Capitulo 7: Fotometria y ciencia

Los primeros seis capitulos de esta guia nos proporcionan todo lo necesario para realizar
observaciones CCD de estrellas variables utiles en términos cientificos. La gran mayoria de
requerimientos, procedimientos, técnicas observacionales y de andlisis se han descrito en ellos,
de manera que estamos, en este punto, preparados para empezar las observaciones. El presente
capitulo pretende proporcionar una base adicional de conocimientos astrondémicos que nos seran
de ayuda en la planificacion y realizacion de las observaciones para que proporcionen resultados
cientificamente validos. En la mayoria de los casos, campafias observacionales solicitadas por
la AAVSO u otra organizacion indicardn exactamente qué observaciones son necesarias y por
qué; aqui queremos aportar una base sobre principios generales que deberian ser una guia en las
técnicas de observacion. Puede considerarse este capitulo como un “extra”, pero recomendamos
su lectura para entender la manera en la que en la AAVSO pensamos que deberian llevarse a cabo
las observaciones. En particular queremos centrarnos en dos aspectos: en primer lugar, por qué son
utiles las observaciones con filtro y debidamente transformadas pero, también, qué debe tenerse en
cuenta al preparar un programa de observacion para ciertas clases de variables, incluyendo el uso
de filtros, la cadencia de observacion y los tiempos de exposicion.

Antes de continuar avanzando, el paso previo del proceso de observacion deberia ser la consulta
del sitio web de la AAVSO para ver los recursos disponibles para los observadores y de qué
estrellas se estan solicitando datos. Por ejemplo, la AAVSO (al igual que otras organizaciones
de estudio de estrellas variables) lleva a cabo campafias observacionales en las que se solicitan
datos sobre estrellas especificas en momentos determinados. Existen también muchos objetivos
permanentes para los cuales son necesarios datos de forma continuada, de manera que, en conjunto,
siempre habra objetos para programar observaciones. No detallaremos en esta Guia qué estrellas en
concreto se deben observar debido a que existen demasiadas que merecen tiempo de observacion
y para ello se necesitaria un libro entero que tratase ese particular. Debemos tener en cuenta que se
puede ser selectivo sobre los objetivos para observar y, de esta manera, aumentara la probabilidad
de que nuestros datos sean utilizados por investigadores. La excepcion es cuando uno mismo es el
investigador y tiene objetivos propios que quiere abordar mediante sus observaciones, pero esto es
también asunto para otro manual totalmente distinto.

Fotometria y filtros
Antes de empezar nos seria util la lectura de los Apéndices A y B de esta Guia que tratan los
aspectos basicos sobre la luz y de qué forma es irradiada por las estrellas. Lo mas importante

es comprender que la luz estelar contiene mucha mas informacién de la que llega a nuestros
telescopios en un momento dado y que, por ello, podemos aprender mas realizando observaciones
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con filtros estandarizados que tomando imagenes sin ellos. Los filtros fotométricos dejan pasar
solo una longitud de onda, tienen unas propiedades de transmision bien definidas y estan disefiados
para ajustarse lo maximo posible a anchos de banda estdndares como, por ejemplo, los sistemas
Johnson-Cousins o Sloan. Si se mide la luz estelar a través de uno de estos filtros, se estan realizando
medidas no de la totalidad de la luz que llega, sino de la luz en una determinada longitud de onda
definida por el paso de banda del filtro.

