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ACTIVIDAD ESTELAR

RESUMEN

El estudio de la actividad en estrellas frias es una rama de la Astrofisica que lleva
varias décadas de evolucion. El indice cromosférico utilizado casi exclusivamente para
medir la actividad y variabilidad estelar es el flujo de las lineas H y K del Ca II,
en el extremo azul del espectro visible. Por esta razén, los estudios observacionales
sistematicos de actividad realizados hasta el momento se han limitado practicamente
a estrellas de tipo F a K tempranas. Esto se debe a que estrellas mas tardias tienen
muy baja luminosidad en la region espectral donde se encuentran las lineas H y K, por
lo que los tiempos de integracidén necesarios para estas estrellas son mucho mayores.

Sin embargo, cuanto mas fria es una estrella, la conveccion se vuelve mas importante,
al punto en que las estrellas dM mas tardias son completamente convectivas. Dado que
los campos magnéticos que causan la actividad estelar se generan por la interaccién
entre la conveccion y la rotacion estelar, entre las estrellas mas tardias es posible hallar
estrellas con niveles de actividad no encontrados en estrellas més tempranas.

El objetivo principal de esta Tesis es profundizar el estudio de la actividad estelar,
extendiéndolo hacia las estrellas més tardias. Con este propésito, se eligié una muestra
de 108 estrellas tardias de tipo espectral entre F 'y M, con diferentes niveles de actividad.
Estas fueron observadas en el Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO) durante
20 turnos —69 noches— a lo largo de més de 6 afnos, con el espectrografo REOSC en su
configuracion de alta dispersion. En este trabajo se presenta una técnica desarrollada
para el procesamiento semiautomatico de estos espectros, que permite obtener espectros
calibrados en flujo en el rango de 3900 a 7000 A, con una resolucién de R = \/d\ ~
26400.

Esta técnica se aplic6 a los mas de 800 espectros de la muestra, obteniendo una
biblioteca homogénea y completa que constituye el primer estudio sistemdtico prolon-
gado de estrellas del Hemisferio Sur. A diferencia de lo que se encuentra habitualmente
en la literatura, esta biblioteca estd calibrada en flujo e incluye simultaneamente las
regiones del Ca II y Ha.

Estudiamos tres indices de actividad cromosférica para toda la muestra de estrellas:
las ya mencionadas lineas del Ca II, Ha y la linea D3 del He 1. Al comparar diferentes
indicadores de estas lineas con mediciones halladas en la literatura, en todos los casos
el acuerdo es excelente, lo que avala la calidad de la técnica de procesamiento utiliza-
da, y permite extender resultados previos hasta estrellas de tipo espectral M. Hemos
investigado también relaciones entre estos indicadores y diversos pardmetros estelares.

Dado que los ciclos de actividad estelar estudiados en la literatura se han limitado a
estrellas de tipo F a K, se eligi6 la estrella mas tardia de la muestra, Proxima Centauri,
para determinar si estrellas de tipo M5 pueden exhibir ciclos similares. Con el propésito



de filtrar la actividad transitoria, mostramos que la linea D3 es un buen indicador de
la presencia de fulguraciones. Utilizando este resultado, y mediante la aplicaciéon de
diversas técnicas de analisis espectral, encontramos que la variabilidad remanente es
producto de un ciclo de actividad de alrededor de 430 dias; ésta es la primera vez que
se mide un periodo de actividad en una estrella M.

PALABRAS CLAVE: estrellas enanas tardias — biblioteca de espectros — actividad
cromosférica — Proxima Centauri — fulguraciones — ciclos de actividad



STELLAR ACTIVITY

ABSTRACT

Activity in late-type stars has been a subject of study in Astrophysics during several
decades. The chromospheric index used almost exclusively to measure stellar activity
and variability is the flux of the Ca IT H and K lines, located in the blue extreme of the
visible spectrum. Therefore, most systematic observational studies of activity carried
out to date have been limited to stars ranging from F to early K. This is due to the
fact that later-type stars have low luminosity in the H and K spectral region, and their
integration times are much longer than for the earlier types.

Nevertheless, for cooler stars convection becomes more important, to the extent
that late dM stars are completely convective. Since the magnetic fields responsible
for magnetic activity are generated by the interaction between convection and stellar
rotation, among these stars it is possible to find activity levels not found in earlier
stars.

The main objective of this Thesis is to study stellar activity in depth, extending it to
cooler stars. With such purpose, we chose a sample of 108 late-type stars ranging from F
to M, with different levels of activity. We observed them at the Complejo Astronémico
El Leoncito (CASLEOQO) in 20 observing runs —69 nights— throughout more than 6
years, with the REOSC spectrograph at its high resolution configuration. In this work
we introduce a technique developed to semiautomatically process the spectra, which
permitted us to flux-calibrate them in the range from 3900 to 7000 A, at a resolution
of R = \/d\ =~ 26400.

This technique was applied to the more than 800 spectra from the sample. As a
result, we obtained a complete and homogeneous library that constitutes the first
prolongued systematic study of stars from the Southern Hemisphere. Contrary to what
is generally found in literature, this library is flux-calibrated and it simultaneously
includes the Ca II and Ha regions.

We studied three chromospheric activity indicators for the whole sample of stars: the
above-mentioned Ca II lines, Ha and the D3 He I line. We found excellent agreements
between several proxies of these lines and the measurements found in the literature
in all cases. Such agreement guarantees the quality of the processing technique we
used and permitted us to extend the results to M stars. We have also investigated the
correlations between these indicators and several stellar parameters.

Since the activity cycles studied in literature have been limited to stars from F to K
types, we chose the coolest star in our sample, Proxima Centauri, to determine whether
M5 stars can exhibit similar cycles. In order to filter transient activity, we show that
the D3 line is a good proxy of flare events. By using this result and different spectral
analysis techniques, we found that the remanent variability is generated by an activity



cycle of approximately 430 days. This is the first time that a period of activity in an
M star is measured.

KEYWORDS: late dwarf stars — atlas of spectra — chromospheric activity — Proxima
Centauri — flares — activity cycles



Como siempre,
a Fede y a mi papd.

La luz de las estrellas que se han extinguido hace
anos todavia nos alcanza. Igual que los hombres
ilustres que han muerto hace siglos, que nos
alcanzan con las radiaciones de su personalidad.

KHALIL GIBRAN
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Comentario preeliminar

Tengo [...] una terrible necesidad [...] ;diré la palabra? [...] de religion.
Entonces salgo por la noche y pinto las estrellas.
VINCENT VAN GOGH

Las mediciones en Astrofisica

La Astronomia fue la primera disciplina cientifica que abordaron los pueblos al tratar de
explicar las regularidades que observaban en el cielo. A grandes rasgos, se divide en dos ra-
mas: la Astronomia Clésica y la Astrofisica. La primera de ellas se compone a su vez de la
Astronomia de Posicién —que se ocupa de la localizacién de los astros mediante el estable-
cimiento de distintos sistemas de coordenadas de espacio y tiempo— y la Mecénica Celeste
—que estudia el movimiento de los planetas, satélites y otros cuerpos— Con el desarrollo de
la Mecénica Clésica, las observaciones de Tycho Brahe y las leyes de Kepler, la Astronomia
Clésica se desarrollé muy rapidamente, y tuvo su apogeo hacia fines del siglo XIX y mediados
del siglo XX.

La Astrofisica, por su parte, estudia los astros aplicando las teorias y técnicas surgidas en
la Fisica basicamente desde principios del siglo XX. Entre estas ultimas podemos nombrar
la fotometria, la espectroscopia, la polarimetria y el anélisis de ondas de radio emitidas por
los cuerpos celestes. Ademds de ser, por lo tanto, una disciplina mucho mé&s reciente, las
observaciones que involucra son extremadamente mas complejas para procesar y analizar.

Por otro lado, la investigacién experimental se diferencia de la observacional por una ca-
racteristica fundamental: en el primer caso, el investigador disena un experimento y puede
elegir la técnica de medicién mas adecuada para el mismo; generalmente, puede repetir el
experimento las veces que crea necesario, e incluso modificar las condiciones de forma de
maximizar la eficiencia de la medicién. Por el contrario, en una ciencia observacional, como
su nombre lo indica, el investigador es meramente un observador; es decir, modificar el expe-
rimento, cambiar las condiciones e incluso repetirlo segin su deseo, son todas posibilidades
absolutamente fuera de su alcance.

Ambos factores —la dificultad inherente a ser una ciencia observacional y la complejidad
del andlisis de estas observaciones— confluyen para que los errores de medicién de los datos
astrofisicos sean muy grandes, en comparacién con los habituales de la Fisica Experimental.
De hecho, en muchas ocasiones s6lo se puede estimar el orden de magnitud de la cantidad ob-



servada. Con el advenimiento de los grandes telescopios terrestres y satelitales esta deficiencia
ha ido disminuyendo, por un lado, por la mayor calidad de las imagenes, y por el otro, debido
al crecimiento exponencial de la cantidad de mediciones disponibles, que permite disminuir
los errores en forma estadistica.

Sin embargo, es frecuente encontrar que no se utiliza toda la potencialidad de las teorias
estadisticas para el tratamiento de los datos observacionales. Es por eso que una de las
intenciones de este trabajo es, disponiendo de un ntimero finito de mediciones, analizarlas en
la forma mas apegada posible a la formulacién estadistica.



Capitulo 1

Introduccion

Te aseguro que estoy tratando de explicarte algo sobre lo que yo tampoco estoy muy seguro.

UMBERTO Eco

Ciencia es todo aquello sobre lo cual siempre cabe discusion.

JosE ORTEGA Y GASSET

1.1. La relevancia del estudio de la actividad estelar

En la atmésfera solar ocurren una variedad considerable de procesos no térmicos, a los que
en conjunto se denomina “actividad solar”. En la escala global, esta actividad es responsable
de la existencia de capas calientes en la atmosfera, como la cromoésfera y la corona. En
la escala local, produce un amplio rango de fenémenos, incluyendo las manchas solares y
las fulguraciones (Radick, 1992). El mecanismo causante de la actividad solar es el campo
magnético que presumiblemente se genera a través de un dinamo actuante en los niveles
profundos de la zona convectiva, es decir, por la interaccién entre la conveccién y la rotacién.

La actividad solar estd acompanada de variabilidad temporal: de hecho, la palabra “ac-
tividad” connota variacién. Dado que las estructuras magnéticas en la superfice solar son
fenémenos dindmicos, es apropiado incluir la variabilidad entre los diagndsticos de la ac-
tividad magnética solar. Las escalas de tiempo involucradas en esta variabilidad intrinseca
asociada con la actividad van desde los segundos (en el caso de las fulguraciones) hasta los
siglos (como por ejemplo en el minimo de Maunder, del que se hablard més adelante). Entre
estos dos extremos podemos encontrar el ciclo solar, es decir, el claro periodo de 11 anos que
presenta la actividad solar.

El estudio de la actividad solar recibié recientemente un gran impulso, principalmente por
su relacién con el calentamiento global terrestre. En efecto, como el Sol es la fuente tltima
de la casi totalidad de la energia de nuestro planeta, cualquier modificacién en la cantidad o
la distribucién en frecuencia de la radiacién solar puede ser fundamental para el clima en la
Tierra.

Existe una notable correlacion entre la temperatura terrestre y la actividad solar a lo largo
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de varios siglos. Por ejemplo, durante dos importantes y prolongados minimos en la actividad
solar, los minimos de Sporer (1400-1510) y de Maunder (1645-1715), el clima terrestre fue
inusualmente frio, provocando enormes hambrunas en toda Europa (Eddy, 1976). Asimismo,
se encontraron correlaciones notables entre la longitud del ciclo solar y la temperatura media
en la Tierra desde mediados del siglo XIX (Friis-Christensen & Lassen, 1991), y entre el
nimero de manchas solares y la temperatura media del océano (Reid, 1987). Recientemente,
se descubri6 una correlacién entre el flujo de rayos cédsmicos, modulado por el ciclo solar, y la
cobertura de nubes en la Tierra, que se deberia a la influencia de la radiacién césmica sobre
la formacién de aerosoles en la atmésfera (Svensmark, 1998; Marsh & Svensmark, 2000).

Aunque parece muy plausible que la actividad solar influya en el clima terrestre, no se
conocen atn los mecanismos. En particular, la variacién de la irradiancia solar(® | del 0.1 % a
lo largo del ciclo (Frohlich & Lean, 2004), es insuficiente para explicar el aumento medido de
la temperatura. Sin embargo, como sélo existen observaciones durante los dos dltimos ciclos
solares, no es posible determinar la escala de las variaciones de la irradiancia en periodos
mayores.

Aunque el Sol es una estrella mas, hay una carateristica fundamental que lo diferencia
del resto: su cercania. Si bien hay técnicas que hoy en dia permiten resolver espacialmente
otras estrellas, tradicionalmente el Sol ha sido la tinica que ha podido ser estudiada en alta
resoluciéon, en forma tanto espacial como temporal. Es por eso que los aspectos dindmicos
de las atmésferas estelares, como por ejemplo los patrones de conveccién y granulacion, las
manchas y otros cambios en la fotésfera, y las fulguraciones, observables en varias longitudes
de onda, histéricamente han estado reservadas al estudio de la Fisica Solar.

Sin embargo, las observaciones actuales, principalmente las realizadas desde satélites, per-
mitieron un cambio de perspectiva, ya que se encontraron fenénemos altamente dindmicos
en otras estrellas tardias(®), aparentemente similares a los presentes en el Sol. Se clasificaron
muchas estrellas como “activas”, en analogia a las regiones activas solares, queriendo expresar
con esto la existencia de grandes campos magnéticos que cubren porciones importantes de
su superficie. Se descubrieron también emisiones cromosféricas y coronales, en muchos casos
varios 6rdenes de magnitud mas intensas que las solares.

Por lo tanto, una forma de estimar la escala de las variaciones de la irradiancia solar es
observar otras estrellas de tipo solar para determinar si muestran variaciones comparables o
de mayor amplitud a la del Sol. Este método fue utilizado, por ejemplo, en la reconstruccion
de la irradiancia solar propuesta por Lean et al. (1995). La llamada “conexién solar-estelar”
(Ayres, 2000) es el camino de ida y vuelta que existe entre el estudio de los fendmenos
activos solares y sus pares estelares; este vinculo estrecho permite enriquecer ambas lineas de
investigacién, al estudiar en alta resolucién la actividad solar y poder “experimentar” con la
actividad estelar. Uno de los objetivos del estudio de la actividad estelar es entonces entender
—desde un punto de vista tedrico— las correlaciones observadas entre diversos indicadores
de la actividad y pardametros estelares como masa, temperatura, gravedad y rotacion. Estas

correlaciones vinculan los procesos que ocurren en la zona convectiva profunda con aquellos

()Se llama irradiancia solar a la cantidad de energia emitida por el Sol por unidad de tiempo y de drea que
llega perpendicularmente a 1 UA de la superficie terrestre.
®)Ver capitulo 2.
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que tienen lugar en la atmodsfera.

1.2. Ciclos de actividad

Ya en 1915, E. Hale especulaba con que “miles de estrellas, en la misma etapa evolutiva
que el Sol, exhiben sin duda fenémenos similares [. ..] El paso més simple y obvio seria el de
realizar un estudio de los fenémenos fisicos en ciertas estrellas, que representen distintas fases
de la evolucién, como estamos haciendo actualmente en el Sol” (Noyes, 1996). Sin embargo,
recién en 1966 comenzaron los estudios sistemdticos de la variabilidad estelar, cuando Olin
Wilson inicié sus observaciones, que al cabo de 12 anos llevaron a determinar la variabilidad
de 91 estrellas del final de la secuencia principal (Wilson, 1978).

Wilson midi6 las variaciones en la emisién de las lineas H y K del Ca II (calcio ionizado
una vez), de origen cromosférico, dado que éstas varian en el Sol mucho més fuertemente
que la luz visible integrada. Si la emisién cromosférica estelar es debida, como en el Sol, a la
contribucién de las regiones activas, de esta manera sera posible determinar la existencia o
no de periodos de actividad estelar como los presentes en el Sol.

En la actualidad poseemos més de tres décadas de este tipo de observaciones, y uno de los
resultados mds interesantes obtenidos es que no todas las estrellas del final de la secuencia
principal tienen ciclos regulares como el Sol. Bdsicamente, un 60 % de las estrellas observadas
muestran un comportamiento ciclico, con periodos que van de 3 a 30 afios. Alrededor del 25 %
de las estrellas observadas muestran variaciones erraticas, sin una periodicidad observable.
Se trata, en general, de estrellas jovenes, que rotan rapidamente y muestran grandes niveles
de actividad magnética. El otro 15% de las observaciones muestran estrellas con niveles
constantes de emisién cromosférica, lo que podria asimilarse a un minimo prolongado como
el que el Sol mostré durante el minimo de Maunder (Baliunas et al., 1995).

Estos estudios demostraron que el nivel de actividad depende de la edad de las estrellas:
en las més jovenes las variaciones de irradiancia estdn negativamente correlacionadas con la
actividad en el Ca I, mientras que en las estrellas més viejas y en el Sol esta correlacion es
positiva, es decir, durante el maximo de actividad magnética la irradiancia es maxima. La
relacién entre la irradiancia y la emisién en el Ca IT presenta notables variaciones de estrella a
estrella. Si se supone que el comportamiento del Sol en escalas temporales largas es similar al
del conjunto de estrellas de tipo solar, es decir que los distintos niveles de actividad en estas
estrellas corresponden a distintos momentos de un mismo comportamiento, es posible estimar
el aumento de la irradiancia solar desde el Minimo de Maunder a la fecha en el 0.2-0.7 %
(Baliunas & Jastrow, 1990).

Debido a que el indice de actividad cromosférica utilizado casi exclusivamente para medir
la variabilidad estelar es el flujo de las lineas H y K del Ca II, este estudio se ha limitado
practicamente a estrellas de tipo F a K tempranas. Esto se debe a que estrellas més tardias
—es decir, menos masivas— tienen muy baja luminosidad en la regién espectral donde se
encuentran estas lineas, por lo que los tiempos de integracién necesarios para su observacién

en estas estrellas son mucho mayores.
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1.3. Fulguraciones estelares

Otra tipica manifestacién de actividad observada en el Sol son las fulguraciones, por lo
que no es sorprendente que también estén presentes en el caso estelar. La primera fulguracion
estelar fue observada en 1948, cuando Joy & Humason (1949) detectaron por primera vez el
incremento en la radiacién de una estrella MVe. Desde entonces se realizaron innumerables
observaciones en el 6ptico, con especial énfasis en la fotometria. A mitad de los anos ’70 se
produjeron las primeras detecciones de emisién coronal durante fulguraciones, en el rango del
ultravioleta extremo y la radiacién X (Heise et al., 1975; Haisch et al., 1977).

La duracién y la liberacion de energia de las fulguraciones estelares observadas puede
variar en varios Ordenes de magnitud. Las fulguraciones mas débiles han sido observadas en
la estrella dM5 Proxima Centauri (Haisch et al., 1995), con una energia liberada muy similar
al caso solar, y las mds cortas en la dM5.5 UV Ceti (Schmitt et al., 1993), con una duracién

de 10 segundos y una energia total radiada de unos 10%7

erg. La mas larga, y una de las
fulguraciones mas energéticas observadas, fue una en CF Tuc, que durdé mas de 10 dias y
radié una energia total de 1037 erg, cinco érdenes de magnitud mds que una fulguracién solar
(Kurster, 1994). Una cantidad similar de energia fue liberada durante una fulguracién en AR
Lac (Ottmann & Schmitt, 1994).

Contrariamente con lo que ocurre en el Sol, la cantidad de energia radiada durante estas
fulguraciones puede llegar a ser significativa comparada con la emisién total de la estrella
(Bromage et al., 1992; Fleming et al., 1993). La enorme cantidad de energia liberada implica
condiciones extremas para los mecanismos de almacenamiento, liberacién y transporte de
energia, que deben ser contempladas por los distintos modelos propuestos para el caso solar.

En particular, las fulguraciones estelares emiten no solo en lineas cromosféricas, sino tam-
bien en el continuo, por lo que existe una fuerte correspondencia con las fulguraciones en
luz blanca solares. Sin embargo, los mecanismos propuestos habitualmente presentan serios
problemas para explicar esta emisiéon continua que se observa en algunas fulguraciones so-
lares, por lo que mds dificilmente pueden explicar el caso estelar, donde la atmésfera de la
estrella, cambia radicalmente. Por lo tanto, actualmente existe una fuerte interrelacién entre
el estudio de las fulguraciones estelares y solares.

Por otra parte, dado que las fulguraciones aumentan la actividad cromosférica, la presencia
de ciclos estelares puede “enmascararse” con la actividad proveniente de las fulguraciones.
Este es otro motivo que convierte en relevante el estudio de estos fenémenos, tanto en su
magnitud como en su frecuencia en funcién de los parametros estelares, para poder separar
ambas contribuciones.

Como las fulguraciones estelares son mucho mas ficilmente detectables en estrellas de
muy baja luminosidad intrinseca, pues en ese caso el contraste es mayor, el estudio de las
fulguraciones estelares se ha limitado casi exclusivamente a estrellas M y K tardias, y sélo en
casos particularmente catastroficos ha sido posible observar fulguraciones en estrellas de tipo
solar.
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1.4. El presente trabajo y su organizacion

El estudio de la actividad estelar se ha desarrollado entonces por dos vias separadas. Por
un lado, la investigacién de fulguraciones principalmente en estrellas de tipo M, debido a que
el alto contraste hace mas sencilla su deteccién, y por el otro, el estudio de ciclos en estrellas de
tipo F' y G, debido a su mayor luminosidad. El propésito principal de esta Tesis es contribuir
a la unificacidon de estas dos lineas de investigacién, caracterizando indices de actividad que
sean utiles para estrellas tardias e investigando la existencia de ciclos en estrellas M.

Con ese objetivo, se eligié primeramente una muestra completa de estrellas del Hemisferio
Sur de tipos espectrales entre F y M y con diferentes niveles de actividad, de forma de
abarcar todo el rango cubierto por las dos corrientes mencionadas. Estas 108 estrellas fueron
observadas en el Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO) en forma sistemdtica en 20
turnos distribuidos a lo largo de 6 anos, obteniendo mas de 800 espectros de alta resolucién.

Simultdneamente con la realizacién de las observaciones, se disefié un procedimiento origi-
nal para el procesado de estos espectros, que permite la calibracién en flujo de los mismos. La
extraccion y calibracién de espectros de alta dispersiéon son procesos muy delicados y comple-
jos, y el desarrollo de este algoritmo requirié de mucho tiempo y cuidadosas comparaciones
para optimizarlo. Luego todos los espectros fueron calibrados en forma homogénea mediante
este procedimiento, y utilizados mas tarde para estudiar y caracterizar diferentes indicadores
opticos de actividad, en forma simultinea tanto para las estrellas mas tempranas como para
las més tardias.

Este hecho nos permitié determinar cudles de estos indicadores podian aplicarse en la
estrella mds tardia y activa de nuestra muestra (de tipo M5.5e). En base a ellos, se pudo
discriminar entre la variabilidad de esta estrella generada por fulguraciones y la producida
por un ciclo de actividad, y encontrar su periodo correspondiente.

Esta Tesis estd organizada de la siguiente forma: el capitulo 2 es un breve resumen de
algunas definiciones muy usuales en Astronomia, y que son utilizadas extensivamente en
todo el trabajo. Se ha incluido simplemente como referencia de los capitulos siguientes.

La primera parte de este trabajo estd dedicada a la fundamentacion teodrica: los capitulos 3,
4 y 5 describen la fisica estelar. En una estrella podemos distinguir claramente dos regiones:
el interior, donde se genera su energia, y la atmdsfera, que es basicamente la parte visible para
un observador externo. En el capitulo 3, primero se explicitan las hipdtesis necesarias para
llegar a las ecuaciones de estructura estelar, luego se resumen los mecanismos de transporte
de energia, y, finalmente, se explica el por qué las estrellas tardias de la secuencia principal
presentan una zona convectiva exterior, necesaria para que se generen los fenémenos activos.

En el capitulo 4, por otra parte, se describen primero las diferentes regiones que se encuen-
tran en la atmosfera solar, y por analogia, en las estrellas del final de la secuencia principal.
Luego se describe la teoria de transporte radiativo de energia, mucho mas compleja en la
atmosfera que en el interior debido a que varias aproximaciones que son validas en éste no lo
son en aquélla. La seccién siguiente se aboca a la teoria del equilibrio estadistico. Con estos
elementos se explica el proceso de formacién de lineas espectrales en un sistema simple, un
atomo de dos niveles, para luego entender los diferentes mecanismos de formacién de lineas.
Finalmente, se describen los procesos que ensanchan las lineas espectrales.
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Dado que los aspectos dindmicos de las atmosferas estelares se han observado originalmente
en el Sol, en la primera parte del capitulo 5 se detallan los fenémenos transitorios y los que
involucran largas escalas de tiempo en el caso solar. En la siguiente secciéon se esboza la
teoria de dinamo, que permite explicar parte de estos fenémenos tanto en el Sol como en
otras estrellas. Finalmente, se resumen algunas evidencias de actividad en estrellas tardias.

En la segunda parte de esta Tesis se presentan los métodos utilizados y los resultados
obtenidos. En el capitulo 6 se describen las observaciones realizadas y el procedimiento di-
seniado para su calibracién. Luego se comparan estas observaciones con las de otros autores,
para evaluar su calidad y consistencia; asimismo, se presenta la muestra de estrellas elegidas
y sus pardmetros. Ambos puntos se desarrollan ampliamente en el capitulo 7.

En el capitulo 8 se estudian diversos indicadores de actividad. En la primera parte se
caracteriza el doblete del Ca II, verificando ademdas que nuestras mediciones reproducen en
forma excelente las halladas en Ia literatura. La segunda parte se dedica a Ha, que es otra linea
usualmente utilizada para el estudio de la actividad. Se encuentra que la fuerte correlacién
que se observa entre Ha y el Ca II, tanto en este trabajo como en el de otros autores, es
en realidad producto de la dependencia de ambos con el color de las estrellas. Por ultimo,
estudiamos la linea D3 del He I, determinando cudl es el mejor parametro para caracterizarla
y analizando si es un buen indicador de actividad. Todas las relaciones que se encuentran en
este capitulo estan hechas en base a la muestra total de estrellas; en el apéndice A de esta
Tesis resumimos algunos conceptos de estadistica utilizados extensivamente a lo largo de este
capitulo y del siguiente.

Aqui cabe hacer algunas aclaraciones: por un lado, éste es —a nuestro conocimiento— el
primer estudio sistemdatico prolongado de actividad en estrellas tardias del Hemisfero Sur.
Por otro, la muestra elegida de estrellas es bastante completa en el rango espectral de F6
a Mb, a diferencia de trabajos previos donde se elige un rango espectral mas limitado. Por
lo tanto, si bien en este capitulo se reproducen algunos estudios hechos por otros autores,
una diferencia fundamental es que la muestra de estrellas es diferente, por ser mds amplia
y por involucrar otras estrellas. Por ultimo, dado que nuestros espectros —procesados todos
homogéneamente— cubren el rango entre 3900 y 7000 A aproximadamente, es posible estudiar
en ellos en forma simultdinea indicadores de actividad ubicados en diferentes longitudes de
onda. Las observaciones de otros autores con las que comparamos nuestros resultados se
limitan a un indicador en particular, por lo que cuando comparan diversos indices estas
mediciones corresponden en general no sélo a diferentes instrumentos sino también a diferentes
momentos, perdiendo asi detalles de la dependencia temporal de la actividad.

Hemos investigado también la existencia de un ciclo de actividad en Proxima Centauri, la
estrella mas tardia y activa de la muestra. En la primera parte del capitulo 9 explicamos los
problemas involucrados en la busqueda de periodos en fenémenos astrofisicos, y discutimos
diversas técnicas para su estudio. En la segunda parte, encontramos que el He I es un muy
buen indicador de la presencia de fulguraciones en estrellas tardias. Utilizando este resultado,
filtramos las observaciones de Proxima que presentan fulguraciones, de forma de conservar
sélo las observaciones caracteristicas del nivel “medio” de actividad en la estrella, donde por
actividad media nos referimos a la que no es producto de fulguraciones. Aplicando las dife-
rentes técnicas resumidas al comienzo del capitulo encontramos que efectivamente Proxima
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tiene un ciclo de actividad. Si bien la existencia de este ciclo habia sido sugerida en forma
cualitativa por otros autores, es la primera vez que se puede medir su periodo.

Por tltimo, en el capitulo 10 se resumen las conclusiones del trabajo y se plantean posibles
lineas futuras de investigacién. Se incluyen también dos indices: el indice de simbolos contiene
definiciones de diferentes magnitudes, utilizadas basicamente en la parte tedrica del trabajo;
ademds, por claridad y consistencia, se indican sus unidades. En el indice de definiciones
detallamos algunas siglas y otras definiciones utilizadas en todo el trabajo.

