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Introduccion

La pequeriez aparente del
astro se debe a la debilidad
de nuestra vista.

Praxedis G. Guerrero

El propdsito de esta tesis es la de mostrar un entendimiento del campo
astronémico de las estrellas Variables Cataclismicas y exponer, de manera
particular, como se realizan las observaciones, reduccion de datos y analisis de
una de ellas, de las cuales realicé yo mismo la mayor parte (excepto las
observaciones) como parte de este trabajo. Para comenzar, hago aqui una
reflexién sobre la relacion entre la Tierra y el Universo y posteriormente describo,

en esta introduccion, el contenido de los capitulos de la tesis.

Desde tiempos remotos, la observacion del cielo nocturno ha maravillado al ser
humano, pues es un espectaculo que presenta una belleza estética inigualable.Su
estudio nos ha permitido conocer de manera fundamental diversos elementos del
universo, desde la constitucion de nuestro Sistema Solar yel lugar de la Tierra
dentro del mismo, el lugar que nuestro Sol ocupa en nuestra galaxia, asi como el
conocimiento de que hay miles de millones de galaxiasen un universo en

expansion.

En particular, dentro de este estudio a nivel local, que podriamos llamar el

estudio del sistema solar, intervienen otras disciplinas, a nivel geogréfico,
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filoséficoy teoldgico e incluso practico que han ayudado a establecer sistemas
calendaricos, que cumplen con una funcion que aborda tanto lo social como el

funcionamiento agricola, por citar sélo un ejemplo.

Para quienes habitamos una ciudad como Ila nuestra-- con grandes
concentraciones de poblacion, donde la convivencia y la vida diaria se hacen cada
vez mas dificiles debido al hacinamiento y la contaminacion -- el espacio y las
condiciones para apreciar un cielo nocturno se han perdido en el resplandor de
una absurda contaminacion luminica. La observacién adecuada de una noche
estrellada se realiza ahora en sitios apartados de las grandes urbes, como es el
caso delobservatorio mexicano mas importante, el Observatorio Astronémico
Nacional en San Pedro Martir (OAN-SPM) en el municipio de Ensenada, Baja
California, donde la calidad de las condiciones meteoroldgicas y la estabilidad de
la atmésfera local hacen de dicho lugar, uno de los lugares de observacion

astrondmica mas importantes y reconocidos a nivel mundial.

El presente trabajo trata del estudio de las Estrellas Variables Cataclismicas, un
tipo de estrellas binarias interactivas que, como veremos mas adelante, estan en
las ultimas etapas de su evolucion. Tocaremos algunos conceptos de orden
general y nos concentraremos en el analisis de los resultados obtenidos para el
caso de un solo ejemplo de este tipo de estas estrellas cuyo estudio es complejo y
de particular interés. Como parte de este trabajo estableceremos primero
algunasbases que marcan la relacion entre dos ciencias, la Astronomia y la
Geografia, que parecieran ahoramuy alejadas entre si, pero que sin embargo

tienen aspectos en comun. De hecho, aunque en un principio ambas disciplinas
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tenianmucho en comun, hoy en dia la Geografia se ha orientado de manera
muyparticular ala Tierra y su relacion con el ser humano. Esto podria considerarse
ambiguoy ha sido motivo de diversas discusiones para avanzar en una propuesta
que defina mucho mejor a esta ciencia. El inicio del presente trabajo busca
encontrar puntos que, a través de un tema como la Astronomia Estelar, puedan
establecer una relacion comun entre ésta ultima y la Geografia, lo cual se describe

brevemente en el primer capitulo.

En la actualidad, practicamente para cualquier estudio astrondmico se hace
necesario estudiar el fendmeno de la luzque emite un determinado objeto, ya que
ésta es casi la unica fuente de informacion sobre el comportamiento y
caracteristicas de cualquier astro. La informacién que la luz nos puede brindar
sobre cada uno de los astros incluye su composicion quimica, su velocidad en el
espacio, su masa, su distancia, entre otros. Existen varios campos que abordan el
estudio de la luz, para obtener los datos que nos interesa encontrar en las
Variables Cataclismicas, utilizaremos principalmente dos técnicas del estudio de la
luz: la Espectroscopia y la Fotometria. Estas técnicas se describiran en el segundo

capitulo.

En el tercercapitulo entramos de lleno en el tema de estudio del presente trabajo,
las Variables Cataclismicas, que son un tipo de estrellasbinarias muy cercanas
que estan interactuando por la transferencia de material entre ellas.En primer lugar
se describen de manera somera los tipos de estrellas binarias, posteriormente nos
enfocamos en un tipo particular de binarias, las Variables Cataclismicas. Es

importante mencionar que alrededor del 70% de estrellas de nuestra galaxia son
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binarias, mientras que el resto son estrellas como nuestro Sol, es decir que se
encuentran en solitario. Las Variables Cataclismicas son un tipo de sistemas
binarios que se caracterizan por tener una enana blanca como estrella primaria y
una enana roja como estrella secundaria. Ambas se encuentran ligadas entre si
debido a la fuerza de atraccién gravitacional que ejerce cada una sobre la otra,

ademas de que la secundaria le transfiere material a la componente primaria.

En el cuartocapitulo, como ejemplo del trabajo de investigacion que se realiza en
este tipo de objetos, se describen las observaciones obtenidas para la estrella
PNV Aql, la manera en que se procesan y analizan los datos obtenidos mediante
esas observaciones, la mayor parte de las cuales se hicieron durante la uUnica
erupcion conocida en este objeto. Cabe aqui notar que para obtener dichas
observaciones, procesarlas y efectuar su analisis se han empleado diversas
herramientas de software especializado que estan a la disposicion de la

comunidad astrondmica.

En el quinto capitulo hacemos una interpretacién de dicho analisis y mostramos
los resultados principales. Es en estos capitulos donde entramos de lleno en el
estudio de nuestro objeto,que estd basado en observaciones realizadas en el

OAN-SPM en el afio 2013.

En las conclusiones se abordan las diferentes propuestas e interpretaciones que
damoscon respecto al objeto analizado, PNV Aqgl.Una de las aportaciones de este
trabajo consiste en proponer una nueva categoria entrelas estrellas novas.Por otro

lado, respectoa la relacion entre la Geografia y la Astronomia, se lanza la
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propuesta de que la primera retome como parte de ella a la segunda, sobre todo
en el aspecto de difusién y divulgacién de los conocimientos a un nivel entendible

para aquellos que no se especializan en los mismos.

Capitulo 1
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Cosmografia Geografica. Una relacion dificil entre

dos ciencias

La relacién entre la Geografia y la Astronomia es algo complicada y hasta cierto
punto, dificil de entender. En el imaginario popular se piensa que ambas estan de
alguna manera relacionadas debido, entre otras cosas, a que desde pequefios, en
la educacién basica,a muchos de nosotros se nos ha ensefiado la posicion que
ocupa nuestro planeta en el Sistema Solar y la relacion que tiene tanto con el Sol,
como con otros planetas y la Lunacomo parte integral de la materia de Geografia.
A pesar de que esta ensefianza no es algo propiamente —-geografico”, si forma
parte de una educacion integral que, en los niveles basicos,ha tomado como
propia la Geografia. Sin embargo es importante -- mucho mas hoy en dia con los
cambios en los planes de estudio a todos los niveles y que en el caso de la
Geografia ha implicado una reduccién de los temas que estudiaba antafio -- que
de alguna manera se rescate esa relacion ambigua en muchos sentidos entre una

y otra ciencia.

Una de las intenciones de este trabajo es relatar someramente dicha relacion
desde la perspectiva histérica, que es muy importante y enriquecedora, hasta
laque hoy en dia podria considerarse como la frontera de encuentro entre ambas

disciplinas. Es sumamente dificil hablar de esto ultimo, sobre todo ahora que la
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especializacion excesiva ha implicado la division del conocimiento y de la ciencia
en ramas muy particulares del saber;es por ello que para muchos el tratar de
hablar de una relacion clara entre Geografia y Astronomia es algo arcaico, de
cuando estas especialidades compartian labores tan importantes como la

determinacion de coordenadas geograficas y de la hora local.

Probablemente un punto de encuentro entre ambas seria la Cosmografia,ya que
durante mucho tiempo hubo cierta confusion entre las tres disciplinas, Astronomia,
Geografia y Cosmografia, sobre todo antes de que cada una estuviera

propiamente definida.

1.1 Un acercamiento historico

Para Ortega (2000) —d historia de la Geografia se ha contemplado como la
historia de los viajes, de los descubrimientos, de la Cartografia y representacion
grafica de la superficie terrestre, del saber astrondmico y cosmografico, entre
muchos otros aspectos.” De la cita anterior podemos darnos una idea de la
estrecha relacion que en algun momento tuvieron estas tres disciplinas, a pesar

del distanciamiento que pareciera ir acrecentandose conforme pasa el tiempo.

En la Grecia antigua, de la que el pensamiento Occidental toma las bases para
establecer el conocimiento cientifico, no existia como tal un claro establecimiento
de los objetos de estudio de las diversas disciplinas.Es por ello que muchos de los
antecedentes de las ciencias hoy en dia, retoman aspectos que no sdlo

pertenecen a ellas.Ese es el caso de la Geografia y de la Cosmografia.
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El origen de la palabra Cosmografia proviene del griego kosmos (koouo(),
Mundo, Universo ygraphia (ypa¢n), descripcion, estudio o tratado. Al hablar de
ella, es inevitable hacer referencia a Claudio Ptolomeo quien dio este nombre

como titulo a su obra en el siglo 11 d.C.

Pero no sdélo los griegos sino también los arabes hicieron uso de los
conocimientos Ptolemaicos para aportar diversos datos de importancia sobre la
esfera terrestre tales como el establecimiento del concepto y medicion de

coordenadas geograficasa partir de observaciones astronémicas (Ortega, 2000).

Para Sobreira (2012) una concepcion del Universo o del Mundo, en la actualidad,
debe comprender todos los fendmenos fisicos conocidos, muchos de los cuales no
se presentan de una manera organizada o armonica sino que involucran
transformaciones de elevadas cantidades de materia y energia tales como los

hoyos negros, quasares, supernovas y demas espectaculos del universo.

1.1.1Coordenadas Terrestres y Celestes

Un primer punto de encuentro entre la Astronomia y la Geografia es sin lugar a
dudas el sistema de coordenadas que se identifica con cada una, es decir para el
caso de nuestro planeta las Coordenadas Terrestres, mientras que para el caso de
la boveda celeste las Coordenadas Celestes. Podemos decir que ambas tienen
por objeto la localizacion de un determinado punto. En el caso de la esfera
terrestre, es necesario conocer dos coordenadas para ubicar un lugar en ella;estas
son la Latitud y la Longitud. Ambas son distancias angulares; la primera se mide a

partir del Ecuador hacia los Polos y va de 0°a 90° al Norte o Sur; la segunda se
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mide de O ° en el Meridiano de Greenwich hasta los 180° al Este u Oeste.
Generalmente estos conceptos son tratados, aunque sea de manera muy general,
en los distintos niveles educativos, por lo que su concepcion no esta tan alejada
del imaginario popular, por lo que aqui solo recordamos la manera en que se

miden esas coordenadas.

Las Coordenadas Celestes requieren un proceso un tanto mas complejo de
abstraccion, debido a que no es algo con lo que estemos acostumbrados a lidiar.
Antes de abordar de lleno el concepto de las Coordenadas Celestes, es preciso
dejar en claro lo que es Esfera Celeste: una esfera de radio infinito en cuyo centro
se encuentra la Tierra, y en cuya superficiese encuentran los astros. En este caso
infinito significa mucho mas grande que la Tierra. Es decir, es unglobo imaginario
que se encuentra rodeando a la Tierra, como si ésta se expandiera, conservando
su eje de rotacion, sobre la que podemos colocar meridanos, paralelos y dos

polos. (Figura 1.1").

1http://atenea.pntic.mec.es/Antares/moduIol/ml_u 102.html
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Figura 1.1 Elementos de la Béveda Celeste tales como los Polos Celestes, Meridiano, Paralelo

Celeste, entre otros, asi como nuestro planeta.

1.1.2 Diferentes palabras para un mismo concepto, Cosmografia

La palabra Cosmografia ha sido utilizada en muchos sentidos, e incluso
modificada, en cuanto a su campo de estudio, con respecto a otras ciencias. En el
siglo XIX, —es objetos de estudio de la Cosmografia, se equiparaban a los de
Astronomia, Geografia, Cartografia y Nautica siendo confundidos con los

conocimientos cientificos de ellas” (Sobreira, 2012).

20



Posteriormente a finales de ese siglo y la primera mitad del XX, la Cosmografia
se fue convirtiendo en una disciplina escolar que en algunos casos divulgaba los
conocimientos propios de la Astronomia y en muchos otros soélo se hacia como
parte de los contenidos propios de la Geografia. Dicha situacién no es muy lejana
a la Geografia que se ensefa hoy en dia, ya que es bien conocido el papel de
ésta, unicamente como materia escolar, dejando de lado sus capacidades para
analizar y efectuar estudios de muy diversa indole y no solamente como una

materia meramente descriptiva.

La Cosmografia Geografica aborda el estudio desde la concurrencia de los
conocimientos propios de cada una de estas disciplinas y sus repercusiones en la
vida social tratando de no influir en el campo de estudio muy particular que tienen
tanto la Astronomia como la Geografia. Lo que se intenta es en cierta medida
conciliar eso que en muchas ocasiones parece ser una invasion por parte de la
Geografia hacia la Astronomia (o viceversa), hacer que esa separacion que ha
alejado y enfocado a cada una a objetos de estudio cada vez mas particulares
tenga un punto de encuentro, sin que esto signifique que se tengan que hacer a un

lado las particularidades de sus respectivos estudios.

1.1.3 La Cosmografia a través del tiempo

A partir del momento en que se comienza a hablar de ella, la Cosmografia, ha
adoptado objetos de estudio muy variados. De la misma manera, ha sido posible
identificar diversos estadios segun el periodo histérico del que se trate. En un

primer momento, podriamos mencionar una Cosmografia de Ila
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antigiedad,caracterizada por los aportes de los griegos en diferentes ramas del
saber, para el caso particular tendriamos a la Astronomia, la Cosmografia y la
Geografia de las que las dos ultimas Ptolomeo se encargd de difundirlas en obras
homonimas. Ademas de él -- es importante mencionar -- probablemente el primero
en hacer estudios sobre las dimensiones de la Tierra fue Eratéstenes (276-196
a.C.); por su cuenta, Estrabon elabor6 un estudio que de cierta manera

sistematizaba los conocimientos geograficos de la época.

