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Capitulo 1
Introduccion

Desde el momento en que se reconocié la binaridad y composicion de las variables
cataclismicas (VCs) alrededor de los anos 50 y 60, se ha hecho un esfuerzo conside-
rable en el estudio, andlisis y comprension de dichas estrellas, tanto en observaciones
como en modelos intrinsecos que nos permitan entender estos sistemas de poblacién

estelar.

El Sloan Digital Sky Survey (www.sdss.org) ha venido revelando muchos objetos
que se identifican como VCs, pero solo un estudio detallado de cada una de ellas
puede comprobar su identificacién y localizar su lugar en la lista de VCs. Hasta el
momento se conocen aproximadamente 1000 VCs que nos brinda un conocimiento
importante de su formacién y evolucién, insitdndonos de esta manera a seguir con

su estudio.

El estudio de la evolucion de las VCs esta enfocado fuertemente por el sesgo de
seleccion. Cada uno de los métodos de seleccidn tiene sus limitaciones y recoge solo
objetos con ciertas caracteristicas. Debido a ello para completar nuestro conocimiento
y entendimiento de los procesos fisicos que se llévan a cabo en dichos objetos es
necesario un estudio completo y detallado de todas las muestras disponibles.

En este trabajo presentamos el estudio espectroscopico de la nueva variable ca-
taclismica SDSS J001856.93 +345494.3 identificada por el (SDSS), donde demostra-
mos que el valor més probable del periodo orbital es P,., = 0.605 + 0.022 dias (~
14.5226 hr.), basdndonos en las mediciones de la velocidad radial de un conjunto de

caracteristicas que emanan de la absorcion de una estrella de tipo K4 V de la com-

10



Capitulo 1. Introduccion 11

ponente secundaria. Sin embargo las mediciones de la velocidad radial de la lineas
de emisién tiene un periodo doblado P,,, = 0.574 dias (~ 13.78 hr.), tan solo el 5%
menos del periodo orbital dado por las lineas de absorcion. La velocidad v de la linea
de emisién varia significativamente de época a época.

En el espectro de SDSS J001856.93 4345494.3 se observan lineas adyacentes
de emision tanto anchas como débiles. También presenta una linea muy fuerte de
He 11. Debido a esta linea de He 11 y la polarizaciéon detectada por Dillon et. al
(2008), nosotros concluimos que SDSS J0018+3454 es una variable cataclismica

magnética asincrénica (polar).



Capitulo 2

La Naturaleza de las Variables

Cataclismicas

Evidencia observacional ha demostrado que la mayoria de las estrellas en el uni-
verso son formadas o existen en sistemas multiples. Como consecuencia, una gran
parte de estos sistemas van a interaccionar en algin momento de su vida.

En el caso de los sistemas binarios compuestos por una gigante roja de secuencia
principal (SP) y una enana roja también de SP, cuya separacién es unos cientos de
veces mas pequena que el radio de la gigante roja (Connon, 2007 [1]), evolucionarén
de manera que una de ellas pasara la mayoria de su vida hasta convertirse en una
enana blanca, mientras que la otra continuara siendo una estrella tardia de edad
cero de Secuencia Principal (Zero Age Main Sequence, ZAMS) . Como resultado de
esta evolucion inicial, las componentes del sistema binario acortaran su distancia lo
suficiente para que la estrella que se encuentra en la ZAMS, llene su correspondiente
l6bulo de Roche, entrando el sistema en semi contacto y comience la transferencia de
materia desde la estrella tardia hacia la enana blanca, formando un disco de acrecién.

La importancia de observar la interaccion de estas estrellas binarias no puede
sub-estimarse, estos sistemas son precursores de algunos de los objetos mas exéticos

del universo: los sistemas binarios con un agujero negro, dobles sistemas degenerados

1ZAMS es la sigla en ingles de Zero Age Main Sequence. Es una linea tedrica, que muestra el
comportamiento de diferentes estrellas de dada masa cuando comienzan a quemar hidrégeno. Es
decir, es el momento en que la estrella alcanza el equilibrio hidrostatico obteniendo su fuente de
energia mediante la transformacién de H en “He

12



Capitulo 2. La Naturaleza de las Variables Cataclismicas 13

y las supernovas tipo Ia, estos ultimos son utilizados como indicadores de distancia
extragalacticos. También estos sistemas binarios poseen una transferencia de ma-
sa a través de un disco de acrecién proporcionando un laboratorio ideal para la
comprension de la acreciéon en objetos compactos, asi como un conocimiento sobre
los mecanismos responsables de alimentar sistemas de escalas mucho mas grandes,
objetos tales como las galaxias y cuasares.

Entre los sistemas binarios interactuantes una parte importante e interesante son
las variables cataclismicas. Estos sistemas estdn compuestos por una enana blanca
(EB) como estrella primaria que acreta material a través de un disco de acrecién que
le transfiere una estrella secundaria de secuencia principal, de tipo espectral tardio
(Hellier, 2001 [2]).

La mayoria de las VCs observadas son mas débiles que 12 magnitudes en el vi-
sible, con periodos orbitales cortos, la mayoria de ellas su periodo orbital esta entre
80 minutos y 12 horas. También hay un gran nimero de sistemas observados de este
tipo, aproximadamente 1000 VCs conocidas (Downes et al. 2001 [3]), lo que permite
estudios de poblacion sistematicos para llevar a cabo su anélisis y comprensién. De
hecho hay un arsenal de métodos de analisis que pueden ser utilizados para obtener
sus propiedades en detalle: fotometria y espectroscopia de rayos-X a IR, la tomo-
grafia Doppler, polarimetria, modelos atmdsfericos estelares y metodos nimericos
de busqueda de periodos. Todos estos métodos se puede utilizar para determinar
las masas, las intensidades de campo magnético, temperaturas, el periodo orbital,
el spin, etc., proporcionando una gran cantidad de informacién sobre la evolucién
estelar (Connon, 2007 [1]).

2.1. La Geometria de las Variables Cataclismicas

La geometria y forma de las componentes estelares de las VCs estan definidos
por el potencial de Roche, mediante la relaciéon de masa de las componentes de las

estrellas:

=L

donde M; es la masa de la enana blanca y Ms es la masa de la secundaria. La

q (2.1)
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Figura 2.1: Geometria del 16bulo de Roche y superfiecie equipotencial de las VCs. donde M es la masa de la
enana blanca, Ms es la masa de la secundaria y los puntos L1 a Ls son los puntos equipotenciales de Lagrange.

Grafica proporcionada por B. Gansicke

superficie equipotencial critica del 16bulo de Roche define el volumen méaximo en
el espacio en el que gravitacionalmente orbita material ligado a dicha estrella. Es
también la superficie en la que los 16bulos entran en contacto, mediante el punto
Lagrangiano L, que se encuentra a lo largo de una recta que une los centros de las
componentes binarias (ver fig 2.1). En el punto L; la gravedad de las componentes

estelares y la fuerza centripeta en el sistema de rotacion se cancelan.

Una ilustraciéon de la geometria del 16bulo de Roche de una VC se muestra en la
figura 2.1, incluyendo los puntos de Lagrange L, a Ls. Los puntos de Lagrange son
lugares donde las fuerzas dentro del sistema se anulan. L, es el punto de Lagrange
interno que abarca el l6bulo de Roche. Es el punto a través del cual la materia pue-
de fluir desde la estrella secundaria hacia la enana blanca debido a la gravedad de
la EB (este es el punto mas importante para las VCs.). Ly es el punto exterior de
Lagrange por donde més facil el material puede escapar del campo gravitatorio, L3
se encuentra en el lado opuesto a Ly y L3 es una regiéon de mayor potencial a L.

Los puntos de mayor potencial estan en Ly v Ls

Utilizando el centro de la primera como el origen de un sistema de coordenadas
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cartesianas (x,y, z), donde el eje z es paralelo al eje de rotacidn, el eje x se encuentra
a lo largo de la linea que une el centro de las dos estrellas y el eje y es perpendicular

a los otros dos ejes. La posicién de la secundaria es (a,0,0), con un centro de masa

Mo
Mi+Ms*

® = constante, viene dado por la suma del potencial gravitatorio de las dos estrellas
mads el potencial de rotacién (Pringle & Wade, 1985 [4]).

en (pa,0,0), donde p = El potencial total en el equipotencial de Roche,

GM, GM, 9% .
= - - = (= - 2.2
T T @A) (@ —a)2+y2+22"% 2 (@ —pa)+y’] (22)

donde G = 6,67 x 107 m3kg='s72 es la constante gravitacional, y Q = 27/ P,,4.
La relacion entre la separacion orbital a y el periodo orbital del sistema binario

alrededor del centro comin de masas esta dada por la tercera ley de Keppler

G (M, + M)
3 _ 2
a = 472 Porb

El radio de la secundaria varia debido a su forma distorcionada. De acuerdo con

(2.3)

Echevarria (1983 [5]) una esfera que contiene el mismo volumen que el 16bulo de

Roche tiene un radio:

% = 0.47469 [¢/(1 + q)]"/° (2.4)

El criterio para el desbordamiento del 16bulo de Roche para un objeto de una
densidad media p con un volumen equivalente al radio del l6bulo de Roche, Ry, como
lo muestra Echeverria (1983 [5]) es:

p=101.92P(h) ?gem ™ (2.5)

Debido a la separacion relativamente pequena entre las dos componentes estela-
res, la secundaria es capaz de llenar su l6bulo de Roche y tiene lugar la transferencia
de masa en el punto L;. Una consecuencia inmediata que ocurre al llenarse el l16bulo
de Roche es que el periodo de rotacion de la estrella donante de la VC se convierte
en anclaje mareal con el periodo orbital, es decir P,,;, = Pspin. El material esta ini-

cialmente impulsado por la presiéon térmica de la atmoésfera estelar de la secundaria
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y al pasar por el punto L;, queda bajo la influencia gravitatoria de la enana blanca.
El material lleva consigo exceso de momento angular que se debe perder y es acre-
tado dentro de la EB. El resultado es la formacion de un disco de acreciéon en donde
la interaccion viscosa permite la disipacién de la energia. El momento angular se
transfiere hacia afuera de manera que el material es capaz de fluir en la superficie de
la enana blanca. La energia potencial total liberada durante la acreciéon del material
sobre la EB esta dada por:
Locre = GMpp (2.6)
Rpp

donde

Mpgp — masa de la enana blanca

Rrp —Radio de la enana blanca

M —Tasa de acrecidn.

2.2. Evolucion de las variables cataclismicas

Los sistemas binarios destinados a convertirse en variables cataclismicas comien-
zan como sistemas formados por una estrella de masa intermedia de la secuencia
principal (1 — 5M), con una companera de baja masa (M < 1Mg), con periodos
orbitales alrededor de un afo. A medida que la estrella mas masiva evoluciona, se ex-
pande para convertirse en una gigante roja que llena su lobulo de Roche y transfiere
sus capas exteriores hacia su companera.

Sin embargo, la transferencia de masa en la configuracién de una companera ma-
siva a la estrella de menos masa es dinamicamente inestable . El material transferido
alejado del centro de masa ha ido cobrando impulso por lo que el sistema binario
lo compensa con una disminucién de la separacion. Esto permite que los 16bulos de
Roche se mantengan en contacto y continue la transferencia de masa.

A medida que mas materia se transfiere, un bucle de retroalimentacion se dispara
fuera de control y todo o la mayoria del material de la gigante roja se deposita en
la companera . El material ahora llena los 16bulos de Roche formando una nube que

abarca ambas estrellas, esta es la fase de envolvente comun.
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El efecto de la orbita en ese punto causa un dragado en la estrella disipando la
energia orbital. La estrella cae en espiral hacia el centro transfiriendo una gran canti-
dad de momento angular a la envolvente. Este proceso es extremadamente eficiente,
el sistema binario es capaz de disminuir su separacién de ~ 100 Ry a 1R en tan
solo 10% anos. Si la energfa depositada en la envolvente excede la energia de enlance,
la envolvente sera depositada al espacio exterior.

