Astrofisica Observacional

Prof. Juan Fabregat

1. Introduccion

El texto trata sobre las técnicas fundamentales de la astronomia observacional que se aplican en los rangos
Optico e infrarrojo del espectro electromagnético. Estas técnicas son la astrometria, la espectroscopia y la
fotometria. Las mismas técnicas son de aplicacién también en otros rangos, como el de las altas energias o el de
las ondas de radio, aunque con particularidades propias de esos campos. En nuestro caso nos limitaremos a su
aplicacién en el rango éptico e infrarrojo.

El rango éptico corresponde a la radiacién electromagnética con longitud de onda entre 300 y 1000 nanéme-
tros. Es en ese rango donde nuestros ojos son sensibles a la radiacion, y por tanto se llama también rango visible.
La atmésfera de la Tierra es casi totalmente transparente en ese rango. Por estas dos razones la astronomia se ha
desarrollado en el visible desde la antigiiedad. Las otras regiones del espectro electromagnético no comenzaron
a explorarse hasta mediados del siglo XX.

El rango infrarrojo corresponde a longitudes de onda entre una micra y un milimetro. Nuestros ojos no son
sensibles a esa radiacién, y por tanto la astronomia en el infrarrojo sélo se inicié a partir de la segunda mitad
del siglo XX, y principalmente a partir de los anos 80, cuando se desarrollaron los detectores adecuados.

Ademds, la atmésfera no es transparente en todo el rango infrarrojo, debido a la absorcién de la radiacion
por el vapor de agua y el COs. Si existen unas pocas ventanas en que la atmosfera es casi transparente, y por
eso se puede observar en infrarrojo desde la superficie de la Tierra. Pero en muchos intervalos, sobre todo en el
infrarrojo mas lejano, hace falta observar desde fuera de la atmosfera con observatorios espaciales.

El objetivo de la astronomia observacional es determinar la posicién, movimiento, naturaleza, pardmetros
fisicos y composiciéon de los astros, a partir del estudio de su radiacién electromagnética. Esa radiacion la
detectamos y registramos mediante un telescopio, equipado con la instrumentacién adecuada al tipo de estudio
que queremos realizar.

En general, los datos que proporciona nuestro instrumento no nos dan informacién directa sobre sobre la posi-
cién y naturaleza del astro que observamos. Necesitamos aplicar una serie de procesos para transformar nuestros
datos observacionales en elementos de informacion directamente interpretables en términos de la naturaleza y
las propiedades fisicas reales del astro.

El hilo conductor de estos apuntes a la hora de exponer las diferentes técnicas va a ser siempre el mismo: en
primer lugar, analizar que tipo de informacién proporcionan nuestro telescopio e instrumento; a continuacién,
como debemos procesar y transformar esos datos para que sean directamente interpretables; y finalmente la
interpretacién, qué tipo de informacion fisica podemos extraer de los datos ya procesados.
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Figura 1: Regiones del espectro electromagnético, con indicacién de la opacidad de la atmésfera en cada una de

ellas.

Figura 2: Telescopio Herschel de la Agencia Espacial Europea, para la observacion en el infrarrojo medio y

lejano.

La astrometria tiene como objetivo determinar las posiciones de los astros, que deben de estar expresadas
en un sistema de coordenadas astronémicas. Lo que nos proporciona el telescopio es una imagen del astro, cuya
posicién podemos medir en las coordenadas del detector. Es decir, en milimetros con respecto al borde de la placa



si nuestro detector es una camara fotogréafica, o en nimero de pixel en ambos ejes coordenados si el detector es
una camara electrénica o CCD. Las técnicas de la astrometria nos permiten convertir esas coordenadas fisicas
instrumentales en coordenadas astronémicas, a partir de las cuales podremos estudiar la posicién del astro en el
cielo, su movimiento, paralaje, distancia, etc. La fotometria y la espectroscopia ambas estudian la distribucién
de la radiacién electromagnética en funcién de la longitud de onda. En general, podemos decir que la fotometria
estudia dicha distribucién en grandes intervalos, que son seleccionados mediante el uso de filtros, mientras que
la espectroscopia hace un analisis maés fino, de mayor resolucion, mediante el uso de sistemas 6pticos dispersores,
tales como prismas o redes de difraccién.

Figura 3: Representacion de Isaac Newton haciendo uso de un prisma para dispersar la luz blanca.

Sin embargo, esta distincién no es muy precisa. Podemos aumentar la resolucién de la fotometria haciendo
uso de sistemas de filtros con bandas de paso muy estrechas, y podemos considerar espectroscopia de muy baja
resolucién con elementos dispersores que proporcionen poca separacién de longitudes de onda. Podemos hablar
también de una técnica intermedia, lo que se conoce como espectrofotometria, y que seria una fotometria de
muy alta resolucién o una espectroscopia calibrada en flujo de resolucién muy baja.

Lo que en realidad diferencia la fotometria y la espectroscopia como técnicas distintas son los diferentes pro-
cesos que utilizamos en cada caso para pasar desde los datos observacionales hasta la interpretaciéon astrofisica.
En fotometria utilizamos las técnicas de los sistemas fotométricos y las calibraciones empiricas y tedricas, y en
espectroscopia la técnica de la clasificaciéon espectral y el andlisis espectral cuantitativo.

2. Astrometria

La astrometria tiene como objeto la medida precisa de las posiciones y el movimiento de los astros. Las
posiciones pueden determinarse directamente, mediante el uso de instrumentos especialmente preparados para
la medida de las coordenadas locales, como los teodolitos o los circulos meridianos. La transformacion de coor-
denadas locales a coordenadas astronémicas universales se realiza mediante las herramientas de la astronomia



esférica.

En astronomia moderna es mucho mas comtn, sin embargo, la determinacion de las posiciones de los astros a
partir de imagenes astronémicas, obtenidas mediante una placa fotografica o una cdmara CCD. El analisis de las
imagenes permite la obtencién de coordenadas instrumentales o de placa. Esas coordenadas deben transformarse
en coordenadas universales astronémicas. Para realizar la transformacion, las imagenes deben contener, ademéds
de los objetos en estudio, estrellas u otros astros cuyas coordenadas sean bien conocidas. Para estos tltimos
dispondremos de las coordenadas astronémicas y también de las instrumentales. A partir de ambas, y mediante
ajustes por minimos cuadrados, calcularemos ecuaciones de transformacion entre las coordenadas instrumentales
y las astronémicas. Estas ecuaciones las aplicaremos a las coordenadas instrumentales de los objetos en estudio,
para obtener sus coordenadas astrondémicas.

En la actualidad el astrénomo dispone de numerosos catdlogos astrométricos, que presentan listas de estrellas
con coordenadas astronémicas. El de mayor precisién es el que estd elaborando el observatorio espacial Gaia de la
Agencia Espacial Europea. La version EDR3 del catdlogo de Gaia, publicada el 3 de diciembre de 2020, contiene
informacién astrométrica muy precisa de méas de 1.800 millones de estrellas. Catdlogos de mayor precision irdan
siendo publicados en fechas posteriores, a medida que Gaia vaya avanzando en su estudio del cielo.

Otros catdlogos muy utilizados son el de la misién Hipparcos de la Agencia Espacial Europea, que contiene
unas 120.000 estrellas brillantes, y es completo hasta la magnitud 7.3, y los catdlogos USNO-A2 y USNO-B1,
elaborados por el United States Naval Observatory, que contienen coordenadas para m&s de mil millones de
objetos hasta la magnitud 21. Los catélogos astrométricos descritos, y muchos otros, son accesibles a través de
la herramienta Aladin del Observatorio Virtual (http://aladin.u-strasbg.fr/aladin.gml).

3. Espectroscopia astronémica

La espectroscopia astronémica es la técnica que tiene como objetivo conocer la naturaleza y propiedades
fisicas de los astros a partir de la distribucién en funcién de la longitud de onda de la radiacion electromagnética
que emiten. Llamamos espectro a la intensidad de la radiacién electromagnética emitida en funcién de la longitud
de onda.

A partir de una simple inspeccion visual podemos identificar en los espectros de los astros varios elementos
caracteristicos:

1. El continuo espectral. Es la distribucion general de la intensidad de radiacién en funcién de la longitud
de onda, o dicho de otra forma, el aspecto global del espectro.

2. Las discontinuidades. La variacion del continuo espectral a lo largo de todo el espectro es en general suave
y, valga la redundancia, continua. Sin embargo, en algunas regiones el continuo varia de forma brusca,
cambiando su intensidad y su pendiente. A estas regiones se les llama discontinuidades espectrales.

3. Las lineas espectrales. Son regiones poco extensas donde el continuo se interrumpe y vuelve a recuperarse.
Si la linea supone una disminucién de intensidad con respecto al continuo circundante, se denomina linea
de absorcién. En caso contrario, es una linea de emision.

4. Las bandas espectrales. Su definicién es la misma que la de las lineas, pero tienen mayor anchura.
Cada uno de estos elementos tiene su origen en un mecanismo fisico concreto, que estudiamos méas adelante.

Es el estudio de estos elementos espectrales en relacién con el proceso fisico que los forma lo que nos permitira
obtener informacién detallada acerca de la naturaleza y propiedades fisicas de los astros.
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Figura 4: Espectros de varias estrellas, en los que podemos identificar el continuo espectral, las lineas espectrales
y la discontinuidad de Balmer en 365 nm. (STELIB).

3.1. La adquisicion de los espectros astronémicos

Como acabamos de definir, un espectro es una imagen o una grafica en la que aparece explicitamente la
distribucién de la intensidad de la radiacién en funcién de la longitud de onda. Para obtener el espectro, necesi-
tamos en primer lugar dispersar la radiacion, es decir, separar espacialmente los componentes monocromaticos
que integran el haz de luz blanca que focaliza el telescopio. Estos componentes monocromaéticos se registran
en detectores diferentes, o en regiones diferentes de un detector con resolucién espacial, como puede ser una
placa fotogréfica o una cdmara CCD. El instrumento que realiza esta funcién se denomina espectrégrafo. Su
parte mas importante es el sistema dispersor, que separa espacialmente los componentes monocromaéticos de la
radiacion. Los elementos dispersores més utilizados son los prismas 6pticos y las redes de difraccién. Para poder
registrar adecuadamente la luz dispersada, el espectrografo debe contar ademas con otros elementos.

Describimos a continuacion los elementos fundamentales de un espectrografo:

1. La rendija. Es un sistema mecédnico que situamos en el plano focal del telescopio, y en el cual centramos
el objeto cuyo espectro queremos obtener. La rendija impide que entre luz de otros objetos presentes en
el campo, y limita la extensién espacial del objeto en el plano focal.

2. El colimador. La luz procedente del plano focal tras la rendija forma un haz divergente. El colimador es
un elemento 6ptico, lente o espejo, que convierte ese haz en un haz paralelo para proceder a su dispersion.

3. El elemento dispersor. Es un sistema Optico, en general un prisma o una red de difraccién, que separa
el haz de luz blanca colimado en diferentes haces monocromaéticos, cada uno de los cuales sale en una
direccién distinta.

4. La camara. Es un sistema éptico que focaliza de nuevo los haces monocrométicos paralelos procedentes
del elemento dispersor.



5. El detector. Registra la luz focalizada por la cAmara. La imagen que obtiene es un continuo de imagenes
monocromaticas de la rendija, separadas espacialmente en funcién de su longitud de onda.
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Figura 5: Esquema de un espectrégrafo cuyo elemento dispersor es un prisma 6ptico.

Esta descripcion corresponde a un espectrégrafo clasico. La tecnologia moderna permite construir espectrégra-
fos mucho mas sofisticados, como los espectrégrafos interferenciales, los multiobjeto, los integrales de campo,
etc., cuya descripcion seria muy extensa.

Las propiedades fundamentales que caracterizan un espectro son las siguientes:

1. La resolucion espectral: Es la capacidad de distinguir la diferencia entre las intensidades referidas a dos
longitudes de onda separadas A\ en torno de una A central. Se la define como R = A/A\. Se habla de
resolucién baja cuando R < 100. La resolucién es media si 100 < R < 1000, intermedia para 1000 < R
< 10000 y es alta si R > 10000.

2. Relacién senal/ruido: Se trata de la relacién entre la intensidad de la senal luminosa propiamente dicha,
F(\) y la intensidad del ruido introducido por el sistema de deteccién FR. La relacién se expresa I' =
F(A)/FR. Un valor T' ~ 1 implica que el espectro registrado refleja mal las propiedades de la fuente
luminosa. Generalmente se habla de buena relacién “senal/ruido” cuando I" > 100.

3. La cobertura o rango espectral : Es el dominio espectral que el espectrégrafo puede registrar en una sola
exposicién. Se habla de cobertura total cuando en diferentes exposiciones el dominio espectral es extendido
por cambios efectuados en el espectrégrafo. Generalmente, si la resolucién pedida es elevada, la cobertura
espectral resulta restringida.

4. La transmision o rendimiento: Es la relacion entre la energia entrante a un telescopio y la energia saliente
eficaz sobre la cual se operan las mediciones en el espectrografo:

t(A) = F(\saliente) /F(A,entrante)

Debido a las diferentes reflexiones y absorciones que tienen lugar inevitablemente en el sistema 6ptico, se
tiene generalmente que t(A) ~ 2 a 5% solamente.
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Figura 6: Esquema de un espectrégrafo cuyo elemento dispersor es una red de difraccién.

