1200
dias. SRB, son gigantes tardias sin periodicidad clara pero con ciclos en el intervalo de
20 a 3000 dias, con intervalos que alternan variaciones lentas de la forma de la curva
de luz. La presencia de dos o mas periodos simultaneos también se ha reportado. SRC,
gigantes, también tardias, que presentan variaciones irregulares con tiempos entre 30 y
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Figura 1.6: curva de luz en los filtros U BV RIJ K de la cefeida SU Cygni. Imagen original
tomada de |Catelan & Smith! (2015).

miles de dias. SRD, semi-regulares de tipo espectral F, G o K y periodos entre 30 y 1100
dias. SRS, con periodos mas cortos, menores a 30 dias. La figura muestra la curva
de luz de la estrella V20 en NGC 4147, descubierta por |Arellano Ferro et al, (2018)).

1.2.4. Estrellas SX Phoenicis

Estas estrellas se encuentran localizadas en la region de las BS del DCM, esto es, 1-2
magnitudes por debajo de la HB y hacia el azul del TO (ver ﬁgura. Son de poblacién
IT y de baja metalicidad (Chang et al., [2013), se encuentran tanto en el campo general
como en CGs. Generalmente pulsan de manera radial en el modo fundamental o alguno
de los primeros sobretonos y es comtin que pulsen simultdneamente en dos modos. Sus
periodos se encuentran entre 0.02 y 0.08 dfas (Clement et al., 2001)). La figura[l.9muestra
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Figura 1.7: curvas de luz en las bandas I y K de la estrella BL. Her. Figura original
tomada de [Catelan & Smith! (2015))
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Figura 1.8: curva de luz, graficada como funcién del dia juliano, de la variable tipo SR,
V20, en el CG NGC 4147. Figura original tomada de Arellano Ferro et al.| (2018).
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la curva de luz de la estrella V50 en el cimulo Hércules, M13, tomada del trabajo de
Deras et al.| (2019).
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Figura 1.9: curva de luz de la estrella tipo SX Phe V50 en el cimulo globular M13.
Figura original tomada del trabajo de |Deras et al.| (2019).

En cimulos globulares, estas estrellas son dificiles de observar con precisién pues
son débiles. Ademas, puesto que pueden pulsar en algin sobretono, su empleo para
determinar distancias es delicado y a veces incierto. Sin embargo son de gran relevancia
astronomica ya que, como las cefeidas clasicas, poseen una relacion bien definida entre
el periodo de pulsaciéon y la luminosidad o brillo intrinseco de la estrella, lo que las hace
excelentes indicadores de distancia. La combinacion con métodos alternativos en ciimulos
globulares (como el de las RR Lyrae) ha permitido la calibracién de la relacién P-L de
las SX Phe para el modo fundamental y los dos primeros sobretonos. Para calibraciones
recientes de la relacion P-L, se refiere al lector a los trabajos de |Arellano Ferro et al.
(2011) en el cumulo NGC 5024 (M53) o, mds recientemente, Arellano Ferro et al.| (2020)
para el cimulo M10.

1.2.5. Estrellas RR Lyrae

La variabilidad de la estrella prototipo RR Lyrae en la constelacion de la Lira fue
descubierta por Williamina Fleming (1857-1911) en 1899; es la més brillante de las RR
Lyrae ahora conocidas. Las estrellas RR Lyrae son quiza los mas importantes y utiles
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indicadores de distancia y de parametros fisicos estelares de la poblacién II, particu-
larmente en CGs. Sus bajas metalicidades, de entre 10 y 100 veces menores que la del
Sol, son tipicas de la poblacion del halo Galactico. Se encuentran quemando helio en el
nucleo estelar y se ubican en el corazén de la HB. Su masa en esta etapa es de entre 0.6 y
0.8 My, y provienen de estrellas de unas 0.9 Mg, en la MS, desde donde han evolucionado
en los tltimos 10'° - 10'? anos, y perdido masa en la etapa de las rafagas de helio en
la RGB. Podemos afirmar que se encuentran entre las estrellas mas viejas del universo.
Sus radios y masas se pueden determinar por medio de la descomposicion de Fourier de
las curvas de luz, cuyos pardmetros estan relacionados con los pardmetros fisicos (e.g.,
Arellano Ferro et al.| (2020) para el cimulo M10 y referencias ahi citadas). Tienen radios
de entre 4-6 Ry, y temperaturas superficiales de entre 580 0K y 7400 K (Arellano Ferro
et al., 2016). Son comunes en los CGs pero también abundan en el campo Galéctico,
particularmente en el bulbo, y en las galaxias elipticas.

Las RR Lyrae se dividen en dos grupos, o tipos, de Bailey, llamados asi en honor del
astrénomo estadounidense Solon I. Bailey (1854-1931), quien fue el primero en distinguir
las diferencias: las estrella, RRab, con periodos entre 0.4 y 0.8 dias, con curvas de luz
muy asimétrica, y que pulsan en el modo fundamental; y las RRc, con periodos mas
cortos, entre 0.2 y 0.4 dias, curvas simétricas y muy sinusoidales y que pulsan en el
primer sobretono (ver figura . Una notacion alternativa fue sugerida por |Alcock
et al.| (2000): RRO para RRab, RR1 para RRc e incluso RRO1 para las RRd o de doble
modo, lo que ayuda a recordar el modo en el que pulsa la estrella. En la figura [1.10], se
ilustran las curvas de luz de las variables V6 (RRab) y V3 (RRc) del CG NGC 4147,
sacadas del trabajo de tesis de Rojas Galindo| (2018]).

En 1907 el astrénomo ruso Serguéi Blazhko (1870-1956) noté una modulacién de
amplitud y fase de la estrella tipo RR Lyr RW Draconis (Blazko, 1907). A estas modu-
laciones se les conoce desde entonces como “Efecto Blazhko”. El efecto ocurre en casi el
50 % de las RRab (segin |Benké et al.| (2010); |Jurcsik et al.|(2009))). Aunque se crefa que
el efecto era casi exclusivo para estrellas RRab, claras modulaciones se han encontrado
en numerosas RRe (Arellano Ferro et all 2012 [Olech et all [1999). En la figura [1.10]
se puede ver un efecto Blazhko muy claro en la variable V6 de NGC 4147. La modula-
cién Blazhko también es periddica, con periodos de unas decenas de dias pero dificiles
de determinar, pues se requiere de observaciones temporalmente densas y durante un
tiempo prolongado. Las razones fisicas que producen estas modulaciones no son muy
claras hasta el presente, aunque existen algunas propuestas que incluyen la presencia
de campos magnéticos y efectos hidrodinamicos, claramente resumidas en el trabajo de
Stothers (2006)).
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Figura 1.10: curvas de luz de las estrellas variables V6 (RRab) y V3 (RRc), en el ctimu-
lo globular NGC 4147. V6 muestra claramente una modulacién de amplitud del tipo
Blazhko. Figura original tomada del trabajo de tesis de Rojas Galindo| (2018]).



Capitulo 2

Datos, Fotometria CCD y
Transformacion al Sistema Estandar

Un paso fundamental para hacer investigacion en astrofisica observacional es el proce-
samiento de los datos que seran utilizados. En este capitulo describiremos la adquisicién,
el método que utilizamos para la reduccién y fotometria de las iméagenes, asi como la
transformacion de las magnitudes instrumentales de todas las estrellas detectadas en el
campo del cimulo, al sistema fotométrico estandar VI (Landolt, [1983)).

2.1. Observaciones

Los datos empleados en el presente trabajo, fueron adquiridos en once noches de
observacion, distribuidas a lo largo de 4 anios: 5-6 de octubre de 2011, 23-25 de agosto
de 2012, entre el 30 de julio y el 27 de agosto de 2013, y 26-27 de junio de 2015. Las
observaciones fueron realizadas por el Dr S. Muneer E] y la Dra Sunetra Giridhar H
con el telescopio de 2m del Indian Astronomical Observatory (IAO), ubicado en Hanle,
en la regién de los Himalayas de la India, a una altura de 4500m sobre el nivel del
mar. Se obtuvo un total de 199 imagenes con el filtro V y 149 iméagenes con el filtro 1.
El telescopio estuvo equipado con un detector CCD Thompson de 2048 x 2048 pixeles
con una escala de 0.296 arcsec/pix, lo que permite un campo de visiéon de 10.1 x 10.1
minutos de arco cuadrados. El promedio del seeing nocturno predominante, se calcula
multiplicando el ancho total a media altura (FWHM, full width at half mazimum) de la
funcién de dispersion de punto (PSF, point spread function) de cada imagen en pixeles,
por la escala del detector. En la tabla [2.1] se listan las fechas, nimero de imdgenes y
tiempo de exposicion por filtro, y el seeing promedio para cada noche de observacion.

L ndian Institute of Astrophysics, Bangalore, India.
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Tabla 2.1: Registro de observaciones de NGC 7006. Las columnas Ny y N; indican el

nimero de iméagenes obtenidas con los filtros V' e I, respectivamente. Las columnas ty

y t; contienen el intervalo de tiempo de exposicion por filtro usado durante cada noche.

La ultima columna lista el seeing promedio en segundos de arco, para cada noche.
Fecha Ny ty(s) Ny ts(s) seeing promedio (”)

05/10/2011 8  120-300 10  20-80 2.0
06/10/2011 7 100 8 40 1.9
23/08/2012 9 60-240 0 - 1.8
25/08/2012 55  60-240 0 - 1.8
30/07/2013 2 110-120 5  40-50 1.6
31/07/2013 22 105-110 26  40-55 1.9
01/08/2013 31 75-120 31 35-60 1.7
26/08/2013 28 100-110 27 50-60 1.7
27/08/2013 25 60-90 28  35-50 1.6
26/06/2015 4 300 6 130 2.0
27/06/2015 8 300 8 130 1.9
Total: 199 149

2.2. Reduccion, Fotometria y Transformacién al Sis-
tema Estandar

Un paso fundamental en investigacion de astronomia observacional es el procesamien-
to de los datos crudos, obtenidos del telescopio, y su conversion en datos utilizables, para
extraer informacion astrofisica. En el caso de las imagenes CCD, hay que corregirlas por
bias y flat-field, es decir, el ruido térmico del CCD y la posible diferencia de sensibilidad
de los pixeles del detector, para poder obtener fotometria en series de tiempo de alta
precisiéon, para todas las fuentes puntuales, i.e., estrellas, en el campo de vision de NGC
7006. Con este propdsito, hemos empleado la paqueteria danDIA (DIA, Difference Image
Analysis) (Bramich et al| |2013)). La fotometria obtenida con danDIA es una fotometria
instrumental, esto es, las magnitudes medidas de todas estrellas dependen del sistema
instrumental (telescopio, detector, lugar de observacidn, etc.). Por tal razén, es necesario
hacer una transformacion al sistema fotométrico estandar, para obtener las curvas de luz
finales. Con esto, obtuvimos 1343 curvas de luz en los filtros V' e I del sistema Johnson-
Kron-Cousins. Después de realizar la reduccién y transformacion al sistema estdndar,
que describiremos a continuacion, obtenemos curvas de luz para tantas estrellas como
es posible en el campo del cimulo. Cada curva de luz es, naturalmente, una coleccién
de magnitudes como funcién del la fecha o dia juliano heliocéntrico (HJD). De la colec-
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cion de 1343 curvas de luz, extrajimos aquellas de las estrellas variables ya conocidas e
hicimos una bisqueda de nuevas variables, segiin describiremos en el Capitulo [3]

2.2.1. Reduccién y Fotometria

danDIA

La paqueteria danDIA esta construida a partir de la libreria danIDL, escrita en
lenguaje IDIE]. Esta paqueteria incluye un algoritmo que calcula la PSF en una imagen
de referencia a partir de la cual, escala la PSF a las estrellas de cada imagen de la
coleccién (Bramich) 2008)). La paqueteria danDIA aplica correcciones estandar por bias
y por flat-field a las imégenes originales, con el fin de obtener imégenes calibradas,
que posteriormente podrian ser limpiadas de rayos césmicos. Sin embargo, en nuestro
caso, se decidié no eliminar los rayos césmicos, ya que esto puede remover o alterar
estrellas muy tenues; ademas, los rayos césmicos no molestan mucho en las imagenes,
pues la probabilidad de que alteren una estrella de interés en mas de una curva de luz,
es extremadamente baja.

Para usar la técnica DIA, danDIA elige las imdgenes de mejor calidad (imégenes
con el mejor seeing, la mejor relacién senal/ruido, etc.), para construir una imagen de
referencia por cada filtro. En este paso, se debe verificar que las imédgenes seleccionadas
sean preferentemente de la misma noche y que, hasta donde sea posible, no contengan
estrellas saturadas. Como resultado, se obtienen 2 imagenes de referencia, una por cada
filtro, V' e I. En este caso, se combinaron 5 imagenes para el filtro V' y 6 imagenes para el
filtro I, con tiempos de exposicién acumulados de 340 y 235 segundos, respectivamente.
EL FWHM de la PSF que se obtuvo para cada imagen de referencia fue de 4.66 pixeles
en V' y 4.03 pixeles en I. Dado que la escala de la imagen por pixel es de 0.296 arcsec/pix,
los FWHM equivalen a 1.19 y 1.38 segundos de arco, respectivamente, que corresponden
a los mejores seeing promedio.

Para determinar la morfologia de la PSF, danDIA utiliza unas 400 estrellas aisladas
en la imagen de referencia. La PSF puede variar espacialmente en el detector, por lo
que busca dependencias espaciales, por medio de ajustes polinémicos de alto grado, que
también son aplicados al momento de medir todas las fuentes puntuales en cada imagen
de la coleccion. Una vez determinada la forma de la PSF, esta se aplica para medir el
flujo debajo de la PSF de cada estrella, aplicando un factor de escala. Posteriormente,
todas las imagenes en la coleccién son alineadas con respecto a la imagen de referencia,
de tal manera que cada estrella tenga las mismas coordenadas XY en todas ellas.

Para cada filtro, se crea una secuencia de imagenes diferenciales, restando la ima-
gen de referencia de cada imagen de la coleccion. A continuacién se miden los flujos

2Para més informacién consultar http://danidl.co.uk
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diferenciales (flujos estelares en las imdgenes diferenciales), fqi, para cada estrella de-
tectada en la imagen de referencia, escalando la PSF que fue extraida anteriormente, a
las imagenes diferenciales en la posiciéon de cada estrella. Una estrella variable tendra un
flujo diferencial que cambia en cada imagen. Cuando hay campos estelares densamente
poblados (como las regiones centrales de los cimulos globulares), es probable que los
flujos de referencia (el flujo de cada estrella medida en la imagen de referencia), fre,
sean sistematicamente grandes, es decir, sobrestimados debido a la contaminacion ge-
nerada por el flujo de estrellas mezcladas (estrellas muy cercanas) y estrellas débiles de
fondo. Por otra parte, el flujo diferencial no tiene este problema, ya que la mayoria de
las fuentes han sido completamente sustraidas en las imagenes diferenciales, incluyendo
las estrellas mezcladas y las estrellas débiles de fondo (Bramich et al., 2011). Como
consecuencia, una estrella variable con un flujo de referencia que ha sido sobrestimado
tendra una curva de luz con una amplitud subestimada.

Una vez finalizado el proceso de reducciéon y fotometria, se crea un archivo para
cada estrella detectada en la imagen de referencia de cada filtro (v e 4, mindsculas para
indicar que estdn en sistema instrumentales y no en el sistema estdndar atn), el cual
contiene las magnitudes instrumentales medidas en cada imagen, como una funcién del
tiempo de observacion, calculado en HJD. A este archivo se le conoce como curva de luz
instrumental.

