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Introduccion.

Introduccion

La motivacién de este trabajo se concretd en el interés del autor por las estrellas variables
pulsantes como lo son las estrellas & Scuti. Esto motivé la idea de determinar los pardmetros
fisicos de la estrella variable V1719 Cyg (HD 200925), con fotometria de Stromeren, asi como

]a determinacién exacta de sus periodos a partir de los datos por més de 20 afios de estudio de la
misma.

V1719 Cyg es una esirella poco comin, yva que sus frecuencias de oscilacion
permanecen constantes en una escala de tiempo de afios. Se le ha calculado una temperatura
promedio del orden de 6700 K, asi como un radio promedio del orden de 4.9 radios solares y
una gravedad superficial del orden de 3.3. Ademds es una estrella que presenta un posible
efecto Blazhko, aunque hay alternativas al mismo que permiten entender las variaciones
irregularcs que presenta a través de proponer un conjunto de frecuencias actuando
stmultaneamente. Por otro lado, la metalicidad de esta estrella no ha sido determinada con un
valor concreto hasta ahora. En fin, como puede verse, hay varias razones que hacen de V1719

Cyg una estrella especial y buena candidata para ser estudiada, principal motivacién de este
trabajo.

En el primer capitulo se describen de manera breve la forma de clasificar a las estrellas
variables, asi como también las relacrones mas importantes para los diferentes grupos de las
misinas.

En el segundo capitulo se muestran las relaciones matemdticas para describir la fisica de
este tipo de estrellas. Primero se pone el caso particular de una estrella en equilibrio y
posteriormente bajo pequefias oscilaciones se pasa al caso de estrellas pulsantes,
adicionalmente se analizan los casos para que pueda existir pulsacion.

En el tercer capitulo se presenta de forma mds particular al grupo de las variables &
Scuty, sus propiedades generales, asi como sus mecanismos de exitacidn.

En el cuarto capitulo se muestra a la fotometria como la herramienta indispensable para
poder determinar los pardmetros de esta estrella, asi como también los diversos sistemas
fotométricos para poder llevar a cabo dicho trabajo.

En el quinto capitulo s¢ muestran los métodos de observacion y reduccidon que se
ocuparon para la determinacion de los pardmetros fisicos de esta estrella.

Finalmente el sexto capftulo presenta los resultados finales y conclusiones interesantes
a las que se tornaron alrededor de éste trabajo.

Ciertamente el camino para encontrar dichos parametros fisicos es largo, pero bien vale
la pena cuando después de ello se han logrado unificar de forma mds precisa las observaciones
por mds de 20 afios de V1719 Cyg,
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Capitulo 1 Estreltas Variables Puisantes

Capitulo 1

Estrellas variables Pulsantes.

1.1 Antecedentes y motivacion

Las estrellas variables, a través de la historia, han sido de gran interés para los astrénomos
debido a que siempre se ha querido dar una explicacidn coherente que permita comprender los
mecanismos que producen su pulsacion. Esto, sin lugar a dudas, ha representado un gran reto,

motivacidn y afios de trabajo y esfuerzo de incontables astrénomos.

Las primeras observaciones de estrellas variables se remontan a los siglos XVI y XVII,
aproximadamente. Cabe hacer mencidn que estas observaciones representaron un argumento de

peso contra el dogma Aristotélico de la inmutabilidad de los cielos (Unséld, A., 1991).

En las culturas antiguas, como la china, japonesa ¢ islamica, existen informes sobre la
aparicién de esirellas variables. Quizas el cambio mas espectacular en cuanto a brillo de una
estrella sucedidé probablemente en la estrella de Tycho en 1572 (una Supemova), misma que
aparecié sibitamente en la constelacidn de Casiopea y que en el breve lapso de unos pocos dias,

aumento su brillo tanto que excedia en muche al de Venus (Unsald, A., 1991).
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En agosto de 1596 David Fabricius noté la primer variable periddica, Hamada por
Helvetius (1638) como Mira Ceti. Pricticamente se puede decir que las primeras variables

fueron descubiertas por accidente (ver el libro de Harwit, Cosmic Discovery, 1981).

Una de las formas de encontrar una estrella variable (que es la misma que hoy en dia se
sigue practicando, aunque con algunas variantes de instramentacién mds sofisticadas), es
utilizando un comparador de brillo. Es un instmaimento éptico que permite la comparacidn, con
basc cn la superposicién de dos imdgenes fotogrificas, tomadas en diferentes ¢pocas (dcsde
fracciones de dia hasta afios en algunos casos). St fa estrclla permanece constante en cuanto a su
brillo, entonces al superponer las placas, la estrella se verd como un sélo punto, pero si la
estrella es variable, entonces en dos épocas diferentes no tendréd el mismo bnllo, lo que
implica que su tamafio en una de las placas serd diferente de tal forrma que al hacer la
superposicién de las placas, se podrd inferir inmediatamente que se trata de una estrella
variable. El método modemo consiste en utilizar el procesado de imdgenes con ayuda de nna
computadora (IRAF por gjemplo), gracias a la imagen proporcionada por un CCD instalado en
¢l telescopio. También para estudiar la variabilidad de esias estrellas, se utiliza la fotometria en

diferentes filtros, dc la que hablarcmos en el Capitulo 4.

1.2 Clasificacion de estrellas variables

Las estrellas son enormes masas de gas incandescenie que emiten grandes cantidades de energia
y cuya forma se aproxima a una esfera. Se dice que cuando una estrella cambia su brillo por
motivos ajenos al observador y a la atmésfera terrestre, la estrella es variable. Ahora bien,
durante la etapa evolutiva de cualquicr cstrella siempre estdn latentes las variaciones en su
brillo, sin embargo, en ocasiones esta variacidn no es detectable en intervalos de tiempos
largos; comparables con la vida del ser humano por ejemplo. En principio, esto obliga a
establccer intervalos de tiempo conmensurables para los astrénomos, que perrnitan diferenciar
lo que es una estrella variable de 1a que no lo cs. Por lo tanto, las cstrellas variables son aquelias

gue tengan cambios medibles en su brillo o luminosidad causadas por fluctuaciones en su
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aimostera. Por cjemplo, una estrella que presente variaciones en su brillo en un intervalo de
miles de afios, serd considerada como una estrella “constante” cn su brillo en un tiempo de
decenas de afios, mientras que una que presente variaciones en su brillo en un tiempo desde
fracciones de segundo o hasta algunos pares de afios, serd considerada como una estrella

variable.

Existe una gran cantidad de estrellas variables y dependiendo dc las causas dc esta

variacion y de sus caracleristicas particulares, se dividen en varias clases.

Actualmente se sabe que las variaciones en el brillo de una estrella se pueden deber a
dos causas: a que objetos celestes se interponen entre la estrella y nosotros eclipsando de esta
forma la luz que nos llega de las estrellas, y también a que existen variaciones intrinsecas en el

brillo de la estrella. De esta manera se puede decir que existen tres tipos de estrellas variabies:

* Geométricas
e Intrinsecas y

s Eruptivas

Las variables geométricas (también conocidas como estrellas binarias o eclipsantes),
son estrellas en las que no existe variacién fisica, es decir, que no hay mecanismos internos que
produzcan la variabilidad de la misma, sin embargo, en este tipo de estrellas lo que si existe es
la ocultacién por parte de otra estrella. Lo que ocurre en realidad, para un observador terrestre,
es que a ciertos intervalos de tiempo, la estrella disminuye en brillo méds 0 menos bruscamente

y luego vuelve a su brillo normal, debido a que vna estrella eclipsa a la otra.

Con la informacién proporcionada por el brillo de la estrella se puede determinar su
periodicidad, por ejemplo Algol, la primera estrella variable eclipsante, en 1667 fue
descubierta por Montanari, y encontré que esta variable cambia su brillo de magnitud 2 a
magnitud 3 en un periodo de 2 dias y 22 hrs entre dos minimos sucesivos; estas observaciones

fueron hechas alo largo de un afio (Unséld, A., 1991).
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Las variables intrinsecas (Pulsantes) son estrellas que se encuentran cn una etapa de
evolucion mayor que la de sol, debido a que han quemado todo el hidrégeno de su nicleo, lo
que guiere decir que la mayoria de ellas son giganics, aunque también se les puede encontrar
entre la secuencia principal y las enanas blancas. En este tipo de estrellas las fluctnaciones en la
luminosidad de la estrella son causadas por procesos fisicos que se producen en su interior; csto
ocurre por la combinacién de dos fuerzas que actiian sobre la estrella: por un lado la fucrza
debida a la presién de radiacién, que tiende a expandir a la estrella, y por otro la fuerza
gravitacional que la tiende a contracr. La clasificacion de este tipo de estrellas se realiza
principalmente por su periodo de pulsacion, el cual puede cambiar desde fracciones de segundo
hasta afios. Las variables intrinsecas al ser graficadas en el diagrama Hertzsprning-Russell (H-R)
mucstran una distribucion en adreas bien definidas, misma goe se produce en una divisién

natural en cunatro grupos (ver la Fig. 1.1):

(a) Una franja vertical, desde la magnitud visual +1 hasta la magnitud visual -6, que
contiene la mayor parte de las estrellas vaniables periédicas (regulares). A esta franja
frecuentemente se le conoce como franja de inestabilidad.

(b} A la derecha de la franja de inestabilidad, pricticamente a la derecha de la secuencia
principal entre las magnitudes 9 y 10, se tiene la secuencia roja. Estrellas en esta
regién son estrellas de diferentes tipos y grados de irregularidad.

(¢) Cerca de la secuencia principal hay diversos grupos de estrellas pulsanics todas con
petiodos cortos y amplitades de oscilacion pequeiias.

(d) Las vanables ZZ Ccti, en la posicion de las enanas blancas, colindando con la

secnencia principal.
Dentro de las vaniables intrinsecas (pulsantes) se han caracterizados los siguicntes
grupos:
a) Estrellas variables regulares o periddicas, mismas que a su vez se subdividen en:

- Las de corto periodo; tienen un periodo desde horas hasta 50 dias.

- Las de largo periodo; tienen periodos de mds de 50 dias hasta afios.
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Asf, existen estrellas que presentan periodos regulares de variacién entre 0.27 y 1.2¢
conocidas como RR de Lyrae, mismas que presentan amplitudes de brillo del orden de una
magnitud (entre 3.4 a 2 mag.). Presentan tipos espectrales A y F y sus masas estdn entre 0.5 a
0.6 masas solares (M_). Se encuentran ubicadas (diagrama H-R. Fig. 1.1) entre el halo y el

niicleo de 1a galaxia y en algunos ctimulos globulares.

Por otro lado, existen estrellas cuyos periodos de variacién son entre 19 y 50%. A este
tipo de estrellas se les conoce como & Cephei (Cefeidas cldsicas); reciben este nombre debido

a que la primera estrella de este tipo fue descubierta en la constelacion de Cefeo. Dentro de este

tipo de estrelias se encuentran dos griupos fundamentales:

o (efeidas de largo periodo.

¢ (Cefeidas de corto periodo.

Las estrellas 0 Cephei presentan alta luminosidad (de clases la a II), presentan
amplitudes de 0.1 a 2 magnitudes, con un tipo espectral de F5 a K5 y masas entre 5y 15 M.

Se localizan en los brazos espirales de la galaxia.

Tanto las RR de Lyrae como las & Cephei son de gran importancia en la Astronomia,
ya que sirven como estdndares para la determinacion de distancias a diversos objetos celestes

en el universo.

Existe otro tipo de estrellas llamadas & Scuti que muestran una variabilidad en fase,
forma y amplitud perceptibles a través de sus curvas de luz. Son estrellas de corto periodo,
cercanas a la secuencia principal. Sus tipos espectrales son Ay Fy van de 1 a 2 M_. Sus
magnitudes tipicas son de 0.3 a 0.8 y con amplitudes del orden de 0.02™ (Breger, 1979). Por
otro lado, una tercera parte de estas estrellas muestran variaciones detectables cuyos periodos
son de 0.03¢ a 0.30", ademds son estrellas de Pop. I por lo que se localizan dentro del disco
galictico, aunque otras pocas de Pop. II, estdn arriba del disco galdctico, ademas presentan baja

metalicidad y forman ¢l segundo grupo de pulsadores en la galaxia.
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Fig.1.1 Ubicacidn de las diferentes clases de estrellas vaniables en el diagrama H-R.

Las W Virginis, son estrellas varibles cuyas propiedades fisicas son similares a las de
las Cefeidas, pero con magnitudes absolutas de 1 a 2 magnitudes y masas del orden de 0.4 2 0.6
M, Se encuentran en ¢l halo y regioncs centrales de la Galaxia, y pertenecen a estrellas de

Pop.11.

Las estrellas RV Tauri, se caracterizan por ser gigantes brillantes y supergigantes con
tipos espectrales F a K. En sus curvas de luz se pueden observar minimos profundos y
superficiales de manera alternada. Sus periodos de variacion estan entre 30y 507 y presentan

amplitudes mayores a 3 magnitodes.
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Las Mira, son estrellas gigantes de tipo espectral tardio M, C y S con lineas de emision.
Son Hamadas asi por la estrella Mira Ceti = o Cet (M7 [li¢). Al contrario de las Cefeidas, las
estrellas Mira presentan incstabilidad en sus curvas de luz, presentan periodos de variacién de
80 hasta més de 500¢, y amplitudes grandes de mas de 2.5 y hasta 8 magnitudes, en el visible.
Tas masas de este tipo de estrellas son del orden de la del Sol y los radios estan en el intervalo

de 100 a 1000 R». Pertenecen tanto a la poblacion joven como a la mas vieja de la Galaxia.

Finalmente dentro de las variables intrinsecas pulsantes, se encuentran las variables
semirregulares que son estrellas gigantes y supergigantes de tipo espectral medio y tardio,

mayores que F, con cuasi-periodos de 30% a 10007,

De los diferentes tipos de estrellas variables también se encuentran las eruptivas (o
cataclismicas), en las que el brillo aumenta abnipitamente seguida de una erupcion, la cual
afecta toda la parte de la atmésfera de la cstrella. Este incremento en brillo produce un aumento
en la temperatura de la estrella. Cuando ¢l méaximo del brillo estelar ha pasado, la estrella

comienza a enfriarse lentamente. Estas estrelias forman parte de las novas.

1.3 Relacion periodo-luminosidad

Es importante mencionar que una de las relaciones fundamentales en el estudio de las estrellas
variables, en particular las Cefeidas, es la de periodo-luminosidad. En ciertos tipos de variables,
como las Cefeidas, ésta relacidn permanece constante lo que permite utilizarlas como
indicadores estandares de distancia a sistemas estelares lejanos. En la figura 1.2 se muestra esta

relacion para algunos grupos de estrellas variables.

También la relacién existente entre la magnitud absoluta de una estrella y su distancia

viene dada como;



Capitulo 1 Estrellas Variables Puisantes

M—-m=-5logr + 5

Donde se tiene que: M= magnitud absoluta de la estrella, m= magnitud aparente de la

¢strella v r= distancia en parsecs a la estrella.

De ésta telacion se mide la magnitud aparente y se obtiene la magnitud absoluta al

medir el perdodo, por lo que es inmedialo obtener la distancia en parsecs (pc) a la estrella.

& Cephel

W Virginis

1 L II]III] 1 ¥ Illllll 1 ] L L L

0.1 1 10 100
P (dias)

Fig. 1.2 Relacion periodo-luminosidad para diferentes grupos de estrelias variables. Los puntos azules
correspondcen a Jas estrellas § Scuti, mismos que fueron obtenidos por M. Breger en 1979, afic en que

ain sc consideraba que el periodo de oscilacién de las 8 Scuti estaba en el intervalo de 0.02% a 0.3%.
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1.4 Relacién periodo-densidad media

Otra de las relaciones importantes en la teoria fisica de las estrellas, es el periodo-densidad
media. Para derivar matematicamente esta relacidn, supéngase que la pulsacién de la estrella es
como la de una onda acdstica. Termodindmicamente se sabe que la velocidad de esta onda estd

definida por ia relacidn siguiente:

C, = (T'P/p)"?,

donde I'=(C,/C,), que es la razoén de los calores especificos, P es la presién y p es la densidad

del material estclar.

Por otra parte, se sabe que la presién media en el interior de las estrellas es del orden dc
magnitud de la fuerza gravitatoria sobre una columna de materia con una masa I y drea

transversal unitaria que se extiende desde la superficie hasta el interior estelar, obteniendo lo
siguiente:
<P> = <p>R(Gm/ R?).

donde G es la constante universal de la gravitacién.

El periodo de la oscilacion es del orden de:

P~R/C=R(I'Gm/R)
y dado que:
m=(4/3)1R°p,

entonces se deduce la relactdn importante entee el periodo y la densidad medta de la estrella:
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P = 2m/[(4/3)n ['G<p>1"2,

es decir,

P<p>" = cte

Esta dltima relacién ha sido comprobada mediante numerosos datos observacionales.
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Capitulo 2

Relaciones y condiciones fisicas en las estrellas

2.1 Estrellas en estado de equilibrio

En la descripcién de los interiores estelares, los astrénomos hacen uso de las leyes fisicas que
los gobiernan. Asf, una suposicién fundamental consiste en decir que las esirellas estdn en
equilibrio (mecidnico). Ciertamente, esto no sucede en las estrellas pulsantes, sin embargo, antes
de empezar a estudiar y comprender el fendmeno de la pulsacién estelar, se estudiard un
fendmenc mas simple que es precisamente ¢l de una estrella en equilibrio, lo que ayudarad a

proponer mas adelante a la pulsacidn como una perturbacién al sistema.

2.1.1 Equilibrio mecanico

Supéngase una cdscara esférica de material estelar. Si la fuerza gravitacional actia sobre la
cascara, entonces tenderd a jalarla hacia el centro de la estrella. Ahora bien, es sabido de la
fisica que al ocurrir lo anterior, la presién tienda a incrementarse con la profundidad, lo que
implica la existencia de una diferencia de presiones enire la parte externa e interna de la
cdscara. Asi, la primera condicion para el equilibrio es que la suma de estas fuerzas

(gravitacional y la debida a la presidn de radiacion) sea cero (equilibrio).

Considérese un elemento de volumen cilindrico a Una distancia r desde el centro de la

estrella (fig. 2.1). Su volumen es dV = dA dr, con dA el 4rea de la base y dr su altura; su masa
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serd dm = p(r) dA dr, con p(r} la densidad del gas en el radio r. Si la masa dentro del radio r es

M(r ), la fuerza gravitatoria scbre el elemento de volumen sera:
dF, =-GM(r)dmir’= (GM(r)p(r)/r’ )dAdr, ()

donde G es la constante universal de la gravitacién. El signo menos en esta expresién significa

gue la direccién de la fuetza es hacia el centro de la estrella.

Fig. 2.1 Cdscara esiCrica de material estelar.

Si la presién en la superficie inferior del elemento de volumen es P y en la superficie
superior es P + dP, entonces 1a fuerza neta de presién actuando sobre el elemento de volumen

Csl
dFp = PdA — (P + dP)dA = - dPdA ©)

Puesto que la presion decrece hacia fuera (alejdndose del centro del cascardn), dP es
negativa, y por lo tanto dFp serd positiva. Puesto que ya se mencioné que la condicién de
equilibrio es que la fuerza total que actia sobre el elemento de volumen sea cero, entonces esto

implica en términos matematicos que:

dF, + dFp = -(GM(r)p(r)lr’ )JdAdr — dPdA = 0 (3)
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o también puede ser puesta como:
dP/dr = (GM(r)p(Hir’) (4)

A esta relacién se le conoce con el nombre de ecuacion de equilibrio hidrostdtico.
Cuando la estrella no se encucntia en equilibrio hidrostético , ¢sta ecuacién adquiere un término

adicional, que esencialmente e¢s segunda ley de Newton (masa por aceleracién), de tal forma

que se puede poner como:

dP/dr = -(GM(r)p(NIr’) - p(r)d°ride. (5)

2.1.2 Distribucion de la masa

Otra relacién importante es la que nos da la masa contenida en un radio dado de la estrelia.
Considérese una cascara esférica de espesor dr a una distancia » del centro (figura 2.2). Su masa

viene dada por:
dM(r) = 4 p(rdr. (6)
De aqui se puede obtener la ecuacion de la continuidad de la masa siguiente:

dM(r)idr = 4rr’p(r) (7

13
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Fig. 2.2 Distribucién de la masa.

2.1.3 Produccion de energia

La tercera condicién de equilibrio tiene que ver con la conservacion de la energfa, en el
supuesto de que la energia producida en el interior de la estrella sea transportada hacia afuera y
luego radiada. Considércse una cascara de espesor dr y masa dM(r) a un radio r (figara 2.3).
Sea L(r) el flujo de energia, o sea. 1a cantidad de cnergia que pasa por la superficie dc radio r
por unidad de tiempo. Si el coeficiente de produccidn de energia es g, es decir, 12 cantidad de

encrgia que sale de la estrella por unidad de tiempo y masa, entonces:
dL(r) = L(r+dr) - L{r) = £ dM(r) = 4m*p(r) £dr (8)
Asi, la ecuacién de conservacién de la energia es:

dL(r)/dr = 4mrp(r) € %)
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Fig. 2.3 Flujo de energfa dentro de una céscara esférica.