Al salir de la fase de envolvente comun, el sistema ahora es o bien una variable
cataclismica (VC) o bien una pre-variable cataclismica (pre-VC), que consta esen-
cialmente en una enana blanca y una estrella de secuencia principal. En un pre-VC
no hay transferencia de masa, pues los l6bulos de Roche no estan en contacto. En los
sistemas que evolucionan hacia periodos orbitales mas cortos, los l6bulos de Roche
sigue en contacto y la transferencia de masa es estable a través de mayor pérdida de
momento angular.

La evolucién de las variables cataclismicas se determina por el rango o velocidad
de momento angular J y la pérdida de perfodo orbital del sistema binario. En una
VC se tiene el caso donde el material se transfiere de una estrella de baja masa
a una enana blanca de mayor masa. La componente secundaria, por lo tanto, esta
mas lejos del centro de masa, y debido a la conservacién del momento angular,
el sistema binario compensa la transferencia de masa mediante el aumento de la
separacion estelar. Como resultado, la secundaria se separa de su lébulo de Roche y
la transferencia de masa cesa. Para que la transferencia de masa continue los 16bulos
de Roche deben estar en contacto y la separaciéon orbital debe disminuir, y esto
ocurre a través de la pérdida de momento angular (Connon R. , 2007 [1]).

Hay al menos dos mecanismos por los cuales las variables cataclismicas pierden

momento angular, la radiacién gravitacional y el frenado magnético.

2.2.1. Frenado Magnético

La causa de frenado magnético se debe a la interaccién entre el viento estelar
ionizado de la secundaria y su campo magnético. El mecanismo por lo que estos
campos se producen, es tal vez por accién de un dinamo en lo profundo de la estrella,
donde la conveccién hace que el gas se mueva circularmente. Este proceso es poco

conocido.
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Se ha observado que muchas estrellas poseen campos magnéticos intensos. Tam-
bién parece que la rapida rotacién de una estrella aumenta la intensidad del campo
magnético. Dado que la fuerza de marea garantiza que el spin de la secundaria
esté sincronizado con el periodo orbital dando un periodo de horas en lugar de dias,
se cree que la secundaria de las VCs son altamente magnéticas (Verbunt & Zwaan,
1981 [6]).

Mientras que la materia del viento estelar es forzada a fluir a lo largo de la linea
del campo magnético, se acelera hacia afuera a grandes distancias y luego es arrojada
al espacio, llevando consigo una cantidad considerable de momento angular.

El efecto de la pérdida de momento angular es frenar la rotacién de la secunda-
ria. Dado que el periodo de rotacién de la estrella esta sincronizado con el periodo
orbital, el momento angular es suministrado por la 6rbita que en concecuencia lue-
go se reduce. La tasa de transferencia de masa a través del frenado magnético es
tipicamente de 1072 — 107% Myy, ' (Howell et al. 2001 [7]).

La eficiencia del frenado magnético es incierto. Sin embargo, la tasa a la que
se pierde el momento angular del sistema, tras el escenario estandar de frenado
magnético de Verbunt & Zwaan (1981)[6] y Rappaport et al. (1983) [8], esta dada
por:

: 30 4 Royy 2m
Jjup = —3-8x 10 MQRO(E) (Porb

donde « rige la eficiencia del proceso de frenado magnético.

), (2.7)

2.2.2. Radiacion Gravitacional

Si tenemos un sistema binario que 6rbita alrededor de un centro comin de masa,
el inico mecanismo de pérdida de momento angular surge de la emision de radiacién
gravitatoria cuadrupolo. Este efecto depende en gran medida de la separacion de las
dos estrellas y solo es significativo para periodos menores a tres horas (Connon R.,
2007 [1]).

Debido a que las VCs evolucionan a periodos mas cortos (~ 80 min - 3 hr.), la
radiacién gravitacional se convierte en la fuente maés significativa de la pérdida de

momento angular.
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La érbita repetitiva de las dos estrellas causa una deformacion en el espacio, que
provoca una onda que se propaga de forma periddica llevando consigo una cierta
cantidad de energia, provocando que las estrellas se acerquen lentamente en forma
espiral, perdiendo momento angular. La tasa de transferencia de masa debido a la
radiacién gravitacional es alrededor de 107 Moyr~! en VCs de corto periodo.

La tasa a la que se pierde momento angular en la radiacién de ondas gravitacio-

nales, esta dada por la formula del cuadrupolo:

32G™3 M2EM? 21

2/3
S0 (IR By 28

La correspondiente escala de tiempo, tanto para la pérdida de momento angular
a través de la radiacién gravitacional y el frenado magnético (Kolb & Stehle, 1996
[9]) es:

J (M + Mo)'/3 g5
= —(Vgp=3-8x 10" — =L
TGR (J)GR X ‘2\411\42 orb

(d)  (yr) (2.9)
De acuerdo con Kolb & Stehle (1996 [9]), las VCs que se encuentran por encima
de la brecha de perfodo (period gap, ver seccién 2.3), se cree que tienen 1.5x10° afios
de edad, mientras que aquellas que estan por debajo de la brecha o gap tiene edades
alrededor de 3-4 x10° afios (fig 2.2).
La escala tipica del tiempo evolutivo de las VCs que evolucionan de periodos
orbitales de 10 horas a 2 horas es aproximadamente de 108 afios y 10° afios para que

evolucionen através del periodo de la brecha.

2.3. La poblacién y la distribucion estandar del

escenario de la evolucion de las VCs

El periodo orbital (P,,;) de las VCs es el parametro més facil de determinar. Dado
que el cambio de periodo en las VCs se debe a la transferencia de masa en una escala
de tiempo determinado, la distribucién de periodos en las VCs es una funciéon muy
importante en el estado de su evolucién. La poblacion actual de las VCs con periodos
orbitales conocidos es aproximadamente de 675 (Ritter & Kolb 2003 [10]). La figura
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Figura 2.2: Distriucién del perfodo orbital de las VCs dividido en subclases (Hellier, 2001.)

2.2 muestra una distribuciéon de VCs con periodos conocidos. En esta distribucion

de periodos se observan distintas caracteristicas, que se indicaran a continuacién:

1. El nimero de sistemas disminuye en periodos mas largos (~ 8 — 10 horas).

2. Existe una gran escases de sistemas alrededor de 2 — 3 horas, conocido como

la brecha de periodo (period gap).
3. Hay un fuerte corte del niimero de sistemas alrededor de 80 minutos.

4. Hay aproximadamente la misma cantidad de sistemas por encima y por debajo

del period gap.

La caida en el nimero de sistemas de largo periodo se puede ilustrar facilmente
recordando que la transferencia de masa esta dada por ¢ = My/M; < 1. La estrella
secundaria debe ser menos masiva que la primera. Dado que la enana blanca debe
estar por debajo del limite de Chandrasekhar (1.4M®), podemos inferir el maximo

limite de la enana roja, encontrando un valor aproximado de 0.4 - 0.6 M, para dicha
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estrella. Mientras las estrella donante (M) no evolucione esto lleva a un limite en el
periodo orbital de las VCs alrededor de 12 horas.

El modelo de la evolucion global previsto para explicar las caracteristicas mas
importantes de la distribucién del periodo orbital es la teoria del frenado magnético
presentada por Rappaport et al. (1983 [8]); Paczynski & Sienkiewicz (1983 [11]);
Spruit & Ritter (1983 [12]).

Una caracteristica clave de esta teoria es que la evolucion de las VCs se divide
en dos fases distintas, dependiendo del mecanismo que prevalece, y su éxito radica
en su capacidad para explicar la diferencia de periodo de 2 — 3 horas.

La evolucion de los periodos orbitales de las binarias refleja la evolucion de la
estrella donante. Esto se rige por dos mecanismos competitivos: 1) La transferencia
de masa que perturba el equilibrio térmico de la estrella haciendo que se expanda.
La tasa con que se describe la transferencia de masa en una escala de tiempo es de
Ty = —Ma/M,. 2) y el tiempo de relajaciéon térmico, que restablece el equilibrio
térmico dandole a la estrella un radio acorde a su nueva masa, el cual esta descrito
por el tiempo de Kelvin - Helmholtz (Térmico) con un escala de tiempo de Ty =
GM?/RL.*

Si 1y, >> Tk p la secundaria se contrae en respuesta a la perdida de masa, pero
si Ty << Trp la estrella no se reduce con la suficiente rapidez y se convertira en
una estrella de gran tamano.

El frenado magnético se considera dominante para los sistemas con periodos orbi-
tales mayores a 3 horas (por encima del period gap), en las que la estrella secundaria
tiene un nucleo radiativo. Si 7y, >> Tk g la secundaria es capaz de responder rapi-
damente a la pérdida de masa, cerca de la evoluciéon en la secuencia principal. A
medida que la masa (Ms) de la secundaria disminuye, también lo hace su radio (Rs)
junto con el periodo orbital, P,.,. Sin embargo como el sistema sigue evolucionan-
do, Ty, aumenta pero no tan rapido como 7xy debido a la dependencia de ~ M~2.
Finalmente 7,;, >> 7xp, v la estrella se encuentra con un radio demasiado grande
para su masa, saliendo de su equilibrio, (Dillon M., 2008 [13]).

A un P, = 3 horas, (My ~ 0,3M), se cree que la estrella secundaria queda

completamente convectiva y el frenado magnético ya no se considera efectivo. Esto da

2El tiempo de Kelvin-Helmholtz es la escala de tiempo que mide cudnto puede subsistir la
estrella con una determinada luminosidad a partir de sus reservas de energia potencial gravitatoria.
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como resultado el cese de la transferencia de masa, lo que permite que la secundaria
reduzca su tamano dentro de los limites del 16bulo de Roche para su equlibrio. Donde
el contacto de los 16bulos de Roches se pierde y cesa la transferencia de masa, el
sistema binario se desprende y el sistema evoluciona hacia periodos orbitales mas
cortos debido a la pérdida de momento angular a través de la radiacion gravitacional.
Como no hay transferencia de masa estos sistemas son relativamente débiles y dificiles
de observar. Una serie de acrecién activa en las VCs se ha encontrado dentro de la
brecha de periodo que se puede explicar por los sistemas que logran el primer contacto
de los 16bulos de Roche y por tanto iniciar la transferencia de masa dentro del period
gap, (Dillon M., 2008 [13]).

A un P, ~ 2 horas, la separacion del sistema binario ha disminuido debido a
la pérdida del momento angular a través de la radiacion gravitacional y la separa-
cién entre las dos componentes estelares es suficiente para que la secundaria llene su
l6bulo de Roche de nuevo y reinicie la transferencia de masa. Esta vez la evolucién
es impulsada unicamente por el mecanismo menos eficiente la Radiacion Gravita-
toria (Paczyniski 1981 [14]; Paczyniski & Sienkiewicz, 1983 [11]) que alarga el tiempo
de evolucion y hay menos transferencia de masa. Dado que el sistema contintia evolu-
cionando la separaciéon binaria contintia disminuyendo, entonces la transferencia de
masa aumenta pero no tan rapido como la escala de tiempo térmico y la secundaria
sale del equilibrio térmico.

Finalmente la masa de la estrella secundaria es tan baja (< 0.08 My) que deja
la fusion de Hidrogeno, la secundaria evoluciona hacia un estado degenerado con-
virtiéndose en una enana marrén, dando como resultado la pérdida de masa en un
aumento de radio. En consecuencia existe un periodo minimo, donde 7,;, = Txp.