Antes de iniciar el procesamiento de datos con danDIA, es conveniente agrupar
las imagenes por ano, mes o noche, segin la cantidad de imagenes disponibles. Estos
grupos pueden reducirse de manera independiente o bien pueden compartir las imagenes
de referencia y PSF, segiin nos ha indicado la experiencia. Posteriormente, una revisién
detallada es necesaria, para estar seguros de que las imagenes no estan fuera de foco
o mal guiadas, en cuyo caso deben eliminarse para obtener curvas de luz de buena
calidad. Ademas, preferentemente las imagenes no deben contener estrellas saturadas,
hasta donde esto sea posible, no deben estar sobreexpuestas y todas deben tener las
mismas dimensiones. Una vez que las imagenes han sido revisadas, podemos iniciar
el procesamiento de datos con danDIA para cada grupo de iméagenes. El proceso de
reduccion y fotometria seguido por danDIA consta de ocho pasos o médulos (Bramich
et al., |2011)), que seran brevemente explicados a continuacion:

= sl_preprocess

En este paso, primero se genera una lista, que contiene parte de la informacién
del encabezado de las imagenes, tal como fecha de observacion, tiempo de exposi-
cion, filtro, coordenadas (ascension recta y declinacién), entre otras. Después, las
iméagenes son separadas por tipo, es decir, bias, flat-field o imagenes de ciencia.
Las correcciones de bias (usando la regién de overscan) y flat-field se aplican a
cada imagen de ciencia, en cada filtro. Ademas, se calculan algunos parametros,
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como el HJD, el FWHM de la PSF, la excentricidad de la PSF, el ruido de lectura,
la ganancia efectiva del detector, etc.. Estos son necesarios para el procesamiento
de los datos y son muy utiles para saber si existe algiin error, o para conocer la
calidad de las imagenes.

s2_cosmic

Es muy comtn encontrar rayos césmicos en las observaciones, lo que puede afectar
el analisis astrofisico. En este mddulo, se buscan y eliminan los rayos césmicos
de las imégenes. El algoritmo es capaz de distinguir los rayos césmicos, ya que,
a diferencia de las estrellas, no tienen una distribucién de flujo gaussiana en el
detector. Sin embargo, como se dijo antes, en nuestro caso este paso fue omitido.

s3_reference

La imagen de referencia para cada filtro es creada en este médulo. El algoritmo
revisa las imagenes una por una, y selecciona las mejores, es decir, las imagenes con
la mejor calidad (el mejor seeing, la PSF mas circular con bajo FWHM, el menor
ruido de fondo, entre otros criterios). Estas imédgenes seleccionadas se alinean y
combinan para hacer la imagen de referencia.

s4_starfit

En este paso, danDIA busca hasta 400 estrellas aisladas siguiendo un criterio de
aislamiento especifico y calcula posibles variaciones espaciales de la PSF, emplean-
do polinomios de alto orden. Todos los objetos, como las galaxias, que no tienen
una distribucién gaussiana, tipica de las estrellas, no son considerados.

sb_register

Usando el método de coincidencia de triangulos de Pal & Bakos (2006)), se alinean
todas las imagenes de la coleccién con respecto a las coordenadas de la imagen
de referencia. Consiste en encontrar una transformacién inicial con la ayuda de
un conjunto de patrones que se producen a partir de una conjunto de estrellas,
tanto en cada imagen de la coleccion, como en la imagen de referencia; en es-
te caso, los patrones son tridangulos en cuyos vértices se encuentran las estrellas
mas brillantes. Para encontrar la transformacion inicial, el algoritmo compara los
triangulos de cada imagen con los de la imagen de referencia, tomando en cuen-
ta que puede haber rotaciones, distorsiones, translaciones e inversiones; cuando
encuentra dos triangulos similares, propone como transformacién inicial aquella
lleva las coordenadas de la imagen a las coordenadas de la imagen de referencia.
Esta transformacién inicial permite que mas estrellas puedan ser comparadas. La
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transformacién entre las imagenes se refina iterativamente, hasta que la compara-
cién de la posicién de las estrellas, entre la imagen y la imagen de referencia, es
suficientemente buena. Finalmente, todas las imagenes tienen el mismo sistema de
coordenadas que la imagen de referencia y cada estrella en el campo del ctiimulo
tiene la misma posicién (x,y) en todas las imagenes.

s s6_subtract

En este paso, la imagen de referencia se sustrae de cada imagen en la coleccion,
para crear una secuencia de imagenes diferenciales en donde, posteriormente, se
medira los flujos estelares.

= s7_diphot

Aqui, en cada imagen de la coleccion, se miden los flujos diferenciales y sus res-
pectivas incertidumbres, para cada estrella detectada en la imagen de referencia.
Ademas, en este paso, también se construye las curvas de luz para cada estrella,
calculando el flujo total, fio(t), en ADU/s en cada época, t, que es la fecha exacta
o HJD en que se tomé la imagen, de la siguiente manera:

Fro() = Ft + ]% (2.1)

donde fiof es el flujo de referencia en ADU/s, fqg es el flujo diferencial en ADU /s
y p(t) es el factor de escala fotométrica. La conversién de flujos a magnitudes
instrumentales se hace con la siguiente ecuacion:

Mins(t) = 25.0 — 2.5 1og[ fror (£)], (2.2)

donde miys(t) es la magnitud instrumental de la estrella en el tiempo .

= s8_postprocess

Todas las medidas fotométricas pueden sufrir errores sistematicos, que pueden ser
derivados de las condiciones atmosféricas, del mismo instrumento o del proceso de
reduccién. Tales errores producen incertidumbres en las magnitudes instrumen-
tales y generan dispersiéon en las curvas de luz que, en casos extremos, pueden
llegar a enmascarar la variabilidad real o, intrinseca, con variaciones espurias. Es-
tos errores pueden ser minimizados a través de estrategias observacionales, tales
como la fotometria diferencial (Honeycutt, 1992), donde los efectos de extincién
atmosférica practicamente desaparecen. Una fuente de errores sistematicos en la
fotometria CCD esta asociada con el calculo del factor fotométrico de cada imagen,
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esto es, la transformacion de flujos a magnitudes instrumentales. En este paso, se
utiliza la metodologia desarrollada por Bramich & Freudling (2012) para corregir
los cambios sistematicos, Zi, en la magnitud de cada imagen fotométrica, k.

Toda esta estrategia de correccién estd incluida en danDIA como un posprocesa-
miento de las imagenes y, en ocasiones, mejora la calidad de las curvas de luz,
especialmente para las estrellas mas brillantes.

Los pasos del 3 al 8 se corren para cada filtro V' e I. Una vez finalizado el proceso de
reduccién y fotometria, se crea un archivo por cada estrella detectada en cada imagen
de referencia (V' e I). Este archivo contiene las magnitudes instrumentales medidas
en cada imagen y el tiempo de observacion calculado en HJD. En el caso particular
de nuestros datos, las imagenes obtenidas de 2011 a 2013, tienen dimensiones de 2048
x 2048 pixeles, mientras que las que corresponden al ano 2015 tienen dimensiones de
1417 x 2048 pixeles. Por tal razon, el proceso anteriormente descrito se hizo para los
dos grupos de forma independiente. Finalmente, obtuvimos las curvas de luz para 1373
estrellas en el campo de visiéon del primer grupo de imégenes, y para 934 estrellas en el
campo de vision del segundo grupo, en cada filtro.

El siguiente paso es transformar las magnitudes instrumentales al sistema estandar
internacional, como se explica en la siguiente seccion.

2.2.2. Transformacion al Sistema Estandar

Para poder adquirir informacion fisica de las curvas de luz, es necesario transformar-
las del sistema instrumental, en el que se encuentran al final de las reducciones, a un
sistema estandar internacional, entre otras cosas, porque las calibraciones que nos han
de conducir a los valores fisicos de interés astronémico requieren que la fotometria esté
en un sistema fotométrico estandar bien definido. En este caso, el sistema usado es el de
magnitudes estandares de Johnson-Kron-Cousins, ligado al sistema estandar ecuatorial
de |Landolt| (1992).

Hicimos esta transformacion utilizando estrellas cuyas magnitudes estdndares han
sido bien definidas a través de numerosas observaciones y meticulosas transformaciones.
La transformacion al sistema estdndar es mas sencilla si las estrellas estandares em-
pleadas estan en el mismo campo del cimulo, como en nuestro caso, ya que tanto las
estrellas estandares como no estandares estan sujetas a la misma extincién atmosférica.
Para cada estrella estandar en el campo contamos tanto con su magnitud instrumental
como con su magnitud estandar previamente establecida, asi que podemos determinar
con precision las ecuaciones de transformacion de un sistema al otro.

Las estrellas estandares que utilizamos para hacer la transformacion, fueron seleccio-
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nadas del catalogo de estrellas estandares en ciimulos globulares del Prof. Peter Stetsonff]
(Stetson,, 2000). La transformacion al sistema estandar también la realizamos de forma
independiente para los dos grupos de imagenes. Para el campo de NGC 7006, 339 es-
trellas estandares fueron identificadas en el primer grupo, con V' en el rango de 13.6 a
21.6 mag, I de 12.9 a 20.4 mag y V — [ de -1.65 a 4.30 mag. Para el segundo grupo
de imégenes, se identificaron 271 estrellas estandares, con V en el rango de 13.7 a 21.3
mag, [ de 12.9 a 20.2 magy V — I de -0.77 a 3.49 mag.

—05T T T T T T T -06 T

V' — v = +0.044(£0.004) (v — 1) — 1.096(40.004)

-oTE V — v =40.036(£0.004) (v — i) — 1.055(x0.004) B

osE N =211 E

N =339

T I i = +0.031(£0.004) (v — i) — L3L4(0.004) ] -00F T — i = +0.033(20.004) (v — i) — L.177(=£0.004) 3

N =339 N ot

(a) Primer grupo (b) Segundo grupo

Figura 2.1: diferencias entre magnitudes estandares e instrumentales vs. el color instru-
mental, para cada estrella estandar de Stetson| (2000), en el campo de vision del primer
y del segundo grupo de iméagenes.

Para efectuar la transformacién al sistema estandar, primero es necesario identificar
todas las estrellas estdandares en la coleccion de curvas de luz instrumentales, y prome-
diarlas para obtener la magnitud media de cada estrella. A continuacién, se comparan los
valores medios instrumentales con los valores en el sistema estandar dados por Stetson
(2000), para encontrar la relacién entre las diferencias de las magnitudes en cada filtro,
V —wv el —1i,y el color instrumental v — 7; las letras mayusculas indican la magnitud
estandar y las minusculas, la instrumental. En la figura|2.1]|se puede observar que las di-
ferencias entre las magnitudes estandar e instrumental tienen una pequena dependencia
lineal con el color para ambos filtros.

Haciendo un ajuste por minimos cuadrados, encontramos los coeficientes de las ecua-
ciones de transformacién:

3https://www.canfar.net/storage/list/STETSON/Standards
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= Primer grupo:

V = v + 0.044(40.004) (v — i) — 1.096(=£0.004) (2.3)

I =i+ 0.031(%0.004)(v — i) — 1.314(£0.004) (2.4)
= Segundo grupo:

V =0+ 0.036(£0.004)(v — i) — 1.055(%0.004) (2.5)

I =i+ 0.033(£0.004) (v — i) — 1.177(40.004), (2.6)

Aplicando estas transformaciones a la coleccién de curvas de luz, las magnitudes
instrumentales de todas las estrellas son convertidas al sistema estandar. Posteriormente,
se unen las curvas de luz de las estrellas encontradas en ambos grupos de iméagenes.

Tabla 2.2: Extracto de la fotometria en series de tiempo VI, para todas las estrellas
variables conﬁrma(%%s en NGC 7006.

Variable  Filter H Mieq Ming om fret Oret faite T ditf P
Star ID (d) (mag) (mag) (mag) (ADU s—1) (ADU s™1) (ADU s—1) (ADU s™1)
Vi1 \4 2455840.08949 19.201 20.286 0.022 153.846 0.971 -102.646 1.951 1.333
Vi1 \4 2455840.09717 19.232 20.317 0.025 153.846 0.971 -104.678 2.191 1.322
Vi \4 2455840.10756 19.248 20.333 0.027 153.846 0.971 -106.190 2.270 1.323
Vi \4 2455840.11376 19.197 20.282 0.029 153.846 0.971 -100.914 2.546 1.316
Vi1 I 2455840.06083 18.479 19.785 0.055 158.923 2.782 -47.799 7.947 1.287
Vi I 2455840.08418 18.536 19.842 0.031 158.923 2.782 -56.390 4.315 1.301
Vi I 2455840.09386 18.591 19.897 0.036 158.923 2.782 -63.595 4.654 1.297
Vi1 I 2455840.10054 18.548 19.854 0.036 158.923 2.782 -57.549 4.534 1.290
V2 \4 2455840.08949 19.157 20.239 0.020 74.172 0.929 8.118 1.837 1.338
V2 \4 2455840.09717 19.168 20.250 0.022 74.172 0.929 6.993 2.066 1.322
V2 \4 2455840.10756 19.120 20.202 0.022 74.172 0.929 11.736 2.150 1.323
V2 \4 2455840.11376 19.150 20.232 0.026 74.172 0.929 8.689 2.409 1.316
V2 I 2455840.06083 18.386 19.690 0.049 115.326 2.714 22.689 7.802 1.287
V2 I 2455840.08418 18.451 19.755 0.027 115.326 2.714 12.830 4.062 1.301
V2 I 2455840.09386 18.420 19.724 0.029 115.326 2.714 17.595 4.426 1.297
V2 I 2455840.10054 18.487 19.790 0.030 115.326 2.714 7.550 4.317 1.290
V3 \4 2455840.08949 19.129 20.208 0.020 115.977 0.934 -44.505 1.874 1.333
V3 \4 2455840.09717 19.195 20.274 0.023 115.977 0.934 -50.647 2.105 1.322
V3 \4 2455840.10756 19.146 20.225 0.023 115.977 0.934 -45.847 2.201 1.323
V3 \4 2455840.11376 19.123 20.202 0.026 115.977 0.934 -43.346 2.468 1.316
V3 I 2455840.06083 18.376 19.678 0.049 163.266 2.717 -37.153 7.724 1.287
V3 I 2455840.08418 18.423 19.725 0.027 163.266 2.717 -44.952 4.147 1.301
V3 I 2455840.09386 18.446 19.747 0.030 163.266 2.717 -48.222 4.519 1.296
V3 I 2455840.10054 18.398 19.699 0.028 163.266 2.717 -40.628 4.441 1.290

La tabla completa se encuentra disponible en formato electrénico.

La Tabla 2.2l muestra un fragmento de la fotometria de las estrellas variables conoci-
das en NGC 7006. El nombre de cada variable, el filtro usado y el HJD de la observacién
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se listan en las columnas 1, 2 y 3, respectivamente. Las magnitudes instrumental, m;,s v
estandar, mgyq, correspondientes a cada estrella variable se listan en las columnas 4 y 5,
respectivamente; ademas, en la columna 6 se presenta la incertidumbre de la magnitud
instrumental, o,,, que también corresponde al error de la magnitud estandar. Las co-
lumnas 7 y 9 muestran los flujos de referencia, f..f, y diferenciales, fqi, respectivamente,
con sus errores correspondientes ot v ogir (calculados por danDIA) en las columnas 8
y 10; finalmente, en la columna 11 podemos encontrar el factor de escala fotométrica p.