La fotometria con filtros nos puede proporcionar informacion astrofisica muy util. Estrellas
con diferentes propiedades fisicas (como la temperatura o la composicion quimica) determinan
caracteristicas espectrales Uinicas medidas en cada uno de los sistemas de filtros. Por ejemplo, una
estrella del tipo espectral “A” tendrd un espectro tal que si obtenemos medidas calibradas de la
estrella en el sistema Johnson B y V, la diferencia en esas magnitudes calibradas sera cercana a 0,0.
Dicho de otra forma, el indice de color (B-V) de una estrella tipo espectral “A” es aproximadamente
cero; esta fue la forma, por cierto, en que el sistema de magnitudes fue definido por primera vez en
el sistema Johnson. El indice de color (B-V) de una estrella tipo espectral “G”, mas fria que una
estrella del tipo “A”, serd algo en torno a +0,7 (la magnitud calibrada en banda B de esa estrella
serd 0,7 magnitudes mas débil que la magnitud en banda V). Los tipos espectrales de estrellas se
basan, en gran medida, en la forma en que sus temperaturas se manifiestan a través de su espectro.
Mas importante es que si obtenemos un conjunto calibrado de fotometrias para una estrella
determinada, estos colores pueden compararse entonces con las calibraciones espectrales conocidas
para determinar, de esta forma, su tipo espectral aproximado. La determinacion espectral precisa
es mas complicada (y normalmente implica obtener un espectro), pero los colores fotométricos
pueden proporcionar informacion util sobre las propiedades de las estrellas. Un ejemplo obvio,
en el que no profundizaremos aqui, es el diagrama color-magnitud, en donde las magnitudes y los
colores de las estrellas en camulos o agrupaciones residen en localizaciones bien definidas en este
diagrama, y estas localizaciones corresponden a diferentes estados evolutivos como la secuencia
principal y la rama de las gigantes rojas.

Las cosas se vuelven mas interesantes en el caso de las estrellas variables, porque sus colores
pueden cambiar al tiempo que su luz total varia. Recordemos que los colores pueden corresponder,
en parte, a la temperatura de una estrella. También es bien conocido que algunas estrellas cambian
de temperatura durante el curso de sus variaciones. Una estrella pulsante como una cefeida o una
RR Lyrae puede cambiar en 1.000 K o mas durante un ciclo de pulsacion y, por tanto, también
sucede que de esta variacion resulta un sustancial cambio de color, especialmente en (B-V). De
esta manera podra determinarse mucha informacion si se realiza una fotometria multifiltro de una
cefeida. En primer lugar, puede verse que la curva de luz en banda V tendra una amplitud diferente
que la curva en banda B (y podria incluso tener diferente forma y fase). En segundo lugar, a causa de
las diferencias entre V y B, puede observarse que la curva de color —una representacion grafica de
(B-V) con respecto al tiempo— es también variable. Esta informacion sobre este tipo de estrellas
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es muy util porque es una excelente manera de ver, por ejemplo, durante qué parte de su curva
de luz estd mas caliente. Pueden encontrarse ejemplos similares en otras clases de variables cuya
temperatura cambia durante su variacion, siendo las novas enanas uno de ellos: entran en estallido
debido a que su disco de acrecion evoluciona hacia un estado brillante y caliente que temporalmente
sobrepasa a la luz procedente de la estrella secundaria, mas fria y roja. Existen también algunos
otros procesos fisicos que pueden causar cambios de color, siendo el oscurecimiento debido a polvo
estelar, otro ejemplo. Y es que el polvo dispersa las longitudes de onda de luz mas azules fuera de
la linea de vision, haciendo que la estrella subyacente aparezca mas roja de lo que realmente es. El
polvo es una razon por la cual algunas variables de largo periodo y las estrellas R Coronae Borealis
se muestran muy rojas.