Despues de llegar a este punto las VCs se desarrollan a periodos més largos.
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Como vimos anteriormente las VCs son sistemas binarios cercanos (semi-separados)
compuestos por una estrella enana blanca que acreta material (como estrella prima-
ria) y una estrella tardia de secuencia principal como donante o secundaria (Patter-
son 1984 [15]). Los periodos orbitales de las VCs pueden oscilar entre 80 minutos y
10 horas, con sélo unos pocos sistemas de periodos més largos o mas cortos a este
intérvalo. Las tasas de acrecién que se encuentran en las VCs tiene un rango tipico
de 107 - 107® Myyr—! (Howell et al 2001 [7]).

Los tipos de las variables cataclismicas se determinan principalmente por su
periodo orbital, tasa de transferencia de masa o tasa de acrecién y campo magnético
de la estrella primaria. Esta fuerza magnética de la enana blanca tiene un papel
importante en el material de acrecién.

Si el campo magnético es débil, entonces la transferencia de material se lleva a
cabo a través de un disco de acrecion, con un aumento de luminosidad en el borde
exterior del disco, o un "punto caliente”, donde la corriente que sale de la estrella
donante impacta al disco (ver fig 3.1%).

En constraste con esto, si el campo magnético es suficientemente fuerte como
para suprimir la formacion del disco, la corriente de acrecion fluye a lo largo de la
linea del campo magnético, de la estrella secundaria a los polos de la enana blanca
(ver fig 3.21).

Para una moderada intensidad de campo magnético, el material transferido pue-

ks http://singularidad.wordpress.com/2007/02/.

http://www.ite.educacion.es/w3/tematicas.
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Figura 3.1: Imégen artistica de una VC, compuesta por una enana blanca y una estrella de secuencia principal,

que orbitan tan cerca que la enana blanca acreta material de su compainera.

Figura 3.2: Imégen artistica de una VC magnética: El material de la estrella companera que ha llenado su 16bulo

de Roche es transportado hacia los polos de la enana blanca a lo largo de las fuertes lineas del campo magnético.

de formar un disco parcial cuya parte interior se vea perturbada en columnas de

acrecion.

Como sugiere su nombre, un amplio rango de variabilidad se pueden observar en
las VCs, que van desde un parpadeo (flickering) con una escala de tiempo de minutos,
hasta brillos extremos tales como las estallidos (outburst), novas enanas o erupciones
como novas clasicas. Histéricamente, la morfologia de su curva de luz 6ptica de largo
plazo ha sido la primera informacién sobre la que se basa la clasificacion de las VCs.
Sin embargo, desde una perspectiva mas moderna, este esquema de clasificacién debe
tomarse con mas detalle, y deseariamos empezar a pensar que las VCs se pueden

dividir en diferentes grupos debido a sus diferencias fisicas.
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3.1. Clasificacion de las Variables Cataclismicas

Los avances cientificos y tecnolégicos permiten un examen més detallado de estos
sistemas enigmaticos; ahora las VCs se consideran en términos de sus propiedades
intrinsecas. Las propiedades primordiales que afectan la frecuencia, el periodo y la
escala de tiempo de la variabilidad de las VCs, es el periodo orbital del sistema
(determinado por la separacion de las estrellas), la tasa de transferencia de masa y
la fuerza del campo magnético de la enana blanca, (Connon, 2007 [1]). Daremos una

breve descripcion de las clases de VCs.

3.1.1. Variables Cataclismicas No Magnéticas
Novas Enana (ND)

Las novas enanas son las mas comunes, su brillo es debido a que la materia fluye
de la estrella secundaria hacia la enana blanca, formando un disco de acreciéon que
se calienta; cuanto mas caliente se pone, su brillo es mayor, en este caso el material
es despojado por la enana blanca a una tasa 1078M, por ano (10 veces menor que
en una nova clasica).

Las novas enanas son estrellas intrinsecamente muy débiles. El incremento en
brillo ocurre subita e impredeciblemente en la curva de luz se extiende de semanas
a meses. Tipicamente su brillo dura menos de una semana. El rango de magnitudes
entre brillo mdximo y minimo en amplitud es de 2 - 5 magnitudes (de 6 a 100 veces
mas brillantes).

Las novas enanas se dividen en tres subclases; las U Gem, Z Cam y SU UMa, las

cual se clasifican por su morfologia y la curva de luz de los estallidos.

1. U Gem

U Geminorum fué la primera nova enana en ser descubierta, por lo que
las novas enanas reciben también el nombre de estrellas variables tipo U Ge-
minorum. Son pocas las novas enanas que no entran en esta clasificacién (se
incluyen todas las DN menos las Z Cam y las SU Uma), siendo su comporta-
miento ligeramente distinto. Las estrellas U Gem declinan de modo constante,

sin sobresaltos. Después de intervalos de calma, en luz minima, las U Gem
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Figura 3.3: Ejemplo de la curva de luz de una VCs tipo U Gem.

aumentan su brillo repentinamente. Dependiendo de la estrella, las erupciones
ocurren a intervalos entre 30 y 500 dias y duran por lo general de 5 a 60 dias
(ver fig 3.3) °.

2. Z Cam (Z Camelopardalis)

Estos sistemas presentan periodos de estallidos rapidos intercalados con periodos
de mayor estabilidad conocidos como standstills (o interrupciones) simila-

res a una novalike.

Estas interrupciones se inician después de un estallido, lo que permite al sistema
permanecer en la regién caliente de inestabilidad térmica, donde el brillo del
sistema se queda a una tercera parte del brillo minimo, este evento dura de
decenas de dias a anos. Todas las Z Cams estan por encima de la brecha de

periodo (period gap) (ver fig 3.4) ©.

3. SU UMa

Estas novas enanas presentan ocasionalmente destellos prolongados particula-
mente brillantes (se les llama super estallidos) como si la nova quisiera repetirse

inmediatamente, sin alcanzar nuevamente a brillar tanto como el pico principal.

B http://www.aavso.org/sites/default/files/images/lightcurves/ugem.jpg.
http://www.aavso.org/sites/default/files/images/lightcurves/zcam.jpg.
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Figura 3.4: Ejemplo de la curva de luz de una VC tipo Z Cam.

En las novas enanas, la comparniera es una estrella de temperatura media (Tipo

espectral G, K o M). La masa de ambos componentes del sistema binario es

relativamente similar. El rango aproximado es de 0.7 a 1.2 M. La cercania

entre ambas estrellas las obligara a que se orbiten mutuamente en periodos que

van de 3 a 15 horas (ver fig 3.5) 7.
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Figura 3.5: Ejemplo de la curva de luz de una VC de tipo SU Uma.

http://www.aavso.org/sites/default /files/images/lightcurves/suuma.jpg.



Capitulo 3. Variables Cataclismicas 28

Hay dos alternativas que explican la conducta de una nova enana (Hellier, 2001).

1. Modelo de inestabilidad (transferencia de masa).

2. modelo de inestabilidad en el disco de acrecién.

INESTABILIDAD POR TRANSFERENCIA DE MASA.

Considera que la estrella companera secundaria se dilata y contrae alternarnada-
mente, transfiriendo masa hacia la enana blanca. La pérdida periédica del material
hacia la enana blanca termina por acumular gas alrededor de ella (disco de acrecién)

y cuando alcanza una densidad critica, sobrevive la explosion superficial.

INESTABILIDAD EN EL DISCO DE ACRECION.

Es el panorama mas factible y supone que el disco de acrecién experimenta inesta-
bilidades térmicas. Es este caso, la estrella secundaria pierde gas interrumpidamente
y las rafagas de gas se impactan contra el disco de acreciéon calentandolo suibita-
mente. En este proceso no hay explosién involucrada ni emisién masiva de gases. Sin
embargo, la continua acumulacion de gases en el disco de acrecion puede desembocar

en la explosién de una nova clasica.

Novas Clasicas (NC)

Las Novas Clasicas por definicién tienen solo una erupcién observada, su brillo
varia de 6 magnitudes (pre-nova) a 19 magnitudes. Estas erupciones pueden durar
entre semanas a anos.

Alrededor de la enana blanca se forma un disco de acrecién que se va calentando
y aumentando su densidad con el paso del tiempo hasta que se produce una reacciéon
termonuclear. Las erupciones de mayor amplitud son de mas corta duracion, son
novas muy rapidas. En cambio las de baja amplitudes sus erupciones pueden durar

anos llamadas novas lentas (Warner, 1995 [16]).

Novas Recurrentes

A diferencia de una nova clédsica las novas recurrentes tienen erupciones repetiti-

vas. En cuanto a su comportamiento, presenta una amplitud (rango de brillo) menor
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y la declinacion de su luminosidad es mas pronunciada. En estos sistemas, la gigante
roja pierde masa 1000 veces més rapido que una estrella normal. El resultado es que
la enana blanca acumula un disco de acrecion en menos tiempo. Bastan unas pocas
décadas para que la enana blanca tenga reacciones termonucleares.

En los periodos de inactividad el espectro de la estrella muestra emisién de gas
caliente que estd en el disco de acreciéon alrededor de la enana blanca, asi como
lineas de absorcion provenientes de la estrella secundaria. La combinacién de ambas
estrellas y su luz en un mismo espectro parece confusos; como si fuese una estrella

fria y caliente al mismo tiempo (Warner, 1995 [16]).

Novas Like (NL)

Las estrellas tipo nova (novas like) incluyen todas las variables cataclismicas no
eruptivas. Esta caracteristica es evidente debido a que las NLs incluyen pre-novas,
post-novas y tal vez estrellas tipo Z Cam; también las estrellas VY Scl se incluyen
en esta clase, donde dichas estrellas muestran ocacionalmente reduccién en el brillo
de aproximadamente una magnitud maxima, causada por una reducciéon temporal

de una tasa de transferencia de masa de la secundaria (Warner, 1995).

3.1.2. Variables Cataclismicas Magnéticas

En las variables cataclismicas de esta clase,, la enana blanca tiene un fuerte
campo magnético, B ~ 1 — 200 MG, que afecta o controla la interacciéon entre la
enana blanca y el material acretado que le transfiere la companera al llenar su lobulo
de Roche (Warner, 1995 [16]).

Las VCs magnéticas se divide en dos subclases de acuerdo al fuerte campo

magnético de la enana blanca:

POLARES O AM Her

En las Polares o AM Her, la enana blanca tiene un fuerte campo magnético de
10 < B < 200 MG. En estos sistemas el material de acrecion no puede formar un

disco alrededor de la enana blanca, en cambio, la enana blanca toma el control del
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flujo del gas, obligandolo a seguir las lineas del campo magnético hacia uno o ambos
polos de la enana blanca.

Los fuertes campos magnéticos de la enana blanca interactuan con los campos
mas débiles de la estrella secundaria, lo que resulta en una rotacion sicronica del spin
de la enana blanca y el movimiento orbital del sistema, Pipir, = Porp.

Los periodos orbitales de las polares conocidos se encuentran en el rango entre

80 minutos y un par de horas (Warner, 1995 [16]).

SEMI-POLARES o DQ Her

En las Semi-Polares o D Her la enana blanca tiene un campo magnético mas
débil, IMG < B < 10MG, que generalmente no son suficientemente fuertes y per-
miten la formacion parcial de un disco. Las estrellas DQ Her tiene alta tasa de
transferencia de masa, que se pueden observar en rayos X.

A causa que su campo magnético es mas débil, la enana blanca no se sincroniza
con la érbita del sistema, y en muchos sistemas la enana blanca rota con un periodo
de spin de Py, = 0.1 P, (Warner, 1995 [16]).