Finalmente, cabe aclarar que a lo largo de todo el trabajo se ha intentado no utilizar
palabras en inglés; sin embargo, en los pocos casos donde la traduccién fuese imposible o
tergiversase el sentido del vocablo, se ha optado por mantener el original indicdndolo en
letras itdlicas.
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Capitulo 2

La base observacional

Todos vivimos bajo el cielo, pero algunos levantamos los ojos hacia las estrellas.

OscAR WILDE

Sabemos cudl es el orden de las letras. ;Cudl podia ser el orden de los signos?

He pensado en el orden de los cielos. Si se coloca el cuadrante zodiacal en la periferia exterior,
el orden es Tierra, Luna, Mercurio, Venus, Sol, [...].

Pues bien, al aplicar esta clave se descubre que [...] tiene un sentido.

UMBERTO Eco

En este capitulo se da una somera, introduccion a los pardmetros que pueden observarse de
una estrella, y se introducen ciertas definiciones utilizadas en Astronomia. Algunas posibles
referencias: Allen (1976), Abell et al. (1993) y Shu (1982).

2.1. Observables estelares y algunas definiciones

La naturaleza de las estrellas es transmitida hacia nosotros por la luz que emiten. La
radiaciéon escapa de los niveles mds exteriores de la estrella —llamados, por definicién, la
atmdsfera—. La atmésfera completa de una estrella puede ser pensada como la transicién del
interior estelar al medio interestelar. Adn m4ds, la mayor parte del espectro estelar visible
proviene de una capa relativamente estrecha llamada la fotdsfera.

Las propiedades estelares de mas interés son la luminosidad L, es decir, la energia total
emitida por unidad de tiempo en la superficie de la estrella, y la temperatura efectiva Tog, que
es la que tendria un cuerpo negro que emitiera con la misma luminosidad (a primer orden,
la radiacién continua de una estrella se aproxima a la de un cuerpo negro). Podemos escribir
entonces:

L = 47R*Fy , (2.1)

donde R es el radio estelar y Fyo el flujo bolométrico absoluto, o flujo de energia en la
superficie estelar:

o0
Fool = / Frd\ = oTwg?, (2.2)
0
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siendo F) el flujo monocromdtico absoluto y o la constante de Stefan-Boltzmann.

La magnitud aparente mx es una medida de la cantidad de energia recibida de la estrella
por unidad de superficie y tiempo en un cierto rango de longitudes de onda, fuera de la
atmosfera terrestre. La escala de magnitudes actualmente utilizada fue propuesta en 1856
por Norman R. Pogson.

Llamando d a la distancia a la que se encuentra la estrella, el flujo de energia que llega a
la Tierra, o flujo bolométrico relativo, se relaciona con el absoluto mediante d? fi,; = R2Fyq).
Por lo tanto, si fy es el flujo monocromdtico relativo, se define

[ele] 2 [e%e]
mx = mo — 2.5log ( / fAWX(A)d)\) ~ mg — 2.5log (% / F,\WX(A)d)\> , (2.3)
0 0

donde mg( es una constante y el 1ltimo miembro es s6lo aproximadamente igual al primero
debido a que existe una absorcién del medio interestelar entre la estrella y el detector, que
depende de la longitud de onda. El intervalo X de longitudes de onda esta determinado por
la funcién de peso Wx ().

Se utiliza esta escala debido a que el ojo humano percibe la intensidad de la luz en forma
logaritmica. El signo menos tienen un origen histérico, generando una escala de magnitudes
en la cual menores magnitudes corresponden a estrellas mas brillantes.

Se definen los sistemas fotométricos a partir de diferentes funciones W (), con anchos
de banda y longitudes de onda efectivas calibrados en forma estdndar. Las observaciones
fotométricas consisten entonces en integrar el flujo que llega a la Tierra con el perfil prees-
tablecido, y calcular las magnitudes correspondientes de acuerdo a la ecuacion 2.3. En la
tabla 2.1 se muestran los sistemas mas usuales, mientras que en la figura 2.1 se grafican las
funciones de peso correspondientes para uno de estos sistemas.

mx nombre Neff AN mx Neff AN
U  ultravioleta 3650 A 680 A uw 3500 A 340 A
B azul 4400 A 980 A v 4100 A 200 A
1% visual 5500 A 890 A b 4670 A 160 A
R rojo 7900 A 2200 A y 5470 A 240 A
I infrarrojo 9000 A 2400 A

Tabla 2.1.: Sistemas fotométricos mas comunes. A la izquierda, el sistema UBVRI de Johnson —primero
Johnson & Morgan (1953) definieron el sistema UBV y luego Johnson (1965) agregé las magnitudes RI—, y a
la derecha el de Strémgren (1963).

Se llama indice de color a la diferencia entre cualesquiera de estos indices. Por ejemplo,
en el sistema UBYV el color U — B caracteriza la intensidad del continuo ultravioleta cercano:

B IS HWB(N)dA N Fp
U—B=25log [fooo fAWU(A)d)\] ~ 2.5log (F_U) , (2.4)

mientras que B—V mide la pendiente del continuo de Paschen® y es una muy buena apro-

ximacién a la temperatura efectiva de la estrella, como se verd en § 7.1.1.
Para comparar las luminosidades de las estrellas es util definir la magnitud absoluta Mx,

@) Continuo de ionizacién del segundo nivel excitado del H.
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como la magnitud aparente que tendria la estrella si estuviese ubicada a 10 pc(® del Sol:

d
Mx =mx — 5log (Tpc) =mx —5logdy. + 5, (2.5)

donde dp es la distancia medida en parsecs. Ademds, se definen las magnitudes bolométricas
aparente y absoluta, mpo y Mpol, con respecto al flujo total emitido por la estrella:

) = —2.5log L + 5log d + mg + log (47)*°.(2.6)

L
Mpol = Mo — 2.510g fpo1 =~ my —2.51log (m

Por lo tanto, valen las relaciones:

My = —2.5log L+ 5+ mg + log (47r)2'5 Yy Mpol — Mpot 2 5logdye — 5. (2.7)
Se define también la correccidn bolométrica BC como(®

BC = mpo — V = My — My . (2.8)
Por ultimo, la ley de Wien para la radiaciéon de un cuerpo negro:

Amax = constante (2.9)

establece que la longitud de onda para la cual el flujo de radiacién es maximo es inversamente
proporcional a la temperatura del cuerpo negro. Por esta razén las estrellas mas frias se ven
rojas (mayor longitud de onda) y tienen un color B—V positivo, y las mds calientes se ven
azules, con B—V negativo.

2.2. Clasificacion espectral

Superpuestas a la radiacién continua de una estrella se observan lineas espectrales discre-
tas, ya sea en absorcién o en emisién. Estas lineas provienen de transiciones entre estados
ligados de atomos o iones de la atmdsfera estelar, y presentan grandes variaciones en la inten-
sidad y la forma de sus perfiles. De las lineas espectrales se puede inferir informacién acerca
de los parametros fisicos de la estrella, por lo que constituyen un importante diagnéstico de

®)1 pc = 1 parsec = 30.86 102 km. Ver § 2.3.1.
(9)La correccién bolométrica a veces se define con el signo opuesto.
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su atmosfera.

A comienzos del siglo XIX astrénomos de Harvard clasificaron los tipos espectrales de las
estrellas de acuerdo a las diferentes lineas espectroscépicas que se observan (que dependen de
la masa o la temperatura de la estrella). En la tabla 2.2 se muestra la clasificacién espectral,
y las caracteristicas principales de cada tipo.

Clasificacion estdandar:
tipo  Tog[103°K]  descripcion
A o > 28 Lineas de He II, O II, C III, N III, Si IV.
E Principalmente lineas de He I. Desaparecen las de He II y au-
© B 10-28 menta la intensidad de las de H. Aparecen elementos ionizados
una, vez.
A 7 510 Dominan las lineas de H. Son intensas las de Mg II, Si I y
Ca IL.
P 67 5 Las lineas de H se debilitan y se intensifican las de los metales
(neutros o ionizados una vez).
La linea de resonancia del Ca I es muy fuerte, como también
G 5-6 algunas de Fe 1. El Ca II siempre es intenso. Aparece la banda
G (espectro del radical CH).
Las lineas de resonancia del Ca II llegan a su mdximo. Apare-
K 3-5 cen otras bandas moleculares, como CN.
Ke: Estrellas K que presentan lineas en emision.
El espectro estd dominado por bandas moleculares, en parti-
cular TiO. Las lineas de elementos neutros como el Ca I con-
M <35 tintian siendo intensas. ’ .
.S Me: Estrellas M que presentan las lineas de Balmer (transi-
= ciones producidas a partir del primer nivel excitado del H) en
v emision.

Otros tipos:(@
tipo  descripcion

Estrellas de Wolf-Rayet. Son estrellas de tipo O que presentan anchas lineas en
W  emision. Se dividen en subtipos WC —cuando dominan las lineas de C III y C IV—
y WN —cuando dominan las de N III, NIV y N V—.
R  Estrellas de tipo K pero con bandas moleculares de Co y CN.
Estrellas tipo M donde en vez de TiO hay bandas de Co, CN, y CH. Junto con
las estrellas tipo R se las conoce como estrellas de carbono.

S También estrellas de tipo M. Las bandas moleculares dominantes son ZrO y LaO.

Tabla 2.2.: Clasificacién espectral. Se ha utilizado la notacién espectroscépica usual en Astrofisica: I para el
4tomo neutro, IT para el 4tomo ionizado una vez, etc. Por lo tanto X II se refiere a X ™.

(D También mencionaremos en este trabajo dos tipos més: las estrellas de tipo RS CVn son binarias cercanas,
generalmente compuestas por una estrella de tipo K subgigante o gigante y una enana de tipo G, con un periodo
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La clasificacion se basa sélo en el espectro visible, y ordena a las estrellas de acuerdo a su
temperatura, siendo las O las mds azules y calientes (razén por la que tienen elementos muy
ionizados) y las M las més rojas y frias (lo que permite la existencia de elementos neutros
y moléculas). Cada tipo espectral se subdivide a su vez en subtipos numerados del 0 al 9,
siendo éste el de menor temperatura. Recientemente, se han encontrado estrellas mds frias
que las M.

2.2.1. Composicion quimica

La composicién quimica de una estrella, y por lo tanto las lineas espectrales que presenta,
depende también de la regién de la Galaxia donde se originé. La composicién estd caracteri-
zada por el llamado indice de metalicidad [Fe/H] , definido como

[Fe/H] = log (Fe/H) — log (Fe/H) , , (2.10)

donde (Fe/H) denota la abundancia relativa en nimero de dtomos entre el Fe y el H y el
subindice ® se refiere al valor solar de la magnitud en cuestién.

2.3. Clases de luminosidad

La intensidad de las lineas espectrales no depende sélo de la temperatura de la estrella,
sino también de su luminosidad L.

En 1905, E. Hertzspung not6 que estrellas del mismo tipo espectral pero diferente lumi-
nosidad tienen lineas cuyos anchos son diferentes, de modo que las estrellas mas luminosas
presentan lineas mas angostas. Este hecho indica que sus densidades superficiales son meno-
res que las de las menos luminosas, dado que las lineas son ensanchadas principalmente por
colisiones de las particulas radiantes con electrones y con 4tomos de H, un efecto proporcional
a la densidad de particulas (ver § 4.6). Cuanto més extendida esté una atmdésfera —o cuanto
mis grande sea el radio estelar— menor serd su densidad, para una masa o una temperatura
efectiva dadas. Las clases de luminosidad se muestran en la tabla 2.3.

tipo  descripcion

Ia  Supergigantes mas brillantes.
Ib  Supergigantes menos brillantes.
ITI  Gigantes brillantes.

IIT Gigantes.

IV Subgigantes.

V  Enanas.

VI Subenanas.
VII Enanas blancas. Tabla 2.3.: Clases de luminosidad.

de rotacidn tipico de entre 0.5 y 20 dias, y con gran actividad magnética (Rodono et al., 1987). Las estrellas
de tipo BY Dra, por otro lado, son enanas de tipo K o0 M con lineas en emisén, que presentan variaciones
cuasiperiddicas con periodos que van desde menos de un dia hasta 120 dias, y amplitudes del orden de varios
centésimos de magnitud en el flitro V.



16 CAPITULO 2. LA BASE OBSERVACIONAL

Figura 2.2: Paralaje trigonométrica 7 de la estrella S
situada a una distancia d del Sol. Se muestra a la Tierra
en dos posiciones, T} y T, separadas por seis meses.

2.3.1. Distancias estelares

Un pardmetro necesario para calcular la luminosidad de una estrella es su distancia (ver
por ejemplo la ecuacién 2.6). La paralaje trigonométrica es el dngulo m subtendido por el
semieje mayor de la érbita terrestre (1 UA~ 149.6 106 km) y la estrella, como se muestra en
la figura 2.2.

Se define entonces la unidad de distancia parsec como la distancia a la cual la paralaje es
un segundo de arco,

1pc=1/1" = 206265 UA = 3.26 afios luz = 30.86 10'> km . (2.11)

Clase Espectral

8] B A F €] K 1l 10
T T T T T T T -
Bo0DOK 10000K EO0K £000K 500K 4000K 000K T
100 000 ) Jﬁ_____)_______f Ia
B . Supergigantes |

10000

b -5

. ._.II Gigantes |
- Brillantes |
m Gigantes |-
100

IV Subgigantes

V Secuencia Principal

Figura 2.3: Diagrama HR (de

a4 | oo http://www.anzvers.org). Es-
te gréafico estd construido a
partir de 22000 estrellas del
Catélogo de Hipparcos (Perry-
man et al., 1997) y 1000 estrellas

' N | de baja luminosidad del Catélo-
VIL Enanas Blancas ' - go de Gliese de Estrellas Cerca-

nas (Gliese & Jahreify, 1991).

0.0014

0.0001+

+15

0.000014
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2.4. El diagrama de Hertzsprung-Russell

El llamado diagrama de Hertzsprung-Russell (HR, ver figura 2.3) es una representacién
grafica de la luminosidad o la magnitud bolométrica absoluta (relacionadas por la ecua-
ci6n 2.7) en funcién de la temperatura efectiva o el color B—V. A simple vista se puede ver
que las estrellas no estan distribuidas en forma uniforme. Esquemaéaticamente, la distribucién
de estrellas es la siguiente:

> Secuencia principal: aproximadamente el 90 % de las estrellas se ubican en esta delgada
banda. Estas son todas estrellas con clase de luminosidad V, cuya fuente de energia es
béasicamente la combustién de H. Las estrellas pasan la mayor parte de su vida en esta
region.

> Enanas blancas: alrededor del 10 % de estrellas se ubican en la regién inferior del diagrama.
Son estrellas 10* veces menos brillantes que el Sol, pero con altas temperaturas. Son los
nicleos muertos de estrellas de mas de mil millones de afios que ya no producen energia.

> Rama de las gigantes rojas: finalmente, el resto de las estrellas, menos del 1%, se alejan
de la secuencia principal, hacia zonas de mayor luminosidad. Son estrellas con grandes
radios y luminosidades, que se acercan al final de su vida. Las gigantes tienen en general
baja temperatura, pero radios del orden de 10 R . En la regiéon de mayor luminosidad se
encuentran las supergigantes, que cubren una gran region, del azul al rojo, son alrededor
de 10* veces més brillantes que el Sol y tienen radios de 100 Rg.

2.4.1. El Sol en el diagrama HR

En su actual etapa evolutiva, el Sol es una estrella de la secuencia principal. Sus parametros
caracteristicos se muestran en la tabla 2.4.

tipo espectral G2V
magnitud visual absoluta My 4.85
magnitud visual aparente Vg, -26.7
temperatura efectiva Tewro 5785°K
radio Ry 6.96 10'° cm
distancia do 1.49 10" cm
luminosidad Lg 3.8 10%3 erg 57!
constante solar (¢) Lo /4md2 1362 103 erg cm ™2 571
colores B=Vo 0656

U-Bg 0.100
edad 4.5 10° afos
masa Mg 1.99 1033 g
gravedad superficial go = GMg/R% 27300 cm s>
metalicidad [Fe/H]q 0

Tabla 2.4.: Propiedades del Sol como estrella.

(®)Ver pagina, 55.
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Capitulo 3

Interiores estelares

Podrds unir con cadenas a las Pléyades o aflojar las cuerdas de Oridn?
Hards salir las constelaciones en su respectivo tiempo?

Guiards a la Osa Mayor junto con sus hijos?

Conoces las leyes de los cielos?...

LiBRO DE JOB

Yo era un nino y ya me habia dado cuenta —conto Qfwqf-. Los dtomos de hidrégeno los conocia
uno por uno, y cuando aparecia uno nuevo lo sabia. En los tiempos de mi infancia, para jugar
solo habia en todo el universo dtomos de hidrégeno, y no haciamos mds que jugar con ellos, yo y
otro nino de mi edad que se llamaba Pfufp.

Qué cémo era el juego? Es facil de explicar. Como el espacio es curvo, a lo largo de su curva
haciamos correr los dtomos como bolitas, y el que mandaba mds lejos su dtomo ganaba.

Al dar el golpe al dtomo habia que calcular bien los efectos, las trayectorias,

saber aprovechar los campos magnéticos y los campos de gravitacion, porque si no

la pelotita salia fuera de la pista y quedaba eliminada de la competicion.

ITaLo CALVINO

Uno de los principales objetivos de la Astrofisica ha sido entender la estructura de las
estrellas. Una estrella es bisicamente materia auto-gravitante, compuesta por gas que se
mantiene a muy altas temperaturas por las reacciones nucleares en su centro.

Si bien lo que observamos de una estrella es su atmésfera, es en su interior donde se
produce la energia que luego es transportada hacia el exterior. La intencién de este capitulo
es, entonces, explicar un modelo de interior estelar muy simplificado; sin embargo, es una
muy buena aproximacion a una estrella real, y explica propiedades globales del interior estelar
representativas de modelos mas completos.

La estrella estd caracterizada por sus pardametros macroscépicos: masa M, luminosidad L,
temperatura superficial efectiva Tog, radio R, densidad central p. y temperatura central Tt.
Sélo las primeras cuatro de estas magnitudes son observables directamente; para una masa
dada, cuatro de estas variables son independientes y estan gobernadas por cuatro ecuaciones
diferenciales.

Las ecuaciones de estructura que se presentan relacionan el equilibrio hidrostatico y ter-
modindmico de su interior. Se pueden dividir en dos grupos: las leyes de conservacién y las
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relaciones constitutivas. Estas tultimas describen la materia estelar y la produccién y trans-
porte de energia.

3.1. Leyes de conservacion

Las leyes de conservacién que interesan a la teoria son extremadamente generales y apli-
cables esencialmente a cualquier sistema fisico no relativista. Partimos de la ecuacion de
Boltzmann para una particula de tipo i (ver por ejemplo Huang, 1963):

—

I F =
Oufi +0-Vfi+ ol Vifi = (01fi) o > (3.1)

donde f; = f(7,7,t,m;) es la funcién distribucién de una particula de la especie 7 normalizada
de forma tal que la cantidad de particulas de tipo ¢ por unidad de volumen es

_ / £, 5,1, mg) . (3.2)

v es la velocidad de las particulas, m; su masa y F la fuerza que actia sobre ellas. El
término (0; f;) ., tiene en cuenta las interacciones entre las particulas. Multiplicando miembro
a miembro por una funcién h (¥) arbitraria, e integrando en todo el espacio de velocidades,
se llega a la ecuacion general de momentos:

—

0 nsth] + 9 - Inathd)] = - [na{T5h] = [0k (nith)len (3.3

(]
donde los valores medios se definen de forma tal que (h); (7, 1) t) [ h(D)f (7,7, t,m;) d>v,
y en la cual hemos definido [9; (ni(h)i)].o = [ I (8efi) Cold v.
En el caso que nos interesa, la fuerza por unidad de masa actuante es sélo la gravitatoria,

y podemos escribir F /m; = —ﬁQ, siendo €2 el potencial gravitatorio.

3.1.1. Conservacion de la masa

Reemplazando h (¥) = 1 en la ecuacién 3.3, y definiendo la densidad de masa p del material
y la wvelocidad media del fluido @ como

p= EZ:anZ y : Zgz;?;iz) , (3.4)

donde la suma es sobre todas las especies presentes, se llega a la usual ecuacion de continuidad:

dp
EJFV (pil) = 0. (3.5)

3.1.2. Conservacion del impulso

Si en cambio reemplazamos h (7) = ¥ en la ecuacién 3.3, llegamos a
di

paz—ﬁ-P—pﬁQ, (3.6)
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donde V - IP’)k = OPjj/0x;. La estructura del tensor de esfuerzos

]ij = anmz<(v; — ’Uj) (’U,Zc — uk)) (37)
i

depende del material, pero para los fluidos de interés en la teoria de interiores estelares, la

principal componente es la presién p, por lo que podemos escribir P = pI. Llegamos entonces

a la ecuacion de Euler sin rozamiento:

da |
kel v v o B :
7 pr \Y (3.8)

3.1.3. Conservacién de la energia

Por tltimo, si reemplazamos h (¥) = m;v?/2 en la ecuacién 3.3, y definimos el flujo de
calor Q y la produccidn interna de calor ¢ debida a procesos irreversibles (como por ejemplo
reacciones nucleares) como
o Mg, o, 2 o .. ngmy [ S 2 ]

= U—u|" (7 —1u)); = O(|T7 — ), 3.9
=3 "Ml @)y q=3 " [aa-a] (39)

i i

llegamos a la ley de conservacion de la energia:

§[d—p+p6-ﬁ]=—pﬁ-a—ﬁ-c§+q. (3.10)
2 | dt

Si suponemos que el material de la estrella es un gas ideal monoatémico, entonces la
energia interna por unidad de masa® | e, serd e = %%, y por lo tanto podemos escribir esta
tltima ecuacién como
p %= T -Gt (3.11)

3.2. Ecuaciones de estructura estelar

Las ecuaciones de estructura estelar se obtienen aplicando las leyes de conservacién a la
materia estelar. Aqui se hacen algunas simplificaciones importantes:

1 > Simetria esférica: los pequenos apartamientos de la esfericidad pueden, en principio, tra-
tarse en forma perturbativa.

2 > Comportamiento cuasiestacionario: no hay dependencia explicita con el tiempo.

3 > Durante la mayor parte de la vida de una estrella, la velocidad del material es mucho menor
que la velocidad del sonido, por lo tanto se puede despreciar en las leyes de conservacion.

3.2.1. Variables lagrangianas

Tradicionalmente se pasa de las variables eulerianas (r,t) a las lagrangianas (m,t). En
condiciones cuasiestdticas, la masa encerrada en una esfera de radio r es independiente del
tiempo, por lo que se suele hacer un cambio de coordenadas de la forma

m(r) =4 /07‘ ' p (') dr', (3.12)

(®)La energia interna es la energfa cinética promedio de las particulas.
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que escrito en forma diferencial resulta
dr 1
— = (3.13)
dm  4rnr?p

Para resolver esta ecuacién, es necesario suponer una ecuacién de estado de la forma
p = p(T,p,p), donde p es el peso molecular adimensional medio del fluido, es decir, el

numero medio de unidades de masa atémica por particula:

_ 14
h= (3.14)

siendo m, la unidad de masa atémica(®).

3.2.2. Equilibrio hidrostatico

En condiciones cuasiestaticas, la aceleracion del fluido se puede despreciar y por lo tanto
la ecuacion 3.8 se puede escribir como

Vp = —pVe. (3.15)

Pasando a coordenadas esféricas, la condicién de equilibrio hidrostdtico(©) es:

d G

d__Gm(n)p(r) 616
dr 72

donde G es la constante de gravitacion universal. Pasando a coordenadas lagrangianas, esta

ultima ecuacién se puede escribir de la forma
dp Gm

= — . 3.17
dm 4 rd ( )

3.2.3. Balance de energia

La radiacion que nos llega al observar una estrella es el flujo de calor que irradia. Por
simetria esférica, éste tiene componente no nula inicamente en la direccién radial. Tradicio-
nalmente, a esta componente se la llama solamente flujo, Q(r) = Q,(r)# = F(r)#. Por lo
tanto, si evaluamos en el radio estelar, F(R) es el flujo bolométrico absoluto que definimos
en la pagina 11.

Se define la luminosidad interior I(r) como el flujo neto saliente de energia a través de una
esfera de radio r. Nuevamente, tenemos que [(R) = L es la luminosidad tal como la definimos
previamente. De la ecuacién 3.11, y haciendo uso de la ecuacién 3.5, podemos escribir

2
% = 4ﬂ¥ = 477’V - Q = dnr?g + 47rr2§% — 47rr2p% .

En condiciones cuasiestacionarias, los dos ultimos términos se anulan, y la ecuacién se

(3.18)

simplifica a
dl
— = d7r?g 3.19
o q, (3.19)
®)1m, =1.66053 10~ *g.
(Equilibrio hidrostatico: cuando se dan las condiciones 2 y 3 de la pégina 21, es decir, ¥ =0y 0/0t = 0.

Si bien estas hipétesis parecen muy fuertes, se puede demostrar que la suma de la fuerza debida a la presién y
la gravitatoria es basicamente nula (ecuacién 3.15), dado que si éste no fuera el caso los cambios estructurales
de las estrellas seria mucho més veloces que los observados.



3.3. MECANISMOS DE TRANSPORTE DE ENERGIA 23

0, en coordenadas lagrangianas,
d_q (3.20)
dm p

Obviamente, serd necesario calcular la energia de fusién liberada por unidad de tiempo,
g, que depende fuertemente de la composicién quimica de la estrella en cuestién. Para las
estrellas de la secuencia principal, basicamente la energia que se genera es a base de la

combustién del H y en menor medida del He.

3.3. Mecanismos de transporte de energia

La cuarta ecuacién diferencial que junto con 3.13, 3.16 y 3.19 gobierna el interior estelar
se refiere a la forma en que la energia generada en el interior estelar es transportada. Existen
tres formas de transporte de energia:

> Transporte radiativo: es la forma de transporte mds comin. Cada foton de la radiacién
lleva una energia hv que se difunde en camino a la superficie de la estrella. Esta energia
puede ser absorvida y reemitida o desviada en otra direccién por la interaccién entre la
radiacion y la materia.

> Transporte por conduccion: los electrones pueden conducir calor por conduccién, interrum-
pida sélo por colisiones contra los iones del gas. Este proceso es muy eficiente sélo en el
caso en que los electrones estdn degenerados, es decir, cuando la densidad de la estrella es
extremadamente alta. En estrellas de la secuencia principal, el medio es mucho més opaco
para los electrones que para la radiacién, y por lo tanto ésta representa una correccién de
orden muy pequenio y se puede despreciar.

> Transporte por conveccién: es el mecanismo de transporte mas complejo, y es producido
por burbujas macroscépicas de gas a diferente temperatura que su entorno; si estdn mas
calientes flotardn hacia regiones menos densas y si estin mas frias se hundiran hacia
regiones mas densas. En condiciones adecuadas, este proceso es extremadamente eficiente
en el transporte de energia.

Qué forma de transporte es la mas eficiente dependera del camino libre medio de los fotones
y de las particulas, y del gradiente de temperatura.

3.3.1. Transporte radiativo

Cuando el camino libre medio de los fotones es mucho menor que la distancia caracteristica
de variacién radial, vale la aprozimacidn de difusion. Podemos entonces escribir el flujo de
energia como

au
F=-D g (3.21)
donde D es el coeficiente de difusion ([D] = cm?s™!) y U la densidad volumétrica de energia
([U] = ergem ™ 3).
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En el caso de que el transporte de energia sea tnicamente radiativo, y que la radiacién

esté en equilibrio termodindmico'd | valen las siguientes ecuaciones:
c
U =al* = 3.22

donde a = 40/c es la constante de radiacion, o es la constante de Stefan-Boltzmann y ¢ es

la velocidad de la luz en el vacio; la opacidad media de Rosseland por unidad de masa ™
es la seccion de choque radiativo por unidad de masa, promediada sobre la frecuencia (ver
ecuacion 4.31).

En este caso, reemplazando estas ultimas expresiones, el flujo de energia se calcula como

4 ca dr l
F=_-% pm® _ °_
3 pr™ = dr  Awr?

Llegamos a que si el transporte de energia es exclusivamente radiativo, la luminosidad se

(3.23)

puede escribir de la forma
16m ca 73,2 ar '

(r)y=—— — 3.24
(r) 3 o = (3.24)

Definimos entonces el gradiente radiativo de temperatura:

dr 3 pr™ 1

- = <9 3.25
( dr )rad 16w ca T3r? ’ (3:25)

como el gradiente necesario para que toda la energia sea transportada por radiacién. Usual-
mente, este gradiente se define con respecto a la presion:
. (dlnT dr (dT 3 l
Viad = S Ay el :7Rmﬂ4_>0. (3.26)
dlnp ) .4 T dp\dr). ., 167caG T m

Como no es cierto que toda la energia sea transportada por radiacién, para una lumino-

sidad dada el gradiente real de temperatura V debera ser menor que Vi,q.