Un segundo periodo de la Cosmografia,al que es importante aludir, podria
encontrarse en la época medieval, cuando los aportes mas importantes vinieron
de culturas como la arabe. Esta Cosmografia Medieval surge como resultado de la
Astronomia Islamica, mientras que ésta a su vez se fundamenta en la Astronomia
Ptolemaica, aquella que suponia el modelo Geocéntrico como la explicacion mas
valida del Universo observable. Si bien en el periodo de la Cosmografia Clasica se
puede hablar de cierta confusién o no tener una linea divisoria muy clara entre
ésta y la Geografia, en la Cosmografia Medieval ya hay una separacion entre los
conocimientos de ambas disciplinas. Ejemplo de ello es que por un lado, para lo
que podria ser denominado Geografia, los estudios comienzan a centrarse en
aspectos como la medicion de las dimensiones de la Tierra, la elaboracion de
mapas mas precisos yla delimitaciéon de limites territoriales; por otra parte, la
Cosmografia trata de tomar un camino diferente que ya contempla algunos
observatorios en lugares del Oriente Medio, asi como el desarrollo deinstrumentos

de medicién como la brujula y el astrolabio (Sobreira, 2012).
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Para el conocimiento Occidental es importante la llegada de la Edad Moderna, ya
que es entonces cuando una gran parte de los descubrimientos y aportaciones en
la gran mayoria de las areas del conocimiento toman fuerza y sirven de base para
posteriormente poder hablar de la Ciencia como un concepto bien definido. En el
caso particular de la Cosmografia y la Geografia, existen diversos personajes
vinculados histéricamente a estos campos, que ademas de que sus aportaciones
son de sobra conocidas, son retomados hoy en dia por ambas ciencias para
explicar algun aspecto tanto del desarrollo como del objeto de estudio de esas
disciplinas. Como ejemplo de lo anterior, podemos destacar a Nicolas
Copérnico(1473-1543) quien propuso el sistema Heliocéntrico que basicamente
postula la idea sobre la posicion del Sol al centro del Universo y los planetas que
se encuentran girando a su alrededor.Dicha teoria fue posteriormente
perfeccionada por Johannes Kepler (1571-1630),quien junto con Galileo Galilei
(1564-1642) e Isaac Newton (1643-1727), colaboré para que el conocimiento
astronomico se sistematizara y diera lugar a una ciencia que, como tal, pudiese
demostrar sus interpretaciones a los fendmenos celestes observados.
llustraciones delos modelos geocéntrico y heliocéntrico se muestran en la Figura

1.22.

2https://www.staff.sciem:e.uu.nI/”gent0113/ce|Iarius/cellarius_plates.htm
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Figura 1.2 llustraciones del
Atlas
CoelestisseuHarmoniaMacroc
osmica (1661) de Andreas
Cellarius que muestran la
Teoria Geocéntrica de Claudio
Ptolomeo (izquierda) y la
Heliocéntrica de Nicolas
Copérnico (derecha).

Un denominador comun de muchos estudios en ese periodo, es el papel
preponderante que se le otorga a la Tierra por encima de otros factores, ejemplo

de ello ocurrié en su momento con la teoria Geocéntrica. De manera analoga, la
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Cosmografia se veia de alguna manera como un sinénimo de la Geografia en
muchas ocasiones o en su defecto como disciplinas que se entremezclaban

debido a esa falta de claridad de cada una.

Si bien existié un vinculo histérico entre la Cosmografia y la Geografia, éste ha
ido desapareciendo poco a poco debido a la cada vez mayor especializacion en la
ciencia. Sin embargo, en una acepcion amplia de sus objetos de estudio y segun
la propuesta que hace Sobreira (2002), si es posible encontrar un punto de
encuentro para la ensefianza de aspectos astrondmicos desde la Geografia, como
se menciona mas adelante. Con el surgimiento de ciencias mucho mas
especificas en su campo de estudio tales como la Geologia, la Geodesia, la
Astronomia Estelar entre otras, los estudios mas amplios fueron decayendo con el
paso del tiempo dejando su lugar para los estudios mas especializados. De la
misma manera es importante el establecimiento de la Cartografia como ciencia
independiente a partir de finales del siglo XIX y principios del XX y que en otra
época coexistio junto a la Geografia y la Cosmografia. Por otro lado, el
establecimiento en Francia de la Geografia como una ciencia predominantemente
descriptiva, también influyé para que los conocimientos cosmograficos solo fueran
incluidos como parte de una ensehanza enciclopédica en los contenidos
geograficos de diversos libros, lo que tomdé mucho mas fuerza después de la
publicacion del libro de Humboldt, Cosmos. Ensayo de una descripcion fisica del
mundo, ya que es a partir de esta publicacion que la Cosmografia y la Astronomia

se vinculan mucho mas con la ensefianza de la Geografia.
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1.2 Una propuesta conciliatoria

Una idea medular en este aspecto es retomar la propuesta de Sobreira
(2012),quien propone el rescate de la Cosmografia, sobre todo porque durante
gran parte del siglo XX, de manera mas especial en las ultimas décadas, ésta fue
siendo relegada por los distintos avances de las diferentes ciencias que fueron
necesitando de subdivisiones y especializaciones de las diferentes areas que se
ocupan de las ciencias celestes y las ciencias de la Tierra. Para esa reivindicacion
de la Cosmografia, es necesario que se establezcan puntos de encuentro entre
ésta y la Geografia, sin alterar sus propios conocimientos ni forzando dicha

colaboracion.

En el presente trabajo, se pretende abordar esta cuestion tomando como ejemplo
inmediato un tipo de estrellas muy particulares. La idea aqui seria poder llevar un
conocimiento muy particular del campo de la Astronomia, como son las Variables
Cataclismicas, hacia otros como la divulgacion o la ensefianza desde el campo
geografico. Otro propdsito es que ese campo del conocimiento que pareciera ser
exclusivo de los estudios en Astrofisica, pueda ser aprovechado por un sector
mucho mas amplio, pueda llegar a un mayor publico y no dejarlo en unos cuantos
afortunados que conocen sobre lo que sucede mas alla de nuestro dominio

inmediato, de lo que la simple vista nos puede ofrecer.

26



Capitulo 2

La importancia del analisis de la luz

La Luz se encuentra presente en una gran cantidad de procesos tan cotidianos
pero al mismo tiempo tan complejos como la fotosintesis, aquel que convierte la
luz del Sol en energia quimica y que realizan las plantas. Ello requiere
invariablemente de su presencia para poder llevarse a cabo, pero no es el
unico.En el campo de la astrofisica, es la principal fuente de informacién para
entender los procesos que acontecen en nuestro Universo, utilizando para ello
diversas herramientas, tales como los telescopios y los instrumentos que se
anaden a ellos como los espectrografos y fotometros; asi como otro tipo de
aparatos sensibles a otras frecuencias y diferentes a las de la luzvisible. De esta
manera es posible comprender de una mejor manera aspectos como el origen,

desarrollo y posible destino de nuestro Universo (isita, 2015).

Histéricamente, en el intento por explicar y entender el fenédmeno de la luz, se
han desarrollado diversas teorias sobre su comportamiento y su composicion.
Entre las mas importantes se pueden mencionar la teoria ondulatoria y la
corpuscular (esta ultima basada en experimentos e ideas que llevaron al desarrollo
de la teoria de la mecanica cuantica). Cada una ha abonado en su momento a la

mejor comprension sobre la constitucion de la luz.
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La teoria ondulatoria entiende a la luz como una onda electromagnética que se
propaga de manera indefinida en el espacio, a través de la generacion de campos
magnéticos, que a su vez generan campos eléctricos y viceversa. Por otro lado, la
teoria corpuscular entiende el fendbmeno de la luz como un conjunto de

particulasque carecen de carga eléctrica y de masa, denominados fotones.

Al hacer referencia a la luz, es necesario mencionar que ésta es mucho mas de
lo que vemos: en un principio se penso a la luz sélo como la parte que detecta el
0jo, es decir la luz visible. Mas adelante, con el desarrollo de detectores en otras
longitudes de onda, se descubrié que la luz abarca un intervalo de longitud de
onda enorme, y existe radiacion electromagnética desde lo que conocemos como
los Rayos Gama hasta las longitudes de radio. A este espectro de radiaciones le

llamamos espectro electromagnético.

En este capitulo mostramos que la trascendencia del estudio de la luz radica en
gue para la ciencia astrondémica, a diferencia de otras ciencias, no es posible
hacer experimentos directos con nuestro objeto de estudio—salvo ciertas
excepciones como alguna particula o un pedazo de materia del espacio que
podamos obtener (meteoritos, muestras de la Luna, por ejemplo)-. Dependemos
completamente de las sefiales que llegan a nosotros que provienen fuera de
nuestra Oorbita terrestre, es decir, dependemos de la luz, para entender el
comportamiento y la constitucion de los astros y demas cuerpos celestes. Es decir,
la astronomia es una ciencia fundamentalmente observacional y poco

experimental.
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El analisis del espectro electromagnético nos permite obtener informacion muy
importante de los objetos celestes como su composicion quimica, temperatura,
rapidez con la que se aleja, velocidad de rotacion, entre otros parametros fisicos
fundamentales. Esto se aplica a objetos desdeel Sistema Solar, la Galaxia, otras

Galaxias;en fin de todo aquello que forma parte del Universo y que emita luz.

Entre los diversos aparatos que son utilizados para estudiar la luz, nosotros
empleamos para este trabajo el espectrégrafo y el fotdmetro. La luz que llega de
un astro se descompone en diferentes colores a través de una rejilla de difraccion
(como si fuera un arcoiris), y forma lo que llamamos un espectro. Este esta
compuesto de un continuo de luz, asi como en el caso de las estrellas normales,
de lineas obscuras que estan asociadas, cada una de ellas, a una transicion
particular de un elemento quimico, como por ejemplo el Hidrogeno. En un
laboratorio podemos reconocer que cada elemento quimico que conocemos en la
Tierra tiene espectros exclusivos, como si fuera un sello particular, con unconjunto
de lineas cuya secuencia no se repite en ningun otro elemento. Del analisis
completo del espectro de los objetos celestes,podemos entonces conocer su

composicién quimica.

Aunado a lo anterior, el color de la luz proporciona informacién sobre la
temperatura que tiene un objeto y, en algunos casos, sobre su edad aproximada.
De manera general podemos afirmar que una estrella roja es fria v,
probablemente, de edad avanzada; una estrella amarilla seria el punto medio en
cuanto a temperatura y edad y una estrella azul seria posiblemente una estrella

joven y con razonable seguridad mas caliente que las otras. También a partir de la

29



calibracion del espectro luminoso podemos conocer la velocidad a la que un objeto
determinado se esta alejando o acercando al observador (véase la seccion 2.4)

(Chicana, 2015).

2.1El espectro electromagnético

Para comprender la importancia de la luz en el ambito astronémico, es necesario
entender su relacion con el espectro electromagnético.Para ello haremos
referencia a dos personajes que impactaron enormemente este campo, a partir de

la formulacién de distintas teorias en la segunda mitad del s. XIX'y primera del XX.

El primero es James Clerk Maxwell, fisico y matematico escocés quien en 1865
propuso, en su teoria electromagnética de propagacion de la luz, que ésta se
compone por dos campos: el magnético y el eléctrico (Figura 2.1%). Ambos -escilan
uno respecto al otro propagandose por el espacio formando una onda
electromagnética que viaja a la velocidad de la luz” (Ramirez Jiménez y Miranda

Blancas, 2015).

*https://lilemus.files.wordpress.com/2014/07/cielo-onda_electromagnetica-700x413.jpg
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Figura 2.1Campos de la propagacioén de la luz: Campo magnético (azul) y Campo eléctrico (rojo).

Posteriormente, el famoso Albert Einstein en 1905 y 1915, propuso las teorias
del efecto fotoeléctrico y de la incorporacion de la luz en la Cosmologia mediante
la relatividad general. Es a partir de estas y otras teorias sobre la luz, que hoy en
dia sabemos que las ondas electromagnéticas viajan aun sin tener un medio

fisico, tal como el agua o el aire, para hacerlo.

De las varias regiones que componen el espectro electromagnético(Figura 2.2),
tan sdlo una minima parte es visible para el ojo humano, comunmente
denominadaluz; el resto no son visibles para nosotros, ya que el 0jo no es sensible

a esas longitudes de onda.
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La longitud de la onda (A), es la distancia que existe entre dos valores, ya sean
maximos o minimos (crestas); mientras que la frecuencia (v) es el numero de
ondas que pasan por un punto determinado en un intervalo de tiempo,
comunmente un segundo.El producto de la longitud por la frecuencia, es una
constante que es el de la velocidad de la luz en el vacio, 2.9979 x 10® m/s
(Ramirez Jiménez y Miranda Blancas, 2015). Para el estudio astrondmico del
Universo este aspecto es de suma relevancia, ya que la frecuencia no depende de
los medios en los que viaje. En otras palabras, es posible observar la radiacion de
un objeto y preservar la informacién original, a pesar de que éste haya viajado por

lugares con diferentes composiciones, temperaturas y densidades.

La luz emite en una amplia regién del espectro electromagnético (Figura 2.2%).
Por ejemplo, la luz del Sol emite intensamente en la region infrarroja, la visible y la
ultravioleta. En la Tierra recibimos casi Unicamente la que se encuentra en la
region visible. Esto se debe a que nuestra atmdsfera absorbe o bloquea la mayor
parte de las radiaciones en otras frecuencias y s6lo permite el paso a la luz visible,
a algunas bandas en el infrarrojo y las ondas cortas de radio (Ramirez Jiménez y

Miranda Blancas, 2015).

Para el caso de los telescopios opticos, la razon de que se ubiquen en lugares
altos es debido a que de esa manera pueden captar mucho mas luz y asi obtener
imagenes mucho mas claras de los diversos fendmenos del Universo. Asi pues los
telescopios que captan radiacion infrarroja no optica, rayos X o rayos Gamma, se

colocan fuera de la atmodsfera terrestre en orbita alrededor de la Tierra o del Sol.

4http://www.alfalite.com/wp-content/u ploads/2014/08/espectro-luz-visible.png
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Figura 2.2El Espectro electromagnético.

2.2 Espectroscopia

La Espectroscopia se refiere al estudio de la radiacion electromagnética a lo
largo de un intervalo de longitudes de onda. Aunque en un principio los estudios
espectroscopicos se centraban unicamente en la parte que corresponde a la luz
visible, éste se fue expandiendo hasta comprender cualquier tipo de radiacion de

las que hemos mencionado.

El espectrografo descompone la luz de un cierto objeto, como se ha mencionado
mas arriba, para poder determinar las distintas propiedades fisicas de dicho
objeto. Como resultado de un analisis espectroscopico a un objeto determinado,
se obtiene una curva de intensidad como funciéon de longitud de onda llamada
espectro o distribucion espectral de energia (Gonzalez, 2010). De ese espectro
pueden inferirse varias propiedades fisicas del objeto, como la temperatura del

mismo.
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Una parte importante en el estudio espectroscopico, radica en el
aprovechamiento del efecto Doppler, a través del cual es posible determinar la

velocidad con la que el objeto estudiado se aleja de nosotros (Seccion 2.4, abajo).

2.3 Fotometria

Para realizar estudios confiables basados en la radiacion luminosa de los objetos,
hace falta algo mas que meras imagenes, es necesaria una parte cuantitativa que
nos permita medir la intensidad de radiacion de aquellos. Es cuando comenzamos
a responder las preguntas de manera cuantitativa, cuando la astronomia

observacional puede llamarse una ciencia (Romanishin, 2006).

La parte mas importante que podemos medir de cualquier astro es la cantidad de
energia que recibimos del mismo. A las cantidades de radiacion electromagnética
se les denomina flujo y la rama de la astronomia que se encarga de su estudio es
la fotometria. Cuando las mediciones del flujo de radiacion electromagnético se
combinan con otro tipo de mediciones, también obtenidas a partir de la luz, como
la distancia a la que nos encontramos de un objeto, obtenemos otros datos como
el total de energia que emite un objeto -- luminosidad--, su tamafo, temperatura,

entre otras propiedades fisicas. (Romanishin, 2006).

Esta rama astronomica, la fotometria, se refiere a la técnica que se emplea para
medir la intensidad de la radiacién que llega a nosotros de los objetos celestes
(Ramirez-Torres, 2009). En otras palabras lo que le interesa estudiar a la

fotometria es el brillo de los diferentes astros.
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Para establecer la magnitud de una estrella (escala de su brillo), los griegos--mas
especificamente Hiparco de Nicea en el siglo 2 a.C.-- definieron una escala de
seis niveles, segun la cual la estrella mas brillante a partir de observaciones
visuales seria de magnitud uno, mientras que para la estrella menos brillante la
magnitud seria seis; esta clasificacion se basaba unicamente en las observaciones
de estrellas a simple vista por lo que con el transcurso de los afos y con los
avances cientificos la mencionada clasificacion ha sido insuficiente y ha
aumentado considerablemente para poder contemplar objetos que son
imperceptibles sin el uso de aparatos mas sofisticados.Aunque la aportacion
helénica sigue siendo la base, en 1856 el astronomo britanico Norman Pogson
sento las bases de un sistema que lleva su nombre,Escala Pogson, en el que
establecio que la diferencia entre una estrella de primera magnitud y una de sexta
es de alrededor de cien veces mas brillante para la primera con respecto a la
ultima. Esta escala funciona de manera logaritmica, lo que quiere decir que un
cambio de magnitud representa una diferencia en el brillo de alrededor de 2.512
veces debido a que el ojo funciona también de manera logaritmica. Actualmente
existen estrellas con una magnitud negativa, siendo el Sol la mas brillante con una

magnitud de -27.