A partir de la imagen del detector, y mediante las técnicas adecuadas, extraemos el espectro instrumental. En
dicho espectro ya podemos identificar todas las componentes descritas anteriormente: continuo, discontinuidades,
lineas y bandas. Es importante tener en cuenta, sin embargo, que la forma del continuo instrumental no tiene una
relacion directa con la forma real del continuo emitido por el objeto que observamos. El continuo instrumental
depende de la transmisién del telescopio y de los sistemas Opticos del espectréografo, y en mayor medida de las
caracteristicas del detector, de su respuesta para diferentes longitudes de onda.

La transformacion del continuo instrumental en el continuo real de la radiacién que llega a la Tierra proce-
dente del astro es un proceso complejo, que se denomina “calibracién en flujo”, y que debe realizarse tanto en
la planificacién de las observaciones como en el tratamiento posterior de los datos.

La calibracién en flujo incluye dos procesos consecutivos.

1. La correccion de la extincién atmosférica. Se realiza de forma similar a como se hace en fotometria, tal
y como describimos con detalle en la seccién correspondiente. Para corregir la extinciéon, a lo largo de
la noche de observacién debemos obtener espectros de una o varias estrellas no variables observadas a
diferentes alturas.



2. La calibracién en flujo. Debemos obtener espectros de una o varias estrellas estandar espectrofotométricas.
Estas son estrellas para las cuales conocemos bien su continuo real. Comparando ese continuo real con
el obtenido con nuestra instrumentacion podemos calcular ecuaciones de transformaciéon que conviertan
el flujo observado en flujo real, y aplicarlas al resto de los espectros observados. Estas observaciones las
tenemos que realizar con la rendija muy abierta, para asegurarnos que el espectrégrafo recoge toda la luz
de la estrella. Esto implica que perderemos resolucién espectral, pues las imagenes monocromaticas de la
rendija tendran una mayor anchura.

El proceso de calibracién en flujo es complejo, e impone restricciones severas a la hora de planificar la
observaciones y en su tratamiento posterior. En muchas ocasiones este esfuerzo no es necesario, pues podemos
obtener la informacion astrofisica relevante a partir del andlisis de las lineas espectrales, prescindiendo de la
forma del continuo. En este caso, para eliminar el continuo instrumental que no tiene relevancia fisica, aplicamos
la técnica denominada “rectificacién del continuo”.

Para aplicar esta técnica, ajustamos por minimos cuadrados una funcién analitica al continuo espectral.
Generalmente usamos un polinomio de grado bajo, entre dos y cinco. A continuacién dividimos el espectro por
la funcién de ajuste, obteniendo lo que llamamos “espectro rectificado”, un espectro cuyo continuo es una linea
horizontal de valor igual a la unidad. El espectro rectificado es muy util para comparar entre si la profundidad
relativa de las lineas espectrales, lo cual constituye un criterio fundamental en la técnica de la clasificacién
espectral que describimos mas adelante.
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Figura 7: Espectro con el continuo normalizado a la unidad.

3.2. La formacién de los espectros

En esta seccién vamos a describir de forma cualitativa los mecanismos fisicos que contribuyen a la formacion
de los espectros estelares. Esto supone una cierta limitacién, ya que ademas de las estrellas también nos interesan
los espectros de los planetas, las nebulosas, galaxias, etc. Pero tengamos en cuenta que los espectros planetarios,
en el rango Optico, los constituye luz del Sol reflejada, con algunas caracteristicas de absorcién propias del
planeta. En el rango infrarrojo si que observamos la emisién propia del planeta, pero con ciertas salvedades esta
se puede describir de forma similar a la de las estrellas. En el caso de las galaxias, la contribucién principal a su
espectro es la luz procedente de su componente estelar. La emisién de las nebulosas requeriria una descripcion
especifica, pero entrar en ella en detalle queda fuera de los objetivos y la extension de este texto.



La casi totalidad de la radiacién que nos llega de las estrellas procede de la regién que llamamos fotosfera. La
fotosfera es una zona de transicién donde la materia de la estrella pasa del estado de plasma al estado gaseoso.
El plasma estd formado por particulas cargadas, principalmente electrones, protones y dtomos ionizados. El
plasma es opaco a la radiacién, la luz no viaja libremente en su interior, y por tanto no sale luz del interior de
la estrella: no podemos observar directamente el interior del Sol ni del resto de estrellas.

La fotosfera es la regién donde el plasma da paso al gas atémico (y al gas molecular en el caso de las estrellas
més frias). Los gases atémicos y moleculares son transparentes a la radiacién, y por tanto la luz de la fotosfera
puede escapar, viajar por el espacio y ser detectada en nuestro telescopio. La emision de la fotosfera es lo que

constituye el continuo del espectro.
Las caracteristicas de la emisién fotosférica dependen de la temperatura de la fotosfera. Por tanto, esa
radiacion se distribuye como una curva de emisiéon de cuerpo negro, de acuerdo con la Ley de Plank. En

consecuencia, el continuo espectral es basicamente una curva de emision de cuerpo negro a la temperatura de
la fotosfera. La forma del continuo es, por lo tanto, un indicador de la temperatura efectiva de la estrella.
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Figura 8: Curvas de cuerpo negro a diferentes temperaturas, y su relacién con el rango visible. Notese como la
pendiente en el visible varia con la temperatura.



La regién inmediatamente por encima de la fotosfera es la atmoésfera estelar. Esta compuesta basicamente por
gas atémico y molecular. La radiacion atraviesa la atmosfera antes de abandonar la estrella. En general, la luz no
interacciona con la materia que forma la atmésfera, pero en algunos casos, para radiacién de una determinada
longitud de onda, si que tienen lugar interacciones que resultan en procesos de absorcién. Estas interacciones se
producen entre los fotones que forman el campo de radiacion y los electrones ligados a los dtomos y moléculas.
Podemos clasificar estas interacciones segtin el estado inicial del electrén antes de producirse la interaccién, y
su estado final tras la misma.

3.2.1. Interaccidn ligado-ligado: las lineas espectrales

El fotén interacciona con un electrén ligado a un 4tomo, que continia ligado tras producirse la interaccion.
Los electrones estan ligados a los ntcleos con una energia de ligadura determinada. Cada dtomo tiene unos
niveles de energia definidos, en los cuales pueden encontrarse los electrones. El nivel de energia mas bajo se
denomina estado fundamental. Si el electrén se encuentra en un nivel més alto, decimos que ocupa un estado
excitado, y en general que el atomo estd excitado. Cada especie atémica tiene sus niveles energéticos bien
definidos, que caracterizan dicha especie.

En general los fotones no interaccionan con los dtomos, y por eso los gases atémicos son transparentes. Ahora
bien, si la energia del fotén es exdctamente igual a la diferencia entre las energias de dos niveles del atomo, el
atomo absorbe el fotén, cuya energia se invierte en promocionar un electrén de un estado de energia inicial E;
més bajo a un estado final E¢ de energia més alta.

a Absorption b Emission
Figura 9: Representacion esquematica de los procesos de absorcién y emisiéon de un fotén por un atomo. Los

circulos alrededor del niicleo representan los niveles de energia del electrén.

Por tanto, solo seran absorbidos los fotones cuya energia sea igual a Es—E;, siendo E; y Ef la energia de
ligadura del electrén antes y después de la interaccién. Cémo la energia del fotén depende de su frecuencia
(v), o de su longitud de onda (), podemos calcular la frecuencia o longitud de onda de los fotones que serén
absorbidos por una determinada transicién (diferencia de niveles) atémica:

hy = he/A = E¢— E;
h es la constante de Plank y c la velocidad de la luz. Recordemos que la energia de un fotén es:
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E = hv = he/A

En consecuencia, la atmdsfera estelar es transparente excepto para fotones cuya longitud de onda corresponda
a la diferencia entre dos niveles de energia en atomos presentes en la atmosfera. Los fotones de esa longitud
de onda son absorbidos y se quedan en la atmosfera, y por tanto no los encontramos en el espectro estelar. El
defecto de radiacién a la longitud de onda correspondiente constituye una linea espectral.

Cada dtomo tiene unos niveles de energia caracteristicos. Cada linea espectral corresponde a una transicién
concreta en un atomo concreto. Las lineas nos permiten identificar los dtomos presentes en la atmésfera de la
estrella, y por tanto su composiciéon quimica.

Los atomos excitados son inestables, ya que la naturaleza siempre tiende a los estados de menor energia.
El electrén que se encuentra en un estado de energia alto, espontdneamente desciende a ocupar uno de energia
menor. Cuando se produce esta transicién, el &tomo emite un fotén, cuya longitud de onda es la correspondiente
a la diferencia de energias entre los estados inicial y final. La emisién de fotones por este mecanismo origina en
el espectro lineas de emisién, es decir, lineas cuya energia es superior a la del continuo circundante.
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Figura 10: Espectro de una nebulosa planetaria, con numerosas lineas de emision.

3.2.2. Interaccion ligado-libre: las discontinuidades espectrales

Llamamos energia de ionizacion a la energia necesaria para arrancar un electrén de un atomo. La energia
de ionizacion depende del estado energético del electrén. A un electrén en un estado de energia baja hara falta
aportarle una gran cantidad de energia para sacarlo del atomo. Para un electrén en un nivel de energia alto en
un atomo excitado, el aporte de energia necesaria para la ionizacién serd menor.

Cuando un fotén atraviesa una atmosfera estelar, si su energia es superior a la energia de ionizacion de
alguna especie atomica alli presente, el fotén puede ser absorbido, y su energia se emplea en ionizar el dtomo.
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Esta absorcién es continua, ya que el fotén no debe tener una energia concreta como en el caso de las lineas,
sino sélo superar un valor determinado, la energia de ionizacién. Todos los fotones cuya energia sea mayor que
la de ionizacién son susceptibles de ser absorbidos.

La presencia de absorcién continua debida a la ionizacién produce una disminucién de energia en el continuo
espectral. Esta disminucién se manifiesta de forma brusca, a partir de la longitud de onda correspondiente a la
energia de ionizacién. La absorcién continua da lugar a las denominadas discontinuidades espectrales.

En el rango optico, los espectros estelares presentan dos discontinuidades notables. La discontinuidad de
Balmer, en 365 nm., corresponde a la energia de ionizacién del hidrégeno atémico en su primer estado excitado.
La discontinuidad de Paschen, en 820 nm., corresponde a la ionizacién del hidrégeno en su segundo estado
excitado.

3.2.3. Interaccion libre-libre

Electrones libres en la atmésfera, procedentes de procesos de ionizacién, también pueden interaccionar con
los atomos sin ser absorbidos, siendo frenados cuando pasan por sus proximidades. La perdida de energia del
electrén debido a este frenado da lugar a la emisién de un fotén cuya energia es igual a la que ha perdido el
electron al ser frenado.

3.2.4. Saturacién

Hemos visto que cuando un atomo absorbe un fotén, se excita. El estado excitado es inestable, y por tanto
el 4tomo se desexcita espontaneamente emitiendo de nuevo el fotén. Ese fotén es a su vez vuelto a absorber por
otro atomo, y vuelto a emitir, y asi sucesivamente. Los fotones quedan de esta forma atrapados en la atmdsfera.

Como la fotosfera sigue aportando luz en todas las longitudes de onda, llegaria un momento en que los
fotones capturados por una transicién serian tantos que mantendrian todos los atomos excitados. Los nuevos
fotones emitidos por la fotosfera en esa longitud de onda ya no serian absorbidos, pues no tendriamos electrones
en el nivel de energia bajo del inicio de la transicion. Los fotones saldrian de la atmésfera, formarian parte del
espectro, y la linea desapareceria. Este fenémeno se denomina saturacion de la linea.

La saturacién no llega a producirse, como demuestra el hecho de que los espectros efectivamente tienen lineas
de absorcién. Esto se debe a que los fotones capturados en la atmoésfera sufren interacciones que cambian su
energia. De esta forma ya no son absorbidos, y escapan de la atmésfera libremente formando parte del continuo
espectral fuera de la linea, y disminuyendo la poblacién de fotones con la energia de la transicién capturados
en la atmésfera. Los nuevos fotones que llegan de la fotosfera siempre pueden, por tanto, ser absorbidos y dar
lugar a la linea.

3.3. Analisis espectral

Llamamos analisis espectral al conjunto de técnicas que nos permiten obtener informacion fisica de los astros
a partir del estudio de sus espectros. Podemos obtener esta informacion a partir del estudio del continuo, del
espectro de lineas, o del anélisis numérico del espectro en su conjunto.

3.3.1. El espectro continuo

Como hemos visto, el continuo se forma por la emisién de la fotosfera de la estrella, y su distribucién de
energia corresponde a una curva de cuerpo negro. En su paso por la atmésfera, la distribucién de energia se
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modifica debido a las absorciones en el continuo y en las lineas. Ain asi, aunque distorsionado, la forma del
continuo mantiene su similaridad con la curva de cuerpo negro, y por tanto la pendiente del continuo espectral

nos da informacién sobre la temperatura efectiva de la estrella.
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Figura 11: Variacién de la pendiente del continuo en estrellas de diferente temperatura. En los espectros de la

grafica la temperatura disminuye hacia arriba. (STELIB).

