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Las estrellas, a menudo, cambian su brillo. Las llamadas estrellas variables son aquellas cuya luminosidad varia

en intervalos de tiempo mds cortos, tipicamente medido en horas y dias. Las causas de la variacion pueden ser

intrinsecas a la estrella (expansion, contraccion, erupcion, etc.), o pueden deberse a factores extrinsecos tales como

eclipses de dos o mas estrellas. Las estrellas variables, en particular las RR Lyrae, son claves porque proporcionan

informacion sobre las propiedades estelares, como masa, radio, luminosidad, temperatura, estructura interna y

externa, composicion y evolucion. Este articulo forma parte de un trabajo de investigacion de secundaria de nivel

de bachillerato.

RESUMEN

Las estrellas, a menudo, cambian su brillo. Las
llamadas estrellas variables son aquellas cuya
luminosidad varia en intervalos de tiempo mas
cortos, tipicamente medido en horas y dias. Las
causas de la variacion pueden ser intrinsecas
a la estrella (expansion, contraccidon, erupcion,
etc.), o pueden deberse a factores extrinsecos
tales como eclipses de dos o mas estrellas. Las
estrellas variables, en particular las RR Lyrae,
son claves porque proporcionan informacién
sobre las propiedades estelares, como masa, radio,
luminosidad, temperatura, estructura interna y
externa, composicion y evolucion. Este articulo
forma parte de un trabajo de investigacion de
secundaria de nivel de bachillerato.

INTRODUCCION

Las llamadas estrellas variables son aquellas
cuya luminosidad varia en intervalos de tiempo
mas cortos, tipicamente medido en horas y dias. La
fotometria es la técnica para determinar el brillo
que llega a la Tierra. Fue Hiparco de Nicea, quien
dividi6 ese brillo en cinco grados o magnitudes;
mas tarde, con la invencidon del telescopio por
Galileo en 1609, se amplio la escala para incluir
estos astros que no se podian ver a ojo humano.
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En el siglo XIX, Norman Pogson fue quien hizo
la escala de magnitudes. Y ahora gracias a las
camaras CCD y al lanzamiento del satélite Kepler,
el célculo de luz de las estrellas es mucho mas
preciso que nunca.

ESTRELLAS VARIABLES RR LYRAE

La primera estrella pulsante fue descubierta en
1596 por David Fabricius que observd que en un
periodo de 11 meses esta iba desapareciendo y
apareciendo hasta su brillo inicial y volvia a hacer
este proceso. Fue a partir del siglo XIX cuando se
intensifico la investigacion de estas estrellas hasta
que encontraron una con un ciclo de tiempo muy
corto (una RRLyrae). Bayley comenz6 a investigar
a fondo y fue en 1899 cuando Williamina Fleming
las 1lam6 RRLyrae por la constelacion donde las
encontrd. Es importante la investigacion sobre
estrellas variables porque proporciona informacion
sobre las propiedades estelares, como masa, radio,
luminosidad, temperatura, estructura interna y
externa, composicion y evolucion. Parte de esta
informacion seria dificil o imposible de obtener
de otra manera. Si esta variacion de luminosidad
de la estrella es provocada por algo externo
(como el eclipse por una estrella o por efecto de
la rotacion estelar) a ésta se denominan como
variables extrinsecas, pero si ésta es provocada
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por reacciones internas del astro se clasifican
como variables intrinsecas y dentro de grupo esta
el subgrupo de las pulsantes o RRLyrae, que son
aquellas cuyo radio se expande y se contrae como
parte de su proceso evolutivo natural. Las RRLyrae
(nombre recibido por la constelacion de Lyra) es un
tipo de estrella que cambia su luminosidad recibida
en la Tierra a lo largo del tiempo y que al contrario
de otros (ya que todas lo hacen en realidad) éstas
lo hacen en un periodo mas corto de tiempo (entre
0,2 a 1,2 dias). Estas estrellas su pulsacion se puede
interpretar como que la estrella “respira”

porque ésta se expande y se contrae.
Esto se ve reflejado en las graficas (ver
grafica 9) porque cuando decimos de
encontrar el maximo de una curva de
luz, nos referimos al tiempo en que la
estrella estd con su maximo volumen
por que decimos que el momento del
maximo es el de méaximo brillo.