3.2. Propiedades Espectroscopicas de las VCs

Una gran cantidad de informacién se puede obtener de las observaciones fo-
tométricas de las variables cataclismicas. Sin embargo, para mayor detalle relati-
vo a las propiedades intrinsecas de las componentes de una VC, las observaciones

espectroscopicas son aun mas elocuentes.

3.2.1. Enana Blanca

Las enanas blancas tiene tamanos tipicos similares al de la tierra, no sobrepasan
el limite de Chandrasekhar ®. Su distribucién de masas es de 0.4 a 0.6 M, (Hellier,
2001 [2]).

8El limite de Chandrasekhar es el limite de masa més all4 del cual la degeneracién de electrones
no es capaz de contrarrestar la fuerza de gravedad en un remanente estelar. Este limite equivale a
aproximadamente 1.44 Mg masas solares, y es la masa maxima posible en una enana blanca.
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Las enanas blancas son los residuos presentes en el centro de una nebulosa plane-
taria. Dicho de otra manera, las EBs son el niicleo de las estrellas de baja masa que

quedan después de que la envoltura se ha convertido en una nebulosa planetaria.

El nicleo de una EB consiste de material degenerado, sin posibilidad de tener
nuevas reacciones nucleares y después de haber perdido sus capas externas debido
al viento estelar, la enana blanca se contrae debido a la fuerza de gravedad. La con-
traccion hace que la densidad en el niicleo aumente hasta que se den las condiciones

necesarias para tener un material de electrones degenerados.

Las enanas blancas en VCs tiene temperaturas tipicas mayores a 11000 K (Génsic-
ke 2000[17]; Sion 1999[18]). Como resultado, el flujo de la enana blanca se eleva
abruptamente hacia longitudes de onda UV. El espectro de una enana blanca es par-
ticularmente notable por la amplia absorcion procedentes por la atmosfera de la EB.
La alta densidad y la gravedad intensa en la superficie de la enana blanca significa
que los atomos estan constantemente perturbados por los dtomos vecinos, lo cual
aumenta las incertidumbres en las energias de las orbitas de electrones. Los fotones
son capaces de interactuar con los d&tomos en un rango més amplio de longitud de

onda y asi las lineas de absorcién se ensanchan (Hellier, 2001 [2]).

3.2.2. Estrellas secundarias

La mayoria de las estrellas secundarias en las VCs son tipo K y M con tempe-
raturas que van desde ~ 5200 a 2500 °K respectivamente. Su flujo aumenta hacia
longitudes de onda del Rojo/Infrarojo. La baja temperatura de estas estrellas signi-
fica que los atomos pesados son las responsables de muchas de las caracteristicas que
se observan en sus espectros. Estas estrellas muestran lineas fuertes de Hierro (Fe),
Titanio (Ti) y Calcio (Ca1y Ca 11 ). Al pasar de MO a M9, aparecen fuertes bandas
moleculares de 6xido de Titanio (TiO), llegando a ser particularmente dominantes
(Hellier, 2001 [2]).
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3.2.3. Disco de Acrecién

Cuando la estrella secundaria llena su lébulo de Roche, se inicia la transferencia
de material a través del punto interno de Lagrange L; (ver fig 3.6)° comenzando a
fluir un chorro de gas atraido por el pozo de potencial de la enana blanca, despren-
diendose del material de la secundaria. Asi el gas comienza su caida hacia la primaria
aproximadamente a la velocidad del sonido, llegando a alcanzar velocidad superséni-
cas. Hay que considerar que el sistema estd girando y el gas lleva consigo entonces
momento angular por lo cual no cae directo hacia la estrella sino que comienza a girar
en torno a ella. Al completar una vuelta alrededor de la enana blanca el material se
reencuentra con el chorro proveniente de la estrella donadora y se forma un primer
anillo de gas.

El chorro incidente sobre el anillo de gas hace que el flujo se vuelva turbulento
y debido a estos choques turbulentos disipan la energia, el gas adopta la érbita
que requiere del minimo gasto, es decir, una orbita circular. Conforme continua
la transferencia de masa, se forma un disco de material que orbita en torno a la
enana blanca. Este chorro eyectado del punto L; no puede reducir facilmente el
momento angular que lleva, por lo que adoptard la érbita con un radio que asegure

su conservacion, conocido como Radio de circulacion.

Figura 3.6: Formacién del disco de acrecién. Los anillos interiores se mueven con mayor velocidad que los anillos

exteriores.

El material en las partes internas del disco va mas rapido que el material en la
region externa. Considerando el disco como un continuo de anillos, aquellos con radios

menores ocasionaran friccién con el anillo vecino que tenga el radio siguiente mas

9http://www.star.le.ac.uk/ julo/research.html
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grande. He aqui la clave de la situacién, pues la turbulencia y la friccion calentara el
gas con lo que se perdera energia por radiacion, ocacionando que el gas en el anillo
mas grande se mueva hacia uno menor y asi sucesivamente, pero una vez en una
orbita con radio menor, el gas ha adquirido mayor velocidad. Este mecanismo de
concentracion del material sucede continuamente en todo el disco, y se le conoce
como acrecion.

Los discos de acrecion no son para nada exclusivos de las VCs. Se encuentran en
sistemas binarios de diferente masa como estrellas de baja masa doble degeneradas,
sistemas binarios de alta masa de rayos-X que tiene una estrella de neutrones y un
agujero negro. Igual las proto-estrellas, ncleos activos de galaxias y cusares.

La temperatura de un disco de acrecion en las VCs es fuertemente dependiente
de la tasa de transferencia de masa de un sistema y puede variar de ~ 3000 °K en el
borde exterior del disco a mas de 30000 °K en el borde interno del disco, mediante
la liberacién de la energia potencial gravitatoria de la enana blanca (Hellier, 2001).
La contribucién del flujo también depende de si es o no un estallido, en un estado
alto o bajo. Normalmente, la emisién del disco de una VC puede dominar en el UV.
Aparecen lineas de baja ionizacién, como el Hidrégeno (Lyman, Balmer, Paschen),
asi como del Helio (He 1) y del Calcio (Ca 11).

Los sistemas con mayores tasas de transferencia de masa o de fuertes campos
magnéticos pueden ser identificados por lineas de Helio dos veces ionizado (He 1)
(Hellier, 2001 [2]).
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Observaciones y Reduccion de
Datos

4.1. Espectroscopia

La espectroscopia es el estudio entre la radiacién electromagnética y la materia,
con aplicacidones Quimicas, Fisicas y Astronémicas. El andlisis en el cual se basa,
permite detectar la absorcién o emisiéon de radiacién electromagnética en ciertas
longitudes de onda, y relacionar éstas con los niveles de energia implicados en una
transiciones atomicas y moleculares.

El objetivo de la espectroscopia es caracterizar la luz proveniente de un objeto
de acuerdo a la longitud de onda que la compone. El resultado de la espectroscopia
es una curva de intensidad como funcién de longitud de onda llamada espectro o
distribucién espectral de energia. El espectro depende de la composicién y otras
propiedades del objeto. La longitud de onda de la luz absorbida o emitida por un
cuerpo depende esencialmente de las interacciones entre los niveles de energia y el
campo de radiacion.

La espectroscopia también hace una importante contribucién al estudio de los
movimientos de los objetos astronémicos. Por ejemplo; para medir el movimiento de
objetos celestes (como Galaxias, estrellas) a lo largo de la linea de visién, como su
velocidad radial, simplemente utilizamos el principio Doppler.

Doppler descubrié que si una fuente de luz se esta acercando o alejando de noso-

34
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tros, las longitudes de onda de las lineas de su espectro cambian en una cantidad que
depende de su velocidad. Todo lo que tenemos que hacer es medir el desplazamiento
de las lineas de la estrella en relacion con las lineas correspondientes producidas por
una estrella estandar o una lampara montada en un espectrégrafo.

Este procedimiento tiene la muy importante ventaja de que no tenemos para
nada que conocer la distancia de la estrella: la velocidad radial se obtiene por igual,
sin importar qué tan lejos esté. Esto significa que podemos medir la velocidad de las
estrellas, galaxias y cuasares que estan tan lejos que cualquier movimiento propio

seria extremadamente pequeno.

4.1.1. Espectrégrafo

A través del estudio del espectro de una estrella se puede deducir su tempera-
tura superficial, su composicion quimica y su velocidad radial. A partir de alli, en
forma indirecta, su radio, su edad, su estado evolutivo, su masa, su luminosidad y
su distancia. El poder contar con el espectro de un objeto estelar viene a ser uno de
los medios més poderosos para conocer su estructura y comprender los fenémenos
que en el ocurren y causan la emision y la absorciéon en forma de continuo o lineas
espectrales.

La observacion de los espectros estelares y de otros objetos celestes se hace por
medio de un espectrografo. El espectrografo es un instrumento que sirve para des-
componer la luz combinada que nos llega de las estrellas o galaxias en sus longitudes
de onda. Este instrumento 6ptico incluye un elemento dispersor, que separa las ra-
diaciones de diferentes longitudes emitidas por una fuente luminosa (ver fig 4.1)

Mostraremos esquematicamente uno de los tipos mas usados, el espectrografo de
rejilla de difraccion.

En esta clase de espectrografo, la radiacion proveniente del astro en el que se ha
focalizado el intrumento cae sobre una rendija colocada en el plano focal del objetivo.
Detras de la rendija se ubica una lente colimadora que transforma el haz de rayos
que salen de la ranura en un haz paralelo. Este haz cae sobre el elemento dispersor
(rejilla), que lo descompone en un espectro que incide sobre una lente de cdmara, la

cual forma una imdgen real de dicho espectro (ver fig 4.1).
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Figura 4.1: Esquema del espectrégrafo. Instrumento astronémico capaz de dispersar la luz

Resolucién del espectrografo

La resolucion del espectrografo se define como la capacidad de separar claramente
dos lineas del espectro cercanas entre si, de tal forma que pueda ser determinadas

sus respectivas longitudes de onda. La resolucién espectral se define como:

_
~ AN

donde: R es la resolucién, A es la longitud de onda de la linea y A\ es la diferencia

R (4.1)

de las longitudes de onda de dos lineas cercanas. Los espectrografos se clasifican de

acuerdo a la resolucién con la que se puede separar las lineas del espectro:
1. baja resolucion R < 1000

2. media resolucion 1000 < R <10.000

3. alta resolucién R > 10.000
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4.2. Observatorio e Instrumentos

El observatorio Astronémico Nacional de México, San Pedro Martir, se en-
cuentra ubicado en el estado de Baja California (Norte), con latitud 31°01'39” al
Norte y una longitud de 115°27'49” al Oeste, con una altura de 2.830 m. sobre el

nivel del mar.

Figura 4.2: En esta foto vemos los tres edificios se los telescopios del Observatorio Astronémico Nacional de

México, San Pedro Martir, el 2.12 m, el 1.5 m y el 84 ¢m (tomada del articulo de J. A Lopez & L. Gutierez)

El observatorio esta ubicado en la zona mas propicia para la observacion del cielo
en México, y es uno de los mejores sitios en el planeta para observar el Universo
(Echevarria 2003 [19]). Cuenta con tres telescopios, cuyos diametros son, 2.12 m, 1.5

m y 84 cm, y con sofisticados equipos como espectrégrafos y fotometros (fig 4.2).

El telescopio que hemos utilizado para nuestro proyecto en el cual realizamos
espectroscopia de SDSS J0018+-3454, fue el telescopio de 2.12 m, con él utilizamos

el espectrégrafo Boller & Chivens.
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4.2.1. Espectrégrafo Boller & Chivens

Boller & Chivens (ver fig 4.3) es un espectrégrafo clasico de resolucién baja e
intermedia. Este espectrégrafo es propiedad del Observatorio Astronémico di Brera
(Italia) y fue diseniado originalmente para el foco Cassegrain f/7 del telescopio de
1.37 m de dicho Observatorio.