De modo que: jpor qué es todo esto relevante para la fotometria de estrellas variables? Notese
que utilizamos el término “calibrado” varias veces en la exposicion anterior. Cuando se crearon
los estandares espectrales, se hizo utilizando filtros y equipos bien definidos cuyas propiedades
habian sido previamente medidas y estudiadas. Fueron establecidos también de forma que la
extincion atmosférica fuera calibrada y suprimida en las medidas. Nuestros filtros, equipamiento
y condiciones de observacion casi nunca seran iguales a las de los observadores que crearon los
estandares espectrales que definieron las distintas propiedades de las estrellas. De esta forma, si
obtenemos una “magnitud V” y una “magnitud B” para una estrella sin haber calibrado nuestros
filtros y nuestro equipamiento, o sin haber determinado la extincion atmosférica, estas seran
diferentes a aquellas que indican los estandares conocidos. Podriamos medir el color (B-V) de
una estrella tipo G mencionada anteriormente y determinar que es +0,8 en lugar de +0,7 y que
de una estrella tipo A es +0,05 en lugar de 0,0. Ese es el motivo por el que debemos determinar
los coeficientes de transformacion usando estdndares bien definidos: estamos determinando las
correcciones que necesitamos aplicar a nuestros datos de manera que nuestras medidas se expresen
en el mismo sistema que aquellas realizadas sobre sistemas arbitrarios estdndar. De esa forma,
nuestras magnitudes pueden ser comparadas mas facilmente con las de los demas. No es que
nuestras magnitudes estén “equivocadas”, es que son diferentes. En conclusion, nuestros datos
seran mucho mas tutiles si podemos minimizar las diferencias entre nuestras magnitudes y las
estandares. Esa es la razon por la que dedicamos tanto tiempo en pedir a la gente que transforme
sus datos.

Consideraciones sobre el tiempo: escalas de tiempo de variabilidad, tiempos de exposicion y
frecuencias de observacion

Si hemos sido observadores de estrellas variables durante un tiempo, probablemente estaremos
al tanto de que estrellas diferentes varian de manera diferente. Algunas estrellas pueden variar
en escalas temporales de segundos o minutos (como algunas variables cataclismicas), mientras
que otras pueden cambiar en semanas, meses o, incluso, afios. Ademas, ciertas estrellas pueden
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combinar varias a la vez. Esto es algo que necesitamos tener en cuenta cuando decidimos de qué
manera observar una estrella dada. Si tenemos muchos tipos diferentes de variables en nuestro
programa de observacion, casi seguro que no utilizaremos el mismo método para cada una. Los tres
principales aspectos a tener en cuenta son:

1. Ser capaz de obtener sefial util frente al ruido con un tiempo de exposicion menor que la
escala de tiempo de la variabilidad.

2. Necesidad de promediar multiples observaciones de estrellas brillantes en las que el tiempo
de integracion sea muy corto (diez segundos o menos) debido al centelleo.

3. No observar con demasiada frecuencia una estrella cuya escala de tiempo de variabilidad
es muy grande, ni hacerlo con poca frecuencia para una estrella cuya escala de tiempo sea
muy pequena.

El primer punto se refiere, fundamentalmente, a estrellas que sufren rapidas variaciones y son
intrinsecamente débiles. El clasico ejemplo de esto es la curva de luz orbital o de las gibas
(“superhumps”) de una variable cataclismica (CV) de periodo corto. Existe un importante nimero
de CVs cuyos periodos orbitales son de 90 minutos o menos, pero que son también muy débiles.
El asunto consiste en determinar como equilibrar el requerimiento de la sefal-ruido con el
requerimiento de que el tiempo de exposicion no desvirtue ninguna variacion rapida que pueda ser
interesante.

El punto 2 afecta con frecuencia a aquellos observadores que observan estrellas brillantes (mas
brillantes que la 7* u 8* magnitudes) con equipos compuestos por un Schmidt-Cassegrain y una
camara CCD. El centelleo es un cambio rapido en la intensidad de la luz estelar causado por la
heterogeneidad de la atmosfera. No hay nada que pueda hacerse para evitarlo, solamente reducir
sus efectos. Los remolinos atmosféricos responsables del centelleo tienen una amplia distribucion
de tamafos, y es peor, en primer lugar, con instrumentos de aberturas pequefias y, en segundo, en
pequenias escalas temporales. Asumiremos que no es posible incrementar arbitrariamente el tamafio
de la abertura, de forma que el unico método correctivo que puede utilizarse es realizar multiples
medidas y promediarlas. Se veran errores residuales del orden de unas pocas a bastantes centésimas
de magnitud cuando los tiempos de exposicion son de diez segundos o menores. Si las estrellas
que se estan observando varian en escalas de tiempo mucho mayores que el tiempo de exposicion
(como las Miras y otras gigantes brillantes), entonces deberian tomarse diversas exposiciones,
medir las magnitudes y enviarlas promediadas como resultado. El envio de la magnitud de cada
toma no sirve a efectos cientificos.
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Esto nos lleva de forma natural al tercer punto, relativo a la optimizacion de la cadencia de
observacion. Diferentes clases de estrellas variables varian en diferentes escalas temporales,
de milisegundos a milenios. Nuestras observaciones deberian ser optimizadas seglin el tipo de
variabilidad que se esta buscando y deberiamos entender también que algunos tipos de variabilidad
podrian superar las capacidades de nuestro instrumental de observacion.

