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1. La atmósfera

Nosotros, habitantes de la Tierra, necesitamos su atmósfera para vivir. Ella nos provee del oxígeno esencial, le da a las plantas el dióxido de carbono y el nitrógeno que necesitan para crecer; el vapor de agua de la atmósfera es un ingrediente esencial para la biosfera, tanto como que provee un medio de transporte para desplazar el agua de océanos a continente; y el ozono nos protege de la peligrosa radiación UV que afectaría a la vida humana.

Sin embargo, para la astronomía, la atmósfera es un gran impedimento. Ella absorbe luz de modo que tenemos una cobertura espectral desde el suelo. También emite luz, afectado varias bandas y la espectroscopía. También refracta la luz de modo tal que sólo pueden verse a pequeños espectros, en lugar de objetos estelares a grandes distancias cenitales (extensas masas de aire). Finalmente, la atmósfera también desarma los frentes de onda de la radiación incidente, transformando fuentes puntuales en discos Gaussianos.

En esta parte nos ocuparemos de estos aspectos de la atmósfera terrestre que son muy importantes cuando se realiza fotometría.

1.1. Extinción

Recuérdese que la extinción representa la pérdida de luz estelar cuando ésta atraviesa la atmósfera terrestre. Todos los resultados fotométricos publicados, corregidos de este fenómeno, dan la magnitud de la estrella fuera de la atmósfera terrestre, mëo. La magnitud medida më puede ser corregida haciendo uso de la siguiente fórmula:

mëo=më - (k'ë + k"ë c) X 
(1.1)

donde k'ë es denominado coeficiente de extinción principal y k"ë es el coeficiente de extinción de segundo orden, c es el índice de color y X la masa de aire. 

Esta ecuación es la base para el tratamiento de la extinción. Gran parte del material de este capítulo hace uso de los resultados obtenidos por Hardie. La mayor parte de las correcciones por extinción se consiguen con la extinción de primer orden, junto con los cálculos asociados de masas de aire. Para aumentar la precisión, será necesario realizar correcciones de segundo orden.

1.1.1. Masas de Aire

A alturas superiores a los 30° sobre el horizonte, la simple aproximación plana paralela, para calcular la cantidad de atmósfera entre un observador y una estrella arroja un error menor al 0,2%. Cuando la altura de la estrella es mayor a 30° o, lo que es lo mismo, su distancia cenital z es menor a 60°, esta aproximación da:

X = sec z 
(1.2)

Donde sec z = (sen ö sen ä + cos ö cos ä cos H)-1 
(1.3)
donde ö es la latitud del observador, ä es la declinación de la estrella y H es el ángulo horario en grados. La masa de aire atravesada por la luz proveniente de la estrella es X. Esta cantidad es mínima cuando la estrella está directamente sobre nuestra cabeza, en el cenit, pues:

sec z = sec 0° = 1 
(1.4)

Esta cantidad de aire se denomina una masa de aire, por razones de comodidad, en lugar de intentar recordar algunos números grandes.

Para distancias cenitales mayores a 60°, la aproximación plana paralela ya no sirve. Se debe utilizar, entonces, una ecuación que aproxime más precisamente el efecto de la esfericidad de la Tierra. La aproximación polinómica más común fue realizada por Hardie haciendo uso de los datos obtenidos por Bemporad, en 1904:

X = sec z - 0,0018167(sec z - 1) - 0,002875(sec z - 1)2 –

- 0,0008083(sec z - 1)3 






(1.5)
Donde z es la distancia cenital aparente, no la verdadera. La ecuación (1.5) se representa los datos de Bemporad mejor que el 0,1% a una masa de aire de 6,8. Esto es a sólo 10° del horizonte que está por debajo de donde uno debe observar. Como estos datos representan sólo condiciones de cielo promedio, en una localidad, a mediados del siglo pasado, no podemos esperar que la precisión real en el cálculo de la masa de aire sea del 0,1%. Otros métodos para determinar la masa de aire involucran el uso de tablas o nomografías y no se presentan aquí porque son menos prácticos que resolver ecuaciones, que puede hacerse con una calculadora o una computadora. 