Cuenta con una escala de placa de ~ 40”/mm, y una rendija que puede ser
cambiada manualmente hasta 1000 micras con un intervalo de 1 micra teniendo un
ancho de 110 micras quivalente a ~ 1.4” en el cielo y un ancho de 200 a 250 micras
que debe dar un acho de ~ 40 ~ 50 micras en las lineas de comparacién con el
colimador en el foco.

El espectrégrafo usa una rejilla de reflexion, cuyo angulo de orientacion puede ser
cambiado usando un micrémetro. También tiene una lampara de CuHeNeAr y una

fuente interna de luz que se utiliza para la obtencién de campos planos.

Figura 4.3: Espectrégrafo Boller & Chivens. Foto tomada por el Dr. David Mitchell Clark, Astronomo residente
del Observatorio de San Pedro Martir.
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Cuadro 4.1: Resumen de las observaciones.

Fecha Exposicion  Resolucién  Intervalo  No de espectros Total
seg FWHM A A horas
06/11/08 1200 4.1 3900-5950 22 8
07/11/08 1200 4.1 3900-5950 19 7
08/11/08 1200 4.1 3900-5950 25 9
09/11/08 1200 4.1 3900-5950 10 4
11/11/08 1200 4.1 6050-8100 10 4
06/12/08 1200 4.1 3825-5875 22 8
07/12/08 1200 4.1 3850-5900 9 3
28/08/09 1200 4.1 3825-5875 17 7
29/08/09 1200 4.1 3825-5875 10 4
29/09/09 1200 4.1 3850-5900 22 8

4.3. Temporadas de Observacién

Con el fin de mejorar nuestra comprension fisica y la evolucién de las VCs, es
importante estudiar una gran muestra homogénea de VCs, con parametros bien
determinados, que son respectivamente de la poblacion intrinseca de las VCs. Debido
a la identificacién de SDSS J0018+3454 por el SDSS como una variable cataclismica,
se realizo un seguimiento observacional espectroscépico con el objetivo de detectar
la variabilidad espectroscopica de la velocidad radial asociada al periodo orbital.

Las observaciones se llevaron a cabo durante estos dos anos, parte del 2008 y
2009 en el Observatorio Nacional de San Pedro Martir, Baja California,
México, dividida en cuatro temporadas de observacion, cubriendo un total de 62
horas de observacion obteniendo un total de 166 espectros, donde cada espectro
tuvo un tiempo de exposicion de 1200 segundos. El resumen de las observaciones se
presenta en la tabla 4.1.

En la espectroscopia realizada a SDSS J00184-3454 se utilizd el espectrografo
Boller & Chivens con una rejilla elemental de 600 I/mm, junto con un CCD SITe de
1024 x 1024 pixeles, dando una resolucién de 4.1 A.

La calibracién de la longitud de onda se obtuvo con las imagenes de arco tomadas
cada 10 imagenes del objeto. La mayoria de los espectros se tomaron en un rango
espectral de 3900 — 6000 A, excepto los espectros tomados el 6 de diciembre de 2008,

cubriendo Ha hacia el rojo. Los espectros de esta ultima no tienen flujo calibrado,
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la reduccién del resto de los datos se realiz6 usando el paquete Software IRAF ® (ver
seccion 4.5.1). Para todas las imégenes bidimensionales se sustrajo las bias usando
el promedio de la normalizacién de todas las imégenes, y luego se obtuvo el espectro
unidimensional y se realizo la calibracion de la longitud de onda y el flujo, para la
calibracién en longitud de onda se utiliz6 la lampara de CuHeNeAr. El reporte de

observaciones se muestran en la tabla 4.1.

4.4. Obtencion de los datos

La captura de imagenes astrondmicas se realiza mediante una cdmara CCD (char-
ge coupled device: dispositivo de carga acoplada). Las cdmaras o sensores CCD son
dispositivos electronicos fotosensibles. Poseen una estructura de células sensibles a la
luz en forma de mosaico, cada una de esas células es la que se denomina pixel. Cada
pixel es una estructura detectora que es capaz de detectar fotones. Cada pixel tiene
unas dimensiones del orden de unas diez veces la milésima parte de un milimetro.
Esta estructura tan pequena no solo almacena los fotones, sino que también dispo-
ne de una estructura capaz de transferir los fotones recogidos (en forma de carga
eléctrica) a un pixel adyacente.

Su funcionamiento es el siguiente: El sensor CCD es expuesto a la luz durante
un tiempo denominado tiempo de exposicion, tras el cual los fotones que han sido
almacenados en cada pixel son transferidos de forma ordenada a una etapa de salida.
La etapa de salida no es mas que un amplificador que se encarga de convertir la
carga que posee cada pixel en una tensiéon eléctrica. Por tanto, un sensor CCD es un
elemento que nos permite evaluar de forma cuantitativa la luz que ha caido sobre
cada uno de sus pixeles, pues cada uno de ellos le hace corresponder una tensién
eléctrica proporcional a la cantidad de fotones que ha almacenado. Inmediatamente
después de finalizado el tiempo de intregracion, se han de descargar ordenadamente

las cargas que ha sido almacenadas en cada pixel.

8IRAF es el acrénimo de Image Reduction and Analysis Facility, o Utilidad de An4lisis y Reduc-
cién de Datos. Consiste en una gran coleccién de software escrito por astrénomos y programadores
del Observatorio Nacional de Astronomia Optica (NOAO), en Estados Unidos, enfocado a la re-
duccién de imagenes astronémicas en arrays de pixeles, es decir, datos tomados de detectores de
imagenes. El equivalente europeo a IRAF se llama MIDAS, desarrollado por la ESO.
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4.5. Reduccion de los datos observados

Para la reduccion y analisis de datos hemos utilizado el software IRAF. La re-
duccion de los espectros se realizé mediante los pasos generales de la reduccion que
contiene todo el proceso comin a todos los espectros, que consiste en la sustraccion
de Bias, la correccion de Flat, resta de rayos césmicos y calibracion de longitud de
onda y flujo.

A continuacién se explicaran los pasos generales de las reduccion de los datos:

4.5.1. Pasos generales de la reduccién de los datos observa-

dos
Eliminacién de efectos instrumentales

Como primer paso en la reduccién esta la eliminacién de efectos instrumentales
presentes en los datos. Entre ellos se encuentra el nivel cero y la diferencia de res-

puesta en la sensibilidad de los pixeles.

Sustraccion del nivel cero y estructura del bias:

1. Overscan

El overscan corresponde a una zona del CCD que no esta iluminada, de forma
que el valor que contiene sus pixeles es Unica y exclusivamente el valor del nivel
cero. De esta forma, tomando el promedio (para evitar pixeles defectuosos o
calientes) del overscan, sabemos el nivel cero para cada exposicién, y este es

el valor que se resta. para este procedimiento hemos utilizado el programa
IMARITH de IRAF.

2. Estructura

Al restar el overscan estamos restando un valor fijo pero el nivel cero puede
tener estructura vertical. Para eliminar esta posible variacién usamos los Bias.
Los Bias son exposiciones con el obturador cerrado y un tiempo de exposicion
cero. Se hacen varios a lo largo de la noche y durante todas las noches en cada

campana . Al comprobar que todas las Bias son similares, se les quita el nivel
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F igura 4.4: Esta imdgen es un breve ejemplo de la determinacién del nivel cero (Bias), el cual se trata de la
eliminacién de un nivel cero que contiene los datos y que es anadido electrénicamente. La imagen de la izquierda
corresponde a un Bias individual. La imdgen de la derecha corresponde al promedio de los Bias. Alli ya hemos restado
el overscan quedando con la zona til, que corresponde a la seccién que tiene los datos bueno. Los ejes de la figura
corresponde a los pixeles (eje x) y a las cuentas (eje y).

cero (usando el overscan como hemos explicado antes) y se combina utilizando
la mediana de todos ellos para eliminar posibles rayos césmicos, constituyendo

lo que denominamos Bias-Final, que se le resta a todas las imagenes. Para este
proceso se ha usado el programa IMCOMBINE de IRAF.

En la figura 4.4 se muestran las imdgenes de un Bias individual (imagen iz-
quierda ) y la imagen del Bias final que corresponde a la combinacién por medio
de todos los Bias observados en una campana después de sustraer el nivel cero

(imagen derecha).

Correccién de sensibilidad: Flat-Field

La sensibilidad de los pixeles del chip CCD no es uniforme sino que presenta
pequenas variaciones. Para corregir este efecto se obtiene exposiciones iluminando el
CCD con una fuente emisora uniforme de manera que la variacién se debe sélo a la
falta de uniformidad en la respuesta de los pixeles del detector.

Para cuantificar este efecto se utilizan los denominados Campos Planos o Flat-
Fields. En este trabajo no los hemos utilizado, ya que nuestro interes era encontrar
la variacién de la velocidad radial del sistema, dicha velocidad se encuentra a traves
del corrimiento de su longitud de onda (efecto Doppler) y por el momento no nos

interesa la variacién del flujo.
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Sin embargo daremos una breve explicacién de como debemos tomar los campos

planos. Los Flat-Fields se pueden tomar de dos formas:

1. Los campos planos del cielo, se toma al atardecer y/o al amanecer en todas las

rendijas usadas.

2. Los internos del instrumento que se toman también para todas las configura-
ciones y consiste en una lampara de cuarzo (que no tiene lineas espectrales)

situada en el interior del instrumento.

La primera sirve para corregir posibles efectos de variacion de la iluminacién a
lo largo de la rendija. Y la segunda son las que sirven para corregir las distintas

sensibilidades que tenga los pixeles del CCD.

4.5.2. Eliminacién de rayos césmicos y combinacion de es-

pectros

Antes de extraer los espectros unidimensionales y combinarlos, hemos quitado
los rayos c6smicos, esto lo hemos hecho con el paquete externo lacos, (Pieter G.
Van Dokkum, 2001 [20]). En la figura 4.5 mostramos un ejemplo de un espectro
original, y debajo, en la figura 4.6 el resultado despues de haber cortado el overscan,

combinado Bias y quitado césmicos.

Figura 4.5: Imégen sin extraer césmicos.
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Figura 4.6: Imégen sin rayos césmicos. Depués de restar los rayos césmicos mediante lacos.

Calibracién

Las unidades originales de los espectros son pixeles y nimeros de cuentas por
pixel. Esto hay que traducir a A, y unidades fisicas de flujo como son ergem?s A1
En la primera parte se transforma el eje de dispersién de pixeles a A, definiendo
asi el intervalo espectral, y en la segunda parte se hace la transformacién de cuentas

a flujo absoluto.

calibracién de longitud de onda

Un arco es el espectro de una lampara patrén, de uno o varios elementos de la
que se conoce muy precisamente la longitud de onda de sus lineas de emisién. Las
lamparas de calibracién que poseen los epectrografos tiene lineas en emisién bien
identificadas en la zona en la que estamos estudiando nuestro objeto. Los arcos son
los que nos van a permitir tranformar el eje de dispersién de pixel a longitud de onda

(esto es a A). Esto son los pasos que se han seguido para las calibraciones:

1. Primero se extrae una seccién espacial del espectro y con las lineas tabuladas
caracteristicas de las lamparas utilizadas, se identifican las lineas de nuestro

arco (para ello hemos utilizado el programa IDENTIFY).

2. Con las lineas identificadas en el espectro unidimensional, se ajusta la funcion

que da cuenta de la relacién de transfromacién de pixel a longitud de onda.

3. A continuacién se hace el mismo procedimiento anterior pero para todas las
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secciones espaciales del espectro bidimensional (programa REIDENTIFY) y

utilizando, como solucién de partida, la funcion ajustada en el paso anterior.