Como ejemplo, tomemos el caso de una estrella de variabilidad lenta y que sea brillante. Las
brillantes estrellas de tipo Mira, en el programa de la AAVSO, son un buen ejemplo. Practicamente
todas las estrellas de este tipo bien observadas en los archivos de la AAVSO son facilmente
medibles por observadores CCD (con filtros) a lo largo de casi todo el rango de variacion; hay
cientos de Miras que pasan la mayoria del tiempo en magnitudes mas brillantes que V= 14-15. La
cuestion que se suscita entonces es: jcuan a menudo observarlas? La recomendacién més sencilla
que damos a los observadores visuales (no mas de una vez cada 1 6 2 semanas) es igualmente
valida para los observadores CCD. Una respuesta un poco mas sofisticada seria tomar algunos
grupos de observaciones (3 6 4 exposiciones en cada uno de los filtros) en una sola noche y después
promediar las magnitudes resultantes en cada filtro. Se enviarian después los promedios en lugar
de las magnitudes individuales y se remitirian como grupos de magnitudes, de forma que un
investigador tendria no solo magnitudes sino también indices de color. La frecuencia, por tanto,
depende de la estrella, pero de manera general para estrellas periodicas, es apropiado realizar entre
20y 50 observaciones igualmente espaciadas a través del periodo de variacion de la estrella. Si el
periodo es 500 dias esto significa una noche cada diez dias como mucho. Si el periodo es 100 dias,
una noche cada dos dias (y realmente no deberia ser nunca més de una cada 4 6 5 dias).

Algunos observadores no hacen esto y existen algunos ejemplos llamativos en la Base de Datos
Internacional de la AAVSO en los que ciertos observadores estuvieron realizando intensivas
series temporales de una Mira como si fuera una variable rapida. Esos datos no son técnicamente
erroneos, pero suponen un esfuerzo extra innecesario, y en su mayor parte no son utiles a los
investigadores. La tinica utilizacion posible de esos datos seria la busqueda de variaciones rapidas,
que no son tipicas de estas estrellas, que podrian ser causadas por procesos fisicos de acrecion en
una compafiera no observada.

Usualmente podemos llevar a cabo una contribuciéon mucho mas util si tomamos algunos conjuntos
de observaciones de una estrella y, posteriormente, obtenemos conjuntos similares de otras estrellas
diferentes. Existe una gran cantidad de variables que necesitan ser observadas y un observador
CCD consciente de lo que hace puede, potencialmente, crear conjuntos de datos fantasticamente
utiles de muchas estrellas.

En ocasiones, podemos encontrar el caso exactamente opuesto (observar un objeto débil que varia
rapidamente y necesitar largos tiempos de exposicion, a menos que se disponga de un telescopio
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enorme). Como ejemplo de este caso, veamos las observaciones de una sola noche de la eclipsante
polar CSS 081231:071126+440405 por el observador de la AAVSO Arto Oksanen:

CSS 081231:071126+440405, A. Oksanen

g

E_. 14 T T T T T T T T

B A5 T

iﬂ 16 | ]

. I -

-, 18 .

=2

ﬁu 19 I~ .

2wt .

En 21 1 1 ] I 1 I ] ] 1

E 0.2 0.25 0.3 0.35 0.4 0.45 0.5 0.55 0.6 0.65 07
ID - 2454836 (Jan 4, 2009)

E 14 T T T T T T T T

215 F -

g 16 .