Las discontinuidades espectrales también nos aportan informacién de tipo fisico. Por ejemplo, la profundidad
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de la discontinuidad de Balmer, es decir, la diferencia entre el nivel del continuo de Balmer (a la izquierda de
la discontinuidad) y el de Paschen (a la derecha) es un indicador de temperatura efectiva para las estrellas
calientes, y de luminosidad para las frias.
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Figura 12: Esquema de las transiciones entre los diferentes niveles de un atomo de hidrégeno.

3.3.2. Las lineas espectrales

El anélisis de las lineas espectrales proporciona gran cantidad de informaciéon acerca de las condiciones
fisicas de la atmosfera estelar. Los aspectos a analizar son, en primer lugar, la presencia o ausencia de lineas,
y en segundo lugar el perfil de esas lineas, su profundidad y anchura. Cada linea espectral es caracteristica de
una transicién entre dos niveles concretos de un atomo dado. Por tanto, la presencia de la linea nos indica la
presencia de la especie atémica correspondiente en la atmosfera. De esta forma, a partir de las lineas podemos
conocer la composicién quimica de la atmésfera, y por ende de la estrella. Ahora bien, la ausencia de la linea
no implica que esa especie no se encuentre en la atmédsfera, sino que no hay atomos en el estado de excitacién
adecuado para que se produzca la transicion.

Explicamos esto tltimo con un ejemplo. Las lineas de la serie de Balmer del hidrégeno son las caracteristicas
mas notables en el espectro de las estrellas de tipo intermedio, con temperaturas fotosféricas entre 8.000 y 15.000
grados. Para estrellas mas calientes, y también para las mas frias, estas lineas son menos notables, e incluso no
aparecen en el espectro.

;Quiere esto decir que esas estrellas no tienen hidrégeno en sus atmosferas? Obviamente no, pues sabemos
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que el hidrégeno es el elemento més abundante del Universo, y todas la estrellas (con excepcién de algunas muy
peculiares) contienen aproximadamente un 70 % de hidrégeno en su composicién.

Recordemos que la serie de Balmer del hidrégeno incluye las transiciones desde el segundo nivel de energia
(primer estado excitado), en el caso de las lineas de absorcién, y hasta el segundo estado en el caso de las
de emision. Por tanto, para que una estrella muestre las lineas de Balmer en su espectro no basta con que su
atmoésfera contenga hidrégeno -todas lo contienen- sino que ademds una parte significativa de ese hidrégeno
debe estar en el primer estado excitado. En las estrellas mas frias la mayoria de los d4tomos de hidrégeno estan
en el estado fundamental, y por tanto tienen lugar las transiciones desde ese estado, correspondientes a la serie
de Lyman, cuyas lineas estdn en el ultravioleta. En las estrellas més calientes, los atomos estdn en niveles de
excitacion mds altos, debido a colisiones entre dtomos mas frecuentes y energéticas en una atmoésfera caliente.
Las lineas del hidrégeno que aparecen son las de las series de Paschen o de Brackett, ambas en el infrarrojo.

Como todas las estrellas tienen aproximadamente la misma composicién quimica, la presencia o ausencia
de lineas depende del estado de excitacion de las especies quimicas presente en su atmoésfera, lo cual a su vez
depende de la temperatura de esa atmédsfera. La estructura del espectro de lineas, por tanto, es un indicador de
la temperatura efectiva de la estrella.

La forma y estructura de las lineas también nos aporta una informacién muy valiosa sobre la fisica de la
atmosfera estelar. Antes de investigar como extraemos esa informacién, debemos preguntarnos por qué las lineas
tienen forma, por qué tienen una anchura y profundidad caracteristicas. En efecto, hemos visto que las lineas
se forman porque los dtomos absorben fotones cuya energia es exdctamente igual a la diferencia de energias
entre dos niveles del 4tomo. Esto implicaria que para cada linea sélo se absorben fotones de una energia dada,
y por tanto las lineas serian muy estrechas, practicamente sélo quitarian un punto del continuo, sin anchura.
Matematicamente se podrian describir como funciones delta de Dirac invertidas.

Sin embargo, sabemos que esto no es asi. La inspeccién visual de los espectros nos muestra que las lineas
pueden ser muy anchas, y tienen estructura. Hay varios mecanismos fisicos que contribuyen a que las lineas sean
anchas. Los describimos a continuacién, indicando la informacién que podemos extraer de cada uno de ellos.

1. El ensanchamiento natural. Los electrones en los dtomos ocupan un estado de energia bien definido. Sin
embargo la energia de cada estado no puede determinarse con una precision infinita. La vida media de un
electrén en un estado -es decir, el tiempo tipico que tarda en abandonar ese estado y pasar a otro- esta
relacionada con la energia del propio estado mediante el principio de incertidumbre de Heisenberg. Este
principio indica que no podemos conocer a la vez, y con precisién infinita, el tiempo de vida en un estado
y la energia de este. Ambas incertidumbres se relacionan entre si mediante la expresién

AE At > h

donde h es la constante de Plank. Por tanto, los niveles de energia en los a&tomos tienen cierta anchura, por
lo que la diferencia entre dos niveles no es un valor exacto, sino un intervalo alrededor de la diferencia de
las energias medias. Fotones con energias en ese intervalo pueden ser absorbidos y contribuir a la formacién
de la linea.

El ensanchamiento natural es un fenémeno fisico fundamental que afecta a todas las transiciones en
cualquier situacién fisica, y por tanto no da informacién acerca de los pardametros fisicos de la atmésfera
estelar en que la linea se forma.

2. El ensanchamiento Doppler. Los atomos presentes en la atmdsfera estelar estan en movimiento continuo,
en todas direcciones, debido a que el gas que la forma es un gas caliente. Si un atomo, en virtud de esta
agitacion térmica, estd moviéndose hacia la fotosfera, verd los fotones procedentes de ésta desplazados
hacia el azul, debido al efecto Doppler. En esta situacién no absorbera los fotones correspondientes a las
diferencias de energia entre sus niveles, porque en su sistema de referencia serdan demasiado energéticos.
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Figura 13: Ilustracion de la anchura de los niveles de energia en el dtomo.

Absorbera en cambio fotones de menos energia, que al verlos corridos al azul en su sistema de referencia
tendran la energia adecuada.

Algo similar sucedera para dtomos que se alejen de la fotosfera. Estos verén la radiacién corrida al rojo, y
absorberan fotones més energéticos, que en su sistema de referencia tendran la energia adecuada. Integran-
do esto a toda la atmésfera, tenemos que no sélo se absorbe la radiacién correspondiente a la transicién
del a4tomo en reposo, sino también fotones con energia ligeramente mayor o menor. Esto contribuye a
ensanchar la linea.

Como la velocidad del movimiento de los dtomos debida a la agitacién térmica depende de la tempera-
tura, el ensanchamiento Doppler es un indicador de la temperatura efectiva. Por eso se llama también
ensanchamiento térmico.

. El ensanchamiento colisional. Puede darse el caso de que el d&tomo que va a absorber un fotén no esté
aislado, sino que en el momento de la absorcién tenga otro &tomo muy cerca, con el que esté colisionando.
En el momento de la colisién, los niveles del atomo que absorbe son perturbados por la presencia del
atomo cercano, y su energia se modifica. La transicién del &tomo perturbado tiene una energia diferente
a la del d4tomo en reposo, y por eso es capaz de absorber fotones cuya energia sea diferente a la diferencia
de los niveles propios del &tomo en reposo.

El ensanchamiento colisional depende de la velocidad a la que se mueven los atomos, y por tanto de la
temperatura. También depende de la densidad de la atmosfera, a mayor densidad mayor probabilidad de
colisién. Se da la circunstancia de que las estrellas gigantes y supergigantes tienen atmosferas muy extensas,
y por tanto muy tenues, mientras que las estrellas de la secuencia principal tienen atmésferas densas. En
estas ultimas las lineas son anchas y profundas, debido al ensanchamiento colisional, mientras que en las
primeras son mucho mas estrechas. El ensanchamiento colisional nos indica por tanto la luminosidad de
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Figura 15: Efecto de la luminosidad en la anchura de las lineas, en estrellas de la misma temperatura. La
luminosidad aumenta hacia arriba en la gréfica.(Gray, Spectral Atlas).

4. Abundancias quimicas. Como hemos visto, la anchura y profundidad de las lineas depende principalmente
de la temperatura y la luminosidad de la estrella. Para estrellas de igual temperatura y luminosidad, las
diferencias en anchura equivalente de las lineas metélicas -recordemos que en astrofisica metal es todo
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aquello que no hidrégeno ni helio- estd relacionada con la abundancia de dicho metal.

Por tanto, a partir del espectro de lineas podemos conocer la abundancia relativa de metales en la estrella,
determinando previamente la temperatura y la luminosidad.

5. Bandas moleculares. Cuando el atomo que absorbe un fotén forma parte de una molécula, sus niveles
de energia estan siempre perturbados con respecto a los de un atomo aislado de la misma especie, y esa
perturbacién es muy variable debido a los diferentes estados en que se puede encontrar la molécula. De
esta forma, el rango de energias del fotén que puede ser absorbido es mucho més grande, y la linea mucho
mé&s ancha. También da lugar a bandas moleculares la absorcién de fotones cuya energia se invierte en
cambiar la estructura o configuracién de los enlaces moleculares.

Debido a su anchura, a las lineas formadas por transiciones de &tomos en moléculas se les denomina “bandas
espectrales”. Su presencia en el espectro revela la existencia de especies moleculares en la atmésfera estelar.
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Figura 16: Espectros de estrellas frias, mostrando las bandas moleculares de TiO, MgH y CaOH. (Gray, Spectral
Atlas).

6. Lineas de emisién. En las estrellas normales las atmosferas se encuentran en equilibrio radiativo. Esto quiere
decir que a medida que nos alejamos de la fotosfera, la temperatura disminuye. En estas condiciones, en la
atmosfera estelar se forman lineas de absorciéon, mediante el mecanismo que hemos explicado en secciones
anteriores.

En algunas ocasiones, ciertas regiones de la atmésfera reciben un aporte de energia no térmico. Por ejemplo,
energia transportada por campos magnéticos, ondas acusticas producidas en las regiones de afloramiento
de células de conveccién, etc. Estos aportes de energia excitan los atomos, sin necesidad de que éstos
absorban radiacién. Al desexcitarse, los atomos emiten en las longitudes de onda correspondientes a sus
transiciones atémicas, dando lugar a lineas de emision.

Tenemos por tanto lineas de emisiéon cuando existe un mecanismo de aporte de energia no térmico. Esto
sucede en algunos tipos de estrellas, pero también en nebulosas, nticleos de galaxias, etc. Las lineas en
emisién son indicadores muy poderosos de las condiciones fisicas en entornos astrofisicos extremos.
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Figura 17: Espectros de estrellas de Wolf-Rayet mostrando lineas de emisién. (Gray, Spectral Atlas).
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Figura 18: Espectros de dos estrellas del mismo tipo espectral, con baja velocidad (arriba) y alta velocidad de
rotacién (bajo). (Munn et al. 2004).

7. El ensanchamiento rotacional. Todos los mecanismos de ensanchamiento de lineas que hemos descrito
hasta ahora son procesos intrinsecos a la atmdsfera estelar donde se forma las lineas. El ensanchamiento
rotacional es un mecanismo externo, de tipo geométrico.
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Las lineas que encontramos en los espectros se forman a lo largo de todo el hemisferio visible de la estrella.
Cuando una estrella tiene una alta velocidad de rotacién, la contribucién a la linea que se forma en el
limbo que se acerca al observador aparece corrida al azul por efecto Doppler. La que se forma en el limbo
que se aleja, aparece corrida al rojo. Como esto varia gradualmente a lo largo de todo el hemisferio visible,
el efecto es que las lineas se ensanchan debido a la rotacion estelar. El drea entre la linea y el continuo,
caracterizada por la anchura equivalente, no varia, pues la energia que la linea resta al continuo se mantiene
constante. Por lo tanto, el efecto de la rotacion es ensanchar la linea y disminuir su profundidad.

A partir de la anchura de la linea podemos determinar la velocidad de rotacién de la estrella, proyectada
sobre el angulo de inclinacién de su eje de rotacién.

3.3.3. Analisis espectral cuantitativo

El anadlisis espectral cuantitativo es una técnica para determinar de forma simultdnea los pardametros fisicos
fundamentales de las estrellas, a partir de su espectro. Se hace a partir de modelos tedricos que describen las
atmosferas estelares.

