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Resumen / Utilizamos las dos radioantenas de 30 m de diámetro del Instituto Argentino de Radioastronomía 
(IAR) para realizar observaciones de alta cadencia de PSR J0437—4715, uno de los púlsares de milisegundos más 
brillantes y cercanos. Usando más de 700 h de observación, mostramos que la precisión de timing actualmente 
alcanzable en el IAR es de ~ 0.5 ps al considerar diferentes fuentes de ruido. También identificamos y cuantificamos 
las fuentes de error, analizamos los efectos del centelleo debido al medio interestelar, y hallamos cotas para señales 
provenientes de ondas gravitacionales continuas. De esta manera, demostramos el potencial del IAR para realizar 
observaciones de alta precisión y contribuir a la búsqueda de ondas gravitacionales de período largo.

Abstract / We used the two 30-m radio antennas at the Argentine Institute of Radioastronomy (IAR) to perform 
high-cadence observations of PSR J0437—4715, one of the nearest and brightest millisecond pulsars. Using this 
data set comprising +700 h of observations, we show that the timing precision currently achievable at IAR is 
~ 0.5 ps when accounting for different noise sources. We also identified and quantified the sources of timing error, 
analyzed the effects of scintillation due to the interstellar medium, and set constraints for single-pulsar searches 
of continuous gravitational waves. This study probes the potential of the IAR observatory to contribute with 
pulsar-timing arrays in the search for sources of long-period gravitational waves.

Keywords / instrumentation: detectors — pulsars: general — methods: observational — telescopes — pulsars: 
individual (PSR J0437-4715)

1. Introducción
El Instituto Argentino de Radioastronomía (IAR) está 
equipado con dos radioantenas de 30 m de diámetro, 
Al y A2*.  La colaboración PuMA (Pulsar Monitoring 
in Argentina) las utiliza para observar púlsares desde el 
hemisferio sur a la frecuencia de 1.4 GHz. Entre ellos se 
destaca J0437—4715, un candidato ideal para estudios 
basados en análisis temporal (timing, en inglés) por su 
tasa de rotación altamente estable. Dado que está en una 
posición casi imposible de monitorear desde el hemisfe­
rio norte, su observación es un proyecto clave del IAR 
(Gancio et al., 2020). Se piensa que estos estudios po­
sibilitarán la detección de ondas gravitacionales (GWs, 
por sus siglas en inglés) con períodos de meses a años.

2. Observaciones
Acumulamos más de 700 li de observaciones diarias del 
púlsar J0437—4715 en un lapso de 1.1 años (20/03/2019 
a 30/05/2020). En cada observación pueden promediar­
se en fase miles de pulsos individuales mediante el pro­
ceso llamado <plegado=. Se obtiene así un perfil de pulso

*En 2019 fueron bautizadas “Varsavsky” y “Bajaja”.

integrado, que es distinguible sobre el ruido y tiene una 
forma estable por períodos largos de tiempo.

En este trabajo plegamos las observaciones usando 
el paquete de rutinas PRESTO (Ransom, 2011), y cal­
culamos su relación señal a ruido (S/N) con el paquete 
de rutinas Pypulse (Lam et al., 2016). En Fiscella et al. 
(2021) mostramos una correlación positiva con el tiem­
po de observación, S/N ex ©obs (Lorimer & Kramer, 
2012), pero con gran dispersión.

Asumimos que las variaciones en S/N se deben al 
centelleo, variaciones del finjo generadas por fluctuacio­
nes a pequeña escala en la densidad de electrones del 
medio interestelar. Para cuantificarlas, usamos observa­
ciones con tobs > 20 min (cerca de la mitad de la es­
cala de centelleo) y estimamos S/N proyectadas como 
S/Nproy S/N yéfmax/?obs con fmax 217 min. Luego 
ajustamos estos valores a la función de densidad de pro­
babilidad del centelleo (Cordes & Cliernoff, 1997), que 
depende del número de centelleos (niss)· Obtenemos así 
niss = 2.67±0.31 para Al y nms = 2.1740.25 para A2. 
También estimamos nms analíticamente según Lam & 
Hazbonn (2020), obteniendo njgs = 2.22 para Al y 2.18 
para A2. Los valores para A2 son consistentes, aunque 
el niss ajustado para Al es un poco mayor al esperado.
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IAR timing analysis of PSR J0437—4715

Figura 1: Panel izuierdo: ffs¡st para el (S/N) de cada conjunto. Panel derecho: RMS de los errores en los TOAs.