Capitulo 3

Estrellas Variables y Curvas de Luz

En la mayoria de los cimulos globulares, coexisten varias familias de estrellas va-
riables que, dependiendo de sus masas y estado evolutivo, ocupan diferentes regiones
en el DCM, lo que ayuda a identificarlas, clasificarlas y, en muchos casos, a emplearlas
como indicadores de parametros fisicos. Las estrellas variables mas emblematicas en los
cumulos globulares son, ciertamente, las estrellas tipo RR Lyrae que, como veremos
méas adelante, son excelentes indicadores de algunos parametros fisicos importantes en
astrofisica, como por ejemplo la metalicidad y la luminosidad, el enrojecimiento interes-
telar, la distancia y la edad. La poblaciéon de estrellas variables hasta ahora conocidas en
NGC 7006 incluye 76 estrellas listadas en el Catalogo de Estrellas Variables en Ciimulos
Globulares (Catalog of Variable Stars in Globular Clusters, CVSGC) (Clement et al.,
2001), de las cuales 55 son RRab, 7 RRc y 2 SR-L. En este trabajo hicimos una busqueda
sistematica de nuevas estrellas variables, dividiendo el DCM en regiones donde, tipica-
mente, estas suelen encontrarse. Este ejercicio tuvo como resultado el descubrimiento 10
estrellas variables nuevas, que seran descritas en la Seccién §3.3

3.1. Determinaciéon del Periodo y Construccion de
Curvas de Luz

El primer paso en la construccion de la curvas de luz de una estrella variable, es
la determinacion de su periodo de pulsaciéon. Una buena estimacion del periodo puede
ayudar a definir si la variable es una estrella pulsante o binaria eclipsante, el modo de
pulsacién o la existencia de miltiples modos, entre otras caracteristicas. Para determinar
el periodo de las estrellas variables, utilizamos el método de la ‘longitud de la cuerda’
(string-length method) (Burke et al., |1970; |Dworetsky, 1983), que bésicamente calcula
la longitud total de la curva formada por la suma de los segmentos que unen puntos

28
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sucesivos de una curva de luz dada, y puesta en fase con un periodo de prueba. El
periodo que produce la longitud mas corta es el mejor, lo que ocurre cuando

—_

n—

Sq = [(mi —mi1)? + (¢ — dio1)?] Y2y [(m1 —my)? + (1 — ¢ + 1))

Y2 (3.

(2

el valor Sg, que representa la longitud de la cuerda es minimo, con n siendo el nimero de
observaciones individuales. Las ventajas de este método son su sencilla base conceptual
y su capacidad para determinar el periodo cuando se tiene relativamente pocos datos.

Después de obtener los periodos de las estrellas variables, debemos poner los datos en
fase. Usando las ecuaciones y (1.2)) podemos construir las curvas de luz (magnitud
estdndar vs. fase), que muestran la forma en que varia el brillo de la estrella.
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Figura 3.1: curvas de luz de la estrella variable V1, puestas en fases con dos periodos
distintos. Es evidente que el periodo en el panel inferior es el correcto.

A manera de ejemplo, la figura[3.1| muestra dos curvas de luz para la estrella variables
V1 (tomada de nuestra coleccién de curvas), puestas en fase con dos periodos distintos:
V1.1 esta puesta en fase con P, = 0.502161 d, con el que se obtiene una longitud de
la cuerda de Sg; = 0.036; y V1.2 con P, = 0.492730 d, con un valor de Sg o = 0.015.
Notemos que la curva de luz puesta en fase con el periodo que produce el valor minimo
de Sg, es la curva mejor definida y por tanto, P es el mejor periodo.
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Tabla 3.1: Datos generales de todas las variables conocidas en NGC 7006. Se incluyen
las 10 nuevas variables descubiertas en este trabajo.

Variable  Variable V) 1) Ay Ar HIDmax P RA Dec
Star ID  Type (mag) (mag) (mag) (mag) (42450000) (days) (J2000.0) (J2000.0)
V1 RRab 18.901 18.389 1.121 0.794 6531.1366 0.492730 21:01:16.81 +16:13:07.1
V2 RRab 18.916 18.329 0.961 0.578 6505.3307 0.586961 21:01:26.73 +16:10:34.9
V3 RRab Bl 18.943 18.292 0.806 0.420 6163.2429 0.559646 21:01:27.48 +16:11:46.2
Vb5 RRab 18.839 18.291 0.832 0.607 6532.2167 0.535095 21:01:27.74 +16:11:50.4
V6 RRab 19.005 18.427 1.109 0.704 6532.1130 0.498056 21:01:28.23 +16:10:27.6
V8 RRab 19.097 18.384  0.913 0.651 6165.2675 0.564299 21:01:31.58 +16:11:25.6
V10 RRab 18.942 18.387  0.920 0.694 7201.3771 0.542048 21:01:32.15 +16:11:00.3
V11 RRab 18.958 18.322 0.864 0.505 6532.1296 0.576019 21:01:39.53 +16:12:02.4
V12 RRab Bl 18.902 18.259 0.755 0.441 6532.1678 0.574076 21:01:37.64 +16:10:08.0
V13 RRab 18.953 18.364  0.990 0.667 6531.1366 0.551647 21:01:36.31 +16:11:51.7
V14 RRab 18.958 18.327  0.917 0.641 6506.4312 0.560362 21:01:31.65 +16:13:20.1
V15 RRab 18.883 18.239 0.852 0.599 6506.3946 0.588070 21:01:28.41 +16:13:06.5
V16 RRab Bl 18.858 18.214 1.170 0.789 6532.1760 0.537565 21:01:26.47 +16:13:27.2
V17 RRab 18.934 18.389 1.104 0.869 6506.4556 0.511497 21:01:22.28 +16:12:31.9
V18 RRab Bl 18.955 18.314  0.764 0.551 6505.2748 0.603724 21:01:27.13 +16:09:42.6
V19 SR 15.601 14.047 - - 6504.4353 20.5 21:01:29.18 +16:10:46.7
V20 RRab 18.961 18.381 0.861 0.643 6165.3221 0.577536 21:01:27.73 +16:10:47.7
V21 RRab 18.910 18.236 0.786 0.459 6165.3559 0.612548 21:01:27.72 +16:10:53.8
V22 RRab 18.935 18.367 1.048 0.633 6165.2536 0.526925 21:01:28.31 +16:10:56.4
V23 RRab 18.797 18.193 0.876 0.561 6163.2429 0.606899 21:01:27.29 +16:11:04.4
V24 RRab 18.356 17.918 0.396 0.301 6163.2513 0.609384 21:01:27.40 +16:11:09.1
V25 RRab Bl 18.844 18.392 0.913 0.735 6532.1678 0.543231 21:01:27.83 +16:11:17.1
V26 RRab 18.628¢ - 0.9% - - 0.5407¢ 21:01:28.44%  416:11:08.6*
V27 RRab 18.257 17.737  0.582 0.371 6504.4440 0.564680 21:01:28.38 +16:11:12.3
V28 RRab 19.012 18.465 1.191 0.748 6531.2216 0.332134 21:01:28.13 +16:11:17.9
V29 RRab 18.975 18.350 0.976 0.717 6504.4353 0.559245 21:01:31.6 +16:11:43.4
V30 RRab 18.634 18.221 0.661 0.571 6506.3704 0.568951 21:01:29.56 +16:11:28.8
V31 RRab 18.901 18.092 0.966 0.497 6532.1110 0.563464 21:01:29.88 +16:11:23.3
V32 RRab 18.756 18.214  0.733 0.503 6506.3921 0.562648 21:01:30.65 +16:11:26.0
V33 RRab 19.032 18.348 0.997 0.625 6532.1296 0.556801 21:01:31.39 +16:11:34.5
V34 - 17.884 16.744 - - 6163.2557 0.908797 21:01:30.89 +16:11:15.5
V35 RRab 18.983 18.313 0.727 0.564 6163.2578 0.596268 21:01:31.70 +16:11:09.7
V36 RRc - - - - - 0.2770% 21:01:30.94*  +16:11:07.6¢
V37 RRab - - - - - 0.5679¢ 21:01:30.50¢  +416:11:08.1¢
V38 RRab 18.837 18.282 0.830 0.644 6531.2191 0.622316 21:01:30.68 +16:10:53.6
V39 RRab - - - - - 0.5785% 21:01:29.99¢ +16:10:46.4¢
V41 RRab 18.635 17.914 0.762 0.427 6165.3736 0.566347 21:01:29.30 +16:11:00.8
V42 RRab 18.458 17.941 - - 6165.3559 0.746606 21:01:29.86 +16:11:04.4
V43 RRab 18.944 18.330 0.622 0.471 6531.2216 0.596600 21:01:28.93 +16:10:43.4
V44 RRab 18.910 18.285 0.727 0.481 6506.2512 0.587795 21:01:38.90 +16:08:18.1
V45 RRab 18.903 18.229 0.752 0.504 6531.2897 0.583846 21:01:15.95 +16:09:55.7
V46 RRab 18.872 18.272 0.318 0.234 6532.1130 0.668906 21:01:20.51 +16:10:16.3
v4r RRab 18.949 18.343 0.653 0.515 6532.1739 0.567464 21:01:16.41 +16:10:48.3
V48 RRab 18.967 18.304 0.718 0.522 6506.4556 0.611972 21:01:22.33 +16:12:43.7
V49 RRab 18.984 18.355 0.859 0.434 6506.3489 0.581855 21:01:29.78 +16:11:53.8
V50 RRab 18.919 18.317  0.835 0.630 6505.4599 0.590330 21:01:26.37 +16:11:04.9
V51 RRab 18.977 18.254  0.439 0.315 6505.4599 0.643829 21:01:33.26 +16:11:59.1
V52 RRab 18.938 18.246 0.550 0.465 6506.2459 0.621717 21:01:29.36 +16:12:38.7

Bl: Estrellas RR Lyrae con efecto Blazhko.
a: Valores tomados de |Clement et al.| (2001]).
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Tabla 3.1: Continuacién.

Variable  Variable (V) I) Ay Ar HJDmaqx P RA Dec
Star ID  Type (mag) (mag) (mag) (mag) (+2450000) (days) (J2000.0) (J2000.0)

V53 RRc 18.837 18.500  0.248 0.230 6165.2674 0.260171 21:01:32.56 +16:11:03.2
V54 L 16.081  14.778 - - 6163.2513 30.7 21:01:29.46 +16:10:42.4
V55 RRab - - - - - 0.5377% 21:01:12.40*  416:16:13.9¢
V56 RRab 19.086  18.365 1.097 0.713 6531.1929 0.547423 21:01:28.45 +16:10:59.9
V57 RRc 18.956  18.518  0.630 0.407 6532.1657 0.351903 21:01:28.76 +16:10:59.9
V58 RRab 18.851  18.157  0.256 0.213 6532.1110 0.743666 21:01:30.27 +16:11:28.2
V59 RRab 18.975  18.463 1.093 0.830 5841.0670 0.480997 21:01:31.01 +16:11:21.0
V60 RRab 18.913 18.189 0.611 0.385 6506.3704 0.626593 21:01:28.46 +16:11:19.7
V61 RRab 18.816  18.284 1.025 0.645 6506.2858 0.589081 21:01:26.66 +16:11:32.1
V62 RRc 18.873 18.349  0.439 0.322 6532.1981 0.346931 21:01:27.70 +16:11:15.5
V63 RRab Bl  18.800 18.296 0.957 0.699 5840.1197 0.547209 21:01:30.22 +16:11:33.8
V64 RRc 18.877  18.528  0.386 0.296 6504.4353 0.306375 21:01:30.68 +16:11:17.5
V65 RRab 18.776  18.220  0.563 0.456 6165.3559 0.558761 21:01:28.63 +16:11:22.2
V66 RRc 18.452  17.628  0.339 0.141 6506.3161 0.361055 21:01:31.09 +16:11:08.5
V67 RRab 18.508 17.699  0.408 0.213 6504.4440 0.554945 21:01:28.21 +16:11:11.3
V68 RRab 19.015 18.323  0.995 0.641 6506.3562 0.555726 21:01:30.18 +16:11:16.9
V69 RRab 19.422  18.615 1.466 0.727 5841.0670 0.656633 21:01:29.89 +16:11:15.7
V70 SR 16.680  15.570 - - 6165.3559 11.7 21:01:29.81 +16:11:12.4
V71 RRc 18.703 18.198  0.494 0.306 6165.3559 0.335231 21:01:28.99 +16:10:58.3
VT2 RRc - - - - - - 21:01:30.96*  416:11:09.8¢
V73 RRab 18.129 17.276  0.566 0.341 6165.3580 0.554953 21:01:28.18 +16:11:12.7
VT4 = V41

V75 RRab 18.628 17917  0.121 0.086 6506.4556 0.536768 21:01:39.30 +16:08:29.9
V76 RRab 19.118 18.195 1.240 0.598 6532.1657 0.566262 21:01:29.84 +16:11:24.8
v7Th RRc 19.044 18.252  0.086 0.074 6165.3600 0.317159 21:01:24.24 +16:11:52.7
v78b RRc 18.805 18.176  0.261 0.174 6505.3514 0.332177 21:01:28.26 +16:11:18.0
V79t RRab 19.055 18.363  0.804 0.653 6531.3100 0.598871 21:01:28.68 +16:11:03.0
Vsob RRab 19.181  18.809 0.119 0.098 6165.2563 0.541755 21:01:29.43 +16:10:56.9
vs1b BL Her 17.888  17.185 - - 6165.3559 4.629700 21:01:29.44 +16:11:15.6
V82l SR 16.455 15.131 - - 6504.4440 14.007390 21:01:26.78 +16:11:30.6
V83l SR 15.934  14.278 - - 6532.1110 18.680780 21:01:29.77 +16:11:15.1
V84l SR 16.266  14.940 - - 6165.3538 10.219240 21:01:29.98 +16:11:02.9
V85t SR 15.858  14.262 - - 6165.3642 8.367380 21:01:30.80 +16:11:23.9
V86 SR 16.215  14.775 - - 6532.1110 36.144440 21:01:31.33 +16:11:13.9

BI: Estrellas RR Lyrae con efecto Blazhko.
a: Valores tomados de |Clement et al.| (2001)).
b: Variables Nuevas.
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La Tabla [3.1} contiene todas las estrellas variables conocidas hasta ahora en NGC
7006, incluidas V26, V36, V37 y V39 y V72, que no fueron detectadas o resueltas por
danDIA, V55 que no cae en nuestro campo de visién y las 10 estrellas que descubrimos en
el presente trabajo (V77-V86). Los parametros para cada estrella variable, presentados
en la Tabla [3.1], son: los valores medios obtenidos del ajuste de las series de Fourier
(V) e (I), listados en las columnas 3 y 4, respectivamente; las amplitudes Ay y Ay,
que se muestran en las columnas 5 y 6; los tiempos de maximo brillo, HJD .., que se
utilizan como épocas para las efemérides con las que se calculan la fase, y el periodo, P,
columnas 7 y 8, respectivamente. También se lista en las columnas 9 y 10, las coordenadas
ecuatoriales que fueron obtenidas de nuestra imagen astrométrica.