Los modelos de atmdsfera son cédigos informéaticos que incorporan los procesos fisicos que dan lugar a la
formacién de los espectros. A partir de unos parametros fisicos dados, el modelo de atmédsfera nos permite
calcular el espectro que produciria una estrella con esos pardmetros, y que llamamos espectro sintético. El
proceso de analisis consiste en calcular espectros sintéticos con diferentes conjuntos de parametros de entrada, y
compararlos con el espectro real observado. Los parametros fisicos del espectro sintético que mas se asemeje al
observado los consideramos como parametros fisicos reales de la estella con cuyo espectro trabajamos. Para poder
aplicarse con precisién, la espectroscopia cuantitativa necesita disponer de espectros de muy alta resolucién y
relacién senial /ruido.
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Figura 19: Analisis espectral cuantitativo: comparacién entre el espectro observado (linea negra) y el espectro
sintético que mejor ajusta (linea roja). (Nieva y Simén-Diaz 2011).
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3.4. Clasificacion espectral

Fig.1. (78 1ppe: Sirins, Vega. Altair, Requlus etc. )

Figura 20: Espectros obtenidos por el Padre Angelo Secchi, del Observatorio del Vaticano, en los anos 70 del
siglo XIX.

La clasificacion espectral es una técnica clasica que permite la estimacién de los pardametros fisicos de las
estrellas a partir de un estudio cualitativo de su espectro. Se introdujo a finales del siglo XIX, cuando los pioneros
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de la espectroscopia se dieron cuenta de que los espectros de las estrellas presentaban lineas muy diferentes unos
de otros. Como en la época no se entendia qué eran y cémo se formaban los espectros, la clasificacién espectral
se inicié como un mero ejercicio taxonémico que clasificaba los espectros en grupos atendiendo a sus similitudes
y diferencias.

Ya bien entrado el siglo XX, cuando se entendieron los procesos de formacién del espectro que hemos visto,
se reorganizoé la clasificacion. El sistema de clasificacién espectral que se usa hoy en dia se conoce como sistema
de Morgan-Keenan, a partir de los nombres de los astrénomos que lo desarrollaron, o simplemente sistema MK.

06.5 HD 12993
BO HD 158659
B6 HD 30584
A1l HD 116608
A5 HD 9547
FO HD 10032
F5 BD 61 0367
GO HD 28099
G5 HD 70178
KO HD 23524
K5 SAO 76803
Mo HD 260655
M5 Yale 1755
F4 metal poor HD 94028
M4.5 emission SAO 81292
B1 emission HD 13256

Figura 21: Secuencia de tipos espectrales moderna, en el sistema de MK.

En el sistema MK, a cada espectro se le asocia un tipo espectral, en funcién de la estructura de lineas
que presenta. Como hemos visto, esa estructura de lineas depende de la temperatura. Los tipos espectrales se
ordenan por temperaturas decrecientes, y se denotan con las letras O, B, A, F, G, Ky M.

Las caracteristicas y temperaturas correspondientes a cada tipo espectral son la siguientes:

Tipo espectral Lineas espectrales Temperaturas efectivas

@) Lineas de absorcién de Hell 35000 - 25000 K

B Lineas de absorcién de Hel 25000 - 10000 K

A Lineas de absorcién del HI 10000 - 7500 K

F Lineas de metales ionizados 7500 - 6000 K

G Lineas de metales neutros e ionizados 6000 - 5000 K

K Lineas de metales neutros y éxido de Ti 5000 - 3500 K

M Bandas moleculares de éxido de Ti < 3500 K

Ademids de estos tipos, que corresponden a las estrellas normales, existen tipos que denotan estrellas pecu-
liares. El tipo W corresponde a las estrellas de Wolf-Rayet, que son estrellas evolucionadas muy calientes. Los
tipos C y S corresponden a estrellas frias con abundancias metélicas anémalas. Recientemente se ha definido
los tipos L y T para designar estrellas ultrafrias, més frias que las de tipo M, y que corresponden al limite entre
las estrellas muy poco masivas y las enanas marrones.

Como la clasificacion es continua ya que la escala de temperaturas lo es, los tipos espectrales se dividen en
subtipos, que se denotan por nimeros del 0 al 9. Un tipo B9 corresponde a una estrella de tipo B y subtipo 9.
Esta estrella es més parecida a una A0, que es el subtipo siguiente, que a una B0, que es nueve subtipos mas
caliente.
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El tipo espectral no basta para caracterizar completamente la estrella. En el diagrama de Hertzsprung-Russell
vemos que, para el mismo tipo espectral, encontramos estrellas de muy distintas luminosidades, correspondientes
a estrellas de secuencia principal, gigantes y supergigantes de la misma temperatura. Por tanto el sistema MK
de clasificacién incluye un segundo pardmetro que caracteriza la clase de luminosidad. Este parametro toma los
valores siguientes:

Clase de luminosidad Tamano (Ro es el radio solar) Estado evolutivo

\% 0.1 < R/Ro < 2 Enana de la secuencia principal
v 2 <R/Ro< 10 Subgigante

111 10 < R/Ro < 100 Gigante

II 100 < R/Ro <300 Gigante brillante

I 300 < R/Ro < 1000 Supergigante

La clasificacién espectral completa incluye un tipo espectral con su subtipo, y una clase de luminosidad. Por
ejemplo, el Sol tiene una clasificacién G2V.
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Figura 22: Diagrama de Hertzsprung-Russell.
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variacion de la linea K del Call como principal criterio de temperatura en este rango. (Gray, Spectral Atlas).

Luminosity Effects at FO

T T T T T T =1 T T T g = = T T
A - EEE
T F ¢ F° 2 N ¥.oRLk 0 lq
¢ Cas
aLep Fo Ib
Q‘Leo FC llla
HD23585 FOv
g . 2
=+ [T, = —
3 BE YL
3800 3900 4000 4100 4200 4300 4400 4500 4800

Wavelength

Figura 24: Atlas de clasificacién espectral: variacién de la luminosidad en el tipo espectral FO. (Gray, Spectral

Atlas).

Para clasificar un espectro lo comparamos con espectros de estrellas estandar, cuyo tipo espectral y clase
de luminosidad son conocidos. Los claves de clasificacién incluyen espectros estandar de diversos tipos y clases,
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ordenados por temperatura y por luminosidad. Una vez clasificado el espectro de nuestro objeto, le asignamos
los parametros fisicos medios de su tipo y clase, que se encuentran tabulados.

4. Fotometria astrondmica

La fotometria astronémica es una técnica que tiene como objetivo conocer la naturaleza y propiedades
fisicas de los astros a partir del estudio de la radiacién que emiten y su distribucién en diferentes intervalos de
longitudes de onda.

4.1. Magnitudes astronémicas

El primer paso en una observacién fotométrica es medir el flujo o intensidad de energia que nos llega desde
un astro. Una vez detectado, el flujo medido se puede expresar en las unidades fisicas correspondientes (por

ejemplo erg s~! cm™? A_l). Para ser precisos, la magnitud fisica que caracteriza el brillo de un astro es la
densidad de flujo, que es la energia recibida por unidad de tiempo, de superficie y de frecuencia o longitud de
onda. Por economia del lenguaje, en adelante nos referiremos a esta magnitud indistintamente como flujo o
intensidad, que son los términos usados habitualmente en la literatura.

Sin embargo en astronomia, en parte por seguir una tradicién milenaria y en parte por evitar el manejo de
ntimeros poco comodos que se extenderian a lo largo de varios érdenes de magnitud, se expresa la densidad de
flujo de los astros en una unidad denominada magnitud astrondémica.

Las magnitudes astronémicas fueron introducidas por Hiparco de Nicea (190 - 120 A.C.). Hiparco elaboré
un catdlogo de estrellas en el cual, por primera vez, no sélo se hacia constar la posicién en el cielo de las estrellas
catalogadas, sino también su brillo. Como medida del brillo Hiparco establecié un sistema en el que denominaba
como de primera magnitud a las estrellas més brillantes del cielo, de segunda magnitud a las siguientes en
brillo, y asi sucesivamente hasta la sexta magnitud. Por poner algunos ejemplos, las estrellas més brillantes:
Sirio, Arturo, Vega, Altair, Aldebaran, etc., son de magnitud uno; las siete estrellas que forman el conocido
asterismo de la Osa Mayor, de magnitud dos; y las estrellas mas débiles visibles a simple vista en un cielo no
iluminado, de magnitud seis.

En el siglo XIX, Norman R. Pogson redefinié y formalizé el sistema de magnitudes de Hiparco. Pogson
pudo establecer que la diferencia de brillo entre una estella de magnitud uno y otra de magnitud seis es
aproximadamente un factor 100. Es decir, el flujo de energia que nos llega de una estrella de primera magnitud
es cien veces mayor que el de una de sexta. Ademds, en la época se consideraba que la respuesta del ojo humano
a la iluminacién es logaritmica. Los avances en la fisiologia han permitido demostrar que no es exictamente
logaritmica, pero que no difiere mucho de esta aproximacién.

Para definir su sistema, Pogson establecié que el cociente de flujos entre la magnitud uno y la seis es
exactamente 100, y que la relacién entre flujo de energia y magnitud es logaritmica. De esta forma, la relacién
de flujos correspondiente a una diferencia de una magnitud es:

V100 = 1005 = 103 = 2,512
A dos magnitudes serfa (10%)2, a tres (103)3, y asi sucesivamente. En general:

% — (10%)m2—m1 = log% = %(mQ — ml) = M) — Mg = —2,5 log%
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La escala es diferencial. Es decir, no nos permite calcular la magnitud de un objeto a partir del flujo observado,
sino que uUnicamente relaciona la diferencia de magnitudes entre dos astros con el cociente de sus flujos. Para
fijarla hay que introducir una magnitud estdndar. Para ello hay que elegir una estrella cuya magnitud (ms)
sea conocida, y para la cual podamos medir su flujo (F3). A la suma 2,5log F» + mgy la llamamos ¢, y de esta
forma la ecuacién resultante nos permite calcular la magnitud de una astro (mq) en funcién del flujo de energia
medido (F}):

mp = —2,5log F1 + 2,51log Fo +mo = m1 = —2,5log F} + ¢

Pogson eligié como esténdares de su sistema las estrellas Aldebardn (o Tauri) y Altair (o Aquilae), ambas
de brillo muy similar, y les asigné la magnitud uno. La ecuacién que relaciona la intensidad de energia y la
magnitud de una estrella en el sistema de Pogson queda de la forma:

m(A\) = —2,51log F'(A) + q()\)

Donde el valor de ¢ lo determinamos a partir del flujo de las dos estrellas de magnitud uno. Hemos prescindido
del subindice dado que en la férmula sélo aparecen valores relativos a una estrella. La dependencia en la longitud
de onda (\) la introducimos para indicar que el flujo lo podemos medir en diferentes intervalos de longitud
de onda, y por tanto podemos establecer, para un mismo astro, magnitudes diferentes en diferentes rangos
espectrales.

La escala de magnitudes definida por Pogson es una escala continua, y no discreta como la escala de Hiparco.
El valor de la magnitud ya no es un niimero entero sino un numero real, con tantas cifras decimales significativas
como permita la precisién de la medida del flujo. Ademads, podemos extender la escala a valores menores que
uno, incluso a valores negativos, cuando el flujo proveniente del astro en cuestién sea superior al de las estrellas
de magnitud uno. También se extiende a valores mayores que seis, para estrellas mas débiles que las de esta
magnitud. De esta forma, la estrella Vega (a Lyrae) tiene magnitud 0; Sirio (o Canis Majoris), la estrella mds
brillante del cielo, magnitud —1,4; Venus en su maximo brillo alcanza la magnitud —4,3, y el Sol tiene una
magnitud —27. Por el lado de las estrellas débiles, observando visualmente con un telescopio de 20 cm. de
apertura podemos llegar hasta la magnitud 14, y con un telescopio de 10 m. y una larga exposicién con un
detector electronico de alta eficiencia llegariamos hasta la 30.

Cuando el flujo lo medimos a lo largo de todo el espectro electromagnético, a la magnitud resultante se le
denomina “magnitud bolométrica”. Su definicién es:

Mpol = —2,510g Fyo1 + Ghol

Fyo) es el flujo de energia total recibido de la estrella.

Las magnitudes astronémicas que acabamos de definir son las que se siguen utilizando para cuantificar el
brillo de las estrellas. Sin embargo, la definicién original de Pogson, en la cual el valor de la constante ¢ se
determina a partir de las estdndares Aldebaran y Altair, estd en desuso desde hace mucho tiempo, y ha sido
reemplazado por dos nuevos sistemas similares de magnitudes monocromaticas ampliamente utilizados en la
actualidad. Son los sistemas “Vega” y AB.

= Sistema Vega. Se define a partir de la misma expresién del sistema de Pogson:
m(A) = —2,51log F'(A) + q(N)

Pero en este caso la constante g(\) se define de forma que la magnitud de la estrella Vega (a Lyrae) sea
igual a cero en cualquier banda espectral.
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» Sistema AB. Se define a partir de las expresiones siguientes, donde el valor de la constante g(\) aparece
como parte de la definiciéon. Se dan dos valores diferentes segin la densidad de flujo se mida por unidad
de longitud de onda (A) o de frecuencia (Hz).

ma(\) = —2,5log F\(\) — 21,1, F en erg s~ cm ™2 A
my(\) = —2,5log F,,(\) — 48,6, F, en erg s~ ! em™=2 Hz !