3.3.2. Transporte convectivo
Inestabilidad de un perfil radiativo

Supongamos por un momento que toda la energia es transportada por radiacién, es decir,
el gradiente real de temperatura estd dado por la ecuacion 3.25.

Analicemos entonces si en este caso el material estelar estd, dindmicamente hablando, en
equilibrio estable o inestable en presencia de este gradiente radiativo. Supongamos que un
elemento de masa dm a una distancia r del centro de la estrella sufre siibitamente un pequeno
aumento de su temperatura

AT(r) =Te(r)—T(r) >0, (3.27)

siendo T¢(r) la temperatura del elemento y T'(r) la temperatura del medio (no perturbado)
que lo rodea. La presién dentro del elemento crecera, por lo que crecera su volumen hasta

(D Equilibrio termodinamico: supone que la estrella es un cuerpo negro. Como evidentemente ésta es una
aproximacién demasiado grosera, habitualmente se utiliza la hipétesis de equilibrio termodinamico local,
que consiste en asumir que los valores de todas las propiedades termodindmicas del material son los mismos
que en el equilibrio termodindmico evaluados en la temperatura local. En § 4.2.3 se definirdn ambos casos con
ma3s precision.
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que se igualen las presiones internas y externas, y su densidad pe(r) disminuird con respecto
a la densidad del medio p(r) en una cantidad

Ap = pe(r) —p(r) <0. (3.28)

En consecuencia, el elemento de fluido comenzara a moverse hacia afuera bajo la influencia
de la fuerza de flotacién(®). Asumimos que la presién dentro del elemento, pe(r), es igual a
la del medio, p (r), en todo momento (en otras palabras, el tiempo requerido para llegar al
equilibrio de presiones es muy pequeno comparado con los tiempos de interés), por lo que

dp dp
@\ _ 9 2
(dr)e dr (3:29)

Se puede ver entonces que la condicién para que ocurra equilibrio estable es que la den-
sidad del elemento p. eventualmente sea igual a la del medio no perturbado p (r) en algin
radio r mayor que el inicial, para que la fuerza de empuje saliente se equilibre con la fuerza
gravitatoria entrante y el elemento se estabilice®. Una condicién para la estabilidad entonces
es

) (2),

donde el subindice “np” se refiere al medio no perturbado.

Usualmente, la condicién para estabilidad ante transporte convectivo se expresa en funcién
de la temperatura y no de la densidad. Pero asi expresada, la condicién es absolutamente
general, mientras que para hacerlo en funcién de la temperatura es necesario asumir cier-
tas hipGtesis mds restrictivas. En Schwarzschild (1965) se puede encontrar una interesante
introduccion al tema de transporte convectivo.

Composicién quimica uniforme

En este caso, el mds simple posible, la funcién de estado que relaciona las variables termo-
dindmicas p, p, T'y p , puede escribirse como p = p (p,T'), dado que p no varia. En el ejemplo
anterior, dado que supusimos equilibrio de presiones, esto implica que cuando el elemento
adquiere la misma densidad que el medio, también tiene su misma temperatura. Por lo tanto,
siendo que Jdp/ 8T)p < 0, la condicion de estabilidad 3.30 se puede escribir

5).-(5),

Si no hay fuentes de energia en el elemento, éste s6lo puede entregar calor al medio que lo
rodea, por radiacién o conduccién. Por lo tanto T(r) disminuird mds rdpido a medida que
aumente r que en el caso en que el elemento se expandiese en forma adiabatica. Entonces, te-
niendo en cuenta que el gradiente de temperatura es siempre negativo en el interior estelar(®),

()La, fuerza de flotacién es la resultante entre el peso descendente y el empuje ascendente del material
circundante.

(OEn realidad, puede continuar moviéndose, dada su inercia. Ver nota al pie de la pagina 62.

(8)Excepto posiblemente en las regiones donde las pérdidas de energfa por neutrinos sean importantes, y en
los nicleos degenerados.
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podemos escribir esta condicién en la forma

(5)2(5),

y, si la condicion 3.32 se cumple, la condicién 3.31 puede ser reemplazada por

(5.5,

En el caso en que la condicién 3.32 no se cumpla, como por ejemplo cuando hay fuentes
nucleares en el elemento, la condicién 3.33 no es necesariamente correcta, y debe usarse
la 3.31. Pero en la practica, atn en las regiones donde hay fuentes nucleares, la aproximacion
(dT/dr), =~ (dT'/dr),q permanece vélida. Por lo tanto, para modelos estelares quimicamente
homogéneos, se utiliza la condicién 3.33 dado que es mas simple de calcular, si se tiene en
cuenta que para evaluar (dT'/dr), se necesitan conocer los mecanismos de intercambio de
calor del elemento con el medio que lo rodea. En la figura 3.1 se muestra un ejemplo de un
medio quimicamente homogéneo y estable ante transporte convectivo.

— (dT/dr)

real

— (dr/dr),

Figura 3.1: Un ejemplo de estabilidad ante
transporte convectivo. Si estando en r el ele-
mento de fluido tiene una temperatura mayor
en AT a la del medio, se movera hasta que en

r + dr se estabilizce.

P r r+dr r

Bajo estas suposiciones, supongamos que nos encontramos en una regiéon donde el trans-
porte es radiativo, es decir, (dT'/dr),, = (dT'/dr)
cumple que

). 5.

Este es el criterio de establidad de Schwarzschild.

rad- 1 ese caso, como no hay conveccién se

La zona convectiva serd entonces aquella donde la radiacién y la conveccion compitan
como mecanismos de transporte, cada una llevando parte del flujo total de energia. La curva
T'(r) real dentro de la zona convectiva tendrd una pendiente intermedia entre la curva T'(r)
radiativa y la curva T'(r) adiabdtica. Es decir, para que halla conveccién la curva T'(r) debe
ser superadiabdtica™ (si fuese exactamente adiabdtica no habria transporte de energia por
conveccién) pero de menor pendiente que la curva radiativa. Por lo tanto, hay conveccién si
se cumple la siguiente serie de desigualdades —ver figura 3.2—:

dT dT T dT
(). (), (5) > (). 09
dr ad dr e dr real dr rad

(M Superadiabtica significa de mayor pendiente —en mdédulo— que la curva adiabdtica.
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InT

In (p,+6p) Figura 3.2: Un ejemplo de inesta-

In Ty b oo ‘ bilidad ante transporte convectivo.
: ‘ Empezando en un punto con igua-
les valores de (po, To), los diferentes
B gradientes llevan a diferentes tem-

peraturas en un punto més externo

po+dp. Esta es una zona convectiva.

r In p, In p

o bien:

dT < dT < dT < dT
dr ad dr e dr real dr rad
También podemos escribir esta serie de desigualdades en funcién de V =dInT/dInp:

vraud > vreaul > Ve > Vaud - (337)

, (3.36)

Para calcular el gradiente convectivo de temperatura, podemos aproximarlo entonces por el
adiabatico. Si suponemos un gas ideal sin radiacion, entonces p p~” es constante, y podemos
escribir
(%) ~ (g) = 177 Hl 6 Veony ~ Vag = 771 (3.38)

conv ad p
donde v = ¢p/cy y hemos definido la escala mecdnica de distancias H, como

1 1dp
—_— = 3.39
H, pdr ( )

. .. 5 gas __ 2 __
Para un gas ideal monoatémico (y = 3), entonces, vale que V33" = £ = 0.4. Pero en
realidad la presién estd compuesta por dos términos: es la suma de la presién termodindmica

del gas constituyente y la presién de radiacién,

ideal R a
P = Pgas T Prad e ﬁ pT + §T4 ) (340)

donde R = k/my es la constante universal de los gases en unidades de erg °K~! g=! y k&
es la constante de Boltzmann. Si la presién de radiacién es mucho mayor que la del gas,
podemos despreciar esta ultima y encontramos que sigue siendo vélida la expresién 3.38 pero
con y = %, y entonces Vg?jd' = % = 0.25.

Por lo tanto, cuanto mas importante sea la presion de radiacién con respecto a la presién
del gas, menor serd el gradiente adiabatico V,q, favoreciendo el transporte convectivo.

Por otro lado, la expresién para el peso molecular promedio y depende fuertemente del
estado de ionizacién de los dtomos del gas. Sin entrar en detalles, se puede demostrar que
el gradiente adiabdtico para el gas (sin considerar la presién) se aproxima al valor calculado
de Vigs = (.4 cuando el gas es neutro o estd totalmente ionizado, mientras que cuando la
ionizacién es parcial presenta una sensible disminucién. El grado de ionizacién crece con la

temperatura y decrece con pgas (mayor presién implica mayor probabilidad de recombinacién
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entre un ion y un electrén). Para una explicacién més detallada ver, por ejemplo, Kippenhahn
& Weigert (1990).

3.4. Zonas convectivas en estrellas de la secuencia principal

El comienzo de la conveccién en algin punto de una estrella estard gobernado entonces por
la pendiente del gradiente de temperatura radiativo con respecto al adiabatico. Habra con-
veccion, en general, cuando el gradiente radiativo de temperatura tenga mayor pendiente que
el adiabatico, corregido, de ser necesario, por la presencia de una composiciéon quimica no
uniforme:

3 m P .,
Viad = Toreal ™ Tim >V, =  conveccién. (3.41)

Supondremos, para simplificar, que la composicién quimica es homogénea. Si bien ésta es
sélo una aproximacion, si la composicién quimica varia lentamente la correccién que debe
introducirse es pequena. Y la dependencia pronunciada de la composicién quimica con el
radio se da principalmente en el interior de estrellas ya evolucionadas, por lo que podemos
suponer d1nyu/dInp ~ 0 en lo que resta de esta seccién. Por otra parte, cuando hablemos de
gradientes, nos estaremos refiriendo a V = dInT/dInp.

En la parte mds interna de una estrella, la existencia de la conveccién estd determinada
principalmente por la pendiente del gradiente radiativo, debido a que el gradiente adiabatico
se mantiene aproximadamente constante porque el gas estd totalmente ionizado. Dado que
p/T* es generalmente una funcién suave de la posicién para una estrella (ver ecuacién 3.40),
la pendiente de Vy,q estd dada esencialmente por los valores de K™ y de [/m. Usualmente
la opacidad ™ decrece muy en el interior (donde basicamente es producida por la absorcién
ligado-libre y mds adentro atin por la absorcién libre-libre), lo que tiende a desfavorecer la
conveccion.

Pero si las fuentes de energia estan fuertemente concentradas en el centro, como sucede en
las estrellas muy masivas, entonces [(r) =~ L hasta que r sea muy pequeno, mientras que m(r)
decrece mondtonamente al tiempo que lo hace r, y por lo tanto el cociente [/m puede ser lo
suficientemente grande como para que exista conveccién, resultando en un nicleo convectivo.
Ademais, en estas estrellas la presién de radiacién es muy importante con respecto a la presién
del gas, lo que hace que el gradiente adiabdtico sea muy pequeno, favoreciendo aun mas la
conveccién en las capas mas internas. Es por esto que las estrellas de tipo espectral maés
temprano de la secuencia principal, muy masivas y con fuentes de energia muy concentradas,
tienen mayoritariamente nicleos convectivos. Cuanto mas masiva sea la estrella, mas grande
ser4 el niicleo convectivo; las estrellas supermasivas (M =~ 106 M) son totalmente convectivas.

En las estrellas menos masivas, por otra parte, las reacciones nucleares que predominan
son diferentes, mucho menos sensibles a la temperatura que las reacciones nucleares de las
estrellas masivas; esto hace que la produccién de energia esté distribuida en un volumen
mucho mayor, por lo que tanto la luminosidad como V ;4 son mucho menores en la region
central, y el transporte de energia en esta zona es radiativo.

Si ahora nos centramos en las regiones exteriores de las estrellas, I(r) ~ Ly m(r) ~ M,y
por lo tanto su cociente no es determinante para la existencia de conveccion. Sila temperatura
en las capas exteriores es lo suficientemente baja como para permitir la existencia de gases
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parcialmente ionizados, por un lado el gradiente adiabédtico disminuye considerablemente
(ver discusién de la pdgina 3.3.2); por el otro, la opacidad k™ crece en varios 6rdenes de
magnitud (ya que ahora es producida principalmente por la formacién de H™), aumentando
en consecuencia el gradiente radiativo. El criterio de estabilidad de Schwarzschild indica que
ambos fenémenos generan una zona convectiva exterior.

Estrellas mas masivas que aproximadamente 10Mg), con altas Teg, no presentan ninguna
de estas caracteristicas: V ,q se mantiene en un valor casi constante, y todo el interior de la
estrella es demasiado caliente como para que puedan existir atomos neutros de H o He, por
lo que la ionizacién es total y V,q no presenta ninguna disminucién.

Cuanto menor sea la Teg de la estrella, mayor serd la penetracién de la capa convectiva
exterior en el interior. Estrellas menos masivas que ~ 0.25M, son totalmente convectivas. La
importancia de esta zona convectiva exterior dependera de la fraccién de flujo transportado
por la conveccién y de su profundidad (Cox & Giuli, 1968).

En términos de tipo espectral, estrellas mas tardias que aproximadamente F4 poseen
una zona convectiva exterior, y estrellas mas tardias que M5 se supone que son totalmente
convectivas. Como se verda mas adelante, la muestra de estrellas que se presenta en este trabajo
abarca entonces todo el rango de profundidades de la zona convectiva exterior.

Finalmente, en la figura 3.3 se muestra un esquema de cémo se distribuyen en el Sol las
diferentes regiones de su interior: el nicleo se extiende hasta 0.25Rs y es donde se genera
alrededor del 99 % de la energia, luego hay una zona radiativa, y finalmente, desde aproxi-
madamente 0.8 R, encontramos la zona convectiva.

ntcleo
Figura 3.3: Esquema zona

del interior solar. O\\ / / / radiativa
b E’ﬁ%{

convectiva
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Capitulo 4

Atmosferas estelares

Los filosofos hacen leyes imaginarias para sociedades imaginarias,
y sus discursos son como las estrellas, que dan poca luz por la altura a la que se encuentran.
FrANCIS BACON

Nueva York seria tan impresionante y bella como las pirdmides

st se la pudiera ver tan solo con el brillo de las estrellas y de la luna nada mds:
jQué gran diferencia entre la luz que viene de arriba y la que viene de abajo!
KAHLIL GIBRAN

La atmodsfera estelar es la regién que es observable en forma directa. En esta zona no
existen fuentes de energia: ésta, generada en el interior de la estrella, es transportada a través
de la atmosfera hacia el exterior. Por lo tanto, el flujo total de energia en la atmosfera es
independiente de la altura. El objetivo primordial de la teoria de atmdsferas estelares es
desarrollar métodos para describir el flujo de energia a través de las capas mas externas de
una estrella, e interpretar las caracteristicas observables de la radiacién emergente.

El célculo del flujo de la radiacién emergente de una estrella, tanto de sus lineas como
del continuo, requiere de la resolucién de un problema de transporte, ya que la radiacién
observada se origina a diferentes profundidades, a través de las cuales cambian las propiedades
fisicas del material.

4.1. Atmosfera solar

Antes de adentrarnos en la teoria de las atmésferas estelares, describiremos resumidamente
la atmésfera del Sol, que puede a grandes rasgos considerarse un ejemplo de la atmésfera de
una estrella tardia de la secuencia principal.

En la figura 4.1 mostramos un modelo de atmdsfera solar tranguila (por modelo de atmésfe-
ra, se entiende la dependencia de la temperatura con la altura atmosférica). En el capitulo 5
veremos que los intensos campos magnéticos que se generan en el interior solar influyen sobre
la estructura fisica de la atmésfera y dan lugar a diversos fendmenos que se engloban bajo el
nombre genérico de actividad. En particular, la existencia de la cromdsfera y de la corona,
presentes en todo el rango espectral entre F y M de la secuencia principal, se explica por
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la presencia de estos campos magnéticos. Estos fendmenos activos de los que hablaremos

més tarde, pueden ser considerados como un apartamiento del equilibrio del Sol tranquilo
(Zeldovich et al., 1983).

De adentro hacia afuera, las capas que componen la atmésfera solar son (ver, por ejemplo,

Zirin, 1988):

>

Fotosfera: Es una delgada capa de unos 500 km de espesor donde se emite alrededor de
la mitad de la energia total liberada por el Sol, y es donde se emite la mayor parte de la
radiacién en el espectro visible e infrarrojo, tanto en el continuo como en las lineas espec-
trales. La forma predominante de transporte de energia es la radiativa y no existen fuentes
de energia, por lo que el flujo de energia es constante y en consecuencia la temperatura
disminuye con la altura.

Debido a la alta densidad fotosférica y la baja densidad de campo magnético, el movimiento
del material no estd determinado por las lineas de campo (ver nota al pie de la pagina 59).
Cromdsfera: Es la regién que se extiende entre el minimo de temperatura y la corona, de
aproximadamente 1700 km de espesor. La forma predominante de transporte de energia es
hidrodindmica, mediante la propagacién de ondas mecanicas, sonoras y magnetosénicas.
En esta region el campo magnético domina los movimientos del gas, por lo que las velo-
cidades son mucho mayores. Ademas, dada su baja densidad, la eficiencia de los procesos
colisionales es mucho menor, la temperatura cinética del gas se desacopla de la tempera-
tura del campo de radiacién (proveniente principalmente de las capas atmosféricas mds
profundas), y el gas se aparta del equilibrio termodindmico local.

La cromosfera es invisible en el continuo debido a la mayor intensidad de radiacién pro-
veniente de la fotdsfera, aunque se puede observar en ondas de radio de longitud mayor a
100 pm y en el ultravioleta, y también en lineas fuertes como Ha y las del Ca II.

Region de transicion: Es una regién de sélo unas decenas de kilémetros de espesor, donde
la temperatura se eleva desde 8.5 10 °K hasta valores del orden de 10° °K. La energia
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se transmite por conduccién (ésta es la tnica regién del Sol donde este mecanismo es
significativo), desde la corona hacia la cromésfera.
Dada su alta temperatura, se originan aqui gran cantidad de lineas del espectro ultravio-
leta.

> Corona: Es la capa que se extiende en el espacio interplanetario. Su densidad es muy baja,
y su temperatura del orden de 10 °K. Irradia fuertemente en el ultravioleta y en rayos X
blandos.
Si bien hay distintos modelos tedricos para explicar el calentamiento coronal, ninguno
es totalmente satisfactorio, y su total comprension es uno de los desafios que enfrenta
actualmente la fisica solar.

4.2. Transporte radiativo

Si bien ya hemos tratado el transporte radiativo para interiores estelares en § 3.3.1, muchas
aproximaciones que se hacen en el interior no son validas en la atmédsfera, y la descripcion
del fenémeno debe hacerse en forma mucho mas cuidadosa. Empezaremos definiendo algunas
magnitudes usualmente utilizadas para caracterizar macroscépicamente el campo de radia-
cién. Por claridad, explicitaremos el orden de los diferenciales involucrados.

4.2.1. Caracterizacién del campo de radiacién

La intensidad especifica I(T, Q,v, t) de radiacién de frecuencia v, en la direccién Q, en la
posicién 7y en el instante ¢, estd definida de forma tal que la cantidad de energia transportada
por radiacién de frecuencias dentro del rango (v,v + dv) a través de un elemento de drea
d?A = d? A7, dentro un angulo sélido d2© por unidad de tiempo resulta ser (ver figura 4.2)

dE = I(7 O, v,t) Q- ad>Ad*Qdv dt . (4.1)

Cabe aclarar que la intensidad se puede expresar por unidad de frecuencia, que simpli-
ficando llamaremos I, = I(7,Q,v,t), o por unidad de longitud de onda, I = I(7,Q,\,¢).
Entre ellas se verifica que I = I, |%/|.

El campo de radiacién se dice isotrdpico si I, es independiente de la direccidn €. Si ademds
es independiente de 7, se dice que es isotrépico y homogéneo.

Figura 4.2: Esquema geométrico que
describe los pardmetros utilizados en la
definicién de intensidad especifica.

A= (dZZ . fl) Q=cos0dPAQ
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Definiremos ahora los momentos de la intensidad especifica respecto al angulo sélido (2.

El momento de orden cero es la intensidad media de radiacién J(7,v,t):
1 N

J(Fvt) = - 7( I(7 Q,v,t)d*Q. (4.2)

Si queremos calcular la densidad volumétrica de energia monocromdtica U (7,v,t) del cam-
po de radiacién en el intervalo de frecuencias (v, v + dv), tenemos que tener en cuenta que los
fotones atraviesan una distancia ds = cdt en un tiempo dt. Por lo tanto, el elemento de volu-
men que ocupa la radiacién en un tiempo dt es d*r = d?A’ ds + O(ds? d*Q) ~ cd?A’ dt donde
d?A" = Q) -1 d?A es el drea proyectada transversalmente a la direccién ) (ver figura 4.2), y
de las ecuaciones 4.1 y 4.2 podemos escribir

I, . 4 .
U(7 v,t) d*rdv = 7{ - EQddrdv = U(Fv,t) = %T J(7,v,t). (4.3)

Para problemas independentes del tiempo y con geometria plano—paralela, la intensidad
media depende solamente de la distancia vertical z. Si la geometria es esférica, la dependencia
se da con la componente r. En ambos casos, llamando ¢ a la variable espacial z 6 r, segin
corresponda, vale que

Hew) = [ T€mv)de, (4.4

siendo 1 = cos 6 y @ el dngulo entre 7 (= f) y Q.

El momento de primer orden de la intensidad es el flujo de Eddington H (7, v, t). Este se
relaciona con el flujo de radiacion F (7, v, t)(a), que es un vector tal que F-d?Aesla energia
radiada a través del elemento de superficie orientado 2A por unidad de tiempo y frecuencia:

&'E = [}{L,QdQQ] ARAdvdt = F(Fu,t) = dr B(Fv,t) = fz(r,ﬂ,y,t)fzdm, (4.5)

donde las integrales estan hechas sobre toda la esfera unitaria centrada en el punto de interés.
Con la geometria simplificada introducida, el flujo tiene componente no nula en la direccién

¢ =2 6 7, segin corresponda, por lo que puede ser tratado como un escalar:
1

F(¢,v) = F(é,v) € = 74 I(€,0,v) cos 0.d°Q = 2 / I, v)udp. (4.6)

-1
Por ultimo, se define el tensor de presion de radiacion relacionado con el momento de
segundo orden de la intensidad, K(7, v, ):
4 I(7Qu,t) (a -\ [~ -
P (70, 1) = — Kk (7, v, ) :fu (Q]) (Qk) a9 (4.7)
C C

Si el campo de radiacién es isotrépico, P es diagonal e isotrépico, y ademds se puede
mostrar que

1
vad = Lpi 27 [0
3 ! C -1

es la presion monocromdtica de radiacion.

1
p (& mvst)p*dp = U, (4.8)

(®)La integral del flujo de radiacién sobre todas las frecuencias ya fue definida, en otro contexto, como el
flujo de calor Q
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rad

ra¢ describen completamente el campo de

En ausencia de polarizacién, I,, J,, F, y p
radiacién.

4.2.2. Interaccion de la radiacidén con la materia

Teniendo en cuenta la interaccién entre la radiacién y la materia, la energia puede ser
removida o entregada al campo de radiacién por una amplia gama de procesos fisicos. Estos
procesos estin especificados por secciones eficaces atémicas y nimeros de ocupacién de los
niveles de energia de los constituyentes del material estelar. Sin embargo, también pueden
ser descriptos por coeficientes macroscépicos.

Para describir la energia removida del campo de radiacién se utiliza el coeficiente ma-
croscopico H(F,Q,l/, t), lamado coeficiente de extincion u opacidad. Se define de forma tal
que un elemento de material de seccién transversal d? A’ y longitud ds (ver figura 4.2) remueve
de un haz incidente normal a d2A’ , intensidad especifica I(7, Q,v, t) y que se propaga en la
direccién Q, una cantidad de energia d7Eperdida que cumple

d" Eperdgida = k(7 Q,v,t) I(7,Q, v, 1) d? A’ ds d*Q dv dt, (4.9)

en un tiempo dt y en un intervalo de frecuencias dv. El coeficiente de extincién es el producto
de la seccion eficaz de absorcion atdémica oy y la densidad numérica de absorventes, sumados

1 es por lo

sobre todos los estados que pueden interactuar con fotones de frecuencia v. K~
tanto el camino libre medio de un fotén.

En medios estaticos, donde no hay direcciones privilegadas impuestas a escala atémica
(como podria ser la producida por un intenso campo magnético), la opacidad es isotrépica.

En forma similar, se define el coeficiente de emisidn o emisividad n(F,Q, v,t) como
d" Eganada = 07, Q,v,t) d? A' ds d*Q dv dt,, (4.10)

siendo al7Eganada la cantidad de energia ganada por el campo de radiacién al atravesar el
material en las mismas condiciones. La emisividad se calcula como la suma de los productos
entre las poblaciones de niveles superiores y las probabilidades de transicién de todos los
procesos relevantes que puedan liberar un fotén de frecuencia v.

Tanto la opacidad como la emisividad pueden descomponerse en dos términos. El primero,
proviene de la absorcién o emisién “real” (en el primer caso, procesos donde toda la energia
del fotén incidente es entregada a la energia cinética térmica del gas, en cuyo caso se dice
que el fotén se ha termalizado, mientras que en el segundo caso se crea un fot6n). El segundo
término se refiere a la absorcién o emision debidas al scattering, es decir, involucra procesos
donde sélo parte de la energia del fotén es entregada al gas o donde parte de la energia
cinética del gas contribuye a aumentar la energia de un fotén ya existente.

4.2.3. Ecuacion de transporte radiativo

La ecuacién de transporte es una ecuacion cinética, y puede derivarse de la ecuacién de
Boltzmann 3.1:

Of +T-Vf+5 - Vif = (0f)ey - (4.11)
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Para un gas consistente de fotones, en ausencia de efectos relativistas la fuerza actuante
sobre ellos, 7, es nula, y los fotones se desplazan en lineas rectas con velocidad ¥ = c.

La funcién distribucién puede escribirse en funcién de la intensidad especifica. Si f es la
funcién distribucién de los fotones, entonces f(7,7,t) d*r d®p es la cantidad de fotones en el
elemento de volumen del espacio de fases dr d®p al tiempo ¢. Entonces, como cada fotén lleva
una energia hv, la energia transportada por los fotones en este elemento de volumen sera

dE = hv f (7, p,t) d®r d®p = hv f(7, P, t) d®r p? dp d*Q). (4.12)
Ahora bien, para un fotén, ' = h—c” ), y por lo tanto, p? dp = % dv. Ademis, al diferencial

de volumen lo podemos escribir de la forma dr = d2A'ds = d?A# - Q cdt. Reemplazando
estas dos tultimas expresiones en la ecuacién 4.12, llegamos a

4,3
dE = h—f( h ¢ ) Q- d®AdQdvdt, (4.13)
y comparando con la ecuacién 4.1, vemos que
4,3
h - f( @Q t) = I(7, O, v, t). (4.14)
c

Por otro lado, el andlogo para las interacciones son la creacién y aniquilacién de un fotén:

(0ef) ot = Ouf T — B1f . (4.15)

Para calcular la densidad de fotones creados, podemos escribir

2
4+ C
atf _h4 3

If. (4.16)

Para calcular esta 1dltima derivada, supondremos que al atravesar un elemento de longitud
ds, la energia del haz es tal que la ecuacién 4.1 la podemos escribir

d°E = (I, + dI]) Q- ad*Ad*Qdv dt = (I, + dI} ) d?A' d*Q dv dt ; (4.17)

comparando con la ecuacién 4.10, notamos que

ds::c>dt ol ,j_
ot

y por lo tanto, encontramos que la densidad de fotones creados es
3

dIf d*A' d*Qdv dt =, dsd*A' d*Qdv dt =cny,, (4.18)

c
Of" = T (4.19)
De la misma forma, se puede demostrar que la densidad de fotones aniquilados es
3
of” = i3 1 v 1. (4.20)
Reemplazando todas estas expresiones en la ecuacién de Boltzmann, obtenemos
101,
E W + Q- VIII =1y — kuly, (421)

que es la variacion de la intensidad especifica I, al atravesar un elemento de volumen.
Si tenemos en cuenta que ds = cdt, vemos que la ecuacién de transporte también se puede

escribir de las formas

dl, dl, U
— = — kuly = v — l 4.22
dS K K y dTI/ Ky ( )
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donde hicimos el cambio de variables dr,(s,Q) = —rx,(s,Q)ds, definiendo la profundidad
optica T,(s, Q) como la opacidad del material integrada a lo largo de la linea de vision s:

Smiéx N
(5, Q) = / ko (s, Q) ds'. (4.23)
S

El signo negativo se introduce de manera que la profundidad éptica crezca hacia el interior
de la atmdsfera desde 7, = 0 en la superficie exterior (donde s = smsx). Es entonces una
medida de cudn profundo dentro del material puede ver un observador externo. Se puede
decir que 7,(s) es el ndmero de caminos libres medios para un fotén de frecuencia v a lo largo
de la linea de visién entre sy, v s. Por lo tanto una regiéon que tenga 7, > 1 es una regién
invisible, a frecuencia v, para un observador externo. Si 7,, > 1, se dice que el material es
dpticamente grueso a esa frecuencia. Si, en cambio, 7, < 1, el material es dpticamente delgado
ya que la radiacién viajara a través de él practicamente sin ser absorvida ni dispersada. En
medios estaticos, la profundidad éptica es isotrdpica.