3.2. Estrellas Variables

En la figura[3.2] se identifica, en nuestra imagen de referencia astrométrica, todas las
estrellas variables conocidas hasta ahora en NGC 7006, asi como las 10 nuevas variables
descubiertas en este trabajo. Estas son identificadas con los nombres V77-V86 y seran
discutidas en la Seccién §3.3|

En el CVSGC, se encuentran reportadas 76 estrellas variables (de V1 a V76), de
las cuales, 5 aparecen como estrellas no variables, V4, V7, V9 (Pinto & Rosino, (1973}
Sandage, [1954), V30 (Wehlau et al., 1999) y V34 (Gerashchenko| 2006}, |Gerashchenko
& Ananjevskajal 2018)). En este trabajo, confirmamos que, efectivamente, V4, V7 y V9
no presentan variaciones; sin embargo, encontramos que V30 y V34 son, en realidad,
estrellas variables, lo que se discutird en el Apéndice [A] Ademéds, encontramos que V40,
una estrella que no estaba clasificada, es, de hecho, una estrella no variable.

3.2.1. Estrellas Variables RR Lyrae

Hemos encontrado algunas incongruencias en el CVSGC, que describiremos aqui.
La estrella V30 es reportada como no variable en el CVSGC pero, de hecho, es una
estrella tipo RRab. Encontramos también que las coordenadas reportadas para V30
y para V61 son incorrectas; en la Tabla [3.1] presentamos las coordenadas correctas,
obtenidas de nuestra imagen astrométrica. También encontramos que V60 y V67, que
estan reportadas en el CVSGC como RRc (Pinto & Rosino, (1973), en realidad son
RRab. De manera similar, encontramos que V62 y V66, clasificadas como RRab, son de
hecho RRc. Hemos clasificado las estrellas V68 y V69 como RRab; estaban reportadas
como RR Lyrae, pero sin una clasificacién especifica (Wehlau et al., [1999). Asi mismo,
encontramos que V42 y V75, que no estaban clasificadas (Wehlau et al., 1999), son
estrellas tipo RRab de baja amplitud. Finalmente, cuatro estrellas presentan un efecto
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Figura 3.2: imagen en el filtro V' del cimulo globular NGC 7006, donde se identifica
todas las estrellas variables conocidas en nuestro campo de visién (marcas negras), asi
las nuevas variables descubiertas en el presente trabajo. El tamano del campo de visién
en las imagenes izquierda y derecha, es de 7 x 7 y 1.7 x 1.7 arcmin?, respectivamente.
En ambas imagenes, el norte estd hacia abajo y el este a la derecha.

Blazhko bien definido y no habian sido reportadas anteriormente (V3, V12, V16 y V63),
mientras que dos estrellas mas podrian presentarlo (V18 y V25), aunque seria necesario
tener observaciones con una mayor base de tiempo y de la mayor precisiéon posible para
corroborarlo.

3.2.2. Otras Estrellas Variables

Si bien las estrellas variables predominantes en NGC 7006 son las estrellas tipo RR
Lyrae, este ciimulo contiene dos estrellas tipo SR: V19, que ya estaba clasificada como SR
(Sandage & Wildey, |1967), y V70, una estrella que no tenia una clasificacién reportada;
una estrella tipo L, V54, que ya estaba reportada como tal (Sandage & Wildey, [1967);
y una estrella sin clasificar, V34, que habia sido reportada como no variable. Hemos
encontrado que V34 presenta variaciones, sin embargo, su curva de luz presenta gran
dispersién, ademas, dado su periodo, se encuentra en una posicion anémala en el DCM
(ver Figura , por lo que no hemos podido establecer una clasificacién.

Los datos generales de estas estrellas se presentan en la Tabla[3.1]y sus curvas de luz,
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Figura 3.3: curvas de luz de 61 estrellas RR Lyrae en NGC 7006, detectadas y medidas
en este trabajo. Los colores de los puntos son: negros, rojos, verdes y azules, para los
datos de 2011, 2012, 2013 y 2015, respectivamente.
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Figura 3.4: Curvas de luz de las estrellas conocidas previamente a este trabajo, en la
RGB de NGC 7006. Los puntos negros, rojos, verdes y azules corresponden a datos de
2011, 2012, 2013 y 2015, respectivamente.
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en la figura [3.4l Las curvas de luz de las estrellas de tipo SR y L se presentan tanto en
el diagrama de tiempo (HJD) vs. magnitud, como en el diagrama de fase vs. magnitud.
Las cuatro curvas de luz, fueron faseadas con los periodos mostrados en la Tabla |3.1]

3.2.3. Membresia en el campo de visién de NGC 7006

Como sabemos, los ciimulos estelares son agrupaciones de estrellas que estan ligadas
gravitacionalmente, que ocupan un volumen relativamente pequeno y que se mueven
en conjunto, por lo que sus miembros comparten propiedades cinematicas. Ahora bien,
cuando observamos un cimulo de estrellas, éste puede estar contaminado por estrellas de
campo, tanto de primer plano como de fondo. Sin embargo, debido a las caracteristicas
que comparten los miembros de un cimulo, es posible diferenciarlos de las estrellas de
campo, utilizando algin método apropiado.

Bustos Fierro & Calderon (2019) desarrollaron un método para identificar posibles
miembros de un cimulo globular, usando datos de Gaia DR2 y ahora también Gaia
DR3, que consta de dos etapas. La primera etapa se basa en un algoritmo de agrupa-
miento (clustering) aplicado a un espacio multidimensional de pardmetros fisicos, como
posiciones, movimientos propios y paralaje; la segunda se basa en el analisis de la dis-
tribucion espacial proyectada de estrellas con movimientos propios diferentes, alrededor
del movimiento propio medio del cimulo, descritas por los autores como lo presentamos
a continuacion:

Primera etapa

Esta etapa tiene como objetivo principal, encontrar grupos de estrellas que posean
caracteristicas similares (posiciones y/o movimientos), en el espacio de 4 dimensiones,
coordenadas gnomonicas (o coordenadas del plano tangencial X y Y;) y movimientos
propios (fas,its). Para esto, se utiliza los siguientes pasos:

= Descargar Gaia 2DR en un cono alrededor del ciimulo, con un radio de aproxima-
damente dos radios de marea Kharchenko et al.| (2013)), y calcular la proyeccién
gnoménica de las coordenadas celestes (Xy,Y;) (Astropy Collaboration et al., 2018,
2013)).

» Pre-procesar los datos (Xi,Y:,ftaxits), con el fin de eliminar valores atipicos y
normalizar las diferentes dimensiones. Esta normalizacién es necesaria, debido al
tan amplio intervalo de valores de coordenadas y movimientos propios.

» Ejecutar el algoritmo de clustering BIRCH (Balanced Iterative Reucing and Clus-
tering using Hierarchies; Zhang et al. (1996))), en el espacio 4D: [X¢,Y;, s, is)-
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= Ajustar una distribucién gaussiana 4D, con los candidatos a miembros del ctimulo,
identificados por el algoritmo.

= Descartar los candidatos a miembros que se encuentran fuera del elipsoide 30 y
ajustar una nueva distribuciéon gaussiana 4D.

» Conservar como candidatos a miembros del ciimulo sélo a las estrellas dentro del
elipsoide 30 de la ultima distribucion gaussiana ajustada.

» Graficar la distribucién espacial, el VDP ( Vector Point Diagram, diagrama de los
movimientos propios en RA y Dec para cada estrella) y el DCM en el sistema
fotométrico de GATIA-DR2 (Gmag, BPmag, RPmag) con los posibles miembros
encontrados del cimulo.

= Verificar que la distribucién espacial, el VDP y el DCM sean consistentes con los
del camulo estelar. Este es el tinico paso en esta etapa que todavia realiza un ser
humano.

Después de ejecutar esta etapa, los cimulos muestran bordes bien definidos, que no
son fisicamente reales, sino que son debidos al corte 3o, por lo que es posible que existan
miembros fuera de estos limites artificiales que se deben buscar en la siguiente etapa.

Segunda etapa

Cuando se determinan los miembros de un ctimulo, usando cualquier método, es
posible incluir alguna estrella de campo como miembro o viceversa, asi que, para estimar
el nimero de miembros faltantes, se calcula la densidad radial proyectada en el cielo, de
todas las estrellas en el campo con los movimientos propios medidos. La segunda etapa
consta de los siguientes pasos:

= Seleccionar anillos de movimientos propios, centrados en el movimiento propio
medio de los miembros detectados, con radios crecientes.

= Calcular la densidad radial proyectada en el cielo de todas las estrellas dentro de
cada anillo de movimientos propios.

» Determinar, para cada perfil de densidad radial, la densidad media del fondo y el
radio de la sobredensidad central.

= De las estrellas que no clasificaron como miembros en la primera etapa, extraer
como nuevos miembros, aquellas que caen dentro de cada anillo de movimientos
propios en el VDP, y dentro de la correspondiente sobredensidad central en el
campo.
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Los autores aplicaron este método a 8 cimulos globulares, donde extrajeron entre
el 37% y el 90% del ntimero esperado de miembros, y resaltan que, el nimero de
miembros no extraidos se debe principalmente a la falta de movimientos propios en una
gran fraccion de estrellas.

-20 -10 0 10 20 0 05 10 15 20
21h01m50 21h01m40 21h01m30 21h01m20 21h01m10 pmRA BP-RP

Figura 3.5: los puntos rojos y grises corresponden a las estrellas miembros y no miembros,
respectivamente. Panel izquierdo: Campo del cimulo NGC 7006. Panel central: VPD de
los movimientos propios de las estrellas en NGC 7006. Panel derecho: diagrama color-
magnitud de NGC 7006, en el sistema fotométrico de Gaia.

En nuestro caso particular, para hacer el analisis de membresia de NGC 7006 EL
se empled datos de Gaia DR3 (Gaia Collaboration et al. [2021)). El método descrito
anteriormente, se aplicé a 3315 fuentes Gaia, en una regién de 10 arcmin de radio,
centrada en el centro del cimulo, de las cuales 530 parecen ser miembros probables.
Nosotros poseemos 1373 curvas de luz, donde encontramos 470 miembros probables
del cimulo, lo que nos permitié refinar el DCM y discutir la pertenencia al cimulo
de estrellas variables en especifico en el apéndice [Al En la Figura se muestran los
resultados de este analisis.

El anélisis de membresia encontré que, de las 76 estrellas variables previamente
conocidas en el cimulo, 18 de ellas (V1, V11, V12, V13, V14, V16, V27, V41, V42, V44,
V45, V46, V47, V65, V67, V71, V73 y V75) probablemente no pertenecen al mismo. Sin
embargo, dados los parametros fisicos, las posiciones en los diagramas DCM y de Bailey,
establecimos un nuevo estatus de membresia para algunas de ellas, que se discute en el
apéndice [A]

L An4lisis de membresia realizado por el Dr. Ivan Bustos Fierro
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3.3. Busqueda de Variabilidad

No deja de ser sorprendente que atin se sigan encontrando nuevas estrellas variables en
CGs, que han sido blancos favoritos de fotometria en los tltimos 100 anos. Sin embargo,
la experiencia nos ha ensenado que la buisqueda meticulosa con datos fotométricos de
buena calidad, tiene como resultado frecuente el descubrimiento de nuevas variables (por
ejemplo, ver el resumen de descubrimientos de unas 300 variables por nuestro grupo hasta
2017 (Arellano Ferro et al., [2017))). En el presente trabajo, hemos aplicado una técnica
de busqueda, que describiremos a continuacion.

Un método de busqueda de variabilidad en cimulos globulares consiste en aislar las
regiones del DCM donde tipicamente se encuentran estrellas variables. En nuestro caso,
aislamos 4 regiones: la zona de las BS, la HB, la zona de las W Virginis y el extremo
luminoso de la RGB (Tip of the Red Giant Branch, TRGB). Analizamos las curvas de
luz de las estrellas pertenecientes a estas regiones y con ello descubrimos 10 estrellas
variables nuevas, que se discutiran a continuacién.

En la Figura[3.6] se senalan las 4 regiones donde se hizo la busqueda de variabilidad,
y se identifican las estrellas variables descubiertas. En la Tabla[3.1] se presentan los datos
generales de las nuevas variables. En la Tabla |3.2] se muestran los nombres provisionales
(columnas 1y 3), correspondientes a las curvas de luz de las figuras 3.9} B.11(a)] y 3.12]
con sus respectivas identificaciones finales (columnas 2 y 4).

3.3.1. Region de las Rezagadas Azules

En la zona de las BS se encuentran, frecuentemente, estrellas variables del tipo SX
Phoenicis; es por esta razon que escogimos esta region. Para realizar la busqueda de
variabilidad, tomamos los limites V' € [19.4,21.4] y V — I € [0.2,0.85] en el DCM de la
Figura [3.6] es la zona que se marca como A. Aqui encontramos un total de 14 estrellas,
a las que se les buscé un periodo que pudiera delatar su variabilidad regular.

Las 14 curvas de luz fueron estudiadas con detalle, y encontramos dos posibles varia-
bles, a las que llamaremos SX1 y SX2, cuyas curvas de luz se muestran en la figura
Sin embargo, al revisar la posicién de las estrellas en la imagen astrométrica (ver Figura
, encontramos que ambas estrellas se encuentran muy cercanas a variables bien cono-
cidas: SX1 se encuentra muy cerca de V61 (variable tipo RRab) y SR1 (nueva variable
tipo SR que discutiremos més adelante), SX2 se encuentra cerca de V32 (variable tipo
RRab) y SR4 (nueva variable tipo SR, que se discutira en esta seccién). La cercania a
estas estrellas variables puede generar variaciones que se deben a reflejos o contamina-
cién de las variables reales. Ademas, aunque estas estrellas parecen tener una variacién
de aproximadamente 0.6 mag, tienen mucha dispersion en sus curvas de luz. Para tener
plena seguridad de su variabilidad, se hizo un inspeccion visual de las imégenes por la



42 CAPITULO 3. ESTRELLAS VARIABLES Y CURVAS DE LUZ

14 ‘ I I I I ‘ T I I ‘ [T I I ‘ I I I I
. NGC7006 : : |
i S b R ]
1 6 [ . " R ;SR5 [gke —

. : . ..E‘sm
— - Bg -
Y . ':'.:' .«
> - ¢

18 . —~
L . -;-?‘.’1?;* |
i A ¥ i
20 - % .
i ‘ | | | | ‘ | | | l. ‘ | | | | ‘ | | | | ]
0 0.5 1 1.5 2

(V-1)

Figura 3.6: diagrama color-magnitud de NGC 7006. Las cuatro regiones marcadas, son
aquellas, donde exploramos las curvas de luz de las estrellas miembros del ctimulo (puntos
negros, encontrados con el andlisis de membresia de la seccién anterior), en busca de
variabilidad. Las variables recientemente encontradas, estan marcadas con un cuadro
rojo y etiquetadas con nombres provisionales, que corresponden a las curvas de luz
mostradas en las figuras 13.11(a)| y [3.12] Las demas estrellas marcadas con distintos
simbolos y colores, son variables en el campo del cimulo (ver pie de figura de la Figura

11).
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Figura 3.7: curvas de luz de las dos posibles variables SX Phe, pertenecientes a la regién
de las blue stragglers. Los colores de los puntos son: negros, rojos y verdes, para los
datos de 2011, 2012 y 2013, respectivamente.

técnica del ‘parpadeo’ o ‘blinking’ de las imédgenes diferenciales, que consiste en la com-
paracion rapida de iméagenes tomadas consecutivamente, lo que genera que las estrellas
variables, cuyo flujo cambia de una imagen a otra, se vean ‘parpadeando’. Sin embargo,
no logramos detectar variaciones con certeza, por lo que decidimos no anunciarlas como
nuevas variables, hasta que tengamos datos mas adecuados.