El valor de las constantes se ha calculado de forma que un objeto con una distribucién espectral plana
tenga en todas las bandas la misma magnitud en la banda V del sistema de Johnson (ver en la seccién
siguiente) que Vega, y asumiendo para Vega una magnitud V = 0,03

4.2. Sistemas fotométricos

Como ya hemos dicho, el objetivo de la fotometria es la determinacién de las propiedades fisicas de los astros
a partir del estudio de la radiacién que emiten. La radiacién la medimos en la superficie de la Tierra, haciendo
uso de un telescopio equipado con la instrumentaciéon adecuada. El flujo que observamos no es exactamente
igual al que ha emitido el astro. Antes de ser medido, ha debido atravesar el medio interestelar, la atmédsfera
de la Tierra, ha sido reflejado o refractado por la 6ptica del telescopio, ha atravesado un filtro y ha dejado una
senal en el detector.

Un primer paso deberia ser por tanto reconstruir la distribucién de flujo realmente emitida por el astro a
partir de la obtenida a la salida de nuestro detector en nuestro telescopio. Esta reconstruccién es lo que se
denomina aproximacion directa al problema de la fotometria. La relacion entre el flujo emitido por el astro y el
detectado en el telescopio tiene la forma siguiente:

Fy = o [ Ti(\ d)To(\, d)Ty(\)TF(A)r () frdA

donde F) y f son respectivamente el flujo emitido por la estrella y el flujo medido en el detector. T; y
T, son respectivamente la transmision del medio interestelar y de la atmédsfera de la Tierra. Dependen de la
direccién en la que observemos el astro y de la longitud de onda. T} y Ty son la transmisién del telescopio y del
filtro, y () es la respuesta del detector. a es un factor que depende, entre otras cosas, de la distancia a la que
se encuentra el astro. Todos estos factores no son conocidos a priori, y aunque algunos podrian calcularse esto
costaria un esfuerzo importante y haria muy ineficiente el proceso de observacion.

Por tanto, la aproximacién directa al problema fotométrico no es viable, no podemos determinar directamente
F) a partir de f), debido a que los factores que intervienen en esa derivacién son en su mayoria desconocidos.
Para conocer las propiedades fisicas de los astros a partir de su estudio fotométrico seguiremos pues un método
indirecto, constituido por los siguientes pasos:

1. Obtener la fotometria utilizando un sistema fotométrico estandar.

2. Obtener los valores fotométricos intrinsecos del astro, corrigiendo de extincién interestelar.

3. Determinar los pardmetros fisicos mediante el uso de calibraciones fotométricas.

Con el uso de los sistemas fotométricos nos proponemos un primer objetivo mas modesto: que todos los

observadores obtengan los mismos valores al observar los mismos astros, aunque su telescopio e instrumentacion
sean completamente distintos.

Definimos un sistema fotométrico estableciendo los siguientes tres elementos:
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1. Un conjunto de bandas espectrales o intervalos de longitudes de onda en los cuales vamos a medir el flujo
radiativo de los astros. Estas bandas o intervalos se implementan mediante el uso de filtros. La transmisién
de los filtros es una de las caracteristicas del sistema fotométrico.

2. Un conjunto de colores e indices propios del sistema, que obtenemos mediante operaciones aritméticas
sencillas entre las magnitudes obtenidas en cada una de las bandas.

3. Una lista de estrellas estandar del sistema. Son estrellas cuyas magnitudes, colores e indices son conocidos,
y nos serviran para transformar las magnitudes instrumentales que obtenemos directamente con nuestro
telescopio en magnitudes en el sistema estandar.

Para ilustrar estos conceptos, describimos a continuacion algunos de los sistemas fotométricos mas utilizados
en el pasado y en la astrofisica actual.

4.2.1. Fotometria visual, fotografica y Sistema Fotométrico Internacional

La fotometria visual es la técnica més antigua de la astrofisica observacional. El primer sistema fotométrico
fue el sistema visual, en el que el brillo de una estrella se estima visualmente, y por tanto la deteccién y
medida del flujo se basa en la sensibilidad del ojo humano. Existe una gran tradicién astronémica y una amplia
coleccién de catdlogos histéricos elaborados con esta técnica, utilizando primero el sistema de magnitudes
astronémicas de Hiparco, y a partir del siglo XIX, el sistema de Pogson. El méds importante de ellos es el
“Bonner Durschmusterung (compilacién de Bonn)”, publicado por F. Argelander y sus colaboradores entre
1859 y 1862, y que, junto con extensiones posteriores llevadas a cabo para cubrir también el cielo del hemisferio
sur, incluye datos astrométricos y fotométricos para mas de 950000 estrellas. Las magnitudes astronémicas
obtenidas mediante observacién visual se denotan m..

En la segunda mitad del siglo XIX empezé a utilizarse la placa fotografica como detector aplicable a la
astronomia. La medida, mediante diferentes técnicas, del oscurecimiento producido en la placa al ser iluminada
por una estrella permitia obtener una determinacién de su flujo de energia mucho maés precisa y objetiva que
la técnica visual. Esto dio origen a un sistema de magnitudes fotograficas, mp,. La sensibilidad de las primeras
placas fotograficas estaba centrada en las regiones azul y ultravioleta del espectro, y era casi nula en la regién
del amarillo, donde se centra la sensibilidad del ojo humano. De esta forma, las escalas de magnitudes visual y
fotogréfica diferian notablemente.

El avance de la técnica fotografica permitié la apariciéon de nuevas emulsiones y la extensién del rango
espectral de las placas hasta el amarillo, el rojo o incluso el infrarrojo. Esto a su vez motivé la definicién de un
nuevo sistema de magnitudes que se denominé “fotovisual”, con el cual, mediante la adecuada combinacién de
emulsién fotografica y filtros, se consiguié reproducir la respuesta del ojo humano. La magnitud my, obtenida
de esta forma era similar a la m,, pero con la mayor precisién que proporcionaba la técnica fotografica sobre la
visual.

A partir de las magnitudes mpg ¥ mpy se puede definir un indice de color CI como la resta de ambas:

Cl = mpg — My

El conjunto formado por las magnitudes mpg y mpy y €l indice de color CI se denominé Sistema Fotométrico
Internacional, o simplemente Sistema Internacional, y fue ampliamente utilizado para la investigacién astrofisica
durante varias décadas. Con el advenimiento, a mitad del siglo XX, del tubo fotomultiplicador como detector
para la fotometria, y mas modernamente de las camaras CCD, el Sistema Internacional estd actualmente en
desuso.
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Antes de proseguir conviene explicar por qué a un indice formado por la diferencia de dos magnitudes as-
tronémicas se le denomina indice de color. Para ello hemos de tener en cuenta que las magnitudes constituyen
una escala logaritmica del flujo y por tanto, por las propiedades de los logaritmos, una diferencia de magnitudes
corresponde a un cociente de flujos. Si las magnitudes corresponden a diferentes rangos del espectro electro-
magnético, como en el caso del Sistema Internacional, con el cociente de flujos estamos muestreando la pendiente
del continuo espectral.
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Figura 25: Espectro de una estrella caliente, de tipo AOV (arriba), y una estrella fria, K1V. Las flechas azul y
amarilla indican la posicién central de la banda myg ¥ my,y, respectivamente. (STELIB).

En la figura podemos ver la distribucion espectral de dos estrellas de diferente temperatura, y por tanto
diferente color, sobre la que se ha indicado la posicién central del rango espectral cubierto por las bandas
fotogréfica y visual. El cociente entre los flujos medidos a través de esas bandas es una medida de la pendiente
del continuo espectral, que esta relacionada con la temperatura efectiva de la estrella, y por tanto con su color.
Es por este motivo por lo que a todo indice fotométrico construido como la diferencia entre dos magnitudes
medidas en diferentes rangos espectrales se le denomina indice de color, o simplemente color.
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4.2.2. El sistema UBV o de Johnson

Fue definido por Harold Johnson y sus colaboradores en los anos 50 del pasado siglo. Su creacién se beneficio
de un desarrollo tecnoldgico de la época, el tubo fotomultiplicador, que se empezé a utilizar como detector para
uso astronémico. Es por esto por lo que el sistema de Johnson dio origen a lo que desde entonces se llama
“fotometria fotoeléctrica”, mucho més precisa que la fotometria visual y fotografica usadas anteriormente.

El sistema de Johnson consta de tres bandas, denominadas respectivamente U, B y V. La transmisién de los
filtros correspondientes la mostramos en la siguiente figura.
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Figura 26: Transmision de los filtros del sistema UBV de Johnson.

El filtro V (“Visual”) se definié de forma que su transmisién coincidiese con la respuesta del ojo humano. De
esta forma, las magnitudes obtenidas en la banda V podian ser comparadas con los datos de fotometria visual
y fotovisual existentes en el época.

El filtro B (“Blue”, azul en inglés) se definié de forma que su curva de transmisién coincidiese con la
curva de sensibilidad de las primeras placas fotograficas. De esta forma las magnitudes en B eran directamente
comparables con las magnitudes fotogréficas m,.

El filtro U (“Ultravioleta”) se sitia en longitudes de onda mds cortas que el B, aprovechando la buena
sensibilidad del tubo fotomultiplicador en esta region.

De las tres bandas, sélo la B esta completamente definida por la transmision del filtro. El corte a longitud de
onda corta de la banda U lo determina la transmisién de la atmosfera en el ultravioleta, y el corte a longitudes
de onda largas de la banda V la respuesta del fotomultiplicador 1P21, el que se usé en la definicién del sistema.
Estos son efectos indeseables, ya que en el primer caso la respuesta del filtro varia con la altura del observatorio
-la absorcién atmosférica del ultravioleta disminuye con la altura- y en el segundo la transmision del filtro
depende de la sensibilidad del detector, que puede variar con el tiempo o de un fotomultiplicador a otro. Los
indices caracteristicos del sistema son dos colores, el U-B y el B-V.

Ya en los anos 70, el avance tecnoldgico permitié la construccién de fotomultiplicadores sensibles a radiacion
de mayor longitud de onda, extendiendo su rango practicamente a todo el visible. El sistema de Johnson se
completo con la adicién de dos nuevos filtros, el R (rojo) y el I (infrarrojo), que a su vez permitieron la definicién
de dos nuevos colores, el V-R y el R—1. A este sistema extendido se le denomina también sistema UBVRI. En
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la figura siguiente mostramos la transmision de los cinco filtros del sistema de Johnson extendido:
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Figura 27: Curvas de transmisién del sistema UBVRI. (Richmond 2003).

4.2.3. El sistema de Sloan

Es un sistema similar al de Johnson, definido especificamente para un cartografiado fotométrico de mas de
un cuarto del cielo, cuyo objetivo es la determinacién fotométrica del corrimiento al rojo de un gran nimero de
galaxias (http://www.sdss.org). Las bandas del sistema se denominan u, g, r, i y z, y su perfil lo presentamos
en la figura comparado con el de las bandas del sistema de Johnson.
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Figura 28: Comparacion entre las curvas de transmision del sistema de Sloan y el UBVRI. (Bessell 2005).
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Los filtros de Sloan tienen un perfil mas cuadrado que el de los de Johnson, lo que permite un muestreo mas
preciso de la distribucién de flujo. Dada la enorme magnitud del proyecto Sloan, el sistema se esta conviertiendo
en el estandar fotométrico mas usado, en detrimento del sistema de Johnson.

4.2.4. Fotometria infrarroja. Sistema JHKLM

Los avances tecnoldgicos en la deteccién de la radiaciéon en la regién del infrarrojo, que tuvieron lugar a partir
de los anos 70 del siglo pasado, permitieron la extension de los sistemas fotométricos desde el rango éptico al
infrarrojo. Contrariamente a lo que sucede en el 6ptico, la atmdsfera no es completamente transparente en el
infrarrojo, donde existen regiones en las cuales la radiacién es casi completamente absorbida por las moléculas
de CO2 y H2O. Entre las regiones de alta absorcién se encuentran zonas donde la atmésfera es casi transparente,
que se denominan “ventanas atmosféricas”.

El desarrollo de los sistemas fotométricos en el infrarrojo se hizo situando las bandas precisamente en esas
ventanas infrarrojas. A las bandas en las ventanas consecutivas se les denomina, respectivamente, J, H, K, L,
M, N, etc. En la figura presentamos la transmision de la atmosfera en el intervalo entre los 300 y los 5000 nm.,
situando en cada una de las ventanas la denominacién de la banda fotométrica correspondiente.

Transmizsion of Earth's atmozphere
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Figura 29: Transmisién de la atmésfera en el infrarrojo cercano, y situacién de las bandas fotométricas. (Rich-
mond 2003).

Los primeros sistemas fotométricos en el infrarrojo fueron definidos por Johnson y Glass en los anos 70.
Posteriormente se han definido otros, en diferentes observatorios. Desafortunadamente hoy en dia conviven
varios sistemas de fotometria infrarroja, cuyas bandas son similares pero no idénticas, y cuyas estrellas estandar
tienen también valores ligeramente distintos. En la figura presentamos algunos de los mas extendidos.
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Figura 30: Comparacién entre las bandas de sistemas fotométricos en el infrarrojo. (Bessell 2005).