La ec. (9) se generaliza debido a la salida de calor de la estrelia con el tiempo, cuando

hay una perturbacion:
dL(r)/dr = 4rr*p(r) (e -T dS/dt) (10)

La razén a que se produce la energia depende de la distancia al centro. Pricticamente
toda la energia que radia la estrella se produce en el nicleo. En las afueras, la produccién de

energia es despreciable, y L(r) es casi constante.

2.1.4 El gradiente de temperatura

La cuarta ecuacién de equilibrio da la temperatura como funcién del radio, o el gradiente de
temperatura d7/dr. La forma de la ecuacién depende de la forma en que la energia es

transportada: por conduccion, conveceldn o radiacton.
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En los interiores de las cstrellas normales, 1a conduccién es muy ineficiente, ya que los
electrones que llevan la energia séio pueden viajar distancias muy cortas antes de chocar con
otras particulas. La conduccién sélo es considerable en las estrellas compactas, tales como las
enanas blancas o las estrellas de neutrones donde el camino libre de los electrones se vuelve
muy grande (H. Karttuncn, 1994). Asi, en este caso, podemos despreciar la contribucién de 1a

conduccién.

En e] transporte energético radiativo, los fotones emitidos en las partes m4s calientes de
la estrella son absorbidos por las regiones més frias, calentandose por eilo. Decimos que la
estrclla esta en cquilibrio radiativo cuando la energia que sale del interior de la estrella cs

transportada totalmente por causa dc 1a radiacion.

El gradiente de temperatura radiativo se relaciona al flujo de energia L(r) de acuerdo a:
dT/dr=(-3/4ac)(xp/T *Y (LA (1)

donde o = 4 /c es la constante de radiacién, ¢ la constante de Stefan-Boltzmann, ¢ la
velocidad de la luz, p la densidad, y x es el coeficiente de absorcién (también llamado
opacidad), que da la cantidad de absorcién de energia por unidad de masa. El valor de éste

depende de la temperatura, de la densidad, y de la composicién quitmica.

S1 el transporte de energia por transferencia radiativa se vuelve ineficiente, el valor
absoluto decl gradiente radiativo de tcmperatora se hace muy grande. En ese caso, se crean
movimientos en el gas, que acarrean la energia hacia afuera, en forrna mds eficiente que la
radiacién. En estos movimientos convectivos, el gas sube hasta las capas mds frias, donde
pierde energia, y vuelve a bajar. La subida y bajada del gas también mezcla el material estelar,
cor lo que la composicién dc las pattes convectivas de la estrella se vuclve homogénea.

Usaremos aqui los exponentes adiabdticos, definidos por:

dP/P + [ dV/V=0 (12)
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ar/P + I>y/(1-15) dT/T =0 (13)

dr/rT+ (13- 1)dv/V=10 (14)

La exprcsién para ¢l gradiente de temperatura convectivo cs:

dT/dr = {(15-1)/17}(T/P) (dP/dr) (15)

con [ = C,/C, exponente adiabatico

Los movimientos convectivos comienzan cuando el gradiente de temperatura radiativo
se hace mds grande que el gradiente convectivo, ya sea si el gradiente radiativo desciende
abruptamente, o si ¢l gradicntce convectivo sube a la superficie. De la ecuacion del gradiente de
temperatura radiativo se ve que esperariamos un descenso del gradiente radiativo, ya sea porque
la densidad del flujo de encrgia o porque el coeficiente de absorcidn se hacen muy grandes. El

gradiente convectivo se prede hacer muy pequefio si ¢l exponente adiabdtico se aproxima a 1.

Las ecuaciones anteriores se pueden expresar en términos de M (Esta se llama
descripcién lagrangiana, mientras que la anterior se llama descripcién euleriana), con lo cual se
define el problema en témminos de un pardmetro mas facilmente observable. Con esto las

ecuaciones quedan asi.

dr/dM = 1/[4rr*(M)p(M)] (16)
dP/AM = - GM/[4nr*(M)] (17)
dL/dM = & -T dS/dT (18)
dT/dM = (—3/4ac)(foT3)[Lﬁ(M)/l 6m’r’) (19)
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dT/dM = [({ -1/ LW T/P)dP/dM) (20)

Este sistcma es irresoluble analiticamentc, por lo gque sus solucioncs se obtienen

nurnéricamente utilizando computadoras.

2.2 Estrellas pulsantes

Imaginemos que podemos aislar un elemento de gas de la estrella y estudiarlo. Su estado
termodindmico se alterard en la pulsacion, y 1a primera ley de la termodindmica requiere que el
calor absorbido en un pequefio cambio sea 1gual a la suma de la energia interna que sale y cl

trabajo hecho por el elemento de gas sobre los alrededores:
dQ =dU + aw (21)

Si cl clemento de masa se sigue durante un ciclo completo, el valor de la energia mterna

U regresa a su valor inicial, asi que el trabajo hecho durante €l ciclo es

W=+ ]aQ (22)

El elemento hace trabajo postilvo sobre los alrededores, esto es, produce oscilaciones

s6lo si absorbe una cantidad de calor.

La manera en gue se debe producir Ia absorcion para cumplirse efectivamente, esta dada
por la segunda ley de la termodinamica. Debido a que el gas retorna a su estado imicial al final

del ciclo, 1a entropia deberia también regresar a su valor nicial:

ds=0=[dor | @3)
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Esto requiere que en un proceso ciclico el calor absorbido deba regresar parcialmente,
siendo moderado ¢l intercambio de calor por 1/7. Si la pulsacion fuera isotérmica, por ejemplo,
deberiamos tener de immediato que J dO = 0, y no puede hacersc trabajo. Supdngase que
imaginamos que el ciclo progresa en el tiempo, y representamos la ganancia de calor con dQ(z)

y la variacién de la temperatura del ciclo
T = Ty + AT 24)

Donde AT(r) es una pequefla modulacién ciclica de la temperatura. Entonces de la

ecuacion (23) tenemos:
0=[dOW T, + AT(2) = [(dQIT)1-AT IT,) (25)
Se sigue que:
W =] dQ =(1- AT/Tp)dQ (26)

De este resultado se sigue el principio fisico importante de que si se hace trabajo
positivo en los alrededores, el calor debe ser absorbido mientras la temperatura es alta y
reemitido cuando la temperatura cae. Debido a que la estrella entera oscila, y debido a que

algunas porciones de la estrella pueden absorber trabajo, 1a estrella entera puede oscilar si

W =[dQ= [§AT/T,(M)dQ(M)aM 27)

M

Donde la integral ciclica es sobre cada masa y la integral de masa es sobre toda la

estrella.

Para analizar el problema de los detalles de la pulsacidn se usa una técnica simple: el
andlisis de estabilidad de las ecnaciones de movimiento linealizadas. Se supone que existe una

configuracién de equilibrio, y se estudian las oscilaciones infinilesimales para dicha
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configuracién. Para amplitudes pequefias, todas las ecuaciones son lineales en las
perturbaciones de los valores de equilibrio de las variables. Estas amplitudes infinitesimales
pueden crecer con el tiempo, en cuyo caso puede existir oscilacién, o pueden cesar, cu cuyo
caso se tiene cquilibrio estable. Esta técnica es (til para identificar los modos de inestabilidad,
pero deja de ser vilida si las oscilaciones se hacen muy grandes. Aunque la solucién completa
del problema de la pulsacién requiere del andlisis de las ecuaciones no lineales, se presentari el

andlisis lineal porque aclara factores muy importantes de la estabilidad.

Considcremos r, P, T, y L como funciones de M, v sean ro, Po, Tp, y Ly los valores de un
modelo estelar satisfactorio en equilibrio. El procedimiento es considerar perturbaciones
pequefias de las variables, para ver si éstas crecen o decaen. Para ello, defimimos cambios
fraccionales infinitesimales de estas variables como r’, p’, t, y £, y las consideramos como

variables dependientes del tiempo. Especificamente se tiene:

r(M, ty=ro (MD[1+r(M,1)] (28)
PM.t)=Py (M)[1+p(M,1)] (29)
T(M,t)=To (M} I+t (M,t) (30)
LM, )=Ly (M)[1+ £1M, )] (31

Las ecuaciones dc estructura cstelar estdn entonces desarrolladas al primer orden de

estos incrementos. La ecuacién radial de movimiento, por ejemple,
OP/OM= - 1/ AR*GM/P) + (07D (32)
se transforma en

0Po(1+p)/ oM = - U4nry Q+r) 2 NIGMAry (1+1)) + & rg(1+r)/ 371 (33)
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La expansion a primer orden en los incrementos nos da:
OPy/OM + OPyp /oM = - [1-2r /AmrIGM(1-2r Yo ) +ro(dr /08)]  (34)
Pero como el modelo inicial estd en equilibrio,
OPYOM = - (1A [GM/ro'] (35)
Con esto la ecuacidén 34 se convierte en:
- (GM/A7irg)p "+ Po(Op /OM) = (Ar'GM/47ro) — (/AT ro)( 0°r/0t%) (36)
o altemativamente:
op YoM = 1A 47ry Pl oy’ (4r'+p") - 87 /0F)] (37
donde definimos 0y> = GM/r".
Andlogamente, se puede demostrar que la ecuacién de continuidad, escrita de la forma:
or/oM = 1/(4nr*p) (38)
al ser linealizada se convierte en:
or/oM = - (1/4mr po)(3r’ + op’ - 8t) (39)
donde se ha definido:

o = P/p (Op/dP)y (40)
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0 = - T/p (3p/0T)p @1
Asimismo, la ecuacién de difusion radiativa siguiente:
- (64 acr’ T°3K)YQ@T/OM) = L (42)
se puede linealizar como:
ot /oM = (/T 0Ty/OM) [£ - 4r'+ kpp’ + (K5 - 4)t] (43)
donde las derivadas logaritmicas de la opacidad estén definidas como:
Kp = (P/K)(0K/0P)r (44)
Kr = (T/K)(d 13T p 45)
La ecnacién linealizada de la energia es la siguiente:
8£/0M = - [(QU/dV)r + Pyl(a/polo)(Cdt/dt - dp /dr) (46)
donde el pardmetro de estado es ahora:
C = Cp peT/ (aURV)r + Py (47)

Veremos mas adelante que C estd relacionada de forma simple con el segundo
exponente adiabitico. Ahora estdé completo el conjunto de ecuaciones linealizadas. De estas
ecuaciones, asi como con las definiciones y pardmetros de estado awnxiliares, podremos

determinar la estabilidad del modelo en equilibrio.
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El examen de cstabilidad de estas cuatro ccuaciones acopladas para una estrella entera
es aun muy dificil, porque todos los coeficientes de las perturbaciones son funciones de la
coordenada M. La estabilidad de la estrella depende del analisis de estabilidad de cada elemento
y de como estd relacionado con cada uno de los otros. Pero los fundamentos de la fisica se
pueden ver tomando un modelo simple que consiste en tomar una zona delgada. Si la zona es
suficientemente delgada, los coeficientes en las ecuaciones linealizadas pueden considerarse
constantes a través de la zona. Esto ¢s, la cuestion de la estabilidad de la estrella completa se
reemplaza por la cuestién de la estabilidad de una zona delgada. Una vez que se entiende esa
zona, podemos pasar a considerar a la estrella como una sucesién de zonas delgadas de

estabilidad diferente.

Si suponemos que las fluctuaciones son constantes a iravés de la capa delgada, tenemos

quc:

or /oM = op /oM = ot /oM =0 (48)

No obstante, si se hiciera la misma suposicién para £’, perderiamos la fisica esencial de
la méaquina térmica, porque la interaccion que va a ser estudiada es 1a modulacidn del flujo de

fotones debida a la interaccidn con ei sistema mecénico. Sea la variacion del flujo de 1a frontera

baja de la cascara {7, y la de la frontera alta £y Entonces para la cdscara delgada tendria

sentido tomar:

=L +Lyy2 (49)

H/oM =L+ LyYm (50)
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§i se analiza la mds simple de las cdscaras con miras a los efectos fisicos, serd necesario
suponcr que el flujo en la frontera baja es constante; esto es, £ = 0. Entonces de las dos

ecuaciones previas tenemos:

QL /M =28 /m (51)

Cuando aplicamos cstas simplificaciones a las ecuaciones lincalizadas, resulta este

conjunto de cuatre ecuaciones:

Fror = oy (4r'+ p) (52)
3r+op’-ot"=0 (53)
P -4r' + xpp'+ (r7-4)"'=0 (54)
Cot/ot-dp/ot = -Kop £’ (55)

donde el parimetro X se define como:
K = 2Lopo/(moya (QU/AV) r +P]) (56)

De estas cuatro ecuaciones se puede obtener (diferenciando y eliminando) la siguiente

ecuacion de tercer orden:
r/Af + KopA 9°r/or* + oo B or/ot + KowDr'= 0 (57)
donde los coeficientes son:

A=-[o(x-4)+ dx(0C - ) (58)
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B = [3C - o C-0)Y(aC - d) (59)

D =[(48 - 3} k- 4) + 45(xp + DOC - B) (60)

Se puede demostrar que las siguientes relaciones son validas:

;= CAoC - 9) (61)
L=CAC-1) (62)
=1+ [1/aC - 8)). (63)

Podemos hacer el examen de estabilidad supomendo que la dependencia de la

fluctuacién en el ticmpo es exponencial
rip=24e" (64)
Con esto obtenemos la siguiente ecuacidn cibica para s:
s°+ KopAs* + GoBs + KoyD = 0 (65)

Consideremos primero oscilaciones adiabéticas. Es evidente de la manera en que las

ecuaciones se establecieron, que la condicién de que dQ = 0 es equivalente a
Cdt/dt - dp7/dt = 0; (66)

de las ecuaciones 52-53 esto se cumple formalmente poniendo X = 0, con lo que la ecuacién 63

se vuelve cuadrédtica, con las soluciones sigulentes:
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s=+i UB)oy= +i V317 - H)op (67)

Ei caso I} > 4/3 nos lleva a oscilaciones adiabéticas senoidales. Estas se amortiguaran
relativamente rapido cuando se considera la solucién total, y no cuentan para el fendmeno de la
variabilidad. Por otro lado, parece que el caso ;7 < 4/3 lleva a uma perturbacién

exponencialmente creciente, esto es, a inestabilidad.

Enfocdndonos a que el caso no adiabético (K # () sea estable, no obstante, las tres raices

de la ecuacién ciibica deben tener partes negativas reales. Esto sélo se puede si:

oB>0 (68)
Ko’'D>0 (69)
Kop(AB-D)>0 (70)

La primer condicién simplemente asegura estabilidad dinamica, de la misma manera
que se menciond en el parrafo anterior. Para nuestros propdsitos actuales serd suficiente
suponer que las dos primeras condiciones se satisfacen, y examinar la tercera. De la ecuacidén

57 se puede demostrar que la zona es estable si
4/C - (k/C + Kp) - 4/(31;) > 0 an

El examen de la ecuacién anterior muesira claramente los efectos fisicos que
contribuyen al estado de estabilidad de Ia zona. El primer término siempre contribuye a la

estabilidad porque es positivo. Por otro lado, la cantidad

C=1AI- 1 (72)
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se hace muy grande conforme [; se aproxima a la unidad. Esto sucede en las zonas de
tonizacién, donde 73 es solo ligeramente mayor que la unidad. Veremos entonces que el
término de estabilizacién disminuye en las Zonas de ionizacidén. A este efecto se le ha Hamado
mecanismo [ . La razén fisica detrds de la presencia de este término estabilizador cs la
tendencia del gas a perder calor por radiacién cuando la temperatura sube y a ganar calor

cuando la temperatura baja, justamente lo opuesto al mecanismo de las pulsactones provocadas.

El segundo término refleja la manera en que la opacidad varia durante la pulsacién.
Valores positivos de &7 y Kp implicarian que la opacidad se incrementa con la contraccién, que
deberfa remover mds energia dei flujo de radiacidn, al mismo tiempo que produce trabajo

mecénico. El efecto desestabilizador de xr y &p positivos se le ha llamado mecanismo x por

Baker y Kippenhahn.

En las regiones internas donde se aplica la opacidad de Kramers (cualquiera de la forma

T 73y y donde I3 = 5/3, el efecto i es estabilizante porque

-(x70) + Kkp) = + 4/5; (73)
este hecho contribuye a la estabilidad pulsacional del interior estelar.

En las zonas de ionizacién, el valor mayor de € reduce la importancia de xr, mientras
que Xp siempre es positivo. Hay también regiones donde xr también es positivo, pero todos

estos factores desestabilizantes estdn relacionados 2 las mayores zonas de ionizacidn.

El tercer término es siempre desestabilizante y refleja la geometria esférica de la
estrella. La estabilidad iotal de la zona esta determinada, desde luege, por la suma de los tres
términos. La estabilidad total de la zona depende de los efectos acumulativos de todas las

Z0onas.
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En todo oscilador hay ademds de una frecuencia fundamental, otras oscilaciones a las
gue llamamos arménicos. En los instruimentos musicales estos arménicos dan el timbre
particular de cada instrumento al combinarse con la frecuencia fundamental. De la misma
manera podemos examinar una grafica de la variacion de luminosidad de la estrella, esto ¢s, Ia
curva de Iuz. Esta nos da ¢l periodo basico y la densidad media de la estrella, asi como algunas
pistas del tamafio de la estrella. El andlisis de armomcos en las estrellas se ha hecho comiin
hace apenas unos afios debido a que para ello se necesitan observaciones rmuy precisas y
cuidadosas. Al modo fundamental se le llama F, y a los arménicos que siguen se les Hama 1H,
2H, etc. También exisicn modos dc pulsacién no radiales (esto ¢s, que no preservan la simetria

esférica durante la pulsacién), pero esto no se analizara en este trabajo.
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Capitulo 3

Estrellas 0 Scuti y V1719 Cyg (=HD200925)

3.1 Propiedades generales de las variables tipo & Scuti

Las estrellas & Scuti son pulsadores situados en la franja de inestabilidad de las variables por

encima de la secuencia principal. Son cstrcllas de clasc cspectral A o F y sus periodos de

variacién de brillo van desde 0.02¢ hasta 0.25%. Este limite proporciona una buena separacion
entre los grupos de pulsadores vecinos o traslapados, tales come las estrelias Ap, yDor y las RR
Lyrae, en el diagrama Hertzsprung-Russell. Sin embargo, esta definicién y descripcién no es
del todo completa, por lo que se deben considerar dos condiciones astrofisicas adicionales: (i)
las estrellas de Pop. II que evolucionan dentro de la franja cldsica con las estrellas 8 Scuti de

periodos semejantes (como las estrellas SX Phe), y (ii) las estrelias masivas que evolucionan a

través de la franja de inestabilidad, (M. Breger, 2000).

As{ mismo las estrellas RR Lyrae, que estan en un estado de evolucidn post-gigante y
presentan masas por debajo de 1M, se traslapan con las & Scuti de periodos largos, por lo que
para distinguirlas se debe tomar en cuenta la rotacién estelar. Esta sugerencia estd basada en la
observacion por Petersen, Camey & Latham (1996), quienes sefialan porqué las estrellas RR
Lyrae no muestran rotaciones detectables (vseni < 10 km/s), mientras que las estrellas 8 Scuti si
la presentan. Un ecjemplo de estrellas & Scuti con periddos largos es Ac And (Pg=0.71,

P,=0.53%, P3=0.42d.,FitCh & Szeild, 1976, Fernie 1994), (M. Breger, 2000).
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También las estrellas & Scuti pueden ser encontradas entre las estrellas de pre-secuencia
principal. Elemplos de esto son dos pulsadores, W2 y W20 en el camulo joven NGC2264
(Breger 1972a). Sin embargo, cabe hacer notar que recientes estudios del cimulo NGC2264,
han demostrado que éste no es un solo ¢imulo sino que hay dos. En uno de ellos, el mas
cercano, se han encontrado estrellas jévenes de clase espectral B; y en el otro, el més lejano,
hay estrellas vicjas del tipo espectral A y F. Asi los dos pulsadorcs W2 y W20, no son
miembros del climulo joven, sino del més viejo lo que ciertamente contradice lo que Breger

establece a inicios de este pérrafo, F. Cervantes, (1999).