Figura 3.8: Imagenes de identificacion de las dos candidatas a SX Phe, que corresponden
a las curvas de luz de la figura 3.7, y de las estrellas variables aledanas. El tamafio del
campo de visién de las imagenes, es de 14.2 x 14.2 arcsec?, el norte esté abajo y el este
a la derecha.
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3.3.2. Rama Horizontal

Para hacer la biusqueda de variabilidad en la region de la HB, donde comtinmente se
encuentran las RR Lyrae, se tomaron los limites V' € [18.5,19.3] y V — I € [0.2,0.85] en
el DCM de la Figura en la zona que se marca como B. Ademds de las variables ya
conocidas en esta region, encontramos 80 estrellas, de las que exploramos su periodicidad
y su curva de luz.
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Figura 3.9: Curvas de luz de las nuevas RR Lyrae faseadas con los periodos y las épocas
de la tabla [3.1] Los colores de los puntos son: negros, rojos y verdes, para los datos de
2011, 2012 y 2013, respectivamente.

Estas curvas de luz fueron revisadas una a una, y encontramos 4 variables, claramen-
te tipo RR Lyrae, a las que llamaremos RR1, RR2, RR3 y RR4, de manera provisional;



3.3. B USQUEDA DE VARIABILIDAD 45

cuyas curvas se presentan en la Figura |3.9] Estas estrellas presentan variaciones bien
definidas y no se encuentran cerca de alguna otra variables, por lo que sus variaciones
no son resultado de contaminacién luminosa (ver figura . Para estar plenamente
seguros de su variabilidad, realizamos una inspeccién visual de las imagenes, por me-
dio de la técnica del parpadeo, lo que nos confirmé la naturaleza variable de estas 4
estrellas. Siguiendo la nomenclatura del CVSGC, las llamamos V77, V78, V79 y V80,
respectivamente. Por sus periodos, morfologia y posicién en el diagrama log P vs ampli-
tud (diagrama de Bailey, Figura , es facil concluir que V77 y V78 son RRe, y que
V79 y V80 son RRab. Los datos generales de estas nuevas variables, se presentan en la

Tabla [B.1]

Figura 3.10: imagenes astrométricas donde se identifican las 4 nuevas RR Lyrae y las
estrellas variables ya conocidas, aledanas a ellas. El campo de vision de las imagenes,
tiene un tamafio de 13 x 13 arcsec?, con el norte abajo y el este a la derecha.
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3.3.3. Region de las W Virginis

La region de las W Virginis se encuentra por encima de la rama horizontal, donde
tipicamente se ubican las estrellas tipo W Virginis y BL. Herculis. Entonces, la bisqueda
de variabilidad para esta region, marcada como C en la Figura [3.6] se realiz6 tomando
los limites V' € [17.4,185] y V — I € [0.3,0.85]; encontramos 8 estrellas, ademéds de
las variables ya conocidas. Una vez mas, estimamos un periodo de variacion para cada
estrella y construimos su respectiva curva de luz.

7\\\‘\\\\‘\|\\‘\|\7
s . VW
S N RTI N
8.0t f 1150 Foo
7\\\‘\\\\‘\|\\‘\| i
7\\\‘\\\\‘\|\\‘\|\7
17.01— : -
~ '.“‘55‘. '.“
17.5— ' .
7\\\‘\\\\‘\|\\‘\|\7

¢
(a) (b)

Figura 3.11: (a) curva de luz de la nueva variables en la regién de las W Vir, faseada
con el periodo indicado en la Tabla [3.1] Los colores de los puntos son: negros, rojos y
verdes, para los datos de 2011, 2012 y 2013, respectivamente. (b) Identificacién de la
nueva variable, apenas visible por el contraste con la estrella brillante contigua, en la
imagen astrométrica. El campo de visién de las imdgenes tiene un tamano de 8.5 x 8.5

arcsec?, con el norte abajo y el este a la derecha.

Después de inspeccionar las curvas de luz, encontramos una variable, a la que tempo-
ralmente llamaremos WV. La curva de luz de esta estrella, que se presenta en la Figura
3.11(a), muestra claras variaciones. La estrella que no esté contaminada por otras varia-
bles (ver figura [3.11(b)]), por lo que podemos concluir que su variacién es auténtica; le
hemos asignado el nombre V81, para seguir con la nomenclatura del CVSGC. Para su
clasificacién se tuvo en cuenta su ubicacion en el DCM y su periodo, que en este caso es
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menor a 8 dias, por lo que es clasificada como una BL Hercules; se presenta, con otros
datos generales, en la Tabla [3.1]

3.3.4. Extremo Luminoso de la Rama de las Gigantes Rojas

(TRGB)

En el TRGB se encuentran estrellas variables gigantes rojas, del tipo SR o L. Para
hacer la busqueda de variabilidad en esta region, se tomaron los limites V' € [15.4, 16.6]
yV—I€[1.2,1.7], en el DCM de la Figura , regiéon marcada como D; encontramos 15
estrellas. Estas estrellas poseen una atmoésfera muy extendida, por lo que, las pulsaciones
que presentan pueden no ser periddicas, sino tener tiempos caracteristicos de pulsacién
no regulares. En consecuencia, para realizar la buisqueda de variabilidad, en esta ocasién
no se hizo una estimacion del periodo para construir las curva de luz, sino que estas se
construyeron simplemente graficando la magnitud V' vs. HJD.

De las 15 curvas de luz, encontramos 5 variables, que nombramos SR1, SR2, SR3, SR4
y SR5. Nuestra base de tiempo es de 5 anos, suficientemente amplia como para estimar
tiempos caracteristicos de pulsacion de estas estrellas. Los tiempos caracteristicos, que
se dan en la Tabla [3.1], se usaron para poner en fase y construir las curvas de luz. En la
Figura 7 se muestran los pares de curvas de luz (mag vs. HJD y mag vs. fase) de estas
estrellas, mientras que en la Figura[3.13] se identifican en la imagen de referencia, donde
se observa que ninguna estd contaminada; ademds, estas estrellas son muy brillantes y
las estrellas aledanas a ellas son varias magnitudes mas tenues. De lo anterior concluimos
que estas estrellas son variables nuevas y, para seguir con la nomenclatura del CVSGC,
las reportamos como V82, V83, V84, V85 y V86, respectivamente, del tipo SR, dada su
posicion en el DCM. Los datos generales de estas estrellas se muestran en la Tabla (3.1

Tabla 3.2: Identificaciones provisionales y definitivas de las nuevas variables.
Variable Variable Variable Variable
ID provisional ID ID provisional ID

RR1 N SR1 V82
RR2 V78 SR2 V&3
RR3 V79 SR3 V84
RR4 V80 SR4 V85

WV V81 SR5 V86
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Figura 3.12: Curvas de luz de las nuevas variables. Para cada estrella se presenta una
grafica de magnitud vs. HJD, donde se observa su variacién a través del tiempo, y su
respectiva curva puesta en fase con los tiempos caracteristicos presentados en la tabla
Los colores de los puntos son: negros, rojos y verdes, para los datos de 2011, 2012
y 2013, respectivamente.

3.4. Tipo de Oosterhoff de NGC 7006

El plano periodo-amplitud, también conocido como diagrama de Bailey, separa clara-
mente los modos de pulsacion de las estrellas RRab y RRe, lo que lo hace una herramien-
ta muy util. Ademds, ayuda a establecer el tipo Oosterhoff de un ciimulo globular (Ool
y Ooll) y permite identificar las estrellas RRab que podrian estar més evolucionadas y
continuaran con su evolucién hacia la rama asintética de las gigantes (AGB).

En la Figura se muestra el diagrama de Bailey para las estrellas RR Lyrae en
NGC 7006, en los filtros V' e I. Las amplitudes y periodos se listan en la Tabla [3.1] Las
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Figura 3.13: identificacion de las nuevas variables tipo SR, en la imagen de referencia,
junto con las estrellas variables aledanas a ellas. El campo de vision de las imagenes,
tiene un tamafio de 13 x 13 arcsec?. El norte estd hacia abajo y el este a la derecha.

amplitudes, en la mayoria de los casos, fueron medidas a partir del mejor ajuste obtenido
de la descomposicién de Fourier de las curvas de luz (Seccién §4.2). Para las estrellas
que presentan efecto Blazhko, se tom6 la maxima amplitud. En el diagrama, se puede
observar los ajustes empiricos para las RRab y RRc en cimulos globulares tipo Ool y
Ooll, como se describe al pie de la figura. La mayor parte de las estrellas RRab se ubican
a la derecha del diagrama, siguiendo la tendencia marcada por el ajuste obtenido por
|Cacciari et al.| (2005)), en el cimulo M3, para las estrellas no evolucionadas, en el filtro
V' (linea negra continua); y por el ajuste de Kunder et al. (2013a) en el filtro I (linea
azul continua); las estrellas RRc se ubican al lado izquierdo siguiendo, de forma parcial,
la distribucién parabélica marcada por los ajustes de |Arellano Ferro et al. (2015)) (lineas
rojas). El promedio de los periodos de las RRab en NGC 7006 es (P,,) = 0.58 + 0.07
dias, que corresponde a cumulos tipo Ool. Las tendencias que siguen las estrellas en el
diagrama son consistentes con cimulos tipo Ool. Concluimos, entonces, que NGC 7006
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es un cumulo globular tipo Oosterhoff I.

Por otra parte, en la grafica pueden notarse algunas estrellas con posiciones peculia-
res, como por ejemplo V28. Esta estrella posee un periodo muy corto para una RRab; sin
embargo, su amplitud es grande, lo que hace que se ubique al lado izquierdo, en la parte
superior del diagrama. V66 esta clasificada como RRab en el CVSGC, con un periodo de
0.6172 dias; sin embargo, nosotros encontramos un periodo de 0.3615 dias, lo que mueve
su posicién en el diagrama de Bailey a una consistente con el tipo RRc. V69 es una
estrella tipo RRab; sin embargo, su posicion es algo peculiar, creemos que esta estrella
podria no ser miembro del cimulo. Por otra parte, tenemos que V75 y V80 son dos
estrellas RRab, de baja amplitud, que sin embargo estan fuera de la tendencia seguida
por las RRab. Cabe destacar que ambas estrellas tienen una dispersion considerable en
sus curvas de luz.
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Figura 3.14: plano periodo-amplitud en los filtros V' (panel superior) e I (panel inferior)
para NGC 7006. Los puntos azules rellenos y verdes vacios, representan las estrellas
RRab y RRc ya conocidas en el cimulo, respectivamente. Las estrellas que presentan
efecto Blazhko se marcan con tridngulos azul claro. Los cuadros rojos vacios, indican las
variables nuevas. En el panel superior, las lineas continuas y segmentadas son los lugares
para las estrellas no evolucionadas y evolucionadas, respectivamente, en M3 (Cacciari
et al., 2005)). La pardbola negra fue encontrada por Kunder et al.| (2013b)) en 14 cimulos
Ooll. Las pardbolas rojas fueron calculadas por |Arellano Ferro et al. (2015)), a partir
de una muestra de estrellas RRc en 5 cimulos Ool y excluyendo variables con efecto
Blazhko. En el panel inferior, las lineas azules continua y segmentada fueron construidas
por Kunder et al.| (2013a)). La pardbola verde fue calculada por Deras et al. (2019)) para
estrellas RRc en M13 y la negra, por |Yepez et al| (2020) usando 28 RRc de 7 ciimulos
globulares tipo Ooll.



Capitulo 4

Parametros Fisicos y Diagrama
Color-Magnitud

4.1. Estimacion del Enrojecimiento

Dos efectos causados por el polvo interestelar son la extincién, o disminucién del brillo
aparente de la estrella, y el enrojecimiento de su color. A este fenémeno nos referimos,
en general, como extincién interestelar, y se produce al incidir la luz en los granos de
polvo del medio interestelar, y ser absorbida y dispersada por estos. La extincion es mas
o menos inversamente proporcional a la longitud de onda, por lo que afecta méas a la luz
azul que a la roja.

Una forma de estimar el enrojecimiento de un cimulo globular, es a partir de sus
estrellas variables tipo RR Lyrae. Del trabajo de [Sturch| (1966)), se sabe que las estrellas
RRab tienen un color constante entre las fases 0.5 y 0.8 de la curva de color. Ahora bien,
para los filtros V' e I, tenemos que el enrojecimiento esta dado por

E(V - I) = (V - I)min - (V - [)O,mina (41)

donde (V' — I)uin e€s el color medio observado entre las fases 0.5 y 0.8, y (V — I)gmin =
0.5840.02 mag es el color intrinseco, entre esas mismas fases, calibrado por (Guldenschuh
et al.| (2005)). Obtenido el enrojecimiento E(V — I), podemos calcular el enrojecimiento
E(B — V), a partir de la relacién

= 1.250, (4.2)

calculada por |Yepez et al.| (2020), usando la ley de extincién interestelar de [Schlafly &
Finkbeiner (2011)). De las 56 RRab que logramos identificar en NGC 7006, estimamos el

52
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enrojecimiento de 41 estrellas, cuyas curvas de luz eran las mejor definidas y con menor
dispersion; obtuvimos un enrojecimiento medio E(B — V) = 0.08 4 0.048. Aunque la
incertidumbre de nuestro resultado es algo grande, debido a la dispersién en las curvas
de luz de las RRab utilizadas, adoptaremos este valor a lo largo de nuestro trabajo,
ya que, es consistente con los mapas de enrojecimiento interestelar para la posicion del
cumuld] segiin las calibraciones de|Schlafly & Finkbeiner (2011)) (S&F) y [Schlegel et al.
(1998)) (SFD):

E(B —V)ggr = 0.07 £ 0.003 (4.3)

E(B —V)spp = 0.08 4 0.004. (4.4)

4.2. Parametros Fisicos por Descomposicién de Fou-
rier de las Curvas de Luz de Estrellas RR Lyrae

La morfologia de la curva de luz de las estrellas RR Lyrae estd estrechamente re-
lacionada con algunos pardmetros fisicos estelares (como metalicidad [Fe/H], magnitud
absoluta My, temperatura efectiva T, luminosidad, masa y radio) y del cimulo glo-
bular al que pertenecen (metalicidad [Fe/H] y distancia). Estos pardmetros pueden ser
estimados individualmente para cada RR Lyrae, a través de la descomposicion de Fou-
rier de su curva de luz dada por la ecuacion , y los parametros de Fourier dados
por las ecuaciones y (L.5).

En la Tabla [4.1] se muestran las magnitudes medias Ay y los coeficientes del ajuste
de Fourier para las curvas de luz de las estrellas RRab y RRe, que son relevantes en el
calculo de parametros fisicos.

La morfologia de la curva de luz de una RR Lyrae es sensible a algunos parame-
tros fisicos de la estrella, lo que permite pasar del ambito meramente observacional
al astrofisico. Por esta razon es importante que las curvas de luz estén completas. La
presencia de modulaciones de amplitud en estrellas con efecto Blazhko puede limitar la
precision de las determinaciones de parametros fisicos. Las curvas de luz de las RRab que
presentan modulaciones de amplitud, fueron ajustadas utilizando la curva con méaxima
amplitud.Las estrellas con modulaciones de amplitud que hemos incluido (V3, V25 y
V16) nos dan buenos resultados, como veremos més adelante. Las calibraciones usadas
para calcular los parametros fisicos se describen en las secciones siguientes, y en la Tabla
[4.1] se presentan el valor de Ay y de los pardmetros de Fourier de las curvas de luz a
las que se les pudo aplicar descomposicion de Fourier, incluyendo las RRc. En la Tabla
4.2] se listan los parametros fisicos de las RRab mas estables y de algunas RRc. Dado

"https://irsa.ipac.caltech.edu/applications/DUST/
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el alto namero disponible de estrellas, los resultados de las RRab son estadisticamente
mas confiables.