El uso de la fotometria infrarroja es 1util para el estudio de astros relativamente frios (temperaturas menores
de 1000-2000 K), que son muy poco brillantes en el 6ptico. Tiene el interés adicional de que la extincién
interestelar en el infrarrojo es mucho menor que en el éptico, y por tanto nos permite observar regiones de la
galaxia, como por ejemplo el propio centro galdctico o los brazos interiores, que estan completamente vedados
en el éptico debido a la alta extincién.

4.2.5. El sistema de Stromgren

También denominado sistema uvby, fue introducido por el danés Bengt Strémgren en los anos 60. Su uso estad
menos extendido que el de los sistemas descritos hasta ahora, pero es de interés presentarlo porque supone un
ejemplo de un sistema disenado para aportar informacion directamente interpretable en términos astrofisicos.

En los sistemas que hemos descrito hasta ahora, las bandas se seleccionan por criterios de tipo histdrico o
tecnoldgico, como en el caso del sistema de Johnson, o aprovechando las ventanas de la atmoésfera, como en
el sistema JHKLM. En el sistema de Stromgren los filtros se sitian en regiones concretas del espectro estelar,
que contienen una informacién especifica sobre la fotosfera y la atmodsfera de la estrella. Ademaés, las bandas
caracteristicas del sistema son mas estrechas, tipicamente de 20 o 30 nanémetros, frente a los 100 nanémetros
de sistemas como el de Johnson o el Sloan. De esta forma la informaciéon que aportan es mas especifica.

El sistema de Stromgren lo componen cuatro bandas, definidas por los correspondientes filtros:

1. Banda y, de “yelow” (amarillo en inglés). Su longitud de onda central es de 550 nm., similar a la del filtro
V de Johnson. De esta forma, las magnitudes en el filtro y son directamente comparables a las magnitudes
V. Ademas, la regién en la que se sitiia estd practicamente libre de lineas espectrales, al menos en estrellas
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Figura 31: Situacién de las bandas del sistema de Stromgren con respecto al continuo espectral.

de tipos tempranos o intermedios, y por lo tanto la magnitud y mide la intensidad del continuo espectral
en esa region.

2. Banda b, de “blue” (azul en inglés). Tienen una longitud de onda central de 480 nm., y también estd
situada en una zona libre de lineas espectrales.

3. Banda v, de “violeta”. Su longitud de onda central se sitia en los 410 nanémetros. Al contrario que en las
bandas anteriores, la banda v se sitia en una zona rica en lineas espectrales, y por lo tanto la magnitud
en el filtro v mide la intensidad de esas lineas.

4. Banda u, de “ultravioleta”. Su longitud de onda central es de 360 nm. Se encuentra situada a la izquierda
de la discontinuidad de Balmer, en la regién espectral denominada “continuo de Balmer”. En la regién
cubierta por el filtro también hay gran cantidad de lineas espectrales, cuya intensidad es aproximadamente
el doble que en la region del filtro v.

Las magnitudes e indices caracteristicos del sistema son:

1. V. Es la magnitud medida mediante el filtro y. Como hemos dicho, la banda y de Stromgren tiene la
misma longitud de onda efectiva que la V de Johnson, y por eso las magnitudes instrumentales en y se
convierten en magnitudes V estandar al transformar.

2. (b—y). Es la diferencia entre las magnitudes medidas en b y en y. Se trata por tanto de un color. Ambas
bandas estan situadas en regiones libres de lineas espectrales, y por tanto su diferencia mide la pendiente
del continuo en esa regién, el continuo de Paschen. La pendiente del continuo esta relacionada con la
temperatura efectiva de la estrella, y por tanto el color (b—y) es un indicador de la temperatura efectiva.

3. my; = (v-b) — (b—y). Es un indice de orden superior, estd formado por la diferencia de dos colores. El
color (b—y), como hemos visto, estd relacionado con la temperatura efectiva. La banda v estd situada en
una regién con abundante presencia de lineas espectrales, y por tanto el color (v—b) mide la abundancia e
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intensidad de esas lineas. La presencia de lineas y su intensidad depende tanto de la temperatura efectiva
como de la abundancia de metales en la estrella, lo que en astrofisica se denomina metalicidad. Al restar
(b—y) eliminamos la dependencia de la temperatura efectiva en (v—b), y por tanto el indice m; es un
indicador de la metalicidad de la estrella.

4. ¢ = (u—v) — (v-b). Es también un indice de orden superior, una diferencia de colores. La banda u esta
situada en el continuo de Balmer, a la izquierda de la discontinuidad de Balmer. La banda v esta situada
a su derecha, al inicio del continuo de Paschen. El color (u—v), por tanto, mide la profundidad de la
discontinuidad de Balmer. Estd afectado, ademads, por la metalicidad, ya que la presencia de lineas en la
banda u es aproximadamente el doble que en la v. El efecto de la metalicidad se cancela al restar (v—b).
En efecto, podemos escribir ¢; = (u—v) — (v—b) como u-2v+b. La diferencia u—2v cancela el efecto de
la metalicidad. El indice c¢; constituye por tanto una medida de la profundidad de la discontinuidad de
Balmer. Esté pardmetro espectral estd relacionado en estrellas calientes (tipos O, B y A temprano) con la
temperatura efectiva, y en estrellas més frias (tipos A tardio, F y G) con la luminosidad.

Puede parecer una redundancia, y de hecho lo es, que en la definicién del sistema se haya incluido dos
indices fotométricos relacionados con el mismo pardmetro fisico. Para estrellas tempranas (b—y) y ¢; son ambos
indicadores de la temperatura efectiva. Esto se hace con un objetivo bien definido. Se da la circunstancia de
que ambos indices estan afectados de forma diferente por la extincién interestelar. La comparacion entre ambos
nos permite determinar simultdneamente la temperatura efectiva y la extincion interestelar. Explicaremos esto
con detalle mas adelante.

4.2.6. El sistema HS de Crawford

En los sistemas que hemos visto hasta ahora los filtros se disefian de forma que cubran regiones mas o menos
extensas del espectro visible o infrarrojo. Las magnitudes obtenidas a través de esos filtros muestrean el continuo
espectral. Sin embargo, en fotometria astronémica es también comun el uso de filtros estrechos que se sitian
sobre una linea del espectro. La magnitud obtenida a través de esos filtros nos proporciona caracteristicas de la
linea espectral (su intensidad, anchura equivalente, etc.), que en general se pueden relacionar con pardmetros
fisicos de interés.
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Como ejemplo de sistema fotométrico que incluye filtros estrechos en lineas describimos el sistema Hf de
Crawford. Estd compuesto por dos filtros, el denominado S ancho, de 15 nm. de anchura, y el 8 estrecho, de
3,5 nm. Ambos estan centrados en la linea HS de Balmer, en 485 nm.

El indice del sistema se denomina indice 3, y se define como la diferencia entre las magnitudes medidas a
través del filtro estrecho y del ancho (8 = mag(fSestrecho) — mag(Sancho)). Aunque se trate de una diferencia
de magnitudes, el indice 8 no es un color, ya que ambos filtros tienen la misma longitud de onda efectiva, y por
tanto no muestrean la pendiente del espectro. Se puede demostrar que el indice 3 es proporcional a la anchura
equivalente de la linea HB, como se comprueba también observacionalmente comparando valores del indice 8 y
determinaciones espectroscépicas de la anchura equivalente de la linea.

La anchura equivalente de HB, y por tanto el indice fotométrico 5, es un indicador de luminosidad para
las estrellas tempranas, y de temperatura efectiva para las tardias. El sistema Hf3 se suele utilizar de forma
conjunta con el sistema de Stromgren, lo que se denomina sistema uvbyf. De esta forma, el indice 5 aporta un
indicador de luminosidad para estrellas tempranas, de lo que carece el sistema de Stréomgren, y un indicador
redundante de temperatura efectiva para las tardfas, para ser usado junto al (b—y) en la determinacién conjunta
de la extincion interestelar y la temperatura efectiva.

4.3. Extincion atmosférica

En el apartado anterior hemos presentado algunos de los sistemas fotométricos mas utilizados. Hemos descrito
sus bandas y sus indices caracteristicos. En este apartado y en el siguiente vamos a describir con mas detalle
como podemos obtener las magnitudes e indices cuando trabajamos con un sistema fotométrico determinado.

El primer paso para obtener datos en un sistema fotométrico es de tipo instrumental. Nuestro telescopio tiene
que estar equipado con un detector y una coleccién de filtros que reproduzcan las bandas del sistema fotométrico
a utilizar. La adecuacién de nuestra instrumentacion al sistema fotométrico se le denomina conformidad. Nuestro
sistema es conforme si nuestros filtros y detector reproducen los filtros de definicién del sistema estandar. Cuanto
mayor sea la conformidad de nuestro sistema instrumental con el estdndar mas precisos seran nuestros datos y
més fiable la informacién astrofisica que podamos obtener a partir de ellos.

Una vez puesta a punto la instrumentacién adecuada pasamos a la observacién, midiendo el flujo de energia
que focalizada por el telescopio y después de atravesar el filtro, recoge nuestro detector. El flujo de energia lo
transformamos en magnitud astronémica mediante la expresién:

mi = —2,5log(F,)

El subindice ¢ nos indica que obtenemos una magnitud para cada filtro. Si comparamos esta expresion
con la definicién de magnitud astronémica, vemos que nos falta una constante aditiva en el término de la
derecha. No nos preocupamos por esto. Como la constante es arbitraria, podemos elegirla como igual a cero para
nuestro sistema instrumental. Ya la fijaremos de forma adecuada cuando transformemos nuestras magnitudes
instrumentales al sistema estandar.

Las magnitudes medidas de esta forma todavia no representan el flujo de energia que llega a la Tierra
procedente del astro que observamos. Cuando la radiacién llega a la Tierra tiene que atravesar la atmdsfera
antes de llegar al telescopio y dejar su senal en el detector. Parte de la radiacién se pierde en su paso por la
atmoésfera, lo que provoca una disminucion del flujo de energia que denominamos extincién atmosférica.

La extincion se debe principalmente al proceso denominado dispersién de Rayleigh. Los fotones colisionan
con los electrones ligados de los 4tomos presentes en la atmosfera, y de resultas de ese choque elastico cambian
de direccién, desapareciendo del haz de luz que se dirige al telescopio. La dispersion de Rayleigh depende de
A%, de forma que la luz azul se dispersa mucho més que la roja. Esto produce efectos muy conocidos, como el
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color azul del cielo, debido a que hay mucha més luz azul dispersa en la atmésfera, y el hecho de que los astros
cerca del horizonte se vean rojizos, que se debe a que cuando el astro esta cerca del horizonte su luz atraviesa
mds espesor de atmésfera, y por tanto la luz azul se dispersa y desaparece del haz, mientras que la luz roja se
dispersa mucho menos y permanece. En fotometria astronémica, la dependencia de la dispersion con la longitud
de onda implica que las magnitudes medidas con filtros azules se ven mucho mas afectadas por la extincién que
las medidas con filtros rojos.

Ademsds de la dispersion de Rayleigh, también contribuyen a la extincién atmosférica la absorcién por
moléculas y la dispersién por polvo en suspension y aerosoles. La absorciéon por moléculas es muy pequena en el
rango 6ptico, al menos hasta los 700 nm. donde empiezan a aparecer bandas de absorciéon debidas al vapor de
agua. En el infrarrojo es mucho mas importante, por la presencia de bandas de HyO y COs. La dispersion por
aerosoles y motas de polvo depende, obviamente, de la presencia de estos elementos en la atmésfera, que es muy
variable con el régimen de vientos, estaciones, etc. Al ser estas particulas en suspensién mucho més grandes que
la longitud de onda de la radiacién, la dispersién no depende de la longitud de onda, y por tanto la extincién
es gris, es decir, igual para todos los filtros a diferentes longitudes de onda.

Por tanto, vemos que nuestras magnitudes fotométricas dependen no sélo de la energia del astro que llega a
la Tierra, sino también de la extincion, y esta ultima es variable debido a los cambios atmosféricos, en especial
el contenido de polvo y aerosoles, y también a la altura del astro sobre el horizonte, ya que cuanto mas bajo
esté mas espesor de atmoésfera atravesard, y sufrird més extincion. Este efecto de la extincién es indeseable,
pues para progresar en nuestro conocimiento del astro debemos ser capaces de conocer la energia que llega a la
Tierra.

En consecuencia, el efecto de la extincién debe ser medido y eliminado de las magnitudes fotométricas. Esto
implica algunas acciones concretas a incluir en la planificacién de nuestras observaciones, y algunos calculos a
realizar a posteriori. Antes de describir ambos, vamos a estudiar mateméaticamente el efecto de la extincién en
el flujo de energia que atraviesa la atmosfera.