Z 17t -

=

Z 18t :

= 19 | .

=

Z 20t .

£ 21 1 1 | I 1 1 1 | 1

E

04 041 0.42 043 044 045 0.46 047 0.48 0.49 0.5
JD - 2454836 (Jan 4, 2009}

Figura 7.1 — Series temporales sin filtro de una variable cataclismica eclipsante tipo AM Herculis.
Notese que las barras de error son muy pequerias y notese también el numero de observaciones
realizadas. La cadencia de observacion es de aproximadamente una observacion por minuto,
incluyendo tanto tiempo de exposicion como tiempo de lectura.

Esos datos fueron obtenidos utilizando un telescopio de 0,4 metros sin filtro. Cuando la estrella esta
entre la 15y la 17 magnitud, los errores fotométricos estan alrededor de 0,015 a 0,02 magnitudes, que
estd muy por debajo de la amplitud total. [gualmente importante es que la cadencia observacional
estd alrededor de una observacion por minuto. El periodo orbital de la estrella es solo ligeramente
superior a 117 minutos, por lo que la cadencia proporciona una amplia cobertura del ciclo orbital.
El resultado es que la mayoria de las variaciones orbitales de esta estrella estan correctamente
medidas, y como consecuencia la curva de luz resultante tiene un aspecto inmejorable.

El tinico momento en que empieza a haber algiin pequefio problema es durante el extremadamente
corto y profundo eclipse, cuando la magnitud de la estrella baja de 1a magnitud 20. En primer lugar,
el inicio del eclipse es extremadamente marcado (dura solo unos pocos segundos) de manera que
no es posible resolverlo con una cadencia de observacion de 1 minuto. Segundo, el eclipse es muy
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profundo (més de tres magnitudes) asi que causa el problema afiadido de perder sefial-ruido. Los
errores en las magnitudes del eclipse se acercan a 0,3 magnitudes, mas de diez veces superiores que
durante la parte brillante del ciclo orbital.

En este caso, realmente no hay nada que pueda hacerse para mejorar tanto la resolucion temporal
como la relacion senal-ruido durante el eclipse, ya que estamos limitados por la abertura del
telescopio y el numero de fotones detectados, y no hay razon astrofisica tanto para acortar como
para alargar los tiempos de exposicion. Un acortamiento de las exposiciones para mejorar la
resolucion temporal resultaria en una fotometria demasiado ruidosa como para ser util, mientras
que exposiciones mas largas desvirtuarian el eclipse, dejando solo algunos puntos con informacion
util durante el evento interesante. Este es un caso extremo, pero el nimero de estrellas débiles e
interesantes como esta va a aumentar continuamente a medida que rastreos (“surveys”) a gran
escala, como el LSST, comiencen a encontrar nuevas estrellas. Para el caso mas general donde
podria haber varias opciones, simplemente debemos estar atentos al tipo de variabilidad que
podriamos estar observando y pensar por adelantado cudles deberian ser los tiempos de exposicion.

Este es también un buen ejemplo para afrontar la cuestion de si es preferible observar sin filtro.
Aunque ya se abord¢ el tema de los filtros anteriormente, debemos volver a tratarlo en este momento
ya que todos los filtros reducen la sefial total y, en consecuencia, tienen impacto en los tiempos
de exposicion y en la relacion sefial-ruido; algunos filtros pueden reducir tanto la sefial que hagan
imposible realizar observaciones ttiles con un equipo determinado. Existen dos principios que
debemos recordar sobre este particular:

1.) Si el objeto de estudio es brillante y se puede obtener una buena relacion sefial-ruido con
un tiempo de exposicidon adecuado, siempre deberian utilizarse filtros. (Notese que “buena”
sera definida por los objetivos de nuestra observacion, pero >20 es un valor razonable.)