Se define también la funcion fuente S, como el cociente entre la emisividad y la opacidad,
Sy = 1y /Ky. Llegamos entonces a la forma estdndar de la ecuacion de transporte (Mihalas,
1978):
Z—i =1L, =5 (4.24)

Equilibro termodinamico

En estricto equilibrio termodindmico, la opacidad y la emisividad estan relacionadas por
la ecuacion de Kirchhoff-Planck:
S, = =B,(T) = i;ﬁ (eh”/kT - 1)_1 , (4.25)
Ky c
donde B,(T) es la funcién de Planck, y tanto la opacidad como la emisividad se deben sélo
a procesos de creacién o aniquilacién de fotones. Ademads, se cumple que

47 47
U,=—By,(T) prad = 3 B,(T). (4.26)
Si bien en equilibrio termodindmico el flujo neto es nulo, podemos calcular el flujo saliente
como
1
Ff = 27r/ I, pdp =7 B,(T). (4.27)
0

Por otro lado, en el equilibrio el campo es isotrépico; se puede demostrar que en ese caso,
tomando momentos en la ecuacién de transporte, también vale (Mihalas, 1978)
d rad 1 d rad F
dry, Ky d€ c

Trabajando en simetria esférica, £ = r, la luminosidad definida en la ecuacién 3.18 se puede

escribir como

I(r) = 4mr? / F,dv, (4.29)
0
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y por la ecuacién 4.28,

oo © 1 dprad 4 dT [ 1 9B, 160 o dT
F,dv=— — L dv=—"— [ — dv=———T— 4.30
/0 v v C/O Ky dr g 3 dr Jo k, OT v 3K dr’ ( )
donde la opacidad media de Rosseland es:
1 s > 1 0B,
-—=— — dv. 4.31
I 40T3/0 Ky OT v (4:31)
Llegamos nuevamente a la expresion para el gradiente radiativo de la ecuacion 3.24:
167 ca dT
I(r) = ————=T3%*—. 4.32
(r) 3 " dr ( )

(Notar que en la ecuacién 3.24 habiamos usado i = K/p). Esta ecuacién es vélida para el
interior estelar, donde el campo es aproximadamente isotrépico y cercano a la distribucion
de Planck.

Equilibrio termodinamico local y equilibrio radiativo

Si el problema es independiente del tiempo, y trabajamos en geometria plano—paralela,
podemos escribir la ecuacién de transporte 4.21 como

A= oA d d al,
con dr, = —K, dz.

Supongamos ahora una atmoésfera en equilibrio termodindmico local. Esta condicién implica
que la ecuacién 4.25 es valida para la temperatura cinética del gas en el punto considerado, y
que no existe dispersion de los fotones, sino que sélo pueden ser absorvidos o emitidos. En ese
caso, podemos escribir S, = B, (Tr), donde T} sera la temperatura en la posicién considerada.
Por lo tanto, en el caso de geometria plano—paralela, la ecuacion de transporte 4.33 resulta
IR 1, (o) - BAT,). (4:34)

Vemos entonces que la hipdtesis de equilibrio termodindmico local nos permite especificar
el campo de radiacion a traves de un simple parametro, la temperatura.

Si introducimos ademads la hipétesis de equilibrio radiativo, que establece que el tnico
mecanismo de transporte de energia es por medio de la radiacién, y que no hay fuentes de
energia en la atmésfera, entonces el gradiente del flujo neto total de radiacién debe ser nulo:

VF=V [ R (4.35)
y por lo tanto,

/ F, dv = constante  (en geometria plano — paralela), o (4.36)

r? / F, dv = constante  (en geometria esférica). (4.37)



4.2. TRANSPORTE RADIATIVO 39

Integrando la ecuacién de transporte 4.34 en u y luego en frecuencia, en el caso de geo-
metria plano—paralela, se llega a

1 dF *°
- = J,—B,)d 4.38

T A E 2 (4.39)
y como el flujo integrado en frecuencia debe ser constante, el equilibrio radiativo equivale a
la condicién

o0 o0 o
/ Kyd, dv = / k,B, dv = / M, dv, (4.39)
0 0 0

es decir, la absorcién de radiacion para todas las frecuencias debe ser igual a la emisién
total: cada elemento de masa emite exactamente la misma cantidad de energia que absorve
(Chandrasekhar, 1960).

Modelo simple de atmoédsfera

Como la funcién fuente es funcionalmente dependiente de la intensidad en el punto, la
ecuacion de transporte es, en general, una ecuacién integro—diferencial. Sin embargo, puede ser
integrada formalmente. Si suponemos una atmdsfera semi—infinita, independiente del tiempo,
vista por un observador externo (7, = 0), ficilmente se puede mostrar que la intensidad
verifica

I(r, =0, p) / S,( —T/ﬂ ar. (4.40)

Esta ecuacion establece que la intensidad emergente es un promedio pesado de la funcién
fuente a lo largo de la linea de visién. Es sélo una solucién formal de la ecuacién de transporte,
dado que S, depende de la emisividad y la opacidad, las que a su vez dependen de las
poblaciones de cada nivel atémico. Pero estas dltimas también dependen de la intensidad del
campo de radiacién incidente, lo que hace que la ecuacién de transporte y las de equilibrio
estadistico, que determinan la poblacién de cada nivel (ver § 4.3), estén fuertemente acopladas
y sea necesario resolverlas en forma autoconsistente.

Sin embargo, es posible extraer valiosa informacién mediante una sencilla aproximacién. Si
hacemos un desarrollo a primer orden en 7, de la funcién fuente, de la forma S, = c17, + co,
y reemplazamos esta expresion en la ecuacion 4.40 se llega a

I(1, = 0,p) = crpp+ca = Su(1, = ) , (4.41)

es decir, la intensidad emergente es igual a la funcién fuente en la regién en la que la pro-
fundidad 6ptica es igual a u, y provee informacién de las condiciones atmosféricas a esa
profundidad.

En el caso del Sol, donde para una dada frecuencia se puede observar la variacién en inten-
sidad desde el centro del disco (¢ = 1) hacia el limbo (4 — 0), se puede inferir informacién
sobre S, (1,) para 0 < 7, < 1. En el caso de las estrellas lo que se observa es la radiacién
integrada en todo el disco. Pero observando a diferentes frecuencias para una linea espectral
dada (observando a lo largo del perfil de la linea), las frecuencias con alta opacidad se for-
maran en niveles atmosféricos mds altos, mientras que las frecuencias con baja opacidad lo
hardn en niveles més profundos (ver § 4.5).
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Se puede llegar a un resultado similar de manera méas formal. La aproximacion de atmdsfera
gris supone que la opacidad es indepediente de la frecuencia. Si ademads suponemos que el
campo de radiacién es isotrépico y la atmoésfera estd en equilibrio radiativo ([ F, dv = Fy =
constante), llegamos a la aprozimacidn de Eddington para la atmdsfera gris, que establece
que la intensidad emergente es

3 2
L(r, = 0,4) = — Fo (/‘ + §> = Su(m = p). (4.42)

La razén I,,(0,)/1,(0,1) es lo que se denomina ley de oscurecimiento al limbo: en el caso
solar, la intensidad en el limbo es sélo el 40 % de la intensidad en el centro.

4.3. Equilibrio estadistico

El estado del gas de una atmoésfera estelar esta especificado por la distribucién de los
dtomos sobre todos los niveles de energia (libres y ligados), es decir, por sus niimeros de
ocupacién. Las ecuaciones de equilibrio estadistico® permiten calcular estos nimeros de
ocupacion, estudiando las probabilidades de transiciones entre niveles.

Para un gas en equilibrio estadistico, dado un d4tomo con N estados ligados, llamamos
n; a la cantidad de dtomos de esta especie por cm® que se encuentran en el nivel 4, y P;; a
la probabilidad de transiciéon del nivel ¢ al j por unidad de tiempo. Para cada nivel ¢ vale

entonces:
N N

ni | Y P+ P | =Y n;Pji+n P, (4.43)
J#i J#i

donde el subindice k se refiere al continuo, es decir al grado siguiente de ionizacion.

Las probabilidades de transicién P;; pueden escribirse como P;; = R;; + Cjj, donde R;; y
C;j son las probabilidades de transicién radiativa y colisional por unidad de tiempo, ya sean
transiciones entre estados ligados o continuo-ligado.

4.3.1. Transiciones radiativas
Transiciones entre estados ligados

Llamando U al nivel de mayor energia y L al de menor, hay tres tipos posibles de tran-
siciones, que usualmente se describen en funcién de los coeficientes de Finstein Bry, Ayr 'y
Byr,.

El primer proceso es la absorcion directa de radiacién, que produce una transicién de
L a U. La cantidad de absorciones directas (o excitaciones radiativas) para radiacién de
intensidad I, se define como

h3v?

d7'nexc. rad. = —3(975 ~ d3r dt dv d?Q = ng(v)
C

Bry I, dr dt dv d*Q, (4.44)

exc. rad.

donde ny(v) es la cantidad de dtomos en el nivel L por cm?® que pueden absorber radiacién

(®)E] equilibrio estadistico supone que la tasa de ocurrencia de los procesos que pueblan a un nivel debe
ser igual a la tasa de ocurrencia de los procesos que despueblan a dicho nivel. En otras palabras, la poblacién
de cada nivel es constante en el tiempo.
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en el intervalo de frecuencias (v,v + dv), es decir, [nr(v)dv = nr.

Los iones y atomos que absorben y emiten radiacién tienen una distribucién térmica de
velocidades; una de las componentes de la velocidad se proyecta a lo largo de la linea de
visién, produciendo un corrimiento en la frecuencia de los fotones dispersados medida por un
observador acorde con el predicho por el efecto Doppler. Se puede definir entonces un perfil
de absorcion ¢, normalizado a 1 en todo el rango de frecuencias, de forma aproximadamente
gaussiana (ver § 4.6), que tendrd su méximo en la frecuencia de transicién de la linea. Por lo
tanto, es posible escribir nr,(v) = nr ¢,.

La energia removida del haz de radiacién estard dada por el producto de la cantidad de
transiciones de la ecuacién 4.44 y la energia absorbida por el dtomo para una transicion,
hv =FEy — Ep:
nr ¢u

47
Ademss, la cantidad total de absorciones por unidad de volumen y de tiempo estd dada por

d’ Eperdida = kv I, &Pr d®Qdv dt = Bry I, hivd®r d?Qdv dt . (4.45)

la integral de la tasa de radiaciones en dngulo sélido y frecuencia,
o

nr Ry :/ f”i—f”BwI, d*Qdv = ny, Bry J, (4.46)
0

donde definimos la intensidad media promediada sobre el perfil de la linea como

J= /0 by J, dv . (4.47)

Para atomos que se desexcitan desde el nivel U al L, hay dos procesos posibles. Llamando
Ay y By alos coeficientes que permiten calcular las probabilidades por unidad de tiempo
de que ocurra una emisidén espontdnea y una emision estimulada respectivamente, la
cantidad de desexcitaciones radiativas estard dada por

h3v? B I
s a0 = " [0S, + Defi ) dr e dv 2 = "V

Escribiendo ny(v) = ny v, donde v, es el perfil de emision, la energia entregada al haz

[AuL + By L)) d®r dt dv d*9Q). (4.48)

de radiacién es, como antes, el producto entre la cantidad de desexcitaciones radiativas y la
energia ganada por el dtomo en cada desexcitacion:

nu "pu
A7

Vemos aqui claramente que la emisividad 7, depende de la intensidad especifica. Es por

d’ Eganada = My d°r d*Qdv dt = [AuL + Byp L) hod3r d*Qdy dt. (4.49)

eso que para medios estaticos aun cuando, como mencionamos, la opacidad es isotrépica, la
emisividad puede no serlo. Ademads, queda claro aqui por qué la ecuacién 4.40 es sélo una
resolucion formal de la ecuacién de transporte: la emisividad, y por lo tanto la funcién fuente,
dependen de la intensidad misma.

En muchas circunstancias de interés, como cuando se puede suponer equilibrio termo-
dindmico o redistribucion completa (Mihalas, 1978), se verifica que los perfiles de emisién
y absorcién son iguales: ¢, = 1,. En ese caso, podemos escribir la cantidad total de de-
sexcitaciones radiativas por unidad de volumen y de tiempo, integrando la ecuacién 4.48,
como

[e]

nu v

ny RUL = / f Z’}f [AUL + BUL Iy] dQQ dl/ =Ny [AUL + BUL ﬂ . (4.50)
0
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Considerando entonces sélo transiciones entre estados ligados, la ecuacién de transpor-
te 4.33 puede escribirse de la forma

esp. est.

TNy ub Ky
7 -\ N 7 - Y —H
dl ny _ ny _ nr, _
/J—V = (i Ay hv + (i By hv I, — (i Bryhv I, . (451)
dz _4m o A4r A B
em. espontanea em. estimulada absorcién dir.

Usualmente, se agrupan todos los términos que contienen I,,, de forma de definir un coefi-
ciente de absorcion de la linea corregido por la emision estimulada y una funcién fuente para

la linea:
=n, =ry,
dl, ny ¢, = gy v _‘
wt = "Zf Ay ho— ("Zf Bry — "’if BUL) ho I, =K, (SL - I,,) , (4.52)
o bien,
podl,  dl,

Las relaciones de Finstein establecen que los coeficientes Bry, Ayr, y Byr no son in-

dependientes: si gy y g1 son las degeneraciones de los estados U y L respectivamente, se
cumplen las condiciones

2h3
Avr=—5-Bur vy 91Brv=gvBur. (4.54)
Entonces, podemos escribir la funcién fuente de la linea que aparece en 4.53 como
A 2hi? -1
St — nu AUL =2 (”L v _ 1) . (4.55)
nr, By —nv BuL c ny gr.

Es necesario aclarar que esta ecuacién es una forma implicita de la funcién fuente: depen-
de del cociente de las poblaciones de los niveles involucrados. Sélo en el caso de equilibrio
termodinamico local este cociente puede expresarse a través de un simple parametro 7. En
general, dependerd de la temperatura, de la densidad, y del campo de radiacién mismo (el
producido por todas las transiciones de los 4tomos).

Transiciones al continuo

Las transiciones radiativas de un estado ligado al continuo (fotoionizacién) o el proceso
inverso (recombinacién de dos cuerpos) pueden generalizarse a partir de las transiciones
entre estados ligados, mediante las relaciones de FEinstein-Milne. En el presente trabajo no
vamos a estudiar este tipo de transiciones.

4.3.2. Transiciones colisionales

Ademsds de las ionizaciones y excitaciones radiativas, procesos semejantes pueden ocurrir
como consecuencia de colisiones entre los 4tomos, iones y electrones que constituyen el plasma
atmosférico. Como las probabilidades de estas transiciones son proporcionales a las veloci-
dades propias de las particulas interactuantes, y en el equilibrio la velocidad electrénica es
mucho mayor que la de iones y atomos, normalmente se consideran sélo las colisiones con
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electrones.
Para nuestros propositos bastard definir la cantidad de excitaciones colisionales del
nivel L al U, siendo n, la densidad numérica electrénica, como

d*Nexe. ol = 11, Cry d3r dt = npne Quy(T) d3rdt, (4.56)

donde Qpy tiene en cuenta la funcién de distribucién de velocidades electrénica (habitual-
mente descripta por una maxwelliana de la temperatura cinética local) y la seccién eficaz de
excitacion colisional.

Por otra parte, la cantidad de desexcitaciones colisionales es

d4ndes_ col = Ny CUL d3’l‘ dt = ny Ne QUL (T) d37" dt 5 (4.57)
y ademds vale (Mihalas, 1978):
Qur(T) = T (T (4.58)

Si el nivel superior considerado es el continuo, las transiciones posibles serdn ionizacién
por colisiéon o recombinacién de tres cuerpos, con expresiones similares que se obtienen
reemplazando U por k.

Finalmente, reemplazando las relaciones 4.46, 4.50, 4.56 y 4.57 en la ecuacion 4.43, llegamos
a que la densidad de procesos que pueblan al nivel ¢ por unidad de tiempo:

Ny Ry +nenn§~2m+2[nUAUi +nUBUij+nenUQUi]+Z[HLBLij+nenLQLi], (4.59)
—— N————— —— et N —_—_———— N —

U>i L<i

recomb. 2 recomb. 3 em. esp.ai em.est.ad des. col. a 7 abs. dir. a ¢ exc.col.a i

debe ser igual a la densidad de procesos que despueblan al nivel ¢ por unidad de tiempo:

n; Rix + nen; Qi +Z[niBiUJ +neniQ,~U]+Z [ n; Air. + n; Bir J + nen; QL ] (4.60)
N——~—r N—_————’ = N—_————r’ —_——— — N——" —_—— N—_——
fotoion. ion. por colis. 2% abs.dir.aU exc.col.a U <? em. esp.al em.est.aL des.col.alL

4.4. Atomo de dos niveles

La formacién de una linea espectral es un proceso complejo. Sin embargo, la resolucién de
un problema muy simple puede brindar mucha informacién al respecto.

Si se considera un dtomo con sélo dos niveles U y L de mayor y menor energia respecti-
vamente —sin transiciones posibles al continuo—, entre los cuales pueden ocurrir transiciones
radiativas y colisionales, y suponiendo que no hay otras fuentes de opacidad y emisividad a
la frecuencia de transicion entre estos niveles, la ecuacién de equilibrio estadistico 4.43 para
las poblaciones de los dos niveles es

nr, [BLU j+ Ne QLU(T)] =Ny [AUL + Byr, j—|— Ne QUL(T)] . (4.61)
Por lo tanto, haciendo uso de las relaciones de Einstein 4.54, podemos escribir

nrgu _ Avr+ Byt J + ne Qur(T)
ny gL Byr, J + Ne QUL(T) e—hv/kT

Reemplazando esta tltima expresion en la ecuacién 4.55, llegamos a

(4.62)

2hi®
gl 2w L9y

AUL 62
4.63
v c? (nU gL (4.63)

1+ n 922 (1 — o hohT)

>—1 T+ ne Qur(T) 2053 ~hi/kT
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Definiendo
Qur(T _
e = MeSu(T) (1= etoiT) (4.64)
Avt
la ecuacion 4.63 se puede escribir
J+eB,(T)
gl == v/ 4.65
Y 14e (4.65)
y por lo tanto la ecuacién de transporte 4.53 resulta
di, ! J+¢eB,(T)
—=1-5=I,—— . 4.66
a dr, v v 1+e€ (4.66)

De esta ecuacion, se ve que la funcién fuente de la linea contiene un término proveniente
de la radiacién originada en otras regiones de la atmésfera, J, y un término proveniente de
la fuente térmica, € B,. Este ultimo representa a los fotones que son creados por excitaciones
colisionales seguidas de desexcitaciones radiativas. Al factor e presente en el denominador
suele llamdarselo un término de sumidero, y tiene en cuenta a los fotones que son destruidos
por desexcitaciones colisionales. Por lo tanto estos dos ltimos términos que incluyen el factor
€ describen completamente el acoplamiento entre el campo de radiacién y el estado termo-
dindmico local del gas, mientras que el término de dispersién J puede ser asociado con un
reservorio, que representa el resultado de las sucesivas contribuciones de los términos fuente
y sumidero a lo largo de todo el recorrido.

Como los coeficientes colisionales son proporcionales a la densidad electrénica (ver ecua-
ciones 4.56 y 4.57), si la densidad del gas es suficientemente alta, los procesos colisionales son
mucho més importantes que los radiativos, Cyr, > Ayr, € > 1y por lo tanto S! — B, (T.).
Las lineas que se forman en regiones de la atmésfera con esta propiedad se llaman lineas
dominadas por colisiones.

Por el contrario, cuando la densidad es muy baja, Cyr < Ayr, € € 1y en este caso
S! — J. Estas son lineas dominadas por radiacion.

Como se verd en § 4.5, los perfiles emergentes de ambos tipos de lineas son muy diferentes,
mas aun si se tiene en cuenta que la temperatura aumenta en las capas exteriores de la
atmésfera, en particular en la cromésfera. La categoria a la cual pertenece una linea en
especial depende principalmente de la estructura del ion que la produce, en particular de sus
secciones eficaces, y de la regién atmosférica donde se forma, dado que ciertos pardmetros
dependen de la temperatura y densidad.

4.5. Perfiles de lineas con diferentes mecanismos de formacion

Con estos conceptos basicos pueden explicarse cualitativamente las caracteristicas de los
perfiles de lineas. Vamos a hacerlo dando un ejemplo, para el caso solar, de una linea dominada
por radiacién y otra por colisiones.

En las figuras 4.3 (a) y (b) vemos las funciones de Planck y las funciones fuente para dos
lineas, una dominada colisionalmente y otra por radiacién, respectivamente, en funcién de la
altura atmosférica y de la profundidad éptica, para el modelo de atmésfera solar tranquila de
la figura 4.1. Dado que en la baja fotésfera la densidad atmosférica es muy alta, los efectos
colisionales son muy importantes, por lo que se produce un fuerte acoplamiento entre el
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Figura 4.3: Funcién de Planck (B, en azul) y funcién fuente (S,, en rojo) para el centro del disco solar, con
el modelo de atmdésfera tranquila de la figura 4.1. (a) Una linea dominada colisionalmente, Ca II K. (b) Una
linea dominada por radiacién, Ha. En ambos casos se utilizé el modelo C de atmdsfera solar tranquila de
Vernazza et al. (1981).

campo de radiacién y los pardmetros locales. Las funciones fuente de ambas lineas en este
regién son entonces iguales a la funcién de Planck, evaluada en la temperatura cinética local
(ver ecuacién 4.65).

A medida que se asciende en la atmdsfera, los dos tipos de lineas se diferencian claramente:
para una linea dominada colisionalmente sigue siendo cierta esta igualdad ain después del
minimo de temperatura, ya en la baja cromdsfera, y por lo tanto la funcién fuente aumenta
siguiendo a la funcién de Planck. Es asi que al producirse un aumento de la temperatura
del gas también aumenta la funcién fuente, hasta que, al seguir subiendo en la cromésfera,
a partir de cierta altura la densidad es tan baja que no se mantiene el acoplamiento entre
la temperatura cinética del gas y la del campo de radiacién. La funcién fuente se aparta
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entonces de la de Planck, y disminuye, como se aprecia en la figura 4.3 (a).

Para una linea dominada por radiacién, en cambio, el desacople entre la funcién fuente y
la de Planck se produce a una altura mucho menor —ver figura 4.3 (b)—, por lo que la funcién
fuente es decreciente con la altura y es précticamente insensible a las variaciones locales
de los pardmetros atmosféricos, puesto que su principal contribucién proviene del campo de
radiacién generado en otras regiones de la atmosfera.

Una vez comprendidas las principales caracteristicas de las funciones fuente para las di-
ferentes lineas, y recordando que en primera aproximacion, la radiacién observada es igual
a la funcién fuente en el punto donde 7 = 1 ya que estamos observando el centro del disco
solar (ver ecuacién 4.41), se pueden explicar cualitativamente los distintos perfiles originados
a partir de ellas. Observar una linea espectral a lo largo de su perfil equivale a observar a
diferentes alturas atmosféricas: el continuo cercano a la mayoria de las lineas se forma en
la fotéstera, dada su baja opacidad. A medida que se avanza por las alas hacia el centro, la
profundidad de formacién es cada vez menor al aumentar la opacidad (la probabilidad de
transicién aumenta con la cercania al centro de la linea).

En el caso de una linea dominada colisionalmente, al apartarnos del continuo que se forma
en la baja fotdsfera, estamos observando regiones con funcién fuente cada vez menor, por
lo que también disminuye la radiacién observada y las alas se presentan en absorcién. Si
seguimos acercandonos al centro de la linea observamos regiones por arriba del minimo de
temperatura, por lo que la funcién fuente aumenta y se observa una emisién central en la
linea, superpuesta a la absorcién de las alas. A mayor altura atmosférica, la funcién fuente
vuelve a disminuir. En el caso particular del Ca II K, la zona de formacién del centro de la
linea esta ubicada en esta regién, por lo que en medio de la emisién aparece una nueva region
de absorcion. Un perfil de este tipo se muestra en la figura 4.4. Las lineas h y k del Mg IT y
las H y K del Ca II presentan este comportamiento.

Linea Call K
=] \‘| ;‘v\\_f‘\ !{\'- ! i /_',v::,f/ ‘
LAV T N | V | —Plage I
1TSS [ ol
1 SN B W o |
| w0
“f ) \\_’,\ r_;’_ Sol tranquilo Figura 4.4: Perfiles de la linea
[ W K del Ca II (de Baliunas et al.,
1998).

Longitud de onda

Para una linea de este tipo es entonces muy facil separar la contribucién fotosférica de la
cromosférica, ya que vemos que la parte del perfil entre el minimo y el centro de la linea se
forma mds afuera del minimo de temperatura (en la cromésfera).

En el caso de una linea dominada por radiacién, como la funcién fuente es decreciente en
toda la atmésfera, no se produce la emisién central. Este es el comportamiento que presentan
las lineas de Balmer del H, en particular Ha.
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Es importante notar que un aumento en la actividad cromosférica (ver § 5.1.1) implica
un aumento de la temperatura y por lo tanto de la densidad electrénica (hay més elementos
ionizados), por lo que la frecuencia de colisiones aumenta en esa regién. Es asi que durante
las fulguraciones (intensas y rdpidas liberaciones de energia), por ejemplo, Ha se vuelve
dominada por colisiones y presenta una fuerte emisién.

En la figura 4.4 se pueden observar perfiles de las lineas del Ca II en dos casos distintos:
la de una zona del disco solar sin regiones activas, y la de una regién con plages (regién con
fuerte concentracién de campo magnético). Las alas de la linea son casi idénticas en ambos
casos pues no hay una variacién apreciable de temperatura en la fotésfera. Por otra parte,
como en la regién activa la cromésfera es mas caliente, la funcion fuente es mayor, siguiendo
el aumento correspondiente de la funcién de Planck.

Estas lineas del Ca II son ampliamente utilizadas para el estudio de actividad cromosférica
en el Sol y otras estrellas, precisamente debido a esta respuesta del perfil de la linea al aumento
de temperatura en la cromoésfera.

4.6. Ensanchamiento de lineas

Una linea de un espectro estelar estd caracterizada casi completamente por su perfil, que
es la distribucion observada de energia en funcién de la longitud de onda. En general, sélo
es posible observar el flujo integrado sobre todo el disco estelar, F), siendo el Sol la tnica
excepcién donde es posible medir la intensidad en funcién de y.

Pero frecuentemente no es posible medir un espectro estelar con la resolucién necesaria
para determinar el perfil de la linea en detalle. En esos casos lo que se mide es el ancho
equivalente, definido como:

[es) Fl
Wy = / (1 — —ﬁ) dX, (4.67)
0 F)\

siendo F} el flujo en la linea y FY el flujo en el continuo (ver figura 4.5).
El ancho equivalente es entonces el ancho de una linea cuadrada completamente oscura,

F/Fe W, Figura 4.5: Ancho equivalente de una
linea en absorcién. En rojo se grafica
el flujo F observado, que en la regién
donde existe absorcién es el flujo en la
linea F}. En azul, el flujo estimado del

continuo F¥.
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con la misma drea debajo del continuo que la linea en cuestién. Por lo tanto W), es una medida
directa de la energia total removida del continuo por la linea (en el caso de que sea una linea
en absorcién; para una linea en emisién el ancho equivalente es negativo). Obviamente el
perfil de la linea contiene mucha mds informacién que el ancho equivalente. En particular,
diferentes perfiles de linea (cada uno caracteristico de diferentes estructuras atmosféricas)
pueden llevar al mismo ancho equivalente.

Para analizar el perfil observado de una linea, uno debe conocer cémo la opacidad depende
de condiciones locales como la temperatura y la densidad. Para un atomo aislado con niveles
de energia con tiempos de vida esencialmente infinitos, las lineas espectrales seran “perfec-
tas”, en el sentido de infinitamente angostas; pero hay varios mecanismos que producen una
incerteza en los niveles de energia reales de los 4tomos en el plasma, produciendo en conse-
cuencia un ensanchamiento de la linea. En esta seccién veremos cudles son los mecanismos
que generan la existencia del perfil de linea.

4.6.1. El ensanchamiento Doppler

Al observar una linea atmosférica, uno estd observando en realidad los efectos combinados
de la absorcién de todos los dtomos del ensamble. Cada dtomo tiene determinada velocidad
proyectada en la linea de la visual, con respecto al sistema de referencia del observador. El
perfil intrinseco de cada atomo presentari un corrimiento Doppler en su frecuencia. Si el
decaimiento radiativo que produce el perfil intrinseco de cada d4tomo no esta correlacionado
con su velocidad, entonces los perfiles corridos pueden superponerse para calcular el perfil
total.