Las estrellas 8§ Scuti representan una tramsicién entre las Cefeidas cldsicas de gran
amplitud de pulsacion radial de la franja de inestabilidad clasica y la parte de pulsacién no
radial que ocurre en la mitad calicnte del diagrama H-R, figura 3.1.Muchos modos exitados
muestran amplitudes fotoméiricas en exceso de 0.001 mag; esto hace posible estudiar estas
cstrellas fotométricamente. La posicion de las estrellas & Scuti sobre y ligeramente arriba de la
secuencia principal, permite una comparacién astercosismoldgica entre los datos de la
oscilacién y los modelos estelares en una regién donde la estrnctura estelar bdsica es

relativamente considerada como conocida (Breger, 2000).

04 BO B6 AD Al FO F4 GO
-6 T T T T T T ] -6
Modos de pulsacién P < oph S Pt S
-4+ o modes with £ -8 N - t1-a
[ / éEn - B; - .
R= radial = ~ Caphelds ~
.- . 8 o radmi(R)
p= aciistico no radial . RS Pmodeswithp ¢S4 12
— : I nonradial - - a
g= gravedad no radial - spasss Por e :
P . P
PO LA S S
L A= o oW N
Mv — high n & roAR . e
L L prlow € highn < Cor =
2 -'g rlrrtcdes -{ 2
s - ]
Niimeros Cuédnticos g o .
] L - 4
1 = radial 8
| = angular ok 58Y o o
. s — o m 51 low
m = azimutal : oAV
- g modes: low £ ]
1 2 1 1 1 ] 1 I i 1 2
04 B0 B& AD Al FO F4 GO

Fig. 3.1. Posici6n de las variables 8 Scuti junto a otros tipos de

variables de Pop. I en la parte caliente del HRD, (Breger, 2000).
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Por otra parte, en cuanto al descubrimiento de estrellas o Scuti, en la actualidad s¢ ha
1do acelerando especificamente con las grandes observaciones de los programas HIPPARCOS,
MACHO, X.H. Cook et-al, (1996), y OGLE, B. Paczynsky, (1996). Ademds, muchas estrellas
O Scuti con grandes amplitudes han sido encontradas en otras Galaxias como V-~23 en la
Galaxia Enana Esferoidal Carina (Mateo, .Hurlcy-Keller v Nemec 1998). Asi, si sc considera el
hecho de que ~50% de todas las estrellas que estdn en la secuencia principal se encuentran
dentro de la franja de inestabilidad de los pulsadores & Scuti, hace jmportante claborar un
catdlogo que contenga los nombres de las estrellas descubiertas. Existen catdlogos que

contienen cicntos de estrellas & Scuti disponibles, tales como:

o Catdlogo de estrellas & Scuti por E. Rodriguez, M. J. Lopez-Gonzalez y Lépez de Coca.
Este catdlogo es una versién corta del actual catdlogo de Rodriguez et al. (1994).

e Garcia et al. (1995).

e Lalista dc las cstrellas & Scuti recientemente descubicrtas por Jiang Shi-yang.(1985)

e Lalista de cstrellas 8 Scutd en binarias por Lampens y Boffin, Breger (2000).

Lo més reciente sobre estrellas & Scuti, con nuevas discusiones vy articulos, misma que es
publicada regularmente por ¢l grupo de Viena. Finalmente se puede encontrar también

informacién sobre este tipo de estrellas en la pagina: http:#/www.deltascuti.net , (Breger, 2000).

3.2 Subgrupos de las variables 0 Scuti

La gran mayoria de las estrellas & Scuti son variables de amplitudes pequefias, pulsando
principalmente en modos p noradiales. Por esta razén en Astrofisica es razonable definir 2

subgrupos de estzelias & Scuti. Los nombres de estos subgrupos han sido aceptados por muchos

trabajos en este campo:

() Las estrcllas § Scuti de gran amplitud (HADS) con amplitudes V=0.30 mag.
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(i)  Las variables SX Phe que son estrellas de Pop.Il y viejas poblaciones del disco. Son

estrellas viejas de =8500 K. Ellas probablemente estdn en un estado de 1a rama de las

postgigantes. Es preciso hacer notar que la mayor parte de las estrellas SX Phe son

también HADS, pero el caso inverso no ocurre, (Breger, 2000).

Finalmente, durante la década pasada, se confirmé la existencia de un nuevo grupo de

variables las y Doradus, cuyos periodos tipicos van de 1 a 2 dias y como puede verse son mds

grandes que los de las 6 Scuti. Actualmente se sabe que la variabilidad de la luz de estas

esirellas es causada por modos de pulsacién g, o dicho de otra forma, puntos de rotacidn en la

superficie de la cstrella. Probablemente estas estrellas no sean un subgrupo de las 8 Scufi, ya

que muchas ¢y Doradus son mds frias que las rojas 8 Scuti de Ia orilla de 1a franja de

inestabihdad, sin embargo esto no es totalmentie claro en la acmalidad, ya que no se sabe si el

tipo de variabilidad de las Yy Doradus sea como el de las & Scuti, es decir que presenten en la

superficie al mismo tiempo modos p y g; un gjemplo actual de esto es el que muestra la estrella

57 Tan en ¢l cimmlo de las Hiadas (Paparo et al, 2000), reportdndose dos posibles frecuencias

en la frecuencia baja que ¢s dommimo de las vy Doradus, (Breger, 2000). A continuacién se

muestra una tabla donde se muestran estos subgrupos:

Nombre antiguo Nombre actual

Propiedades

DSCTC (GCVS 4 edicion) DS

Cefeidas enanas

{Smith 1955) DS
{McNamara y otros) HADS
RRs (GCVS 3° edicién) HADS
Al Vel (Besscll 1569) HADS
USPC, USPV (Eggen 1979) DS

En promedio son estrellas DS (se

encuentran en cimulos abiertos)

Todas son conocidas como DS
Amphitud VZ0.3 mag
Amplitud V203 mag
Amplitud V203 mag

Periodos uftracortos de Cefeidas

Tabla 3.2.1. Nombres que se han usado de forma alternada para las estrellas & Scuti (DS) (Breger, 2000).
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3.3 Mecanismos de exitacion

Los mecanismos de exitacién de las estrellas & Scuti, es al igual que para otras estrellas en Ia
franja de inestabilidad cldsica; el mecanismo K (Baker & Kippenhshn 1962, 1965; Zhcvakin
1963). Durante cada ciclo, la energia cinética de pulsacién es suministrada desde la energia
interna de la mezcla de gas y radiacién en las zonas de ionizacion de elementos abundantes
como el H v el He. La exitacién de la pulsacién en estas zonas, en particular la zona de
ionizacion Hell cercana a 48000 K, hace un contrapeso suficicntemente amortiguado hacia las
capas fundamentales. Practicamente hace casi tres décadas, Chevalicr {1971) mostré la
inestabilidad de las pulsaciones a partir de cdlculos en un modelo estelar de las & Scuii. Noté
que en las estrellas & Scuti las zonas de ionizacién del H y el Hel, con temperaturas cercanas a
15000 K, estan localizadas cerca de la superficie estelar y que no es posible que jueguen un

papel muy importante.

En la figura 3.2 se muestran los mas recientes célculos de las regiones de inestabilidad

presentadas para las estrellas en 1a parte alta de la secuencia principal.
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Fig. 3.2. Dominio de Jas pulsaciones inestables en la parte superior de la secuencia principal propuesta
por Pamyatnykh (1999). Se muestra ademas, el borde azul de la franja de inestabilidad cldsica. También
se presentan pocos caminos de evolucidn para diferentes valores de masas. Las estrellas 8 Scuti

graficadas se tomaron de Garcia et al. (1995), (Breger, 2000).
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A continuacion se muestra una breve resefia de los estudios por mas de 30 afios de las
estrellas & Scuti. Estas interpretaciones astrofisicas de este tipo de variables reflejan en todo

momento el desarrollo observacional y tedrico gue se ha tenido durante este ncmpo.

3.4 La era inicial

La primera mencién de variabilidad de & Sct la hizo Wright en 1900, al anunciar que la
velocidad radial de la estreila & Scuti era variable. Poco més dc tres décadas después, en 1935
Colacevich y Fath hicieron sus mediciones relativamente cuidadosas de velocidad radial y
fotométricas de la estrella. Ellos determinaron un periodo y situaron a & Scuti en el grupo de
estrellas variables de § Canis Majoris. Investigaciones subsecuentes sugirieron que d Scuti se
asemeja a las cefeidas, en lugar de a las variables mds calientes S Canis Majoris. Las estrellas
DQ Cep, CC And, y Al Vel cran similares a & Scuti y mostraban amplitudes fotométricas

relativamente grandes, (Breger, 2000).

En un desarrollo importante de 1956, Eggen sefialo la existencia de un nuevo tipo de
estrella variable con cuatro miembros propuestos (D@ Cep, CC And, 6 Sct, y p Pup ). No es
sorprendente que las primeras estrellas & Scuti descubiertas resultaran inusuales para su clase a
causa de sus grandes amnplitudes folométricas. Fuc hasta después de 1965 que pudicron hacerse
numerosos descubrimientos de estrellas d Scuti, cuando las medidas fotocléetricas con
precisién de milimagnitudes fueron posibles. Se llevaron a cabo varias bisquedas sistemditicas
para mds estrellas & Scutt en 1966 por Breger (196%ac), Danziger & Dickens (1967), Millis
(1967), y Jorgengen, Johansen & Olsen (1971). Estos nuevos descubrimicntos hicieron
necesarios extensos articulos de revision como los de Baglin et al. 1973; Breger en 1979),

(Breger, 2000).

Asi, en Ia segunda mitad de los setentas, las investigaciones marcaban un cambio hacia
el estudio de los modos no radiales, de este modo el fin de la era inicial podia reflejarse en dos
publicaciones: la primera de Breger y Bregman (1975) cuyos resnltados proveian de una

evidencia de que cn ¢l borde azul para diferentes ordenes radiales se movian hacia temperaturas
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calientes conforme sc incrementaba el orden radial. La segunda de Stellingwerf (1980} quién
encontré modelos de pulsacion no radiales para modos de pulsacion radiales. La incstabilidad

pulsacional radial encontrada y la observada lo confirmd, (Breger, 2000).

3.5 La hipétesis de la marea

Fitch propone en 1967 que en muchos pulsadores J Scuti y fJ Cefei, la pulsacién radial
intrinseca podria ser perturbada por fuerzas de marea de una compafnera estelar en una orbita
eliptica. Esto deberia explicar (relativamente)} la modulacion del gran periodo de los modos
radiales observados en estrellas tales como CC And. Por otro lado, en Orbitas circulares y
rotacidn sincrona, la deformacién de mareas deberia parecer estética en €l marco rotacional asi
que los modos no radiales podrian extenderse a intensidades significativas (Fitch, 1976). Sin
embargo, se puede obtener informacién valiosa sobre la pulsacién estelar y la estructura
estudiando las binarias pulsantes cercanas. Afn en sistcrmas binarios separados en gencral,
donde la influencia de mareas de la compaiiera puede ser despreciable, los efectos de tieimpo

muerto en la orbita también deben considerarse, (Breger, 2000).

3.6 La hipétesis USPV

En 1970, después de examinar nueve estrellas ¢ Scuti de pequeiia amplitud en el grupo mévil
de las Hiadas y en la poblacién vieja del disco, Eggen propuso que todas aquellas variables con
P < 0.2 dias debian llamarse variables ceferdas de periodo ultracorto o variables USPV (ultra
short period variables). Sin embargo no pudo confirmar la relacién periodo luminosidad
propuesta por Breger en 1969. En lugar de ello, sugirié la existencia de dos grupos distintos de
variables de periodo ultracorto separados por la luminosidad, a My = 0.6 y 1.9 mag,
respectivamente. La posicién en el diagrama H-R de las nueve variables estudiadas por él

parecia fundamentar la divisién.
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No obstante, una gréfica de una muestra grande de estrellas & Scutt hecha por Breger en
1979 no muestra tal divisidon. Ademds, a pesar de las incertidumbres conectadas con la
definicién de un periodo caracteristico para una estrella muliiperiddica, la mayoria de ejemplos

también obedecen una muy clara relacion periodo — lurminosidad — color, (Breger, 2000).

3.7 ; Las variaciones son irregulares o multiperiddicas?

La pregunta de si las estrellas 6 Scuti muestran frecuencias de pulsacién estables, opuestas a las
variaciones cuasiperiodicas o adin irregulares, es desde um punto de vista astrofisico muy
tmportante. En 1974, Le Contel, Valtier y otros, al reportar su fotometria de R 432, 515, 812,
8006 y 9039, sugirieron que los periodos en las estrellas & Scuti tienen significado sélo en
sentido estadistico. La evidencta fue revisada por Fitch en 1976 v Ia hallé contradictoria. Fitch
especuld que ain diez noches de obscrvaciones serian insuficientes para extraer las frecuencias
de pulsacion maltiple, asi que se cre una impresion de uregulandad. En efecto, de las estrellas

listadas, solamentie 5 de 13 noches dc observaciones estan disponibles, (Breger, 2000).

Kurtz (1980) analizé la estrella £ Tuc y encontrd al mejor candidato para la variabilidad

rregular, (Breger, 2000).

3.8 Las estrellas 0 Scuti de alta amplitud - HADS

La primera estrella de este tipo, fue descubicrta con las variables de amplitudes largas de
A,20.3 mag. Esto duré mientras se hizo una revisién sisterndtica de su variabilidad, lo que Hevo
a descubrir a las HADS (High Amplitude Delta Scut), las cuales no eran esirellas tipicas de la
parte baja de la franja de inestabilidad, (Breger, 2000).

Las estrellas HADS generalmente rotan lentamente con vsen i < 30 km/s. Esto en

contraste con las rotaciones promedio = 150 km/s en esta parte del diagrama Hertzsprung-
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Russell, lo cual implica una relacién entre la amplitud y la medida de la velocidad de rotacién.
Parcce que la rotacién baja es uvna condicidn previa para que existan grandes amplitudes y

probablemente también para que sc den pulsaciones radiales, (Breger, 2000).

La suposicién de que las estrellas HADS son pulsadores radiales fue confirmada por las
razones de pertodo del modo doble HADS. Una evidencia adicional fue dada por Rodriguez ct
al. (1996), quien confirmé la naturaleza radial al examinar el cambio de razén amplitud y fase

entre la juz observada y las variaciones de color, (Breger, 2000).

3.9 Razones de periodo radial de variables

de gran amplitud

Muchas variables 6 Scuti de gran amplitud HADS son pulsadoras de doble modo radial con una
razén de periodos de P /Py = 0.773 para las variables de poblacidn I y valores mayores que
0.778 (SX Phe) para las estrellas pobres en metal de peblacién TI. Hasta hace poco, fue
sorprendentemente  dificil relacionar tedricamente esas razones muy bien determinadas
observacionalmente. El esquema de Christiansen - Dalsgaard de 1993 muestra el problema, asi
como su solucion: los modelos calculados con las opacidades de Cox & Tabor en 1976 no
reproducen las observaciones, mientras que nuevos modelos con tablas OPAL de Rogers &

Iglesias en 1992 reproducen las observaciones muy bien, (Breger, 2000).

Axin antes de disponer de las nuevas tablas de opacidad, hubo sospechas y sucesivos
intentos razonables para proveer una relacién tedrica. Ejemplos de ello son las opacidades
detalladas ya nsadas por Cox, King & Hodson en 1979 y el mejoramiento de las opacidades por
un factor de 2.5 en la regién de log T = 5.2 a 5.9 por Andreason y Petersen en 1988. La
sithacién presente es satisfactoria para las razones de periodo de HADS pues pueden
demestrarse por los resultados del uso de las nuevas opacidades OPAL/OP por Petersen &
Christiansen - Dalsgaard (1996). Las dos estrellas se muestran abajo y representan dos ejemplos

excelentes de HADS de poblacién I'y I1. Esto se muestra en la Tabla 3.8.1.
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Tabla 3.8.1. Comparacién entre observaciones y modelos usando las nuevas opacidades OPAL/OP.

Estrella | Py (dias) P2, [Fe/H] Z My My MI'MQ
(Hipparcos} {Tedrico)

Al Vel 0.112 0.7727 0.2 0.01 1.6% 0.1 1.3 1.8

SX Phe 0.055 0.7782 -1.3 0.001 29+ 0.1 27 1.0

’ 3.10 La estrella V1719 Cyg (HD200925)

V1719 Cyg (HD200925, BD +50° 3239, AR 21 02 56, Dec + 50 35.1, 1950) es una estrella

poco comnin; sus frecuencias de oscilacién son estables en una escala de tiempo de afios,

frecuencias que actian simnuitidneamente sobre la estrella, (Peniche et al, 1989).

aunque muestra variaciones irrcgulares sugiricndo un posible efecto Blazhko; sin cmbargo,

también estas vanacioncs pueden interpretarse fisicamente como un conjunto de varias

Goziélez-Bedolla y Pena (1979), fueron los que reportaron que &sta estrella era una

nueva variable. Encontraron las signientes caracteristicas: que su tipo espectral era un F5 IIT,

con un periodo alrededor de 0.238% y una amplitud de variacién de 0.35 mag, lo que llevo a

catalogarla como una estrella del tipo & Scuti, las curvas de luz sc muestran en la figura 3.3.

| L 1
ToLD  TRAD ara

Fig. 3.3. Curvas de luz de V1719 Cyg (HD200925) por Gonzalez- Bedolla y Pefia (1979).
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Gupta y Padalia (1980), observaron esta estrella por 7 noches en los filtros UBV del
sistema de Johnson y Morgan y determinaron un periodo de 0.267396% y un tipo espectral F21I1

con una magnitud absoluta M,=0.37.

M. Imbert (1980), la obscrvé durante 3 noches cn scpticmbre de 1979 con un
espectrémetro Covarel de velocidad radial, con solo las mediciones de la velocidad encontré un
pericdo de (0.26765 + 0.0000S)d. Sus observaciones fueron ajustadas mediante el uso de series
de Fourier con 3 armdnicos y encontré una variacién de 0.15 R en su radio estelar. Finalmente
en su estudio concluyé que HD200925 era una estrella pulsante probablemente pertenectente al
grupo de las 8 Scuti, en la figura 3.4, se muestran las observaciones de velocidades radiales

ajustadas con curvas a 3 arménicos por dos ciclos de vartacion.

qze31_One 37 a PN .33 a7

Fig. 3.4, Observaciones de velocidades radiales ajustadas mediante 3 armonicos para dos ciclos de

vartacién de V1719 Cyg, M. Imbert (1980).

DuPuy en 1981 reportd los resultados de las observaciones anteriores de Gozalez-

Bedolla y Pefia en 1979, donde proponia curvas sinusoidales con una o dos frecuencias como
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un mejor ajuste a los datos observacionales de ese afio. Asi, sus resultados medificaron el
primer periodo propuesto de 0.238% 2 0.2675" y sugiri6 un posible segundo periodo de 0.36" que

podria ser el cansante de la asimetria de la curva de fuz de V1719 Cyg.

Padalia y Gupta en 1982, con observaciones fotoeléctricas en el sistema UBV,
determinaron un periodo de 0.267394d, lo que sugirié que se trataba de una Cefeida enana en
un estado de evolucién post-secuencia principal. La colocaron en una clase espectral F2IIE, una

gravedad media superficial , radio R y masa M de 3.34, 49 R | y 1.8M respectivamente.

Poretti (1984) adguiné nuevas observaciones en el sisiema UBV durantc 6 noches y con
mas de 900 mediciones colectadas, de las que concluyé que V1719 Cyg presentaba un
fendmeno que es comin de muchas estrellas pulsantes, el cunal establecia que su periodo era
estable en una escala de tiempo de muchos afios mostrando variaciones largas e uregulares lo

que sugeria un posible efecto Blazhko.

Joner v Johnson (1983), utilizando fotometria wvby-f encontraron valores mayores de
<Tue> y <log(g)>, 3.87 y 7470 K respectivamente, gue los de las Cefcidas enanas con periodos

stmilares y abundancias de [Fe/H}=0.33 més altas que el de las Hiadas.

Johnson y Joner (1986), observaron esta estrella en el sistema uvby-8 de Strdmgren por
17 noches en 1983, 1984 y 1985 y con més de 700 obscrvaciones utilizando un solo canal
fotométrico. De sus andlisis dedujeron que la estrella V1719 Cyg ¢s una estrella multiperiddica,
es decir, sus oscilaciones se dan en mas de un periodo. Encontraron que E(b-y) = 0.029 para
fases entre 0.36 y 0.72. Con las grificas de fndices desenrojecidos en las mallas de Breger
(1977) determinaron una <T.e> = 7020 K y <dog(g)> = 3.44, alrededor del ciclo de pulsacién.
Encontraron también una M,=0.9 mag con la que determinaron una <Mpy> = 0.8, un R=4.1 Re

y una [Fe/H] de 0.456 a 0.664 que es valor que no se esperaba, ver figura 3.5.