2.) Si el objeto de estudio posee colores rojos intensos, deberian utilizarse filtros a menos que
exista alguna razén mas importante por la que la fotometria sin filtro sea til (por ejemplo,
la biisqueda de fendmenos transitorios y remanentes de explosiones de rayos gamma). Si no
puede utilizarse el filtro en un objeto rojizo conocido, es mejor observar un objeto diferente.

En este caso, el objeto es a veces muy débil (con eclipses que superan la magnitud 20), asi que
seran necesarios tiempos de exposicion largos. Las variaciones son también relativamente rapidas,
de manera que usaremos exposiciones tan cortas como sea posible. Pero la razon mas importante
por la que podemos abstenernos de utilizar filtro es que esta estrella es muy azulada, como la gran
mayoria de las variables cataclismicas. Si obtuviéramos el espectro de esta estrella veriamos que
el continuo es relativamente plano y no cambia demasiado con la longitud de onda. En este caso,
las variaciones en banda ancha se ajustan razonablemente bien a las variaciones medidas a través
de filtros y las observaciones sin filtro son una solucion valida que permite obtener una relacion
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sefial-ruido ligeramente mayor y/o tiempos de exposiciéon mas cortos a expensas de la informacion
espectral que, en este caso, no es tan importante como la otra informacion obtenida.

Excepciones

Cada regla tiene excepciones y lo mismo ocurre con las indicaciones dadas anteriormente para la
frecuencia y los tiempos de exposicion. El aspecto mas importante que debemos recordar de lo
anterior es que los tiempos de exposicion deben ser suficientes para detectar el comportamiento que
se esta buscando y la cadencia observacional debe ajustarse a las escalas temporales que queremos
cubrir. Podria haber proyectos de observacion que buscasen un comportamiento diferente de la
que se espera normalmente para una clase determinada de estrella variable. Un ejemplo podria ser
el descubrimiento del transito de un planeta extrasolar en una variable de periodo largo como una
gigante de clase M o K.

Podria observarse una estrella asi una vez cada varios dias, pero un transito puede variar en escalas
temporales de minutos u horas. Deben realizarse observaciones con una frecuencia mucho mas
rapida. En general, casos como éste, son poco frecuentes y usualmente suceden cuando una estrella
ya es conocida por ser, de algin modo, especial (por ejemplo una variable Mira en un sistema
simbiotico). Uno puede, por tanto, obtener datos con mayor frecuencia con el fin de explorar
fendmenos interesantes, pero hay que tener en cuenta que esa informacion raramente sera utilizada
tal cual. Cada observador deberia examinar con detenimiento los datos obtenidos en periodos de
observacion muy cortos, promediarlos y enviar los datos promediados a los archivos de la AAVSO
en vez de las medidas individuales.

Una precaucion mas sobre las estrellas Mira: no realicemos observaciones sin filtro de ellas, asi
como de semirregulares u otras variables rojas, en general. Observaciones sin filtros son adecuadas,
unicamente, para estrellas “azules” (con B-V en torno a 0,0). Para variables rojas nuestra CCD
es probablemente mas sensible en el infrarrojo cercano, y las estrellas rojas serdn mucho mas
brillantes de lo que podria esperarse. Probablemente podran encontrarse ocasionalmente ejemplos
de alguien reportando magnitudes “CV” para una estrella Mira o semirregular que son dos o
tres magnitudes mas brillantes que los datos obtenidos visualmente o con CCD Yy filtro. Tales
observaciones son, en realidad, erroneas puesto que el paso de banda “CV” es muy engafioso para
los investigadores. Podriamos estar tentados de observar estrellas Mira muy débiles sin filtro con
el objeto de proporcionar datos en su minimo, pero las propiedades espectrales de tales datos estan
tan pobremente ajustadas que no proporcionaran informacion util a los investigadores y podrian,
por el contrario, causar mas confusion que otra cosa. Si no se dispone de filtros para la camara
CCD, deberian evitarse practicamente todos los tipos de variables rojas, y restringir el trabajo
principalmente a variables cataclismicas. Una vez mas podemos encontrar excepciones como
fenomenos transitorios muy débiles tales como explosiones de rayos gamma.
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