3. Análisis de timing
Comparamos los perfiles de pulso integrados con una 
plantilla o template (una versión libre de ruido del per­
fil) para obtener los tiempos de arribo (TOA, por sus 
siglas en inglés) de cada observación. Estos son contras­
tados con predicciones teóricas de los TOAs obtenidas 
a partir de un modelo matemático. La diferencia en­
tre el TOA observado y el predicho se llama residuo. 
Las variaciones en los residuos (y su estructura en fun­
ción del tiempo) pueden atribuirse a fenómenos cuyos 
parámetros no están bien ajustados. Así, ajustar estos 
parámetros para minimizar los residuos puede aportar 
información astrofísica de los fenómenos que afectan los 
pulsos, como serlo distintas fuentes de ruido o GWs.

3.1. Residuos de timing

Calculamos los TOAs y sus errores de ajuste, σ^, con 
el paquete pat de PSRCHIVE (Hotan & van Straten, 
2004), y los residuos con Tempo2 (Hobbs & Edwards, 
2006). Cada residuo tiene asociado un error, y la media 
cuadrática de los mismos (RMS, por sus siglas en inglés) 
representa la máxima precisión temporal alcanzada con 
un conjunto de observaciones.

Para determinar errores sistemáticos, sumamos un 
valor Tsist común a todos los errores de los TOAs, dando 
un error total σ/οί = σ2^ + σ^, y buscamos el valor de 
CTsist que lleva a \/ed = 1 respecto al modelo de timing.

Para filtrar los valores atípicos, conservamos sólo ob­
servaciones con residuos |<5f| < 3σίθί para un dado σΜΗί 
inicial y recalculamos el CTsist como antes. Tras 2 iteracio­
nes, filtramos 5 observaciones con Al y 24 con A2, dando 

~ θ·5θ P-s, σ^β ss 0.66 ps, y σ^'+Α2' ss 0.59 ps.

3.2. Timing versus S/N

Agrupamos las observaciones de cada antena en con­
juntos de S/N > 1,50,80,110,140,170. En cada caso 
repetimos el procedimiento detallado en la See. 3.1 para 
hallar el CTsist y RMS de cada conjunto. Los resultados 
se muestran en la Fig. 1.

Vemos que RMS decrece al aumentar S/N y está 
acotado a > 0.5 p,s. Para S/N > 140 hallamos RMS ~ 
0.52 μα para Al y ss 0.55 μ& para A2. El error CTsist 
también decrece con S/N; para S/N > 140 obtenemos 
valores consistentes de ss 0.5 μ&. Considerando valores 
atípicos y efectos de S/N, concluimos que el error sis­
temático característico que afecta las observaciones en 
el IAR se encuentra en el rango ss 0.4 — 0.6 ps.

3.3. Timing versus ancho de banda
Los RMS hallados son menores para Al que para A2 pa­
ra cada conjunto de S/N. Ambas antenas difieren en su 
ancho de canda (BW, por sus siglas en inglés) (112 MHz 
para Al, 56 MHz para A2) y modos de polarización (1 
para Al, 2 para A2). Para cuantificar los efectos de estas 
diferencias sobre los errores, dividimos cada observación 
con Al en dos subintervalos de BW = 56 MHz y multi­
plicamos los errores de los residuos de A2 por un factor 
\/2 para simular el caso Tip = 1, ya que los errores esca- 
lan como ?ip < (Lorimer & Kramer, 2012).