En 1988 Poretti y Antoncilo anlizaron las observaciones de Johnson y Joner dc 1986 y

reportaron la existencia de dos frecuencias, la primera de 3.7412 ¢/d y la segunda de 4.678 c/d.
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Fig. 3.5. Tempcratura y gravedad superficial observadas para HDD 200923, las flechas indican la

direccién de la variacidn de éstas, y fueron trazadas utilizando el modelo de atmésferas de Breger

(1977), Johnson and Joner (1986).

A continuacidn se muestra en la tabla 3.9.1 todos los estudios de V1719 Cyg que se har dado a

lo largo de la historia.

antores fecha | publ vol, pg | método | noches | hjd-2440000 | Periodos

(@

Pa P,
Gonzalez-B & Pefia 1979 IBVS 1615 v 3 3726-3779 0.238
Gupta & Padalia 1980 | IBVS 1870 UBV 7 No disponible | 0.267396
Imbert 1980 | A&A | 86,259 | Velrad -
DuPuy 1981 | PASP | 93,126 -- - - 0.2675 0.367
Gupia & Padalia 1982 | IBVS 2194 -- - - 0.267299
Padalia & Gupta 1982 | ApSpSc | BI51 UBY 6 4162-4212 | 0.26739%4
Poretti 1984 | A&AS | §57.35 UBV 6 5546-5574 | 0.267298
Joner & Johnson 1985 | PASP 97,53 | uvby-p 1 5952 - -
Mantegazza & Poretti | 1986 A&A | 158,389 - -- -- 0.26730 0.2138
Johnson & Joner 1986 | PASP | 98,581 | uvby-p 17 5544-6281 | poretti84 --
Alania 1987 | IBVS 2994 | uvby-f 3 -- poretti84 --
Poreiti & Antonetlo 1988 | A&A | 199,191 jjR6 -- -- 0.267295 | 0.213788
Gonzalez-B & Flores | 1988 | IBVS 3183 v 1 4518 -- --
Present paper 2000 pp - uvby-§ 3 10626-10630 - --

Tabla. 3.9.1. Sumario de estudios que se han hecho a V1719 Cyg a través de la historia.
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Como se puede observar, existen discrepancias entre los diversos valores de la
temperatura efectiva y la gravedad superficial en los estudios llevados a cabo desde el
descubrimiento de V1719 Cyg, esto hace suponer que el estudio de é€sta estrella no han
terminado atin, lo que ciertamente invita y motiva a seguirla estudiando a través de nuevos
datos ¥ que en unidn a estos estudios previos ayudardn a resolver las cuestiones acerca de los

parametros fisicos y frecuencias de pulsacién que en escencia es la finalidad de este trabajo.
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Capitulo 4

Fotometria

4.1 Radiacion de cuerpo negro

La Fisica, como es bicn sabido, provee a la Astronomia de las leyes y reglas necesarias que
permiten desarrollar modelos que puedan dar una explicacién a fenémenos observables en los
objetos celestes, ya scan galaxias, estrellas, climulos de estrellas, ctc. Asi, una de las principales
aproximaciones es la de considerar que una estrella radia como un cuerpo negro, siempre y
cuande se tome en cuenta la suposicion de que la estrella se encuentre en equilibrio
termodindmico. En la mecénica cudntica, este objeto (cuerpo negro} ha sido bien estudiado, de
tal forma que se define como un objeto que, en términos generales absorbe todo tipo de
radiacién que se le mande a una cierta frecuencia, pero no la emite en esa misma frecuencia a
cualquier temperatura, aungue esto no quiere decir que no emita en otro tipo de frecuencia del
espectro electromagnético, de hecho la radiacion emitida por un cuerpo negro puede ser
explicada por la ley de la radiacion de Max Planck, la cual viene dada por la siguiente

expresién, en unidades del sistema CGS, (Unséid, 1991):
B(v,T) = 2h/cH(ve™ D 1) ergem?s Hz! o1 1)

donde se tiene que: k=138 x 108 erg/K (constante de Boltzmann) y con h = 6.6262 x 107

erg s (Constante de Planck), c=velocidad de la luz, v=frecuencia de la radiacién emitida por la
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estrelia y T=temperatura a la cual se encuentra dicha estrella, (Unséld, 1991). De ésta relacién
podemos ver que la densidad de energia de un cuerpo negro B(v,T), depende de la frecuencia
de la radiaci6n emitida por el cuerpo negro (en Astronomia serfa la estrella), y de ia temperatura

a la que se encuentre dicho objeto.

De la ley de radiacion de Max Planck, se presentan dos importantes casos limite.
Primer caso:

En el limite cuando hv/kT>>1 se obtiene la corocida lcy de Wien:
B(v,T) = (2hv’/c?) ™D @

Segundo caso:

En el limite cuando hv/kT<<1 sc obtiene la conocida ley de Rayleigh-Jeans:
B(v,T) = 2v’kT/c 3)

Estas relaciones matemiticas son utilizadas en la Astronomia, como una buena
aproximacién, para ver la forma en la que una estrella radia y de hecho si se grafica la relacién
1 y se comparan estos hechos teéricos con los experimentales y en el caso de la Astronomia los
observables, se podrd ver que todos los objetos siempre caen dentro de la curva que la de la

grafica de esa relacion, (Unsold, 1991).

4.2 Inicios fotométricos

La fotometria astronémica tiene como principal objetivo la medicién del flujo de la luz
proveniente de un objeto celeste, ya sea una estrella, galaxia, etc. Los astrénomos, a través de
esta medicion segiin el sistema fotométrico utilizado, pucden determinar cicrtos pardmetros de
interés, tales como temmperaturas, gravedades, metalicidades, asi como su curojecimiento
interestelar. Sin embargo, aunque suene simple, es mucho mds complejo que solo colocar un

detector en el foco de un telescopio. El problema surge cuando vanos observadores tratan de
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comparar sus datos obtenidos con diferentes telescopios y detectores. Asi, el flujo de luz que
cada instrumento mide, no sélo depende de ias estrellas vy de! tiempo de medicién, sino también
de la respuesta del deiector, del telescopio que se esté utilizando, de las condiciones

atmosféricas, etc, (Amme A., 1982},

De esta forma, la ecuacién basica que describe esta situacién es la siguiente:

[ o 1 (DT, ()T, (A, d, )T, DT, (Dr(AdA
my —m, =—2.5log 4)
[ oL (T (2,d,)T, (4,d,)T, (AT, (Ar(D)dA

Donde I;(4) representa la intensidad de radiacién de la estrella i (i = 1,2) por unidad de
longitud de onda, ¢; el didmetro aparente de la estrella i, supuesta esférica y con emision de
radiacién isotrépica, Ti(A,d;} la fraccién de radiacidn transmitida por el polvo interestelar, en la
direccién d;, T{A,d;) la fraccién de radiacién transmitida por la atmésfera, T,(A) la fraccién de
radiacién transmitida por la dptica del relescopio, T{A) la fraccidn de radiacién transmitida por
el filtro colocado frente al receptor, y r{A) la funciéon de respuesta del receptor, supuestamente

dependiente sélo de A, (Clayton D., 1968).

Como sc puede ver, es necesanio contar con estrellas de referencia para poder aplicar
esta formula. Por otra, parte, podemos obtener suficiente informacion de las estrellas sin tener
que medir totalmente todo el rango espectral cubierto por la radiacién emitida por la estreila,
sino solamente midiendo en algunos inmtervalos espectrales intermedios que nos den
caracteristicas fundamentales de la fotésfera, llamados indices de color. Como hay diferentes
sisternas fotométricos, cada sistema tiepe diferentes estrellas de referencia o estdndares, y

diferentes indices de color, (Ame A., 1982).

Cada sistema fotométrico tiene un conjunto de regiones espectrales definidas por
funciones de respuesta en las cuales la intensidad estelar media nos proporciona informacién

sobre las propiedades fisicas de la estrella, (Arne A., 1982).
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Hiparco fue uno de los primeros astrénomos antiguos, que ya habia realizado un
catdlogo dc magnitudes estclares. Catalogd a simple vista mds de 1000 estrellas alrededor del
120 a.c. En este catdlogo, Hiparco ordeno a las esurellas de acnerdo a su brille aparente, asi por
cjemplo tenia a las estrelias de magnitnd 1 (las estrellas méas importantes para €1}, las estrellas
de magnitud 2 (estrellas de segunda importancia), y asi sucesivamente hasta llegar a las

estrellas de magnitud 6, (Unséld, 1991).

Ptolomeo alrededor del afio 180 p.c, extendié el trabajo de Hiparco signiendo a misma
1dea sobre las magnitudes de las estrellas, de acuerdo a sus brillos aparentes. Sin embargo, el
método de observacién de Hiparco y Ptolomeo era a simple vista, lo cual representa un
problema, ya que ellos no sabfan que la sensibilidad del ojo humano ne es lineal, sino que es

totalmente logaritmica, (Unsodld, 1991).

Actualmente la escala en las que se miden las magnitudes aparentes de las estrellas es
logarftmica en base 2.5. Estos niimeros representan a las magnitudes de las estrellas y son

proporcionales a los brillos de las mismas, (Unsoid, 1991).

En 1861 J. C. F. Zollner construyd un fotémetro visual, con el que pudo comparar el
brillo de una estrella con el de una imdgen virtuzal. Este fotémetro utilizaba dos prismas de
Nicol (prismas, en los que los planos de polarizacién, forman un dngulo o y cuya luz incidente

_ es debilitada en un factor de cos’oy), {Unsdld, 1991).
Si los flujos de radiacién de dos estrellas, medidos con un fotometro hacia dos diferentes

estrellas y que estdn en la relacién 51/S,, segin la definicién de N. Pognson, la diferencia entre

sus magnitudes aparentes viene dada como:
my; - my = -2.510g(S/S,) (5)

dondc se tiene que: m, = magnitud aparcnte de la estrella 1, m» = magnitud aparentc de la

estrella 2, S| = flujo de la estrella 1 y S; = flujo de la estrelia 2! (iJnsijld, 1991).

! Como notacién general, sc sigue lo siguicnte: log(A)= logyp(A), siendo A cuzlquier variable.
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De todo lo anterior se podria construir una tabla en la que apareciera ia diferencia de

magnitudes -Am y su correspondiente Alog s, y adicionalmente la razén de flujos de radiacién

51755 , teniendo asi la siguicnte tabla, (Unsold, 1991):

-Am 1 2.5 5 10 15 20
Alogs | 04 1 2 4 6 8
S//S, 2.512 10 100 10° 10° 10°

Tabla. 4.2.1. Cilculos brécticos de la relacidn 5 que permiten tener un panorama mas amplio de esta
ecuacion, (Unsald, 1991).

El cero de la escala de magnitudes fue fijado onginalmente por la Secuencia Polar
internacional, que es una serie de estrellas en las cercanias del polo norte que fueron medidas

con exactitud y examinadas en cuanto a la constancia de su luminosidad, (Unsold, 1991).

Entre 1904 y 1908 se utilizd la téenica de fotometria fotografica, hecha al principio con
placas fotograficas sensibles en la zona del azul, mas tarde esta técnica se anexd a la de

actinometria de Gotinga, hecha por K. Schwarzschild, (Unséld, 1991).

Poco a poco se aprendié la funcién de sensibilidad del ojo humano, ntilizando placas
sensibilizadas, a las que se les antepuso un filtro de color amarillo. En lz actualidad es posible
ubicar el maximo de sensibilidad de una placa en cualquier regién del espectro

~ electromagnético, es decir, en cualquier longitud de onda entre el ultravioleta y ¢l infrarojo,
(Unsold, 1991).

Por otra parte, cuando se observa el espectro de una fotésfera estelar se nota que en el
hay una fuerte discontinuidad en aproximadamente 3650 A% a esta discontinuidad se le llama

discontinuidad de Balmer (véase la figura 4.1).

* La Unién Astrondmica Internacional convino que la abreviatura para Angstrom es A.
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Asi, los diferentes sistemas fotométricos dan una medida de csta discontinuidad en

alguno de sus indices de color. En cl caso de los sisternas de Johnson, y de Stromgren, se dan
por los indices (U-B) v (u-v), respectivamente, segin se explicard en lo que sigue.

8

BRI A
#11S N
F,7 oo NN A
;"a’:j‘j! o % l
A D:%@? 1
)

Fig. 4.1. El segmento CD da la discontinuidad de Balmer en el espectro de una fotésfera. Ademas se

puzde ver gque ED es el continuo ultravioleta y ABC es el continuo visibie.

Stromgren distinguid entre sistemas fotométricos de banda ancha, intermedia, y angosta.
Los limites entre cada uno de ellos son:

AR > 300 A, banda ancha;
100 A < Ak <300 A, banda intermedia;
AL < 100 A, banda angosta,

4.3 Un Fotémetro tipico

El corazén de cualquier fotOmetro es el detector de luz. Al incidir luz de cualquier fuente, por
ejemplo una estrella, en el fototubo del fotémetro, se producé una corriente eléctrica que es

proporcional al flujo de esa luz que pegd en su superficie. El detector es montado en el
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telescopio de tal forma que se garantiza que s6lo la luz que lega de una estrella, alcance el

elemento sensible a la luz del mismo fotémetro, (Ame A., 1982). Ver la fig. 4.2

DIAFRAGMA TLOG
FOrOAsE LTEPLECADOR.
e EABEZA  f
— 7T =
| EJE DEL LENTE
FABRY

| &
TELE§COP10 ICASSEGRAIN) — /j[ $DG >

4
AMPLIFICADOR
DISPOSITIVO
OPTICO [ I
FUENTE DE ALTQ
TUENTED CUENTAPULSOS

Fig. 4.2. Componentes de un fotémetro tipico, (Ame A., 1982).

Desde 1940, el detector de luz que mds se utilizaba era el tubo fotomultipiicador, sin
embargo, actualmente ya se usan los fotodiodos como instrumentos mucho mds sensibles para
realizar mediciones. La base de operacién de los fotomuitiplicadores es el efecto fotoeléctrico,
descubierto en 1887 por Heinrich Hertz. El descubrid que cuando luz de un cierto tipo chocaba
con la superficie de un metal, s¢ liberaban una cierta cantidad de electrones por unidad de
tiempo, se dio cuenta ademds de que el nimero de electrones emitidos era proporcional a la
intensidad de la luz que incidia sobre el metal. En el efecto foloeléctrico, la energia de los
fotoelectrones depende de la frecuencia de la luz que incide sobre el metal. Asi, para un metal
dado existe una frecuencia minima vng, de l1a luz incidente para la cual no hay liberacion de

electrones, (Arne A., 1982).

La explicacion del efecto fotoeléctrico fue dada por Albert Einstein en 1905. El

encontrd que la luz viaja como cuantos de energia, donde cada cuanio de energia es
proporcional a la frecuencia de la luz que incidia sobre el metal Eecv e inversamente

proporcional a la longitud de onda de la misma EecA. Adicionalmente encontré que un electrén
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gana energia cuando absorbe un foton. Sin embargo, a menos quc la v sea superior & un cierto

valor umbral empezaré a extraer electrones del metal, (Ame A., 1982).

A contimacién se describirdn los sistcmas fotométricos mas utilizados para estudiar

objetos celestes.

4.4 FEl sistema fotogrifico internacional y el sistema

fotovisual

La aparicién del primer sistema de dos colores esti relacionada con los trabajos de
Schwarzchild (1912), Parkhurst (1912) y King (1915), quienes hicieron una serte de
magnitudes fotogrificas My, las cuales combinadas con las fotovisuales My, formaron un
sistcma de dos colores o con un indice de color. Posteriormente Edward Pickering v Henrictta
Leavitt en Harvard. asi como Frederick Scares en Monte Wilson llevaron al establecimiento de
la North Polar Sequence (INPS), unos estindares fotométricos cerca del Polo Norte Celeste, ¢l
cual contcnia un centenar de estrellas de varios tipos espectrales cubriendo un intervalo de

intensidad desde 2.5 hasta 20, (Unsold, 1991).

La lista de magnitudes fotograficas y fotovisuales de estas estrellas fue presentada en la
primera asamblea general del IAU (International Astronomical Union) en 1922, como el
Sisterna Intcrnacional TP, TP, (Seares, 1922). Actualmente este sistema tiene sélo interés
histérico. Gracias al esfuerzo de Stoy, Menzics, Redman y Cousins (Cape Observatory) se hizo
fotometria fotografica y fotovisual en el hemisferio sur en un sistema llamado SP,, SPy, que se
considera una variante del sistema IP,, IP;. En el sistema internacional (IP;,IPy), la posicién de
la banda de paso IP, corresponde aproximadamente a la curva de sensibilidad del ojo humano,

mientras que la posicién IP, ¢sta definida por la sensibilidad de 1as emulsiones fotograficas.

Como puede notarse, la utilizacién de este sistema fue una de las primeras formas que se

utilizaron para deterrminar la variabilidad de las estrellas y que actualmente ya estd en desuso. A
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continuacion se¢ presentara de forma mas detallada, los sistemas mas utilizados en las diferentes

bandas establecidas en la seccion 4.2.

4.5 Sistemas de banda ancha

Stréomgren (19632) sugirié una clasificacion de los sistemas fotométricos, que se basa en la
medida de los intervalos de longitud de onda que son transmitidos por sus filtros. Estos

intervalos, son los que se establecieron al final de la seccién 4.2.

4.5.1 Sistema de 6 colores de Stebbins y Whitford

Un sistema fotoeléctrico introducido por Stebbins y Whitford (1943) fue realmente el primer
sistema multicolor. Este contiene 6 bandas de paso de banda ancha con longitudes de onda

medias y anchura media presentadas en la siguiente tabla:

U vV B G l R 1
AA) 3530 4220 4880 5700 7190 10300
AMA) 400 840 1200 1700 | 1700 1800

Tabla. 4.5.1. El sistema de 6 colores de Stebbins y Whitford, presentdndose las longitudes de onda y ia

incertidumbre asociada a la medicién de la misma utilizando este sistema.

Stebbins y Whitford (1943, 1945), presentaron observaciones de varios cientos de
estrellas con el sisterna de seis colores (Stebbins y Kron, 1965; Kron, 1958; Sears y Whitford,
1969). Fueron observadas aproximadamente un total de 1340 estrelias con cste sistema y todos

los datos han sido recopilados por Kron et al (1972), (Domitila, 1996).

Puesto que el sistemma UVBGRI tiene bandas muy anchas, sélo fue aplicado para medic
estrellas por debajo de magnitud L0 y sélo han sido observadas algunas enanas blancas de
magnitud i4.
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4.5.2 Sistema Kron R, I

El sistema de dos colores fu€ introducido por Kron y Smith (1951) en el observatorio de Lick.
El sistcma fotométrico R, I consiste de observaciones fotoeléctricas en A6800(R) y A8250(D) de
un total de 227 estrellas brillantes. La estrella mds débil que ha sido observada en este sistema

es de magnited R = 15.17, (Domitila, 1996).

Este sistema fuc ampliamente utilizado posteriormente por O.J Eggen quién aplicd los
hltros originales R, 1 a la fotometria de cstrellas rojas en climulos y grupos cstelares. Cousins
{1976a) realizé un sistema R.I similar al de Kron. Después el sisicma sufrié pequefios cambios
(Cousins, 1978a) por lo que en la actualidad se conoce como el sistema de Cousins. Jasniewicz
preparé un catdlogo en cinta magnética que contiene = 12,000 mediciones R,I, (Domitila,

1996).

4.5.3 El sistema UBV

Como sistema patrdn para la medicién de magnitudes y colores estelares se emplea en la
actualidad muy frecuentemente este sistema UBV (U=ultravioleta, B=azul, V=visual). Fué
definido y establecido por H. L. Johnson y W. W. Morgan en 1953, quicnes descaban
establecer un sistema fotométrico que pudiera producir resultados comparables a las
magnitudes amarilia y azul del sistema internacional. Los filtros de banda ancha utilizados en
este sistema, se presentan para longitudes de onda (A) centradas en : 5500A para la magnitud
visual, 4300A para la magnitud azul y 3500A para la uvltravioleta, y sus FWHM son 880A,
940A y 660A respectivamente. El filtro V se eligid para que la magnitud fuera casi idéntica a la
magnitud fotovisual del sistema internacional. La magnitud B corresponde a la magnitud azul
fotografica. Actalmente este filtro consiste de dos: un filtro azul y otro que bloquea el

ultravioleta, Este iitimo evita que la magnitud B se vea afectada por la discontinuidad de
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balmer. El filtro U fue elegido para medir un rango de longitudes de onda mds cortas que 3650

A (que es la longutd de onda de la disconrtinuidad de Balmer), (Ame A, 1932).