4. Una vez identificadas todas las lineas espectrales en cada seccion espacial,
el siguiente paso es ajustar una funciéon bidimensional tanto en la direccién
espectral como el espacial (programa FITCOORDS). Este es imprescindible
por que existen efectos debidos a la dptica del instrumento que hacen que
haya diferencias de posicion de las lineas del arco en las diferentes secciones

espaciales e incluso efectos de curvatura hacia los extremos del expectro.

5. Por tltimo, hacemos la transformaciéon de pixeles a longitud de onda fijando la
longitud de onda inicial y la dispersién en A por pixel (programa TRANS-
FORM). Con este paso conseguimos dos cosas: 1) tranformar de pixeles a A,

2) corregir la curvatura del espectro.

Calibracion de flujo

Para la calibracién en flujo se utilizan las observaciones realizadas cada noche
de las estrellas estandares espectrofotométricas. Estas son estrellas para las que se
conoce la distribucion espectral de energia y con espectro de buena resolucion, que
nos dan para cada longitud de onda el flujo absoluto correspondiente. Antes de
utilizarlas, al igual que para el caso de las imagenes del objeto, hay que quitarles los
efectos instrumentales (overscan, bias y flat-field) y calibracién en longitud de onda.

Una vez realizado esos pasos, la calibracién en flujo se hace de la siguiente forma:

Primero extraemos todo el flujo de la estrella quitando la contribuciéon del cielo,
utilizando el programa APALL. Para quitar el cielo en la exposicion de las estrellas
se eligen dos zonas a cada lado del espectro de la estrella y se ajusta a una funcién
que después se sustrae al espectro original.

El siguiente paso es comparar con los valores observados de flujo estandar de
estas estrellas, es decir el flujo correspondiente a cada longitud de onda con los valo-
res de las cuentas en el mismo intervalo en nuestras observaciones. A continuacion,
definimos las ventanas en el continuo de las estrellas para comparar entre el niimero
de cuentas/seg y el flujo real en ese intervalo, para esto usamos el programa STAN-

DARD. Este comando permite definir tantas ventanas como sea necesario para que
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el muestreo sea suficiente, Este proceso se realiza para cada una de las estrellas
espectrofotométricas observadas cada noche.

Una vez realizada la tranformacién anterior para cada estrella ya podemos obtener
la curva de sensibilidad del sistema, es decir, la funcién que nos permite transformar
a flujo real. Para ello se corrige previamente cada estrella del efecto de extraccién
atmosférico, la masa de aire y entonces se coloca la funcion de respuesta a cada red
utilizando todas las estrellas observadas cada noche, esto se realiza con el programa
SENSFUNC. Si disponemos de observaciones de una misma estrella varias veces
en una noche podemos hacer un calculo mas fino de la curva de extincion y calcular

mejor para cada masa de aire la extincién por longitud de onda.

4.6. Nuestra reduccion de datos

A continuacion explicaremos de forma mas detallada como se ha realizado la
parte de las reducciones de nuestros datos observados (los espectros obtenidos). tras
la extraccién del overscan que se encuentra en [1024:1072, 1:250] y la zona ttil del
CCD, que esta en la regién [1:1024, 1:250] y que implica un intervalo espectral de
3900 A a 6000 A con una dispersién de 4.1 A/pixel_l, realizamos la correccién de
otros efectos instrumentales (en nuestro caso no es necesario la correcién de flat-
field, pues solo necesitamos la calibraciéon en longitud de onda debido a que nuestro
objetivo es encontrar el periodo orbital del sistema y por el momento no es necesario
el flujo). Luego utilizamos el programa lacos en cada exposicién para eliminar los
rayos cosmicos y poder asi extraer el espectro unidimensional de cada objeto antes
de realizar la calibracién en longitud de onda y en flujo. Como SDSS J0018+3454
tiene varias exposiciones, de cada exposicion extraemos la misma apertura. Una vez
obtenido el espectro unidimensional individual se pasa a la calibracién en longitud
de onda.

En nuestras observaciones se tomé un arco cada 10 exposiciones (tanto del ob-
jeto y de la estrella espectrofotométrica), de manera que cada exposicién tiene un
arco asociado del que extraemos una secciéon unidimensional exactamente igual a la
apertura utilizada en la exposicién utilizada. De esta forma, se calibré en longitud de

onda cada exposicion del objeto unidimensional y de la estrella espectrofotométrica.
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La calibracién de flujo se ha realizado como se explicé en la seccién 4.5.2. Una vez
corregidos los efectos instrumentales y calibrados todos los espectros individuales, se
suman los espectros unidiemensionales extraidos de cada exposicion, para obtener
los espectros finales.

En la figura 4.7 podemos ver un espectro original sin calibracién en longitud de
onda y flujo. Este espectro aun tiene sus unidades originales como pixeles en el eje
x y numero de cuentas en el eje y. En el panel derecho de la figura 4.7 muestra el
espectro final obtenido depuse de haber realizado todos los procesos de reduccién
(ver seccién anterior), dando como resultado un espectro en longitud de onda (eje

x) y flujo (eje y) listo para ser analizado.
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4000 4500 5000 5500 6000 4000 4500 5000 5500 8000
Vavelength (angstroms) Wavelength (angstroms)

— 7.50E-16 [— —

5.00E-16 | —

Figura 4.7: La imagen izquierda muestra un espectro original, en unidades de pixeles Vs Niumero de cuentas
por pixel. La iméagen derecha muestra un espectro procesado, donde hemos restado los Bias, rayos césmico y hemos
hecho la calibracién en longitudo de onda y flujo.
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Analisis y Resultados

En este capitulo hablaremos del objeto de nuestra investigacién SDSS J0018+3454
que corresponde a una variable cataclismica de largo periodo, con magnitud 18.4 en
el visible.

Aqui presentamos un estudio espectroscépico de SDSS J0018+3454, donde de-
mostraremos que el valor mas probable para su periodo orbital es P, ~ 0.605 +
0.022 dias (~ 14.5226 hr.), ubicédndola al final de la distribucién de periodo orbi-
tal (figura 2.2), y clasificanddla como una variable cataclismica de largo periodo,
haciendola de gran importancia para la evolucién de las CVs en su fase inicial.

El periodo orbital lo obtuvimos mediante la medicién de las velocidades radiales

del conjunto de lineas de absorcién de la componente secundaria que es una estrella
de tipo K4 V.

5.1. SDSSJ0018+3454

SDSS J0018+4-3454 fue identificada como variable cataclismica por Szkody et al.
(2005 [21]) como resultado del proyecto Survey (SDSS). En este trabajo realizaron
un estudio observacional de 44 sistemas binarios cercanos, dando como resultado 12
sistemas conocidos y 32 nuevas variables cataclismicas entre ellas SDSS J0018+4-3454.

Szkody et al. (2005 [21]) realizaron un seguimiento observacional durante dos ho-
ras de SDSS J0018+3454 y no determinaron variaciones significativas de la velocidad

radial relacionada con el periodo orbital del sistema. Pero en el espectro éptico de

48
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SDSS J0018+4-3454 observaron lineas anchas de emision de Balmer, He 1 y una fuerte
linea de emisién de He 11. Szkody et al. (2005 [21]) también realizaron polarimetria y
no encontraron una polarizacién significativa dentro de las dos horas de observacién

Del mismo modo Dillon et al. (2008 [22]) en el 2004 /5 llevaron a cabo una cam-
pana internacional de observacién, donde realizaron el estudio de 15 variables ca-
taclismicas identificadas por el Sloan. En este proyecto ellos hicieron observaciones
fotométricas de SDSS J0018+3454 durante cuatro horas. En este tiempo de observa-
cién no encontraron indicios de variacién fotométrica con el tiempo correspondiente
al perfodo orbital (figura 5.1). Pero senalaron la presencia de lineas de absorcién y
la conclusién de que el sistema debe ser una variable cataclismica de largo periodo

con baja inclinacién.
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Figura 5.1: Espectro y curva de luz de SDSS J0018+3454 dada por M. Dillon et al. (2008).

5.2. Analisis

Nuestro principal objetivo en este trabajo fue determinar el periodo orbital de
SDSS J0018+4-3454 y su clasificacion, y de esta manera probar que es una variable
cataclismica de periodo largo haciéndolo un sistema de gran importancia para la
comprension de la evolucion de estos sistemas.

Para cumplir con nuestro objetivo realizamos espectroscopia durante 10 noches
(ver tabla 4.1), un tiempo mucho més largo que los que se hizo en los trabajos an-
teriores. Estas observaciones se realizaron con el Telescopio 2.12 m del Observatorio

Nacional Astronémico de San pedro Martir, México (ver seccion 4.2 ).
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Los datos observados fueron reducidos segin la descripcion presentada en el
capitulo 4. Para las reducciones hemos restado Bias, rayos cémicos, realizamos la
extraccion de los espectros, calibracién de longitud de onda y calibracién de flujo

(ver seccion 4.5).
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Figura 9.2: En esta grafica se muestra el corrimiento espectral de la linea del cielo O1 (X 5577.34 A) durante una
noche de observacién, debido a las flexiones presentadas por el telescopio 2.12 m de San Pedro Martir. Los puntos
negros corresponden a la linea O1 y la linea verde es el seguimiento que hace el telescopio a SDSS J0018+-3454 durante

la noche de observacién..

Respecto al espectrégrafo Boller & Chivens presenta fuertes flexiones dependien-
do del angulo horario. Esto lleva a que la posicion en longitud de onda de una
linea espectral pueda variar hasta cinco pixeles entre posiciones extremas norte-
sur del telescopio. Entonces, para un objeto dado, es factible encontrar variaciones
en la posicién en longitud de onda casi de un pixel por hora durante el seguimiento
(http://haro.astrossp.unam.mx/Instruments/bchivens/flex20090118 /bch_flexiones.htm).
Para corregir estas flexiones realizamos la calibracién en longitud de onda de
todos los espectros, mediante las lamparas de calibracién tomadas durante la noche

(ver seccién 4.5.2). Luego tomamos la linea de emision del cielo O1 que emite siempre
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a la misma longitud de onda 5577.34 A y que no presenta corrimientos espectrales

naturales.

A dicha linea le aplicamos una gaussiana y monitoreamos el corrimiento espectral
que tubo en toda la noche de observacion debido a las flexiones. Encontrando que O1
presenta un corrimiento gradual de aproximadamente 1 A durante la noche, excepto
en el cenit donde OI tiene un fuerte corrimiento hasta de 2.5 A, esto lo podemos ver
en la figura 5.2. Finalmente realizamos el corrimiento adecuado a los espectros de

SDSS J0018+3454 para corregir dichas flexiones llegando a una precisién de 0.1 A.

Al obtener el espectro de SDSS J0018+4-3454 calibrado correctamente, confirma
la presencia de lineas de emision de pico sencillo relativamente estrechas para a
una variable cataclismica, también se observa una fuerte linea de emsién de He
11 (M685 A), que sugiere que el sistemas es una VC magnética, ademds muestra
lineas de absorcién en el rango espectral en longitud de onda de 5100 a 5850 A que

posiblemente corresponde a la estrella secundaria (ver fig. 5.3).

Herlr
I I
1.25E-15 |— Hp —
H
7 Hs

1.00E-15 |— —
7.50E-16 |- —

Herr
5.00E-16 |- —
2.50E-16 |- —

lineas de absorcién

0 — p—

| | | |

4000 4500 5000 5500 6000

Wavelength (angstroms)

Figura 5.3: Espectro caracteristico de SDSS J0018-+3454
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5.2.1. Velocidad radial

En un sistema binario su duplicidad es detectada por la superposicién de dos es-
pectros estelares normales, con desplazamientos periédicos de las lineas espectrales.
Este desplazamiento se debe al movimiento orbital de ambas estrellas en torno al
centro de masa. Dichos desplazamientos periddicos se observan debido al efecto Dop-
pler, al medir estos desplazamientos lo podemos transformar en velocidades radiales
y luego se llevan a un grafico en funcién del tiempo, obteniéndose con ello una curva

de velocidades radiales (figura 5.4).