El efecto Blazhko esunaparticularidad
de algunas RRLyrae que consiste en
que la curva de luz durante un periodo
de tiempo cambia su forma durante
unos ciclos y luego vuelve a la normalidad pero,
puede tardar bastante tiempo sin que el efecto
vuelva.

FOTOMETRIA

La fotometria es la rama de la astronomia que
se dedica a medir la cantidad de luz que emiten o
reflejan los astros (estrellas, planetas, asteroides,...).
A lo largo de la historia se han utilizado diferentes
detectores para medir el brillo de los astros, desde
la retina humana y la pelicula fotografica, hasta la
camara CCD (Charge Coupled Device), pasando
por el tubo fotomultiplicador. Las imagenes y datos
obtenidos a través de una cdmara CCD conllevan
errores y ruidos que alteran la estructura espacial
de la imagen y hace necesario un tratamiento
informatico para procesar las imagenes. Las
fluctuaciones aleatorias, como ruidos de lectura
y electroénicos no se pueden corregir y, por tanto,
afectardn a las incertidumbres de las medidas. Para
mininizar la contribucién de los otros ruidos se
observan tres tipos de imagenes: el bias,el dark y
el flat.

PROCESADO DE IMAGENES CCD

Bias
El bias (Hallado, B., 2012) es una sefial que se
interpreta como la que genera el CCD aunque no
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llegue ningun foton al detector. Para evaluar el
valor del bias para un CCD determinado, se deben
tomar varias imagenes sin luz incidente y con
tiempo de exposicion cero (o el menor que permita
el instrumento). Estas imdgenes se promedian
y el promedio se resta de la senal original. Pero
al promediar una serie de valores aparece la
incertidumbre de la media y, por tanto, otro factor
de ruido, aunque esta vez es muy débil. Son
imagenes obtenidas con tiempo de exposicion nulo,
sin apertura del obturador, para medir la corriente

Figura 2. Imagen de bias.

que se aplica a toda CCD evitando medidas
negativas (figura 2).

Dark

Todas las camaras CCD amateurs generan
una seflal importante denominada corriente de
oscuridad (dark current), que surge de los defectos
de la estructura cristalina del material fotosensible
del detector, defectos en los que se producen
electrones extras que se mezclan a los generados por
los fotones (Hallado, B., 2012). A estos electrones
también se les llama electrones térmicos. Aunque la
corriente de oscuridad en si misma es una sefial que
depende del tiempo de exposicidn, arrastra consigo
un ruido. Este efecto disminuye con la temperatura:
cuanto mas frio esté el detector de la camara CCD,
menor serd la corriente de oscuridad. Se puede
evaluar y restar un promedio de varias imagenes,
a obturador cerrado, de la sefial principal, con lo
que se atenua el efecto de la corriente de oscuridad,
pero como en el caso del bias, el promedio arrastra
consigo incertidumbre. Para ello, tomamos del
orden de 15 imagenes a obturador cerrado y del
mismo tiempo de exposicion que las imagenes que
queremos corregir para cada filtro (normalmente
del orden de 60 segundos por imagen), y se resta la
mediana de cada pixel de las imagenes originales
(figura 3).
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Figura 7. Imagen de dark obtenido en el Observatorio
AstroNOMicO de Sabadell. Imagen obtenida A la mismA TEMpPERATURA
y mismMo TiEMpo dE EXPOSICION QUE NUESTRAS iMAGENES dE CAMpO
con la fuente de luz blogueada a Ia CCD (obturador cerrado),
de modo @ue st capta s6lo oscuridad. Se obtiene Asi UNA iMAGEN
del ruido causado por el ruido TERMiICO y OTROS PARAMETROS
de ruido constantes. Sustrayendo los dark de las imAgenes de
campo st eliminan dichos ruidos

Flat Field o campo plano

Al adquirir una imagen astronomica a través
del montaje instrumental la luz puede encontrar
obstaculos como polvo y manchas en las superficies
Opticas que se evidenciaran en las imagenes
adquiridas (Hallado, B., 2012). Estas apareceran
como zonas oscurecidas y zonas de brillo debido
a caracteristicas de no uniformidad del sensor, o
bien polvo y manchas acumulados en la optica del
telescopio y/o los filtros fotométricos.