Uno de los aspectos mas importantes del sistema UBYV es su vinculo con el sistema de
clasificacion espectral Morgan-Keenan (M-K). El punto cero para los indices de color fue
definido por las esirellas clasificadas como AQV en ¢l sistema de Morgan ((B-V) = (U-B) = 0),
esto permite que los colores del sistcema UBV estdn relacionados directamente con el tipo
espectral M-K y la temperatura (ver fig.4.3). Es facil ver que las lineas de hidrégeno dominan
los tipos espectrales tempranos; €l espacio entre estas lineas llega a ser mds y mds cercano
hasta que en limite de Balmer se unen y la absorcién llega a ser continua. Por consiguiente, en
el limite de Balmer (3647A) hay una caida abrupta en el nivel de continuo llamada “la
discontinuidad de Balmer”. En la fig.4.3, se ve que ¢l filtro U favorece esta discontinuidad. Por
lo tanto el indice de color (U-B) es sensible a la intensidad de la discontinuidad, la cual se
convierte en una funcién del tipo espectral de la estrella. La relacién entre ¢] color intrinseco y
el tipo espectral para estrellas de la secuencia principal se establecié sobre bases ﬁrmeé

(Johnson y Morgan, 1953; Morgan, Harris y Johnsonr, 1953; v Mendoza, 1956), (Ame A.,
1982).

Baloter
1ot b AiaconLam ity

Reative fax

N 1 L L
3000 1020 BOTO OO Q00
Wawalengot Aogairoma)

Fig.4.3. Relacién entre el sistema UBV de Johnson y la relacién M-K, junte al espectro de unas

estrellas de secuencia principal, (Ame A., 1982).
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En este sistema se definen los indices de color (B-V) y (U-B), donde (U-B) da
esencialmente una medida de la cantidad de radiacién ultravioleta emitida por [a estrelia
emitida por la estrella, y (B-V), mide la temperatura de la estrella, siendo negativo para muchas

estrellas azules y positivo para estrcllas rojas, {(Arme A., 1982).

Varios autores (Becker, 1938 y 1948; Johnson y Morgan, 1953; Morgan, Harris y
Johnson, 1953; Becker y Stock, 1954 y Morgan y Harns, 1950) sefialaron que la fotometria de
tres colores, la cvwal incluye mediciones en ¢l ultravioleta hacia posible (con cicrtas
restricciones) la determinacién dc colores intrinsecos de las estrelias, por la cantidad de
enrojecimiento interestelar (¢l polvo interestelar absorbe selectivamente més Iuz azul que roja,
haciendo que una estrella se vea mds roja de lo que en realidad es). Al graficar los indices (B-
V) se ve el efecto de enrojecimiento interestelar. El cambio en la cantidad de calor producido
por el nolvo se Hama “exceso de color” y se denota por E(B-V) y E(U-B), {éste da una medida
directa de el enrojecimiento). El término “polvo” es usado frecuentemente para describir
particulas con radios de 10°cm, en contraste con atomos y moléculas individuales. Este polvo
dc particulas csté constituido de hielos de varos tipos, grapos de grafito y posiblemente
metales, (Ame A., 1982).

Es de gran interés para la Astronomia poder estimar el cnrojecimiento de una estrella, y
conocicndo este enrojecimiento, poder caicular la correspondiente absorcion total A, (en
magnitudes) en la regién visual de el espectro. Asi, podemos establecer que la pendiente de la

linea de enrojecimiento para estrelias en el intervalo O hasta B9 estd dada por:

E(U-BJ/E(B-V) = 0.72 - 0.05(B-V) ©)

Para estrellas de tipo temprano (B-V) tiende a ser muy cercano a cero, por lo que el

segundo término de la relacion (6) no es significativo, (Arne A., 1982).

En la fig 4.4, se pueden ver los efectos de enrojecimiento interestelar en un diagrama de
dos colores, diagrama color-color. Basicamente se puede observar que si existe enrojecimiento
estelar, entonces la grifica de (U-B) contra (B-V) gueda recomda, sigmendo siempre la
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direccién que indica la flecha hasta una posicidn tal que se establece mediante 1a relacién (6),
(Arne A, 1982).
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1J-B)
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1.4 i I 1 ! ]
-0.5 o 0.5 1.0 1.5

Fig.4.4. Efectos de enrojecimiento interestelar en el diagrama de dos colores, (Ame A., 1982).

Existe otra refacién de suma importancia en el sistema UBV llamada la razén de

extincién total , esta relacidn viene dada por:

R=A,/(Ag-A)=A/E(B-V) (7

donde A, es la absortividad en la magnitud V (visible), Ag es la absortividad en la
magnitud B y E(B-V) es ¢l exceso de color. De acuerdo a la Jey de absorcidn en la materia
interestelar, tanto A, como E(B-V) dependen de la profundidad Optica, por lo que R es
independiente de la misma, lo que da como resultado importante que K es directamente medible
de la absortividad actual del medio interestelar. El valor promedio que se ha encontrado para

nuestra galaxia de R en el filtro V y en diferentes direcciones, es de R = 3.05 £ 0.15, (Whittet,
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1992), basado en las observaciones de estrellas estdndares en el sistema UBY, ademds de
cientos de ciimulos abiertos y globulares, asociaciones, areas estelares y decenas de miles de
estrellas individuales que se han publicado en varios catdlogos (Blanco et al (1968), Sharov y

Yakimova (1970), Mcrmilliod y Nicolet (1977), Philip et al. (1976), etc), (Ame A., 1982).

Las estrellas de los ctimulos globulares estdn practicarnente todas a la misrna distancia,
de acuerdo con su enrojecimiento interestelar, su edad y su composicién quimica; esto permite
quc sus estrellas sean muy importantes para la calibracidn de diferentes diagramas de
magnitud-color y de color-color. Asi, usando el diagrama dc Mv, (B-V) puede determinar la
distancia al cimulo. Con el diagrama (U/-B}, (B-V) puede detcrminar el enrojecimiento v la
metalicidad de ciimulos abiertos (jovenes), tal y como ya se habia mencionado anteriormente,

(Arne A., 1982).

El sistema UBV ha sido muy usado por los astrdnomos, y existe una seric de
observaciones UBYV considerablc en la literatura, al ignal que hay una lista extensa de cstrellas
estandares. Este sistema dc¢ banda ancha resulta bastante apropiado para los usuarios de varios

telescopios pequeiios, (Gonzilez, 1996).

4.6 Sistemas de banda intermedia

4.6.1 El sistema uvby-f3

Stromgren (1962, 1963ab, 1966) definié un sistema de cuatro colores ubvy
(u=ultravioleta, b=blue (azul), v=visual y y=yellow (amarillo)) de banda intermedia para la
clasificacidn de estrellas tipo A y F. Posteriormente este sistema fue implementado con dos
filtros adicionales para medir la intensidad de la linea HB (Crawford, 1958, 1960;Crawford y
Mander, 1966; Crawford et al, 1969). Las longitudes de onda de cada filtro asi como el ancho

de banda de el sistema zvby-f se muestran en la tabla 4.6.1, (Gonzdlez, 1996).
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[ Filtro u v b y By | Bw
i AMA) 3505 4110 4685 5438 4864 4865
\ AMA) 330 170 183 235 30 137

tabla.4.6.1. Longitudes de onda de cada filtro del sistema uvly- 8, (Gonzélez, 1996).

Las funciones de transmisién de los filtros de este sistemna se¢ muestran cn las figura 4.5
y 4.6. A diferencia del sistema UBYV, el sistema de Stromgren esta casi lotalmente definido por
filtros. Por un lado, el filtro amarillo (y) estd centrado en la magnitud visual aunque es mds
angosto que el filiro V; el filtro azul (b) estd centrado alrededor de 300 A del rojo en el filtro B
del sistema UBV para reducir los efectos de “bloqueos de lineas” (Fig.4.7); el filtro (v) estd
centrado ¢n una regién de fuerte bloqueo pero evitando la regidén donde las iineas de hidrégeno

comienzan a agruparsc cerca del limite de Balmer; ¢l filtro ultravioleta () mide ambos, el

bloqueo dc lincas y 1a discontinuidad de Balmer, (Gonzdlez, 1996).
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Fig.4.5. Transmisién en uvby.
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Fig.4.7. Filtros del sistema uvhy- 5.

En el sistema de Stromgren los filtros & ¢ y estdn relativamente libres de bloqueo
(escudamiento); el indice (3-y) es un buen indicador del color y de la temperatura efectiva: Este
indice es esencialmenic Ia pendiente del continuo que, en ausencia de bloqueo por metales,
serd muy semejante a (v-b); sin embargo, como puede verse en la figura 4.7, (v-b) estd afectada
por el bloqueo, por lo que dichas pendientes no son semejantes, asi que la diferencia entre estos

dos indices indicard la intensidad de dicho blogueo. De esta forma, se pueden definir dos
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indices como sigue: ¢; = (u-v} - (v-b) y my = (v-b) - (b-y) , donde ¢l indice ¢; es un indicador
de temperatura para estrellas O - Ay de luminosidad para estrellas A - F , se usa para
determinar cémo ha sido afectada la pendiente del continuo por la discontinuidad de Balmer.
El indice m; es un indicador del bloqueo de lineas (composicidn) para estrellas ¥ - G ¢
indicador de peculiaridad en estrcllas A. Por dltimo, § es un indicador de luminosidad para

estrellas O - A y de temperaturas para estretlas A — G, (Arne A., 1982).

Finalmente, solo resta decir que este Sistema para el prescnte trabajo es de vital
importancia, ya que cl fotémetro utilizado para las observaciones en San Pedro Martir, B. C. N,

su funcionamiento se basa en este sistemna.

4.6.2 El sistema de Borgman y el sistema de banda

intermedia de Arizona

Borgman (1960, 1963) introdujo un sistema fotométrico de 7 colores de banda intermedia para
clasificacidn fotométrica de estrellas tempranas. El sisterna fue formade con filtros de
interferencia de longitudes de onda y anchos de banda listados en la tabla 4.6.2, que se muestra

a continuacion:

R Q P N M L K
AMA) 3295 3560 3750 4055 4550 5240 5880
AAMA) 80 90 110 200 200 220 215

" i i
Tabla. 4.6.2, Longitudes de onda del sistema Borgman, (Gonzélez, 1996).
Este sistema fue utilizado para estudiar las leyes de extincién interestelar (Borgman,

1961) y para la estimacién de metalicidad de estrellas subenanas (Borgman, 1959; Wallerstein,
1964).
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Este sistema, posteriormente fue extendido al rojo ¢ infrarojo formando ¢l sisterna de

I3 colores (Mitchell y Johnson, 1969, Johnson y Mitchell, 1975). Las caracteristicas de las

funciones de respuesta de este sisterna se muestran en la siguiente tabla.4.6.3.

En 1973 el fotometro de 13 colores fue transferido al Observatorio de San Pedro Martir

en México. En la figura.4.8. se muestra una comparacion de los sisternas fotoméiricos UBVRI,

uvby By el de 13 colores (Alvarcz, 1981) para Vega (AOV) de los modelos de Kurucz (1979),

(Gonzdlez, 1996).

Banda[ 33 [ 35 [ 37 [ 40 | 45 [ 52 1 58 63721 80 | 86 | 99 | 110 }
| A(A) | 3371 | 3536 | 3751 | 4030 | 4571 | 5183 | 5827 [ 6356 | 7241 | 8000 | 8584 | 5831 | 11084
LAR(A) 100 | 100 90 200 | 220 | 220 | 220 ) 270 | 620 | as0 ] 520 | 620 | 680

H

Tabla.4.6.3. Longitudes de onda para el sisterna de banda intermedia de Arizona, (Domitila, 1996).
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Fig.4.8. Comparacion de tres sistemas fotométricos para Vega (AOV).
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Este sistema ha sido usado para la investigacion de estrellas tipo O, subenanas, estrelias
tipo T-Tanri estrellas azules en la rama horizontal y enanas blancas y en supergigantes nubcs

de Magallanes, entre otros, (Gonzélez, 1996).
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Capitulo 5

Observaciones adquisicion y reduccion

5.1 Observaciones

5.1.1. Resumen de observaciones

Las observaciones fotométricas se llevaron a cabo en el Observatorio Astronémico Nacional de
San Pedro Madrtir, durante una temporada de observacion del 25 de Junio al 2 de Julio de 1997,
aunque los datos que se utilizaron y redujeron fueron solamente los de 1as noches del 27 y 28 de
Junio. Dichas observaciones fueron realizadas por José H. Pefia, Margit Paparo y Rosario
Peniche'. Para estas observaciones se utilizé el telescopio de 1.5 m de didmetro, con el
fotémetro danés acoplado. El fotdmetro permite medir en forma simultdnea en las cuatro
bandas uvby de la fotometria de Stromgren, v en las bandas N y W del sistema HP de
Crawford. La descripcién detallada del fotémetro se puede hallar en ¢l reporte de Schuster v

Nissen (1988). La tabla 5.1.1 da un resumen de las observaciones realizadas.

En esencia, para Jas observaciones nos interesa contar los fotones que llegan de una
estrella, por lo que es muy importante tener en el fotdmetro un diafragma que no permita la
llegada de nz de otra regién del cielo. Al elegir la estrella, debe posicionarse de tal manera que

no haya otro objeto cerca, para lo cval la utilizacién de un diafragma es lo mas adecuado.
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Para la localizacién de una estrella & Scuti, como ya se mencioné en el cap. 3, se busca
en el Catdlogo estrellas & Scuti por E. Rodriguez et al. (1994). En éste catdlogo, se encuentran
todas las estrellas variables conocidas, junto con sus pardmetros fisicos determinados
actualmente, con lo cual se pueden encontrar sus coordenadas para luege elaborar un mapa de
la region del cielo apropiada, y poder buscar a la estrella en el telescopio durante las
observaciones. Conociendo la denominacién de la estrella, tambi€n es posibie conocer otros
datos de interés, que se pueden encontrar en la base de datos de la Universidad de Estrasburgo
Ilamada "Simbad"; aqui se dan las diferentes denominaciones de la estrella para varios
catdlogos (SAQ, HD, BS, etc.), las coordenadas para el afio 2000, y una lista de las princtpales
publicaciones que se han hecho acerca del objeto de mterés. También pueden examinarse
estrellas que no se sepa que son variables. Para esto, sc busca que el tipoespectral seaFo A, y

que tenga caracteristicas fisicas conocidas similares a las de las 8 Scuti, como se menciona en el

capitulo 3.

Neche D Objetos Tiempeo
25-26 2450625 NGC6882/5 -
26-27 2450626 V1719 Cyg 4"
27-28 2450627 V1719 Cyg 3430™
28-29 2450628 BP Peg st
29-30 2450629 BP Peg 4"
30-01 2540630 V1719 Cyg 3

Tabla 5.1.1. Resumen de chservaciones de V1719 Cyg, en 1997.

Para hacer fotometria absoluta de una estrella, se seleccionan ademis varjas estrellas
estandares, de una lista dada en Olsen (1983) y en nuestro caso, se eligieron algunas del
Astronomical Almanac. Tratamos de seleccionar estreilas estindares cercanas a las estrellas que
deseamos medir fotométricamente. Estas estrellas estdndares nos servirdn para determinar fa
magnitud cstandar, ya que lo quc obtendremos scrd una magnitud gque depende de los
instrumentos empleados para hacer las mediciones. A las magnitudes obtenidas asi, les
llamamos magnitudes instrumentales. Mds adelante veremos c6mo pasar de las magnitudes

instrumentaics a las magnitudes esiandarcs.
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Sélo por completez también podemeos decir que en Ja fotometrfa diferencial, también se
eligen dos estrellas cercanas brillantes, de ser posible de caracteristicas fisicas similares a la
variable, a excepcién claro estd, de la variabilidad. La razén de esto es porque tal vez la
respucsta de los instrumentos no sea simifar para estrellas de diferentes magnitudes, colores,
etc. A una de las estrellas se le llama Ja comparacién, y a la otra, confirmacién (checking star).
Se usan dos estrellas porque no sabemos si alguna de las dos estrellas sea también una variable,
por tanto se debe confirmar la variabilidad con la presencia de otra esirella. Si bien hay
probabilidades de que alguna estrella de las elegidas para comparacién sea variable, es casi
imposible que las dos lo sean, y en 1a misma proporcitn (periodos ignales, amplitudes igualcs,
etc.), por lo que cualguicr anormalidad se percibe inmediatamente al comparar con dos

estrellas.

5.2 Métodos de observacion

5.2.1. Fotometria absoluta

Al observar una estrella para hacer fotomeitria absoluta, en ¢l clescopio de 1.5m de San Pedro

Martir B.C, se sigue larutina que a continuacién se describe:

1. Antes de usar el fotdmetro Danés, es necesario checar la cuestién del tiempo atmosférico a
través de una computadora via satélite asi como normas de seguridad menores que garanticen la

buena funcionalidad de los aparatos y el telescopio durante esa noche.

2. Posteriormente se enciende la consola y computadora de automatizacion del telescopio y
fotémetro. En ella se debe ajustar el tiempo universal y sideral seglin marque Ia consola en ese
momento, ademds de generar un archivo adicional en el que se grabaran todos los datos que se

generen en la temporada de observacion, aunque adicionalmente se pueden imprinir.
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3. En la parte de objetos, se le indica a la computadora los objetos estelares a observar, tales
como Jla estrella de interés (V1719 Cyg en este caso), las estrellas “constantes” ¢ inclusive el

cielo (Sky). Tambi¢n deberdn de indicarse los tiempos de integracion (7INT) en cada caso.

4. Se busca la estrella de interés, y se mide o se integra (con la tecla F7), el flujo de luz de la
misma, con el fotémetro durante unos 10 s, para obtener medidas de Ias cnentas por segundo y
que serdn promediadas ¢n ese mtervalo de ticmpo. Esta medicidn se repite de tres a cInco veces

para garantizar un gran ndmero de cuentas y lograr asi tener ermores pequeinos, menores a un

30%.

5. Después de haber medido el flujo de Tuz de la estrella en cada filtro uvby, se cambia la
posicion del fotémetro hacia los filtros N y W, para que con la diferencia de estos (logaritmica

porque son flujos los que se miden), se defina al indice .

6. Se mide una seccién del cielo circundante, también en integraciones de 10 segundos y por
tres ocasiones. Esto se hace porque cuando se entre a la etapa de reduccién de datos, lo que sélo
les interesa a los astronomos es medir el flujo de luz de la estrella, lo que se logra al restar a

éste el flujo de luz del cielo circundante.

7. Se mide, después de varias mediciones de la estrella de interés, alguna de las estrellas
estandares, que servirdn para demostrar, ¢n €l momento de la reduccidn de datos, la variabilidad

de la estrella de estudio.
8. Después de esto, se regresa al paso 1.

Los cambios para elegir ¢l objeto que se Integrara un cierto ticmpo, se pueden hacer con
ayuda de la tecla F4. Mas informacion sobre el uso del telescopio y el fotémetro, se pueden
encontrar en la Guia para el observador del telescopio de 1.5m 1.. Gutiérrez et. al, en la pdgina:
hitp/fwww.astrosenunam.my/ ,asi como también el manejo a fondo de los instrumentos que se

emplean en este telescopio.
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5.3 Reduccion

5.3.1. Fotometria absoluta

A continuacién se da un breve bosquejo de la rutina, utilizando los paquetes de NABAPHOT y

DAMADAP, Arellano, Parrao 1988, para reducir los datos de fotometria absoluta:

1. Separamos los datos de cada noche, y también separamos para cada filtro, y para cada objeto,

esto es: estrellas problema, cielo, y estreilas estandares.

2. Para cada uno de los objetos gue se midieron, se calcula el promedio de las cuentas obtenidas

las tres a cinco veces que se midid en cada ciclo.

3. A los promedios de las mediciones de cada una de las estrellas, se les resta el promedio de las

cuentas medidas en el cielo para cada ciclo.

4. Una vez que sc tiene esto, se calculan las magnitudes instrumentales, con la conccida

férmula:
m; = -2.5 log (¢},
donde ¢ representa el promedio de cuentas después de haber promediado y restar las cuentas del

cielo. El subindice indica que esto se debe hacer para cada uno de los filtros u, v, b, y. Para la

magnitud de 3 se usa la férmula:
B =-2.5log (WW).
5. 8i ya se tienen las magnitudes instrumentales, se pueden calcular los indices de color, esto es:

(b-y), (v-b), my = (v-b)- (b-y) ¥y €1 =(u-v)-(v-b)
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6. También sc corrige por extincion atmosférica de la mancra siguiente:

Mo =m; - K;‘X.

Donde my es la magnitud o color fuera de la atmdsfera, my; es la magnitud o color mstrumental,
K es el coeficiente de extincidn atinosfcrica (en magnitudes por unidad de masa dc aire), v X es

la masa de aire atravesada.

7. Ya que se tiene esto, se calculan las constantes de transformacién del sisterna instrumental al
sistema estdndar. Esto se hace con aynda de las estrellas estdndares, por medio de las siguientes

ecuaciones, (transformaciones de Crawford y Barnes, (1970)):

Vig = A + Yinst + B(b-Y)ing,

(b-¥)az = C + D(b-Vinsss

Migd = E+ F Myjng + j(b‘}’ st

Cistd = G + H Cingy + 1{B-YV)sa,

Hpus =K + LHB,;..