Para el caso de las variables cataclismicas, existen fundamentalmente dos tipos
de fotometria, la que se hace a partir de la observacion visual, con ayuda de algun
telescopio pequefio, y la que se realiza con una camara dotada con un CCD que,
en principio y con un buen uso de ésta, puede dar una buena cantidad de datos de

utilidad cientifica (Beck, Henden & Templeton, 2015).
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2.3.1 Fotometriacon un CCD

El CCD (ChargeCoupledDevice, por sus siglas en inglés)es un tipo de dispositivo
optico-electronico utilizado para poder registrar los fotones emitidos por alguna
fuente de luz. Estos fotones son convertidos en impulsos eléctricos para que
puedan ser contabilizados, es asi que cuanto mas luminoso sea el objeto, tanto
mayor sera el numero contabilizado (Echevarria, 2002). Un CCD (dispositivo de
acoplamiento de carga) esta compuesto por un chip de silicon que es sensible a la
luz y que se encuentra fragmentado electronicamente en una gran cantidad de
pequenas piezas llamadas pixeles y los datos que se obtienen consisten en que el
dispositivo mide la cantidad de luz que cae en cada pixel. Posteriormente traducira
la informacion obtenida y la transformara en una imagen, que a través de una

computadora sera leida, medida, comparada y analizada.

La mayoria de los astronomos modernos, pasan mas tiempo sentados frente al
monitor de una computadora que realizando observaciones con un telescopio, ya
sea este uno muy basico o uno en un gran observatorio astronomico. Esto se debe
a que es necesaria una gran cantidad de tiempo para trabajar los datos obtenidos
a partir de la observacion de la boveda celeste. A este trabajo se le llama,
reduccion de datos y consiste en el uso de software especializado que realiza el

analisis de los nimeros obtenidos con un determinado CCD.

2.4 Velocidad radial

La velocidad radial de un cuerpo respecto al observador es aquella con la que el

cuerpo se acerca o aleja del observador. Por convencion, la velocidad radial es
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negativa cuando el cuerpo se acerca y positiva cuando se aleja del observador.
Asi por ejemplo, la velocidad radial de una estrella es aquella con la que la estrella
se aleja o acerca al observador. Se mide mediante el Efecto Doppler en la luz, que
essimilar al que ocurre en el sonido. La mejor representacion del efecto Doppler
del sonido y el ejemplo mas comun suele ser lo que ocurre conel sonido de la
sirena de una ambulancia que esta en movimiento y que, conforme se acerca a un
determinado observador,este lo escucha mas agudo, mientras que al irse alejando
lo escucha mas grave. De manera similar, en la luz sucede que cuando ésta es
producida por una fuente que se va acercando a un observador, éste vera el
espectro de esa luz corrida hacia el azul, por el contrario, si el observador y la
fuente luminosa se alejan entre si, aquel vera el espectro corrido hacia el rojo. De
la misma manera, esto se puede apreciar en los espectros estelares, por el
cambio de longitud de onda en las lineas espectrales de las estrellas. Ese cambio

esta relacionado con velocidad radial mediante la ecuacién no relativista:

AMA= v/C

donde AL = es la longitud de onda observada Ao.,s menos la del laboratorio Ao es

decir la longitud de onda en reposo.

Un elemento importante para la espectroscopia astronémica, fue la introduccion
y el uso de la fotografia en este campo. A partir de ahi, el estudio de las
velocidades radiales fue cuantificable con un buen grado de exactitud (Heintz,

1978).
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En la actualidad, la astronomia hace uso dela medicion de la velocidad radial de
estrellas o espectroscopia Doppler con diversas aplicaciones, entre las que
destacan la deteccion de exoplanetas® o planetas extrasolares, y el estudio de las
estrellas binarias, del que es posible determinar, entre otras cosas, la masa de las

estrellas.

Para el caso de las Variables Cataclismicas, el calculo de los parametros de
velocidad radial se realiza para una orbita circular y no exceéntrica, ya que las
fuerzas de marea entre estos sistemas binarios tan cercanos circularizan
rapidamente susorbitas (Zhan 1966). De este modo la ecuacion que gobierna la

curva de velocidad radial es:
V (t) = y+ Ksen [27(t— HJDo) / Por),

donde V (f) es la velocidad radial observada en el tiempo f(el momento de la
observacion), yes la velocidad sistémica (es decir la velocidad radial del centro de
masa de la binaria), Kes la semi-amplitud de la curva de velocidad radial, HJDg es
la fecha juliana heliocéntrica de la conjuncién inferior de la secundaria(la estrella
roja de secuencia principal) y Por, €s el periodo orbital de la binaria, en dias. En el
capitulo IV usaremos esta ecuacion, con un método particular de analisis, para

calcular los cuatro parametros libres de esta ecuacion.

2.5 Analisis de frecuencias de curvas de luz

La principal herramienta para estudiar periodicidades en las curvas de luz es el

espectro de potencias, el cual se calcula via diferentes métodos como el Analisis

5 .
Planetas que orbitan una estrella.
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de Variancia o el de Fourier (Vanmuster 2014). Se trata de un andlisis de
frecuencias en donde la frecuencia mas repetitiva sobresale de entre los datos en
un espectro de frecuencias, que da origen al nombre espectro de potencias o
powerspectrum (por su nombre en inglés). Una busqueda de estas sefales
periddicas se realiza al aplicar una transformacion de Fourier a los datos

fotométricos.

Figura 2.3 Andlisis de frecuencias de J0644+3344. Arriba: periodograma usando un analisis de
series de tiempo. Abajo; analisis usando la Transformada Discreta de Fourier (véase el articulo
citado en el texto para mayores detalles).

Un ejemplo de este proceso se encuentra en la Figura 2.3% para el caso de la
variable cataclismica J0644+3344 (Hernandez Santisteban et al. 2016a). Se

muestra el analisis de frecuencias con dos métodos: Anadlisis de Variancia (arriba)

®Hernandez Santisteban, J. V., Echevarria, J., Michel, R. y Costero, R. 2017. MNRAS, 464, 104.
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y Transformada Discreta de Fourier (abajo). Como demuestran los autores de este
trabajo, ambos métodos revelan dos frecuencias fundamentales que se repiten. La
de 3.71 es la frecuencia de los eclipses de este objeto, mientras que la de 7.4 es

simplemente un armoénico que tiene el doble de frecuencia que la fundamental.
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Capitulo 3

Estrellas Variables Cataclismicas

3.1 Una breve resefia

Las estrellas binarias se denominan asi debido a que estan compuestas por dos
estrellas, que forman un sistema en el que ambas estan ligadas,una a otra, debido
a la atraccion gravitacional que se ejerce mutuamente. Ambas estan girando
alrededor de un centro de masa compartido. Hay varias subdivisiones entre las
estrellas binarias. De interés a este trabajo es la que las divide enbinarias no
interactivas y las interactivas.En el primer caso las estrellas estan muy lejos una
de la otra y, aunque ligadas gravitacionalmente, no tienen intercambio de materia.
En el segundo caso, las estrellas estan tan cerca una de la otra que hay

intercambio de materia.

Dentro de las binarias interactivas, encontramos a las Variables Cataclismicas
que se caracterizan por tener una estrella primaria compacta, cuyo material se
encuentra en un estado fisico degenerado y que se conoce como -enana blanca”.
La estrella secundaria es tipicamente una estrella de secuencia principal de baja
masa. Debido a que la separacion entre las dos estrellas es muy corta, el tiempo
que tardan en dar vuelta una alrededor de la otra (periodo orbital) es de tan sélo

unas cuantas horas.
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3.2 Clasificacion de las Variables Cataclismicas

La clasificacion de los objetos celestes se da, como muchas otras en la
astronomia, a partir de la observacion de los objetos, de su brillo y su morfologia,
no necesariamente derivada de un criterio fisico. Debido a lo anterior, es posible
hacer una categorizacion, de manera general, de las Variables Cataclismicas en
cuatro grandes grupos o cuatro tipos (Echevarria, 2002) a partir de sus
caracteristicas fenomenoldgicas que las diferencian unas de otras. Paralelamente
se ha establecido un modelo clasico, en el que,derivado de la primera
categorizacion y tomando en cuenta observaciones de los ultimos treinta afos
sobre esos cuatro grupos, se ha establecido una sola interpretacion para la
mayoria de las Variables Cataclismicas, denominadamodelo clasico. A
continuacion se describe de manera breve tanto los cuatro tipos de Variables

Cataclismicas como el modelo clasico:

Cuatro tipos de Variables Cataclismicas:

1. Novas clasicas: son aquellas que sdélo han tenido, o al menos sélo ha
sido identificada, una erupcion. El aumento de brillo de estas estrellas,
entre el periodo de —armalidad” y el estallido, es de 15 magnitudes, el
mayor de todos. Existe una generalizacién de las etapas por las que pasan
este tipo de estrellas, aunque cabe aclarar que no todas las estrellas de
este tipo pasan necesariamente por este proceso. En él, hay un primer
momento de estabilidad, llamado también pre nova; posteriormente hay un

aumento o subida inicial, bastante rapida y de muy pocos dias, pero en el
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que aumenta unas 9 magnitudes; la siguiente etapa es denominada pre
maximo, y aunque pareciera que la estrella ha llegado en este punto a su
punto maximo, su brillo aumentara, mas lentamente, otras 2 magnitudes
en lo que se le conoce como la subida final. Se podria decir que este
punto es el climax de las novas ya que a partir de este, comienza una
bajada o declive inicial que puede ser de unas 3 a 4 magnitudes desde el
punto maximo; que no tiene una duracion establecida pero que antecede a
un periodo de inestabilidad o transicion en el que el brillo del objeto
comienza a subir y bajar, y en el que al final de este periodo el objeto
habra bajado hasta 6 magnitudes desde el maximo. La parte final se da
cuando se acaba el periodo de inestabilidad y hay un declive final, que
antecede a la etapa post nova. En este momento, en la mayoria de los
casos, se regresa a valores muy similares a la magnitud inicial. (Figura
3.17)

2. Novas recurrentes: tienen mucha similitud a las anteriores, pero la
principal diferencia radica en que se les conoce o hay indicios de haber
ocurrido varias erupciones previas. Este tipo de estrellas presentan un
aumento de unas 12 magnitudes al momento de la erupcion.

3. Novas enanas: presentan erupciones muy similares a las de las novas
clasicas, aunque la periodicidad de estas es de algunas semanas o
meses, y el aumento de su brillo suele ser de entre 4 y 6 magnitudes.

4. Objetos tipo nova: la permanencia de este tipo de objetos en la categoria

de las novas es de lo mas controversial debido a que, aunque estos

’ Echevarria, 2002.
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suelen tener algunos elementos similares a los de los otros tres grupos
que hemos descrito, tienen la peculiaridad de que nunca han presentado
una erupcion por lo que la ausencia de ésta ha hecho cuestionar el hecho

mismo de ser clasificadas como estrellas novas.

Figura 3.1 Curva de luz tipica de una estrella Nova Clasica, en donde se muestran las
principales etapas durante su evolucion.
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Modelo clasico:

El modelo clasico consiste en un sistema binario, que esta formado por una
estrella enana blanca que se va rodeando de un disco de acrecién formado este
ultimo por la transferencia de material proveniente de la otra estrella, la cual es de
secuencia principal de tipo espectral tardio K o M (Echevarria, 2002), que se
encuentra llenando su Lobulo de Roche(término que se describe en la siguiente
subseccién) y de esta manera es posible que haya una transferencia continua de
material a través del punto interior de Lagrange (explicado en la seccién 3.3.1). El
material que se va transfiriendo, forma un disco gaseoso alrededor de la enana
blanca, al cual se le llama disco de acrecion. ElI material que pasa por el punto
interior de Lagrange choca contra este disco y dicho encuentro provoca una zona
mucho mas caliente y brillante que el resto, conocida como hot spot o zona
caliente, que es toda una franja extendida ubicada en la parte lateral del disco mas
cercana a la enana roja. La zona a través de la cual se esta transfiriendo el
material hacia el disco de acrecién esta alrededor del denominado punto de
Lagrange y a través del disco la estrella secundaria esta transfiriendo material a la

primaria (véase la Figura 3.2 mas adelante).

En este aspecto es importante mencionar la gran aportacion que hicieron en
1971 para establecer este modelo clasico, por un lado Brian Warner y Edward
Nather y, de manera independiente y con bases diferentes a las de los
primeros,Jozef Smak, ya que ambas propuestas llegaron al establecimiento de un

mismo modelo para las Variables Cataclismicas (Warner, 1995).
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3.3 L6bulo de Roche

Este concepto de Lébulo de Roche es un concepto complejo del cual daremos
una explicacion basica. Es una superficie imaginaria alrededor de las estrellas de
un sistema binario, a partir de la cual el material de esa estrella se escapa hacia la

otra estrella o es expulsado del sistema (Figura 3.2°).

Figura 3.2 Representacion que muestra el Loébulo de Roche, el Disco de Acrecion y una Binaria,
en la que se esta transfiriendo material.

En estrellas aisladas y con rotacién muy lenta, el Lébulo de Roche tiene una
forma esférica debido a la simetria que las fuerzas de gravedad y centripeta tienen
alrededor del centro de masa de la estrella. De manera similar, en un sistema
binario en el que la separacion entre las estrellas es mucho mayor que el tamaino

de éstas, la forma de sus l6bulos de Roche también es aproximadamente

8http://astronomy.swin.edu.au/cosmos/R/Roche-Iobe
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esférica.Sin embargo, para el caso de las Variables Cataclismicas, esto sdlo aplica
para la estrella primaria por ser muy pequeina (aproximadamente del tamafo de la
Tierra), mientras que el Lobulo de Roche de la secundaria esta distorsionado,
tomando su forma de lagrima como resultado de la fuerza de gravedad que ejerce
la primaria sobre el material de la secundaria. Cuando la estrella primaria llena su
Lobulo de Roche, es decir el limite que puede soportar la masa, ésta comienza a
transferirse de nueva cuenta entre ambas estrellas haciendo un flujo constante de

material.

Es a partir de las proporciones entre los tamanos de las estrellas y los de sus
Lobulos de Roche que se ha establecido un sistema clasificatorio para las binarias

(Heintz, 1978):
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¢ Binarias separadas.
Cuando ninguna de sus
componentes ha llenado su
Lobulo de Roche, ambas son
pequefias en comparacioén con
el I16bulo.

¢ Binarias semi-separadas.
Una de las estrellas ya logro
llenar su Iébulo (en este caso se
encuentran las Variables
Cataclismicas).

¢ Binarias en contacto (con
envolvente comun). Ambas
estrellas ya han llenado
completamente sus respectivos

I6bulos (Figura 3.3°).

Figura 3.3 De arriba a abajo: Binaria separada con sus lobulos de Roche aun sin ser ocupados; Binaria
semiseparada en la que uno de los componentes esta ocupado y al mismo tiempo transfiere masa a la
otra estrella; al final tenemos la Binaria en contacto en la que ambas estrellas han llenado completamente
sus Iébulos de Roche.