Esta uniformidad puede ser retirada a través
del procesamiento con las imagenes de campos
planos. Las fotografias de campo plano se deben
realizar con el mismo montaje instrumental que las
imagenes de luz. Ademas, debe ser con un foco igual
o muy cercano al de las imagenes de luz, ya que un
foco diferente generara tamafios diferentes de las
deformaciones por polvo en el sensor, y se debe
realizar para cada filtro fotométrico empleado. Se
adquiere apuntando en el dia a una nube uniforme
o en el cielo de fondo en el
crepusculo o amanecer en la
posicion opuesta a la ubicacion
del Sol. También se puede
crear con una pantalla blanca
uniformemente iluminada. Asi
en nuestro caso hemos tomado
un conjunto de imagenes
estadisticamente  relevantes
(mediana) de una superficie
iluminada uniformemente para
las imagenes obtenidas en cada filtro, con una
exposicion del orden de 5 segundos. Estos errores
dependen de la longitud de onda, por lo que es
preciso tomar los flats en los diferentes filtros y con

exposiciones de luz distribuidas uniformemente:
bien apuntando el telescopio a la cupula iluminada
con una lampara, bien del cielo nocturno donde no
se detecten estrellas, o bien del cielo al atardecer o
amanecer (figura 4).

Figura 4 . Imagen de flat obrenido en el Observarorio
AstronOmico de Sabadell. La imagen de flat, permite
corRregGir las diferencias de sensibilidad en cada pixel de
Ia CCD vy correGir parcialvente defectos 6pricos en la
cAmARA 0 las lentes del instrumento urilizado.

OBSERVACIONES

Para hacer la observacion en general, hay que
incluir tres tipos de estrellas a observar:

-Observar la estrella en cuestion, con los filtros y
tiempos de exposicion adecuados.

-Observar un conjunto de estrellas estdndar con
los mismos filtros.

-Obtener las imagenes de calibracion necesarias
(bias, darks, flats).

En el Observatorio Astronomico de Sabadell
medimos una estrella RRLyrae de tipo RRab con
efecto Blazhko (aunque en las observaciones no
se ve) llamada XYAnd (XY Andromeda), donde se
puede observar sus datos en la figura 5 y su imagen
en la figura 6, y las fotografias fueron hechas en
con un filtro V.

X¥ And - variable Star of AR Lyr typo
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Figura 7 . Informacion de las estrellas. Carta
de [a AVVSO.

Haremos uso de las cartas estelares de la AAVSO
(American Association of Variable Star Observers),
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que se encuentran en la pagina web de la UCAC 4
Catalogue (Fourth U.S. Naval Observatory CCD
Astrograph Catalogue). Nos interesa estudiar
estrellas que tengan carta en la AAVSO porque
estas cartas estdn pensadas para observadores de
estrellas variables, y contienen toda la informacion
necesaria, en particular sefalan cudles son las
estrellas de comparacion mas adecuadas. También
se indica multitud de datos: el nombre de la estrella,
su periodo, el tipo de variable, el tipo espectral....

La obtencion de una curva de luz pasa
ineludiblemente por obtener una serie de imagenes
como la que se muestra en la figura 9, y determinar
en cada una de ellas la magnitud de la estrella
variable que se desea medir mediante el uso
de estrellas de comparacion, como las indicadas
en la figura 6. La medicion en cada imagen
serd un punto en la curva de luz. La fotometria
diferencial es la técnica que permite realizar este
calculo. La definicién de magnitud implica siempre
la comparacion entre dos estrellas. O sea que
para determinar la magnitud de una estrella se
necesita compararla con otra cuya magnitud ya esta
determinada previamente (ver
figura 6).