4.2.1. Metalicidad

Para calcular la metalicidad [Fe/H], adoptamos las calibraciones semiempiricas de
Jurcsik & Kovacs| (1996) para las estrellas RRab, y de Morgan et al.| (2007) para las
RRe.

La calibracién para las RRab, esta dada por

[Fe/H], = —5.038 — 5.394P + 1.345¢ (4.5)

donde ¢§j) es la diferencia de la fase de la descomposicién de Fourier, el superindice (s)
indica que la descomposicion se hizo utilizando una serie de senos, y P es el periodo
en dias. Sin embargo, la descomposiciéon dada por la ecuacion emplea una serie de
cosenos, por lo que es necesario transformar la diferencia de fases de la serie de cosenos,
®ij, a la de la serie de senos, qbl(-‘;-), lo que podemos hacer usando la relacién
T

0 = oy — (i — )3 (4.6)

La incertidumbre de la metalicidad, estd dada por (Jurcsik & Kovacs| 1996):
oy = 1.80907 + 2K15P + 2K 1313 + 2Ko3631 + K11 + K P? + Kss¢3,,  (4.7)

donde los coeficientes K;; toman los valores K;; = 0.08910, K2 = 0.00116, K3 =
—0.01753, K33 = 0.00374, K95 = 0.02529, Ky3 = —0.00289.

Jurcsik & Kovacs (1996) obtuvieron la calibracién de la ecuacién (4.5) mediante
una muestra de 81 curvas de luz, en el filtro V', de estrellas RRab, cuyas metalicidades
ya habian sido medidas espectroscépicamente. Sin embargo, dada la sensibilidad de la
estimacién de la metalicidad [Fe/H] a la morfologia de la curva de luz, esta calibracién
solo puede ser aplicada a otras curvas semejantes a las curvas utilizadas para obtener
la calibracién. Por esta razén, |Jurcsik & Kovacs| (1996) y Kovacs & Kanbur (1998])
definieron el pardmetro de desviacion Dy, como pardmetro de semejanza, Dp = |Fyps —
Feac|/or, donde Fyps es el valor observado del pardmetro de Fourier dado, Fey. es el
valor predicho a partir de los otros parametros observados, y of es la desviacion estandar
respectiva. Ellos introdujeron el parametros D,,, como el maximo valor de los pardmetros
de desviacion Dg. Si D, < 3, se dice que la curva de luz satisface la condicion de
compatibilidad con la morfologia de las curvas que fueron usadas como calibradoras, es
decir, la curva de luz bajo andlisis es consistente con las calibraciones utilizadas. Sin
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Tabla 4.1: Coeficientes de Fourier de las estrellas RRab y RRc en NGC 7006. También
se encuentra el pardmetro de desviacion D,, para las estrellas RRab

V59 18.975
V60 18.913

0.392(13) 0.180(12)  0.110( 0.066(11)  3.934(85) 7.946(141

)
)
|
0.220(6)  0.096( 4.191(85)  8.439(141)  6.766(225
)
)
)

6) ( (6)
0.221(6)  0.074(6)  0.056( 0.027(6)  3.940(95)  8.112(134

Variable Ao A Ao As Ay P21 31 D41 D,
1D (V mag) (V mag) (V mag) (V mag) (V mag)
RRab
V1 18.901(4) 0.406(5) 0.182(5) 0.146(5) 0.076(5) 3.793(39) 7.932(53) 5.585(85) 4.9
V2 18.916(4)  0.332(6)  0.176(6)  0.107(5)  0.088(6)  4.194(46)  8.250(74)  6.684(93) 5.7
V3 18.943(4)  0.317(5)  0.143(5)  0.095(5)  0.056(5)  4.047(52)  8.303(72)  6.109(112) 3.3
V5 18.839(5)  0.303(7)  0.128(7)  0.091(8)  0.048(7)  3.905(75)  8.031(103)  6.307(178) 2.6
) 19.005(5)  0.413(8)  0.183(7)  0.142(6)  0.087(6)  3.886(54)  7.905(76)  6.002(112) 6.2
V8 19.097(4)  0.341(5)  0.162(6)  0.122(5)  0.068(5)  3.848(47)  8.103(67)  6.093(106) 1.9
V10 18.942(5) 0.385(7)  0.125(6)  0.071(7)  0.026(5)  4.416(62)  8.487(96)  6.322(287) 6.0
VIl 18.958(3) 0.299(5)  0.130(5)  0.104(5)  0.064(5)  3.888(51)  8.263(70)  6.215(100) 5.3
V13 18.953(5)  0.324(7)  0.159(7)  0.113(7)  0.082(7)  3.757(60)  7.997(83)  5.815(117) 2.7
V14 18.958(4)  0.314(6)  0.153(7)  0.113(7)  0.072(6)  3.986(43)  8.162(64)  6.128(103) 3.1
V15 18.883(3)  0.300(5)  0.139(5)  0.094(4)  0.066(4)  3.907(46)  8.137(72)  6.222(98) 3.9
V16 18.858(7) 0.369(10)  0.197(9)  0.150(10) 0.099(10)  3.885(70)  8.186(99)  5.899(141) 4.3
V17 18.934(4)  0.384(6)  0.176(6)  0.132(6)  0.074(5)  3.750(45)  7.769(63)  5.654(100) 3.4
V20  18.961(3) 0.305(4)  0.151(4)  0.109(4)  0.058(4)  3.978(39)  8.399(55)  6.497(91) 1.8
V2l 18.910(3)  0.231(5)  0.104(5)  0.081(5)  0.041(5)  4.177(63)  8.721(87)  7.025(145) 3.7
V22 18.935(5) 0.375(7)  0.163(7)  0.128(8)  0.087(8)  3.909(61)  8.016(77)  6.000(106) 2.9
V23 18.797(6)  0.286(9)  0.146(8)  0.090(6)  0.053(7)  3.971(87)  8.208(143)  5.777(193) 3.6
V24 18.356(2)  0.133(3)  0.067(3)  0.038(3)  0.017(3)  4.058(68)  8.522(110)  6.766(203) 4.1
V25 18.844(3)  0.313(4)  0.139(4)  0.116(5)  0.077(4)  3.961(43)  8.157(56)  6.304(82) 1.6
V28 19.012(5)  0.487(7)  0.191(7)  0.047(7)  0.030(7)  4.742(44)  9.584(147)  7.139(224)  36.4
V29 18.975(4)  0.321(6)  0.171(6)  0.122(6)  0.080(6)  3.966(53)  8.082(76)  6.222(106) 2.3
V31 18.901(6)  0.374(9)  0.124(9)  0.065(9)  0.053(9)  3.962(87)  7.694(158)  6.085(197) 9.2
V32 18.756(4) 0.248(5)  0.121(5)  0.088(5)  0.055(3)  3.814(60)  8.102(86)  5.883(121) 2.2
V33 10.032(4) 0.331(6)  0.151(6)  0.122(6)  0.088(5)  3.781(55)  8.142(77)  6.022(105) 4.2
V35  18.983(3) 0.261(4)  0.121(4)  0.085(4)  0.046(4)  4.096(47)  8.457(68)  6.601(112) 6.0
V38 18.837(3) 0.284(5)  0.142(5)  0.099(5)  0.056(5)  3.843(51)  8.179(74)  6.435(114) 3.0
VAl 18.635(4)  0.290(6)  0.124(6)  0.093(6)  0.053(5)  3.752(58)  7.640(82)  5.719(132) 7.6
V43 18.944(4)  0.216(5)  0.100(5)  0.065(5)  0.033(5)  3.765(67)  8.320(103)  6.761(173) 6.3
V44 18.910(4) 0.291(5)  0.117(6)  0.077(6)  0.037(5)  3.965(63)  8.166(97)  6.195(178)  10.9
V45 18.903(3)  0.258(4)  0.119(4)  0.094(4)  0.054(4)  3.985(49)  8.378(69)  6.440(106) 4.4
VAT 18.949(4)  0.273(5)  0.084(6)  0.044(6)  0.007(6)  3.953(77)  8.710(140)  7.822(828)  29.3
V48 18.967(3)  0.224(5)  0.136(5)  0.075(5)  0.040(5)  3.918(55)  8.471(89)  6.839(143) 2.4
V49 18.984(4)  0.287(6)  0.140(7)  0.093(6)  0.054(6)  3.877(59)  8.218(91)  6.396(139) 4.8
V51 18.977(3)  0.156(4)  0.055(4)  0.036(4)  0.016(4)  4.283(88)  8.799(130)  7.095(279)  46.8
V56 19.086(7) 0.391(10)  0.157(9)  0.147(8)  0.079(9)  3.650(79)  8.195(101)  5.826(153) 6.8
V58 18.851(3)  0.106(5)  0.029(5)  0.006 (5)  0.008(5)  3.762(180) 8.572(800)  7.560(607)  32.1
(8) ) (215)
(4) ) (225)
(4) ) (235)
() (245)
(8) (483)

(
V65 18.776 ( 6.501(235 6.4
V68 19.015 0.296(10)  0.175(10) 0.128(10)  0.049(10) 4.072(91) 8.401(130 6.709(245 8.1
V76 19.118 0.446(12) 0.221(12) 0.118(12) 0.027(12)  4.297(77)  9.032(138)  6.932(483)  11.1
RRc
V53 18.837(3) 0.103(4)  0.014(4)  0.020(4) _ 0.004(4)  3.013(300) 5.230(226) _ 3.169(884)
V57 18.956(4)  0.305(5)  0.035(5)  0.033(5)  0.006(5)  4.894(162) 4.041(166)  1.904(813)
V62 18.873(4)  0.211(5)  0.028(6)  0.029(5)  0.004(5) 4.646(174) 2.827(187) 1.485(1152)
V64 18.877(4)  0.179(5)  0.046(5)  0.021(5)  0.011(5)  3.438(124) 1.770(253)  5.366(474)
V7l 18.703(4)  0.205(6)  0.045(5)  0.024(5)  0.013(5)  4.443(145) 1.300(266)  5.283(449)

Los nimeros en paréntesis indican la incertidumbre en el dltimo lugar decimal.
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embargo, en algunos casos, y con la finalidad de no empobrecer la muestra, es posible
relajar un poco la condicién de compatibilidad, tal que, D,, < 5, como es nuestro caso.

En la columna 9 de la Tabla |4.2 se dan los valores del parametro D,,, para las
estrellas RRab en NGC 7006, a las que se les aplicé descomposicion de Fourier. De
las RRab escogidas para estimar los parametros fisicos, 10 estrella no cumplen con el
criterio, por lo que no se tienen en cuenta al momento de calcular la media ponderada
para la metalicidad. Por otra parte, puesto que la metalicidad obtenida con la ecuacion
([£.5), estd dada en la escala de [Jurcsik & Kovacs (1996) es necesario transformarla a
escala de Zinn & West| (1984)), [Fe/H]zw, usando la relacién (Jurcsik, [1995)

Para estimar la metalicidad en las RRe, en escala de|Zinn & West| (1984), empleamos
la calibracién de Morgan et al.| (2007)), que estd dada por

[Fe/H]zw = 52.46P% — 30.075P + 0.131¢2, — 0.982¢5, — 4.198¢5, P + 2.424,  (4.8)

y cuya desviacién estandar es de 0.145 dex (Morgan et al., 2007)). Actualmente, la escala
UVES (Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph) de Carretta et al.| (2009)), que se ha
definido por medios espectrdscopicos de alta resolucién y por lo tanto precisos, es muy
utilizada; por ello transformamos nuestros resultados a esta escala, usando la relacion
(Carretta et al., 2009)

[Fe/H] yyps = —0.413 4 0.130[Fe/H] ,y,, — 0.356[Fe/H] %y, - (4.9)

En las columnas 2 y 3 de la Tabla [4.2] se muestran las metalicidades, [Fe/H]zw y
[Fe/H]uvgs, respectivamente, para las estrellas mejor definidas y para las RRab que
cumplen con el criterio de compatibilidad. El valor medio ponderado estimado para las
estrellas RRe es de [Fe/H|zw = —1.81£0.27, que equivale a [Fe/H]yygs = —1.75+£0.27.
Para las RRab es de [Fe/H]zw = —1.5140.13, que corresponde a [Fe/H]yyps = —1.41+
0.02 y que consideramos nuestra mejor estimacién de la metalicidad media del camulo
NGC 7006.

Una forma més reciente de estimar la metalicidad con los parametros de Fourier,
tanto de las RRab como de las RRe, es a partir de las calibraciones de [Nemec et al.
(2013)), derivadas con base en determinaciones espectroscépicas de la metalicidad, y que
se incluye en este trabajo, como comparacion. Para las RRab, la calibracion tiene la
forma

[Fe/H], .. = —8.65 —40.12P 4 5.966%) (Kp) + 6.276%) (Kp) P — 0.72(¢%) (Kp))?, (4.10)

spec

donde ngé‘?(Kp) estd en el sistema fotométrico Kepler, por lo que es necesario trans-
formarlo al sistema Johnson-Kron-Cousins; esto se hizo empleando la ecuacién ¢ésl) =
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:(fl)(Kp) — 0.151(£0.026) (Nemec et al., 2013)). Para las RRe

Fe/H]_ .. = 1.70 — 15.67P + 0.20¢3; — 2.41¢3, P + 18.0P* + 0.17¢3;, 4.11
31

spec
donde ¢3; es la diferencia de fases obtenida de la ecuacion . Las metalicidades
estimadas con estas calibraciones estan en escala espectroscépica UVES. En la columna
4 se dan las metalicidades obtenidas con la calibracién de Nemec (2004)). Para las estrellas
RRab, la media ponderada es [Fe/H]spee = —1.33 £ 0.39, mientras que para las RRc es
[Fe/H]spec = —1.78 £ 0.30.

4.2.2. Magnitud Absoluta

La magnitud absoluta para las estrellas RRab, fue estimada por medio de la calibra-
cién de Kovacs & Walker| (2001)), dada por

My = —18761log P — 1.1584; + 0.8214;3 + K, (4.12)

donde A; y As, son las amplitudes del primer y tercer armoénico, respectivamente, P es
el periodo y K es el punto cero de la calibraciéon. La constante K = 0.43 fue calculada
por Kinman| (2002), usando como calibrador, la estrella prototipo RR Lyrae, para la
que adopté una magnitud absoluta de My = 0.61 4+ 0.10 mag, derivada por Benedict
et al.| (2002), mediante la paralaje medida por el Telescopio Espacial Hubble (HST). Si
se adopta (V') = 19.064 para las RR Lyrae en la NMM y un valor de [Fe/H]= —1.5
(Clementini et al., [2003)), entonces, corrigiendo la metalicidad a [Fe/H]= —1.39 para la
estrella RR Lyrae (Benedict et al., 2002), se obtiene (V') = 19.088. Por lo tanto, el valor
de K = 0.43 corresponde a un médulo verdadero de la distancia de 19.088 —0.61 = 18.48
mag. Ahora, para que nuestros calculos de las luminosidades para las estrellas RRab,
sean consistentes con los valores anteriores y con el médulo verdadero de la distancia de
18.5+0.1 mag para la NMM (Freedman et al., [2001), en nuestro trabajo, adoptamos el
valor calculado por [Arellano Ferro et al| (2010) de K = 0.41 en la ecuacién (4.12).