Suponiendo que el plasma se caracteriza por una temperatura cinética 7', la distribucién
de velocidades es maxwelliana, y la probabilidad de encontrar un 4tomo con una velocidad
proyectada en la linea de la visual v en el rango (v,v + dv) es

P(v)dv = 1/% e~V /2K T gy, (4.68)

Si observamos a frecuencia v, un atomo con velocidad v < ¢ estd absorviendo a una
frecuencia ' = v (1 — v/c) en su sistema propio de referencia. Entonces, si s6lo tenemos en
cuenta el ensanchamiento Doppler del perfil de absorcion,

dv dop 1 v—15\?
dv P VA Avgp P [ (Audop ) > (4.69)

dv
donde hemos definido el ensanchamiento Doppler:

[2KT v, ) [2KT ¢
Al/dop = 7 ?0 (6] AAdOp = 7 )\—0 . (470)

Vemos que obtenemos un perfil gaussiano, con un ancho a mitad de altura de 2vIn2 Avgqp,.

P(v)dv = ¢3°P dv = P (v(v))

4.6.2. Los ensanchamientos natural y por presién

El ensanchamiento natural o por radiacion se refiere al producido por el tiempo de vida
finito de los niveles atémicos, que decaen por la misma radiacién. Supongamos que estamos
observando una linea proveniente del decaimiento de un estado U al nivel fundamental 1. La
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vida media del nivel U estard dada por la inversa de I'y = ), ;; Ays. Si suponemos que
hasta t = 0 el estado es estacionario (no hay decaimiento) y llamamos 9y a la funcién de
onda que describe este estado, sabemos que

Yy (7, t) = (P ewrte vl (4.71)

Pero, consistente con el principio de incerteza, el estado U no tiene una energia Fy = hwy
perfectamente definida. La probabilidad de encontrar un dtomo en el estado U, en el espacio
de frecuencias, estard dada por

1 d = Polw) dw = [ (gulou) d*rdw = Py(t)dt = [ (o) dPrt, (4.72)

donde ¢y (7,w) = § [¢u(7,t)] es la transformada de Fourier de la funcién de onda. De esta
forma llegamos a que el perfil de linea natural es

nat __ F_U 1 .
YT (wy - w)’ + (Tu/2)?

Si la linea en cuestién hubiese provenido de las transiciones entre dos estados excitados,

(4.73)

el estado inferior L también tendria una vida media finita dada por la inversa de ) <L Arj,
y el perfil reflejaria el ancho finito de ambos niveles. Se puede demostrar que, en ese caso,
la forma funcional seria la misma pero habria que reemplazar I'y;, = 'y + ['. En el caso
general, pasando a la variable v = w/2m, el perfil de linea natural para una linea de frecuencia
hl/() = EU - F L €8

FUL 1

nat __
o = 472 (vo — l/)2 + (FUL/47T)2 ’ (4.74)

y se puede comprobar ficilmente que f ¢2** dv = 1. Esta forma funcional se conoce como

perfil de Lorentz. El valor mas probable de esta distribucion es vy, y su ancho a mitad de
altura, en unidades de frecuencia, es Avy,y = 'y /27. En unidades de longitud de onda,
2
Adnat, = —5 Aty = A0 p (4.75)
v 21 c
Pero el dtomo ademds forma parte de un plasma; existird entonces un ensanchamiento
por presion de la linea, causado por las perturbaciones producidas en el Hamiltoniano por
las colisiones con otros atomos o particulas cargadas del gas. Se puede demostrar que el
perfil de absorcién resultante es nuevamente un perfil de Lorentz. Teniendo en cuenta tanto
el ensanchamiento por presién como el natural, el perfil resultante es la convolucién de dos
lorentzianas, cuya resultante es una nueva lorentziana con un ancho total que es la suma de
los dos por separados.
Si se tiene en cuenta, ademds del perfil intrinseco de absorcién de cada dtomo, el ensan-
chamiento Doppler, el perfil total de absorcién a frecuencia v (para el ensamble de dtomos)
estd dado entonces por la convolucién

s = [ Py, (4.76)

donde ¢ es el perfil intrinseco lorentziano con el ancho T' adecuado. Por lo tanto,

ot 1 a /oo eV d (4.77)
Y _ﬁAVdopﬂ' —oo(b—y)2+a2 v ‘
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donde hemos definido

. r po YT
Q= ———— _=
4T Avgop y

. 4.78
Avgep ( )

Este tipo de perfil, que combina el ensanchamiento intrinseco y el producido por efecto

Doppler, se conoce con el nombre de perfil de Voigt. Se puede demostrar que, si el perfil
intrinseco es el natural,

P T Garge, #2 (centro delalinea) y ¢ L<avg, ¢3P  (alas). (4.79)

En lineas espectrales muy fuertes que se forman en zonas de baja densidad, el ensancha-
miento natural es el de mayor importancia. Sin embargo, en la mayoria de los casos de interés
las lineas se forman en regiones donde la densidad de los dtomos, iones y electrones es lo
suficientemente alta como para que el ensanchamiento por presién sea el dominante, o al
menos muy importante.

En § 8.3.1 calcularemos el ancho equivalente de una linea aproximando su perfil por una
gaussiana. Si bien, como mostramos aqui, esto no es estrictamente cierto, la linea en cuestion
es muy débil, y por lo tanto la aproximacién es valida. Ademads, la diferencia entre una
gaussiana y una lorentziana radica en sus alas fundamentalmente, mientras que el ajuste
propuesto es para la region central de la linea.



51

Capitulo 5

Actividad estelar

De todas maneras esos rostros rubricundos, esos cuellos transpirados,

ese deseo latente de sequir aplaudiendo aunque fuera en el foyer o en el medio de la calle,
me hacia pensar en las influencias atmosféricas, la humedad o las manchas solares,

cosas que suelen afectar los comportamientos humanos.

JuLio CORTAZAR

Los intensos campos magnéticos que se generan en el interior de una estrella influyen en
la estructura fisica de la atmoésfera estelar, dando lugar a diversos fenémenos, en un amplio
rango de escalas espaciales y temporales, que colectivamente se engloban bajo el nombre de
actividad estelar.

En este capitulo, primero hablaremos brevemente de la actividad solar. Dada su cercania,
el Sol puede ser estudiado discriminando espacialmente regiones activas e inactivas, y des-
cribiremos los diversos fenémenos que se pueden observar. Luego introduciremos algunos
conceptos basicos de Magnetohidrodindmica, teoria que permite explicar la existencia de es-
tos campos magnéticos y algunos de sus comportamientos. Por tltimo, describiremos algunos
de los fenémenos que esta actividad magnética causa en estrellas tardias de la secuencia
principal.

5.1. Actividad solar

5.1.1. Fendmenos transitorios

Las regiones activas son zonas del Sol con un intenso flujo magnético, y generan distintos
tipos de fenémenos de acuerdo a la altura atmosférica. Suelen hallarse en latitudes bien
definidas, bisicamente en un cinturén ecuatorial de £40°. El diametro de las regiones activas
varia entre 10* y 10° km, y su vida media oscila entre dias y meses. Tienen una gran tendencia
a desarrollarse cerca de regiones activas ya existentes, agrupandose en complejos de actividad
cuya duracién puede ser mucho mayor a la de cada regién individual. Otra caracteristica
importante es que el decaimiento de una regién activa es mucho mas lento que su formacioén,
debido a la lenta dispersién del campo magnético.

Inicialmente el campo magnético surge desde el interior del Sol en forma de arcos toroidales.
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A nivel de la fotésfera, las regiones activas se manifiestan principalmente de dos formas: las
manchas solares y las plages.

Las manchas solares tienen un centro llamado umbra, una regién que aparece oscura en
la radiacién continua por ser mds fria que el resto de la fotésfera, y cuya intensidad es sélo
del 5 al 15% de la fotostérica. El campo magnético y la temperatura pueden considerarse
uniformes, con valores de 2000 a 3000 G y 3700°K respectivamente (contra los 5800°K de
la fotésfera). Alrededor se extiende la penumbra, que consta de filamentos oscuros que se
extienden radialmente a lo largo de las lineas de campo y tiene una intensidad del 60 %
de la fotosférica. La vida media de las manchas solares es del orden de las semanas. Las
plages se extienden alrededor de las manchas y son brillantes en lineas cromosféricas y en el
ultravioleta, y su tiempo de vida es mas largo que el de las manchas.

Fuera de las zonas activas el campo magnético tiene intensidades similares, pero esta con-
finado en las redes poligonales que coinciden con los bordes de las celdas convectivas de los
supergranulos.

Eventualmente aparecen movimientos convectivos azarosos cercanos a la fotésfera, que
desarman los arcos de flujo magnético dispersandolos en elementos magnéticos mas pequenos
sobre la superficie solar.

Ya a nivel cromosférico, la actividad solar presenta otros fenémenos caracteristicos. La
fdcula es la parte de la region activa que se extiende alrededor de la mancha, y que se ve
brillante en el espectro continuo. Si bien el campo magnético medio es de s6lo unos cientos
de gauss, estd concentrado en pequenos elementos magnéticos cada uno con intensidades de
campo de 1000 a 2000 G.

Las fulguraciones son intensas liberaciones de energia que ocurren en dreas donde la confi-
guracion del campo magnético cambia bruscamente debido a la aparicién de nuevos flujos o al
movimiento de las manchas. Dado que las lineas de fuerza pueden acomodarse a estos cambios
muy lentamente, el campo magnético se retuerce generando grandes gradientes. La energia
magnética almacenada por estas estructuras aumenta de forma abrupta, hasta llegar a un
nivel tan alto que la configuracion no se puede mantener estable y se producen reconexiones
magnéticas. La estructura de las lineas de campo cambia en forma explosiva a una configu-
raciéon de menor energia magnética, calentando muy rapidamente el plasma circundante. El
tiempo en el cual se producen estas reconexiones es de unos pocos minutos, en contraste con
la fase de decaimiento que dura 2 é 3 horas. La energia que se puede liberar en este proceso

032 erg(a), y el 4rea involucrada es del orden de 3 108 km?.

puede llegar hasta los 1

La mayoria de las fulguraciones sélo son visibles en lineas espectrales cromosféricas, aun-
que las mas grandes son también detectables en luz blanca. Sin embargo, los aspectos mds
violentos y espectaculares de las fulguraciones tienen lugar en la corona, y son observables
en rayos X y ultravioletas.

Las fulguraciones solares pueden afectar la vida en la Tierra de muy diversas maneras.
Algunas estan asociadas con eyecciones de masa coronal, que pueden alcanzar la atmédsfera
terrestre e interferir en las redes de suministro eléctrico y de comunicaciones. La fulguracion
del 10 de marzo de 1989 estuvo asociada con una tormenta geomagnética que originé un

apagén en la provincia de Quebec, en Canadé, y problemas de suministro eléctrico en gran

(@) Recordar que la luminosidad solar es de 10** erg s 1.
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parte de América del Norte. Durante otro evento, en octubre de 1989, se registraron alertas
en los dosimetros de Concordes que volaban a gran altura. De hecho, en vuelos largos en
las zonas aurorales, las dosis de radiacion recibidas fueron equivalentes a una radiografia de
térax. Las fulguraciones constituyen un peligro potencial para la vida de los astronautas.
Todas estas razones hacen que el estudio de las mismas cobre particular importancia en la
actualidad (Haisch et al., 1991).

Por dltimo, a nivel de la corona, ademds de las fulguraciones ya mencionadas, aparecen
otros fenémenos caracteristicos. Las protuberancias son basicamente arcos de plasma, mas frio
que la atmésfera circundante, que es “sostenido” por lineas de campo magnético en la baja
corona. Vistas contra el disco solar, las protuberancias se muestran en absorcién, apareciendo
oscuras sobre el fondo brillante, y recibiendo generalmente el nombre de filamentos. Cuando
se ven por encima del limbo solar, en cambio, se observan brillantes contra el fondo oscuro del
cielo. Son producidas por diversos fenémenos, por lo que sus tiempos de vida pueden variar
desde las horas a los meses.

Los arcos coronales son lineas cerradas de campo magnético, de forma toroidal, de unos
10* a 10° km de longitud. Estan ubicados por encima de las manchas solares fotosféricas y
las ficulas cromosféricas, y sus extremos estan anclados en manchas de diferente polaridad
magnética. Son muy brillantes en un amplio rango del espectro electromagnético, en especial
en rayos X.

Por ultimo, los agujeros coronales son zonas oscuras desde donde salen lineas de campo
abiertas (campos poloidales), que se cierran en zonas muy alejadas del Sol. La densidad del
material de los agujeros coronales es diez veces menor que la de los arcos. Estas regiones son
la principal fuente del viento solar, que es basicamente material de la corona que se mueve a
lo largo de las lineas de campo hacia el espacio interplanetario.

5.1.2. El ciclo solar

En 1843, Heinrich Schwabe descubrid, después de 17 anos de cuidadosas observaciones, que
el nimero de manchas solares presenta un ciclo con un periodo de 11 afios, el ciclo solar. A
partir de este trabajo, en 1847 Rudolf Wolf comenzé a recopilar observaciones fragmentarias
de las manchas solares realizadas con anterioridad. Para 1868 sus registros se remontaban
hasta el ano 1700, época en la que ya se hacian observaciones casi sistemadticas de las manchas
solares. Para poder comparar las observaciones provenientes de distintas fuentes, definié el
indicador hoy conocido como numero de Wolf, que es una medida de la cantidad de manchas
visibles en el disco solar.

Las manchas solares se han estudiado en forma m&s o menos sistematica desde que Galileo
Galilei las observd por un telescopio a comienzos del siglo XVII, y hay ademdas numerosas
cronicas chinas con observaciones a ojo desnudo que datan del ano 800 AC. J. A. Eddy
agregd, en el siglo pasado, estas observaciones previas obteniendo la secuencia mostrada en
la figura 5.1, que se remonta hasta el afio 1610. Actualmente es posible reconstruir registros
de actividad solar que se remontan a varios milenios atrds a partir de isétopos radioactivos
como los de 1*C y 9Be (Haisch et al., 1991).

Las caracteristicas principales del ciclo solar son:

> Tiene un periodo de 11 anos aproximadamente.
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Promedio anual de manchas
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Figura 5.1: Ndmero de manchas solares desde 1610 hasta 2000, extraido de http://www.spaceweather. com.

>

Dado que, como se explicé en § 5.1.1, las manchas solares suelen aparecer en grupos,
frecuentemente la actividad estd circunscripta a un lado del Sol, por lo que el niimero
de manchas tiene una fuerte fluctuacién con un periodo de 27 dias (que es el periodo de
rotacién del Sol a la latitud aproximada en que se encuentran las manchas), producto
solamente de la ubicacién de las manchas.

La latitud promedio de las manchas también cambia a lo largo del ciclo. Al comienzo apa-
recen alrededor de los £30° de latitud, y al final del ciclo se encuentran cerca del Ecuador.
A partir de este hecho, E. Walter Maunder en 1922 construy6 el conocido “diagrama ma-
riposa” de la figura 5.2. Es importante notar que las manchas individuales no se mueven,
sino que la regién més favorable para la aparicién de nuevas manchas es cada vez mds
préxima al Ecuador.

En 1912, midiendo el efecto Zeeman en algunas lineas espectrales, George E. Hale descu-
brié que las manchas usualmente aparecian de a pares de diferente polaridad magnética,
en forma casi paralela al Ecuador, siendo que en un hemisferio (norte o sur) una polaridad
magnética “sigue” a la otra y en el otro hemisferio la situacién se revierte. Mas adelante
también not6 que en un nuevo ciclo la situacién vuelve a cambiar: si originalmente en el
hemisferio norte una mancha de polaridad positiva estaba al este de una negativa, 11 afios
después el orden es el inverso.

Considerando este efecto, el ciclo solar completo (es decir, incluyendo la polaridad del
campo) es de 22 afios.

Figura 5.2: Diagrama mariposa:
muestra el corrimiento de las man-

Latitud (grados)

chas solares hacia el Ecuador a lo
largo de un ciclo (Zirin, 1988).
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> En general, al hablar de “maximo de manchas”, se entiende maximo del niimero de Wolff.
Pero usualmente las manchas mdas grandes ocurren algunos anos antes o después de la
maxima cantidad. Y el maximo de actividad solar se da cuanto mayor es el porcentaje
de superficie recubierta por manchas. Como consecuencia el maximo de actividad no se
corresponde con el méximo de manchas.

Como también se puede apreciar en la figura 5.1, superpuesto al periodo de 11 anos hay
otro ciclo de entre 80 y 90 anos, representado por la envolvente del ciclo mas corto, conocido
como el periodo de Gleissberg.

La irradiancia solar total es la cantidad total de radiacién emitida por el Sol que atraviesa
una unidad de superficie situada a la distancia media entre el Sol y la Tierra. Hacia el final
del siglo XIX se pensaba que esta cantidad era constante, al menos en periodos del orden
de anos, por lo que histéricamente se la llama constante solar. La explicacion que recibia
este hecho era que, si bien las manchas solares bloquean la luz generada en el niucleo, las
faculas tienen un efecto compensatorio, ya que generan una emisién adicional que, aunque
no produce un balance instantidneo con la absorcién de las manchas, permite un equilibrio
cuando se promedia en largos periodos.

Teniendo en cuenta que uno de los pardmetros més influyentes en el clima terrestre es la
radiacién solar, en 1976 Eddy mostré que aparentemente las relaciones a largo plazo entre la
actividad solar y ciertos indicadores de la temperatura global terrestre podrian ser causadas
por cambios en la irradiancia solar. Sin embargo se cuenta con mediciones confiables de la
constante solar sélo desde que son posibles las observaciones desde el espacio. Desde el inicio
de los 80 se detecté una modulacién en la constante solar con el ciclo del orden de 0.1 %
(Willson & Hudson, 1991; Frohlich & Lean, 2004).

De todas formas en 1987 Reid mostré que esta “constante” deberia haber variado entre
1910 y 1960 aproximadamente 0.6 %, en fase con el periodo de Gleissberg. Reid observo cierta,
correlacion entre el promedio de la temperatura en la superficie de los océanos y el nimero
de manchas solares. Pero hay evidencias de que el niimero de manchas solares no es el mejor
indicador de cambios en la actividad solar en el largo plazo.

Un mejor pardmetro podria ser el largo del ciclo de manchas. Se sabe que en los periodos
de mayor actividad solar el ciclo es mdas corto, mientras que momentos de baja actividad
se corresponden con ciclos mds largos. En la figura 5.3 se muestra la correlacién existente
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entre el largo del ciclo y otro indicador del clima terrestre, la anomalia en la temperatura
del Hemisferio Norte, definida como la anomalia de la temperatura superficial terrestre con
respecto al intervalo entre 1951 y 1980. La buena correlaciéon entre ambos indices parece
apoyar la teorfa de una influencia directa de la actividad solar sobre la temperatura global
(Friis-Christensen & Lassen, 1991). Se sabe, por ejemplo, que durante dos importantes y
prolongados minimos en la actividad solar, el minimo de Sporer entre 1400 y 1510 y el de
Maunder entre 1645 y 1715 (ver figura 5.1), el clima terrestre fue inusualmente frio (este
ultimo periodo se conoce como “pequena edad de hielo”), provocando hambrunas en toda
Europa.

Es entonces de particular importancia determinar la escala de variaciones de la constante
solar en periodos mayores a los que nos permiten los registros de observacién directa.

5.2. El dinamo solar

La presencia de campos magnéticos en la mayoria de los objetos astronémicos, en parti-
cular en las estrellas, es un fenémeno astrofisico llamativo, dado que no pueden ser de origen
primigenio (pues los tiempos caracteristicos de disipacién por efecto Joule son mucho me-
nores que los tiempos de vida de los objetos observados) y tampoco pueden ser causa de
magnetizaciones permanentes (ya que la mayoria de estos objetos tienen temperaturas su-
periores a la temperatura de Curie). Las teorias de dinamo explican la generacién de estos
campos magnéticos a través de la conversién de energia cinética de fluidos cargados en energia
magnética. A su vez, el movimiento de un fluido cargado puede explicarse en términos de la
aproximacién magnetohidrodindmica (MHD).

5.2.1. Las ecuaciones de MHD

Para obtener las ecuaciones de MHD, tenemos que aplicar la ecuacién general de mo-
mentos 3.3 a un gas compuesto de dos tipos de particulas: aproximaremos al plasma estelar
por un gas totalmente ionizado de electrones y protones, respectivamente con densidades
Ne X Ny =Ny masas me K my. En el equilibrio termodindmico, sus temperaturas cinéticas
son iguales, y por lo tanto (v), < (v), y la densidad de masa y la velocidad media, ya
definidas por las ecuaciones 3.4, se pueden aproximar por

Ty (U NeMe{T
pinpmp-l—nemeznmp y 7= -2 P( >p+ e e< )e

~ (7). (5.1)

TpMMp + NeMe
Ademsds, también podemos aproximar la densidad de carga p. y la densidad de corriente
j por

peZelny—n) 20y T elny(@)y —nel@] ~ —en (@, (5.2)
donde e es la carga de un protén. La fuerza por unidad de masa en este caso sera
ﬁ — v —
— 4 <E+3><B>, (5.3)
Mp,e Mp,e ¢

donde E y B son los campos eléctrico y magnético autogenerados por el plasma.
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Reemplazando todas estas expresiones en la ecuacién general de momentos para cada
especie y sumando sobre ambas especies, llegamos a que los dos primeros momentos son la
ecuacion de continuidad y la ecuacién de Navier—Stokes:

8p

_ 4
at+V( pid) =0 (5.4)
du 1 ou - - 1 -
_ = — = — TR 77— - _7 B .
p=—V-PtpB+-jxB = o p(u V)u V-P+27xB, (5.5)

donde P = P, + P,. Para un fluido newtoniano e incompresible, vale que V-P = Vp — 1, V24,
siendo v4 la viscosidad dindmica. Por lo tanto, esta dltima ecuacién se puede escribir como

Py =P (ﬁ-V)ﬁ—Vp—FVdVQﬁ—FE]xB. (5.6)
Si en vez de sumar las expresiones para protones y electrones las restamos, y teniendo en

cuenta que el fluido es subsdnico (u < vs = /p/p), a orden cero encontramos la conservacion
de la carga:
a =, — = -

aptuv-]:o = V.7=0, (5.7)
mientras que a primer orden llegamos a la ley de Ohm generalizada:

07 - @ = 7 o+ o

MeMp 9) _ G %y -" |1y _V.P| -7, (5.8)

pe? Ot c pe |c

donde hemos introducido la resistividad eléctrica n. del plasma en el ultimo término, que es
el que tiene en cuenta la fuerza de friccién entre las especies.

Si introducimos la aproximacion hidrodindmica, que supone que las escalas de tiempo de
los procesos involucrados son mayores que el tiempo caracteristico entre colisiones, y ademas
utilizamos el hecho de que para plasmas astrofisicos la frecuencia de ciclotrén de los electrones
es mucho menor que la frecuencia de colisiones, esta ultima ecuacion puede reemplazarse por

la ley de Ohm:

—

E+%x§:%j (5.9)
Ademis, se puede demostrar que OE < 477, y por lo tanto vale la ley de Ampére:

- = 4

VxB= —” 7. (5.10)
Por ultlmo, sien la ley de Faraday:

- - 10B

E=—— 5.11

% c ot’ (5.11)

reemplazamos la ley de Ohm y la de Ampere, y suponemos ademas que ﬁne = 0, llegamos a

la ecuacion de induccion:

o8 - 25 . dB 0B 5 S - 25

& =V x (@x B) +nv?E 6 =% +(a-V)B=(B-V)a+nvE, (5.12)
siendo la difusividad magnética ny = c*n /4. Esta ecuacién junto con la de Navier Stokes:
%— (u V)u——Vp+ucVu+4p(VxB)x§, (5.13)
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donde hemos utilizado la wviscosidad cinemdtica v. = vy4/p, determinan completamente los
campos 4 y B (Sturrock, 1994). Si quisiéramos entonces resolver las ecuaciones MHD 5.12
y 5.13 en el caso solar, vemos que B = 0 es solucién de estas ecuaciones, y aun mas, si
B (f,t = 0) = 0, seguird siendo nulo para todo tiempo ya que las ecuaciones no incluyen
ningin mecanismo para generar campo magnético.

Simplificaremos el problema suponiendo axisimetria, es decir, invariancia respecto a la
coordenada ¢ de esféricas. Ademds, supondremos que el campo de velocidades es conocido, y
sélo nos concentraremos en calcular el campo magnético. Esta aproximacién se conoce como
dinamo cinemdtico.

Usualmente, se definen las componentes toroidales y poloidales de B como (ver figura 5.4)

B = B¢q§ + BZ,, = B¢¢A5 +V x (ApngS> . (5.14)
~—~ N~
toroidal  poloidal

Como se explicé en § 5.1.1, el campo toroidal es el responsable de la existencia de las regiones

activas.
N >
o S NP
e e \
A R . .
qud) £ W Figura 5.4: Componentes poloidales
- I-'r 1'l| h ~ y toroidales del campo magnético
| R R en coordenadas esféricas.
]
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Escribiremos la velocidad como @ = 1, + rsin@wc;@, siendo w = w(r,#) la velocidad
9 0. Con todas estas

angular de rotacién del Sol, o velocidad diferencial® y Up = up T+ u
consideraciones, la ecuacién de induccién 5.12 queda:

B, B B
M—I—7"sin0<u,~£—l—%3) d :rsin0<B,«2+ d 8)w+n0A2B¢ y (5.15)

ot or r 00) rsind or ' r 00
e 5,9
04, 1/ 0 wd\ . )
— — + — = A, =npA“A .1
Ot  rsinf (u, ar T 89) rsing Ay =mol Ay, (5.16)

donde A = V2 — (r? sinf) L.

Vemos aqui claramente que sélo la componente toroidal contiene un término no difusivo,
proveniente de (E . ﬁ) . Este término no difusivo iinicamente estd presente en el caso en que
la rotacién no sea rigida, es decir, Vw # 0. Efectivamente esto sucede en el Sol, donde la
velocidad angular es mayor en el Ecuador que en los Polos.

Pero si bien es necesaria la rotaciéon diferencial para que haya un dinamo, no es una
condicién suficiente, ya que el término no difusivo depende de la componente poloidal, y si

(®)Se llama rotacién diferencial a la dependencia de la velocidad angular de rotacién estelar con la latitud
o el radio. Para un sélido, la velocidad angular es constante. Esto no ocurre en una estrella.
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ésta difunde el campo toroidal también lo hace. En consecuencia, sin algin mecanismo extra
el campo magnético difunde. La teoria de campo medio que introduciremos a continuacién
permite comprender este mecanismo, que originalmente fue propuesto ad hoc por Parker
(1955).

5.2.2. Teoria de campo medio

La teoria de campo medio permite incorporar a las ecuaciones efectos de una escala espacial
menor no considerados en la ecuacién de induccién. Llamando u y [ a velocidades y longitudes

caracteristicas de la zona de interés, se puede estimar que en la superficie estelar, el nidmero

de Reynolds

(@-V)a|  al
Re="——/ "=~ — 5.17
¢ |ve V24| Ve (517)
es muy elevado, del orden de 10™ en el caso solar, lo que hace suponer que el flujo es

turbulento. Ademsds, el nimero de Reynolds magnético

. |V x (@ x B)| _a
Ino V2B| 70

también es mucho mayor que uno, lo que implica que hay un congelamiento entre el campo

Ry (5.18)

magnético y el plasmal®. Por lo tanto, tanto el campo de velocidades como el magnético
pueden escribirse de la forma

B=(B)+6B y a=(a)+od, (5.19)

donde los primeros términos son los valores medios de los campos (escalas macroscépicas) y
los segundos son variables estocdsticas (muy pequenas y de valor medio nulo) que provienen
de la microescala. La ecuaciéon de induccién 5.12 se puede entonces escribir:

W =V x (@) + 87) x ((B) +0B) | + mv? (B) + 5). (5.20)

Calculando miembro a miembro el valor medio, llegamos a

%f) =V x ((ﬁ) X (E)) +V x (§d@ x +6B) + noV?(B). (5.21)

Vemos entonces que efectivamente aparece un nuevo término que introduce el efecto del
movimiento convectivo turbulento en el problema. Restanto miembro a miembro las dos
ultimas ecuaciones, y suponiendo 6B lo suficientemente pequeno, encontramos la ecuacion
para su evolucién temporal:
00B) _ g (m y <g>) _ (5.22)

ot

Para resolver esta ecuacion, supondremos que la turbulencia convectiva es fuerte, de forma,
que cada vortice que la compone vive aproximadamente un periodo antes de difundirse. En
ese caso, el tiempo de coherencia de conveccidn es la vida media de esa estructura, 7.. Como

(En muchos plasmas astrofisicos de interés, las propiedades macroscépicas suelen ser tales que en un tubo
de corriente la densidad de lineas de campo magnético es constante.
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ademads 0B es una variable estocdstica, cada 7. es independiente del anterior. En ese caso,

6B =1,V x (5@ x <§)) . (5.23)
Reemplazando esta expresién en el término de la microescala de la ecuacién 5.21, obtenemos
(6@ x §B); ~ <5a X [ﬁ x (5@ x <§))] > = oij B; + Biju 0; B , (5.24)
donde hemos definido

5 = Te€inp (Oun0j0up) ¥y Bijk = —TeEink (Sunduy) (5.25)
siendo €y, el tensor de Levi-Civita. Para turbulencia isotropica vale:

@i = ady = —% (- (V x 8@)) 65y Bigr = —Beijk = —% (16a%) eiu (5.26)

donde « es la helicidad promedio de conveccion; reemplazando en la ecuacién 5.21, llegamos

finalmente a

(B)
ot

El llamado efecto « resulta ser entonces una medida de cémo la microescala (la velocidad

=V x (<a> X <§>) +V x (a<§>) + (0 + B) VX(B). (5.27)

turbulenta de conveccién 6#%) influye en la macroescala (la velocidad de rotacién (i)). Para
lo que resta de esta seccién obviaremos la notacién ( ), teniendo presente que los campos
magnéticos observados son efectivamente valores medios.