Cada una de las imagenes que
se han obtenido durante una
sesion de observaciones es una
copia digital de una seccion del
cielo que contiene la estrella®8
a investigar y la estrella def
comparacion. La imagen§
incluye, pues, la luz procedente §
de las estrellas asi como la que
procede del fondo del cielo. La
fotometria de apertura consiste
en medir la luz de una estrella 'y
restarle la aportacion de luz del
fondo del cielo. La luz procedente de una estrella
se distribuye en un conjunto de pixeles contenidos
en un circulo, cuyo radio es un dato requerido por
los programas de fotometria que tiene que definir el
observador. Evidentemente, hay que suministrar la
magnitud de la estrella de comparacion.

En la figura 6 se han senalado dos estrellas, 11.41
V y CHECK. La primera, 11.41 V, es la estrella
de comparacion y por tanto es la que se utiliza
para el célculo de la diferencia de magnitudes; sin
embargo, la segunda, CHECK, se emplea como
estrella de control. La condicion obligatoria es que
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estas dos estrellas no sean variables. El hecho de
interponer un filtro (filtro V (visual (verde, banda
V): banda de paso de 488 a 574 nm) disminuye la
cantidad total de energia que llega al sensor CCD
y, por tanto, se tiene que trabajar con tiempos de
exposicion mds largos. Esto es asi porque es el
unico modo de conseguir que las observaciones
realizadas por distintos observadores se puedan
comparar. Con el fin de estandarizar al maximo y
hacer comparables los resultados de observadores
distintos, han ido apareciendo diversos sistemas de
filtros fotométricos. Actualmente el mas usado en
el mundo amateur es el sistema UBVRI, formado
por cinco filtros que cubren el espectro de banda
ancha desde 300 hasta 900 nm.

Asi pues, por coherencia, la magnitud de la estrella
de comparaciéon empleada debe corresponder al
filtro con el que se estd midiendo. Por tanto, toda
curva de luz debe asociarse al filtro que se haya
utilizado.

En esta imagen (figura 6) se puede ver como
se selecciona la estrella en la imagen y como

esTrella variable XY AND obtenida desde el

automaticamente el programa incluye unos circulos
para restarle el ruido de fondo Esto consiste
en calcular el flujo de una estrella sumando el
numero de cuentas de todos los pixeles incluidos
en un circulo con radio de apertura r, restando el
valor del cielo y dividiendo por los segundos de
exposicion de la imagen. Asi, cuando se mide el
brillo de un objeto u objetos en varias imagenes
tomadas a lo largo del tiempo, se deben usar
estrellas de comparacion. Al utilizar una estrella o
estrellas de comparacion, se elimina la variacion
en el brillo que pueden ser causadas por fuentes
como la atmoésfera. Mediante el uso de estrellas de
comparacion, efectos como estos se dividen. Las
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estrellas de comparacion que tienen un brillo similar
al de la estrella objetivo, que no estan muy cerca de
otras estrellas y que no estan cerca del borde del
marco son las mejores opciones. Los astronomos
usualmente comparan las estrellas de comparacion
y no usan las que son estrellas variables. Sobre una
imagen completa, siempre hay una cierta cantidad
de brillo de fondo o ruido del cielo. Parte de este
efecto puede ser eliminado automaticamente por el
software. Eliminar el nivel promedio de este ruido
se llama resta del cielo.

En general, para efectuar una medida adecuada
es necesario tener en cuenta una serie de factores:

-Buisqueda y centrado: determinar el centro de la
estrella.

-Radio de abertura: estimar el tamafio del circulo

donde se van a considerar los pixeles de la estrella.

-Cielo: estimar el nivel de cielo adecuado.
-Estrellas de calibraciéon necesarias para poder
calcular y comparar magnitudes.

cielo anular en blanco

abertura

Figura 7. Seleccion de la estrella en [a imagen y como
AUTOMATICAMENTE El prOGRAMA incluye unos circulos para
ResTARLE el ruido de fondo. En la imaGen de una esTrella se
considera como sefal los pixeles correspondientes de un
circulo centrado en la estrella, y como senal de cielo, los
pixeles cCORRESpONAiENTES A UN ANillo cenTRAdO EN |A mismA.