En el caso de las estrellas RRe, la magnitud absoluta se estimé utilizando la calibra-
cién de Kovacs| (1998)

My = —0.961P — 0.044¢%) — 4.447 A4 + K1, (4.13)

donde gbésl) puede ser transformada a la serie de cosenos, usando la ecuacion , y K
es el punto cero. Kovacs| (1998)) determiné K = 1.261, mediante la condicién de minima
dispersién entre los médulos de distancia enrojecidos, calculados a partir de las estrellas
RRab y RRe; por lo tanto, la ecuacion @ esta en la escala de luminosidad de Baade-
Wesselink. Ahora, para poner la ecuacién @ acorde con la magnitud media de las




58 CAPITULO 4. PARAMETROS FISICOS Y DCM

RR Lyrae en la NMM, (V) = 19.064 & 0.064 (Clementini et al., 2003)), fue necesario
disminuir el punto cero Kj en 0.2 +0.02 mag (Cacciari et al., [2005)), tal que K; = 1.061
en la ecuacion . Asi, el punto cero concuerda con el mdédulo de la distancia de la
NMM de 18.5 £ 0.1 (Arellano Ferro et al., [2010)).

En la columna 5 de la Tabla [4.2] se dan las magnitudes absolutas obtenidas. Para
las estrellas RRab, calculamos un valor medio ponderado de 0.604£0.038. La media
ponderada para las RRc es de 0.586+0.045.

4.2.3. Temperatura

Es bien sabido que el color de las estrellas esta relacionado con la temperatura de
las mismas, por lo que es posible, hacer una estimaciéon de la temperatura a partir del
color intrinseco estelar.

El valor Aq de la tabla es, de hecho, la magnitud media (V'), que también se lista
junto con los valores de (I), en la Tabla[3.1] Para desenrojecer las magnitudes y poder
encontrar el color intrinseco estelar, adoptamos el exceso de color E(B — V) = 0.08,
calculado en la Seccién A partir del cociente de la ecuacién obtenemos el
enrojecimiento E(V — I) y, sabiendo que E(V —I) = (V) — (I)) — (V — I)o, podemos
derivar el color intrinseco estelar (V — I),.

Para convertir el color intrinseco (V' — I)p a temperaturas efectivas, seguimos la
calibracién polinémica de Nemec| (2004), quien utiliza los modelos de |[VandenBerg et al.
(2006) para [Fe/H] = -2.012 y [a/Fe] = 0.30, asi como relaciones color-log Tog descritas
por VandenBerg & Clem| (2003)). Asi, el ajuste polinémico es de la forma (Arellano Ferro
et al., 2010

Yy = A[) —I— All' —I— A2$2 + A3JZ3 + A4l‘4 —f- A5ZE5 + AﬁZL‘G —I— A7IL’7, (414)

donde y = logTeg, = (V — I)o, A9 = 3.9867, A; = —0.9506, Ay = 3.5541, A3 =
—3.4537, Ay = —26.4992, A5 = 90.9507, Ag = —109.6680 y A; = +46.7704.

Dado que la estimacién de la temperatura se hace a partir del color estelar observado,
este método es valido tanto para estrellas RRab como estrellas RRec. En la columna
6 de la Tabla se presenta las temperaturas efectivas. Para las RRab, obtuvimos
un valor medio ponderado de logTyy = 3.802 £ 0.02, o T ~ 6340K. Para las RRec,
log Teg = 3.853 +0.02, o Tog ~ 7130K.

4.2.4. Luminosidad y Distancia

La luminosidad log(L/Ly) y la distancia estelar se calculan facilmente, si tenemos
la magnitud absoluta. La luminosidad puede escribirse en términos de la magnitud
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bolométrica, como sigue
Mbol — Mbol,@ = —2510g(L/L@)7 (415)

donde Myo y Mpoe, son las magnitudes bolométricas de la estrella y del Sol, res-
pectivamente. Ahora bien, por definicién, tenemos que la correccion bolométrica es
BC = My, — My, por lo que la luminosidad puede ser expresada como

L
log (L—) = —04(MV — Mé?)l + BC), (416)
©

la correccién bolométrica ha sido estimada usando la ecuacién BC' = 0.06[Fe/H]zw+0.06
(Sandage & Cacciari, 1990); ademéds, hemos adoptado el valor de M, = 4.75 mag. De
esta manera, encontramos una luminosidad media ponderada de log(L/Ls) = 1.658 +
0.001 y log(L/Ls) = 1.666 £ 0.005, para las RRab y las RRc, respectivamente.

Empleando el médulo verdadero de la distancia V' — My = 5logd—5+3.1E(B—-V),
facilmente podemos calcular la distancia en parsecs, como se sigue

d — 10(V—Mv—3.1E(B—V)+5)/5’ (417)
donde E(B — V) = 0.08, estimado en la Seccién [4.1] La distancia media ponderada
resultante es de 41.14+1.5 kpc y 41.041.6 kpc, para las RRab y las RRc, respectivamente.
En las columnas 7 y 8 de la Tabla[.2] se presentan las luminosidades, en unidades solares,
y las distancias individuales, respectivamente.

4.2.5. Masa y Radio

La masa de las estrellas RR Lyrae puede ser determinada si se conoce su periodo,
luminosidad y temperatura. Esto es porque el periodo de una estrella que pulsa en el
modo fundamental estd relacionado con su masa, luminosidad y temperatura. van Al-
bada & Baker| (1971)) dedujeron la ecuacién fundamental de pulsacién estelar, a partir
de ajustes lineales en el plano (log P, log Ter), para diferentes valores de masa, lumino-
sidad, abundancia de hidrégeno (X) y abundancia de otros elementos (Z), en el rango
de 6000° < Tog < 7500°. Su ecuacion tiene la formas:

log Pr = —1.772 — 0.68 log(M /M) + 0.841log(L/Ls) + 3.4810g(6500/Tog ). (4.18)

Asi que, despejando la masa, podemos estimarla dados los parametros fisicos deter-
minados por medio de la descomposicién de Fourier de las curvas de luz:

M L
log (—) = 16.907 — 1.47log Pr + 1.24log (—) — 5.12log Teg, (4.19)
Mq Le
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donde Pr es el periodo en el modo fundamental. Para aplicar esta ecuaciéon a las es-
trellas RRec, que pulsan en primer modo, es necesario transformar su periodo al modo
fundamental, a través de la relacién P;/Pr = 0.746, donde P; es el periodo del prime-
ro sobretono, encontrada por (Cox et al.| (1983), para las estrellas RR Lyrae de doble
modo en M15. Estimamos un valor medio ponderado de la masa, para las RRab de
M = 0.678 + 0.03M, y para las RRc, de M = 0.538 £ 0.03M,,.

Por otro lado, sabemos que la luminosidad de una estrella puede ser escrita como
L = 4roR?*T*, donde o es la constante de Stefan-Boltzmann. Para el Sol tenemos que,
Lo = 47mRéTé; entonces, tomando el cociente de estas dos ecuaciones y resolviendo
para el radio, tenemos

() -tn(E) m(E)]

De aqui, obtenemos un valor medio ponderado del radio de R = 5.56 £0.004R, y de
R =4.404+0.02R, para las RRab y para las RRc, respectivamente. En las columnas 9
y 10 de la Tabla [4.2 se muestran las masas y radios individuales, respectivamente.

4.3. Diagrama Color-Magnitud de NGC 7006

En la Figura[4.Ise muestra el DCM de NGC 7006. En el panel izquierdo, se presentan
los miembros probables y no miembros (supuestas estrellas de campo), representados
con puntos negros y azules, respectivamente, encontrados por el analisis de membresia
descrito en la Seccién §3.2.3] En el panel derecho, se muestra la versién desenrojecida del
DCM, del que se ha eliminado todas las estrellas no miembros. Ademés, se marca todas
las estrellas variables resueltas con nuestra fotometria. Las estrellas variables fueron
graficadas empleando los valores de la intensidad media ponderada de las curvas (V)
y el color (Vg — (I)g, obtenidos de la descomposicién de Fourier y posteriormente
desenrojecidos.

Para desenrojecer el DCM, adoptamos un exceso de color de E(B — V') = 0.08, valor
calculado en la Seccién §4.1] Utilizando los modelos de [VandenBerg et al| (2014), se
calculd 4 isécronas de edades 12.0 Gano (negra), 12.5 Gano (azul), 13.0 Gano (verde)
y 13.5 Gano (roja), todas ellas con [Fe/H| = -1.58, Y = 0.25 y [a/Fe] = +0.4. Estas
isdcronas se presentan con fines ilustrativos, pues el objetivo de este trabajo no es calcular
la edad del cumulo; ademas, dada la lejania del cimulo, nuestra fotometria no es lo
suficientemente profunda como para alcanzar el TO.

En el diagrama también se incluye la ZAHB, modelada a partir del cédigo original-
mente desarrollado por Eggleton| (1971} 1972, 1973)), quien usé una masa del nicleo de
helio de 0.49M. Esta es justamente la masa que utilizan los modelos de |VandenBerg



Tabla 4.2: Pardmetros fisicos de las estrellas RRab.

Variable [Fe/H] 7w [Fe/H]uvEs [Fe/H]spec My, log Tegs log(L/L) D (kpc) M/M¢ R/R¢
RRab
Vi 1.49(3) 1.40(6) 128 0.636(7) 3.831 1.646(3) 10.13(13) _ 0.608(5) 1.86(2)
vae -1.55(7) 1.47(8) J1.41 47(8) 3.810 1.681(3) 42.09(16)  0.670(6) 5.59(2)
V3 -1.39(7) -1.29(7) 112 0.594(7) 3.793 1.662(3) 41.72(14)  0.827(7) 5.90(2)
V5 -1.55(10) -1.48(11) 1.46 0.643(10)  3.820 1.643(4) 38.87(19)  0.607(7) 5.09(2)
v10® -1.15(9) -1.04(8) -0.71 0.522(10)  3.819 1.691(4) 43.10(20)  0.698(8) 5.42(3)
viie 1.49(7) -1.40(7) 1131 0.599(7) 3.797 1.660(3) 41.91(14)  0.755(6) 5.79(2)
V13 -1.65(8) -1.60(9) 1167 0.612(10)  3.809 1.655(4) 41.56(19)  0.687(8) 5.43(2)
V14 -1.53(6) -1.44(7) -1.39 0.611(9) 3.798 1.656(4) 41.66(17)  0.763(8) 5.72(2)
V15 -1.66(7) -1.61(8) -1.66 0.572(7) 3.795 1.671(3) 40.98(12) 0.772(6) 5.91(2)
V16 -1.42(9) -1.32(10) 118 0.612(14)  3.795 1.655(6) 39.77(26)  0.842(14)  5.80(4)
V17 -1.71(6) -1.68(8) 1181 0.621(9) 3.821 1.652(3) 41.03(16)  0.658(6) 5.12(2)
V20 -1.37(5) -1.26(5) -1.06 0.594(6) 3.811 1.662(2) 42.06(11)  0.637(4) 5.42(1)
val -1.20(8) -1.08(7) -0.71 0.608(7) 3.787 1.657(3) 40.82(13)  0.764(6) 6.02(2)
V22 -1.54(7) -1.46(8) 142 0.603(10)  3.815 1.659(4) 41.38(20)  0.692(8) 5.31(3)
V23 1.66(13) -1.61(16) -1.65 0.560(12)  3.805 1.676(5) 39.61(21)  0.662(9) 5.67(3)
V25 -1.47(5) -1.37(6) -1.27 0.640(6) 3.849 1.644(2) 39.01(11)  0.423(3) 4.46(1)
v31e -1.98(15) -2.53(153) 2.07 0.498(13)  3.749 1.701(5) 42.75(25)  1.544(23)  7.57(4)
V32 -1.59(8) -1.52(9) -1.53 0.664(7) 3.822 1.634(3) 37.05(12)  0.538(4) 4.99(2)
V33 21.53(7) -1.45(8) J1.41 0.604(9) 3.785 1.658(3) 43.26(17)  0.910(9) 6.10(2)
V352 -1.39(6) -1.28(6) -1.07 0.599(6) 3.788 1.660(2) 42.39(11)  0.794(5) 6.02(2)
V38 J1.77(7) -1.73(9) 1.83 0.549(7) 3.818 1.681(3) 40.56(13)  0.554(4) 5.36(2)
va1b -2.04(8) -2.16(12) _2.72 0.614(9) 3.775 1.654(3) 35.85(14)  0.985(10) 6.36(2)
V439 -1.52(10) -1.43(11) 11.34 0.635(7) 3.803 1.646(3) 40.95(13)  0.643(5) 5.54(2)
V45 -1.41(7) -1.31(7) 114 0.626(6) 3.788 1.649(2) 40.33(11)  0.801(5) 5.96(2)
vare -1.04(13) -0.93(10) -0.53 0.592(8) 3.805 1.663(3) 41.87(15)  0.711(6) 5.60(2)
vag 1.43(8) -1.33(9) J1.14 0.610(7) 3.790 1.655(3) 41.82(14)  0.736(6) 5.93(2)
Va9 11.56(9) -1.48(10) J1.44 0.595(9) 3.799 1.662(3) 42.48(17)  0.731(7) 5.75(2)
V51 11.24(12) 1.13(11) -0.71 0.618(6) 3.774 1.653(2) 41.91(11)  0.818(5) 6.364(2)
V59 -1.43(13) -1.33(14) 115 0.643(18)  3.831 1.643(7) 41.39(33)  0.626(13) 4.85(4)
V60 11.52(13) -1.43(14) -1.28 0.574(9) 3.774 1.670(4) 41.52(17)  0.897(9) 6.50(3)
V68 -1.29(12) -1.17(11) -0.92 0.650(14)  3.783 1.640(6) 42.01(27)  0.888(14) 6.03(4)
Media ponderada  -1.51(2) 1.41(2) 133 0.604(1) 3.802 1.658(1) 11.1(3) 0.679(30) 5.56(1)
o +0.13 +0.02 +0.40 +0.038 +0.02 +0.001 +1.51 +0.03 0.004
RRc
V57 -1.52(34) -1.44(37) -1.43(27) 0.548(23) 3.853 1.681(9) 42.87(47) 0.551(67) 4.565(49)
V62 -1.99(36) -2.08(51) -2.01(24) 0.573(24) 3.827 1.671(9) 40.78(45) 0.743(90) 5.088(55)
ve4 -1.99(43) -2.09(61) -1.83(25) 0.635(23) 3.879 1.646(9) 39.70(42) 0.453(55) 3.899(41)
v71P -2.09(46) -2.24(67) -2.03(25)  0.553(23)  3.833 1.679(9) 38.05(41)  0.747(90)  5.000(53)
Media ponderada  -1.81(21) 1.75(27) T1.78(14)  0.586(13)  3.853 1.666(5) 11.02(26)  0.537(38) 1.40(3)
o +0.27 +0.27 +0.30 +0.045 +0.02 +0.005 +1.61 +0.038 0.03

a: No fueron incluidas para en la media ponderada de [Fe/H|zw vy [Fe/H]uvEs-

b: No incluidas en la media ponderada de los pardmetros, no son miembros del cimulo.