Ejemplo: Un observador localizado a 12° de latitud sur cala la estrellas ä Crt, ubicada en á = 11h19m24s; ä= -14°47'11", con un ángulo horario aparente de 3h, o sea, 45°. ¿Cuál es la masa de aire entre el observador y ä Crt?

De la ecuación (1.3), tenemos:

sec z = (sen (-12°) sen (-14,7864°) + cos (-12°) cos (-14,7864°) cos 45°)-1

sec z = 1,38557

De la ecuación (1.2), tenemos

X = sec z = 1,38557

Para comparar, podemos usar la ecuación para mejorar la precisión:

X = 1,38557 - 0,0018167 (1,38557 - 1) - 0,002875 (1,38557 - 1)2 - 0,0008083 (1,38557 - 1)3

X = 1,38439

Nótese que los dos métodos coinciden dentro de una precisión del 0,1%.

1.1.2. Extinción de primer orden

La extinción es muy difícil de modelar exactamente porque muchas son las variables que desempeñan importantes roles en la absorción de luz por la atmósfera terrestre. Para realizar una aproximación de primer orden es necesario tener en cuenta al mayor contribuyente, la variación de la masa de aire. En esta aproximación, la siguiente ecuación sostiene que:

v0 = v - k'v X 



(1.6)

(b - v)0 = (b - v) - k'b-v X 

(1.7)

(u - b)0 = (u - b) - k'u-b X 

(1.8)

(v - r)0 = (v - r) - k'v-r X 

(1.9)

(r - i)0 = (r - i) - k'r-i X 

(1.10)
donde k' es el principal coeficiente de extinción en unidades de magnitudes por masa de aire y el subíndice 0 es usado para denotar un valor extra - atmosférico. Acomodamos estas cinco ecuaciones y obtenemos:

v = k'v X + v0 



(1.11)

(b - v) = k'b-v X + (b - v)0 

(1.12)

(u - b) = k'u-b X +(u - b)0 

(1.13)

(v - r) = k'v-r X +(v - r)0 

(1.14)

(r - i) = k'r-i X +(r - i)0 

(1.15)
El valor de los coeficientes de extinción puede entonces ser encontrado siguiendo una estrella a través de los cambios en las masas de aire y graficando el índice de color o la magnitud versus X. La pendiente de esa línea es el coeficiente de extinción y la ordenada al origen es la magnitud o el color extra atmosférico.

Lo que se ha presentado es un caso ideal. En realidad, con el tiempo, la masa de aire en la dirección de una estrella cambia apreciablemente. El cielo habrá ido cambiando considerablemente. Aunque la atmósfera estuviese estática, la extinción en diversas partes del cielo no es constante. El cambio puede deberse a una fluctuación local, dando lugar a una dispersión alrededor de la curva media o puede ser en una escala mayor, tal como la variación este - oeste. Más aún, la atmósfera variará diariamente dependiendo de su mezcla y del contenido de polvo. Como se explicará en la sección siguiente, otra complicación surge como resultado de la extinción en sí misma, siendo dependiente del color.

No se sienta abrumado por todos los problemas discutidos aquí. La precisión en la medida de la extinción es un problema ya pensado y si se lo determina con gran precisión tendrá tiempo para las observaciones reales. Así, conociendo el valor de los coeficientes de extinción con una precisión del 2 ó 3 % es considerado aceptable por la mayoría de los astrónomos profesionales. Las recomendaciones para la observación de la extinción se desarrollan en otra parte. Se dispone de varios métodos para la determinación del coeficiente de extinción. Los dos más comunes son utilizando estrellas de comparación y utilizando una muestra de estrellas A0 cerca de su variable. Esto se discute más adelante.

Dada la posible variación espacial de la extinción la mejor elección para una estrella de comparación es una estrella próxima a la variable a observar. Esta elección tiene dos ventajas: las medidas de extinción nunca están muy lejos en tiempo o espacio de los valores para la estrella variable; y si usa estrellas de comparación del mismo tipo espectral que la variable, el efecto de segundo orden se hace despreciable. Este método es sólo útil cuando se observa una única estrella variable durante la mayor parte de la noche. Esta es la única forma de conseguir suficientes mediciones de la estrella de comparación en un amplio rango de masas de aire, como para determinar los coeficientes de extinción.