Para que « sea distinto de cero, el flujo debe tener helicidad. Se puede demostrar que para
que esto suceda debe existir una direccién privilegiada en el flujo (Mininni, 2003). En objetos
astrofisicos, esta asimetria es producto probablemente de la estratificacion de la densidad y
de la rotacién: los elementos de fluido ascendentes se expanden, mientras que los descendentes
se contraen, para ajustarse a la densidad circundante. La fuerza de Coriolis los hace rotar en
direcciones opuestas, y en consecuencia el tubo de flujo adquiere una estructura helicoidal en
valor medio. La interpretacién del término V x (aB) es que los movimientos helicoidales en el
campo de velocidades microscépico turbulento generan un campo magnético macroscopico.

El ndmero de Rossby Ro cuantifica la importancia del término de la fuerza de Coriolis y
la inercia del fluido; si @ es la velocidad angular caracteristica de la zona de interés, entonces

RO£Mz£zPr0t
| — 20 x 1| i Te

, (5.28)

donde Pt es el periodo de rotacion estelar. Un ntimero de Rossby pequeno indicard que la
fuerza de Coriolis es importante y por lo tanto es esperable que la actividad cromosférica sea
mayor. Sin embargo, éste no serd el inico parametro a tener en cuenta para la eficiencia del
dinamo. El llamado nidmero de dinamo Np mide la importancia relativa entre los términos
que producen campo y los difusivos, y por lo tanto representa la eficiencia del dinamo.

En base a un andlisis dimensional, considerando un dinamo actuante a lo largo de toda la
regién convectiva, Noyes et al. (1984) encuentran que

Np < Ro™2. (5.29)

Pero actualmente se considera que los dinamos estelares actian en la region que separa la
zona radiativa y la convectiva. Montesinos et al. (2001), mediante un modelo de dinamo de
interface, mostraron que, si bien la porporcionalidad con el nimero de Rossby se mantiene,
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el nimero de dinamo involucra también un factor que incluye escalas de distancias de la
conveccién y de la rotacién diferencial, junto con otros pardmetros.

5.2.3. Ondas de dinamo

Ahora buscaremos una solucién de la ecuacién 5.27, trabajando localmente en coordenadas
cartesianas para simplificar los cdlculos. Escribimos entonces

E=F g=¢ y 2=-0, (5.30)

de forma que el campo se puede descomponer como

B= By + B, =B,j+V x(4)). (5.31)
~ =~

toroidal  poloidal
Ademds, supondremos que la velocidad de rotacién es tal que 4 = u(z)§ y O,u = @ es
aproximadamente constante. Las ecuaciones de induccién para las componentes toroidal y
poloidal, con el nuevo término calculado, quedan

OBy = —00,A—aV?A+ (no+B)V?B, y (5.32)
A =aBy+ (n+p)V* A, (5.33)
y se puede mostrar ficilmente que admiten soluciones tipo ondas de la forma

A, B, o e” 84t gilkz2thyy) (5.34)
con

Q1 = —i(no + Bk F iva2k? —iwak, . (5.35)

El llamado dinamo a—w es aquél en el cual el gradiente de la rotacion diferencial Vw es
muy importante, es decir, en el caso de esta eleccion de coordenadas cartesianas, @ es grande,
y por lo tanto @ak, > o?k%. En este caso, que por ejemplo se cumple en el Sol, se puede

ok ok
(710+6)in\/0“; ] ;i\/a“; 2, (5.36)
Si ademas 0‘—%’“1 > (no + B)k?, la dependencia temporal del campo magnético seré,

B o eV T gy a_agclt, (5.37)

es decir, mediante este modelo muy simplificado se puede obtener un comportamiento osci-

aproximar

Qi’i—i

latorio que crece en el tiempo. El periodo de actividad estard dado en este caso por

2 872
P = = —. 5.38
< RIQ] awk, (5.38)

Sabemos que, para el Sol, PC?C ~ 11 anos; y este valor dependera del modelo propuesto para
la rotacién diferencial y para la conveccién, es decir, de los valores de w, a y k,. Si bien
estd mucho mas alla de los objetivos de este trabajo estudiar el dinamo solar, vemos que
con este modelo extremadamente simple se puede al menos explicar no sélo la presencia de
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campos magnéticos en el Sol, sino también la existencia del ciclo de actividad que se observa.

5.3. Actividad estelar

Como vimos en § 5.1, en el Sol se observan numerosas manifestaciones de actividad cro-
mosférica. En § 5.2 resumimos brevemente un modelo muy simple de dinamo cinemético que
explica el por qué de la existencia del ciclo de actividad solar. Vimos entonces que, para que
existan campos magnéticos, es de vital importancia la existencia de una rotacién diferencial;
asi mismo, también es imprescindible la presencia de una zona convectiva exterior.

Es esperable entonces que estos fendmenos se reproduzcan en estrellas con similares carac-
teristicas. Como mencionamos en § 3.4, las estrellas tardias de la secuencia principal presen-
tan también conveccién externa. En esta seccién discutiremos primero las dependencias de
los pardmetros relevantes para la existencia de actividad (bdsicamente rotacién y conveccién)
con el tipo espectral, y luego presentaremos evidencias de actividad estelar.

5.3.1. Relacién entre rotacién, conveccion, edad y emision cromosférica

El momento angular por unidad de masa decrece abruptamente para estrellas menos ma-
sivas que las de tipo F temprano: la velocidad rotacional decae de 50-100 km s~! a menos de
10-20 km s~ ! para estrellas mas tardias. Esta caida pronunciada es coincidente con la apari-
cién de emisién en las lineas del Ca II y con el comienzo de una zona convectiva externa de H.
Los campos magnéticos junto con la zona convectiva proveen el calentamiento no radiativo
que genera una cromosfera estelar.

El viento estelar, acoplado a la superficie por el campo magnético, remueve momento
angular de la superficie estelar, disminuyendo en consecuencia la velocidad de rotacién (Ba-
liunas & Vaughan, 1985). Por lo tanto, las estrellas presentan desaceleracién angular con el
tiempo. Se espera que estrellas de aproximadamente 1 Mg sufran una rapida disminucién de
la velocidad de rotacién con la edad. La pérdida de momento angular por el viento estelar es
muy eficiente en regiones convectivas, mientras que ocurre mucho mas lentamente en regiones
radiativas. Como consecuencia, la zona convectiva externa presenta una rotacién similar a
un cuerpo rigido, mientras que la zona radiativa disminuye su velocidad en escalas de tiempo
mucho mayores. La zona convectiva de una estrella de 1 Mg contiene sélo el 10 % del mo-
mento de inercia estelar, por lo que la rotacién superficial se reduce mucho més rapido, para
una pérdida de momento angular dada, que si la estrella estuviese rotando rigidamente. A
medida que nos movemos hacia estrellas de menor masa, la profundidad de la zona convectiva
aumenta, y por lo tanto también el porcentaje de momento de inercia de esta zona. En este
caso, la rotacién superficial se reduce en forma mds lenta (Hartmann & Noyes, 1987).

Por otra parte, si bien inicialmente los modelos de dinamo utilizados consideraban que éste
operaba a lo largo de toda la zona convectiva (Noyes et al., 1984), actualmente se utiliza el
modelo de dinamo de interface, que considera que basicamente se produce en una zona muy
delgada que separa la region radiativa de la convectiva, la tacoclina, y que es aqui donde la
rotacién diferencial es preponderante. Este modelo supone que el campo toroidal se genera por
la fuerte rotacién diferencial justo debajo de la zona convectiva, en la zona de overshoot(@

(DLa zona de overshoot es producida por la inercia del movimiento convectivo. Un elemento de fluido que se
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mientras que el campo poloidal se produce por el efecto o actuante en el campo toroidal
que se difunde al comienzo de la zona convectiva (Montesinos et al., 2001). Entonces, cuanto
mas rapido disminuye la velocidad de rotacién, y por lo tanto mayor es el gradiente radial de
velocidades entre la zona radiativa y la convectiva, es esperable que la actividad magnética
sea mas importante (Hartmann & Noyes, 1987).

5.3.2. Actividad cromosférica estelar

Si bien ya en los anos '30 se consideraba importante buscar andlogos estelares al ciclo de
actividad solar de 11 anos, no fue sino hasta 1966 que Olin C. Wilson comenzé un programa
que se extenderia por 12 anos en el Mount Wilson Observatory, destinado a observar men-
sualmente la emisién de las lineas H (3968.470 A) y K (3933.664 A) del Ca II de 91 estrellas
cercanas al final de la secuencia principal del diagrama HR.

En el Sol, los centros de las lineas H y K presentan fuerte emisiéon en dreas con gran
actividad magnética. Por ejemplo, los cambios producidos a lo largo del ciclo de 11 anos
llevan a una variacién del flujo de estas lineas (integrado en todo el disco solar) de alrededor
del 20 % (Haisch & Schmitt, 1996). La intensidad de la emisién de estas lineas espectrales
aumenta con la fraccién de calentamiento cromosférico que se produce por inhomogeneidades
magnéticas locales, por lo que constituye un indicador espectroscopico 1til para medir la
intensidad y el drea cubierta por los campos magnéticos (Baliunas et al., 1995).

Wilson midi6 el cociente entre el flujo en el centro de emisién de las lineas H y K y el flujo
en dos bandas de continuo cercano, al que denominé S. Este indice S asi definido es sensible
a la temperatura fotosférica estelar, siendo ésta la principal causa de que S aumente con el
indice de color (B—V'). De todas maneras, es posible ~mediante correcciones introducidas por
parametros tedricos o provenientes de diferentes modelos— deshacerse de esta dependencia. Se
supone, en analogia a lo que ocurre en el Sol, que este indice es un indicador del magnetismo
superficial, es decir, proporcional a la intensidad y al porcentaje cubierto por los campos
magnéticos superficiales.

La emisién de las lineas H y K del Ca II se observa en estrellas de tipo espectral més tardio
que FO-F2 V, o, equivalentemente, menos masivas que 1.5 Mg, aunque el rango de masas que
permite la existencia de una actividad magnética similar a la solar permanece desconocido.
La aparicién de esta emision coincide con la posicion en la secuencia principal donde aparece
una regién de conveccién no despreciable, y su intensidad disminuye con la edad.

A partir de 1980, el llamado Proyecto HK se expandié incluyendo observaciones diarias, y
desde 1983 incluye también estrellas evolucionadas (clases de luminosidad I, IT y IIT). Hasta la
actualidad se han medido mas de 2.200 estrellas, incluyendo estrellas post secuencia principal

y estrellas andlogas al Sol, o sea, estrellas de masa y niveles de actividad superficial similares
al Sol.

mueve, proveniente de la zona convectiva, aiin cuando cumpla la condicién de Schwarzschild 3.34 de estabilidad,
se desplazard cierta distancia en la zona radiativa, por inercia, hasta detenerse.
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5.3.3. Ciclos de actividad estelar

Wilson clasificd los registros de variabilidad del indice S en tres categorias. Ejemplos de
estos tipos de actividad magnética se muestran en la figura 5.5. Alrededor del 60 % de las
estrellas del final de la secuencia principal presentan un periodo definido, siendo el limite
superior més largo que la longitud de la muestra (30 anos). Estos ciclos ocurren en estrellas
de todos los tipos espectrales y todas las edades. Las estrellas més viejas presentan un periodo
minimo de 7 anos. Hay estrellas que presentan dos periodos independientes.

Alrededor del 25 % de las estrellas son variables pero sin presentar un periodo definido.
En general estas estrellas son jévenes, rotan rapidamente y son muy activas magnéticamente,
es decir, tienen un mayor indice S.

El 15 % restante presenta registros constantes en el tiempo. Estas estrella podrian estar
atravesando estados similares al del Sol durante el minimo de Maunder, o tener variabilidad
intrinsecamente despreciable debido a su edad avanzada.

Una cuestién a resolver relacionada con este ultimo punto es si el minimo de Maunder
es un minimo de una distribucién continua o si es un cambio de fase en la actividad solar.
Baliunas et al. (1995) analizaron la distribucién del indice S para 74 estrellas de tipo solar,
encontrando que la distribucién es bimodal, con un pico angosto de bajos S. Concluyen
entonces que el minimo de Maunder estd separado de las condiciones normales del Sol por
un cambio de fase. Por otro lado Vieytes & Mauas (2004), modelando estrellas de tipo solar
con diferentes niveles de actividad, encuentran que la respuesta del Ca II no es lineal con el
nivel de actividad cromosférica; este hecho sugeriria, por el contrario, que la existencia de
pocas estrellas con valores intermedios de S se debe a la respuesta de la emisién del Ca II
con respecto al calentamiento cromosférico, y no a una discontinuidad de la relacién entre la
actividad y la rotacién o la edad.

0.30 HD 4628 (K4 V) o

Figura 5.5: Clases de variabilidad del
indice S: variable (HD 206860), ciclica
(HD 4628) y no variable (HD 143761)
(Haisch & Schmitt, 1996).

S, flujo relativo Ca II H+K

Variaciones magnéticas y de brillo

Experimentos realizados en los satélites Solar Mazimum Mission, Nimbus-7 y FEarth Ra-
diation Budget muestran que durante el ciclo de 11 anos el aumento en el porcentaje de
superficie solar recubierta por manchas estd acompanado por un aumento en la constante
solar. Algunos modelos sugieren que estas variaciones de irradiancia estin gobernadas por
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regiones magnéticas brillantes, las faculas, produciendo una correlacién directa entre manchas
solares y cambios en la constante solar.

A partir de 1984 Wes Lockwood, Richard Radick y Brian Skiff comenzaron a realizar
observaciones de variabilidad fotométrica en estrellas incluidas en el Proyecto HK, obteniendo
flujos fotométricos de alta precisién de colores Stromgren b e y. El objetivo de estas mediciones
era obtener andlogos a la variacion total de irradiancia que acompana el ciclo de actividad
solar (Haisch & Schmitt, 1996).

Analizando simultdnemente las observaciones del indice S de Mount Wilson y las medi-
ciones fotométricas de Lowell para estrellas de tipo solar que aparecen en ambas muestras
se encuentra un comportamiento similar al del Sol: el brillo y la actividad magnética son
proporcionales en escalas temporales del orden de los ciclos de actividad (Baliunas & Soon,
1995).

Por otro lado, si se hace lo mismo con estrellas mas jovenes, se puede observar que el brillo
y la actividad magnética estan anticorrelacionados. Se desprende entonces que, en contraste
con el Sol en la actualidad, las variaciones de irradiancia para el Sol joven debian estar
controladas por la absorcion de las manchas solares, en vez de por la emisién de las regiones
magnéticas. Como por otra parte en estrellas mas jovenes las manchas cubren un mayor
porcentaje de la superficie que en el Sol, es de suponer que la escala de variaciones de la
constante solar fuese entonces decenas de veces mayor que la actual.

5.3.4. Fulguraciones estelares

La primera fulguracién estelar fue observada en 1948, cuando Joy y Humason detectaron
por primera vez el incremento en la radiaciéon de una estrella MVe. Desde entonces se hicieron
innumerables observaciones en el rango 6ptico, con especial énfasis en la fotometria. A mitad
de los ’70 se produjeron las primeras detecciones de emisién coronal durante fulguraciones,
en el rango del ultravioleta extremo y en rayos X.

La duracién y la liberacién de energia de las fulguraciones estelares observadas difieren en
varios érdenes de magnitud. Las mas débiles se han registrado en la estrella M5V Préxima
Centauri, con una energia liberada muy similar al caso solar, mientras que una de las mas
energéticas ocurrié en la estrella G3V CF Tuc. Esta fulguracion duré mas de 10 dias y

037 erg, cinco 6rdenes de magnitud més que una fulguracién solar

radid una energia total de 1
(Haisch & Schmitt, 1996).

Contrariamente a lo que ocurre en el Sol, las fulguraciones estelares pueden radiar energias
significativas comparadas con la emisién de la estrella, lo que implica condiciones extremas
para los mecanismos de almacenamiento, transporte y liberaciéon de la energia.

Si el Sol es una estrella tipica, es de suponer que todas las estrellas GV presentan ful-
guraciones. Pero debido al bajo contraste éptico entre una fulguracién y el flujo integrado
en todo el disco, recién se pudo observar una fulguracién en una estrella GOV (7! U Ma) en
1986, con el satélite Frosat (Haisch & Schmitt, 1996). Las estrellas con muy baja luminosidad
intrinseca, como las MV y KV tardias, presentan en cambio un contraste mucho mayor. Es
por eso que el estudio de las fulguraciones estelares se ha limitado casi exclusivamente a estos
tipos de estrellas, y sélo en casos particularmente energéticos se han observado fulguraciones
en estrellas de tipo solar.
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Capitulo 6

Las observaciones y su
procesamiento

El que lee sabe mucho, pero el que observa sabe mds.

ALEJANDRO DUMAS

6.1. Instrumento utilizado

Las observaciones realizadas para este trabajo se llevaron a cabo en el Complejo As-
tronémico El Leoncito (CASLEO), que se encuentra ubicado a 2552 m sobre el nivel del mar,
en las estribaciones occidentales de la cadena del Tontal, en la precordillera sanjuanina, 30 km
al sur de la ciudad de Barreal. Todo el complejo se halla dentro de una Reserva Astronémica
de 70000 ha, lo que garantiza la preservacién de la calidad de su cielo. A partir de 1995 esta
area fue declarada Reserva Natural Estricta.

El telescopio utilizado tiene un didmetro de 2.15 m. Cuenta con un detector CCD (charge-
coupled device) TEK de 1024x1024 pixeles de 24 ym de lado cada uno. El chip es adelgazado
(thinned) y sin recubrimiento (coating) y estd iluminado por detrés.

El espectrogafo REOSC, cuyo diagrama 6ptico se muestra en la figura 6.1, es un instru-
mento disenado para trabajar en dos modos operativos, que se detallan a continuacion:

> El modo de dispersion simple (DS) utiliza un espejo plano. Se obtiene entonces un espectro
de 1024 pixeles de ancho, de baja dispersion.

> El modo de dispersion cruzada (DC) utiliza en vez del espejo una red echelle, permitiendo
obtener entonces varios érdenes espectroscopicos de 1024 pixeles de ancho, y por lo tanto
una resolucién mucho mayor.

La luz proveniente del objeto observado atraviesa primero una ranura cuya altura es de
30 mm, que se encuentra inclinada de forma tal que el haz de luz no incide en forma normal,
sino que parte del haz la atraviesa y sigue el recorrido a lo largo del instrumento y parte
del haz se refleja y luego es adquirido por una cdmara de TV intensificada, Fairchild, que
se usa para guiar visualmente la estrella de manera que quede en el centro de la ranura. La
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cdmara adicional (SBIG) modelo ST-4 que se usa para guiar el campo puede utilizarse con
cualquier estrella més brillante que magnitud 11 aproximadamente. El decker tiene como
funcién limitar la altura de la ranura, con ciertas posiciones predefinidas que permiten desde
obturar completamente la ranura hasta dejarla al descubierto. La longitud del decker utilizado
depende del seeing® de la atmésfera y del tipo de espectroscopia que se esté realizando.
El obturador opera automaticamente a través del software del instrumento, permitiendo la
llegada de luz al detector de acuerdo con el tiempo de exposicién definido por el usuario.

caja de fuentes de
comparacion y calibracion
\ | detector
Y/ red

e\ i echelle
=22
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del tren hacia la camara 71—
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6.1.1. Modo de dispersién cruzada (DC)

La red echelle es una red de difraccién por reflexién, cuyo rayado es relativamente grueso.
Proporciona una gran dispersion y alta resolucién (Skoog & Leary, 1996). La red echelle
disponible tiene unas dimensiones de 128 x 254 mm, siendo los surcos paralelos a la direccién
mas corta de la red. Tiene 79 1/mm y se encuentra montada en forma fija. Esta red es la que
determina la dispersién lineal del espectro y el rango espectral libre, es decir, la diferencia
de longitud de onda entre dos puntos que se encuentran en érdenes sucesivos y con el mismo
angulo de difraccién. El espectrografo en modo DC es capaz de cubrir en forma completa
el espectro hasta poco antes de los 8000 A. Mis alld de esta longitud de onda se pierde
parte del espectro (dos érdenes consecutivos no tienen regiones que se solapen en longitud de
onda). Ademis, la eficiencia cudntica del CCD disminuye después de los 7000 A. El objetivo
del dispersor cruzado es separar los diferentes espectros producidos por la red echelle para
cada orden, originalmente superpuestos. El CASLEO cuenta actualmente con 8 dispersores
cruzados. La eleccién del mismo depende del rango espectral que se quiere observar y de la
resolucién requerida (Levato, 1997).

En nuestro caso, el dispersor cruzado elegido es una red de 316 1/mm con un dngulo de
5° 20', que determina cudles 6rdenes espectroscopicos llegan al CCD. El decker utilizado fue
el 8, y la apertura de la ranura fue de 300 ym, ya que en este modo el objetivo primordial
era obtener una alta resolucién espectral, y una mayor apertura de ranura implica una menor

(®Tamafio de una imagen puntual debido a la difraccién atmosférica.
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resolucién. Con esta configuracién, obtuvimos espectros en el rango de 3890 a 6690 A a una
resolucién de 0.141 a 0.249 A por pixel (R = A\/d\ ~ 26400).

En la tabla 6.1 se incluye el registro de las observaciones en alta dispersiéon. En § 6.2.4
y § 6.2.5 se explica el procedimiento de extraccién y calibracién en flujo respectivamente
para los espectros en modo DC. El MJD es el Dia Juliano modificado, definido como Dia
Juliano - 2451 000. El rétulo que identifica cada observacion, tanto en esta tabla como en la
tabla 6.2, estd construido con el mes y ano de la observacién, y una letra que indica la noche.

Dispersién cruzada
Fecha ~ MJD Rétulo L oPectros Fecha ~ MJD Rétulo LSPectros
calibrados calibrados
03.03.99 241 0399b 5 11.06.03 1802 0603a 14
04.03.99 242 0399c 5 12.06.03 1803 0603b 38
22.03.00 626 0300b 9 13.06.03 1804 0603c 14
23.03.00 627 0300c 7 11.09.03 1894 0903a 27
11.08.00 768 0800a 15 12.09.03 1895 0903b 23
12.08.00 769 0800b 18 13.09.03 1896 0903c 21
13.08.00 770 0800c 21 14.09.03 1897  0903d 15
14.08.00 771 0800d - 05.12.03 1979 1203a 31
03.03.01 972 0301a 12 06.12.03 1980 1203b 12
04.03.01 973 0301b 6 07.12.03 1981 1203c 10
05.03.01 974 0301c 14 08.12.03 1982 1203d 16
03.07.01 1094 0701a 24 07.03.04 2072 0304a 23
04.07.01 1095 0701b 22 08.03.04 2073 0304b 24
05.07.01 1096 0701c 14 09.03.04 2074 0304c 12
01.12.01 1245 1201a 9 10.03.04 2075 0304d -
02.12.01 1246 1201b 15 01.06.04 2158 0604a -
03.12.01 1247 1201c 18 02.06.04 2159 0604b -
29.03.02 1363 0302a 30 03.06.04 2160 0604c 1
30.03.02 1364  0302b 13 04.06.04 2161 0604d 1
31.03.02 1365 0302c 11 24.09.04 2273 0904a -
25.06.02 1451 0602a 24 25.09.04 2274 0904b 1
26.06.02 1452 0602b 24 26.09.04 2275 0904c -
27.06.02 1453 0602c 12 27.09.04 2276 0904d -
30.08.02 1517 0802a 19 22.11.04 2332 1104a -
31.08.02 1518 0802b 25 23.11.04 2333 1104b -
01.09.02 1519 0802c 29 24.11.04 2334 1104c -
21.11.02 1600 1102a 18 25.11.04 2335 1104d -
22.11.02 1601 1102b 15 18.03.05 2448 0305a
23.11.02 1602 1102c 23 19.03.05 2449 0305b -
14.03.03 1713 0303a 29 20.03.05 2450 0305¢ -
15.03.03 1714  0303b 26 21.03.05 2451 0305d -
16.03.03 1715 0303c 12 01.06.05 2523 0605u 1
17.03.03 1716 0303d 6 21.06.05 2543 0605a 1
22.06.05 2544  0605b -
23.06.05 2545 0605¢ -
24.06.05 2546 0605d -
Total de estrellas observadas 115
Total de estrellas calibradas en flujo 108
Total de espectros calibrados en flujo 816

Tabla 6.1.: Registro (log) de las observaciones en DC.
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6.1.2. Modo de dispersién simple (DS)

Para las observaciones en baja dispersién, se reemplaza la red echelle por un espejo plano.
En este caso, la red utilizada tiene 300 1/mm. Se usé el decker 5, y la apertura de la ranura
fue de 400 pm, lo que nos aseguraba que, ain con malas condiciones atmosféricas, todo
el disco estelar entrase en la ranura. El dngulo elegido fue de 4° 30'. Esta configuracién
nos permitié obtener un rango espectral de 3700 a 7000 A aproximadamente. La resolucién
espectral obtenida es de =~ 3.4 A por pixel (R = \/é) < 2000).

En la tabla 6.2 se incluye el rétulo de las observaciones en baja dispersiéon. En § 6.2.2 y
§ 6.2.3 se explica el procedimiento de extraccién y calibracién en flujo respectivamente para
los espectros en modo DS.

Dispersién simple
Fecha MJD Rétulo Calibradas en flujo
02.03.99 240 0399a -
21.03.00 625 0300a -

01.04.02 1366  0302d 53
28.06.02 1454  0602d -
02.09.02 1520 0802d 90
24.11.02 1603 1102d 74

Tabla 6.2.: Registro de las observaciones en DS.

6.2. Procesamiento de las observaciones

Las imagenes en bruto obtenidas por la cAmara CCD requieren de un proceso de reduccién.
El programa que utilizamos para este procesamiento es el IRAF (Image Reduction and Analy-
sis Facility), distribuido por National Optical Astronomy Observatories. En la figura 6.2 se
muestran dos imigenes de una estrella tal como son adquiridas por el CCD, en configuracién
DS y DC. En el segundo caso, el eje horizontal es proporcional a la longitud de onda de la
luz recibida, mientras que en el vertical se separan los diferentes 6rdenes espectroscépicos
adquiridos.

La tarea de reduccion de imagenes consta principalmente de dos etapas. La primera esta re-
lacionada con las caracteristicas fisicas inherentes al CCD utilizado, mientras que la segunda
depende del instrumento y del tipo de estudio posterior que se quiera realizar con las imége-
nes. En ambos casos es necesario ademas tomar una serie de imagenes auxiliares.

6.2.1. Correcciones propias del CCD

Independientemente del instrumento utilizado para las observaciones, al adquirir una ima-
gen con un CCD hay ciertos efectos que deben ser removidos antes que las imagenes sean
utilizables. E1 CCD es un detector fotoconductivo: tiene una superficie fotosensitiva, hecha
de silicio, que al absorber un fotén libera una carga eléctrica que luego es almacenada en una
region absorbente. La cantidad de carga almacenada es proporcional al nimero de fotones
incidentes, pero esta respuesta es lineal s6lo después de corregir la imagen adquirida.

La mayoria de los efectos a remover son aditivos. Entre ellos se puede nombrar:
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> Offset de fabricacién: Todo CCD tiene un dado offset, es decir, hay cierta cantidad minima
de corriente electrénica que le llega independientemente de la cantidad de luz recibida
durante el tiempo que estd iluminado por el objeto observado. Este umbral depende de
ciertos parametros como la posicién del telescopio y la temperatura, por lo que es diferente
para cada imagen y debe ser removido individualmente.