9http://astronomy. nju.edu.cn/~lixd/GA/AT4/AT420/HTML/AT42006.htm
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3.3.1 Punto interior de Lagrange

Los puntos lagrangianos, un total de 5, son aquellos lugares en los que las
fuerzas gravitacionales sobre un objeto de masa despreciable y su fuerza
centrifuga se anulan entre si, por lo que en un sistema de dos cuerpos que se
encuentran moviéndose en oOrbita alrededor de su centro de masa, la presencia de
un tercer objeto de menor masa cercano a cualquiera de sus puntos de Lagrange

seria estatica con respecto a aquellos cuerpos (Ramirez-Torres, 2009).

Es a través del punto interior de Lagrange, el que se encuentra entre las dos
estrellas de una variable cataclismica, donde el material se transfiere desde la
componente secundaria hasta la primaria. Si la cantidad de material es tan grande
que el Lébulo de Roche no puede contenerlo, este comenzara a concentrarse en

la otra estrella que compone el sistema (Hellier, 2001).

3.4 Discos de acrecion

El proceso de transferencia de masa entre las estrellas que componen un
sistema binario, es denominado acrecién (o acrecentamiento). Es necesario hacer
mencion que en los sistemas binarios, las estrellas que forman parte de él giran
sobre su propio eje (rotacién) y una alrededor de la otra (traslacién); entonces,el
gas que forma parte de la transferencia no se mueve en linea recta sino que su

movimiento se caracteriza por tener el lamado momento angular.

En los sistemas binarios este gas que se va transfiriendo baja su temperatura de
manera muy rapida y se va expandiendo a lo largo del plano orbital del sistema

binario y alrededor de la componente primaria, hasta formar una figura semejante
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a un disco, de donde toma el nombre de disco de acrecentamiento o de acrecion.
La velocidad a la que gira el disco sigue las leyes de Kepler; esto es, las partes
internas lo hacen mucho mas rapidamente que las partes externas (debido a que
la atraccién gravitacional es mucho mayor hacia el centro del disco). La
consecuencia de esta diferencia de velocidades provoca una friccidon o rotacion
diferencial, que causara el aumento de la temperatura del gas y por consiguiente

una transformacion de la energia en movimiento a energia térmica.

3.5 Estrellas tipo SU UMa (SU Ursae Majoris)

Dado que en este trabajo estudiaremos un caso particular de estrellas conocidas
como estrellas de tipo SU UMa, vamos a dar algunos elementos para entender

sus componentes.

Pertenecen a un tipo particular de Novas Enanas. La secundaria es similar al sol
y la primaria es una enana blanca que esta rodeada por el disco de acrecion. En la
mayoria de los casos, se han encontrado que los periodos orbitales son bastante
cortos, menores a dos horas. Las estrellas de tipo SU UMa pueden presentar dos

tipos de erupciones:

e Erupciones normales, parecidos a los de las Novas Enanas de tipo

U Gem y que duran unos pocos dias.

e Super erupciones (que aqui llamaremos superoutbursts, por su
nombre en inglés), en las cuales el objeto suele aumentar de brillo cerca
de una magnitud mas que en el la erupcion normal, pero que ademas

presenta una serie de variaciones caracteristicas que se
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llamansuperjorobas (y que aqui llamaremos superhumps, por su nombre
en inglés). Los superoutbursts son mucho menos frecuentes pero con
mayor duracion que las de las erupciones normales que pueden variar
entre10y 18 dias. Este fendmeno de superhumps se trata de una variacion
ciclica en su curva de luz, con un periodo ligeramente mayor al orbital
(e.g. Patterson, 1998). ElI fendbmeno de los superhumps y el de los
superoutbursts estan completamente ligados; es decir, no se puede dar un
superoutburst sin que se presenten superhumps. Cabe aqui la pregunta:
¢que origina el fenomeno de los superhumps? La explicacion mas
aceptada(Lubow, 1991) es que se trata de una inestabilidad de marea.
Esta inestabilidad es provocada por la resonancia 3:1 en el disco de
acrecion que, al ocurrir el superoutburst, provoca una deformacion en este
y lo vuelve excéntrico. El disco excéntrico se sale de su lugar de equilibrio
y comienza a precesar dentro del plano orbital con una frecuencia
ligeramente mayor a la orbital. A esto se le llama precesion de los absides.
Hay indicios de que a mayor periodo orbital mayor es periodo de estos
superhumps (Patterson, 1998). Existe un reducido numero de sistemas
que presentan superhumps negativos, es decir, con un periodo menor al
orbital. Sin embargo, estos no llegan a una decena y se cree que se

producen por una precesion fuera del plano orbital.
3.6 Estrellas tipo WZ Sge (WZ Sagittae)

Las estrellas tipo WZ Sge siguen siendo una variedad enigmatica de las estrellas

Variables Cataclismicas: Se caracterizan por un largo tiempo de recurrencia entre
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sus superoutbursts, medidos en décadas, y que tienen una gran amplitud en sus
erupciones, del orden de 8 magnitudes(Osaki, 1996).WZ Sge misma ha tenido
superoutbursts en intervalos de 33, 32 y 23 afos y no se le ha visto una erupcion
normal. Después de su primera erupcion, detectada en 1913, WZ Sge fue
clasificada como una Nova Clasica (Nova Sagittae, 1913). Cuando volvié a entrar
en erupcidon en 1946, se le recategorizé como una Nova Recurrente. Su aparente
baja luminosidad sugiere que esta relacionada con las Novas Enanas (Warner,
1976). Su periodo orbital es de tan solo 81 minutos, mucho mas corto que el de
una Nova Recurrente tipica.Bailey (1979), basado en las similitudes de los
comportamientos de las erupciones de WZ Sge, UZ Boo y WX Cet, propuso que
estas estrellas pertenecen a un subgrupo de Novas Enanas que tienen una
estructura binaria semejante, acuiando el termino estrellas de tipo WZ Sge, con
las caracteristicas siguientes: a) Sus erupciones tienenamplitudes grandes, de
alrededor de 8 magnitudes; b) Muestran un declive muy lentohacia el estado de
quietud; y c) Tienen un intervalo muy largo entre erupciones. Downes (1990)
propuso ligeras modificaciones a las propiedades de estas estrellas: a) La
duracién de la erupcion es mayor (semanas en vez de dias, como es el caso de
las Novas Enanas tipicas), b) El tiempo entre erupciones es mayor (afos en vez
de meses), c) las amplitudes de las erupciones son mucho mas grandes (6-8 mag
vs. 2-5 mag). Downes propuso también una posible propiedad extra: d) Las lineas
de emision en los sistemas en quietud son mucho mas intensas que en las tipicas

Novas Enanas.
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Al final de la década de 1980, Howell y Jacoby (1986) encontraron un numero
considerable de Variables Cataclismicas a altas latitudes galacticas. En varios
estudios sobre estas estrellas (Howell y Szkody 1990) (y referencias en Kato
2015), notaron que para aquellos sistemas abajo del llamado period gap(por su
nombre en inglés) la amplitud media de la erupcion es 3 magnitudes mayores que
para Novas Enanas de disco. Acufaron el concepto de Tremendous Outburst
Amplitude Dwarf (TOADs por sus siglas en inglés). Este término se usa en
ocasiones como un sinénimo de estrellas tipo WZ Sge basados en una
busquedasistematica encontraron un numero considerable de estrellas. Sin
embargo, en la erupcion de WZ Sge de 1978, se detectdla presencia de
superhumps, lo que ahora ha puesto a WZ Sge en la clasificacién de estrellas de
tipo SU UMa.En anos recientes las estrellas donadoras (las secundarias) de las
estrellas de tipo WZ Sge han sido consideradas como posibles candidatos a
Enanas Marrones (véase la seccion 4.9). La definicion moderna de estrellas de
tipoWZ Sge es la de estrellas Novas Enanas que muestran superhumps
tempranos debido a la resonancia 2:1 y se basa en el hecho de que en esta etapa
se ve un doble perfil en su curva de luz (por cada periodo de superhump). Esto
esta apoyado por consideraciones teéricas (Osaki y Meyer, 2002) y fue notado por
primera vez por Lin y Papaloizu (1979), quienes sefialaron que la resonancia 2:1
esta relacionada a esta doble curva de luz. Esta resonancia es imposible lograr en
sistemas de tipo SU UMa y sdlo las binarias con cocientes de masas extremos
pueden mostrar esos superhumps tempranos.Aunque es ampliamente aceptado

que los objetos que muestran estos superhump tempranos (persistiendo varios
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dias) son del tipo WZ Sge, la clasificacion es un poco ambigua para objetos que

no muestran superhumps tempranos.

Otro fendmeno interesante es que muchas estrellas de tipo WZ Sge muestran
una curva de luz parecida a la de las Novas. No solo el declive es lento, sino que
en muchos casos se observa una caida subita en su declive hacia el minimo (que
en la Novas se explica por una etapa de aumento subito en laprofundidad optica
del material eyectado), sino que ademas hay muchos ejemplos de recuperacion
(rebrigthening por su nombre en inglés) e incluso es frecuente ver varios ecos en
dicha recuperacion de su magnitud (véase distintos ejemplos de este fenémeno en
Osaki 2015). Esta es una caracteristica tipica de las Novas, como se muestra en

la Figura 3.1.

Podriamos sintetizar que la caracterizacion de las estrellas de tipo WZ Sge ha
pasado por una larga evolucion, desde ser estrellas Novas y Novas Recurrente,
hasta su clasificacion como Novas Enanas de tipo SU UMa. Que los criterios para
clasificarlas siguen evolucionando. En la seccion 4.7 mostramos un
descubrimiento inusual, el primero a nuestro entender, que podria cambiar nuestro

concepto de estrellas tipo WZ Sge.

3.7Estrellas enanas blancas

Las estrellas comunes, son enormes esferas gaseosas que se componen
principalmente de hidrégeno (H), aunque también podemos encontrar otros
elementos tales como helio (He), carbén (C) y oxigeno (O). Debido a la fuerza

ejercida por la atraccion gravitacional sobre la estrella ésta podria colapsar, sin
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embargo, esta fuerza es compensada por la presion contenida al interior de la
estrella, en donde la parte central soporta una presion muy alta. Es en esa parte
central donde la temperatura puede llegar a alcanzar valores de algunas decenas
de millones de grados Kelvin, unos 10’K (e.g. Kippenhahm y Weigert,1990) y al
mismo tiempo formar Helio a partir de la fusién de los mismos nucleos de
hidrégeno que se va acumulando y forma otro nucleo aparentemente inactivo pero

con densidades muy altas que provocan una gran presion.

Uno de los principios de la mecanica cuantica, el principio de exclusion de Pauli,
establece que dos electrones no pueden permanecer u ocupar el mismo espacio
al mismo tiempo, lo que los obliga a separarse y evitar asi nuevamente el colapso
gravitacional (Hellier, 2001). Al mismo tiempo que el hidrégeno como fuente de
energia comienza a reducirse, la estrella comienza a aumentar su tamafo unas
cien veces mas de lo que era originalmente, convirtiéndose en una gigante roja.
Este crecimiento va a ocasionar que esa capa externa, originada por el
crecimiento de la estrella sea expulsada ya que no puede contenerse y se
transformara en una nebulosa planetaria; mientras que el nucleo, sumamente
caliente y denso, ha dejado la estrella original y se encuentra de manera

independiente, ha cambiado ahora a una enana blanca.

La masa de las enanas blancas no puede sobrepasar en ningun momento el

denominado limite de Chandrasekhar, que es de 1.4masas solares (M), para que

puedan seguir siendo consideradas como tal. De lo contrario, la presion
gravitacional obligaria a los electrones a combinarse con los protones y como

resultado transformarse en una estrella de neutrones, fundamentalmente un sélo
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nucleo atomico de 10 km de diametro (Hellier, 2001). Dicho valor tan sélo
establece un limite maximo, ya que regularmente la masa de una estrella enana
blanca se encuentra dentro del intervalo comprendido entre 0.3 y 1.3 masas

solares. Las mas comunes tan solo se encuentran entre 0.5 y 0.6 masas solares.

3.8Estrellas Enanas Rojas

Hablar de este tipo de estrellas, es hacer mencién a las estrellas mas
comunes.Pudiera decirse que son versiones mas pequefias de nuestro Sol
(Hellier, 2001).Como cuentan con menos materia, el peso de este sobre su nucleo
€S menor y, Como consecuencia, la temperatura en su centro es mas baja que en
estrellas de menor masa. El proceso mediante el cual consumen energia es
sumamente lento, por lo que su vida es mas larga. No suelen tener una gran
luminosidad debido a estas mismas razones. En su interior, las reacciones
nucleares, tienen un ritmo mas bajo, del orden de una milésima parte de las que
ocurren en el Sol. Al establecer ciertos valores, tenemos que la temperatura en la
superficie de una enana roja, es de tan solo unos 2,900 K, mientras que la del Sol

ronda los 5,800 K, el doble que en la primera.

A causa de su baja luminosidad, y a pesar de ser mas abundantes, estas
estrellas son practicamente invisibles para el ojo humano. La situacion es menos
grave al emplearse detectores sensibles a longitudes de onda, pero no sucede lo
mismo para algunos telescopios que a partir de la emision de espectros de esta
estrella, que sdélo son visibles en magnitud de onda roja e infrarroja, gracias a los

cuales es que se saben muchas de sus caracteristicas.
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3.9 Enanas marrones

Podriamos describir a estos cuerpos, como un hibrido celeste debido a que
poseen caracteristicas muy particulares que impide clasificarlos como a un
planeta, mientras que al mismo tiempo tampoco reunen las condiciones suficientes

para ser clasificadas como estrellas.

Este tipo de objetos no son considerados estrellas, debido a la inexistencia de
reacciones nucleares a partir de la fusion de hidrégeno que posteriormente se
convierte en helio en su nucleo. Regularmente se suele comparar su tamafo con
la masa de Jupiter, lamada masa Joviana(M,), que suele comprender para estos
objetos, entre las 13 y las 80 M,. Se les conoce también con el nombre de
estrellas fallidas ya que sus caracteristicas de presién interna y temperatura no
cumplen con los parametros suficientes para ser consideradas estrellas, pero al
mismo tiempo, debido a que cuentan con una masa mayor a la de algunos

planetas no presentan reacciones nucleares.

En este orden de ideas, es importante describir de manera muy basica, algunas
de las principales propiedades de una estrella y un planeta. Las estrellas brillan al
producirse en su interior diversas reacciones que originan un aumento de la
temperatura desde el nucleo, lo que representa un enorme despliegue de energia
que posteriormente hara brillar a estos objetos. Por otro lado, los planetas son
objetos que se han producido a partir de la formacién de estrellas cuyas particulas
de polvo han colapsado de la estrella y se mantienen unidas; sin embargo, no

reunen las condiciones necesarias de temperatura ni de masa para iniciar una

57



fusion, tampoco pueden emitir energia ni su propia luz. La figura 3.4"° muestra un

comparativo de las caracteristicas entre diferentes tipos de estrellas enanas.

Figura 3.4 Esquema que muestra de manera general los tamafios de diferentes
objetos (Sol, enana roja, enana marrén y Jupiter) asi como su temperatura.