Viedocidad radial (omis)

periodo orbital 1 1 d
o ) ] ) ] ] F] T4 W 11 E
Tiernpo (dias)
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Figura 5.4: La imégen izquierda muestra un breve ejemplo de un sistema binario, que rota respecto a un centro
de masa. Donde A y B son las correspondientes objetos que componen el sistema. En el panel inferior vemos como
al rotar el sistema, se van corriendo las lineas espectrales tanto al azul como al rojo y de esta manera formando la
curva de velocidad radial. La imédgen derecha muestra las lineas espectrales del sistema corridas al azul y al rojo
debido a la rotacién del objeto binario.

Con el espectro de SDSS J0018+-3454 limpio, procedimos a determinar la veloci-
dad radial (VR). Normalmente en la mayoria de las VCs la VR se mide a través de
lineas de emisién que se originan en el disco de acrecion debido al flujo de materia
sobre la mancha brillante y en pocas ocasiones a la emision emitida de la cara de la
estrella secundaria irradiada por rayos-X.

Sélo en pocos sistemas con periodos orbitales mayores a 6 o 7 horas se observan
claramente las lineas de absorcién que provienen de la estrella secundaria. Debido al
anclaje mareal que existe entre la rotacion de la estrella donante y el periodo orbital
(ver seccién 2.1), la velocidad radial obtenida a través de estas lineas de absorcién
dan una mejor respuesta a lo que es el periodo orbital, o a la velocidad radial de
la componente estelar del sistema, es decir, una componente que por lo general no

tiene otra velocidad que la velocidad orbital y que proviene del centro de la estrella.
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Debido a que SDSS J0018+3454 presenta tanto lineas de emisién como de ab-
sorcién, hemos medido la VR respecto a la linea de emisién de HS (A 4861.3 A) y
a las lineas de absorcién que se encuentran en el rango espectral de 5100 - 5850 A

(figura 5.5).
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Figura 5.5 La imagen izquierda corresponde al ajuste Gaussiano aplicado a la linea de emisién de HB. La imagen
derecha muestra el rango espectral de las lineas de abosorcién utilizadas para medir la velocidad radial mediante el
paquete RVSAO de IRAF .

Para encontrar la velocidad radial caracteristica de las lineas de absorcién, utili-
zamos los espectros de Jacoby (Jacoby et al. 1984 [23]). De alli hemos tomado tres
clases de espectros estandares, KO V, K4 V y K5 V, la cual produjeron resultados
similares (figura 5.6), sin embargo K4 V converge con el mayor nimero de lineas
espectrales del objeto.

Luego procedimos a utilizar XCSAO del paquete RVSAO de IRAF, el cual es ttil
para calcular la velocidad radial de las estrellas. RVSAO calcula los desplazamientos
tanto al rojo como al azul de las lineas espectrales, dichos desplazamientos se miden
respecto a un espectro de una estrella estandar, esto se hace usando el método Cross-
Correlation (Apéndice B).

En nuestro caso, hemos utilizado los tres espectros estandares tomados de Jacoby
et al. (1984 [23]) calculamos la velocidad radial respecto a las lineas de absorcién
encontradas en el rango espectral de 5100 a 5850 A (figura 5.5). De este andlisis
hemos obtenido una serie de velocidades radiales con una amplitud bastante grande.

Para encontrar la VR respecto a la linea de emision de HS, hemos utilizado el
paquete RVSAO de IRAF, ajustando una Gaussiana a dicha linea de emisién (fig 5.5),

obteniendo el corrimiento de Hf3, luego mediante el efecto Doppler, encontramos la
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velocidad radial correspondiente a HS, o la velocidad del sistema.

5.2.2. Determinacion del periodo orbital

El andlisis del periodo orbital se obtuvo a través de la velocidad radial, esto
se hizo mediante una transformada discreta de Fourier (Discrete Fourier Transform
DFT). DFT es una transformada de Fourier ampliamente empleada en tratamiento
de senales para analizar las frecuencias presentes en la senal muestreada (apendice
A).

Se determino el periodo orbital respecto a la VR obtenida en las lineas de absor-
cién, como para la linea de emisién de HS.

Al realizar el andlisis del periodo orbital a partir de la VR de la lineas de absorcion
por medio de DFT, esta produjo un fuerte pico a una frecuencia de 1.6526 1/dia
(figura 5.7), debido a que el periodo es inversamente proporcional a la frecuencia

(P =1/f), obtenemos un periodo correspondiente a 14.522 + 0.528 horas.

) 10—15

8x10-16

6x10-1¢

em-2 sec! §

(e

Flux
4x10

i W, " [T
AN A S
Ty &l AN R

(|

1 A\
vqu][mﬂv,wﬂvu N

2x10-16

I | I
5000
Wavelength (&)

Figura 5.6: Comparacién de los espectros de Jacoby et al. (1984) K4 V - rojo, KO V - azul claro, K5 V - linea
azul, y el de SDSS J0018+3454.

Luego mediante el programa Period04 (Lenz & Breger, 2005 [24]), se realizé un

ajuste para esta velocidad radial, dando como resultado:
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VR =+ Kussen(29/Puys) (5.1)

donde, K = 68 kms~! es la velocidad caracteristica de la estrella secundaria,
Pys es el periodo encontrado respecto a las lineas de ambsorcion y v para este caso
no es relevante pues se mide en relaciéon con una estrella de campo.

En la figura 5.8 en el panel superior se muestra la curva de velocidad radial

ajustada con este periodo.

5000 =

oy M...m. Ll L LT

9.0 1.0 2.0 3.0 4.0
Frequency

Figura 5.7: Espectro de potencias correspondiente a las mediciones de la curva de velocidad debido a las lineas

de absorcidn, el pico més fuerte tiene una frecuencia de 1.65 (1/dfa) .

Curiosamente, al ajustar las mediciones de la velocidad radial de la linea de
emisién con las de absorcion no se correlacionan.

Al medir la velocidad radial con respecto a Hg (A 4861.3 A) utilizando el ajuste
del periodo para las lineas de absorcién (ecuacion 5.1), se pierde el comportamiento
periodico esperado, basandonos en los resultados obtenidos con las lineas de abosor-
cion, esto lo podemos ver en el panel superior e inferior de la figura 5.8.

Al parecer las mediciones de la velocidad radial del ano 2009 y parte del ano

2008 alrededor de 100 km/s no concuerdan o dicho de otra manera estan fuera de
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Figura 5.8: El panel superior muestra la curva de velocidad radial doblada con un periodo de 14.5 horas, este
periodo es el periodo orbital mas probable de SDSS J0018+4-3454. Dicho periodo se debe a las caracateristicas de las
lineas de absorcién. El panel inferior muestra la curva de velocidad doblada con el periodo de 13.8 horas, caracteristico
a la linea de emisién de Hg. Los puntos superiores son los datos obtenidos en el afio 2009 y los puntos inferiores son

los datos obtenidos en el ano 2008.

los datos de diciembre de 2008 (panel inferior figura 5.8). Esto no es un error, por
que al revisar la calibracion en longitud de onda encontramos que tanto las lineas de

absorcion, como la linea natural del cielo no muestra cambios en longitud de onda.

En estos espectros medimos las lineas de emision con una simple Gaussiana,
pero aparentamente la linea contiene un componente ancha y menos intensa, pero
es imposible separarla por la resolucién espectral que utilizamos. Lo interesante sin
embargo, que después de haber sido desplazada a la misma velocidad ~ los datos de la
velocidad radial de la linea de emision a través de un analisis de Fourier muestran un
pico en el espectro de potencia a una frecuencia de 1.7441 (1/dfa), correspondiente
a un periodo orbital de 13.8 + 0.03 horas (fig 5.9 ).

El mejor ajuste para la curva de velocidad radial para el periodo de 13.8 hrs
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Figura 5.9: Espectro de potencia correspondiente a las mediciones de la curva de velocidad debido a la linea

de emisién, dando una frecuencia de 1.7441 (1/dfa).

(Figura 5.10), obtenido con la linea de emisién Hf después del desplazamiento es:

VR =7+ Kenissen(2®/P.p.s) (5.2)

donde, Kpis = 33 kms~!.
Este periodo es tan solo el 5 % mads corto que el perfodo mostrado por las lineas de
absorcién, de esta manera es una prueba mas que SDSS J0018+3454 es una variable

cataclismica de muy largo periodo orbital.



Capitulo 5. Andlisis y Resultados 58

50

RV (HB)

Orbital Phase

Figura 5.10: Curva de de la velocidad radial doblada para un perido de 13.8 horas.

A que se debe la diferencia de periodos orbitales y cual es el periodo
correspondiente de SDSS J0018+34547

Como hemos mencionado anteriormente, las lineas de absorcién reflejan el mo-
vimiento orbital de la secundaria, sin alternativa, ya que dichas lineas provienen
directamente de ella y debido a que la fuerza de marea garantiza que el spin de la
estrella secundaria este sincronizada con el periodo orbital del sistema. En cambio
las lineas de emision pueden tener diferentes fuentes. Debido a esto el periodo or-
bital mas probable de SDSS J0018+3454 es el obtenido por las lineas de absorcién,
correspondiente a un periodo orbital igual a P,., ~14.522 horas .

Particularmente en el caso de SDSS J0018+3454, debido a la presencia de Helr
podemos sospechar que la enana blanca tiene un campo magnético fuerte, por tanto
el material se acreta a través de las lineas de campo magnético, dirigiendose hacia
el polo magnético de la EB, alli se forma una fuente de emisiéon de alta energia que
ioniza el material acretado especialmente el helio.

El perfil de lineas de emisién también comprueba la naturaleza magnética del
objeto. Normalmente las lineas de emisién que provien del disco de acrecién de una

VC, deben ser méas anchas y con doble pico, Mientras tanto, si se forman en el chorro
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de material van a tener un solo pico y seran mas angostas y pueden tener velocidades
mucho mas altas que las formadas en el disco de acreciéon o en la mancha brillante
del disco. Estas lineas angostas y de pico sencillo son exactamente las que muestra
el espectro 6ptico de SDSS J0018+3454 calificandola como VC Polar.

Debido a la diferencia de periodos determinados a través de las lineas de emisién y
absorcion consideramos que SDSS JO018+3455 es un sistema Polar asincronizado.
Por lo tanto, el periodo de rotacion de la EB aun no ha llegado a sincronizarse con
el periodo orbital debido a que se encuentra en la fase de una variable cataclismica
joven recién entrando en contacto.

Ademads de obtener una diferencia de periodos orbitales respecto a las lineas de
absorcién y emision, también se obtiene una diferencia de velocidades radiales de la
linea de emisién entre diferentes epocas (panel inferior figura 5.8), la cual indica que
posiblemente la EB sea un sistema Bipolar y la acrecién es alterada por los dos
polos magnéticos.

Debido a estos procesos fisicos que se observa en SDSS J0018+3454 podemos
decir que este sistemas se clasifica como una variable cataclismica Bipolar asin-

cronizada, de un gran largo perido orbital.
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El espectro optico de SDSS JO018+3454 muestra lineas caracteristicas de emision
estrechas y de pico sencillo, como lineas de Balmer de Hvy, Hf3, H¢, también muestra

lineas de emision de He 11 y lineas de absorcién en un rango espectral de 5100 a 5850

Al

Estas lineas junto con la lineas restantes de absorcién se acoplan perfectamente
con una estrella estdndar obtenida de los espectros de Jacoby (Jacoby et al. 1984
[23]), la cual nos dice que posiblemente la estrella secundaria sea una estrella de
secuencia principal tardia tipo K2 - K4 V (fig. 5.6).