> Eficiencia cudntica: Los pixeles que conforman el CCD tienen diferente eficiencia cudntica,
lo que produce una variacién de ganancia entre uno y otro.

> Corriente oscura: Se conoce con este nombre a la corriente que le llega al CCD y que no
proviene de la luz que recibe.

Hay también cierta cantidad de efectos multiplicativos que producen variaciones de ga-
nancia de pixel a pixel:

> Respuesta a la longitud de onda: EI CCD tiene diferentes ganancias dependiendo de la
longitud de onda recibida. Este fendmeno es usualmente descripto mediante la funcion de
blaze del CCD, o sea la dependencia funcional de la ganancia con la longitud de onda.

> Iluminacién no uniforme: Dado que la luz incide sobre el CCD con un determinado angulo,
fijado por la disposicién instrumental y por el rango en longitud de onda que se quiere
observar, la iluminaciéon que recibe el CCD no es uniforme, siendo ésta otra fuente de
variacién en ganancia.

Para remover el offset, cada imagen contiene una regién llamada overscan (ver figura 6.2)
que no recibe luz proveniente del objeto. Esta region es una delgada banda paralela a la
direccién de la dispersién. Se promedia entonces la intensidad del overscan en la direccién
perpendicular a la dispersién, obteniendo un valor de offset en funcién de la dispersion, y
simplemente se resta esta funcién de la imagen en bruto. Este procedimiento remueve la
mayor parte del offset de fabricacién y se realiza sobre cada imagen con su propia regién de
overscan.

Pero dado que se ha restado un offset promedio, aiin quedan variaciones residuales de
pixel a pixel. Para removerlas se utilizan los bias, imdigenes auxiliares que se toman con
tiempo de exposicién nulo. Los bias también se corrigen por la region de overscan, y como la
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Unica corriente que reciben es la debida al offset, su intensidad remanente es la debida sélo a
estas pequenas variaciones individuales. A todas las imdgenes se les resta un bias promedio
(generalmente se adquieren 10 de estas imagenes por noche).

El siguiente paso es remover la corriente oscura. Para eso se requiere otro grupo de image-
nes auxiliares, los darks, que son imégenes adquiridas con el obturador cerrado y tiempo
de exposicién similar al utilizado en las imagenes a ser calibradas. La cantidad de corriente
oscura depende de la antigiiedad del detector, y el CCD con que cuenta el CASLEOQO es relati-
vamente nuevo. En los primeros turnos de observacién hemos adquirido darks pero, dado que
la intensidad de éstos, una vez corregidos por el bias, era sumamente uniforme y casi nula,
decidimos no corregir por corriente oscura, ya que si no es un efecto realmente importante,
el restar los darks a las imagenes puede empeorar su resolucién en lugar de mejorarla.

El dltimo paso es tener en cuenta las variaciones de ganancia de pixel a pixel debida a
los efectos multiplicativos. Esta fase suele ser la mdas critica de todas, ya que la respuesta
del CCD a diferentes longitudes de onda depende fuertemente del tipo de luz con la cual
se lo ilumina. Para llevar a cabo esta correccién se toman imdgenes de flats, que si bien
existen de diferentes tipos, son bisicamente imagenes de luz uniformemente distribuida. Si
bien en todos los turnos hemos adquirido flats, éstos no son de muy alta calidad, por lo que
introducen ruido extra en las imagenes. En las imagenes DS la funcién de blaze no es muy
importante, pero no es este el caso en las imagenes DC. En § 6.2.5 explicamos el método que
disenamos para corregir la funcién de blaze de las imédgenes de alta dispersién al tiempo que
las calibramos en flujo.

Una vez realizados estos procedimientos sobre una imagen en bruto, se obtiene otra imagen
ya corregida por los efectos inherentes al CCD utilizado y lista para ser reducida de acuerdo
a los requerimientos posteriores.

En la siguiente etapa de reduccién se requieren de técnicas propias al instrumento de
observacién utilizado y al tipo de estudio que sera realizado posteriormente.

6.2.2. Extraccion de los espectros DS

La extraccion de las imagenes DS se realiza determinando primero la regién de la imagen
donde esta el espectro. Se puede suponer que el espectro es un rectangulo cuyo lado mayor
estd relacionado con la longitud de onda de la luz incidente y el menor con el ancho del decker
utilizado. El proceso de extraccion consiste entonces en sumar para cada “longitud de onda”
(en rigor, para cada pixel de la direccién de dispersién) las intensidades a lo ancho de la
ranura. Se extrae esa informacién, y se obtiene entonces la intensidad (en realidad, el nimero
de cuentas adquirido por el CCD) en funcién del nimero de pixel, como se puede ver en la
figura 6.3 (a).

Es necesario entonces establecer la relacién entre el niimero de pixel y la longitud de
onda. Para eso se utilizan imédgenes auxiliares de ldmparas de comparacién. Estas son
imagenes de lamparas con lineas espectrales bien determinadas, adquiridas con la misma
configuracién instrumental que la utilizada para las estrellas de la muestra. En el modo DS, la
fuente de comparacién actualmente disponible es una ldmpara de CuArNe. Para cada estrella
entonces se adquiere también una de estas comparaciones, dado que la diferente orientacién
del telescopio en principio puede alterar la distribucién espacial. Las comparaciones se extraen



6.2. PROCESAMIENTO DE LAS OBSERVACIONES 73

2
I
-
)
2

60000

40000

8870.728

cuentas

20000

Hé‘é‘r‘”“”“““““““H“H“H“H

200 400 600 800 1000
pixel

80000

60000

40000

cuentas

20000

FIprrrprrrprrr 119

Il ‘ Il Il Il
5000 5500

A (4]

6000 6500 7000

Figura 6.3: Extraccién de un espectro DS, correspondiente a HD30495 ( en la tabla 7.1). El espectro fue
tomado con un tiempo de exposicién de 30 s. (a) Espectro extraido de la estrella. (b) Lampara de comparacién
para esa estrella. Se puede ver que en la mitad azul no hay lineas espectrales que puedan ser identificadas.
(¢) Lineas —de la estrella misma— utilizadas para calibrar en longitud de onda. (d) Espectro de la estrella
calibrado en longitud de onda con las lineas indicadas en la figura anterior.

utilizando exactamente la misma geometria que la utilizada en su estrella asociada. Luego
se identifican la mayor cantidad posible de lineas espectrales de los elementos en que emite
la ldmpara y se realiza un ajuste, de forma de obtener la longitud de onda en funcién del
nidmero de pixel; por dltimo se aplica esta funcién al espectro estelar extraido.

La lampara de CuArNe disponible en el CASLEQ para el modo DS tiene uno de sus com-
ponentes desgazado. Al trabajar entonces en el rango de longitudes de onda que utilizamos,
las lineas que deberian aparecer en la mitad azul de las comparaciones tenian intensidad casi
nula, como se aprecia en la figura 6.3 (b). Ajustar una funcién entre la longitud de onda y el
nidmero de pixel introducia entonces errores de calibracién. Alternativamente, lo que hicimos
fue calibrar en longitud de onda con lineas espectrales de la misma estrella, como se indica
en la figura 6.3 (c¢).
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6.2.3. Calibraciéon en flujo de los espectros DS

El procedimiento para calibrar en flujo requiere de imagenes auxiliares de estrellas estan-
dares espectrofotométricas. Estas son estrellas que estan muy estudiadas y de las que se
ha medido con precision el flujo relativo en funcién de la longitud de onda. Las elegidas para
este trabajo tienen tabulado el flujo en intervalos de 16 A.

Durante cada noche de observacién en modo DS, hemos adquirido regularmente imagenes
de estas estrellas estdndares, a un promedio de 8 por noche. En la tabla 6.3 se detallan las
estrellas estdndares utilizadas y sus tipos espectrales.

HR Tipo Esp.

718 B91I
1996 09V
3454 B3V
4468 B9.5V
4963 Al1V
5501 B9.5V
7596 A0l
8634 B8V
9087 B71

Tabla 6.3.: Estrellas estdndares espectrofotométricas observadas.

El procedimiento habitual de calibracién en flujo de espectros DS es el siguiente: una vez
extraidas y calibradas en longitud de onda la estrella de la muestra y la estrella estandar
—ver figura 6.4 (a)—, se integra esta tltima en intervalos de longitud de onda idénticos a los
tabulados. Se construye entonces una tabla donde cada fila representa uno de estos intervalos:
en la primera columna aparece la longitud de onda central de cada intervalo, en la segunda el
flujo relativo medido para estas estrellas estdndares en cada intervalo, en la tercera el ancho
del intervalo y en la cuarta el nimero de cuentas integrado en el espectro observado de la
estandar. Obtenemos entonces una relaciéon entre cantidad de cuentas y flujo relativo para
las longitudes de onda tabuladas. Se hace un suavizado de la interpolacién a estos puntos
para obtener un factor de calibracién para cada longitud de onda del espectro extraido. En la
figura 6.4 (c¢) se muestran los puntos y la curva de ajuste. Esta curva se conoce con el nombre
de funcién sensitividad. Dividiendo al espectro extraido de la estrella por la sensitividad, se
obtiene finalmente un espectro calibrado en flujo, como el que se muestra en la figura 6.4 (d).

Antes de aplicar este procedimiento a todos los espectros de la muestra, para cada noche
calibramos las estrellas estdndares en forma cruzada, y comparamos estas calibraciones con el
flujo tabulado de las mismas estandares. Descartamos en cada noche las estindares que pro-
dujesen que el flujo se apartase en mas de un 10 % del tabulado, y tipicamente nos quedamos
con 5 6 6 estdndares por noche. En los casos en que las funciones sensitividad fuesen muy
parecidas, hemos promediado estas funciones, y cuando diferian a lo largo de la noche, para
cada estrella hemos tomado la estindar que mas cerca hubiese sido observada. Asi hemos
calibrado las estrellas de la muestra en DS.
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Figura 6.4: Calibracién en flujo de un espectro DS. (a) Espectro extraido de la estrella estindar —siguiendo
el procedimiento descripto en § 6.2.2—, en este caso HR718. (b) Espectro de la estrella estdndar calibrado en
flujo. Con cruces azules se muestra el flujo tabulado para esta estindar en intervalos de 16 A. (¢) Funcién
sensitividad (relacién entre el nimero de cuentas y el flujo para la estdndar, en unidades de magnitud). En
cruces azules se muestran los puntos de calibracién utilizados. (d) La misma estrella de la figura 6.3, ya
calibrada en flujo con esta funcién sensitividad.

6.2.4. Extracciéon de los espectros DC

La extraccién de los espectros en configuracion DC y su calibracion en longitud de onda es
muy similar a los de la configuracién DS. La tnica diferencia radica en que cada imagen tiene
varios érdenes espectroscépicos, cada uno de los cuales requiere de un procedimiento como
el explicado en § 6.2.2. Las comparaciones utilizadas en este caso son ldmparas de ThAr,
que se pudieron calibrar en longitud de onda con muy buena precisién. En la figura 6.5 se
muestran los dos 6rdenes mas extremos extraidos y calibrados en longitud de onda para la
misma estrella que en la figura 6.3.
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Figura 6.5: Extraccién de un espectro DC. Los espectros obtenidos con la configuracién instrumental utilizada
constan de 24 drdenes espectroscépicos. En esta figura se muestra en la primera columna el orden 57, el mas
azul, donde se puede apreciar el doblete H y K del Ca II, y en la segunda columna el orden 38, el mds rojo, en
donde se encuentra la linea de Ha. La estrella es la misma que en la figura 6.3, pero el tiempo de exposicién es
de 6 m. (a) Espectro de una estrella extraido. (b) LAmpara de comparacién para esa estrella. (¢) Espectro de
la estrella calibrado en longitud de onda. En azul se puede apreciar la superposicién de érdenes consecutivos.

Contaminacion con rayos césmicos

Los rayos césmicos son particulas cargadas muy energéticas que llegan a la Tierra prin-
cipalmente desde fuera del Sistema Solar. Cuando ocasionalmente inciden en el objetivo del
telescopio, son recolectadas también por el CCD, junto con la luz proveniente de la estrella.
Si bien en los espectros DS los rayos cdsmicos son casi irrelevantes, no es asi en el caso de los
espectros DC, donde los tiempos de integracién involucrados son entre 10 y 20 veces mayores
a los de DS. Las estrellas méds débiles pueden involucrar tiempos de exposicién de varias
horas, y es muy usual encontrar sus espectros contaminados con rayos césmicos.

A fin de eliminar los rayos césmicos, tomamos para cada estrella en cada turno dos espec-
tros consecutivos. Si bien el software IRAF cuenta con rutinas que permiten combinarlos de
forma tal de limpiarlos de rayos césmicos, éstas estan disefiadas para el caso en que ambas
iméagenes sean muy similares. Este no es el caso con las imagenes del CASLEO, donde el
seeing es muy cambiante y dos imagenes consecutivas pueden tener muy diferente calidad.
Es entonces que recurrimos a otro procedimiento: primero sumamos ambas imagenes, pa-
ra aumentar la relacién senal-ruido y facilitar el proceso de extraccién del espectro. Una vez
extraido y calibrado en longitud de onda este espectro combinado, se extrajeron los dos espec-
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tros originales usando exactamente la misma configuraciéon geométrica que para el espectro
sumado. En la figura 6.6 (a) se puede ver el orden més azul de los dos espectros asi extraidos.
En los parrafos siguientes llamaremos “1” al espectro en azul y “2” al rojo. Se puede apreciar
que el espectro “1” tiene un intenso rayo que se va de escala de la figura, y el espectro “2”
algunos més pequeiios. En la figura 6.6 (b) se muestra la suma de ambos espectros, donde
los rayos cdésmicos permanecen.

El siguiente paso fue entonces combinarlos, teniendo en cuenta que podian diferir entre
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Figura 6.6: Pasos para limpiar los rayos césmicos. (a) Dos espectros consecutivos de la misma estrella: ‘17
(azul) y “2” (rojo). (b) La suma directa de ambos espectros. (¢) Espectro “1” y su suavizado con 7 puntos. (d)
Idem anterior para el espectro “2”. (e) En azul, la diferencia entre el espectro “1” y su suavizado; en rojo, lo
mismo para el espectro “2”. En cruces se indican los puntos “malos” del espectro “1”. (f) fdem anterior para
el espectro “2”. (g) Espectro “1” original; superpuestos los puntos que fueron corregidos. (h) fdem anterior
para el espectro “2”. (i) Los dos espectros corregidos. (j) El espectro combinado final.

Notar que en todas las figuras, excepto en (e) y (f), la escala es la misma. La estrella que se muestra es
HD19034 (G50); cada imagen tiene un tiempo de exposicién de 900 s.
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ellos en intensidad, no sélo por posibles diferencias en el tiempo de exposicién, sino también

por condiciones atmosféricas variables; y combinarlos de forma tal de limpiarlos de rayos

c6smicos. Para esto se disefié un algoritmo, que basicamente hace lo siguiente:

1>

Compara ambos espectros extraidos. Para cada longitud de onda, corrobora que el nivel
de ruido sea relativamente bajo (esto es importante sobre todo en los 6rdenes mds azules,
donde la relacién sefial-ruido es menor).

Si en una longitud de onda uno de los espectros es mucho mayor que el otro, reemplaza en
ese pixel el valor mayor por el menor; esto supone que una senal excesivamente grande es
producto de un rayo césmico. Estos espectros asi corregidos reemplazan a los originales.
“Mucho mayor” se refiere en este caso a un orden de magitud. Si bien la mayoria de los
rayos no son tan intensos (de hecho el de la figura 6.6 no lo es), puede haber diferencias
sustanciales en la intensidad de una linea de emisiéon entre dos espectros consecutivos,
debidas por ejemplo a fulguraciones, como veremos mas adelante. Es importante entonces
que el algoritmo diferencie entre una linea “real” (que mds o menos intensa, estard en
ambos espectros) y una linea espiirea, dado que la probabilidad de que un rayo césmico
afecte en el mismo lugar a dos espectros es casi nula. Este paso entonces sélo descarta los
escasos rayos cosmicos extremadamente intensos, pero es necesario para que los pasos #3
y #4 funcionen correctamente.

Una vez hecha esta comparaciéon para todas las longitudes de onda, suaviza ambos es-
pectros: para cada longitud de onda, reemplaza el nimero de cuentas por el promedio
entre las cuentas de ese punto, los 3 inmediatamente posteriores y los 3 inmediatamente
consecutivos. En las figuras 6.6 (¢) y (d) se pueden ver, respectivamente, los espectros “1”
y “2” originales superpuestos a sus suavizados.

Compara la diferencia entre el espectro original (ya corregido segin #2) y el espectro
suavizado. Si la diferencia para uno de los espectros es mayor a cierta cantidad de veces la
diferencia para el otro de los espectros, marca ese pixel como “malo” (éste paso, al hacerse
sobre diferencias relativas, es independiente de cudnto mds intensa sea una imagen original
respecto de la otra). Como los rayos césmicos tienen anchos tipicos de entre 3 y 5 pixeles,
aun al restarle el espectro suavizado siguen sobresaliendo; mientras que si se trata de una
linea en emisién, ésta se encuentra en ambos espectros y por lo tanto no se considera
“mala”.

El paso #2 es necesario porque si el rayo césmico es demasiado intenso, alin seguird presen-
te en el espectro suavizado, por lo que la diferencia con el original no serd lo suficientemente
grande como para ser considerado un punto “malo”. En las figuras 6.6 (e) y (f) se pueden
apreciar, en rojo, la diferencia entre el espectro “1” y su suavizado y en azul lo mismo para

“malos”

el espectro “2”. En la primera se marcan con cruces los puntos senalados como
para el espectro “1”, mientras que en la segunda figura se marcan los puntos “malos” del
espectro “2”.

Luego de hacer esta comparaciéon para ambos espectros, chequea los pixeles marcados
como “malos”. Para esos pixeles, reemplaza el valor original del espectro por una diferencia
pesada entre el espectro suavizado de #3 y el original de #2, donde los pesos tienen en
cuenta que el suavizado involucra la suma de 7 pixeles. En la figura 6.6 (g) se muestra

el espectro “1” original y con cruces se indican los puntos que fueron corregidos de esta
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manera. Lo propio se hace con el espectro “2” en la figura 6.6 (k). Ademds, en (i) se
muestran los dos espectros asi corregidos.

6 > Chequea los pixeles que marcé como “malos” en cada espectro. Si para alguno de ellos
la diferencia entre el espectro original y el suavizado es mayor a cierto nimero, repite la
operacién desde #3, tomando como espectros originales los corregidos en #5.

7 > Cuando no se cumple la condicion de #6, deja de iterar y suma ambos espectros asi co-
rregidos. En la figura 6.6 (j) se muestra el espectro final.

Comprobamos que este algoritmo funciona muy bien limpiando los espectros de rayos
césmicos. Igualmente, las regiones de los espectros donde se midieron flujos o anchos equiva-
lentes, fueron inspeccionadas visualmente y eventualmente descartadas si atin permanecian
contaminadas.

Es importante destacar que una de las ventajas que tiene este procedimiento, dada la
cantidad de imagenes de trabajo, es que es totalmente automatico, siendo que lo tnico que
es necesario hacer en forma interactiva es la extraccién de los espectros originales sumados.

6.2.5. Calibracién en flujo de los espectros DC

El paso final consiste o bien en la normalizacién de los espectros, o bien en su calibracién
en flujo.

Para un primer trabajo (Cincunegui & Mauas, 2002) normalizamos los espectros. El pro-
ceso de normalizacién es muy delicado, por la importante funcién de blaze de los espectros
de alta resolucion y porque ademds ésta varia entre érdenes e incluso cambia a lo largo de
una noche de observacién por variaciones en las condiciones atmosféricas. En la figura 6.5
se puede apreciar claramente, por un lado, la funcién de blaze del orden de Ha (comparar
con el espectro ya calibrado en la figura 6.7), y por el otro, que las lineas del Ca II son tan
anchas que es imposible determinar el continuo por el cual normalizar en este orden. Ademads,
para las estrellas de tipo espectral K en adelante, las bandas moleculares también son muy
importantes, con anchos del tamano de un orden espectroscépico, resultando por lo tanto
casi arbitrario elegir el continuo en estos 6rdenes. La normalizacién se llevé a cabo entonces
de forma interactiva, buscando para cada orden con mucho cuidado un continuo apropiado
por el que dividir.

Este proceso, ademas de no remover totalmente la funcién de blaze, era por otra parte
muy artesanal, en el sentido de que requiere inspeccionar detalladamente cada orden de cada
estrella, y la cantidad de espectros de nuestra muestra hacia esta tarea muy engorrosa y lenta.

Es por eso que decidimos calibrar en flujo los espectros. Primeramente se intenté calibrar
los espectros utilizando el mismo procedimiento que para el caso DS, mediante la observacion
de estandares espectrofotométricas. Pero la variacién de la funcién de blaze entre los espectros
de las estrellas de la muestra y los espectros de las estrellas estdndares hizo imposible éste
procedimiento.

Finalmente, disefiamos un método para calibrar en flujo los espectros DC, pero utilizando
los espectros de baja resolucién como imagenes auxiliares. El procedimiento utilizado se puede
resumir de la siguiente forma:

Para una estrella dada, se toma el espectro DC que se quiere calibrar y un espectro DS
de la misma estrella, elegido previamente, ya calibrado en flujo. El primer paso consiste
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en reducir la resolucién del espectro DS a 13.69 A (4 pixeles), convoluciondndolo con una
gaussiana de ancho adecuado, para incrementar la relacién senal-ruido; ambos espectros se
pueden apreciar en la figura 6.7 (a) (se muestran los mismo érdenes espectroscépicos que
en la figura 6.5). Este espectro remuestreado se utiliza entonces para obtener una funcién
sensitividad para cada orden del espectro DC, como si el espectro DS fuese el de una estrella
estdndar. En la figura 6.7 (b) se puede ver el ajuste hecho a los puntos de calibracién. Notar
que los puntos cuyas longitudes de onda coresponden a lineas espectrales intensas han sido
excluidos para hacer el ajuste. Esto es importante debido a que como utilizamos siempre el
mismo espectro DS para una estrella dada, la fecha de observacién no coincide en general con
la del espectro DC. Por lo tanto, si bien la fotésfera de la estrella (y por lo tanto su continuo)
serd bdsicamente la misma, la cromdsfera estelar habré cambiado, por lo que la intensidad de
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Figura 6.7: Calibracién en flujo de un espectro DC. Se muestran los mismos 6rdenes que en la figura 6.5
para el mismo espectro. (a) La estrella en DS ya calibrada en flujo, en rojo, y remuestreada a 13.69 A para
aumentar la relacién senal-ruido, en azul. Se muestran las secciones del espectro DS correspondientes a los
érdenes seleccionados del espectro DC. (b) Funciones sensitividad para ambos 6rdenes. En cruces verdes se
indican los puntos de calibracién utilizados. (¢) Ordenes del espectro DC ya calibrados. En azul, se muestran
las regiones de los érdenes consecutivos que se superponen. Las cruces verdes muestran los puntos del espectro
DS remuestreados utilizados para calibrar. (d) Las mismas regiones que en las figuras anteriores, pero el
espectro ya se encuentra combinado en un tnico orden.
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las lineas no sera la misma. Una pequena diferencia en la funcién sensitividad puede afectar
seriamente la intensidad de las lineas, y por lo tanto en muchos casos es necesario eliminar
algunos pixeles de la funcién sensitividad.

Cabe aclarar aqui, que para la mayoria de las estrellas tenemos entre 2 y 3 espectros DS
calibrados en flujo. Antes de realizar el calibrado en flujo de los espectros DC, hemos elegido
cuidadosamente el mejor espectro DS para cada estrella, teniendo en cuenta la relacién senal-
ruido, la calidad de la noche de observacién, y comparandolos —en caso de ser posible— con
otras bibliotecas de espectros (ver § 7.2).

Luego, las funciones sensitividad se utilizan para calibrar cada orden del espectro DC. En
la figura 6.7 (c¢) se muestra el espectro DC calibrado; las cruces superpuestas corresponden
al espectro DS remuestreado. El siguiente paso es combinar los érdenes echelle asi calibrados
para obtener un espectro unidimensional, eliminando los extremos de cada orden donde la
relacién senal-ruido es muy pobre y promediando las regiones restantes de overlap entre
6rdenes consecutivos. En la figura 6.7 (d) se muestra el espectro ya calibrado y combinado
en un espectro unidimensional.

Por dltimo, se integré el flujo para obtener la magnitud V, con el filtro correspondiente, y
en los casos necesarios, se multiplicé por el factor adecuado para obtener las magnitudes V'
de la literatura, indicadas en la tabla 7.1.

En la figura 6.8 (a) se muestran los espectros DS y DC para una estrella en particular en
todo el rango espectral cubierto por nuestras observaciones. Para apreciar el buen acuerdo
existente entre ambos espectros, en la figura 6.8 (b) graficamos en mayor escala una seccién
de estos espectros, el DC remuestreado a 6.85 A, que corresponde a 2 pixeles del espectro
DS.
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Figura 6.8: (a) Espectros DS (linea roja) y DC (linea azul) para HD158614 ((60), para todo el rango espectral
de las observaciones. (b) Detalle de los mismos espectros, pero en este caso el de alta resolucién estd remues-
treado a 6.85 A.
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Capitulo 7

La biblioteca de espectros

El universo (que otros llaman la Biblioteca) se compone de un nimero indefinido,

y tal vez infinito, de galerias hexagonales, con vastos pozos de ventilacion en el medio,
cercados por barandas bajisimas. [...] En el zagudn hay un espejo, que fielmente

duplica las apariencias. Los hombres suelen inferir de ese espejo que la Biblioteca no es infinita
(si lo fuera realmente sa qué esa duplicacion ilusoria?); yo prefiero sonar

que las superficies brunidas figuran y prometen el infinito...

La luz procede de unas frutas esféricas que llevan el nombre de ldmparas. [...]

Cuando se proclamd que la Biblioteca abarcaba todos los libros, la primera impresion

fue de extravagante felicidad. [...] También se esperd entonces la aclaracion de los misterios
bdsicos de la humanidad: el origen de la Biblioteca y del tiempo. [...]

Quizd me enganen la vejez y el temor, pero sospecho que la especie humana —la inica—

estd por extinguirse y que la Biblioteca perdurard: iluminada, solitaria, infinita,
perfectamente inmdvil, armada de volimenes preciosos, initil, incorruptible, secreta.

JORGE Luis BORGES

Existen bibliotecas de espectros de estrellas de tipo espectral tardio disponibles para dife-
rentes propdsitos, y por lo tanto con diferentes propiedades. Por ejemplo, para hacer sintesis
espectral de la poblacién estelar de galaxias, se necesita una biblioteca homogénea y completa
que cubra un amplio rango espectral, mientras que la resolucién espectral es sélo secundaria.
Una de las bibliotecas con mejor resolucién espectral utilizada para este propésito es la de
Serote Roos et al. (1996), con sélo 1.25 A de resolucién.

Esta resolucién es mucho menor que la necesaria para estudiar actividad cromosférica.
La actividad estelar se ve sélo en el centro de las transiciones mas intensas, que usualmente
disminuyen su absorcion, y sélo en los casos mas extremos pueden llegar a emitir.

Sélo hay algunas bibliotecas disponibles en resolucién alta y media. Entre las mas relevan-
tes para estudios de actividad estelar podemos nombrar a las de Montes et al. (1997, 1999) y
Montes & Martin (1998). Sin embargo, estas bibliotecas fueron publicadas para ser utilizadas
para sustraccién espectral, y por lo tanto se limitan a estrellas muy poco activas.

Por otro lado, la extensa biblioteca de Prugniel & Soubiran (2001) no incluye la regién de
las lineas H y K del Ca II, fundamental para estudios de actividad estelar. Ademads, no incluye
estrellas de tipo dMe, interesantes para este tipo de trabajos ya que presentan las mayores
emisiones cromosféricas observadas. Mdas aun, en algunas de estas estrellas se observaron
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grandes fulguraciones.

En general, estas bibliotecas no estdn calibradas en flujo (en la ultima citada sélo estdn
calibrados en flujo los espectros de baja dispersién). Este hecho limita su utilidad para ciertos
estudios, como puede ser la exploracién de las correlaciones existentes entre diferentes indices
de flujo. Finalmente, todas estas bibliotecas estdn compuestas de estrellas del Hemisferio
Norte, debido basicamente a la gran cantidad de telescopios del tipo de 2 m de didmetro
disponibles alli.