“http://www.newtonsapple.org.uk/brown-dwarfs-what-are-they/
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Capitulo 4

Observaciones, Reduccion y Analisis de datos de
PNV J19150199+0719471 (PNV Aql)

Una posible Nova, designada como PNV J19150199+0719471 (de aqui en
adelante PNV Aql), fue reportada por Koichi Itagaki (Itagaki, 2013) el 31 de mayo
de 2013 o dia 444 (véase definicion de dia juliano truncado mas adelante), con

una magnitud de alrededor de 10.8 mag.
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Figura 4.1 Imagen del objeto descubierto por Koichi Itagaki el 31 de Mayo de 2013 (arriba izquierda) e
imagen nuestra tomada con un filtro V el 4 de Junio del mismo afo (arriba derecha). También se muestra
el POSSHl (abajo izquierda) y el POSS-II (abajo derecha) surveys plates, donde el objeto tiene unas
pequenas marcas. La estrella mas cercana al sur es GSC0047600316=2MASSJ19150214+0719239. Se
ha medido una magnitud en el visual de V=11.923 para esta estrella. Se aprecia también en las placas
que ambas estrellas tienen movimiento propio pero en direcciones opuestas. En todas las imagenes el
Norte queda en la parte superior y el Este hacia la izquierda, la escala se muestra en el cuadro superior
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El mismo autor reporta que el objeto se encontraba mas débil que 15.5 mag, en
una imagen de busqueda de objetos en erupcidn, tomada unos dias antes, el 21
de mayo. Es posible que el maximo haya ocurrido unos dias antes del
descubrimiento, pero no antes del 21 de mayo. Sin embargo, como veremos mas
adelante, no es probable que haya ocurrido mas que un par de dias antes, debido
al comportamiento de los superhumps en la etapa temprana. La imagen del
descubrimiento se muestra en el panel izquierdo superior de la Figura 4.1 " junto
con una imagen nuestra tomada el 4 de junio (superior derecha) --nétese que en
estas imagenes el Norte esta hacia arriba y el Este a la izquierda. Henden (vsnet--
alert 15772) senalé que los indices de color de este objeto y en un campo no
enrojecido, sugerian que se trataba de una nueva Nova Enana'®>. Mas aun, una
comparacioén de Skiff (vsnet—alert 14774) entre las placas de Palomar muestra un
objeto, previamente identificado en el catdlogo USNO—B1.0, como un objeto con
un movimiento propio substancial (--94, --98 milisegundos de arco por afo).
Ademas de esto Skiff muestra (vsnet—alert 15774) que el objeto de brillante de
comparaciéon, que ve cerca al Sur, tiene también un movimiento propio
substancial, pero se mueve hacia el Este, mientras que el objeto se mueve hacia
el SW. Estos movimientos se muestran en los paneles de abajo de la Figura 4.1.
que muestran la placas del POSS (Palomar Observatory Sky Survey, por sus sigla

en inglés) de 1950 (izquierda abajo) y 1984 (derecha abajo).

11e.g. Reid et al. 1991
" Todas las alertas del vsnet se pueden encontrar en la liga http://ooruri.kusastro.kyoto-
u.ac.jp/pipermail/vsnet-alert/
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Como lo sefiala Kato(vsnet-alert 15776), el movimiento propio del objeto sugiere

que se puedetratar de una estrella WZ Sge cercana(y que esta cerca del plano

galactico((= 42.145°, b= -1.865°).

Esta clasificacion fue confirmada posteriormenteen subsecuentes alertas del
vsnet en las que se reportan varias etapas de los superhumps a lo largo
delsuperoutburst, con un periodo medio de 0.05803 dias (Kato, vsnet-alert 15931).
Los primeros espectros tomados con un Echelle por Eversberg (2013) el 2 de
junio, muestran un doble pico en la linea de emisién de Hacon un ancho de 82

kms™’

, mientras que al mismo tiempo espectros de baja resolucion mostraban el
tipico espectro de una nova enana en erupcion, con la mayoria de las lineas de
Balmer en absorcion, excepto Ha.Echevarria et al. (vsnet-alert 15832), por su
parte reporta un periodo orbital de 0.06164 dias, de observaciones obtenidas con
el Echelle el 3 de junio, con una semi-amplitud de la velocidad radial de solo 15

kms™'.

La curva de luz de la erupcién, tomada de la base de datos de la AAVSO
(American Association of Variable Star Observers, por sus siglas en inglés) se

muestra en la Figura 4.2"2.

Bhttps://www.aavso.org/LCGv2/
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Figura 4.2 Curva de luz (cortesia de la AAVSO), que muestra un periodo de Junio 1 a Agosto 10 y
en el que se aprecia la repentina caida de casi 3 magnitudes. Este fendmeno suele ser comun en
las Novas, en la etapa de polvo.

4.10bservaciones y analisis de datos

Las observaciones fueron hechascon el telescopio de 2.1m y el
espectrografoEchelle en el Observatorio Astrondmico Nacional de San Pedro
Martir, durante las noches del 3 y del 17 al 20 de junio de 2013. El detector
Marconi-2 de 2048 x 2048 pixeles fue usado para obtener una resoluciéon espectral
de R=19,000. Todas las observaciones fueron llevadas a cabo con dispersor
cruzado de 300 lineas por milimetro(/mm), que tiene un angulo de reflexién
fundamental en 5500 A. El tiempo de exposicién dado a cada espectro fue de
900seg. También se realizaron observaciones durante las noches del 5-7, 9, y 28-
30 de junio del mismo afo, con el espectrégrafo Boller y Chivens y dos diferentes
rejillas. La rejilla de 400 /mm se usé para obtener una tasa alta de sefal a ruido
(S/N) con el objeto de estudiar la distribucion espectral de la energia en el sistema,
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con una mayor cobertura de la longitud de onda (~4000-7200 A). El tiempo de
exposicion para cada espectro fue, en este caso, de 300seg. Por otro lado, con la
rejilla de 1200 I/mm se obtuvieron datos de alta resolucién espectral alrededor de
Hay HpB, con un tiempo de exposicion por espectro de 600 seg. Todas las
observaciones fueron hechas con una apertura de 1.5 segundos de arco, con la
rendija orientada en la direccion EW. Para calibrar los espectros en longitud de
onda se tomaron, de manerafrecuenteespectros de arco de CuHeNeAr. Una

sintesis de las observaciones se muestra enla Tabla 4.1.

Tabla 4.10bservaciones espectroscopicas de 2013’

Fecha’ Resolucion (A) No. de espectros Comentarios
3 de junio 3900-7300 14 Echelle
5 al 7 de junio 4150-7550 29 Boller & Chivens
9 de junio 5500-6700 29 Boller & Chivens
16 a 19 de junio 3900-7300 17 Echelle
28 de junio 4500-5700 14 Boller & Chivens
29 de junio 5500-6700 14 Boller & Chivens
30 de junio 4500-5700 14 Boller & Chivens
15 de agosto 4000-7000 3 Boller & Chivens
17 de septiembre 4000-7500 3 Boller & Chivens

* Observacionesadicionales de 2015.

Observacionesfotométricas de la banda V, también fueron obtenidas durante las
noches del 3, 4, 5, 6, 17, 18 y 28 de junio, y del 2 y 25 de septiembre en el
telescopio 0.84 m del mismo Observatorio en San Pedro Martir. Usando el
detector CCD ESOPO-Azul con una configuracién de muestreo de 2x2 pixeles

para mejorar la S/N y aprovechar mejor la escala de placa. El tiempo de
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exposicion dado en este caso fue de entre 10 y 30 seg. Se tomaron también varias

imagenes los dias 3, 18 y 29 de junio. El resultado de las observaciones,

incluyendo los filtros usados en las imagenes, se detalla en la Tabla 4.2.

Tabla 4.2 Observaciones fotométricas de 2013

Fecha Filtro Tiempo total de Exposicion (s)
observacion (hrs)
3 de Junio Vv 3.20 10
4 de Junio Vv 3.98 20
5 de Junio Vv 3.38 30
6 de Junio Vv 2.89 10
17 de Junio Vv 0.99 1260 (180x7)
18 de Junio Vv 0.08 1800
28 de Junio Vv 1.57 60
2 de Septiembre Vv 3.71 1800
25 de Septiembre Vv 3.27 1800
Imagenes
Fecha Filtro FWHM (A) Exposicion (s)
3 de Junio \Y 980 30
18 de Junio Ha 11 1260(180x7)
29 de Junio Ha 11 1800
29 de Junio Continuo (6650 A) 70 1800
29 de Junio [Oll1] 5007 52 1800
30 de Junio [NI1] 6583 10 1800

La reduccion de los datos, tanto espectroscopicos como fotométricos, se realizd

con el programa IRAF (ImageReduction and AnalysisFacility, por sus siglas en

inglés). Este programa consta de un variado conjunto de tareas especificas y es

distribuido por el Observatorio Optico Nacional (NOAQ), que esta operado por la

Asociacion de Universidades de Investigacion en Astronomia, Inc., en cooperacion

con la NSF (NationalScienceFoundation, por sus siglas en inglés).
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Ademas de los datos que ya hemos mencionado, la fotometria rapida de la
erupcionfuerealizada en 10 observatorios diferentes por un grupo del CBA (Center
forBackyardAstrophysics, por sus siglas en inglés), una red de pequefios
telescopios que van de los 0.2 a los 0.4 m que cubren un amplio intervalo en
cuanto a longitud terrestre (Skillman, 1993).El conjunto de estas observaciones
sumaron de manera independiente 162 series de tiempo durante 58 noches en un
lapso de 63 dias que van desde Junio 1 — algunas horas después de que la alerta
fue publicada-- hasta Agosto 2 de 2013.Los tiempos de exposicion en estas
observaciones van desde los 20 a los 120 segundos, dependiendo de la
intensidad del brillo de PNV-Aql.Cerca de la mitad de estas observaciones se
hicieron con el filtro V, mientras que el resto, principalmente durante el tiempo
posterior a la erupcion,se realizaron sin filtro. No se hizo un intento de calibrar
estos datos, que también llamamos de luz blanca, pero su magnitud se espera que
sea muy similar a la del filtro V, dentro de una incertidumbre de alrededor de 0.05
magnitudes. A continuacion, en la seccion 4.2 realizdé una descripcion de estas
observaciones, que es enbuena medida una transcripcion del inglés, de una parte
del articulo cientifico que se publicara en una revista especializada de circulacién
internacional. Esta contribucion, descrita en la seccion 4.2 es, fundamentalmente,

producto de uno de sus autores (Enrique de Miguel).
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4.2 Fotometria de la erupcion y su analisis de periodicidades

4.2.1Curvade luz global

La curva de luz del objeto PNV Aqgl que muestra los datos de las erupciones de
2013 y que se aprecia en la parte superior de la Figura 4.3" describe el patron
tipico de una nova enana (y por cierto también el de una nova clasica) en el
periodo de super erupcioén: una fase de planicie muy temprana-- que dura unos 25
dias, desde el 444 al 469 (de aqui en adelante usamos dias Julianos truncados
de la forma JD — 2456000 para referirmos a fechas especificas durante la
erupcion)en donde el brillo principal varia levemente de una magnitud de 10.5 a
13.0; posteriormente se aprecia una caida abrupta del orden de 3 magnitudes en
tan sélo 2 dias, que significa el final de la erupcién principal. La caida posterior
hacia el estado de quietud o quiescencia, es decir, cuando el sistema regresa a su
magnitud minima, tiene lugar mas bien a una tasa menor de alrededor de 0.035
magd™ (magnitudes por dia), que se pudiera deber a un lento enfriamiento de la
enana blanca sobrecalentada durante la erupcion. Es de notarse que incluso a los
dos meses posteriores a la erupcién, el sistema se encontraba ~1.3 mag mas
brillantes, por encima del momento previo a la erupcién, es decir, de su estado de
quietud. Observaciones posteriores, del 19 y 25 de Junio, muestran valores de
magnitud de 18.5+0.1. En términos generales, la erupcion del 2013 de PNV Aq|

tuvo una amplitud de al menos 8.5 magnitudes.

“A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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Figura 4.3 Cuadro superior: Curva de luz global durante la super erupcion de PNV Agl en 2013.
Las marcas verticales indican los periodos de las observaciones espectroscépicas. Cuadro inferior:
variacion en la amplitud de la modulacion de los superhumps, definida como la amplitud de la onda

que encaja mejor conlos datos fotométricos.

4.2.2Sefales periddicas

Las novas enanas de tipo SU Uma son conocidas por presentar la rapida
modulacion de los superhumps, durante los superoutbursts, con un periodo medio
(Psn) que tiene un porcentaje ligeramente mayor (de alrededor del 7 por ciento) al

periodo orbital de la binaria (Pow). Se piensa actualmente que el origen de los
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superhumps se debe a una disipacidn viscosa en un disco de acrecion exceéntrico

que precesa generalmente en una direccion prograda.

De manera practica el procedimiento es el siguiente; primeramente extraemos la
tendencia principal (en general lineal) para cada curva de luz individual o
segmentos, es decir, por periodos cercanos al periodo orbital y se grafican una
detras de la otra durante una noche. Se realiza una busqueda preliminar de
periodicidades, combinando los segmentos de las noches adyacentes. Esto
mejora significativamente la resolucion de la frecuencia. Sin embargo, esto debe
ser implementado con cuidado ya que si existen variaciones apreciables en la
amplitud y/o el periodo con el tiempo - ambos efectos son conocidos por interferir
en los superhumps de las novas enanas- estas variaciones pueden afectar

severamente los resultados de dicho analisis.
4.2.3Etapa Temprana

Desde el comienzo de lasobservaciones (dia 444), la curva de luz mostré una
modulaciondébil con una amplitud total de alrededor de0.010 magnitudes. Esta
modulacion persistié durante los dias 445-448, sin un aparente cambio en
dichointervalo. El espectro de potencias del empalme de estas curvas de luz que

cubren este segmento de 4 dias se muestra en la parte superior de la Figura 4.4°.

BA partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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Figura 4.4 Cuadro superior: Los espectros fuertes durante el intervalo 445-448 (véase texto para
la definicion de fechas), que muestran picos anchos centrados a 17.55 ciclos d’ (superhump
temprano) y su primer armoénico. Cuadro inferior: muestra la forma de la curva de luz obtenida de
estas observaciones después de doblar los datos con un periodo de P.,=0.05698 d. La fase cero
es arbitraria.

Este espectro de potencias esta dominado por dos amplios picos centrados, a
frecuencias de 35.10 y 17.55 ciclos d™', siendo la primera un armoénico de la
segunda. Estos potencias son deébiles, con unas semi-amplitudes de 0.0036 y

0.0033 magnitudes respectivamente, aunque permanecen escasamente sobre el
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ruido, pero a pesar de lo anterior consideramos que esto es una muestra de la
deteccion de un superhump temprano.En la parte inferior de la Figura 4.4 se
muestra la curva de luz sumada, pero dobladaen funcién de la fase obtenida a
travésdel periodo encontrado de 0.05698 dias (la fase cero es arbitraria). A este
periodole llamamos Pesn(el subindice viene del término early superhumps, por sus
siglas eninglés). Este periodo es tipico de la estrella tipo WZ Sge y no se presenta
en ningun otro tipo de nova enana. Aunque su origen fisico permanece aun a
discusion, hay cada vez mayor evidencia observacional de que este periodo Pesh

es esencialmente el mismo que el Pgp,.
4.2.4Superhumps comunes

El patréon de la doble joroba o doble superhump que se muestra en la Figura 4.2
delaetapa temprana se transforma en jorobas de un solo pico a partir del dia 449.
Para los dias 449-451, tanto la semi-amplitud promedio como el periodo, son
ligeramente mayores (0.007 mag)que los encontrados para la etapa temprana, con
una frecuencia dominante en 16.83ciclos d' (0.0594dias). Ya que la modulacion
se ve mejor definida en este intervalo de tiempo, se pueden determinar con
claridad los tiempos maximos de la curva de luz. Se definieron un total de nueve
maximos en el intervalo de 449.6-451.6 y se obtuvo un periodo de 0.05934 dias (o
una frecuencia de 16.85 ciclos d™') a través de una regresion lineal. Este valor es
completamente consistente con el encontrado al realizar el analisis de Fourier. El
segmento (en este caso de dos dias) en el que los superhumps
comunescomienzan a desarrollarse, que es comunmente referido como Etapa A

duranteel superouburst. Debemos hacer notar que el periodo encontrado esta
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cerca, pero es ligeramente diferente del valor encontrado por (Kato et al 2014) de
0.05883 (6) dias, usando el Método de Minima Dispersion de Fase o PDM
(PhaseDispersionMinimization, por sus siglas en inglés), desarrollado por

Stellingwert (1978).