La presencia de la fuerte linea de emisién de He 11 (X 4685 A), nos indica que
se produce una ionizacién de helio. Esto ocurre debido a que el chorro de material
que traspasa la estrella secundaria es distribuido por el campo magnético de la EB,
siguiendo el campo magnético de dicha estrella e incide sobre la magnetosfera de la
estrella primaria.

Este chorro forma un fuerte choque cerca de la superficie de la EB, que calienta
el gas a altas temperaturas (~ 108K). El plasma de la regién pos choque se enfria
gradualmente y se asienta sobre la superficie de la EB emitiendo principalmente en
rayos-X, a través de radiacién Bremsstrahlung.

En la region de choque también se producen fotones altamente acelerados quedan-
do con la energia necesaria que ioniza el material que rodea el punto de choque. Dicho
material esta compuesto principalmente de helio, por tanto, los fotones con energias

que superan los 24 eV y 54 eV ionizaran el helio, esto se observan en sistemas Po-
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lares. Debido a que SDSS J00184-3454 presenta estas caracteristicas concluimos que
es una variable cataclismica Polar.

Al medir la velocidad radial tanto de las lineas de absorcién (A 5100-5850 A)
como de la linea de emisién de HB (A 4861.3 A), hemos encontrado una diferencia
notable de velocidades.

La velocidad radial encontrada respecto a las lineas de absorcién es igual a 68
kms~!. Al realizar el andlisis para buscar el periodo orbital con dicha velocidad
obtenemos un periodo igual a 14.52 horas. Mientras que para la linea de emisién
encontramos una velocidad radial de 33 kms~!, obteniendo un periodo de 13.8 horas.

Debido a que las lineas de absorcion son el mejor indicador del periodo orbi-
tal (seccién 5.2.1), concluimos que el periodo orbital mas probable para el sistema
SDSS J00184-3454 es de 14.52 horas. Uniéndose a algunos sistemas similares de perio-
dos mayores a 12 horas, con caracteristicas de una variable cataclismica magnética.

Por la diferencia de periédos determinados a través de las lineas de emision y
absorcién concluimos que SDSS J00184-3454 es un sistema POLAR ASINCRONIZADO.
Por tanto el periodo de la EB no ha llegado a sincronizarse con el periodo orbital
debido a que se encuentra en la fase de pre-variable cataclismica caracterizandola
como una VC joven.

Por otro lado, una fuerte diferencia de velocidades sistematica entre diferentes
épocas de observacion indica que el sistema Polar es bipolar y debido a esto el polo
de acrecién cambia con el tiempo.

SDSS J0018+4-3454 al tener este periodo orbital (14.52 h.), se ubica justo en la
parte de sistemas de largo periodo, dando asi una gran importancia en sus estudios
y analisis para entender y describir la evolucion de las VCs.

Debido a que se conocen muy pocas CVs con periodos mayores a 12 horas y
a que SDSS J0018+4-3454 sea una de ellas, la hace interesante e importante para la
comprension de la evolucion de estos sistemas, por tanto, seguimos realizando un
seguimiento observacional, en la cual hemos realizado polarimetria, fonometria y
espectroscopia para obtener su curva de luz, el spin de la enana blanca y su campo
magnético con el fin de conocer sus parametros fisicos en detalle. Dicho estudio hace

parte del inicio de mi Doctorado.
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Apéndice A
Las Series Discretas de Fourier

Considerando una secuencia Z(n) que es periddica con periédo N, de forma que
Z(n) = &(n+ kN) para cualquier valor entero de k. Es posible representar a #(n) en
términos de series de Fourier, esto es, por sumas de secuencias de senos y cosenos,
o equivalentemente por secuencias de exponenciales complejas, con frecuencias que
son miltiplos enteros de la frecuencia fundamental 27 /N asociada con la secuencia
periédica. En contraste con las series de Fourier de funciones periddicas continuas,
existen solamente N distintas exponenciales complejas que tienen un periodo que
es un submiltiplo entero del periodo fundamental N. Esto es una consecuencia del

hecho de que la exponencial escompleja

ep = 6j(27r/N)nk (A].)

Es periddica en k con un periédo de N. Asi, eg(n) = ex(n), e1(n) = eny1(n), ete.,
y consecuentemente el conjunto de N exponenciales complejas en la ec. (ec. A.1) con
k=0,1,2,..., N—1 denen todas las exponenciales complejas distintas con frecuencias
que son un multiplo entero de 2w /N. Asi la representacion en series de Fourier de una
secuencia periédica, Z(n), necesita contener solo N de estas exponenciales complejas

y por esta razén tiene la forma

=z

F(n) = % X (k) 2m/N (A2)

3
I
o

La constante multiplicativa 1 = NN ha sido incluida por conveniencia y, por su-
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puesto, no tiene un efecto importante sobre la naturaleza de la representacién. Para
obtener los coecientes X (k) a partir de la secuencia periédica #(n), se usa el hecho

de que

=

~1

1 , 1, ara r = mN, m un entero

N 2 /N)nk p (A.3)
n 0, de otro modo

I
o

Por lo tanto, multiplicando ambos lados de la ec.( A.2) por e™/ (27 /N)nr y su-

mando de n = 0 hasta N — 1, se obtiene

=2

-1 NlNl

j(n)e—z (2n/N)nr _ _ZZX 6](27‘(/]\7 Y(k—1)n (A4)

n=0 n=0

Il
=)

n

O, intercambiando el orden de la suma sobre el lado derecho de la ecuacién

N-1 N-1 N-1

o—il2n/Nynr _ Z 1 Z 327 /N)(k=r)n (A.5)

Y usando la ec. A.3

=2

-1

E(n)e Cr/NInr — X (1) (A.6)

1]

Por lo que los coecientes X (k) en la ec.( A.2) se ontienen de la relacién
) N-1
X(k) = #(n)e? 2/ Nnk (A.7)
n=0

Nétese que la secuencia X (k) dada por la ecuacién ( A.7) es periédica con un
periodo de N; X(0) = X(N),X(1) = X(N + 1), etc. Esto es consistente, por su-
puesto, consistente con el hecho de que las exponenciales complejas de la ec. (( A.1)
son solamente distintas para k =0.1,...,N — 1, y de esto modo solo puede haber N
coecientes distintos en la representacion en series de Fourier de una secuecia periédi-

ca.

Las ecuaciones ( A.2) y ( A.7) juntas pueden ser vistan como un par de transfor-

macion y se reeren como la representacion en series discretas de Fourier (SDF) de una
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secuencia periddica. Por conveniencia en la notacién estas ecuaciones generalmente

se escriben en términos de Wy denido como

X (k) = e 7m/N) (A.8)

De esta forma el par de SDF de analisis y sintesis queda expresado como

X(k) = - i(n)WEr (A.9)
X (k) :% - T (k)W (A.10)

A.1. La Transformada Discreta de Fourier

Una secuencia periédica puede ser representada por series de Fourier. Con la
correcta interpretacion, la misma representacién puede ser aplicada a secuencias de
duracion finita. La representacion de Fourier resultante para secuencias de duracién
finita es lo que se conoce como la transformada discreta de Fourier (TDF).

Se puede representar una secuencia de duracién finita de largo N por una se-
cuencia periddica con periodo N, un periodo de la cual es idéntica a la secuencia de
duracion finita.

Consideremos una secuencia de duracién finita z(n) de largo N de forma que
z(n) = 0 excepto en el intervalo 0 ~ n ~ (N —1). Claramente una secuencia de largo
M menor que N también puede considerarse de largo N, teniendo amplitud cero
los ultimos (N — M) puntos del intervalo. La secuencia periédica correspondiente de

periodo N, para la cual z(n) es un periodo, serda denotada por Z(n) y esta dada por

o0

F(n)= > x(n+rN) (A.11)

r=—oo
Dado que z(n) es de largo finito N no hay sobrelapamiento entre los términos

xz(n + rN) para diferentes valores de r. Asi, la ecuacién ( A.11) puede ser escrita

alternativamente como
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z(n) = z(n%N) (A.12)

donde % indica la operacién médulo. La secuencia de duracién nita x(n) es ob-

tenida a partir de (Z)(n) extrayendo un periodo;

z(n), 0<n<N-1
z(n) = (A.13)

0, de otro modo

Por conveniencia en la notacién, es til denir la secuencia rectangular Ry (n)

dada por

1, 0<n<N-1
Ry(n) = (A.14)
0, de otro modo

z(n) = TRy(n) (A.15)

Como se escribio en la seccion anterior, los coecientes de la series de Fourier dis-
creta X (k) de la secuencia periédica (n) son en si mismas una secuencia periédica
con periodo N. Para mantener una dualidad entre los dominios del tiempo y fre-
cuencia, se escogeran los coecientes de Fourier que se asocian con la secuencia de
duracién finita correspondiente a un periodo de X (k). Asi, con X (k) denotando los

coecientes de Fourier que se asocian con x(n), X (k) y X (k) estan relacionados por

Xkn) = X(k%N)

R (A.16)
X(k) = X(k)Rn (k)
De la seccién anterior, X (k) y Z(k) estan relacionadas por
i N-1
X(k)=)» z(n)Wkr (A.17)



Apéndice A. Las Series Discretas de Fourier 68

(k) = %NZ_IX(/{)WNM (A.18)

=0
Ya que las sumas en las ecs. ( A.17) y ( A.18) involucran solamente el intervalo

entre 0 y N — 1, se deduce que

N-1 kn
oW, 0<kE<N-1
0, de otro modo

1 N-1 —kn
LSV X ()W, 0<k<N-1
x(n) = { N0 (MW (A.20)

0, de otro modo

El par de transformadas dadas por las ecs. ( A.19) y ( A.20) se conocen co-

mo la transformada discreta de Fourier (TDF), con la ec. ( A.19) representando la

transformada de andlisis y la ec. ( A.20) la transformada de sintesis °.

9Acerca de la Transformada Discreta de Fourier se puede ver en més detalle en
http://delta.cs.cinvestav.mx/ fraga/Cursos/PDI/tdf.pdf.



Apéndice B

RVSAO un paquete de velocidades
radiales de IRAF

RVSAO es un paquete externo de IRAF, fue desarrollado en el observatorio
astrofisico Smithsonian (Smithsonian Astrophysical Observatory), para célcular los
desplazamientos tanto al rojo como al azul de los espectros de una manera tan
automatica como sea posible. RVSAO se ha utilizado para varios estudios de grandes
corrimientos al rojo y también se utiliza para trabajar velocidades radiales estelares
(Douglas J. et al. 1998 [25]). Hay dos tareas principales en el paquete, XCSAO y
EMSAO

1. XCSAOQO Correlaciona la transformada de Fourier de un objeto contra el espec-
tro de la transformaciones de un conjunto de plantillas de espectros con cambios

espectrales conocidos para asi obtener la velocidad y su error correspondiente.

2. EMSAO encuentra lineas de emisién en un espectro y calcula los centros
observados, consiguiendo cambion individuales y los errores para cada linea,

asi como una velociad unica combinando todas las lineas.

Una versién anterior de la tarea XCSAO, que calcula las velocidades radiales de
los espectros corridos al rojo con cross-correlation, ha sido descrito por Kurtz et al.
(1995). Y la tarea EMSAO, que identifica automaticamente las lineas de emisifon en

un espectro cdlcula su corrimiento al rojo ha sido descrito por Mink & Watt (1992).
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Mink & Wyatt (1992) describié cémo estas tareas de IRAF podrian combinarse para

reducir grandes cantidades de datos en una fuente de informacién.
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