Consideremos un elemento o pequeno volumen de la atmésfera de espesor dx que absorbe o dispersa una
fraccién 7dx de un rayo de luz que antes de ser absorbido o dispersado tenia un flujo de energia F'. La cantidad
absorbida o dispersada es F'rdz. A esta cantidad la llamamos dF', de forma que

dF = —Frdx

El signo menos nos indica que la variacién de flujo es negativa, es decir, que como parte del flujo incidente
es absorbido o dispersado el flujo total disminuye. Integrando a lo largo del recorrido total en la atmésfera, x,
obtenemos

log F'=log Fy — T

donde F es el flujo final, el que llega al telescopio, y Fy el inicial, el que procedente del astro llega a la atmosfera
de la Tierra. Si ahora multiplicamos ambos téminos por -2.5, los términos del tipo —2,5logF corresponden a
una magnitud fotométrica, y por tanto nos queda

mo =m — 2,5b7x
mog=m — kX

Al término —2,57 lo llamamos k, y lo denominamos coeficiente de extincién. z es el espesor de atmosfera
que atraviesa la radiacion. Este espesor lo normalizamos a la unidad en el cenit, lo llamamos masa de aire y lo
denominamos con la letra X mayuscula. Es decir, que si la estrella esta en el cenit, su masa de aire es igual a

? )
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1. Si estd mas baja, el espesor de atmosfera que atraviesa es mayor, y por tanto la masa de aire aumenta. Por
ejemplo, a una altura de 30 grados el espesor de atmésfera atravesado es el doble que en el cenit, y por tanto a
esa altura la masa de aire es 2. En general, podemos calcular de forma aproximada la masa de aire como

X =sec”Z
Siendo Z la distancia cenital del astro. Con estas definiciones la expresién anterior queda:
m=mg+ kX

Como hemos visto, k es el coeficiente de extincién y X la masa de aire. m es la magnitud observada, y mg la
magnitud que observariamos si no hubiese extincion, es decir, la magnitud que obtendriamos a partir del flujo
que llega a la atmosfera. Por esta razén, a esa magnitud se le llama magnitud fuera de atmdsfera. Para poder
determinar la magnitud fuera de atmosfera, bastaria con conocer el coeficiente de extincién k y la masa de aire
X. Lo segundo es facil, es un calculo sencillo a partir de la distancia cenital del astro, cuya posicién conocemos
en el momento de la observacién.

El coeficiente de extincién, sin embargo, hay que calcularlo. Para ello, a lo largo de la noche debemos
observar una o varias estrellas no variables a diferentes alturas. Para cada estrella obtendremos un conjunto
de magnitudes a diferentes masas de aire. Con el conjunto de pares de valores (X, m) podemos obtener los
coeficientes k y mo mediante una regresion lineal (ajuste por minimos cuadrados). La pendiente del ajuste k es
el coeficiente de extincion, y el término independiente mg es el punto de corte a masa de aire cero, es decir, la
magnitud fuera de atmosfera.

Este proceso hay que repetirlo en todos los filtros en los que vayamos a obtener magnitudes, ya que la
extincién depende de la longitud de onda, y por tanto es diferente en cada uno de los filtros. Si observamos més
de una estrella en cada filtro, el valor del coeficiente de extincién sera el promedio de todos los que obtengamos.
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Figura 33: Variacién del espesor de atmoésfera que atraviesa la radiacién, caracterizado por la masa de aire, a
diferentes alturas del astro.
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Una vez obtenidos los coeficientes de extincion, podemos aplicarlos a todos los objetos que observemos, y
calcular su magnitud fuera de atmésfera a partir de la magnitud observada. Para ello hemos de suponer que los
coeficientes de extincién no varian a lo largo de la noche. Esto a veces es asi y a veces no, depende sobre todo de
la estabilidad de la atmoésfera, presencia de nubes altas, cercania de frentes, etc. Si la extincién varia a lo largo
de la noche, no podemos hacer fotometria. La fotometria astronémica es una técnica exigente, y requiere de
cielos estables. En astronomia observacional se utiliza el término “noche fotométrica“ para designar las noches
en las cuales podemos considerar que los coeficientes de extincién son estables e iguales en todas direcciones.
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Figura 34: Método de la recta de Bouger para el calculo de la extincién. La pendiente de la recta es el coeficiente
de extincion, y el punto de corte con el eje vertical la magnitud fuera de atmosfera.

Al conjunto de magnitudes fuera de atmésfera obtenidas para una lista de estrellas no variables en un
telescopio dado se le denomina sistema instrumental o sistema natural de ese telescopio. Establecer y mantener
el sistema natural nos simplifica mucho la vida a la hora de observar. Si ya conocemos las magnitudes fuera de
atmosfera mg, una simple observacion de una estrella nos permite una determinacién instantanea del coeficiente
de extincién. Lamentablemente, en muy pocos telescopios equipados para fotometria se ha establecido el sistema
natural, y por tanto el observador debe calcular la extincién cada vez, mediante la observacion de estrellas
constantes a diferentes alturas.

4.4. Transformacion estandar

Como acabamos de ver, las magnitudes fuera de atmésfera para un conjunto de estrellas no variables cons-
tituyen el sistema instrumental o natural de nuestro telescopio. Sin embargo, esas magnitudes sélo son validas
para nuestro telescopio e instrumentacién. Con otro sistema instrumental, incluso aunque fuese conforme con el
nuestro, las magnitudes para las mismas estrellas serfan diferentes. Simplemente con que el detector fuese mas
sensible, o el telescopio mas grande, el flujo medido seria mayor, y las magnitudes més bajas.

Por tanto, las magnitudes instrumentales estdn mucho mas vinculadas a las caracteristicas de nuestra ins-
trumentacién que a la naturaleza o propiedades fisicas de los astros que observamos. Para poder hacer un uso
astrofisico de nuestras observaciones necesitamos transformar las magnitudes instrumentales a magnitudes en
el sistema estandar en el cual estamos trabajando, y cuyos filtros hemos utilizado.

Para realizar la transformacion, necesitamos incluir en nuestro programa de observacién varias estrellas de la
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lista de estrellas estandar que forma parte de la definicién del sistema fotométrico. Procediendo de esta forma,
para las estrellas estdndar conoceremos dos conjuntos de magnitudes: i/ las magnitudes instrumentales, que
hemos obtenido con nuestras observaciones; ii/ las magnitudes estandar, que aparecen en la lista de estrellas
estandar del sistema.

Con estos dos conjuntos de magnitudes, calculamos ecuaciones de transformacién que nos relacionan las
magnitudes instrumentales con las estdndar. Cada sistema tiene su propio conjunto de ecuaciones de trans-
formacién. Por ejemplo, las ecuaciones de transformacién caracteristicas del sistema UBV de Johnson son las
siguientes:

V=wvw+eB-V)+ 2,
(B—V) = ulb—v)o+Zy.
¢(u — b)o + Zu_p

a
|
=
I

Vemos que son tres ecuaciones lineales, donde U, B y V son las magnitudes en el sistema estandar, y ug, by
v vo las magnitudes instrumentales. €, 1 y 1 son los denominados coeficientes de la transformacion, y Z,, Zy_,
y Zyu—p términos independientes o puntos cero de la transformacién.

Para las estrellas estdandar, conocemos las magnitudes instrumentales y las estdandar. Con esos datos, podemos
calcular los coeficientes de transformacion y los puntos cero mediante ajustes por minimos cuadrados. Una vez
determinamos los coeficientes y puntos cero, ya conocemos las ecuaciones de transformacién entre nuestro sistema
instrumental y el sistema estandar. Para el resto de los objetos no estandar que hayamos observado, podemos
usar las ecuaciones para transformar las magnitudes instrumentales que medimos en magnitudes estandar del
sistema.

Los coeficientes de transformacion nos dan una idea de la conformidad de nuestro sistema con el estandar. Si
el sistema es conforme, el coeficiente de color € debe ser préximo a cero, mientras que los coeficientes de escala
[y Y seran préoximos a uno.

4.5. Extincidn interestelar

Una vez nuestra magnitudes han sido transformadas al sistema estandar, ya sabemos que son independientes
de nuestra instrumentacion, y que son las mismas que obtendria cualquier otro observador trabajando en el
mismo sistema estandar. Ademas, ya estamos en condiciones de aplicar las herramientas astrofisicas propias del
sistema fotométrico.

Para seguir progresando, nos preguntamos a continuacion si nuestras magnitudes son también representativas
de las estrellas, es decir, caracterizan de forma univoca los pardmetros radiativos de dichos astros. Dicho de
otra manera, nos preguntamos si dos estrellas idénticas tendrian magnitudes e indices fotométricos idénticos.
La respuesta atin es un no.

La radiaciéon que emite el astro debe atravesar el espacio interestelar -e intergalactico, en su caso- antes de
llegar a la Tierra. Y el espacio no esta vacio. En algunas regiones, y muy notablemente en las proximidades del
plano galéactico, el espacio contiene importantes cantidades de gas, y en menor medida polvo, que ejercen sobre
la radiacién un efecto parecido al de la atmosfera terrestre. La luz se ve sometida a procesos de dispersién y
absorcion que hacen que sélo llegue a la Tierra una fraccién de la luz emitida por el astro. A este efecto se le
conoce como extincién interestelar, y también por el término en ingles “reddening” (enrojecimiento).

Efectivamente el efecto se traduce en un enrojecimiento de la radiacién. La causa principal de la extincion
interestelar es también la dispersién de Rayleigh, que con su dependencia con A~ hace que la luz azul sea mucho
mas dispersada que la roja. Algunas regiones muy ricas en gas, como por ejemplo el centro de nuestra galaxia,
son practicamente inobservables en el 6ptico debido a la extincién, aunque si son accesibles en el infrarrojo,
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donde la extincién es mucho menor. De esta forma, estrellas muy masivas proximas al centro galactico, cuyo
estudio ha permitido detectar el agujero negro central de nuestra galaxia, no han podido ser observadas hasta los
anos 80 del siglo pasado, cuando los avances tecnoldgicos permitieron el desarrollo de la astrofisica observacional
en el infrarrojo.

Los efectos de la extincién interestelar en las magnitudes e indices fotométricos los caracterizamos mediante
los pardametros denominados absorcién o extincién y exceso de color. A las magnitudes e indices corregidos
del efecto de color los denominamos magnitudes o indices intrinsecos. Las magnitudes intrinsecas se relacionan
con las magnitudes aparentes (ambas en el sistema estandar) a través de la absorcién o extincién, mediante la
expresion:

Ay =M — M,

donde M es la magnitud aparente, My la magnitud intrinseca, y Ay la absorcién o extincién.

De la misma forma, los colores e indices intrinsecos se relacionan con los aparentes a través del exceso de
color, mediante la expresion:

E(C) =C —Cy

donde C es el color o indice aparente, Cq el intrinseco y E(C) el exceso en el color o {ndice C.

Veamos a continuacion algunos ejemplos aclaratorios:

Vo=V-Avy
B—=V)o=B-V)-EB-V)
Cop=C1 — E(Cl)

En el primer ejemplo, la magnitud intrinseca en el filtro V de Johnson, V), es igual a la magnitud aparente
V menos la extincién en V, Ay. En el segundo, el color (B—V), intrinseco del sistema de Johnson es igual al
color aparente menos el exceso en (B—V). En el tercer ejemplo, el indice intrinseco cg del sistema de Stromgren
es igual al indice aparente c¢; menos el exceso de color en c;.

Las magnitudes e indices intrinsecos si que son propios del astro, es decir, estan relacionados directamente
con sus parametros radiativos. Por tanto, para el estudio astrofisico es fundamental poder calcular la extincién
y determinar esos indices intrinsecos. Lamentablemente, en la mayoria de los sistemas fotométricos, y en par-
ticular en los de banda ancha, no es posible determinar la extincién de forma precisa. Un objeto cuyos colores
fotométricos son tipicos de una estrella roja puede ser, en efecto, una estrella roja poco afectada por la extincién,
o una estrella azul muy afectada y por tanto muy enrojecida. Algunos sistemas de banda intermedia, como por
ejemplo el de Stromgren, si que incluyen técnicas precisas para determinar la extincién y los excesos de color.

Existen varios métodos para abordar este problema, que describimos a continuacién. Todos ellos se basan en
el uso de lo que denominamos la “ley de extincién interestelar”. Esta ley nos dice que la extincién en diferentes
intervalos de longitudes de onda no es arbitraria, sino que existe una relacién caracteristica entre todos ellos.
Esto es debido a que la extincién la produce la interaccién de la radiacién con la materia interestelar, mediante
procesos fisicos bien conocidos. Por otra parte, la composicién del gas en las diferentes regiones del plano
galdctico es practicamente la misma, y la extincién sera igual en todas direcciones.

La relacién entre la extincion en una longitud de onda y en el resto del espectro electromagnético es por tanto
siempre la misma. La variacién de la extincién en funcion de la longitud de onda tiene una forma caracteristica,
que es la que se conoce como “ley de extincién”.
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Figura 35: Ley de extincién interestelar. Relaciona la absorcién A a una longitud de onda dada con la absorcién
en V, para cada valor de A. La curva en trazo continuo representa la ley de extinciéon media para la Galaxia.
Las otras curvas corresponden a regiones de extincién anémala. (Li 2007).