A partir del dia 452 los superhumps se ven completamente desarrollados y con
una gran amplitud (0.10 mag de semi-amplitud). Como un ejemplo de esto,

mostramos la curva de luz del dia 455 en la Figura 4.5"°.

Figura 4.5Curva de luz de 12 horas obtenida del dia 455 que muestra una gran amplitud, comun
en los superhumps. El nivel cero en la figura corresponde aV = 12.1 mag.

Conforme la erupcién procede, la amplitud principal delossuperhumps disminuye.
Esto se muestra en una Figura anterior (en el cuadro inferior de la Figura 4.3,
donde cada punto representa la semi-amplitud media de cada noche, determinada

por el mejor ajuste sinusoidal de la curva de luz construida como se describe en la

A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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seccion 4.4). Hay que hacer notar que la variacién en la amplitud en el intervalo

452- 466 es suave, es decir, en ese intervalo no hay variaciones abruptas.

Para este intervalo 452- 466 se realizé una curva de luz doblada y obtuvimos el

espectro de potencias que se muestra en el parte superior de la Figura 4.6".

Figura 4.6Arriba: Los espectros de potencia mas fuertes durante la etapa de superhumps
comunes durante los dias 442-466, con los picos principales centrados en las frecuencias 17.128 y
34.265 ciclos d™. Abajo: forma media de la curva de luz de los superhumps después de doblar los

datos en funcién de la fase usando un periodo de 0.058384 dias. La fase cero es arbitraria.

YA partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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La senal mas fuerte ocurre en 17.128(3) ciclos por dia, y otra con una fuerza
también significativa,pero menor,en 34.265 ciclos por dia. Esta ultima es de nuevo,
un armonico de la frecuencia fundamental. La sefial mas intensa corresponde a la
frecuencia del periodo de superhump Pg, de 0.058384(10) dias. La curva de luz
media forma durante este intervalo —normalmente referida como Etapa B de la
erupcion- se detalla en el cuadro inferior de la misma Figura 4.6. La amplitud de
los superhumps aumenta subitamente alrededor del dia 446 y decrece de alli en
adelante hasta el final de la erupcion principal. A esta etapa se le conoce como
Etapa C. La sefal mas fuerte del espectro de potencias en el intervalo 466 - 470
dias se da en 17.191(10) ciclos por dia con un periodo de 0.05817(3) dias. Se ven

de nuevo picos adicionales en los armoénicos como en los casos anteriores.
4.2 5Estado post eruptivo

Una vez que la erupcion ha finalizado, la curva de luz sigue dominada por los
superhumps, pero ahora con una amplitud significativamente mayor. Como se
mostré en la parte inferior de la Figura 4.3, la amplitud disminuye lentamente
mientras conforme el sistema regresa a su estado de quietud. Este
comportamiento permanece sin un cambio esencial en los 20 dias a nuestras

observaciones posteriores a la caida principal que ocurre alrededor del dia 466.

Formamos una curva de luz dobladaque incluye todas las observacionesa partir
del dia 473, encontrando un espectro de potencias como el que se muestra en la
parte superior de la Figura 4.7"®. El pico de 17.244 ciclos por dia — interpretado

como la frecuencia delsuperhump en la etapa post erupcion- domina el espectro.

BA partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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También se encontraron armonicos de alto orden, pero cuyasamplitudes son muy
bajas (< 0.0065 mag). Esto significa que la forma de onda de la curva de luz debe
ser casi sinusoidal. El cuadro inferior de la figura 4.7muestra, en efecto, que este

es el caso.

Figura 4.7 Arriba: El espectro de potenciasde la etapa post eruptiva (= 473), muestra un fuerte
pico centrado a 17.244 ciclos d’. Abajo:Forma de la curva de luz en esta etapa post eruptiva,
obtenida después de doblar los datos con un valor de P=0.057991 d. La fase cero es arbitraria.
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4.2.6Variaciones temporales del periodo delos superhumps

Podemos hacernos de una mejor idea de las variaciones temporales del periodo
del superhump, examinando la variacién temporal de algunas caracteristicas
claves de la curva de luz. Para este propodsito, derivamos los tiempos de todos
losmaximosobservados del superhump. Un total de 310 valores fueron medidos de
la curva de luz en el intervalo de 449.6-498.6. La etapa temprana de la erupcion
no fue considerada, pues la senalde estos superhumps tempranostiene una
amplitud muy baja y los maximos individuales no estan bien definidos. Una

regresion lineal a los maximos medidos nos da las siguientes efemérides:
Tmax (HID) = 2,456,452.8035 + 0.0581910 E,

donde Tmax (HJD) es el maximo esperado, el segundo término es el punto cero
de los calculado, y el tercero muestra el periodo promedio obtenido en funcién de
E, que es un valor que si se toma como entero, nos va dando cada maximo

subsecuente al primer maximo definido por el punto cero, en multiplos del periodo.

De esta forma se puede crear un diagrama que se llama O-C, donde se grafica
cada maximo observado menos el calculado, en funcién del tiempo, como se

muestra en la Figura 4.8"°.

YA partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).

75



Figura 4.8 Residuos O-C de los tiempos de los maximos observados menos los calculados de
los superhumpsen el intervalo 449.6-498.6 (véase el texto). Las flechas indican las fechas
aproximadas de las transiciones entre las distintas etapas de la evolucion del superoutburst (y de
lossuperhumps) que se han descrito en el texto.

Este diagrama es complejo, pero muy util.En particular podemos decir que el
patrén que se ve, es el que se observa en otros sistemas de tipo WZ Sge.De este

diagrama surgen algunas caracteristicas de entre las que podemos sefialar que:

(i) la época inicial de los superhumpsbien definidas, también llamada Etapa
A(que se dan a partir de los superhumpstempranos), tiene lugar en un periodo de
tiempo muy corto (unos 2 dias) ytiene un periodo promedio mas largo que el

Pesnycon una amplitud mayor en sumodulacion.

(i) Una vez que la modulacion delossuperhumpsalcanza su maxima amplitud, el
sistema entra en lo que se conoce como etapa B, en la que dicha amplitud
disminuye lentamente y su periodo medio se acorta. La curvatura hacia arriba de

los residuos durante esta etapa (449-466) demuestra, sin embargo, un incremento
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gradual en el periodo. Un ajuste cuadratico de los residuos en este intervalo

muestra que la derivada del periodo va como Pgn/dt = 5.8(4) x 10™°.

(iii) Previo al final de la erupcidén principal, la amplitud de los superhumps
aumenta y el sistema entra en la Etapa C, extendiéndose desde el dia 466 hasta
el final de lo que llamamos planicie principal (alrededor deldia 470) en el que el

periodo de los superhumps permanece esencialmente constante.

(iv) Al finalizar la erupcién principal (a partir del dia 473), el sistema mantiene
superhumps notablescon una amplitud considerabley con un periodo que
permanececonstantepor lo menos durante los siguientes 25 dias.El periodo de la
post erupcion es mas corto que el P, obtenido de la regresion lineal.Un breve
resumen de las principales periodicidades a lo largo de la erupcién se muestra en

laTabla 4.3:

Tabla 4.3 Principales periodos fotométricos de la modulacién delossuperhumps

durante el superoutburst de PNV Aql.

Fechas’ Frecuencia Periodo (d) Etapa
(ciclos d™)

445-448 17.55 (3) 0.05698 (9) Temprana

449-451 16.83 (8) 0.0594 (3) Etapa A

452-466 17.128 (3) 0.058384 (10) Etapa B

466-470 17.191 (10) 0.05817 (3) Etapa C

473-498 17.244 (1) 0.057991 (4) Post-erupcion

* Las fechas en fraccion de dia Juliano estan definidas en la Seccion 4.2.1.
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Aqui termina la parte del articulo que mencioné al principio de esta seccion. A
continuacion describo lo realizado por mi en cuanto al objeto que presento en esta

tesis.
4.3Espectroscopia

Durante la evolucion delsuperoutburst de PNV Aqlvarias series de espectros
fueron obtenidas como se menciona en la Seccién 4.2 (resumidas en la Tabla 4.3).
Durante el 3 de junio (dia 446 en nuestra notacion anterior), alrededor de 3 dias
después del primer reporte de la erupcion (ltagaki 2013),se obtuvo una serie de
espectros, (con una magnitud de V~11), que cubren un intervalo de 2.5 horas.

Estos espectros muestran una linea fuerte de emisién de Hade doble pico, con un

Ancho Total a Media Altura (FWHM, por sus siglas en inglés) decerca de 350km s’
1 con un ancho dex 400 km s™'a la altura del continuo como se muestra en la

Figura 4.9%.

La variacién de la velocidad radial en estos espectros es apenas discernible y un
analisis preliminar realizado a la velocidad radial en esos espectros arrojé un
periodo orbital de alrededor de 0.0616 dias con una velocidad radial pequefia en
su semi-amplitud (Echevarria et al., vsnet alert 15832). Estas caracteristicas son
muy interesantes ya que los perfiles de doble pico son una indicacion de sistemas
de alta inclinacion orbital con respecto al observador (e.g. Warner 1995), en los
que una reducida velocidad en las alas, combinado con una semi-amplitud de

velocidad radial baja, sugieren un disco de acrecion pequefio con una enana

200 partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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blanca masiva (M1) y/o una compafiera de muy baja masa (M), i.e. un cociente de

masas q=MyMmuybajo.

Figura 4.9 Suma de los espectros del 3 de junio de la linea de Ha en el marco de referencia de la
enana blanca en el que se resalta el doble pico y las alas de baja velocidad (el eje horizontal esta
en unidades de velocidad).

Ademas de la linea mencionada, los espectros de esa misma noche (446)
muestran otras lineas comoHp, perocon un perfil combinado, es decir,con una
linea similar a la de Ha pero mucho mas débil einmersaen una linea muy ancha de
absorcion (+ 1000 km s™). La linea de emision sobresale apenas a la mitad
aproximadamente. En cambio, la linea de Hy no se ve ni en emision ni en
absorcion. Solamente dos lineas mas se observan este dia. Lineas de He | A
4876 y 4471, que muestran ambas un perfil combinado similar al de Hp, pero

mucho mas débiles.

79



X irafterm

MNOAO/ IRAF

1.00E-13

5.00E-14

4000 4500 5000 6500 7000

Figura 4.10Espectro tipico del Boller y Chivens tomado el dia 6 de junio.

Durante las noches del 5 al 7 y del 9 de junio, que observamos con el Boller y
Chivens, que los espectros cambiaron substancialmente. Un ejemplo tipico de
estos espectrosse muestra en la Figura 4.10%". En estos espectros observamos
ahora lineas débiles y delgadasde emision de Hadentrode un espectro ancho y
débil en absorcién. Por otro lado observamos lineas anchas y profundas de HgB 'y
Hy en absorcion (asi como también He | 24471 en absorcion pero mas débil que
las lineas anteriormente mencionadas).En particular nos ha llamado la atencion
que la linea de Hapermanece con un promedio de velocidades similares a las
encontradas el 3 de junio, mientras que las lineas de HfB y Hyaparecen claramente

corridas al azul. En particular hemos medido Hy y encontramos en promedio

A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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velocidades de — 400 a — 600 km s™. Este no es un efecto de calibracién de los
espectros. Medimos la linea de He | A4471 que esta cerca de Hyy su longitud de
onda (sin variaciones orbitales) es la esperada. Este resultado muestra que el
origen de las lineas mencionadas es diferente. Probablemente Hacontinue
formandose en parte del disco, mientras He | parece formarse en un nucleo mas
concentrado. Por otro lado la lineas de HB y Hy parecen verse corridas hacia el
azul (particularmente Hy ) y creemos que pueda ser el resultado de material visto
preferencialemente hacia el observador. El panorama es compejo ya que hacia el
final de junio las lineas de absorcion desaparecieron y Havolvié a mostrarse en
emision con un perfil doble. En la seccion 4.7 trataremos de dar una explicacion

satisfactoria, aunada a dos resultados que trataremos en las secciones 4.6. a 4.8.

En el resto de esta seccidén 4.3 haremos un analisis formal de las velocidades
radiales obtenidas el 3 y 28 de junio y posteriormente en la seccion 4.4 haremos
notar que el periodo reportado por Echevarria (2013) y el que se realiza aqui con
mas detenimiento, muestraun resultado inconsistente con los resultados de la

fotometria.

4.3.1 Parametros Orbitales

A partir de las diversas noches de las que se obtuvieron los espectros,
encontramos que aquellos tomados el 3 de Junio con Echelle y el 28 con el
Boller&Chivens, son los unicos que muestranun perfil de doble y con una linea de

Ha muy intensa que permiten un intento de ajuste de los parametros orbitales de
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velocidad radial. En observaciones de otras noches, los espectros muestran una

muy débil emision en Ha o HPB sin tener una clara solucién para el periodo orbital.

Aqui se muestra también el analisis detallado de las observaciones de Junio 3 y
se combinan con las mediciones de HP tomadas el 28 de Junio. Para ajustarlos
datos de velocidad radial utilizamos la ecuacidon descrita en la Seccion 2.4. Para
ello utilizamos un método especial en donde, para cada linea de emision,
medimos una doble gaussiana con diferentes separaciones para producir los
Diagramas de Diagnostico creados por Shafter, Szkody y Thorstensen (1986) y
seguir el procedimiento descrito mas a detalle por Echevarria, de la
Fuente&Costero (2007), se usé la rutina convrvinstalada en el paquete rvsao

delRAF (véase Seccidn 4.2).
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Figura 4.11Diagramas de Diagnostico. Izquierda: 3 de junio. Derecha: 28 de junio. Los indices de
cada panel, en funcién de la separacién de las Gaussianas se describen en el texto.
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Las mejores soluciones para estos diagramas se obtienen seleccionando el valor
minimo del indice o/K4. Para los espectros del 3 de Junio, encontramos que la
mejor solucidn es para una separacion de 110 pixeles utilizando gaussianas
individuales con un ancho FWHM de 35 pixeles. El ancho individual de las
Gaussianas fue determinado de manera interactiva, a lo largo de su separacion,
para obtener mejores resultados. El diagrama de diagndstico para esta noche se

1?2, Como lo mencionan Shafter et

muestra en la parte izquierda de la Figura 4.1
al,el propdsito de este analisis es obtener un resultado que provenga de una linea
de emision del disco de acrecion que no esté contaminado por emisiones
asimétricas, pues de lo contrario no podemos escribir el valor de K al valor de K;
que es la semi-amplitud verdadera de la primaria o enana blanca. Las asimetrias
que dependan de la fase orbital deberian ser facilmente identificadas en este
Diagrama de Diagnostico. K debe acercarse a un valor estable cuando la
separacion a de las Gaussianas es suficientemente grande y o/K1 debe tener un
incremento substancial también para separaciones grandes indicando que las
medidas de velocidad comienzan a ser dominadas por el ruido del continuo. Mas
aun, el Corrimiento en Fase (Fase Shift en los diagramas) debe aplanarse,
también para valores grandes de la separacion, si la asimetria esta confinada a
bajas velocidades del disco. Como puede apreciarse del diagrama del 3 de junio,
el indice o/K; tiene un comportamiento esperado con un claro minimo vyel

corrimiento de fase pasa por una zona estable. Sin embargo Kno parece

acercarse a un valor estable. De hecho todos los indicadores incluyendo el valor

2A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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rms (el indicador total del ajuste de los cuatro parametros) parecen desbocarse
rapidamente cuando l|la separacion sobrepasa el valor optimo. Esto es
posiblemente una indicaciéon de que el disco que emite Ha es pequefio como

parece indicarlo el ancho de sus alas.