Los nimeros en paréntesis indican la incertidumbre en el ltimo lugar decimal.
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Figura 4.1: El DCM de NGC 7006. En el panel izquierdo se muestran las estrellas miembros y no
miembros del ciimulo, en negro y azul, respectivamente, de acuerdo con analisis de membresia. El panel
derecho muestra el DCM desenrojecido de las estrellas miembros de NGC 7006; adoptamos un valor de
E(B — V) =0.08. Todas las variables previamente conocidas se identifican siguiendo el c6digo: puntos
azules, estrellas RRab; puntos verdes, RRc; puntos rojos, SR; tridngulos rosas, estrellas de variabilidad
previamente en duda pero confirmada en este trabajo; cruces, estrellas no confirmadas como variables.
Los cuadros rojos corresponden a las variables identificadas en el presente trabajo, con el nombre de
variable adoptado (compérese con las identificaciones de la Figura y de la Tabla . Todas las
estrellas etiquetadas son analizadas individualmente en el apéndice [A] Las isécronas fueron calculadas
con los modelos de [VandenBerg et al.| (2014), para las edades de 12.0 (negro), 12.5 (azul), 13.0 (verde)
y 13.5 Gafio (rojo), todas ellas con [Fe/H]|=-1.58, Y = 0.25 y [a/Fe]=+0.4. Los modelos de ZAHB
fueron construidos con el cédigo originalmente desarrollado por (Eggleton) 1971} (1972, [1973)) (linea
roja continua). A modo de comparacién incluimos, como linea discontinua, la ZAHB calculada a partir
de los modelos de VandenBerg et al| (2014)), para los mismos pardmetros. Todos los modelos han
sido colocados a una distancia de 44 kpc. La region definida por el rectangulo rojo, se amplia en el
panel inferior, para facilitar comentarios detallados. Las lineas verticales negras en el panel inferior,
representan el limite entre los modos de pulsacién fundamental y del primer sobretono en las estrellas
RR Lyrae.
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et al. (2014]) para la ZAHB, razon por la cual es posible compararlos. Ambos modelos de
la ZAHB coinciden bastante bien en luminosidad. La posicion de la ZAHB nos da una
estimacion para la distancia de 44 kpc, que sera discutida en la siguiente seccién. Las
lineas verticales negras en el panel inferior de la figura [4.1] representan el limite entre
los modos de pulsacion fundamental y del primer sobretono en las estrellas RR Lyrae.
Este limite corresponde al borde rojo de la zona de inestabilidad para primersobre tono
(FORE, por sus siglas en inglés), (Arellano Ferro et al., 2016). La estructura de la rama
horizontal se abordara con més detalle en el siguiente capitulo.

4.4. Distancia de NGC 7006 Calculada por Métodos
Independientes

A partir de la descomposicion de Fourier de las estrellas RRab y RRc, estimamos
una distancia de 41.1+1.5 kpc y 41.041.6 kpc, respectivamente. Existen otros métodos
independientes, con los que es posible estimar la distancia al camulo, como por ejemplo,
la relacién periodo-luminosidad de las estrellas RR Lyrae en la banda I y el ajuste de

la ZAHB.

Relacién periodo-luminosidad

La distancia de las estrellas RR Lyrae, puede ser estimada a través de su relacion
periodo-luminosidad, en la banda I derivada por Catelan| (2004); esta dada por

M; =0.471 — 1.1321og P + 0.205 log Z, (4.21)

con log Z = [M/H|—1.765, donde [M/H] = [Fe/H] —log(0.638 f +-0.205) es la metalicidad
global y log f = [a/Fe] es la abundancia de elementos o que se producen por reaccio-
nes nucleares de captura de dtomos de helio (Salaris et al., 1993), también llamados
particulas a.

Usando la ecuacion para las mediciones, en el filtro I, de 45 estrellas RRab y
5 RRc estimamos una distancia media de 41.2 4+ 1.4 kpc. Este valor es consistente con

la distancia estimada a partir de la descomposicion de Fourier de las curvas de luz en la
banda V.

Rama horizontal de edad cero

Los modelos tedricos de la ZAHB nos dan valores de My vs. (V — I),. Para ajustar
el modelo a nuestras observaciones, previamente desenrojecidas, en un diagrama Vj vs.
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(V' —I)g, es necesario obtener V. Del médulo de distancia, tenemos que
Vo — My =5logd—5 — Vo= My +5logd—5. (4.22)

Asi, la My, dada por el modelo debe desplazarse una distancia d para ajustar la magnitud
Vo derivada de las observaciones.

Los modelos ajustados a nuestro DCM desenrojecido se desplazaron a una distancia
de 44 kpc. Notamos que esta distancia es un poco més grande que la encontrada con las
estrellas RR Lyrae. Esto se debe a que las estrellas, cuando llegan a la ZAHB, comienzan
a evolucionar desde este punto hacia arriba, es decir, la dispersion en la RH no se debe
completamente a la incertidumbre en la fotometria, sino que también hay una dispersion
intrinseca producida por la evolucién estelar. Entonces, la ZAHB es menos brillante que
las RR Lyrae, por lo que la distancia derivada a partir de ella es un poco mas grande.



Capitulo 5

Estructura de la Rama Horizontal
de NGC 7006

5.1. Estructura de la RH: Distribucion de Estrellas
RR Lyrae en la Zona de Inestabilidad

En el panel inferior de la Figura [4.1] se muestra una expansion de la HB de NGC
7006, donde podemos notar que esta especialmente poblada hacia el rojo y posee una casi
inexistente cola azul. La estructura de la HB puede describirse por medio del parametro
L= B—BH_/ER’ donde B, V y R, representan el nimero de estrellas en la HB en el lado
azul, en el interior y en el lado rojo de la franja de inestabilidad, respectivamente. En
el caso de NGC 7006, £ = —0.28 (Catelan, 2009)), que es consistente con un grupo tipo
Ool, como puede notarse en la Figura 5.1} En esta figura, se muestra la posicién de los
cimulos globulares Galdcticos en el plano £ vs. [Fe/H], con los diferentes tipos Oosterhoff
indicados. Las lineas negras diagonales son los limites inferior y superior de la brecha de
Oosterhoff, calculados por Bono et al.| (1994)). Esta region estd poblada principalmente
por sistemas extragalacticos, pero por claridad, en la Figura [5.1] mostramos solamente
cumulos globulares Galacticos. Como comentario un poco al margen, esta circunstancia
ha llevado a debatir si algunos de los cimulos galdcticos en esta region pudieran ser
de origen extragalactico, por ejemplo, M14, NGC 6558, NGC 4147 o NGC 4590. Una
discusion detallada de este problema queda, por el momento, fuera de los alcances de
esta tesis.

La poblaciéon de estrellas RR Lyrae en la HB de NGC 7006 esta dominada por
estrellas RRab, que pulsan en el modo fundamental, y cuenta solo con algunas RRe, que
pulsan en el primer sobretono. Se observa la presencia de algunas RRab en la regién
bimodal, es decir, hacia el laod azul del FORE, lo que no debe sorprendernos, pues
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Figura 5.1: pardmetro £ de estructura de la HB como funcién de [Fe/H]. Los circulos y
cuadrados denotan los ciimulos del halo interno y externo, respectivamente. Los simbolos
con borde negro, representan los ciimulos globulares cuyos modos fundamental y primer
sobretono estan bien segregados, alrededor del FORE, a diferencia de los simbolos re-
llenos sin borde. Los simbolos vacios son cimulos que atin no han sido estudiados por
nuestro grupo. Las lineas sélidas marcan los limites inferior y superior de la brecha de
Oosterhoff (Bono et al., [1994).

la separacion nitida de modos solo se presenta en algunos cimulos Ool, mientras otros
exhiben una mezcla de modos en la regiéon bimodal, también llamada en inglés “either-or
region”, como la que exhibe NGC 7006. Por el contrario, nuestro grupo ha encontrado
en todos los cimulos tipo Ooll estudiados, una clara segregacion de modos, que parece
ser la regla para ellos.

De los pardmetros fisicos en la Tabla[4.2] podemos notar que las masas medias de las
RRec, que se distribuyen méas hacia el azul de HB, son menores que las de las estrellas
RRab, que se distribuyen més hacia el rojo. Este resultado esta relacionado con la
distribucién de modos de pulsacion en la RH, que es una consecuencia de la distribucion
de masa inicial de las estrellas que se asientan en la franja de inestabilidad en la ZAHB
(Caputo et al., [1978). A su vez, esta depende de la pérdida de masa durante la etapa de
las rafagas de He, en la RGB, y en la fase pre-HB, relacionada con el inicio del ciclo CNO.
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Esto podria significar que las estrellas RR Lyrae, en ciimulos Ooll, siempre evolucionan
a partir de estrellas menos masivas que comienzan su evolucion en la parte mas azul de
la ZAHB. Por el contrario, los cimulos Ool podrian tener una distribucién de masas
mas amplia en la ZAHB, y su pérdida de masa en la RGB probablemente determina si
existe o no segregaciéon de modos (Yepez et al.| 2018)).

5.2. Conclusiones

A partir de una serie temporal de imagenes, tomadas durante 11 noches distribuidas
a lo largo de 5 anos, hicimos un estudio fotométrico CCD diferencial del cimulo globular
NGC 7006. La amplia base de tiempo, nos permitié observar un comportamiento mas
detallado de las curvas de luz, tal que pudimos revisar y analizar individualmente las
curvas de luz de las estrellas variables conocidas en el cimulo, con el propdsito de
confirmar su identificacion, clasificacién y membresia en el cimulo. Centramos nuestros
esfuerzos particularmente en las estrellas RR Lyrae, con las que, pudimos hacer una
estimacion de la distancia media y la metalicidad del cimulo.

Con nuestra fotometria, calculamos las curvas de luz de 1373 fuentes puntuales en
el campo de vision de nuestras imagenes. Mediante los movimientos propios disponibles
del Gaia-DR3, se hizo un anélisis de membresia que dio como resultado que, de estas
fuentes, 470 son muy probablemente miembros del ciimulo. Con ellos pudimos generar
un diagrama color-magnitud limpio, que facilité el anélisis del cimulo.

Refinamos los periodos de las estrellas variables ya conocidas, y corroboramos o
corregimos su clasificacion: encontramos que V30 es una estrella tipo RRab y corregimos
sus coordenadas ecuatoriales, asi como las de V61. También encontramos que V60 y V67,
son en realidad RRab, que V62 y V66 son de hecho RRe, y clasificamos V68, V69, V42
y V75 como RRab. Ademas, observamos la presencia de efecto Blazhko, bien definido y
no reportado anteriormente, en 4 estrellas RRab (V3, V12, V16 y V63), e indicios del
mismo en 2 estrellas (V18 y V25), que deben confirmarse en estudios posteriores, con més
y mejores observaciones. Sumado a esto, clasificamos como SR a V70 y comprobamos
la naturaleza variable de V34. Por otra parte, hicimos una busqueda de variabilidad
aislando varias regiones del DCM, que tuvo como resultado, el descubrimiento de 10
estrellas variables nuevas, 4 tipo RR Lyrae, 1 BL Hercules y 5 tipo SR, cuyas curvas se
presentan en la Seccién §3.3]

Dada la gran cantidad de estrellas RR Lyrae que contiene NGC 7006, y sacando
provecho de que estas tienen casi el mismo color intrinseco entre las fases 0.5 y 0.8,
estimamos un exceso de color de F(B — V)=0.08, que es consistente con los mapas de
enrojecimiento interestelar para la posicion del cimulo; adoptamos este valor a lo largo
de nuestro trabajo. Por medio de la descomposicién de Fourier de sus curvas de luz,
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utilizando calibraciones y puntos ceros bien establecidos, hicimos una determinacién
de los parametros fisicos de las RR Lyrae individuales, asi como de la metalicidad y
distancia medias del cimulo. Obtuvimos valores de [Fe/Z]zw = —1.51 £ 0.13 y 41.1
+ 1.5 kpc, respectivamente. Argumentamos que, dada la cantidad de estrellas RRab,
sus estadisticas son mejores que las de las RRc y, por ende, los parametros estimados
con las RRab son nuestras mejores estimaciones. Los parametros fisicos de las estrellas
individuales se encuentran en la Tabla [4.2

Calculamos la distancia al camulo utilizando dos métodos independientes. Usamos la
relacién periodo-luminosidad de las estrellas RR Lyrae en el filtro I, con la que obtuvimos
una distancia de 41.2 + 1.4 kpc. Ajustamos la rama horizontal de edad cero, con lo que
obtuvimos una distancia de 44 kpc. Atribuimos esta diferencia en las distancias a que la
rama horizontal de edad cero es menos brillante que la distribucion de estrellas, ya que
se ajusta en una envolvente por debajo de la distribucion general de la rama horizontal.

Clasificamos a NGC 7006 como un cumulo Ool: el promedio del periodo de las estre-
llas RRab es (P,;) = 0.58 £ 0.07 dias. Su diagrama de Bailey muestra una distribucién
ordenada a lo largo del lugar de las estrellas no evolucionadas, identificado en M3 ((Cac-
ciari et al, [2005), tipico de cimulos tipo Ool. Finalmente, la distribucién detallada de
estrellas RRab y RRc en la HB, indica la presencia de algunas estrellas RRab en la
regién bimodal, es decir, hacia el azul del borde rojo de la franja de inestabilidad del
primer sobretono. La separaciéon de modos es la regla en cimulos de tipo Ooll, pero
solo ocurre en algunos cimulos Ool, por lo que la mezcla de modos en NGC 7006 no
es sorprendente. Argumentamos que la mezcla o separaciéon de modos en la HB, esta
asociada a la distribucion de masa en la ZAHB, que a su vez, depende de la pérdida de
masa durante las rdfagas de He en la RGB.



Apéndice A

Notas Individuales de Estrellas
Variables.

V1, V11, V13, V14, V16, V45, V47. Estas estrellas aparecen como no miembros a
partir del andlisis de membresia de la Seccién §3.2.3} sin embargo, su posicién en
el DCM, su posicién en el diagrama de Bailey y sus parametros fisicos, siguen
la tendencia del cimulo en general, por lo que creemos que en realidad si son
miembros del cimulo.

V12, V44, V46, V65 Segun el andlisis de membresia, estas estrellas no son miembros
del cimulo.

V27, V41, V42, V67, V73, V71, V75. Estas estrellas aparecen como no miembros
en los resultados del andlisis de membresia; su posicién en el DCM (V27, V42,
V67, V73 y V75) o sus pardametros fisicos (V41 y V71) lo confirman.

V24. Esta estrella, clasificada como RRab, es un miembro probable segin el analisis
de membresia; sin embargo, cae en una posicion anémala en el DCM. Ademas su
relacion periodo-luminosidad en el filtro I arroja una distancia de 31.8 kpc, que
no es consistente con la distancia al cimulo, por lo que concluimos que la estrella
podria no ser miembro.

V28. Esta estrella se clasifica como RRab, debido a la morfologia y amplitud de su
curva de luz, en el CVSGC, tiene reportado un periodo de 0.4970, sin embargo,
nosotros encontramos un periodo de 0.3321 dias.

V34. Tiene un periodo particularmente largo para su morfologia (P = 0.9088 dias);
ademas, en el DCM, cae justo en la RGB. Podria no ser miembro del ciimulo, pero

69



70

V66.

V69.

APENDICE A

nuestras observaciones no son suficientes para llegar a una conclusién de su estatus
de membresia y su clasificacion.

En el CVSGC, esta clasificada como RRab, con un periodo de 0.6172 dias. Sin
embargo, nosotros encontramos que esta estrella tiene un periodo de 0.3610 dias;
ademas, en el diagrama de Bailey cae en la posicién de las RRe, por lo que con-
cluimos que es una RRc.

Cae en una posicion anémala tanto en el DCM, como en el diagrama de Bailey.
Ademas, la distancia obtenida a partir de su relacién periodo-luminosidad en el
filtro I es de 50.3 Kpc, lo que no es consistente con la distancia del cimulo. La
estrella podria no ser miembro del ciimulo, a pesar de que aparece como miembro
probable, segiin el andlisis de membresia.
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