A partir de la ley, si conocemos la extincién a una longitud de onda, podemos calcularla a lo largo de todo el
espectro electromagnético. O lo que es lo mismo, si conocemos la extincién para una magnitud dada, o el exceso
para un color determinado, podemos calcular las extinciones y excesos de color para todos los indices de nuestro
sistema. Por ejemplo, algunas relaciones entre absorciones y excesos de color para indices de los sistemas de
Johnson y Strémgren son las siguientes:

Ay =3,1E(B—V) =43E(b—y)
E(B - V), = 1,35E(b — y)
E(m;) = —0,32E(b — y)
E(c1) = 0,2E(b —y)

Por tanto, basta con determinar o estimar una absorcién o exceso para conocer todos los demés. En general,
se suele determinar el E(B—V) en el sistema de Johnson o el E(b—y) en el de Strémgren. El problema es cémo
determinamos ese exceso. Presentamos a continuacién tres de las formas mas comunmente empleadas para
hacerlo.
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4.5.1. Estimacién de la extinciéon a partir del tipo espectral

Si conocemos la clasificacién espectral de las estrellas para las cuales hemos obtenido fotometria, podemos
estimar su enrojecimiento interestelar. En efecto, los colores intrinsecos medios para cada tipo espectral y clase
de luminosidad son conocidos, y podemos encontrarlos tabulados en la bibliografia. La diferencia entre esos
colores intrinsecos medios y los colores aparentes que aporta la fotometria constituye el exceso de color. Una
vez determinado un exceso de color, por medio de la ley de extincién interestelar podemos obtener todos los
demas.

Notemos que esta técnica proporciona una estimacién de la extincién interestelar, no una medida. Esto
es porque utilizamos los colores intrinsecos medios para un tipo espectral. Los colores intrinsecos de estrellas
del mismo tipo espectral no son necesariamente iguales, y por tanto su valor medio estd afectado por una
dispersiéon que en ocasiones puede ser elevada. Por otra parte, los colores intrinsecos de nuestra estrella no
tienen forzosamente que coincidir con el valor medio de su tipo espectral.

Notemos ademas que esta técnica necesita de la clasificacién espectral, que en general obtenemos a partir de
la espectroscopia, y por tanto necesitamos informacion adicional a nuestra fotometria.

4.5.2. Indices libres de extincién

Existe sin embargo una técnica para obtener el tipo espectral sin necesidad de hacer uso de espectros. A
partir de la fotometria podemos construir indices libres de extincién, con los cuales podemos determinar el tipo
espectral.

Un indice libre de extincion se construye a partir de dos indices del sistema mediante la siguiente expresion:

I, es el indice libre de extincién, I' e I? dos indices del sistema, y E(I') y E(I?) los excesos de color en esos dos
indices. Cualquier indice definido de esta forma a partir de dos indices y sus excesos de color es independiente
de la extincién interestelar. Vamos a demostrarlo a continuacién. Para ello reescribimos la definicién de arriba,
pero en lugar de escribir los indices aparentes I' e I? los sustituimos por el indice intrinseco més el exceso de
color (recordemos que, por definicién, el exceso de color de un indice I es E(I) =1 - 1)

BE(1*
I =15 + B(I") - B4 (12 + E(1%)

Desarrollamos ahora el producto en el segundo término:

1 1
I = 1) + E(") — 5= 18 — g E(I)

Vemos que el segundo sumando y el cuarto de la derecha son iguales y de distinto signo, con lo que se
cancelan. La expresién queda:

E(I*
I = I(lJ - EEP% (I(%)

La expresion resultante es la misma que la de definicién de Iy, pero con los indices intrinsecos en lugar de
los aparentes. Por tanto, el valor de Iy, es el mismo tanto si lo obtenemos a partir de indices intrinsecos como
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de indices aparentes afectados por un valor arbitrario de la extincién. Dicho de otro modo, los indices libres
de extincién son intrinsecos a la estrella, y por tanto relacionados directamente con sus parametros radiativos,
aunque los hayamos construido a partir de indices aparentes. Como tales indices intrinsecos, estan relacionados
con el tipo espectral de la estrella.

Un ejemplo de indice libre de extincién es el indice @Q de Johnson. Lo definimos como
Q=(U-B)-0,72(B-V)

donde el valor E(U-B)/E(B—V) = 0,72 lo extraemos de la ley de extincién interestelar.

B-v),
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Figura 36: Relacién entre el indice Q de Johnson y el tipo espectral (Becker 1963).

Vemos en la figura que el valor de Q estd directamente relacionado con el color (B—V) intrinseco, y con el
tipo espectral. Lamentablemente no estd univocamente definido, y para valores de Q en el intervalo entre —0,4
vy 0,0 tenemos varios tipos espectrales posibles. Si tenemos informacién adicional que nos indica que nuestro

objeto de estudio es una estrella mas temprana que A0, o més tardia que GO, si que podemos a partir de Q
determinar su tipo espectral y sus colores intrinsecos.

En el sistema de Stromgren se definen los indices libres de extincién:
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[m;] = m; +0,32(b —y)
[c1] = c1-0,2(b —y)

A partir de estos dos indices si podemos determinar el tipo espectral de forma univoca, como vemos en la
figura. Una vez conocido el tipo espectral podemos obtener los indices intrinsecos medios correspondientes a ese
tipo, que se encuentran tabulados en la bibliografia. A partir de ellos y de los indices aparentes observados se
obtienen los indices intrinsecos.

—

Figura 37: Determinacién del tipo espectral a partir de los indices libres de extincién [m;] y [c;1] del sistema de
Strémgren. (Moon 1986).

A partir de estos dos indices si podemos determinar el tipo espectral de forma univoca, como vemos en la
figura. Una vez conocido el tipo espectral podemos obtener los indices intrinsecos medios correspondientes a ese
tipo, que se encuentran tabulados en la bibliografia. A partir de ellos y de los indices aparentes observados se
obtienen los indices intrinsecos.

Recordemos que también en este caso estamos estimando la extincién, y no midiéndola. Esto es porque, al
igual que en el apartado anterior, estamos utilizando los indices intrinsecos medios correspondientes a un tipo
espectral, que pueden no coincidir con los de nuestro objeto en estudio.

4.5.3. Determinacién directa de la extincién

Algunos sistemas fotométricos incluyen técnicas que permiten la determinacién directa de la extincién in-
terestelar. De entre los que hemos visto, este es el caso del sistema uvbyB de Stromgren-Crawford.

La determinacion de la extincion se basa en el hecho de que el sistema dispone de dos indicadores redundantes
de la temperatura efectiva, que se ven afectados de forma diferente por la extincién interestelar. En ausencia
de extincién, cada indice depende sélo de un parametro, la temperatura efectiva. La relacién entre ambos serd
pues una curva en forma paramétrica, en funcién de ese pardametro. Eliminando el parametro, tenemos una
relacién funcional bien definida entre ambos indices. Desviaciones de esa relacién son debidas a la extincién,
que podemos medir en funcién de la desviacion.

En el sistema uvbyf los indicadores redundantes son (b—y) y c; para estrellas calientes (tipos O y B), y
(b—y) y B para estrellas frias (tipos A, F y G). Estudiamos a continuacién el caso de las estrellas frias, que es
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mas sencillo. Como acabamos de exponer, en el caso de ausencia de extincion existe una relacién funcional entre
los indices (b—y) y f, tal y como vemos en la figura. En una estrella afectada por extincién, el indice 8 no varia.
Esto se debe a que, como es una resta de magnitudes tomadas en dos bandas de la misma longitud de onda,
ambas se ven afectadas de igual manera por la extincién, cuyo efecto se cancela al hacer la resta (recordemos que
una resta de magnitudes astronémicas es un cociente de flujos). S es por tanto independiente de la extincién.
Sin embargo, (b—y) si que se ve afectado, en presencia de extincién la estrella se enrojece y por tanto el valor
de (b—y) aumenta.

En la gréfica §—(b—y), los puntos correspondientes a estrellas enrojecidas se desplazan hacia arriba de la
relacién funcional entre los dos indices. Si situamos un punto correspondiente al valor fotométrico de una estrella
afectada por reddening, el punto sobre la grafica en la vertical del valor fotométrico es el color intrinseco (b—y)o,
y la distancia vertical el exceso de color E(b—y). De esta forma medimos el exceso y los colores intrinsecos para
cada estrella, sin hacer uso de valores medios por tipo espectral. En este caso se trata por tanto de una medida
y no de una estimacién.

Para estrellas calientes procedemos de la misma forma a partir de (b—y) y ¢;. Aqui el caso se complica un
poco debido a que ambos indices se ven afectados por la extincién, aunque no de la misma forma. El efecto de
la extincién en (b—y) es cinco veces superior al efecto en c¢;. De esta forma, en la gréfica las estrellas afectadas
por extincién se alejan de la relacion media hacia la derecha, con una pendiente de 0,2. Si a partir del punto
correspondiente a la estrella enrojecida trazamos una recta con pendiente 0,2, su corte con la relaciéon media
proporciona los indices intrinsecos (b—y)g y co, y la distancia horizontal y vertical a ese punto corresponde
respectivamente a los excesos E(b—y) y E(c1).

04 -

03

02 -

2.6

Figura 38: Relacién entre los indices (b—y) de Stromgren y 8 de Crawford par estrellas libres de extincién.
(Crawford 1975).
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Figura 39: Relacién entre los indices (b—y) y ¢ de Stromgren. La envolvente izquierda a la nube de pun-
tos corresponde a la relacion entre los indices no enrojecidos. Los puntos que se desplazan hacia la derecha
corresponden a estrellas enrojecidas. (Crawford 1978).

4.6. Calibraciones fotométricas

Los indices intrinsecos estan relacionados directamente con la distribucion de energia emitida por la estrella,
y por tanto con sus parametros fisicos. Sin embargo, los indices por si mismos no nos aportan el valor de
esos parametros directamente. Las relaciones entre los indices fotométricos intrinsecos y las magnitudes fisicas
reciben el nombre de calibraciones fotométricas. Las hay de dos tipos, calibraciones empiricas y calibraciones
tedricas.

4.6.1. Calibraciones empiricas

Son relaciones que obtenemos al comparar valores de un indice indicador de una magnitud fisica con de-
terminaciones del valor de esa magnitud obtenidas por métodos independientes de la fotometria. Por ejemplo,
ya hemos indicado que tanto el indice (B—V) de Johnson como el (b—y)o de Stromgren estdn relacionados
con la temperatura efectiva. Si comparamos, para un conjunto de estrellas, los valores fotométricos citados con
medidas de la temperatura efectiva obtenidas a partir de datos interferométricos y espectroscépicos, obtenemos
las relaciones que aparecen en las gréficas siguientes, donde, por conveniencia, la temperatura efectiva en grados
Kelvin la expresamos mediante el indice ©= 5040K /Teff.

Podemos ver en las graficas que existe una relaciéon muy estrecha entre los indices fotométricos y la tem-
peratura, lo que confirma que efectivamente son buenos indicadores de la temperatura efectiva. Las graficas
constituyen dos calibraciones fotométricas de la temperatura. Si conocemos el (B—V)y o el (b—y)y de una
estrella, interpolando en la grafica correspondiente obtenemos directamente su temperatura.
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Figura 40: Calibracién empirica de la temperatura. Relacién entre la temperatura efectiva y el indice intrinseco

(B—V)o de Johnson. (Napiwotzki et al. 1993).
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Figura 41: Calibracién empirica de la temperatura. Relacion entre la temperatura efectiva y el indice intrinseco

(b—y)o de Stromgren. (Napiwotzki et al. 1993).

Existen calibraciones empiricas, a partir de otros indices, para la luminosidad, la gravedad en superficie y la
abundancia en metales de las estrellas. A partir de estos pardmetros y aplicando las férmulas correspondientes
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de la astrofisica estelar, podemos estimar el radio, la masa y la distancia de las estrellas.

Co

0.5 F—

Figura 42: Calibracién teérica de la temperatura y la luminosidad a partir de los indices ¢y y S del sistema
wvby[. Situamos el punto en la gréafica a partir de sus valores fotométricos, y determinamos la temperatura y
el logaritmo de la gravedad en superficie interpolando en la red de calibracién. (Moon y Dworetsky 1985).

4.6.2. Calibraciones tedricas

Las calibraciones tedricas también nos permiten determinar los pardametros fisicos de las estrellas a partir
de sus indices fotométricos intrinsecos. En una calibracién tedrica partimos de un modelo fisico de la atmésfera
estelar. Introduciendo en el modelo los pardmetros que caracterizan la atmdsfera (temperatura efectiva, gravedad
en superficie y abundancia de metales), calculamos la distribucién de la emisién de energia de la estella con
esos parametros, lo que llamamos el espectro sintético. Ese espectro lo convolucionamos con la respuesta de
los filtros caracteristicos del sistema fotométrico, y obtenemos las magnitudes, colores e indices que también
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llamamos sintéticos.

Repetimos la operaciéon para varios conjuntos de parametros fisicos, obteniendo un conjunto de indices
fotométricos sintéticos para cada conjunto de valores fisicos de entrada. Uniendo los puntos que relacionan los
parametros fisicos con los indices sintéticos obtenemos lo que se llama una red de calibracién, como la que
presentamos en la figura.

Estas redes constituyen la calibracién teérica. Una vez disponemos de ella, situamos nuestros indices intrinse-
cos observados en la red, y los puntos més cercanos determinan los parametros fisicos de las estrellas observadas.
Los parametros fisicos de nuestros objetos en estudio seran los pardmetros de entrada del modelo cuyos indices
sintéticos sean los mas préximos a nuestros indices intrinsecos observados.
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