Para los espectros tomados el 28 de Junio (tomados a una menor resolucion que
con el Echelle) se encontré que la mejor solucion se encontraba con un ancho de
7 pixeles de Gaussianas individuales, separadas por 28 pixeles. Los resultados se
muestran en la parte derecha de la Figura 4.11. De nueva cuenta o/K; tiene un
claro minimo. Sin embargo, para valores grandes de a, este indicador no se
dispara como esperamos, sino que se establece en un valor mayor que el minimo.
Tampoco vemos que el Corrimiento en fase se vuelva estable. EI comportamiento
de K es similar al del 3 de junio pero con una gama de valores mayores. Los
parametros orbitales calculados para las dos noches individuales asi como para

los datos combinados, son mostrados en la Tabla4.4

Tabla 4.4 Parametros orbitales espectroscopicos de PNV Aql

Parametro Orbital Junio 3 Junio 28
y (kms™) 23 + 1 19+5
K (kms™) 15 + 1 32+6
HJD (2456446 +) 0.811 £ 0.002 0.48 £ 0.26
Por (dias) 0.060 + 0.001 0.062 + 0.002
o 3.1 19.3

Los parametros orbitales calculados en cada solucién son muy similares excepto

por la velocidad K. Aunque los errores de las semi-amplitudes son muy similares,
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la diferencia en Kse puede deber simplemente a que los errores obtenidos en baja
dispersién son mayores. Sin embargo, también es posible que la semi-amplitud
haya aumentado por otras razones, mismas que intentaremos abordar mas
adelante. La diferencia en amplitudes de las dos noches se aprecia de manera
muy clara en la Figura 4.11, donde los circulos blancos representan las
observaciones del Echelle, mientras que los puntos negros muestran datos de
baja dispersion tomados el 28 de Junio. La curva sinusoidal trazada en este
diagrama, muestra una semi-amplitud de velocidad radial de 14 km s, que es la
velocidad obtenida solo con los datos del 3 de junio y que graficamos justo para

remarcar la mayor precision de la medidas obtenidas con el Echelle.
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Figura 4.12 Curva de velocidad radial del 3 de Junio®”.

ZA partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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Figura 4.13. Curva de velocidad radial del 28 de Junio®.

4.4 Incongruencia de los resultados fotométricos y

espectroscopicos.

Aunque hemos realizado un cuidadoso y formal analisis, tanto para los datos
fotométricos como para los espectroscopicosy que son necesarios para esta
Tesis, debemos sefalar que existe una posible incongruencia en sus resultados.
El comportamiento tipico de un objeto de tipo SU UMa o WZ Sgen super erupcion
tiene como caracteristica basica que el periodo de los superhumps es mayor que
el periodo orbital por pequenos porcentajes, (Warner 1995). Si el periodo orbital
que encontramos aqui es correcto, este resultado pone a PNV Agl en una

pequefia minoria de objetos con superhumps negativas (e.g. Kato y Osaki,

A partir de datos propios (en preparacion para su publicacion).
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2013).En el siguiente capitulo analizaremos que tan factible es que PNV Aqgl
pertenezca a este grupo. Pero en esta seccion mostraremos que existe un
problema con el analisis de los parametros orbitales de la velocidad radial y que el
periodo calculado puede estar sobre estimado. Bajo la suposicion de que el
periodo orbital obtenido por las velocidades radiales esta sobreestimado, que es
equivalente a suponer que los superhumps son positivas, debemos explorar las
causas por las cuales el método de diagnéstico pueda estar afectado.
Primeramente mostramos un resultado sencillo, que es el de buscar unicamente la
frecuencia fundamental de los datos de velocidad radial, sin intentar calcular los
otros parametros orbitales. Para ello hemos utilizado Peranso, un programa de
analisis de frecuencias que esta descrito por Vanmuster (2014). Hemos tomamos
los datos de velocidad radial y le hemos aplicado un analisis del tipo AOV que esta
disefiado para una muestra con pocos datos (14 valores) en un intervalo contiguo.

Los resultados se muestran en la Figura 4.14%.

ZA partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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Figura 4.14Andlisis del Espectro de Frecuenciade las velocidades radiales del 3 de junio (véase
texto).

Como puede verse, la frecuencia dominante y el periodo asociado de 0.0564 es
menor que el obtenido calculando los cuatro parametros orbitales. Si comparamos
este periodo del dia 448 (véase Tabla 4.3) con los resultados fotométricos vemos
que los periodos son compatibles. Hemos hecho lo mismo para el dia 471
(también con 14 puntos) y obtenemos un periodo de 0.0588, que se muestra en la
Figura 4.15% y que es compatible con el periodo encontrado para la Etapa B,

como se muestra en la misma Tabla 4.3.

A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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Figura 4.15Andlisis del Espectro de Frecuenciade las velocidades radiales del 28 de junio (véase
texto).

Si retomamosel calculo de los parametros orbitales, pero dejando esta vez el
periodo fijo, es decir, el encontrado con el Analisis de frecuencia para cada noche,

obtenemos los resultados que se muestran en la Tabla 4.5.
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Tabla 4.5Parametros orbitales espectroscépicos de PNV Agl con el periodo fijo.

Parametro Orbital Junio 3 Junio 28
y (kms™) 23+ 1 19+6
K (kms™) 15+ 2 3316
HJD (2456446 +) 0.816 + 0.001 0.805 + 0.002
Pom (dias) 0.0564 fijo 0.0558 fijo
o 4.1 15.4

100,
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Figura 4.16 Curva de velocidad radial del 3 de junio dejando el periodo fijo?’. Los valores de la
velocidad sistémica y la semi-amplitud no varian con respecto a los mostrados en la Tabla 4.3

(véase texto).

7 A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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Un calculo similar, para el dia 471 (o 28 de junio) se muestra en la Figura 4.17%.

Object: Aql-Halfa June 28 Per Fixed
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Figura 4.17 Curva de velocidad radial del 28 de junio dejando el periodo fijo. Los
valores de la velocidad sistémica y la semi-amplitud tampoco varian con respecto a
los mostrados en la Tabla 4.5 (véase texto).

4.5La estrella primaria

Durante el superoutburst, no se observa la presencia de la estrella primaria. En
muchos casos, cuando elsistema vuelve a su estado de quietud, el disco de
acrecion vuelve a formarse y a dominar el espectro, salvo en unos pocos sistemas
(e.g. Avilés et al.2010) en los que el disco que se rehace es muy débil debido a la
baja transferencia de masa de la secundaria. Dado el periodo orbital encontrado y

el hecho de que el sistema tiene caracteristicas de un sistema de tipo WZ Sge,

2A partir de datos propios (en preparacion para su publicacion).
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hemos tomado varios espectros de PNV Aqgl cuando el sistema comenzé a
regresar a su minimo.

451 La enanablanca al descubierto

Los espectros de PNV Agl tomados el 15 de agosto de 2013 y posteriormente el
15 de septiembre de 2015 mostrados en la Figura 4.18%° (véase detalles en la
Tabla 4.1.) muestran claramente la presencia de la enana blanca, subyacente
durante la erupcion a principios de junio de 2013. Se observan de nuevo lineas de
Balmer delgadas en emisidén con un doble pico, presumiblemente emitidas por un
disco poco intenso, que permite ver las lineas anchas de Balmer, tipicas de una
enana blanca. Este tipo de espectros se observa en otros sistemas en los que
sesospecha que la variable cataclismica puede haber evolucionado mas alla de su
periodo minimo (Avilés et al. 2010). A este tipo de sistemas se le llama

comunmente sistemas rebotados (o bounce back en inglés).

2A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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Figura 4.18Superior: Suma de tres exposiciones (15 minutos cada una) de PNV Aqgl tomadas el
15 de agosto de 2013 cuando el sistema se encontraba en V~17 mag después del superoutburst.
Inferior: Suma de tres exposiciones (30 minutos cada una) del mismo objeto, tomadas dos afios
después el 17 de septiembre de 2015, cuando el sistema aparentemente ha alcanzado su estado
de quietud V~18 mag (no hay mas observaciones reportadas después de esta fecha). En ambas
Figuras los espectros estan calibrados con una estrella patrén de flujo. Puede notarse que el flujo
es mucho menor en la segunda época.
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Figura 4.19 Observaciones de PNV Aql desde el inicio del superoutburst hasta las ultimas
observaciones tomadas hasta octubre de 2014 (cortesia de la AAVSO). El sistema ha llegado
aparentemente a su estado de quietud en magnitud 18 (no hay observaciones disponibles después
de esta fecha).

Durante las observaciones de agosto de 2013 el sistema se encontraba
alrededor de magnitud 17, mientras de que los tomados en septiembre de 2015 el
sistema ya ha alcanzado su minimo estado de quietud como lo muestra la Figura
4.19% (no hay observaciones publicadas del objeto posteriores a las mostradas en

la figura).
4.5.2Temperatura efectiva, gravedad superficial y masa

Uno de nuestros colaboradores en esta investigacion ha hecho modelos que se

ajustan a las lineas de la enana blanca (Napiwtotzki, comunicacion privada).

**https://www.aavso.org/LCGv2/
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Figura 4.20 Modelos tedricos con el mejor ajuste de la enana blanca correspondientes a la primera

época y segunda épocas. El mejor ajuste para el primer caso se da para una temperatura efectiva

de alrededor de 32,000 K y una gravedad superficial de log g = 9.1, mientras que para la segunda

los mejores parametros son para una temperatura efecti3§/1a de 21,000 K y una gravedad superficial
delog g = 9.0.

Estos modelos muestran que para la primera época el mejor resultado es para
una enana blanca con una temperatura efectiva de alrededor de 32,000 K y una
gravedad superficial log g = 9.1, mientras que en la segunda época los parametros
que mejor se ajustan son para una temperatura efectiva de 21,000 K y una
gravedad superficial log g = 9.0. Ambos parametros son consistentes con una
estrella cuya masa es de alrededor de 1.1 a 1.2 masas solares (Althaus et al.
2005) ya que la gravedad superficial es poco sensible a la temperatura efectiva en

las enanas blancas (e.g. Tremblay et al. 2010).La masa que encontramos de estos

A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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calculos debemos compararla con la obtenida por el método de los superhumps

que nos da una idea de g.

4 5.3Estimacion de la distancia

De la muestra del SDSS (Nalezyty et al. 2005), podemos estimar que la
luminosidad de la enana blanca debe ser del orden de log L = -3 luminosidades
solares, es decir, alrededor de mil veces menor que la luminosidad del sol. Esto
implica que la magnitud absoluta (M,) de la enana blanca debe ser de alrededor
de 12.5. En el caso de que la magnitud aparente (V~18) fuera debida totalmente a
la enana blanca y sin tomar en cuenta extincion interestelar, la distancia a PNV Aql
estaria dada por la relacion: m — M = 5logd — 5 donde m es la magnitud aparente,
M es la magnitud absoluta y d es la distancia en parsecs. Si tomamos M como la
magnitud absoluta de la binaria encontramos una distancia de 125 parsecs. Por
otro lado, observamos en las imagenes que el sistema esta en una region donde
parece haberse acumulado gas y polvo que podria afectar nuestra estimacion de
la magnitud absoluta de esperarse que tanto la magnitud absoluta como la
aparente tengan una contribucion substancial, ya sea del disco de acrecion o de
otra fuente de continuo e incluso de la estrella secundaria. Si suponemos a
manera de ejemplo que la magnitud absoluta es 2.5 magnitudes menor, la
distancia se reduce a 40 parsecs. EI movimiento propio encontrado en el catalogo
USNO-B1.0, es de —94, —88 milisegundos de arco por afio. Esto pareceria indicar
que el objeto estd mas cerca de una estimacion baja de distancia. Sin embargo,
podemos ver que de cualquier forma el material que parece expandirse entre las

imagenes del 18 y 29 de junio, pero a estas distancias esto no puede deberse a
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una expansion de material expulsado, pues tardariamos afnos en ver esta
expansion sino mas bien se debe a material iluminado por reflexién de una fuente

de luz en expansion.

4.6 Cociente de masas usando los métodos de los superhumps

Patterson et al. (2005) y Kato y Osaki (2013) han propuesto métodos para

encontrar el cociente de masas de la binaria:

_M;

M

dondeM; es la masa de la secundaria y My es la masa de la primaria. La idea
basica es encontrar una relacion entre q, Pspy Pow. Primeramente definimos el

exceso fraccional del periodo orbital como:
€= Psh/Porb'1

o alternativamente

donde o, es la tasa de precesion absidal del disco excéntrico y won €S la

frecuencia angular orbital. La tasa de precesion orbital fue discutida por primera
vez por Osaki (1985), quien mostré que la tasa de precesion es una funcion del
cociente g y del radio del disco de acrecidon Ry, ya que esta tasa de precesion

absidal en el disco, esta determinada por la torca que produce la marea
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gravitacional de la estrella secundaria sobre el disco excéntrico. Esto hace natural

el uso de ¢ o de ¢, que estan relacionadas por la ecuacions =¢/(1+¢).
4.6.1 Método de Patterson

Basado en la etapa de los superhumps comunes o Etapa B, como le hemos
llamado aqui, Patterson et al (2005) han encontrado que el exceso fraccional sse
puede encontrar a partir de la tasa de precesion y al simple hecho de que la tasa
de precesion debe ser proporcional a la masa perturbadora (i.e., determinado por

la torca de marea de la secundaria):

€=0.18q + 0.29 ¢*

4.6.2 Método de Kato y Osaki

Kato y Osaki (2013) han sefalado dos problemas a la solucién anterior. El
primero es que el periodo de un superhump varia con el tiempo durante el
superoutburst como ya se ha discutido en la seccién 4.2.6y en particular se
muestra en la Figura 4.8. Esta distribucion en Etapas es tipica de todos los
sistemas y por lo tanto es valido preguntarse a que Etapa debe recurrirse para
determinar Psh. El segundo problema es que los efectos de presién dentro del
disco contribuyen a determinar la tasa de precesién absidal del disco excéntrico y
no solo los efectos dinamicos. Por esta razén dichos autores proponen incluir el

efecto de presion y arguyen que en su nuevo modelo dinamico, el periodo durante
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la Etapa A es mas representativo de estos efectos de presion. La Figura 4.21%

muestra los resultados de sus calculos. La lineaazul puede representarse por la

ecuacion:

€* = 0.00027 + 0.402q — 0.467q> + 0.297¢3
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Figura 4.21 Relacién entre ¢ dela Etapaayq.

4.6.3 Cociente de masay masas estimadas

Si utilizamos el valor de Ps,=0.05838410 de la Etapa B de PNV Aql (véase la
Tabla 4.3), y el Pop, = 0.0564, obtenido del analisis de frecuencias del 3 de junio,
obtenemos un valor &= 0.035, que de acuerdo a la relacion de Patterson nos da un
valor de g = 0.15, mientras que si usamos ¢ = 0.034, obtenemos g = 0.093 de la

relacion de Kato y Osaki. Como podemos ver de la Figura 4.21, los valores

obtenidos de g colocan a PNV Aql en dos posiciones opuestas.

*’Kato y Osaki (2013) PASJ, 65, 117.
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Figura 4.22Diagrama tipico q versus P,y (tomado de Kato y Osaki 2013). Este diagrama es
esencial para entender la evolucién de los sistemas de corto periodo. La linea amarilla y la verde
representan los trazos evolucionarios estandar y 6ptimos tomados de Knigge, Baraffe y Patterson

(2011), respectivamente (véase texto).*

Si tomamos del valor obtenido de Patterson encontramos que el objeto se
encuentra arriba del calculo tedrico, lejos de un valor esperado para sistemas que
estan del periodo minimo. Aunque este diagrama esta disefiado precisamente
para calibrar el método de Kato y Osaki, un diagrama similar construido por

Patterson et al, como el que se ve en la Figura 4.23, muestra resultados similares.