Otro método para determinar los coeficientes principales de extinción es usando una muestra de estrellas A0 que cubran la región del cielo en la que está observando. La extinción puede ser entonces determinada directamente usando el método de mínimos cuadrados. Esta técnica tiene la ventaja de requerir una pequeña cantidad de tiempo de observación. Sin embargo, el análisis es más complicado y, si se usa un programa de computadora, es dable sucumbir a la tentación de no hacer gráficas de las medidas. En cuyo caso, una mala medición, provocada por niebla no detectada desplazándose durante la observación, puede afectar sus resultados drásticamente.

1.1.3. Extinción de segundo orden

Si incluimos la dependencia respecto al color de los coeficientes de extinción, como se explica en la sección 1.1.2, entonces podemos modificar los coeficientes a:

k'v . k'v + k"v (b - v) 

(1.16)

k'b-v . k'b-v + k"b-v (b - v)

(1.17)

k'v-r . k'v-r + k"v-r (v - r)

(1.18)

k'r-i . k'r-i + k"r-i (r - i)

(1.19)

Así, las ecuaciones (1.6), (1.7), (1.9) y (1.10) se transforman en:

v0 = v - k'v X - k"v (b - v) X 


(1.20)

(b - v)0 = (b - v) - k'b-v X - k"b-v (b - v) X (1.21)

(v - r)0 = (v - r) - k'v-r X - k"v-r (v - r) X (1.22)

(r - i)0 = (r - i) - k'r-i X - k"r-i (r - i) X (1.23)
La ecuación (1.13) se mantiene igual porque k"u-b es cero por definición. Podemos resolver las ecuaciones (1.20), (1.21), (1.22), (1.23) y (1.13) para los coeficientes de segundo orden haciendo uso de un par óptico cerrado que posean colores muy diferentes. Dada su proximidad, la masa de aire se mantiene constante entre ellas y podemos obtener:

v01 - v02 = (v1 - k'v X - k"v (b - v)1 X) –

- (v2 - k'v X - k"v (b - v)2 X) 


(1.24)

ó

Ä v0 = Ä v - k'v X - k"v Ä (b - v) X 
(1.25)

Ä v = k'v X + k"v Ä (b - v) X +Ä v0 
(1.26)
del mismo modo,

Ä (b - v) = k'b-v X + k"b-v Ä (b - v) X + Ä (b - v)0 (1.27)

Ä (v - r) = k'v-r X + k"v-r Ä (v - r) X + Ä (v - r)0 (1.28)

Ä (r - i) = k'r-i X + k"r-i Ä (r - i) X + Ä (r - i)0 (1.29)

donde Ä indica la diferencia entre colores o magnitudes de las dos estrellas a cada masa de aire. La solución de las ecuaciones (1.26), (1.27), (1.28) y (1.29) se realiza fácilmente mediante una gráfica Äv ó Ä(b - v) versus Ä(b - v) X, y así para cada color. La pendiente es el coeficiente de extinción de segundo orden. 

Cada par así medido puede también ser utilizado para determinar los coeficientes principales una vez que se conocen los valores de los de segundo orden.

De la teoría y la experiencia, el coeficiente de segundo orden de v es esencialmente despreciable. Además, los valores encontrados por el uso de la ecuación 1.26 se ha visto que parecen ser relativamente constantes y probablemente no necesiten ser determinados nunca más.

1.2. Emisión

Aunque el sol desaparezca bajo el horizonte, nuestro mundo está lleno de luz. Esta podrá ser más débil que la luz del día o presentarse en el infrarrojo y no ser detectada por el ojo, pero es una importante fuente de errores para las observaciones fotométricas. Roach y Gordon hacen una buena puesta al día acerca de la luz del cielo nocturno que debe ser estudiada, si se necesitan más detalles. En esta sección sólo consideraremos las fuentes naturales de luz en el cielo nocturno, despreciando la contaminación luminosa realizada por el ser humano.