Como muestra la Fig. 2, para un dado conjunto de 
S/N, la sub-banda superior de Al tiene un RMS menor 
a la inferior, la cual a su vez tiene un RMS similar a 
A2 degradada a Tip = 1. Luego, las diferencias en error 
entre las antenas pueden atribuirse primariamente a la 
diferencia en BW.

4. Análisis de Ruido
4.1. Análisis de ruido blanco y rojo

Con el paquete ENTERPRISE (Ellis et al., 2019) anali­
zamos el ruido blanco en nuestras observaciones, mode­
lado por la matriz de covarianza (Lentati et al., 2013)

Fijando EFAC = 1 y excluyendo el parámetro ECORR, 
el ruido blanco gaussiano EQUAD resulta equivalente al 
parámetro ^s¡st de la See. 3.1. Al remover valores atípi­
cos a más de 3σ, obtenemos EQUAD ss 0.57 μ&, consis­
tente con usist ss 0.59 μ& hallado en la See. 3.1.
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Figura 3: Curva de sensibilidad de GWs para J0437—4715.

Figura 2: RMS para observaciones con Al divididas en BW = 
56 MHz y con A2 reducidas a np = 1.

Tomando EFAC y EQUAD como parámetros li­
bres obtenemos EFAC = 2.48/q'3q y log10 EQUAD = 
—6.307'^7 (errores dados para un intervalo de confian­
za de 1σ). Estos valores de EFAC > 1 indican que los 
errores de ajuste de los TOAs están subestimados.

El ruido rojo es modelado como una ley de potencias 
en frecuencia, con una densidad de potencia espectral 
(Hazbonn et al., 2020)

(1)

En este análisis variamos la amplitud de ruido rojo uni­
formemente en log10(Arn) g [-14.5,-12] y el índice 
espectral en ΓΓη G [0,2.6]. El espectro es evaluado en 
f G [1/Tobs, 30/Tobs] donde Tobs = 1.1 año. Obtenemos 
así Aln « 2 — 7 x 10-13, lo cual está a orden de magni­
tud dentro de lo esperado, y ΓΓη ss 0.5 — 1.5, lo cual es 
menor que el valor esperado (Wang, 2015), lo cual atri­
buimos al corto período de observaciones acumuladas.

4.2. Análisis de ondas gravitacionales

Modelamos la contribución de un fondo de GW gene­
rado por un conjunto de sistemas binarios de aguje­
ros negros supermasivos (SMBHBs, por sus siglas en 
inglés) de manera similar al ruido rojo (Ec. 1), con 
log10 Agwb G [-14.4, -11] y rgwb G [0, 7]. Además, para 
considerar un fondo de SMBHBs, incluimos una com­
ponente extra de ruido rojo con Egwb fijado en 4.33. 
Los parámetros de ruido blanco ajustados en See. 4.1 
son también fijados en este ajuste. Encontramos así 
Agw ~ (4± 3) x 10-14, consistente con lo esperado para 
un fondo estocástico, y ΓΓη « 3.81 ±2.1.

Finalmente, usamos el paquete HASASIA (Hazbonn 
& Romano, 2019) para calcular la curva de sensibilidad 
para una fuente determinista de GWs. Los parámetros 
de ruido ajustados en la See. 4.1 también son fijados.

En la curva resultante (Fig. 3) observamos picos de 
insensibilidad en f = (1 año)-1 y (PB)-1, que resultan

de tener la posición (RA y DEC) del púlsar y su frecuen­
cia orbital como parámetros en el ajuste. Por comple- 
titud, realizamos un ajuste MCMC de GWs en cuatro 
frecuencias diferentes usando Enterprise. Los valores 
resultantes de log10 hgw están en excelente acuerdo con 
la curva de sensibilidad obtenida.

5. Conclusiones
Los resultados aquí reportados son alentadores, pe­

ro es necesario lograr una sensibilidad ~ 10 veces mayor 
para poder detectar los eventos más favorables de fu­
sión de SMBHB. La campaña actual junto a mejoras de 
hardware son prometedoras, ya que permitirán mejorar 
la precisión de timing y la sensibilidad de GWs.
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