Aquf los subindices std representan al sistema estdndar, y los inst representan al sistema

mstrumental.

Sin embargo, B. Gronbech, E. H. Olsen y B. Strémgren en 1973, publicaron un articulo
en el que proponen wna correccién adicional a este tipo de ecuaciones, para las estrellas
cstindares. La idca basica consistid en dividir a este tipo de cstrellas en dos grupos: 1) estrellas
con (b-¥)<0.409™ vy ii) estrellas con (b-y)>0.410™. El primer grupo corresponde a estrellas de
tipo espectral O-G2 vy en el segundo grupo se encuentran estrellas G y K. De este modo, las

ecuaciones para Vyy vy (b-¥)se  stguen siendo las mismas y vdlidas para todas las estrellas,

70



Capitulo 5 Observaciones adquisicion y reduccion

mientras que las ecuaciones para migs Y Ciad 5S¢ dividen en los dos intervalos o grupos ya
antes mencionados, garantizande un mejor ajuste matematico para los datos de las graficas de V

vs. (b-y).

8. Ya obtenidas las constantes de transformacion, se transforman al sistema estindar las

magnitudes instrumentales de cada estrella.

9. El tiempo es la partc més cuidada por el astrénomo, por lo que la forma en que se mide para
un cierto evento astronémico dependera escncialmente del sistemma de referencia en el que se
encuentre ¢l observador, asi como del movimiento del mismo. Existen varias formas de
medirlo, por ejemplo considérese el dia solar aparente, el cual es el lapso de tiempo entre 2
trdnsitos sucesivos del sol por el meridiano, (AOAN, 1997), varia durante el afio por lo que su
longitud depende de 3 factores: i) la rotacidn de la tierra, 11) la oblicuidad de 1a ecliptica y iii)la

velocidad de traslacién de la tierra alrededor del sol. (Ame, 1982).

Por otro lado, también s¢ tienc ¢l tempo sideral (ST) que es el tiempo dado por las
estrellas, es decir, la ascension recta de una estrella generalmente en el meridiano. La longitud
de un dia sideral es definido como ¢l tiempo entre dos transitos sucesivos del equinoccio vernal
(dfa del afio en el que se inicia la primavera en el hemusferio norte, en el que la duracitn del dia

y de la noche son iguales, (AOAN, 1997)), {(Ame, 1982).

Hay 4 caminos basicos para medirlo:
a) A partir de la hora angular (HA), 1a cual se expresa como:
hora angular(HA) = tiempo sideral local(LLST) — Ascension recta(RA)
asi a partir de esto se puede definir al riempo sideral (ST) como:
ST=RA+HA
b) A través de tablas del The Astronomical Almanac que da el tiempo sideral a 0" UT para
todos los dias del afio.
¢) A partir del cdlculo con una computadora (programas en FORTRAN), dada la longitud, el
UT, y la fecha juliana (JD), se puede obtener a través de una simple ecuacién, el tiempo
sideral:

ST = (6.6460556 + 2400.0512617 (D ~ 2415020)/(36525
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+ 1.0027379 (UT) - longitud(en horas))
d) A través de relojes que miden este tipo de tiempo, de los cuales hay dos variantes, los relojes
eléctricos que usan motores mry costosos y los relojes digitales que nsan la oscilacion a nivel

atémico de cristales, (Arne, 1982).

10. También, conocida la fecha, pasamos a dias julianos, para esto simplcmente buscamos en
algim almanaque la fecha correspondiente, y leemos el dia juliano (JD) que corresponde a la
fecha deseada. Ademds debemos transformar las horas y los minutos a fracciones decimales de
dia. Actnalmente se usan ya programas en lenguaje FORTRAN para realizar estos cdlculos de

manera més rapida, (Arne, 1982).

11. Para comparar los datos medidos en las diferentes €pocas del afie, se refierc el tiempo de
observacién al Sol, por lo gue es necesario hacer una correccién al tiempo "geocéntrico”, esto
es porque la velocidad de la luz es finita, y no llega al mismo tiempo al Sol que a la Tierra, sino
que hay diferencias de hasta 300 segundos antes o después de Hegar al Sol; a este se le llama
tiempo "heliocénirico”. Las diferencias dependen de 1a época del afio, de la longitud celeste del
Sol, de la distancia de la Tierra al Sol, de Ia Inclinacidn de la ecliptica respecto al ecuador, y de
las coordenadas de la estrella. La correccidn heliocéntrica al ttempo de observacién es (Landolt

y Blondeau, 1972):

H.C. =-0.0057755[(R cos® )(cose. cosd) + (R senB)(sent send + cose cosd senat)},
con R la distancia de la Ticrra al Sol en la fecha dada, © la longitud celeste del Sol en esa fecha,
o la ascencidn recta de la estrella, & su declinacidn, y € la inclinacién de la ecliptica (& =
23°27Y.

Por otro lado, se sabe que las observaciones astronOmicas estdn afectadas por el

enrojecimicnto que produce el polvo interestelar, por Io que es importante hacer correcciones a

las magnitudes ¢ indices de color.
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5.3.2. Desenrojecimiento

Para desenrojecer las magnitudes e indices de color, se pueden aplicar las siguientes relactones:
E®-y) = (b-y) - (b-y)o
co = ¢1 - 0.25 E(b-y)
mg =y + 0.3 E(b-y)
5.3.3. Estrellas de tipo espectral Ay F

La siguiente rutina de desenrojecimicnto fuc propucsta por Nissen (1988), en basc a

calibraciones de Crawford.
Para estrellas F ( con 2.59< B <2.72), (ver pag.. 68) se cumple que:
(b-y)o =K + 1.11 AB + 2.7AB* -0.05 8 ¢ - (0.1 + 3.6AB) 8 my
Para estrellas A (con 2.72< B <2.88):
(b-y)o=02946-1.00B - 0.1 8 co.
Aqui se tiene que: AR = 2.72 - B; K = 0.218; 0my = Mipadas(B) - m0; S¢o = ¢o - Cresd B
Myniades €5 1a relacion entre m y B para las Hiadas. La relacién para las Hiadas la da Crawford

(1966), asi como otros de los pardmetros mencionados en estas relaciones.

1. La magnitud visual absoluta se calcula de la siguiente relacién:

My = Mvzams (B) - f deo,

73



Capitulo 5 Observaciones adquisicién y reducsién

donde f= 9 para estrellas A, y f= 9 + 20 para estrelias F. La magnitud aparente (v) corregida

por extincidn interestelar se determina como sigue:
vo = V- 4.3 E(b-y),
2. Bl médulo de distancia de cada estrella se calcula como sigue:
DM =V - M,
3. La metalicidad sc halla por medio de la férmula:
[Fe/H] = - [10.5 + 50(B - 2.626)] dmy + 0.12,

vilida sélo para estrellas de la secuencia principal en el intervalo 2.59 < f# <2.72, esto es, de

tipo F.

5.3.4. Determinacion de parametros fisicos

Para determinar las temperaturas y gravedades superficiales, se usan las mallas de Relyea y
Kurucz (1978), como ¢l de la fig. 3.5 del cap. 3. En estas, al graficar cn los diagramas (&-y); vs

€10, ¥ M1o VS C1p, S€ oObtienen los valores de log gy Tes-
Para determinar la magmtud bolométrica (M), se tiene que utilizar la siguiente

relacion:

Mpo =My +B.C
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donde se tiene que My=magnitud visual absoluta y B.C.=correccion bolométrica, que se pueden
obtener a partir de tablas (ver el libro Astrophysical Data: Planets and Stars en Cap. 9), en
muchos casos, esta B.C debera ser extrapolada de los datos de esta tabla. Una forma efectiva de
hacerlo es trazando una curva suave que pase por los punios de B.C y su correspondiente
temperatura, asi dada la temperatura de una estrella, se puede obtener en buena aproximacién

una correspondicnte B.C asociada. Un ejemplo de lo anterior, se presenta a continuacién:

Popalation 1

Luminosity Class v mn I
logTog T.g BC BC BC
FK)  (mag) {(mag) (mag)

0 »
49 79000 ~B.15 -6.15 - 6.15 N ®
48 63000 -6.35 -535 - 535 1 * .
4.7 50000 -4.60 =-4.60 - 4.60 ol e .
48 40000 -3.83 -38% - 3.83 .
45 31600 -3.23 -3.09 - 3.08 o 1 *
4.4 25100 - 2.67 -2.52 ~2.39 g .
43 20000 ~ 216 -197 - 177 =41,
4.2 15000 - 1.52 - 140 -~ 1.20 e | ¢
41 12600 -092 -0.85 -0.82 - v
4.0 10000 - 0.37 - 0.37 - (.45 T el . . :
3.9 7940 -0.13 -0.13 -0.00 =
38 6310 -0.15 -0.14 -0.03 T
3.7 5010 -0.38 -036 -0327 od o
2.6 3080 -~1.11 -057 -Q.85
3.55 3550 -197 - 1.82 - 1.453 ———
3.5 3160 -2.97 -300 -2.22 0 15000 20000 45000 60000 75000 90000
3.45 2820 -3.71 -3.71 - 3.38
34 2510 -44 -44 -4.1 T €10
3.3 2000 -6.1: -6.1: -1
3.2 1600 - &: - 8: -8

Tabla.5.3.1. Correccién bolométrica para distintos valores de temperataras efectivas en las estrellas.

Adicionaimente se presenta la gréifica de ésta tabla para estrellas de luminosidad tipo HI. Lang, 1991.

Teniendo lo anterior, es posible encontrar los modos de pulsacién de las estrellas,

utilizando la siguiente relacién:

log O =-6.456 + log P + 0.5 log g + log Ty + 0. 1M
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de aqui se despeja Q, v de la tabla II dada por Breger (1979), se encuentra el modo de pulsacién

de la estrella, de acuerdo al valor de @ encontrado.

Otro pardmetro que se puede determinar para la estrella es su radio, ¢l cual estd en
funcién de las temperaturas efectivas tanto del sol como de 1a esirella asi como también de sus
magnimdes visuales absolutas, esto hace que el radio de Ia estrella este dado en términos del

radio solar. A continnacidn se muestra dicha relacidén matematica:
_ 44 ~04m -m )}y 112
(R/Rg) = {(T/Tp) 10 o €}

donde Rg=radio de la estrella, Rg=radio del sol, T.stemperatura efectiva de la estrella,

Teo<temperatura efectiva del sol, me= magnitud absoluta del sol y finalmente me.=magnitud

absoluta de la estrella.
5.3.5. Determinacion de frecuencias en series de tiempos

Muchas curvas dc Inz de una cstrella, aquellas que muestran la variabilidad de la misma,
pueden presentar {luctuaciones en amplitud y forma, mientras que hay otras que se repiten
fielmente ciclo a ciclo. Cuando la forma de la curva de luz y la amplitud no se repiten, se
puede deber a dos causas: a) que tanto los periodos, como las amplitudes, sean variables, b) que
la complejidad de las curvas de luz sea sdlo aparente, causada por dos o mds modos de

pulsacién con periodos constantes, Falcon (1988).

Para la determinacién de estos periodos (=1/frecuencia), se usan varios métodos unos
mds confiables que otros, por ¢jemplo una consiste en contar ¢l mimero de ciclos completos
duranie una sola obscrvacidn v dividir esie nimcro entre el ticmpo transcurride durante la
observacion. Los periodos medios de varias sesiones pueden promediarse para dar un mejor

valor medio, Falcon (1988).

El método O-C, que sirve basicamente para encontrar frecuencias en series de tiempos

Falcon (1988), se puede aplicar facilmente a las variables monoperiddicas. En éste método dado

76



Capftuio 5 Observaciones adquisicion y reduccion

un periodo inicial aproximado y los tiempos de maximo observados, se calculan los tiempos de
maximo a los que se les llama los valores calculados, se hace {a diferencia entre los valores de
tiempo de maximo observados y los calculados (O-C) posteriormente se calcula 1a dispersion
correspondiente de los valores de (O-C). Se repite este mismo proceso variando ligeramente el

periodo inicial, y se toma como mejor periodo el que tenga la minima dispersion.

Otro método es el del andlisis de Fourier, en el gue una funcién de variable real,
cnalquiera que ésta sea, puede ser puesta como superposiciones de senos y cosenos, es decir:
Si

Fix)=ay/2 + ajcosx + bisenx + az;cos2x + basen2x +..........

entonces los coeficientes de Fourier vienen dados por:

ar=(1 f;fr)f F(x)cos kxdx

be=(1/ :z)f" F(x) cos kxdx

De este modo, dados los puntos observacionales de la variabilidad de una estrella,
siempre es posible ajustarles, tanto como se quiera, una curva que cumpla con el andlisis de
Fourier antes expuesto. En gencral hay una técnica estdndar de Fourier, que consiste en
multiplicar Jos datos por senos y cosenos considerando un intervalo de frecuencias. Sumando
estos dos conjuntos de productos para cada frecuencia, se inspecciona el resultado llamado la
potencia, para determinar a que frecuencia ocume el mayor de estos valores, entonces se
identifican algunas de estas frecuencias como el comportamiento que exhibe la estrella. Para
determinar cuantas frecuencias estdn presentes en los datos, se restard Ja frecuencia que haya
tenido la mayor potencia (blanqueado o prewhitening) y se le aplicard nuevamente el mismo
método seguido anteriormente a los residuos. Se considera que ya que se tienen todas las
frecuencias que representan el comportamiento periédico de la estrella, cuando la potencia de la
frecuencia obtenida después del tltimo blanqueado sea del orden del ruido intrinseco, Falcon
(1988).
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Finalmente, para hacer el ajuste por frecuencias miltiples, se debe hacer un ajuste de
funciones periddicas por medio de minimos cuadrados a un conjunto de datos y frecucncias
dadas, utilizando todas las frecuencias simultineamente, aunque cada frecuencia pucde ser
probada independientemente, para obtener el mejor conjunto de frecuencias, amplitudes y fases.
La validez de este ajustc se establece puméricamente utilizando principalmente cuatro
indicadores estadisticos: a)el error cuadriatico medio, b)el coeficiente de correlacién miiltiple,
que proporciona la fraccién de variacion de la variable independiente explicada por el modelo,
c)La estadistica de Durbin-Watson, que es ua indicador numérico del contenido armdérico de
los residuos, y d)La prueba F dada por €l modelo, la cual expresa el porcentaje de la variacién
no explicada por éste. La principal ventaja de éste método es que no es necesario restar una
frecuencia para encontrar las otras, ya que siempre se puede trabajar con el conjunto completo

de frecuencias y datos originales, Falcon (1988).

Actualmente es posible calcular todo lo antenor mediante programas de computadora
que pueden determinar las frecuencias de oscilacion de una estrella, ¢jemplos de estos

programas son ANAFRE v PERIOD descritos en mayor detalle en Pefia et al. (1998).
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Capitulo 6

Resultados y andlisis para V1719 Cyg

6.1 Resultados de 1a Fotometria absoluta

De acuerdo a lo visto en el capitulo anterior, se hallaron los coeficientes de transformacién al
sistema estdndar. Tal y como lo hizo Gronbech (1976) se dividié en dos grupos a las estrellas
estindares, es decir, aquellas que presentaban un (b-y)<0.409™ y aquellas con (b-y)=0.410™.
Para el caso de V1719 Cyg como es una estrella tipo espectral F, segiin los datos de la
literatura, se procedié a dejar sélo aquellas estrellas estdndares que caen dentro del intervalo
(b-y)<0.409™, de este modo, ccuaciones de transformacién al sistema estdndar quedan como
sigue:
Viead = 18.8156 + 0.0193(b-Y)inst + Yinst
(b-y)sa = 0.8496 + 1.0192(b-Y)insts
Misg = -1.0614 + 1.1620 myj5, + 0.1307{b-¥)s14,

Cind = 1.4688 + 1.0765 ¢rjpg + 0. 1828(0-Y)s1a,

HB,u = 2.6906 + 1.231(H B}
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Las constantes de cada una de las ecuaciones de transformacion anteriores, se
encontraron utilizando el programa CONS (A. Arellano y L. Parrao) cuyo archivo de salida

desplego6 1a siguiente tabla:

Tabla 6.1.1. Coeficientes de las ecuaciones de transformacién, mostrdndose las estrellas estdndares, asi

como también sus correspondientes desviaciones estandares.

A=18.8156 | B=0.0193 1
C=038496 | D=1.0192
I FE=-1.0614 | F=1.1620 J=0.1307
) T G=14688 | H=1.0765 | 1=0.1828 T
ST183085 -0.00097 0.00493 -0.00383 0.00835
BS5633 0.01097 0.00485 -0.00383 0.00256
BS5717 0.02428 -0.00284 0.00005 | -0.0008%
BS5752 -0.02747 .0.00459 0.00065 | .0.01121
BS6332 0.00603 -0.02309 0.00000 { 0.60000
BS6453 -0.00751 -0.01658 0.00214 -0.00994
BS7253 0.00196 | -D.00614 0.00832 0.00831
BS7503 0.03047 -0.01260 -0.00350 0.00281 ;
H28 0.01719 0.02770 0.00000 0.00000
H17 -0.02056 0.02836 0.00000 0.00000
Desv. Std. 0.01888 0.01717 0.00439 0.00794
No. Pts. 10 10 7 7

De estos valores se puede ver gue las incertidumbres para la transformacién de esta
scsién son: (3V, 8(b-y), dml, &cl, 88) = (0.019, 0.017, 0.004, 0.008, 0.025). Estos valores, son
funciones de la magnitud de la estrella, pero en todos los casos bastantes conteos para las

estrcllas aseguran que la precisidn sea de 0.01 mag.

Por otro lado, los valores que finalmente se encontraron de la fotometria de V1719 Cyg

para el intervalo fase como en McNamara (1997), entre 0.3 y 0.75 son:

Tabla 6.1.2. Valores finales de la fotometria de V1719 Cyzg.
A {(b-¥)
T 8.110+0.064

my €y
(.260 2 G.010 0.754 £ 0.020

Hp
2.691 +0.013 [

0.261 £0.019
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De la aplicacién directa de las ecuaciones de transformacion, se puede ver que para las
estrellas estdndares (Std los valores de la literatura comparables con los instrumentales se

muestran en Ja siguiente tabla:

Tabla 6.1.3. Valores fotométricos para las estrellas estéandares, tanto los encontrados en la literatura

como los encontrados de forma instrumental.

Literatura Instrumental
Estrellas Std. Y (b-y) my Cj v {b-¥) m; <
5T183085 6.73 0.24 0.133 0.876 -12.073 -0.603 1.099 -0.456
BS5633 6.02 0.032 0.19 1.017 -12.791 -0.807 1.171 -0.285
BSs717 6.28 0.008 0.136 1.044 -12.544 -0.823 1.123 -0.254
BS5752 6.15 0.046 0.194 1.142 -12.623 -0.784 1.168 -0.18
BSB332 5.28 1.00E-03 0172 1.102 -13.526 -0.81
BS6458 5.39 0405 0.178 0.312 -13.41 -0.42 1112 -0.994
B87253 5.65 .18 0.19 0.752 -13.255 -0.651 1.143 -0.563
BS7503 5.8 oM 0.212 0.368 -12.858 -0.419 1.146 -0.954
Hz28 10.532 0.116 (1] 1.066 -8.252 -0.747
H17 10.014 0.4 0171 0.4 -8.772 -0.469
HO06 8.645 0.667 0.553 0.311 -10.173 -0.156 1.498
H1t 9.515 0.747 0.627 0.144 -8.232 -0.062 1.562 -1.08
BS162503 8.33 0.47 0.1% 0.43 -10.494 -0.36 1.152 -0.919
BS5270 8.21 0.638 0.087 0.541 -12.646 -0.207 1.104
BS6458 5.39 0.405 0.178 0.312 -13.41 -0.42 1112 -0.994
BS7503 5.98 0.41 0.212 0.368 -12.858 -0.419 1.146 -0.954
BS7504 6.2 042 0.226 0.354 -0.413 1.157 -0.971

Si a estos datos se les aplica una regresion lineal por parejas (literatura vs. instrumental),

se observan los siguientes ajustes:

Tabla 6.1.4. Regresiones lineales aplicadas a los valores de la tabla anterior.

Modelo de regresion lineal Y = A + B * X teniendo para Vi, vs. Viys 10 siguiente:

Pardmetro Valor Error

A 18.72711 0.04277 o i
B. 0.99323 0.00358

R SD N P o
0.99991 0.02489 16 <0.0001
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Del mismo modo para (b-y)u: vS (b-¥)ins:

Resultades y andélisis para V1719 Cyg

Parametro Valor Error

A 0.82594 O.OO;-H

B 0.98552 0.01622

R 5D N P
0.99797 0.01555 17 <0.0001
Analogamente para myj;; vS. Myjps’

Pardmetro Valor Error

A -1.01781 0.05972

B 1.05166 0.04974

R Sb N P
09868_4 | 0;(-)2608 14 <0.0001
Finalmente para Cry VS Ciins!