Hay seis contribuyentes al brillo del cielo nocturno: (1) la luz integrada de las galaxias distantes; (2) la luz estelar integrada dentro de nuestra galaxia; (3) la luz zodiacal; (4) el resplandor nocturno; (5) la aurora; y (6) las líneas de emisión del crepúsculo. El resplandor nocturno, la aurora, y las líneas de emisión crepusculares son el resultado de un planeta con una atmósfera y un campo magnético. La luz zodiacal es el resultado de estar dentro del sistema solar. Los dos contribuyentes restantes estarán presentes en cualquier lugar de la galaxia.

Discutiremos sólo la región espectral desde los 0,3 hasta los 2,5 micrones.

El fondo de luz de las estrellas débiles y las galaxias es, probablemente, el factor limitante en la fotometría de fuentes débiles. Miller notó que el fondo de cielo puede variar entre dos campos estelares separados por unos pocos minutos de arco. Esto significa que el fondo de cielo para dos objetos en el mismo frame pueden no coincidir. Sin embargo, en muchos casos la luz de este fondo de estrellas y galaxias no será importante, a menos que el objeto de programa sea muy débil y difícil de observar, aún si se usa un telescopio muy grande. Además, estos contribuyentes son estáticos. Si se usan siempre el mismo tamaño de apertura digital alrededor de los objetos, la contribución de estas débiles fuentes será siempre la misma.

La luz zodiacal es causada por la luz de sol reflejada por el polvo interplanetario localizado en el plano del sistema solar. Su brillo se incrementa cuanto más cerca del sol se observa y está siempre confinado al plano de la eclíptica. La luz zodiacal puede o no ser importante como fuente de fondo de cielo en las observaciones, dependiendo en la localización del objeto de programa respecto al sol y a la eclíptica. Por ejemplo, dentro de los 5º de distancia al sol, la luz zodiacal en la eclíptica es más brillante que la parte más brillante de la Vía Láctea y es también más brillante que toda la luz integrada de las estrellas de todo el cielo. La luz zodiacal es relativamente uniforme en el rango de minutos de arco y tiene el mismo espectro solar, y está altamente polarizada como el cielo azul.

Las líneas de emisión crepusculares son sólo importantes durante un corto lapso después del ocaso y rara vez interfiere con las observaciones astronómicas normales. Las dos excepciones son (1) cuando se observan fuentes brillantes enseguida de la puesta del sol; y (2) cuando se toman flats del cielo durante el crepúsculo. Una capa en la alta atmósfera que contenga átomos de sodio es iluminada por el sol después del ocaso (visto desde la superficie terrestre). Esta iluminación excita los átomos ocasionando que estos emitan las líneas D de sodio (5892 Å). Sin embargo, la emisión sólo es observable a un determinado ángulo de depresión (la distancia a la cual se encuentra el sol bajo el horizonte) de 7 a 10º . Si el sol está cerca del horizonte, la dispersión potencia la emisión; por debajo de 10º, la capa ya no es iluminada. Un caso similar se nota en las líneas rojas de los átomos de oxígeno (6300, 6364 Å). Ambos efectos generan errores en la magnitud V, pero son importantes por menos de una hora. Nótese que observar durante el crepúsculo tiene sus desventajas.

Todos estos efectos discutidos en detalle a continuación son contribuyentes menores que causan errores sólo por cortos lapsos o cuando se observan estrellas muy débiles, aquellas cuyo brillo es comparable al del brillo del cielo. Los dos últimos contribuyentes terrestres pueden causar los mayores errores, tanto espaciales como temporales. El resplandor nocturno es la fluorescencia de los átomos y moléculas en el aire formada por excitación fotoquímica. Ocurre primariamente en una capa localizada aproximadamente a 100 kilómetros sobre la superficie de la tierra y es variable, dependiente de las condiciones del cielo, el tiempo local, la latitud, la estación y la actividad solar. Hay una componente que está presente en varias longitudes de onda, llamada el continuo, primariamente causada por distintas líneas de emisión. Ambas componentes están siempre presentes, tendiendo a incrementar su brillo cerca del horizonte, y no están fuertemente afectadas por la actividad geomagnética. 