Sin embargo, los resultados obtenidos utilizando el método de Kato y Osaki
muestran un resultado distinto, en el que el sistema tiene un cociente de masas

mucho menor y se encuentra cerca del limite esperado de un sistema rebotado.

*Kato y Osaki (2013) PASJ, 65, 117.
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Figura 4.23 Diagrama de q versus Poy.>* En este segundo diagrama la lineasolida es una curva de
evolucion tedrica que asume que la transferencia de masa esta gobernada por radiacion
gravitacional y que las secundarias son estrellas de secuencia principala. La linea punteada
corresponde a una relacion masa — radio mas realista para las estrellas secundarias (véanse
detalles en Patterson et al.).

Antes de llegar a cualquier conclusion, debemos sefialar que los valores
obtenidos en ambos casos, dependen fuertemente de los valores seleccionados
de Pow Yy Psh Y que estos valores, para el caso de PNV Aql estan severamente
limitados. En particular, el valor del periodo orbital, aunque coincidentes en la
fotometria y la espectroscopia, dependen de pocos datos. Sin embargo, podemos

recalcar que aun con estas incertidumbres el sistema estudiado muestra evidencia

**patterson, J. et al. 2005. PASP, 117, 1204.
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de que se puede tratar de un objeto muy cerca del limite de los objetos bounce
back. Por un lado la presencia en los espectros de la enana blanca es indicativo
de que la estrella secundaria no vuelve a transferir masa suficiente para que el
disco de acrecion domine. Por otro lado, los ajustes tedricos a los espectros de
estrella compacta, muestran que se trata de una estrella de alta masa. Por ultimo,
el valor de la semi-amplitud de Ky es muy pequefio, lo cual apoya la conclusion de
una masa primaria alta. Si tomamos el valor de g = 0.093 y una masa M; de
alrededor de 1.1 masas solares, obtenemos una masa para la secundaria de 0.10
masas solares, que la coloca en el borde de las estrellas que pueden sustentar
reacciones nucleares. Para asegurarse del valor de las masas de la binaria es
necesario medir la semi-amplitud de la secundaria en el infrarrojo (e.g. Hernandez
Santisteban et al. 2016) y desde luego también la de la primaria. Esto representa
un reto observacional dada la magnitud de PNV Aqgl en el minimo y solo puede

lograrse en grandes telescopios.

4.7 La nebulosidad en PNV Aql

Durante las noches del 16 al 19 de Junio de 2013, una débil emisiéon fue
apreciada en las imagenes espectrales de Echelle cerca de la ubicacion de Ha
pero moviéndose hacia el lado Oeste de PNV Agl, como se muestra en la Figura
4.24% . Esta componente muestra un corrimiento hacia el azul con respecto a la
linea estelar y parece ganar velocidad negativa conforme se separa del continuo.
Con un valor maximo de -40 kms™'a una distancia de unos 7" de la estrella. Una

contraparte, pero mas debil se observa en H[3.

P A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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Figura 4.24 Durante las noches del 16 -19 de Junio se detecté una débil emisién en los espectros
del Echelle alrededor Ha. La figura muestra la dimensién espacial contra la velocidad radial
tomando como centro el punto mas intenso de la linea.

Por esta razén, obtuvimos imagenes directas deHa en el telescopio de 84 cm.
Una imagen cosumada obtenida de 7 distintas imagenes individuales con una
exposicion de 180 s. cada una, tomadas el 18 de Junio de 2013, asi como
imagenes simples de Ha y del continuo (A 6650 A) tomadas el 29 de junio de ese
mismo afio, se muestran en la Figura 4.25%. Una resta escalada de estas dos
ultimas imagenes se muestran en la parte baja del panel derecho. En todas las
imagenes de la Figura 4.25 se muestra una estructura nebulosa se rodeando a

PNV Aql. La nebulosidad se detecta con una estructura de cometa orientada en

*A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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direccion NE,en direccion opuesta del movimiento propio del objeto. La emision
mas fuerte se extiende en la direccion SW con un ancho total de 10" en su ancho
total. La emision visible haciael W se extiende 7" de la estrella central, compatible
con la estructura mostrada en la Figura 4.24compatible con caracteristicas
detectadas en imagenes espectrales de las que se hablé previamente en el
capitulo anterior. Adicionalmente, en Junio 29 y 30 del 2013, se tomaron imagenes
de [Olll] (5007 A) y de [NII] (6583 A) (no mostradas en este texto), en las cuales

no se observa la nebulosidad.

Para explicar la naturaleza de la nebulosidad, se discuten aqui cuatro diferentes
posibilidades: 1.- Reflejo a partir de polvo interestelar, 2.- Desexcitacion degas
golpeado, 3.- Recombinacion de gas ionizado, expulsado del disco de acrecion, y

4.- Reflejo de la explosion por el polvo interestelar formado por erupciones previas.

El anadlisis de las imagenes infrarrojashan mostrado que son una buena
herramienta para estudiar la distribucion de polvo interestelar incluyendo
Hidrocarburospoliaromaticos (PAHs). Por lo tanto, si hay alguna presencia
significativa de polvo interestelar en la linea de vision de la vecindad de PNV Aql,
deberia revelarse en estas imagenes. Las observaciones disponibles del Spitzer
en la region de PNV Aqgl estan cercanas a este campo, pero
desafortunadamentecaen fuera del campo. Se realiz6 también una inspeccion de
las imagenes delTwoMicronAllISkySurvey(2MASS; Skrutskie et al. 2006) (J =
1.25um, H = 1.65m, Ks = 2.17um), y el MidcourseSpaceExperimentor MSX (Price
et al. 2001 at 6-25um) las imagenes de 2MASS y MSX a 8.23um se presentan en

la Figura 4.25.
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Figura 4.25 Imagenes del J, H y K del 2MASS y del MSX en 8.3 micras (véase texto)

La posicion de PNV Aqgl al momento en que las imagenes fueron tomadas esta
marcado con un circulo de 5" cada uno. El objeto se presenta débilmente en las
imagenes NIR y no es detectable en todas las bandas MSX (ejemplificadas en la
imagen de la banda de 8.23 microns). Estas imagenes sugieren que el polvo

interestelar no contribuye a la emision difusa del fondo. Por lo tanto, la posibilidad
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de que la nebulosidad se deba al reflejo de la erupcidén de materia interestelar no

se favorece.

No se observa sefial alguna en las lineas de [SII] AA 6716, 6731, [NII] A 6583, o
[OHIAA 4363, 4959, 5007, sino mas bien se aprecian en los espectros extraidos o
en las imagenes espectrales. Ademas no parece haber una nebulosidad en las
imagenes directas de [Olll] y [NII]. Estas lineas prohibidas son indicadores de una
desexcitacion de gas golpeado. Por lo tanto, es poco probable que la nebulosidad

observada se deba al gas eyectado.

Asumiendo que la nebulosidad es producida por la recombinacién de gas
expulsado del disco de acrecion durante el outburst, y que la velocidad de esa
expulsion sea de1000 km s, para alcanzar unadistancia angular promedio de 5
desde la estrella hasta el limite de la nebulosidad observada en unos 20 dias, la
distancia al objeto debe de ser de unos 2.3 parsecs. Lo anterior es muy poco
probable debido a que la magnitud absoluta del objeto en su quietud deberia de
ser M,< 20. Este es un fuerte argumento contra esta interpretacion y que también

aplica a la interpretacion del material golpeado.

La interpretacion mas convincente de la emision irregular de la nebulosidad de
Ha, desarrollada alrededor de PNV Aqgl después del outburst, es la reflexion de
esta ultima por el polvo formado en erupciones previas. En efecto, la caracteristica
espectral distintiva durante la etapa mas brillante del outburst es Ha en emision asi

como en la nebulosa observada varias noches posterior al maximo.
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Figura 4.26 Imégenes del 18 y 29 de Junio que muestran la emision. Fueron tomadas en Ha y en
el Continuo. La imagen inferior derecha es una sustraccién de ambas en la que se aprecia que el
objeto emite en Ha.*

Si esta interpretacién es correcta, un limite superior para la distancia del objeto
se calcula en ~ 495 pc, asumiendo un radio de 7" para la nebulosidad y en un

lapso de tiempo de 20 dias después de la explosion. La distancia es un limite

A partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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superior,ya que la nebulosidad podria estar limitada por densidad, y la luz del
outburst bien podria haber rebasado el limite exterior de la nube de polvo
circunestelar, y debido ademas a que la distribucion del polvo no es esférica

alrededor de la binaria.

4.8PNV Agl ¢Una estrella tipo WZ Sge o una mini Nova?

Este descubrimiento de la nebulosidad de PNV Aql, el primero de que tenemos
evidencia en una estrella que entré en superoutburst, nos hace cuestionar si la
clasificacion de PNV Aql es correcta. El objeto parece tener las caracteristicas
distintivas de una estrella tipo WZ Sge, tales como un superoutburst y periodos de
superhumps, asi como con un periodo orbital corto, de alrededor de 0.058dias. Sin
embargo, durante los primeros dias de la erupcion se detecté alrededor de ella, el
desarrollo de una nebulosidad, presente aun 30 dias después del superoutburst 'y

que dejoé de observarse posteriormente.

Figura 4.27 Imagenes tomadas el 18 de Junio (izquierda) en la que se muestra la emision; el 29 de
Junio (derecha) la emision se ha extendido.*®

EA partir de datos propios (en preparacion para su publicacién).
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La evidencia de una cascara observada durante la erupcion es inusual. Mas aun,
la discusion en la seccidon 4.6 parece indicar que dicha emision no puede ser
producto de una emision actual, sino que es producto de la emision reflejada de
material acumulado anteriormente. En particular, la forma del bow-shock que se
observa sugiere que la estrella esta arrastrando dicho material. Lo que es
indudable es que esta emision no ha sido vista en otros objetos. El hecho de que
la emision no dure mas que un periodo corto, nos lleva a pensar que la enana
blanca sufrid un episodio corto de expulsion de material de su superficie de baja
energia. Si esto es correcto, nos enfrentamos a un fendmeno nuevo, es decir, la
emision de una cascara que no tiene la energia tipica de una explosion de una
Nova Clasica. Por estas razones sugerimos la posibilidad de que esta estrella sea
un nuevo tipo de Variable Cataclismica, que aqui denominamosMini Nova. Nos
preguntamos, si este es el caso, porqué este fendomeno no ha sido observado en
otros sistemas, particularmente en estrellas de tipo WZ Sge. Una posibilidad es
que en otros objetos, no se ha detectado en el momento adecuado el jet que
observamos en los espectros del Echelle, que fue lo que nos llevé a tomar las
imagenes que mostraron la emisidén. Si esta propuesta es correcta, estariamos
ante una nueva clasificacion que todas las estrellas de tipo WZ Sgepodrian ser
Mini Novas, como se discutié en la seccion 3.6. El punto clave es que en la
literatura no se reportan fases nebulares que son tipicas de la Novas. Es por eso
que proponemos que la expulsion del material es de baja energia y que no se
produce dicha etapa nebular. Es posible entonces, que nos encontremos con un
nuevo tipo de sistemas en los que existen explosiones de baja energia y por eso

proponemos el término Mini Nova.
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4.8.1 La importancia de la nebulosidad

Resumimos aqui la trascendencia del hecho de que en PNV Aqgl se haya
detectado una emisién de una nube de polvo y la primera vez que a un objeto del
tipo WZ Sge se le observa este tipo de fendbmeno. En el caso de nuestro objeto,
esta nebulosidad fue descubierta alrededor de 15 a 30 dias después del primer
reporte. Teniendo en cuenta que el objeto se encuentra a una distancia de 40
parsecs, es practicamente imposible que la nebulosidad sea el producto de una
cascara expulsada como resultado de la explosion. Por el contrario, es mucho mas
probable que ésta sea consecuencia de una recombinacién de gas ionizado o en
su defecto, un reflejo del polvo de erupciones previas y que se encontraba en

interaccion con el medio interestelar.

Imagenes de meses posteriores, en Septiembre de 2013, ya no muestran el
desarrollo de un espectro nebular ni de la cascara que pudiera haber sido
expulsada. El hecho de que no veamos ni material activo ni una fase nebular, son
el indicador de que la explosion no concuerda con las explosiones tipicas de una
Nova. Por el contrario, existe la posibilidad de que el outburst haya surgido de una

explosion termonuclear débil.

PNV Aql muestra tres caracteristicas tipicas de una explosion de tipo Nova:

1. Un periodo de produccion de polvo cercano al 27 de junio.
2. Un outburst de al menos una magnitud de AV~ 8 mag, que fue tomada

después de su maximo.
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3. Lineas en absorcion en el azul, de Hy y H3, mientras que Ha se encuentra
en emision y con un corrimiento hacia el rojo. Ambas son caracteristicas

de material que se estaexpandiendo.
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Capitulo 5

Conclusiones

Una vez que hemos realizado el presente trabajo, que incluye la presentacion de
observaciones, analisis de resultados y la concepcion astrondmica desde un punto
de vista geografico en el primer capitulo, es importante establecer un cierre

general del mismo.

La Geografia tradicional, que se ensefia en la educacion basica, aborda de
manera muy general aspectos astronomicos de nuestro sistema solar, sin
embargo, esto se hace de una forma bastante enciclopédica y aunado al hecho de
los constantes cambios en los planes de estudio que de manera cada vez mas
frecuente reducen la ensefianza de ciertas disciplinas, como la Geografia, y con
ello la posibilidad de que el conocimiento, que en otro momento ésta se encargaba

de difundir en dicho nivel, se reduzca.

La Astronomia, como muchas otras disciplinas, debe de ser reconocida como
parteesencial de la formacion educativa, ya que es un aspecto importante para
una educacion integral. No hablamos del hecho de tener clases de Astrofisica en
los niveles de educacién basica, sino de que se difunda el conocimiento cientifico
en sus aspectos mas generales como una forma de entender el conocimiento

como un todo.

A manera de cierre sobre el objeto estudiado en esta tesis, PNV Aqgl, podemos

decir tiene caracteristicas que hacen pensar en la posibilidad de establecer un
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nuevo grupo dentro de la clasificacion de las estrellas novas. Lo anterior debido a
que a pesar de lo limitante que llega a ser un trabajo de tesis de licenciatura, los
resultados y el analisis de las observaciones no encajan completamente en los
grupos de novas que actualmente existen en la clasificacion y que hemos descrito.
Es necesario también, que para que esta propuesta tenga bases mucho mas
solidas, se estudie a mayor profundidad objetos de este tipo, con caracteristicas
similares y que en su momento pudieran coincidir con nuestras afirmaciones. El
hecho de que PNV Aqgl presente caracteristicas poco comunes de una Nova
Enana tipo WZ Sge, de manera especial la nebulosidad de la que se ha hecho
mencién asi como el corrimiento hacia el rojo y el azul, ademas del hecho de que
estas estrellas tienen superciclos y outbursts de una muy larga amplitud, podrian
ser indicadores a favor de nuestra afirmacién de que estamos ante un nuevo tipo
de estrellas. Ante ello proponemos el término de mini-Nova como una nueva

clasificacion.

En este sentido es de suma importancia destacar la nebulosidad como un
aspecto trascendental en el objeto, ya que debido a esta nebulosidad es que no
encaja de manera comun en las caracteristicas que suelen presentar las estrellas

tipo novas.

Debido a la poca evidencia disponible hasta ahora, queda abierta la posibilidad
de que nuestro objeto en cuestién, PNV Aqgl, sea por un lado una estrella WZ Sge
debido a algunas de sus caracteristicas, pero por otro lado nuestra propuesta de

designar a este objeto y con él una nueva clasificaciéon denominada mini Novas, es
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algo que requiere de mayor investigacion y del estudio de objetos que en su

momento pudieran encajar en ella.
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