Pardmetro Valor Error

A 1.31358 0.02197

B 1.00699 0.02789

R SD N P
0.99619 0.03187 12 <(.0001

Como puede verse, practicamente todos los coeficientes de comelacion R son mmy

cercanos a 1, lo que nos dice de inmediato que los valores instrumentales siguen una relacidn

Imeal con los de la literatura, por lo que se puede decir que los coeficientes de transformacién



Literatura

Literatura
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obtenidos anteniormente, son valores confiables para la determinacion de los parametros de

V1719 Cyg, de los cuales se hablard mds adelante.

A continuacién se presentan los grificos de estos valores de la literatura vs. los

Resultados y analisis para V1719 Cyg

instrumentales:
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Figura 6.1. Gréficas de los valores de la hiteratura vs. los valores instrumentales para las estrellas

estandares.
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A continuacién, sc presentan las graficas de cada indice, los cuales atin no estdn
corregidos por enrojecimiento. Los datos de estos grificos pueden ser encontrados en la Tabla
A.l1, del apéndice A.1:

V1719 Cyg
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Figura 6.2. Magnitudes e indices enrojecidos v en fase para V1719 Cyeg.
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A continuacién, se presentan las grificas de cada {ndice ya desenrojecido, asi como la

determinacién de Ter v log g €n los diagramas de Relyea y Kurucz, (1978):

V1719 Cyg
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Figura 6.3. Magnitudes e indices desenrojecidos y en fase, asi como la posicién de la V1719 Cygen la

malla de Relyea y Kuruez, 1978,
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Del mismo modo, los datos de los graficos anteriores, se presentan en la Tabla A2, del

apéndice A.2.

Por otro lado, del diagrama de Relyea y Kurucz (1998) se puede ver que la variacion de
la temperatura efectiva de €sta estrella, se encuentra en ¢l intervalo: [6400K , 7100K], lo que
permite asociarle una temperatura efectiva a la estrella de <Te>=6750K, por otro lado, la
gravedad superficial, log g, de la estrella estd en el intervalo de {2.8, 3.4], por lo que el valor
promedio de la gravedad superficial queda cn <log g>=3.1, estos valores fueron los utilizados

para la determinacion de los demés pardmetros fisicos de V1719 Cyg.

6.2 Determinacion del Periodo

Para la determinacién de los periodos de oscilacién de V1719 Cyg, se siguieron los pasos ya
antes mencionados en el cap. 5, se utilizaron los programas de computadora ANAFRE vy

PERIOD, descritos en Pefia et al. (1998), a continuacidén se muestran los resultados obtenidos:

Tabla 6.2.1. Frecuencias encentradas con PERIOD v ANAFRE.

Autores Fecha | <-------- { PERIOD > | < ANAFRE | ---——-ee-> | ndat | Residuo
s £ fa f, fy f;
Gonzalez & Pefia | 1979 | 3.7454 |7.4677 0.3344 }3.7403 7.4748 11,1973 262 |[0.1117
Padalia & Gupita | 1982 | 3.74147 [6.30408 10.4898 | 3.74100 | 7.48108%8 11.24447 | 111 |D.11858
Poreiti 1984 | 3.74319 | 7.48523 |4.33223 |3.74212 | 7.48657 301 10.11363
Johnson & Joner | 1986 3.74116 |{7.48235 467763 |3.741159 17482338 |4.677611 {664 |0.10861
Presente trabajo | 2001 6.3021 4.5426

El andlisis de todos los datos se lista cn la tabla 6.2.2. se hizo con ¢l programa
MUFRAN (Kellath 1990). MUFRAN (MUlti FRequency ANalysis), es una coleccién de
métodos para la determinacion de periodos ideal para los datos observacionales en Astronomia.
En el apéndice A.3, se muestran de manera general instrucciones de este programa. Se encontrd
un periodo estable de 3.741 ¢/d, un segundo de 7.482 c/d, asi como un tercero 11.223 ¢/d.
Posteriormente regresaré a decir con mas cuidado coémo se obtuvieron estas frecuencias, para
todos los datos existentes de los estudios por mas de 20 afios de esta estrella.

Por otro lado, dadas las freccuencias obtenidas a lo largo de cstos 20 afios de estudio de

la estrella V1719 Cyg, es posible tencr mejores ajustes a la curva de luz de la estrelia. Sin
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cmbargo hay que considerar que todos los estudios que se han rcalizado sobre csta estrella, no
han sido hechos bajo los mismos sistemas instrumentales, por lo que, en el range de
milimagnitudes, las combinaciones fotometro/filtro llevan a puntos-cero diferentes, aun cuando
se utilizan las mismas estrellas de comparacién, por lo que este efecto debe ser considerado

cuando se unan todas las series de datos.

Por otro lado, también se debe hacer mencién de que la banda V de Johnson difiere de la
banda y de Strémgren siendo ligeramente mds alta, sin embargo para nuestras mediciones se ha
considerado que sean iguales estas bandas, excepto en los puntos-cero, lo que ayudard para
ajustar todos los datos de los diferentes sitios. Para cada observatorio los puntos-cero
fotométricos, se determinaron promediando todos los datos y substrayendo ia media. Este
método de promedio cs mds estable si muchos ciclos que estdn representando un cierto sistema
instrumental, son promediados. Aunque las estrellas HADS tienen periodos mds largos que las
estrellas & Scuti de baja amplitud, es decir, pocas mediciones de ciclos, 1o que lleva a pensar de
esta manera, gue la determinacion de los puntos-cero estd bien establecida. La calidad de la
figura 6.4, confirma todos estos procesos de homogenizacion para los diferentes datos de los
estudios por mas de 20 afos de ésta estrella.  Solamente dos noches, a HID 2443778 vy
2450626, presentaton un problema de definicién del punto-cero. Como resultado de la
homogenizacion, la parte de frecuencias bajas del espectro de amplitud se limpia bastante para

no perturbar el rango de frecuencias donde €l modo principal de la estrella aparece.

Finalmente, se analizaron todos los datos disponibles desde ¢l afio de descubrimiento de
la estrella V1719 Cyg en 1979 hasta el afio de 1988. Cabe mencionar que las noches de la
temporada de 1997, no fueron incluidas en este andlisis debido a que la separacion temporal de
9 afos de 1988 a 1997, que de ninglin modo altera drdsticamente a la solucién final. Es
necesario enfatizar que las soluciones se obtienen de los espectros ya propiamente probados.
Respecto a la base de tiempo larga, los espectros fueron calculados en 10000} puntos entre un
rango de 0-20 c/d. Para la representacion grafica mdés simple, se muestran los espectros
comprimidos, es decir, que sdlo los valores del maximo se trazan en 0.0022 de cajas/ancho-dia

de 10s espectros.
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La figura 6.5, muestra la ventana espectral de la estrella V1719 Cyg. En el panel a,
pueden identificarse las frecuencias de la estrelia que se extraen de los datos de una manera
sencilla. En los paneles b-f, se muestra la bisqueda de las demas frecuencias de oscilacidn de la
estrella, en cada panel se marca con una flecha la ubicacién de la frecuencia (cuyo valor se
coloca a un lado de la misma) que se ha tomado para el pre-blanqueado de las demds
frecuencias. Hay que enfatizar aqui, que el pre-blanqueado sdlo sc ha utilizado para dar una
representacion grafica, ya que a cada paso, todas las frecuencias que aparecen en la figura 6.5
se calcularon. Hay que hacer notar que cada frecuencia fue calculada de manera independiente,
a pesar de esto sdlo dos frecuencias las f1=3.741c/d y £,=4.677c/d, representan frecuencias
independientes. Las frecuencias 7.482c/d y 11.223c/d, son como puede verse el scgundo ¥
tercer arménico del modo dominante respectivamente. La quinta frecuencia de 8.418c/d como
puede verse es una combinacidn lineal de (f; + f3), es decir, la suma dc¢ los modos
independientes, y queda probada esta frecuencia debido a que presenta la amplitud més baja. En
¢l pane] e se presenta el limite de importancia en cuanto a frecuencias con una linea continua y
como puede verse esta frecuencia es cuatro veces el valor malo del espectro residual, (Breger
et-at, 1993), este valor ha sido aceptado y calculado para el rango de lc/d y cambiado al valor
de 0.5¢/d. Claramente se ve esta combinacidn lineal. Hay una cresta distinta a 1.0029¢/d en el
pre-blanqueado del espectro residual con 5 frecuencias. Aunque la combinacidn lineal, (f; - £7)
que es igual a 0.9366c/d estd cercana a la cresta distinta, se concluye que probablemente estd
debido a una homogenizacidn impropia. Esta cresta corresponde a los datos de 1986, mismos
que se analizaron sin que se encontrara algo que confirmara un error que provocara esta

inhomogenizacién.

En la tabla 6.2.2, se muestra una lista de las frecuencias encontradas en el presente

analisis.

Tabla 6.2.2. Resultados finales de las frecuencias de oscilacién encontradas para V1719 Cyg.

Frecuencia {c/d) Amplitud Fase

= 3.7411556 0.14079 120
2= 7.4823111 0.02988 93
3= 11.2234667 0.01054 346
f= 4.5777749 0.01989 63
{f1+f2)= 8.4189900 0.00809 355
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Figura 6.5. Ventana Espectral de V1719 Cyg, con el andlisis de datos disponibles de1979 a 1988, los

paneles a-f muestran la transformada de Fourier {TF) total y las sucesivas frecuencias pre-blangqueadas.
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Cabe mencionar que se realizé una prueba, a partir de las frecuencias mostradas en la
tabla 6.2.2, a las dos noches de 1997 que no se consideraron en el andlisis. Aunque hay un
ligero problema cn el punto-cero de la noche HID 2450626, ¢l prueba para la noche HID
2450627 es perfecto, es decir, la prediccion a 9 afios se ajusta bien con estas frecuencias, lo que
sugiere que las frecuencias y las amplitudes de los modos de V1719 Cyg, no cambian de una

manera notable en una escala de tiempo de dos décadas.

Finalmente, haciendo una comparacion enire las frecuencias presentadas en la tabla
6.2.2 y las de la tabla 3.9.1 donde se presentan los resultados de varios estudios sobre V1719
Cyg, puede ser bastante fécil si consideramos que el periodo P estd dado por P=1/f, siendo f 1a
frecuencia de oscilacidn de la estrella y lo que se observa es que la frecuencia encontrada
mediante ¢l método descrito anteriormente, engloba estadisticamente bien a las frecuencias

encontradas por los diversos investigadores de ésta estrella,

Adicionalmente, cabe mencionar que el andlisis hecho a ésta estrella V1719 Cyg, por
mds de 20 ailos, ha permitido establecer una mejor precision de los valores de las frecuencias de
oscilacidn de la mismna, ademas esto s¢ refleja claramente en la figura 6.4, donde la curva de luz
trazada se ajusta muy bien a todos los datos de las diferentes temporadas de los ahos de 1979 a

practicamente el afio de 1997, 1o que refleja un gran logro, sin lugar a dudas para la ciencia.

6.3 Determinacion de Parametros Fisicos

Como ya se¢ habia visto ya en la seccidén 6.1 y particularmente la figura 6.3, del diagrama de
Relyea y Kurucz (1998) se puede ver que la variacion de la temperatura efectiva de esta
estrella, se encuentra en el intervalo: [6400K , 7100K], lo que permite asociarle una
temperatura efectiva a la estrella de <Te>=(6750 £ 495)K, por otro lado, la gravedad
superficial, log g, de la estrella estd en el intervalo de [2.8, 3..4], por lo que el valor promedio de

la gravedad superficial queda en <log g>=3.1 1 0.4.
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As{ mismo, la magnitud visnal absoluta My de la estrella, determinada a partir de la
fotometria, tiene el valor: My=(0.684 £ 0.366)mag, de esta forma al utilizar la relacién de My
dada en la seccion 5.3.4, y deduciendo una B.C=(-0.093 % 0.005) a partir de un ajuste
polinomial a esta funcién de correccion bolométrica, se obtiene el siguiente valor: Myq=(0.591
+ 0.371)mag. También ¢l enrojecimicnito determinado para la estrclla a partir de la fotometria
de Stromgren tiene el siguiente valor: <E(b-y)>=(0.008 * 0.009), que como puede verse es un
valor con un crror bastanie grande, sin embargo este valor es el que se determina a partir de las

observaciones y asi se ponc en ¢l prescnte trabajo.

Anilogamente, de la seccidn 5.3.4, del cap. 5, se puede determinar el radio de la estrella
de tal modo que el valor de éste es de: R=(4.86 + 2.37)R,, que en comparacion con los dates en

la literatura, este valor estd razonablemente similar.

Finalmente, a partir de lo establecido en la seccidn 5.3.2 y 5.3.3, del cap.5, se puede
determinar la metalicidad [Fe/H] de esta estrella, la cual tiene un valor de; [Fe/H]=(1.365 *+
0.144), que como podri notarse es un valor que dificre bastante de los valores determinados en
la literatura, esto quizds se puede deber a que se ha determinado, en este trabajo, un
desenrojecimiento mis pequefio que el de los demas autores, adicionalmente el indice ml
también presenta una dispersién considerable, lo que afecta directamente el valor encontrado en
las metalicidades de V1719 Cyg, sin embargo cabe hacer notar que esto es relativo, ya que cada

autor, como se vera ¢n la tabla 6.3.1, define su forma de determinar [Fe/H}.

Tabla 6.3.1. Comparacién entre los pardmetros fisicos encontrados en este trabajo para V1719 Cyg y

los encontrados en la literatura.

Autores Fecha [Fe/H] T. Esp. <E(b-y)>_' Muq logg Radio (Ro) | <Te> (K)
Gonzalez y Peiia 1979 F51IIT
Gupia y Padalia 1980 F2HI 0.25 49
Padalia y Gupta 1982 3.34
Johnson y Joner 1985 0.040 3.87 7470
Johnson y Joncr 1986 | 0.456-0.664 0.029 0.8 344 7020
Alania 1987 +0.3 -3.20-3.40 6700-7300
| Prescnte trabajo 200t 1.365 0.008 0.591 3.1 4.86 6750
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6.4 Conclusiones

Como ya se ha visio, V1719 Cyg es una estrella poco comiin, ya que su periode permanece
constante en una escala de tiempo de aiios. Es una estrella que es bdsicamente es 4.86 veces
mas grande que nuestra estrella, el sol. También es mas caliente (6750 K), esto permite predecir
tal y como lo establece R. Kippenhahn (1994), su tiempo de vida, cl cual debido a que se

encuentra fuera de la secuencia principal, tiene un valor menor a unos mil millones de afios.

La determinacién de las frecuencias de oscilacién de esta estrelia a partir de los datos
ya generados por mas de 20 afios de observacién de la misma, han permitido brindar un mejor
ajuste su curva de luz, y que ademds refleja de forma contundente que el periodo es constante

en una escala de ticmpo de afios, como ya ha sido mencionado anteriormente.

Este trabajo , ha permitido en cierto modo, dejar mas en claro la fisica de Ja estrella
V1719 Cyg, sin embarge es necesario atin seguirla estudiando ya que todavia quedan dudas
acerca de la metalicidad de la misma, que €s en lo gue no se ha conseguido un valor més o

menos fijo y que esté de acuerdo con los valores presentados por diversos investigadores.
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Apéndice A.1

Apéndice

Tabla A.1. Fotometria uvby-f para la estrella V1719 Cyg, los valores que se presentan en esta
tabla, ain no se corrigen por enrojecimiento. Estos datos estdn graficados en la fig. 6.1, del
capitulo anterior.

Beta () v {b-y) m, c1 HJD Phase
B.266 0.208 0.301 0.749 26.8086 0.2433

2.689 8.078 0.269 0.232 0.778 26.8168 0.273%
2.684 8.125 0.27 0.249 0.761 26.8273 0.3135
2.68 8.108 0.28 0.238 0.755 26.8339 0.3380C
2.675 8.103 0.277 0.248 0.744 26.8395 0.3588
2.69 8.115 0.281 0.244 0744 26.8464 0.3847
2.69 8.119 0.278 0.262 0.734 26.8526 0.4078
2.674 8.118 0.275 0.256 0.733 26.8593 0.4332
2.678 8.125 0.273 0.263 0.729 26.8653 0.4553
2.681 8.116 0.27 0.263 0.735 26.8709 0.4766
2.701 8.084 (.269 0.257 0.732 26.8776 0.5014
2.693 8.031 0.263 0.265 0.741 26.8850 0.5293
2.674 8.095 0.258 0.273 0.743 26.8911 0.5521
2.686 8.076 0.256 (.264 (0.749 26.8966 0.5725
2.678 8.062 0.25 0.269 0.752 26.9031 0.5968
2711 8.028 0.252 0.258 0.755 26.9088 0.6180
2.705 8.028 0.245 0.264 0.756 26.9146 0.6400
2.677 8.039 0.241 0.269 0.769 26.9204 0.6615
2.603 8.023 0.238 0.274 0.765 26.9260 0.6827
272 8.069 0.223 0.267 0.793 26.9325 0.7067
2.724 8.005 0.234 0.276 0.805 26.9385 0.7282
272 8.029 0.214 0.271 0.801 £6.9450 0.75356
2.716 8.016 0.208 0.272 0.813 26.9518 0.7792
2.728 8.008 0.203 0.265 0.82 26.9586 0.8045
2.726 7.936 0.199 0.273 0.835 26.9641 0.8251
2678 7.91 0.208 0.271 0.877 26.9710 0.8510
2.773 7.844 0.187 0.227 0.943 27.7987 0.9475
2.804 7.854 0.185 0.228 0.945 27.8045 0.9693
2.753 7.868 0.1 0.229 0.931 27.8102 0.9906
2.747 7.815 0,197 0.232 0.922 27.8157 0.0109
2.742 7.838 0.198 0.237 0.913 27.8209 0.0305
2.742 7.88% .19z C.244 0.903 27.8261 0.0501
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2732 7.877 0.208 0.239 0.89 27.8318 0.0713
2726 7.921 211 0.238 0882 27.8377 0.0833
2722 7.938 0.217 0.239 1.876 27.8429 0.1130
272 7.98 0.222 {.241 0.857 278494 0.1370
271 8.022 0.222 242 0.841 27 8557 0.1607
2705 8.048 0.253 0.231 0.843 27.8613 0.1816
2707 8.062 0.264 0.228 0.827 27.8665 0.2011
2.701 3.063 0.233 0.254 0.801 27.8721 0.2219
2.680 8.137 0.2589 0.233 0.799 27.8777 0.2430
2688 8.146 0.265 0.237 0.786 27.8834 0.2642
2684 8.157 0.273 0.239 0.769 27.8886 0.2837
2685 8.154 0.283 0.245 0.761 27.8944 0.3054
2678 8.205 0.267 0.245 0.762 27.9000 0.3264
2677 8.196 0.274 0.244 Q.755 27.6053 0.3461

8178 0.255 0.258 0.74 27.9110 0.3675
2.694 8.223 0.277 0.254 0.758 27.9160 0.3863
2685 8.188 0.279 0.254 5.758 27.9215 0.4074
2.69 8.182 0.281 0.257 0.74% 279275 0.4293
2.682 8.204 0.262 .255 0.735 27.9342 (.4543
2692 B.136 0.276 0.273 0.749 27.941¢ 0.4822
2.693 8.16 0.272 {.268 0.747 27.9482 0.5066

Apéndice A.2

Tabla A.2. Fotometria uvby-f para la estrella V1719 Cyg, los valores que se presentan cn esta
tabla, ya estdn desenrojecidos. Estos datos estdn graficados en la fig. 6.2, del capitulo anterior.
De izquierda a derecha, la séptima y octava columna corresponden a lo valores de Relyea y
Kurucz (1978), para estrelias estrellas entre 5500 K y 8000 K de temperatura efectiva.