RESULTADOS

La fotometria diferencial permite
medir el flujo o intensidad de los objetos
astronomicos de los cuales tomamos
imagenes; es decir, nos permite obtener
la magnitud (brillo aparente) de una
estrella en relacion a las estrellas de su = ==
alrededor. Asi, medimos la magnitud : .
de la estrella variable que queremos :
observar en relacion a una serie
de estrellas de comparacion que se
encuentran en el mismo campo, y que "
sabemos que su magnitud no varia. El .

-5

XY AND

= & B R E N

representa la magnitud de la variable respecto a la
magnitud de una que no lo es en funcién del tiempo.

Una curva de luz (Vilalta, J.M., 2014a) es un
grafico (figura 9) que muestra la intensidad de
radiacion de un objeto astrondmico durante un
periodo de tiempo. En el estudio de los objetos, en
los cuales se produce un cambio de luminosidad
en el transcurso del tiempo, la curva de luz es
una herramienta simple pero muy valiosa para
los astrénomos. Cada punto de una curva de luz
representa una medida fotométrica registrada en
un instante determinado. Estos puntos representan
pues, la medida de la cantidad de radiacion
emitida por el objeto celeste y que llega a la
Tierra por segundo y por unidad de area y en
un rango seleccionado de longitudes de onda
de la radiacion electromagnética, normalmente
del espectro visible, por ejemplo, a través de
un filtro rojo, o bien en toda la banda visible
si la curva se obtiene, por ejemplo, mediante
observacion visual o sin ningun tipo de filtro.

La intensidad de radiacion recibida se traduce
en la practica en medir la magnitud aparente del
fenomeno estudiado. En la figura 9 se muestra
la curva de luz de la estrella variable XY AND
tipo RRLyrae. En este tipo de variables se detecta
un maximo (figura 10). Esta curva de luz se ha
obtenido a partir de imagenes CCD y su analisis se
ha realizado con la técnica de fotometria diferencial.

A medida que progresa la observacion de
una estrella variable, y por consiguiente se van
acumulando observaciones, pueden deducirse
datos muy importantes para analizar la estructura
estelar, tales como la masa, velocidad, periodicidad,
temperatura superficial, cambios en su estructura
interna, etc. El objetivo final es reunir todos los datos
e intentar encontrar un modelo fisico-matematico

resultado de la sucesién de imagenes =~

durante el periodo de observacion es
la obtencion de una curva de luz, que

Huygens n° 137

octubre - Noviembre - diciembre - 2019

et Miana Feloofninoa: JRied T 4

Figura 9. Curva de luz con filtro V de A estrella XY And.
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que permita predecir el comportamiento de la
estrella en cuestion, o bien confirmar o descartar un
modelo ya existente.

Una funcién a una curva de luz y asi poder
determinar su maximo, consiste en determinar los
coeficientes de una funcion polindmica cuyo grado

la estrella variable RR Lyrae.
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se elige de antemano. Como los datos presentan
dispersion se utiliza la técnica de los minimos
cuadrados (Vilalta, J.M., 2014b).

Después de realizar los diferentes calculos, el
maximo que como se puede ver en la figura 10 esta
situado en la fecha Juliana Heliocéntrica (HID)
0,332869 y tiene una magnitud de 1.2932 con un
error de £ 0.0047.

CONCLUSIONES

En conclusion, hacer la fotometria de una estrella
requiere de mucho tiempo de observacion, de
edicion de los datos aparte del equipo necesario
y de la repeticion de las mediciones para hacer

cada vez mas precisos los datos de la curva de luz.

También es necesario, en la fotometria de estrellas
variables, la ayuda de programas informaticos para
hacer las curvas y los calculos mas complejos ya
que las matematicas que se aplican son de un nivel
muy avanzado y la precision de los datos es muy
importante.
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