Las líneas primarias en el resplandor son de oxígeno atómico (5577 Å), sodio (5892 Å), oxígeno molecular (7619, 8645 Å), e hidroxilo, OH- (mayormente en el infrarrojo cercano). Todas estas emisiones pueden ser muy fuertes. Algunos observadores han visto la estructura a 5577 Å con la vista desarmada en lugares oscuros. Peterson y Kieffaber presentan fotografías de la emisión de hidroxilo en el infrarrojo cercano mostrando la estructura moteada de la emisión. Cuando se lo observa con sensores infrarrojos, el resplandor nocturno puede ser visto como bandas de nubes cirrus que se desplazan por el cielo. Por lo tanto, al menos en el filtro V y ciertamente en cualquier filtro más rojo que éste, el resplandor es una variable que siempre reduce la consistencia de las mediciones durante cualquier noche.

La aurora ocurre con los mismos mecanismos y alturas que el resplandor, pero varía con el ciclo solar. El mecanismo primario de excitación son las partículas cargadas que se introducen en la atmósfera provenientes del sol. Estas partículas son atrapadas por el campo geomagnético y recorren una trayectoria espiral hacia los polos, donde excitan los átomos y moléculas del aire. Estas auroras polares difieren del resplandor principalmente en su intensidad, siendo hasta varios centenares de veces más brillantes y por su alto grado de excitación. Las líneas principales de la aurora son las del oxígeno atómico (5577, 6300, 6364 Å), hidrógeno (6563 Å) y las bandas rojas del nitrógeno molecular. Estas líneas varían de acuerdo a tres factores: (1) la actividad solar, durante la cual la aurora ocurre más a menudo, cerca del máximo de manchas solares, cuando los "flares" son más comunes; (2) la latitud, puesto que las partículas se concentran cerca de los polos, la mayor parte de la radiación ocurre allí; y (3) el momento del año, el pico es en Marzo y Octubre. La sugerencia es no observar si una aurora es visible en su lugar.

Sin embargo se puede conseguir una buena fotometría ya que las auroras varían rápidamente en intensidad y dirección, pero son necesarias técnicas especiales para alcanzar resultados precisos. Esta es una de las razones por las cuales pocos observatorios están localizados dentro de los círculos polares o en zonas de auroras. Myrabø da un ejemplo de los posibles resultados cuando una técnica de chopping es utilizada para remover los efectos de una  aurora brillante que puede variar cinco magnitudes en un minuto.

Las conclusiones de esta sección son tres. La primera: la luz del cielo nocturno no es constante en tiempo ni en espacio y, por lo tanto, limitará siempre la precisión las mediciones. ¡No espere resultados del orden de ±0,001magnitudes! La segunda: no observe durante una aurora, cerca del horizonte o en el crepúsculo. Y por último: las mediciones más rojas que el filtro V son fuertemente afectadas por la luz variable del cielo nocturno y debe ser evitadas hasta que se gane experiencia con el sistema UBV. Excepto por las auroras o cuando se observan estrellas muy débiles, las variaciones de brillo del cielo nocturno quizá nunca las perciba en su fotometría, pero saber de la posibilidad de estos errores puede ser útil para posteriores referencias.

1.3. Refracción Atmosférica y Dispersión

Cuando observamos el sol y las estrellas cerca del horizonte, la atmósfera tuerce los rayos de luz incidentes y hace a los objetos aparecer más altos en el cielo de lo que realmente están. Este efecto alcanza su máximo en el horizonte, donde (en las longitudes de onda del visible) un objeto parece estar a 35 minutos de arco por encima de su posición real. Esto significa que cuando el sol parece tocar el horizonte, ¡en realidad ya se ha puesto! La refracción atmosférica afecta las imágenes de tres formas: cambia la medida de la distancia zenital y, por lo tanto, la masa de aire; dispersa las imágenes tanto que cada estrella parece un espectro en miniatura, y cambia la ascensión recta aparente y la declinación de la estrella. Estos efectos pueden ser tenidos en cuenta cuando se observan objetos cerca del horizonte.