Beta (B) Vo (b-v)o M1o C1p Phase &1 {b-yh {5-¥)o €10
2.785 7.8083 0.1787 0.2295 0.8413 0.9386 0.831 0.483
2.747 7.8323 0.1817 0.2315 0.9293 0.9817 0.836 0.45
2.742 7.7793 C.1887 0.2345 0.9203 ¢.c02 0.735 0.439
2.737 7.8023 0.1897 0.2395 0.9113 0.021¢ 0.637 0.43
2.737 7.8533 0.1837 0.2465 0.9013 0.0412 0.538 0.424
2.728 7.8413 0.1997 0.2415 0.6833 0.0625 0.449 0.42

2725 7.9723 0.1947 0.2675 0.8183 0.7856 0.376 0.415

2.722 7.8003 C.1907 0.2755 0.8333 0.8162 0.311 0.411

2722 7.8853 0.2027 0.2405 0.8803 0.0845 0.264 0.407

2721 7.9693 0.2257 0.2785 0.8033 0.7203 0.231 0.403

2.718 7.9023 0.2087 0.2415 0.8743 0.1¢4 1.123 0.334

2717 8.0333 0.2147 0.2695 0.7913 0.6979 1.002 0.335 0.2147 0.7913

2.717 7.9933 0.2057° | 02735 0.7993 0.7447 0.871 0.337
2.717 7.9443 02137 0.2435 0.8553 0.1281 0.743 0.339
2.714 7.9803 0.1997 0.2745 0.8113 0.7704 0618 D.342
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Tmagnification=\magstephalf

thsize= 93 trucmm \tolerance=3000

‘wsize= 240 truemm
‘hoffset = 25 trucmm

\supereject
\parskip Opc
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2709 | 7.9923 | 0.2437 | 0.2605 | 0.7533 | 06092 | 0.503 0.343 0.2437 | 0.7533
2705 | 8.0263 | 02557 | 0.2305 | 0.8253 | 01922 | 0402 0.345
2704 | 7.9923 | 0.2367 | 02665 | 0.7543 | 0.631] 0.319 0.345 0.2367 | 0.7543
2704 | 80123 | 0.2447 | 02335 | 08413 | 01728 | 0.255 0.345
2.7 8.0583 0.2607 0.2595 0.7303 0.4925 1.296 0.24 0.2607 0.7303
27 7.9863 0.2137 0.2445 0.8393 0.1618 1152 0.25
2.7 8.0273 0.2247 0.2565 0.7993 0.213 1.001 0.259
2694 8.1873 0.2687 0.2585 0.7573 0.3775 0.853 0.267 0.2687 0.7573
2.693 8.0553 0.2547 0.2675 0.7333 0.5204 0,702 0.274 0.2547 0.7393
2.693 7.9873 ©.2297 0.2765 0.7833 0.6738 0.559 0.281 0.2297 0.7633
2.693 8.1243 0.2637 0.2705 0.7453 0.4977 0.432 0.287 0.2637 0.7453
2.691 8.1003 0.2677 0.2755 0.7473 0.4733 0.327 0.292 0.2677 0.7473
2.69 8.0793 0.2727 0.2485 0.7423 0.3759 1.628 0.138 0.2727 0.7423
- 2.69 8.0833 0.2697 0.25645 0.7323 0.399 1.418 0.169 0.2697 0.7323
2.69 8.1563 0.2727 0.2595 0.7473 0.4204 1.25 0.184 0.2727 0.7473
2.689 8.0423 0.2607 0.2345 0.7763 0.265 1.081 0.198
2689 | 81013 | 02507 | 02355 | 07973 | 0.2341 0.912 0.21
2689 | 81103 | 0.2567 | 02395 | 07843 | 02553 | 0746 0.221
2686 | 80403 | 02477 | 02665 | 0.7473 | 0.5636 | 0.588 0.231 02477 | 0.7473
2.685 8.1183 ¢.2747 0.2475 0.75693 0.2865 0.444 0.238
2,685 B.1623 | 02707 | 02665 | 0.7563 | 0.3985 1.731 0.075 0.2707 | 0.7563
2684 | 80893 | 02617 | 02515 | 07593 | 0.3046 1.671 0.077 02617 | 0.7593
2684 | 81213 | 02647 | 02415 | 07673 | 0.2749 1.521 0.095
2683 | 8.1683 | 02537 | 02575 | 0.7333 | 04454 | 1298 0128 | 02537 | 07333
2682 | B.0803 | 02617 | 02655 | 0.7333 | 0.4677 1.101 0.15 0.2617 | 0.7333
2.68 8.0723 | 02717 | 02405 | 0.7533 | 0.3291 0.921 0.165 | 02717 | 0.7533
2.679 | 80893 | 0.2647 | 0.2655 | 07273 | 04484 | 0744 0178 | 0.2647 | 07273
2.679 8.0263 0.2417 0.2715 0.7503 0.5879 0.578 0.19 0.2417 0.7503
2.679 8.1693 0.2587 0.2475 0.7603 0.3176 0.071 0.2587 (.7603
2.678 8.0033 0.2327 0.2715 0.7673 0.6527 1.8637 0.045 0.2327 0.7673
2678 | 81603 | 0.2657 | 0.2465 | 07533 | 0.3372 1.591 0.044 | 02657 | 07533
2675 | 80823 | 0.2667 | 02585 | 0.7313 | 04243 1.489 0.051 0.2667 | 0.7313
2.675 8.0593 0.2477 0.2755 0.7413 0.5432 1.298 0.075 0.2477 0.7413
1.073 0.107
0.881 0.128
0.7 0.144
- Apéndice A3
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\parindent 2pc

\baselineskip=12pt

ont\nbf=cmbx 10 scaled \magstep2

ont\nrm=cmrl 0 scaled \magstep2

\pageno=0}

\deftboxit# | {\whox{\hrule\hbox { Wwrulelkern3pt
Wwhox {\kern3pt#1kern3pt | \kern3ptwrule Phrule }

\rm

W

\wskip 75 truemm

‘\centerling {\arm Number 1.}

\wskip 1.0 pc

\centerline{\nbf THE PROGRAM PACKAGE}

ywskip .5 pc

\centerline{\nbf MUFRAN}

\wskip 1.0 pc

\centerline {\rm ZoltVan KollVath}

Fe\vskip .5 pe

\centetline {\rm Konkoly Observatory - Budapest}

\vskip £.0 pc

\centerline {20.12.19%0}

\eject

‘hsize= 140 muemm ‘Mtolerance=3000
\hoffset = 135 truernm

‘centerline{\nbf THE PROGRAM PACKAGE MUFRAN]
wwskip 1 pe

‘centerline {ZoltVan KollVath}

\centerline {Konkoly Observatory - Budapest}

\wskip Zpe

{\bf INTRODUCTION}
\vskip 2pc

The MUFRAN (MU FRequency ANalysis) is a collection of methods

for period determination, sine fitting for observational data and

graphic routines For the visualization of the results. The programme

was written in Fortran langnage and it works on IBM XT/AT/386 compatible
computers equipped with graphics card (CGA HGC,EGAMCGA ,VGA),

and marh coprocessor.

The commands of MUFRAN can be chosen from the following menu, typing the
letter in the right side of the columns:

htd
\teftskip 2pe
\parindent Opc

LOAD LIGHT CURVE-—reeem - LWV DET D

\baselineskip=12pt

SAVE LIGHT CURVE--mmee— KA ZOOM-FF T oo F
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REFRESH THE DATA------------- Ry G
LOAD SPECTRUM----——-2am - TVWVWALS CALCULATION--—————--E
SAVE SPECTRUM-—--————- OV SEARCH (LINEAR)----——------——-H
SHOW THE LIGHT CURVE-------——~PA\\V AWM\ SEARCH (GRADIENT)Y----—----—-A
SHOW THE FIT-r------mnnmmamen YWWWAWWHITENING------ - W
SHOW THE SPECTRUM-—---———-3\WW WA WMAKE SYNTHETIC DATA--------—-B
COMPARE THE SPECTRA-—-—-—CVWWAAVWTEST AMPLITUDES - ——-- y4
MOVE THE SPECTRUM ----—-—-- MWW SYSTEM VARIABLES-——————-1
LLOAD LS COEFFICIENTS--------- U DOS COMMAND - X
SAVE LS COEFFICIENTS--—--— NVWAVWAQUIT Q

\baselineskip=12pt

\parindent 2pc

\leftskip Ope

\rm

The options of the left columns are connected with file operations
(writing and reading data) and graphics, One can save

or load the light curve, the calculated spectra and the parameters
of the sine fitting. The right column represents the calculations

of spcoura and LS fits.

The command SEE THE LIGHT CURVE displays the analysed time series. The
upper panel shows the total data sequence, while the bottoin panel shows

each data track independently. Pressing any key moves the nexi track to

the screen. All graphic modes can be exited by pressing {\it g} or (\it Q}.

\vskip 2pc

{\bf DATA TRANSFERS)
\wskip 2pc

The file structure of the light-curve (analyzed time series) must be one
of the following two formats:

\vskip 10pt
\basekneskip=12pt
\parindent Opc

\halign{#&\hfi#hhfil&\quad\nfil#hfil&\quadihfil#\hfiler
PV VAV &

$iii 13& B 1% & Sxxx_l%er

& 5 28& S 2% & Pxxax_28cr

& er

& Aer

& der

& Fiji_n$& S_n$ & Sxxx_ndcr}

\baselineskip=12pt

where $)pj_k$s and $ut_k$s are the integer and fractional paris of

1M




the time sequence and $xxx_k$s are the magnitude values, or

\wskip 10pt

\baselineskip=12pt

‘halign {#&\hilbfil&\quad\hfilivhfil\cr

VAR R T A LA Y

WESHIH 13 & Sxxx_13%\er

&$ut_2% & Sxxx_2%\er

& Mer

& Mer

& Xer

&Sitt_n$ & $xxx_n¥icr}

\baselineskip=12pt

where $tit_k$s mean the time values.

The command LOAD LIGHT CURVE sorts the not erdeted
time serics.

After some operattons on the data, which change

the light curve, the option REFRESH THE DATA rcturnes the light curve
a5 it was loaded.

The maximum number of the data in the light curve is 400{.
‘\parindent 2pc

In addition to the work registers of the DFT and ZOOM-FFT

there are four registers for spectra, each has a capacity for 4095

puints. These spectra can be loaded to a register from another one by

the command MOVE THE SPECTRUM. The four registers are labelled by
A, B, Cand D. If these registers already contain some data an

asterisk behind the label letter indicates this. One can update the registers
by moving a new spectrum.

The last calculated or loaded spectrum is in

the register Q. In the DFT and ZOOM-FFT, if the minimum frequency of the
calculation

is zero, the spectral window is commonly calculated and the resunlt

is loaded to register 1. The programme saves the spectra in the following
format:

\wskip 10pt
\baselineskip=12pt
\parindent Opc

\halign{#&\hfilFAhil&\quadhfiFhfil&\quadihfilihfibcr
ERARARLLR AR DO VY

WM& $n$& $f {min}$ & S {max}Ser

& $a_1%\cr

& $a_2%\cr

& N\er

& der

& Ner

& $a_nb& \cr}

\baselineskip=12pt
where n is the number of spectral points, $f_{min}$ and $f_{max}$S are the
minimum and maximum frequency and $a_k$ is the amplitude at frequency

$f_{min}+{k-1)}[_{max}-f_{minHAn-1)$.
parindent 2pc
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‘wskip 2pc

{\bf THE DATA TRACKS}
\wskip 2pc

There is no need to bother about the sampling of the analysed data, the
MUFRAN deals with unequally spaced, gapped data. The programme
cuts the data set into tracks for the graphic display of the data aad

for some kinds of calculations. The data can be cut automatically or
manually. In the automatic mode the data sct is cut so that the length

of the maximum gap between two successive data elements in any track is
less than a critical value (maximum length of gaps) and the length of

any track is not greater than another crucial value (maxium length of
tracks).

These values can be changed in the SYSTEM VARIABLES menu. In this
menu one can cut the data manually (manual cutting) by typing the

time for the last points of the tracks. The prograrmme shows the total
number of tracks and lists the serial number of active tracks.

The L8 calculation and the Fourier transformation use only the data

of the active tracks. One can change the status of the tracks

{active - inactive) in the SYSTEM VARIABLES menu and by

SEE THE LIGHT CURVE. In the display of the light curve a number

in the upper right corer of the bottom panel shows the track number.

If there is an asterisk before this number, the track is active, else

it is inactive. This status can be changed hy pushing

the s’ key too. For more information about the data tracks sce
the ZOOM FFT.

\vskip 2pc

{\bf FOURIER TRANSFORMATION]
‘vskip 2pc

The MUEFRAN has two methods for Fourier-transformation. The first is a
Discrete Fourier Transformation (DFT). It works like which was
described by Deeming (Deeming 1975). The user must type the
minimum and maximum frequency of calculations, and the number of
spectral points (number of steps). The program gives a recommended
value of the number of steps. If the minimum frequency is zero, the code

calculates the spectral window simultaneusly and assigns it to
register 1.

The DFT needs a long time for the calculations. The ZOOM FrT is a
faster method but it requires much attention because of some

interpolation during the calculations. It is recommended to check the
results arcund some peaks by DFT.

The programme calculates the FFT of each track using equidistant spacing
by 'extirpolation’ (see Press and Rybicki 1989).

A simple FFT is calculated for each data track, and the spectra are
collected by a zoom FFT method to produce the final spectrum:
$$F(omega)=\sum_{k=1}*{n_{\rm tracks}} F_kQ\omega)*\exp\lefi(-\omega
(t_k-1_O)right),$35

where $F_k{\omega)§$ and $t_k$ are the FFT of the $k$ih track interpolated
o $lomega$ and the epoch of the $kth track.

The spectral window is calculated as by the DEFT. According to the

even sampling in the FFT, a fundamental maximum frequency is given.

Its value depends on the length of the tracks - so one can change

103

Apéndice



the maximum frequency in the SYSTEM VARIABLES renu.
wskip 2pe

{\bf GRAPHIC ROUTINES}
\vskip 2pe

The calcntated or loaded spectrum can be seen by

the SEE THE SPECTRUM cominand.

The routine shows the spectrum for the whole calculated
frequency range. Pressing {\it H} or {\it h} a help screen is shown:

\parindent Opc
\eftskip 7Tpc
At

Home —-—------ — 1 step left

\baselineskip=12pt

Pg Up —————— I step right

Sgets$ - 20 step left

$o$ - 20 step right

End ---—-mm-o—- 500 siep left

Pe Dn -~ 500 step nght

Ing —----w — sct the left side

Del -avem-m-- set the right side

Esc ----m------ make new picture

Swparrow$ or $downarrow$ + Lisc —-- print peaks

$wparrow$ or $\downarrow$ + Esc + P -— type peaks
Prt Sc --- print cursor position
g or Q ——~—--m--mm--—-- quit

\baselineskip=12pt
\parindent 2pc
\eftskip Opc

\rm

The first six options are connected with the horizontal cursor movements.
The displayed frequency range can be changed by setting new borders by

the {\it Ins} and {4t Del} keys. The new picture appears after having

pressed

the {\t Esc} key.

The frequencies of the peaks which have higher amplitudes than the vertical
cursor can be typed to the screen. The vertical cursors work if the $wparrow$
or $downarrow$ key is pressed. If the vertical cursors are in the display,
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pressing the {\it Esc} key displays the peak frequencies. Use the {\it p}
or {\it P} keys to clear the display and type the frequencies and ampHhtudes
in wxt mode. The frequencies can be saved to file,

The option COMPARE SPECTRA works like the previous cormumand, but it displays
two spectra and the peak frequencies cannot be printed in this mode. The

spectra

can be displayed with common scale, but they may be normalised independently.

If the second spectrum is a spectral window, the program uses a different

scale

for the two speclra automatically.

‘wskip 2pe
{\of LEAST SQUARES CALCULATION}
\wskip 2pe

The command LS CALCULAYTION gives the amplitudes and phases of fixed
frequencies. This routine asks the number of frequencies and the value
of frequencies. If one Lypes a negative frequency the programme asks
for the number of harmonics too. If one types n for the number

of harmonics, the programme fits the frequencies $11, 2f,....nfS. The
maximum number of frequencies (with the harmonics) s 50. Typing

(0 for the number of frequencizs the code calcnlates with the last

used frequencies, while typing -1 loads the frequencies from a file.
{The frequency file must have the structure: number of frequencies,
sequence of frequencies.)

After a short compuling time the code shows the amplitudes and phases
with crror estimates. The errors are the square roots of standard
deviation assuming that the ditferences between the data and the

fitted curve is gaussian noise. So these error estimates give only

a rough idea of the quality cf the fit.

The value Tesidual’ represents the square root of the mean standard
deviation between the fitted curve and the data. The value

$a(M$ is the constant shift for the fit, not the mean value.

The phases are calculated according to an epoch equal

to the integer part of the time of the first data element

(by default) but this value can be changed in the SYSTEM VARIABLES
menu {(EPOCH).

One can verify the fit by the option SEE THE FIT in two ways:

by displaying the light curve night-by-night (NORMAL PLOT),

or by displaying the phase diagram (SPOOL THE DATA). If there are inactive
tracks in the data, the phase diagram can be drawn only for the active

tracks.

The programme saves or loads the LS coefficients in the following
format:

\wskip 10pt

\baselineskip=12pt

\parindent Opc
\halign{#&\hfil#hfil&\quadihfiiihfil&\quadibfil#hfiler
EURLTRR LR AR NG,

V& dnd & Sa 0§ & $t_0%r

& $f_1%& $%a_1$ & $b_l$wr

& Bt 284 32 2% & Bb_2%wr

& Mer

& ler
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& er

& S nS& S$a_ns & $b_nSier}

\baselineskip=12pt

where $n$ is the number of {all} frequencies, 3t_0$ is the epoch,
8f_i%s are the frequencies and $a_i$s, $b_ids are the cosine

and sine coefficients, ie. the fitted curve is the following
$$x(t)=a_O+sum_{i=1}*n a_i \cos[2\pi {_i(t_i-t_0)]
Asum_{i=1}"n b_i \sin[2\pi £ i(t_i-t_0)]$$

\parindent 2pe

The code MUFRAN whitens the light curve (not the spectral!) by the

command WHITENING. This option works after LS CALCULATION or after
LOAD LS COEFFICIENTS. This option is not repeatable, the user

cannot call it more than once

There is an option (MAKE SYNTHETIC DATA) for generation of artificial
data with sine waves according to the .S coefficients and the sampling

of the lpaded time scries. The cosine and sinc amplitudes may be fixed

by the wser too {TEST AMPLITUDES).

\wekip 2pc
f\of SEARCH]
\skip 2pe

The top of the peaks of the Fourier-specira may not be in the

place of the real frequencies. To get the exact frequencies for

thc best fit one can use the GRADIENT SEARCH. The GRADIENT SEARCH
is a nonlinear iterative fitting method, it searches for the local

minima of the deviation of the fit to the light curve. If one

starts the iteration so close to the real frequencies as ihe

width of the spectral peaks, the method works well. It means,

that the frequencies of the well determined peaks are good

Initial values. One can give the

starting parameters (number of frequencies and harmonics ...)

as it was described at the LS CALCULATIONS. The code changes the
frequencies simnltaneusly while converging to the local minimurn

of the deviation between the fitted curve and the data. The step

size of the Htcrations is suggested by the code, but the final

value is determined by the user. The iteratien can be interrupted

by pressing {\t g} or {\it Q}. After the GRADIENT SEARCH the new LS
ceefficients

are ready for the options SEE THE FIT, WHITENING or SAVE LS COEFFICIENTS.

The LINEAR SEARCH makes spectra as the Fourier transformation, but

it gives information about the goodness of the fit. The meaning

of ‘ecodness’ is connected with the deviation between the fitted curve

and the data (REGISTER 0) and the cross-correlation of the two

time series (REGISTER [). The main difference between these and the

Fourier spectra is that the LINEAR SEARCH deals with a mnltiperiodic fit with
fixed and variable frequencies. The using of this method is similar

to the DFT, but the user must give the range for the first

frequency and thc value of fixed frequencies.

Both SEARCH methods change the harmonic frequencies simultancously, so that
the harmonic ratios are remained.

\vskip 2pc
{\bf EXERCISE}
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\wskip 2pc

The file MUFRAN.EPL consists of a S\delta$ Scuti like time series,

with frequencies $f_1=12.0.f_2=13.2$. An example for the analysis

of this data is given. Start the program and press [\t 1} for

LOAD THE LIGHT CURVE, Then give the name of the data file {\it mufran.epl}
and press return. The data can be seen by pressing [t s}. Calculate the

spectra by ZOOM-FFT! Press {\it f} and give O for the minimum and 30 for the
maximum

frequency. The suggested number of steps is 500, type c.g. 1000. Wait for

the main menu return, then press {\it 3} (SEE THE SPECTRA}. When the spectrum
is displayed move the cursors by the vertical amrows so that only the two

highest peaks are above the cursors. Press {\it Esc} to display the

frequencies

of these peaks and {\it p} to type it in text mode. Save the frequencies and

return to the main menu by {\it q}. Choose the LS CALCULATION ({\it e}), give
-1 for the number of frequencies and write the filename. After some time

the program types the amplitudes and phases. Press any key then press {\it y}

and {\ita} (SEE THE FIT). Leave the graphic routinc and start the SEARCH
(GRADIENT). Give 0 for the number of frequencies and the suggested value for
the frequency step and wait for the O.X. to appear. Press any key and SEE

THE FIT

again.

\vskip 2pc

{\bf REFERENCES}

\wskip 2pc

\parindent Ope
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\bye
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