1.3.1. Calculando la Refracción

El método más simple para calcular la refracción es asumir una atmósfera hecha de placas plano paralelas, cada una con diferente índice de refracción uniformemente decrecientes en la medida que nos alejamos del suelo.Usando la ley de Snell en cada límite, encontramos que el ángulo de refracción, r, es aproximadamente igual a

r = 60,4 tan ztr 

(1.30)

donde ztr es la distancia zenital verdadera. 

Esta ecuación tiene un error de alrededor de 1 segundo de arco a z = 60º.

Una mejora empírica fue desarrollada por Cassini y Bessel en el siglo XVIII y es de la forma

r = 60,4 tan ztr - 0,06688 tan3 ztr 
(1.31)

La ecuación (1.31) es precisa en menos de 1 segundo de arco a z = 75º, ó 15º sobre el horizonte. Una ecuación más precisa que tome en cuenta la presión atmosférica, la temperatura, y la elevación del observador está dada por Doggett et. al. En la Tabla 1.1 se presenta una lista de la corrección por refracción. Recuerde que esta corrección es substraída de la distancia cenital verdadera para obtener la distancia zenital aparente, zap.

Tabla 1.1: Refracción atmosférica (760 mm Hg, 10º C, 5500 Å).

z0

ap r" z0

ap r" z0

ap r"

5 5 58 93 75 214

10 10 59 97 76 229

15 16 60 101 77 247

20 21 61 105 78 267

25 27 62 109 79 291

30 34 63 114 80 319

35 41 64 119 81 353

40 49 65 124 82 393

45 59 66 130 83 444

46 60 67 136 84 508

48 65 68 143 85 592

50 69 69 151 86 704

52 74 70 159 87 865

54 80 71 168 88 1105

56 86 73 188 89.5 1790

57 89 74 200 90 2189
1.3.2. Efecto de la refracción en las Masas de Aire

Si se usa la distancia zenital aparente, la masa de aire calculada a partir de las ecuaciones 1.4 ó 1.5 será correctas. Sin embargo, se debe asumir que el ángulo horario del círculo graduado del telescopio es correcto o debe incluir el valor de la refracción en el cálculo del ángulo horario. La Tabla 1.2 muestra el error involucrado al despreciar la refracción a diferentes distancias zenitales. Para z mayor que 60º, el error es sólo suficientemente significativo como para ser ignorado. Generalmente, puede despreciar la refracción por debajo de los 30º de distancia zenital, pero esté seguro de incluirla e mayores distancias zenitales.

Tabla 1.2: Errores en la masa de aire por la refracción.

z0

ap Xap Xtr %

0 1.000 1.000 0.00

30 1.154 1.154 0.00

60 1.994 1.996 0.10

65 2.356 2.359 0.13

70 2.904 2.910 0.21

75 3.816 3.830 0.37

80 5.598 5.645 0.83

85 10.211 10.468 2.46
1.3.3. Refracción Diferencial

El índice de refracción del vidrio, del aire, o de cualquier material no es constante con relación a la longitud de onda. La luz de una estrella se dispersa por el índice de refracción variable de la atmósfera en un espectro en miniatura, como si la atmósfera terrestre fuese un prisma. Esta dispersión se acentúa cuando se observa a una estrella cerca del horizonte, apareciendo azul en la parte más alta y roja en la más baja. Y da lugar, también, al "flash verde" del sol poniente. La Tabla 1.3 da la separación angular entre las imágenes roja y azul a varias distancias zenitales. Para z mayor a 75º, las imágenes están lo suficientemente separadas como para no poderlas centrar en un diafragma pequeño. Ello causa mediciones erróneas y al menos debe ser realizada una corrección. En otras palabras, ¡no observe a menos de 15º sobre el horizonte a menos que sea absolutamente necesario! 

Un efecto secundario de la refracción diferencial es que los rayos rojos y azules que maquillan la imagen estelar observada separados por la atmósfera terrestre dan lugar a un centelleo dependiente del color, manifestado en los destellos rojos y azules. Más detalle sobre varios efectos de refracción se pueden encontrar en Tricker o Humphreys. Ambas lecturas son interesantes.

Tabla 1.3: Separación angular entre las imágenes roja y azul.

z r"

0 0.00

30 0.35

45 0.60

60 1.04

75 2.24

90 29.00
1.4. Centelleo

La atmósfera terrestre es una turbulenta mezcla de gases. Típicamente, los gases están confinados en capas de material de similares temperaturas (unas pocas centésimas de grado de diferencia), con esas capas, principalmente, en planos horizontales. Como las capas son empujadas por el viento, forman débiles ondas. En oposición a la descripción atmosférica por capas homogéneas plano paralelas dada con anterioridad, estas ondas modifican los frentes de onda entrantes de la luz de un objeto. Cada capa tiene un índice de refracción diferente y las ondas individuales actúan como lentes, una vez dispersando y otras enfocando la luz incidente. Cuando se mira al ocular del telescopio apuntando a una estrella brillante, se ve un patrón de bandas brillantes y oscuras moviéndose a través de la imagen, causado por esta modificación del frente de ondas. El contraste es normalmente 10%, y como el patrón es soplado a través del haz telescópico genera las rápidas fluctuaciones en el brillo aparente de una estrella, lo que conocido como centelleo. El Centelleo causa el titilar o parpadeo de las estrellas tal como se lo puede ver a ojo desnudo, el cual, como actúa como un telescopio de muy pequeña apertura (˜ 5mm), tiende a separar los pares de ondas turbulentas en individuales. Cuando el tamaño del telescopio aumenta, el número de ondas captadas aumenta y el efecto se promedia y desaparece. Una descripción completa de la teoría del centelleo puede encontrarse en Dravins, et. al. Una vieja pero más accesible descripción del centelleo puede hallarse en Warner. El efecto más importante del centelleo es que resulta independiente del brillo de la fuente.

Las bandas que atraviesan el espejo son similares, en naturaleza, a las bandas de sombra que se observan durante un eclipse total de sol, cuando el creciente solar no eclipsado actúa como la fuente de luz. Otro buen ejemplo del centelleo es el patrón de luz visto en el fondo de una piscina.

Las fluctuaciones de intensidad rms observadas en un telescopio de D > 10cm a una altitud h sobre el nivel del mar puede ser escrita en la forma (Young):

S = ÄI/I = S0D -2/3X3/2 e -h/Ho Äí1/2 
(1.32)

Dos regímenes pueden ser identificados: (1) Si D y r0 son del mismo tamaño, entonces S será de alrededor del 20% en una noche promedio. S decrece como ë-7/6, por lo tanto es menos importante en el infrarrojo. La contribución de una capa turbulenta al centelleo aumenta como h5/6, viniendo de dos regiones principales, alrededor del 25% de 1 - 2km, y el 75% en la tropopausa y en la baja estratosfera (entre 8 - 15km). (2) Si D >> r0 el efecto de los niveles más bajos de turbulencia es pesadamente filtrado y la principal contribución viene de 8 - 15 km. La contribución de las capas turbulentas aumenta como h2 y decrece como D-7/3. El espectro de potencia del centelleo muestra su pico en 10 ms ó 100Hz. Las variaciones de más largos períodos son, más a menudo, llamadas extinción variable o variaciones de transparencia. Para la fotometría, el mayor impacto del centelleo es que se debe integrar lo suficiente como para que el promedio elimine estas fluctuaciones de brillo. Usualmente se recomienda exposiciones con un régimen de decenas de segundos para fotometría de alta precisión, pero reconociendo que objetos más brillantes requieren exposiciones más cortas. Se pueden tomar varias exposiciones cortas y combinar los resultados para abatir las variaciones por centelleo. También, cuanto más próximo al horizonte se realicen las observaciones, estas estarán más influenciadas por el centelleo.

1.5. Seeing

El ensanchamiento de las imágenes estelares por acción de la turbulencia atmosférica es denominado seeing. Este fenómeno está relacionado al centelleo, pero en lugar de fluctuaciones de brillo, el seeing se refiere al movimiento de la imagen causado por las ondas de la atmósfera. Si el telescopio es menor que el tamaño de la onda (normalmente 10 cm o menos), entonces se puede ver una imagen de difracción limitada que se mueve alrededor en forma aleatoria. Para telescopios mayores, el movimiento se promedia y se ve un globo difuso en lugar de una fuente puntual. Para exposiciones muy cortas, puede verse un patrón de círculos, donde cada círculo es, básicamente, una imagen de difracción limitada vista en un punto del espejo, y el patrón completo llena el disco del seeing. Así, si se utiliza un telescopio pequeño pero un tiempo de integración largo, el movimiento de la imagen llena el disco de seeing y la imagen resultante aparece como una tomada con un telescopio mayor. 

El límite de difracción (tamaño del disco de Airy), è, de una telescopio está dado por

è= (2,44 ·10-4 ë/D)" 
(1.33)

donde ë está dado en nm, y D es en m. Por lo tanto, para un telescopio de 0,4 m a 500 nm, el límite de difracción es 0,3". Estas ecuaciones establecen que el límite teórico de un telescopio es más pequeño para un telescopio de mayor diámetro, pero mayor para longitudes de onda más largas.

Sin embargo, 0,3" es raramente visto desde la superficie de la tierra. En cambio, el límite teórico se modifica por la turbulencia atmosférica. Esta turbulencia es mayor a mayores distancias zenitales, pero menor para las longitudes de onda más largas. Esta variación está dada por (Walker):

á(ë) = á(ë0)(ë0/ë)0,2(sec z)0,6 
(1.34)

Esto significa que, si el seeing zenital era 1" a 500 nm, será 0,75" a 2 micrones (2000 nm). Del mismo modo, si el seeing zenital era 1", el seeing a 2 masas de aire (z = 60º) será 1,5".

El efecto del seeing en fotometría es doble. Primero, la luz es esparcida sobre un área mayor, lo que significa que la contribución del fondo de cielo es más importante y limita el límite de mensurabilidad de los objetos débiles. Segundo, el seeing es función del tiempo y del espacio. Si se usa una apertura de tamaño constante, el cálculo de la extinción de primer orden estará realmente basada la extinción adicionada cerca del horizonte y la pérdida de luz dispersa por el disco de seeing. En escalas de tiempo cortas, el movimiento de la imagen puede causar imágenes con formas no Gaussianas en los telescopios pequeños. En escalas de tiempo mayores, los cambios en el seeing dispersarán diferentes cantidades de luz en aperturas fijas. Permanece constante para una imagen dad, desde que todos los objetos en esa imagen ven la misma turbulencia atmosférica, pero será diferente en la imagen siguiente. Para un trabajo cuidadoso, se deberán usar exposiciones de varios segundos para promediar los movimientos de la imagen, y usar correcciones de apertura para compensar el seeing diferente de imagen a imagen.

1.6. Referencias

Roach, F. E., Gordon, J. L. 1973, The Light of the Night Sky. Boston: D. Reidel.

Miller, R. H. 1963, Ap. J. 137, 1049.

Peterson, A. W., Kieffaber, L., 1973, Sky and Tel. 46, 338.

Myrabø, H. K. 1978, Observatory 98, 234.

Hardie, R. H. 1962. In Astronomical Techniques. Edited by W. A. Hiltner. Chicago: Univ. of Chicago Press,

chapter 8.

Doggett, L. E., Kaplan, G. H., and Seidelmann, P. K. 1978. Almanac for Computers for the Year 1978.

Washington, D. C.: Nautical Almanac Office.

Tricker, R.A.R. 1970. Introduction to Meteorological Optics. New York: American Elsevier.

Humphreys, W. J. 1940. Physics of the Air. New York: McGraw-Hill.

Dravins, Dainis, Lindegren, L., Mezey, E., Young, A. T. 1997a. PASP 109, 173.

Dravins, Dainis, Lindegren, L., Mezey, E., Young, A. T. 1997b. PASP 109, 725.

Warner, B. 1988. High Speed Astronomical Photometry. New York: Cambridge University Press.

Young, A. T. 1967. AJ 72, 747.

Walker, G. 1987. Astronomical Observations. New York: Cambridge University Press.