En este capitulo presentamos una bibiloteca de espectros echelle de alta resolucion de es-
trellas enanas de tipo espectral tardio del Hemisfero Sur, que cubren el rango entre F6 y M5,
y con diferentes niveles de actividad. El procesamiento de las observaciones es el descripto
en el capitulo 6. El método utilizado para el procesamiento de las observaciones, asi como
la comparacién con otras bibliotecas presentada en este capitulo, fueron publicados en Cin-
cunegui & Mauas (2004). Asi mismo, parte de la biblioteca de espectros de alta resolucién
calibrados en flujo se halla disponible para la comunidad cientifica en:
http://vizier.cfa.harvard.edu/viz-bin/VizieR?-source=J/A+A/414/699
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Figura 7.1: Diagrama HR de la muestra de estrellas. Se incluyen sélo las estrellas de las que se tienen ob-
servaciones en DS. Tres estrellas, K1, K13 y K26, fueron excluidas de estos gréaficos por no tener medido el
paralaje. (a) Muestra total de estrellas. Los colores son los mismos que los de los rétulos que identifican a
cada estrella en la tabla 7.1: azul para estrellas F, verde para G, magenta para K y rojo para M. Notar que
las tres estrellas cuyos rétulos se incluyen, si bien estdn catalogadas como enanas, claramente estdn fuera de
la secuencia principal. Con cuadros de color se indican las secciones que se detallan en las otras figuras. (b)
Estrellas de tipo solar. Con una estrella en amarillo se encuentra indicada la ubicacién del Sol. (c¢) Estrellas
no variables utilizadas para calibrar el indice S (ver § 8.1.2). (d) Estrellas con alto nivel de actividad: los
tridngulos llenos corresponden a estrellas dMe o a estrellas que presentan posibles fulguraciones, mientras que
los cuadrados vacios y las estrellas corresponden a estrellas de tipo BY Dra y RS CVn respectivamente.
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7.1. La muestra de estrellas

La muestra de estrellas fue elegida de acuerdo a varias condiciones. Por un lado, se inclu-
yeron 18 estrellas no variables, segin Henry et al. (1996), que fueron utilizadas para calibrar
el habitual indice S del Ca II (ver § 8.1.2). Se incluyeron estrellas tardias con altos niveles
de actividad, estrellas de tipo solar, estrellas planetarias, y otras estrellas para completar
una, distribucion medianamente uniforme en tipo espectral. En la figura 7.1 se muestran
diagramas HR para estos diferentes subgrupos de la muestra.

En la tabla 7.1 se listan las estrellas incluidas en la muestra. Se incluyen también sus
propiedades fotométricas, espectroscépicas, fisicas y dindmicas. Algunas de ellas han sido
estimadas, como se explica a continuacién. En la figura 7.2 se muestran algunos espectros de
estrellas de diferentes tipos espectrales.

2 - M4Ve (B-V)=1.74 (GL699)

M1/2V (B-V)=1.51 (HD42581)
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Figura 7.2: Algunos espectros de estrellas de diferentes tipos. Para una mejor comparacién, los espectros estdn
normalizados a 1 en el filtro V.
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Tabla 7.1.: Lista de las estrellas observadas y sus propiedades. En la primera columna se incluye el rétulo con
que se identifica cada estrella en las figuras de este trabajo, junto con su nimero HD, GL o HR. Los simbolos
indican: ©® estrella de tipo solar - § estrella considerada no variable y utilizada para calibrar el indice S en
Henry et al. (1996) - x estrella dMe, o que se presume muy activa - T estrella de tipo RS CVn - f estrella de
tipo BY Dra - @ estrella planetaria.

De la segunda a quinta columnas se indican el tipo espectral, la magnitud V, y los indices de color B—V y
U —B. En la sexta columna se incluye la velocidad radial, en km/s. La séptima columna contiene la distancia,
medida en parsecs, de acuerdo a las siguientes referencias: * Perryman et al. (1997) y ® Jenkins (1952).

En la octava columna se lista la Tes estimada como se indica en § 7.1.1. En la novena y décima columnas
aparecen la gravedad superficial y la metalicidad, extraidas de las referencias: ¢ Cayrel de Strobel et al. (2001)
y ¢ Cayrel de Strobel et al. (1997).

De la columna 11 a la 13 se listan el radio estelar (en unidades del radio solar), la magnitud bolométrica
absoluta y la luminosidad, también en unidades solares. Estas tres cantidades estdn estimadas a partir de la
Tesr y €l color B—V. En la columna 14 se lista el periodo de rotacién medido, proveniente de las referencias:
¢ Glebocki & Stawikowski (2000) - / Reiners & Schmitt (2003) - ¢ Saar & Osten (1997) - * Baliunas et al.
(1996) - * Saar et al. (1990) - / Hooten & Hall (1990) - ¥ Pettersen (1989) - ! Saar et al. (1997). En los casos
indicados con <, el periodo de rotacion estd estimado a partir de la velocidad rotacional medida (ver § 7.1.2).
En la columna 15, se listan los periodos de actividad conocidos, indicando con “no” aquellas estrellas que no
presentan un comportamiento ciclico, de acuerdo a Baliunas et al. (1995).

Por 1ltimo, en la columna 16 se listan la cantidad de observaciones en alta dispersién calibradas en flujo para
cada estrella.

1D tipo V B-V U-B Vrad d Teesr logg [Fe/H] R Mypal L Prot Peic N

F1: HD28246 F6V 6.39 0.40 37.04% 6519 1.26 3.62 2.57 5
F2: HD16673 § F6V 5.80 0.47 0.03 -4.00 21.54% 6279 4.16 -0.01° 1.04 4.19 1.52 7.00" 9
F3: HD120136 & F6IV ~ 4.50 0.48 -15.60 15.60% 6249 4.18 0.32° 1.39 3.59 2.64 4.00" 11.60 3
F4: HD38393 § F7V 3.60 0.47 -9.70 8.97% 6283 4.10 -0.12° 1.20 3.89 2.00 12.999%¢ 12
F5: HD35850 F7V 6.31 0.50 26.84% 6170 4.40 0.00° 1.07 4.21 1.48 0.859¢ 5
F6: HD45067 § F8V 5.90 0.53 0.05 44.30 33.09% 6083 4.17 -0.16° 1.64 3.34 3.30 8.00" 11
F7: HD19994 & F8V 5.06 0.57 0.12 18.30 22.38¢ 5953 4.10 0.15° 1.73 3.33 3.35 8.579¢ 8
F8: HD114762 & FoVv 7.30 0.55 -0.07 49.90 40.57% 6018 4.10 -0.82° 1.08 4.29 1.38 53.829¢ 3
F9: HD43587 FoVv 5.71 0.61 0.08 12.80 19.32% 5825 -0.08° 1.16 4.28 1.39 20.00" 7
HD17576 GOV 7.92 0.52 163.10¢ 6115 3.15 1.90 1.25E+1 4
HD123732 GOV 7.55 0.53 62.97% 6083 1.46 3.60 2.62 2
HD52265 @  GOIII-IV 6.30 0.54 53.25  28.07% 6063 4.29 0.21° 1.16 4.10 1.64 8.909¢ 2
HD215768 © GOV 7.50 0.55 39.46% 6018 0.96 4.55 1.09 5
HD54579 © GOV 8.07 0.55 59.00% 6018 1.11 4.25 1.43 4
HD202996 © GOV 7.47 0.55 53.30¢ 6018 1.32 3.87 2.04 2
HD17051 0@ GOV 5.40 0.57 17.24% 5953 4.22 -0.04° 1.14 4.23 1.45 7.909 5
HD75289 © GOla 6.36 0.58 0.09 14.00 28.94% 5921 4.51 0.28° 1.24 4.06 1.71 8
HD11131 ©§ GO 6.72 0.60 0.12 -2.50 23.00® 5844 4.50 -0.06° 0.86 4.91 7.78E-1 5.30! 9
HD150433 © GO 7.24 0.64 0.07 -42.10 29.55% 5733 0.91 4.88 8.02E-1 8
HD187923 © GOV 6.10 0.68 0.13 -16.70 27.66% 5610 3.97 -0.20° 1.52 3.86 2.05 7
HD213240 0 GO/1V  6.80 0.61 40.75% 5825 1.48 3.75 2.27 3
HD3405 © GO/1V  6.78 0.64 -3.00 43.88% 5733 1.67 3.56 2.70 5
HD130948 © G1Vv 5.88 0.55 0.00 -1.50 17.94% 6005 4.18 -0.20° 0.93 4.64 1.00 6.149° 5
HD45270 © G1v 6.53 0.56 23.50% 5976 0.91 4.70 9.47E-1 6
HD48189 © G1.5V  6.18 0.57 0.16 32.30 21.67% 5969 0.99 4.52 1.11 6
HD20619 © G1.5V  7.10 0.59 0.09 20.60 24.68% 5888 4.48 -0.20° 0.77 5.14 6.32E-1 10
HD9562 (©§ G2IV  5.76 0.60 0.24 -14.60 29.66% 5847 3.90 0.18° 1.73 3.40 3.12 29.00" 8
HD128620 © G2V -0.01 0.71 0.22 -24.60 1.35% 5520 4.31 0.22¢ 1.28 4.30 1.37 29.009 7
HD202628 © G2Va 6.75 0.63 0.14 10.70 23.79% 5764 4.52 -0.14° 0.90 4.87 8.11E-1 9
HR6060 © G2Va  5.50 0.65 0.16 10.60 14.03% 5702 4.49 0.5 ¢ 0.98 4.75 9.02E-1 23.709 11
HD20766 © G2.5V  5.54 0.64 0.08 12.20 12.12% 5733 4.54 -0.22° 0.82 5.12 6.45E-1 10
HD219709 © G2/3V  7.52 0.65 0.04 20.80 39.48% 5702 -0.02° 1.08 4.53 1.11 7
HD217343 © G3V 7.48 0.62 32.03% 5795 0.86 4.95 7.50E-1 2
HD30495 ©§ G3V 5.50 0.64 0.13 16.80 13.32¢ 5733 4.30 -0.13° 0.91 4.87 8.08E-1 9.109 11
HD189567 © G3V 6.07 0.64 0.07 -12.20 17.71¢ 5733 4.10 -0.30° 0.93 4.82 8.46E-1 8
HD19467 © G3V 7.00 0.65 0.15 12.30 31.49% 5702 1.10 4.50 1.14 9
HD1835 §i G3V 6.38 0.67 0.22 -6.80  20.39% 5641 4.22 -0.01° 0.97 4.81 8.57TE-1 7.789 9.10 10
HD12759 © G3V 7.30 0.67 49.16% 5641 1.53 3.82 2.13 4
HD212330 © G3IV-V 5.31 0.68 0.13 7.80  20.49% 5610 4.00 -0.04° 1.62 3.72 2.33 9
HD160691 © G3IV-V 5.15 0.70 0.23 -9.00 15.28% 5549 4.20 0.20° 1.34 4.19 1.51 13.9797 8
HD173560 © G3/5V  8.67 0.62 0.14 -5.50 85.84% 5795 1.34 4.00 1.80 9
HD151770 © G3/5V  8.34 0.65 134.20% 5702 2.52 2.69 6.04 4
HD3795 ©§ G3/5V 6.14 0.70 0.21 -53.10 28.56% 5549 3.75 -0.70° 1.58 3.82 2.12 32.00" no 9
Continia en la pdgina siguiente
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Continuacién de la Tabla 7.1

1D tipo V B-V U-B  viaa d  T.s logg [Fe/H] R My, L Prot  Pee N
HD59967 © G4V 6.67 0.60 8.60 21.77% 5844 0.84 4.98 7.31E-1 9.787¢ 5
HD38858 © G4V 5.97 0.64 0.07 29.20 15.56% 5733 0.86 5.00 T7.16E-1 5
HD117176 0@ G4V 5.00 0.69 0.26 4.90 18.11% 5580 3.83 -0.11°¢ 1.67 3.68 2.43 6.474¢ 4
HD165185 © G5V 5.95 0.57 0.12 13.20 17.37% 5966 4.49 -0.06° 0.88 4.77 8.87TE-1 5.909 10
HD147513 © G5V 5.38 0.60 0.14 10.10 12.87% 5866 4.52 0.03¢ 0.89 4.83 8.41E-1 8.509 10
HD210918 © G5V 6.26 0.62 0.14 -18.00 22.13% 5795 4.43 -0.18¢ 1.04 4.54 1.10 8
HD197076 © G5V 6.45 0.63 0.09 -37.00 20.99% 5764 0.92 4.84 8.32E-1 23.00 6
HD172051 © G5V 5.86 0.64 0.17 35.60 12.98% 5733 0.76 5.28 5.53E-1 10
HD203019 © G5V 7.87 0.64 36.38% 5733 0.84 5.06 6.80E-1 4
HD4308 © G5V 6.54 0.65 0.12 97.70  21.85% 5702 4.29 -0.47¢ 0.94 4.83 8.40E-1 9
HD202917 © G5V 8.67 0.65 -1.00 45.85% 5702 0.74 5.35 5.20E-1 5
HD213941 © G5V 7.59 0.66 0.12 66.90 32.28% 5672 -0.42°¢ 0.87 5.03 7.01E-1 9
HD19034 © G5 8.09 0.67 0.11 -19.90 35.30% 5641 0.77 5.33 5.32E-1 8
HD197214 © G5V 6.95 0.67 -19.80 22.44% 5641 0.82 5.17 6.14E-1 8
HD203244 G5V 6.97 0.73 20.47% 5461 4.49 -0.21° 0.80 5.36 5.15E-1 1
HD41824 7 G6V 6.57 0.72 0.34 29.73% 5491 1.39 4.15 1.56 10
HD36435 G6/8V  7.01 0.73 19.57¢ 5473 4.49 -0.02° 0.75 5.50 4.54E-1 11.209 5
HD219834 § G6/8IV  5.19 0.79 0.41 10.20 30.30° 5287 3.90 0.09° 2.94 269 6.05 42.50"  21.00 9
HD10700 § G8V 3.50 0.72 0.22 -16.40 3.65% 5491 4.30 -0.59¢ 0.70 5.64 3.98E-1 34.509 9
HD39917 7 G8V 7.90 0.76 194.90% 5374 5.20 1.38 2.02E4+1 4.139¢ 9
HD152391 §i G8V 6.64 0.76 0.32 41.20 16.94% 5374 0.81 5.42 4.87E-1 11.439 10.90 9
HD158614 § GIIV-V  5.31 0.72 0.31 -76.80 16.45% 5491 4.04 -0.05° 1.37 4.18 1.53 34.00" 9
HD25069 GoV 5.84 0.99 43.71% 4739 4.35 2.31 8.56 5
K1: HD37572 Kov 7.93 0.83 5175 10
K2: HD23249 §i KOoIV 3.51 0.92 0.68 -6.10 9.04% 4930 3.95 0.05°¢ 2.33 3.50 2.86 71.00" 11
K3: GL3689 KO0 7.54 1.05 0.90 10.70 80.71% 4597 4.05 2.59 6.58 9
HD3443 § K1V 5.57 0.71  0.20 16.90 15.53% 5520 4.57 -0.16% 1.13  4.57 1.07 30.00" no 9
HD13445 & K1V 6.17 0.77 10.91¢ 5345 4.75 -0.21°¢ 0.66 5.90 3.14E-1 30.009 5
HD26965 § K1V 4.41 0.82 0.45 -42.20 5.04% 5203 4.31 -0.25° 0.73 5.78 3.51E-1 37.109 10.10 10
HD177996 K1V 7.88 0.86 0.53 -32.00 31.77% 5092 0.99 5.21 5.94E-1 9
HD128621 K1V 1.33 0.88 0.67 -20.70 1.35% 5037 4.51 0.24¢ 0.89 5.50 4.54E-1 42.009 9
HD17925 §t K1V 6.00 0.91 0.55 18.80 10.38% 4956 4.60 0.10° 0.83 5.70 3.77E-1 6.769 7
HD119285 1 K1Vp 7.69 1.04 76.16% 4619 3.52 2.88 5.07 12.03° 5
2: HD22049 §i K2V 3.73 0.88 0.58 15.50 3.22% 5037 4.38 -0.14° 0.70 6.01 2.84E-1 11.689 11
HD38392 § K2V 6.15 0.94 0.74 -10.10 4877 4.50 0.02¢ 17.309 10
:HD27442 & K2IVa 4.44 1.08 1.07 29.30 18.23% 4535 3.30 0.22°¢ 3.98 2,69 6.01 54.6097 9
:HD105115 K2/3V  6.90 1.41 350.90% 3787 47.72 -1.92 4.20E42 5
5: GL349 * K3V 7.22 1.00 0.90 26.70 12.68% 4721 0.68 6.36 2.05E-1 13.309 12
: GL542 K3V 6.66 1.03 0.94 -14.90 11.83% 4646 4.50 0.26° 0.86 5.91 3.10E-1 10
:HD32147 K3V 6.22 1.06 0.99 27.00 8.81% 4572 4.57 0.34° 0.83 6.07 2.68E-1 47.409 11.10 10
:HD188088 i K3/4V  6.18 1.02 0.96 -7.10 14.22% 4671 1.27 5.05 6.87E-1 16.507 6
: GL610 K3/4V  7.40 1.04 0.94 34.00 18.54% 4622 -0.03¢ 0.98 5.60 3.90E-1 10
: HD216803 K4V 6.48 1.10 7.64% 4473 0.68 6.59 1.67E-1 10.309 2
:HD131977 K4V 5.74 1.11 1.03 25.90 5.91¢ 4450 4.58 0.03° 0.75 6.39 2.00E-1 44.609 9
: GL416 K4V 9.05 1.21 1.08 -6.00 22.73% 4216 0.76 6.61 1.63E-1 7.60" 10
: HD5869 K4V 7.50 1.49 210.10* 3525 29.42 -0.56 1.20E42 2
: HD94683 K4V 5.97 1.78 2.01 510.20% 2928 449.90 -5.67 1.33E+4 7
:HD156425 K4V 7.88 1.94 2788 -0.20°¢ 7
: GL845 * K4.5V  4.69 1.06 0.99 -40.40 3.63% 4572 4.50 -0.23° 0.69 6.47 1.86E-1 22.009 10
: GL435 * K4/5V  7.77 1.07 0.90 13.30 12.51% 4547 0.59 6.84 1.31E-1 9
:HD156026 t K5V 6.34 1.16 0.94 -1.60 5.97% 4332 4.67 -0.21° 0.63 6.89 1.26E-1 18.509 21.00 7
:GL517 * K5Ve 9.31 1.20 1.04 -19.00 19.79% 4238 4.50 -0.15% 0.58 7.19 9.57TE-2 3.909 9
: HD4967 K5V 8.96 1.28 15.20% 4061 0.60 7.27 8.90E-2 1
2: HD157881 K5 7.54 1.36 1.27 -24.00 7.72% 3890 4.70 -0.20¢ 0.70 7.13 1.01E-1 7.31%¢ 10
: GL536 M1 9.72 1.49 1.17 10.18% 3525 0.51 8.24 3.64E-2 8
: GL526 * M1.5 8.46 1.45 1.09 15.31 5.43% 3650 0.42 8.53 2.79E-2 9.259¢ 9
: GL1 M1.5 8.57 1.46 0.96 23.60 4.36% 3619 0.33 9.07 1.69E-2 9
: HD42581 =« M1/2V  8.14 1.51 5.77% 3455 0.67 7.76 5.66E-2 8.829%¢ 8
: HD36395 M1.5 7.92 1.52 1.21 10.60 5.69% 3415 4.80 0.60¢ 0.77 7.50 7.15E-2 8
: GL479 M2 10.64 1.57 1.14 9.66% 3217 0.55 8.48 2.90E-2 7
M10:HD180617 % M2.5 9.13 1.50 1.15 32.40 5.87% 3494 0.41 8.78 2.22E-2 2.249¢ 8
M13:GL388 * M3.5Ve 9.43 1.54 1.08 10.80 4.70% 3336 0.35 9.29 1.38E-2 2.60% 8
M14:GL375 * M3.5 11.27 1.56 0.91 15.90% 3256 0.64 8.09 4.16E-2 13
M16:GL699 * M4Ve 9.54 1.74 1.29 -106.80 1.82% 2969 0.28 10.33 5.30E-3 3.329¢ 11
M18:GL551 * M5.5Ve 11.05 1.97 1.43 1.30% 2762 0.17 11.69 1.51E-3 20
Sin observaciones en dispersidn simple
HD206860 GOV 6.00 0.53 0.03 -18.90 18.39% 6083 4.25 -0.20° 0.87 4.72 9.30E-1 5.00" 6.20
HD175897 © GOV 8.50 0.62 20.70 105.90% 5795 1.78 3.38 3.21
HD183414 © G3V 7.91 0.61 5.70 35.44% 5816 0.78 5.16 6.20E-1
HD1237 & G6V 6.70 0.50 17.62% 6180 4.70 0.10¢ 0.58 5.52 4.46E-1
11: HD201247 K1/2V+ 7.10 0.60 32.33% 5856 1.01 4.55 1.08
K33: GL1049 * K7 9.56 1.31 1.10 16.53 3995 0.53 7.62 6.40E-2
K34: GL825 * K7 6.68 1.41 1.20 23.00 3.95 3774 0.60 7.60 6.55E-2

Continta en la pdgina siguiente
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Continuacidn de la Tabla 7.1
1D tipo V B-V U=B  vpaa d T logg [Fe/H| R My, L Pt  Pee N
M1: GL182 * MO0.5Ve 10.10 1.30 1.15 39.00 26.67% 4016 0.65 7.15 9.91E-2 4.40F
M2: GL803 * MO 861 1.44 0.95 1.20 9.94 3681 0.69 7.40 7.85B-2 4.85F
M3: GL1264 * MO.5 9.80 1.46 1.16 16.13 3619 0.70 7.46 T7.43E-2
M11:GL735 * M3 10.20 1.40 -13.49 11.59 3805 0.34 8.81 2.16E-2 3.289¢
M12:GL431 M3.5 11.52 1.38 10.48% 3848 0.16 10.40 4.97E-3
M15:GL729 * M3.5 10.95 1.60 -4.00 2.97 3098 0.17 11.17 2.44E-3
M17:HD293817 M5V 9.82 1.68 3024

7.1.1. Estimacion de T,q

Un pardmetro estelar importante es la temperatura efectiva, ya que es necesaria para
calcular flujos absolutos a partir de flujos aparentes, mediante la férmula (ver capitulo 2)

4
P — (Fbol) = AmoTeq (10 pe)? 100-4(V+BO=MZ) ¢ (7.1)
fool L

En la bibliografia se encuentra la temperatura efectiva de sélo 57 de las 122 estrellas de

la muestra. Johnson (1966) presenta una de las clasificaciones espectrales més confiables,
y en particular da valores de indices de color, correccién bolométrica y T para 38 tipos
espectrales de estrellas de la secuencia principal.

En la figura 7.3 se muestra la interpolacién de estos valores que hemos hecho para calcular
los valores de T.g utilizados. Asi mismo, también se utilizaron los datos de Johnson (1966)
para estimar la correccion bolométrica de las estrellas de la muestra, y, contando también con
el paralaje, poder calcular la magnitud bolométrica absoluta y la luminosidad que se grafican
en los diagramas HR presentados, a partir de las férmulas

2
) y L:<10dpc> Lo10-04(VHBO=ME,) (7.2)
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Figura 7.3: (a) Teg en funcién del color B—V. Los tridngulos llenos corresponden a los puntos tabulados en
Johnson (1966), mientras que las cruces pertenecen a las estrellas que tienen Teg medida en Cayrel de Strobel
et al. (2001, 1997). En ambos casos, el color indica el tipo espectral. La curva sélida corresponde al ajuste
a los puntos tabulados que fue utilizado para calcular la Teg que se lista en la tabla 7.1. () Comparacién
entre la Tegq medida en los trabajos citados y la calculada por interpolacién. La recta corresponde a la funcién
identidad.
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Por homogeneidad, hemos utilizado la temperatura estimada de esta forma para toda la
muestra de estrellas.

7.1.2. Estimacion de P,

Otro pardmetro estelar muy importante, en particular para comprender el efecto dinamo,
es el periodo de rotaciéon. Lamentablemente, hay muy pocas mediciones de este valor: sélo 40
de las estrellas tienen medido su periodo mediante diferentes técnicas.

Un pardametro més ficilmente medible es v sin i, la velocidad de rotacién proyectada en la
linea de la visual. Si se cuenta con este dato,

2T R, sin1

Pt = (73)

v8ing
Pero la inclinaciéon 7 del polo de la estrella con respecto a la linea de la visual es un dato
ain mds complicado de medir, por lo que se suele estimar (Saar & Osten, 1997)
2nR, <sini > 2R,
vsing ~ 2usini’
De las 122 estrellas, 53 tienen v sin4 medido, siendo que 34 de ellas también tienen medido

Py ~ (7.4)

el periodo de rotacién. En la figura 7.4 se puede ver la relacién que hay entre el periodo medido
y el estimado por la ecuacién 7.4 para las estrellas que cuentan con ambas mediciones. La
dispersién es bastante alta, pero obviamente proviene de suponer un dngulo ¢ promedio para
todas las estrellas.

En la columna correspondiente de la tabla 7.1 se incluyd, de existir, el P.,; medido, y en
su defecto, el estimado de esta manera. Suman en total 59 estrellas con periodo de rotacién.

80 —

Figura 7.4: Prot estimado de la ecuacién 7.4 en funcién
del P.ot medido. La recta graficada tiene pendiente
1. Si bien se aparta mucho de la recta para el
valor de vsin s calculado por Glebocki & Stawikowski
(2000), Fekel (1997) mide una velocidad rotacional
de 0.3 kmm/s para esta estrella. Usando este tltimo
valor para calcular el Py, €l acuerdo con el periodo

60 -

40 —

P .. calculado [dias]

R0
rotacional medido es mucho mejor, como muestra el
tridngulo vacio.

P

medido [dias]

rot

7.2. Comparacion con otras bibliotecas

Prugniel & Soubiran (2001) observaron 18 de las estrellas de nuestra muestra. Aunque en
la mayoria de los casos nuestros espectros y los suyos concuerdan muy bien, en algunas de las
estrellas es posible encontrar pequenas diferencias. Por ejemplo, en la figura 7.5 comparamos
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el espectro de HD9562 ((:20) nuestro (c¢) con el de ellos (d). Se puede apreciar que los
continuos difieren, pareciendo que nuestro espectro corresponde a una estrella més roja que
el de ellos.

-

—
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Figura 7.5: Comparacién entre nuestro espectro (¢) de HD9562 ((G20) con otro espectro de la misma estrella de
Prugniel & Soubiran (2001), remuestreado a nuestra resolucién (d). También se muestra una estrella de tipo
espectral G2IV y color B—V=0.62 (Silva & Cornell, 1992, a), y nuestro espectro remuestreado a la misma
resolucién (b). Los cuatro espectros estdn desplazados arbitrariamente por claridad.

Para corroborar si la diferencia se debia a un error en nuestra calibracién, comparamos
un espectro de resolucién mds baja de una estrella del mismo tipo espectral, tomado de
Silva & Cornell (1992, a), con el nuestro remuestreado a esta menor resolucién (5). Como el
posible problema aparecia sélo en el continuo, y éste depende del tipo espectral y no del nivel
de actividad de la estrella, para hacer esta comparacién es irrelevante que los espectros no
pertenezcan a la misma estrella. Vemos en esta misma figura que estos ltimos dos espectros
son practicamente iguales. Hemos comparado todos nuestros espectros con ambas bibliotecas
mencionadas, encontrando diferencias menores al 10 % en la mayoria de los casos.

Como ejemplo de las diferencias que puede haber entre estrellas del mismo tipo espectral
pero diferente nivel de actividad, en la figura 7.6 se comparan varias estrellas de tipo solar
incluidas en la muestra con el flujo solar del atlas FTS de Brault & Neckel (Neckel, 1999),
remuestreado a nuestra resolucién. Como era de esperar, la contribucion fotosférica de todas
las estrellas es practicamente la misma, mientras que los centros de las lineas son diferentes,
mostrando que si bien estas estrellas tienen fotésferas muy similares sus niveles de actividad
difieren.

Cabe mencionar que los espectros de esta biblioteca fueron utilizados para el estudio de
la cromésfera de 9 estrellas similares al Sol (Vieytes, Mauas, & Cincunegui, 2005).
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Figura 7.6: Comparacion entre diferen-
tes estrellas de tipo solar y el Sol. Por
claridad, los espectros han sido norma-
lizados a flujo unitario en el filtro V.
(a) Regién del Ca II H y K. (b) Regién
del He I D3 y del doblete D del Na I.
(¢) Regién de Ho.
Ordenadas de mayor a menor flujo en
el Ca II, las estrellas son:

G5V y B—V=0.65
G36: G3/5 y B—V=0.65
G24: G265V y B—V=0.64
G23: G2Vay B—V=0.65
Sol: G2Vy B—V=0.66.
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Capitulo 8

Indicadores de actividad

Ahora no habia ni un solo signo mio en todo el espacio. Podia empezar a trazar otro,
pero en adelante sabia que los signos sirven también para juzgar a quien los traza

y que en un ano galdctico los gustos y las ideas tienen tiempo de cambiar,

y el modo de considerar los de antes depende del que viene después;

en fin, temia que lo que ahora podia parecerme un signo perfecto,

dentro de doscientos o seiscientos millones de afios me dejase mal parado.

ITALO CALVINO

8.1. Las lineas del Ca II

8.1.1. Medicién del indice S y calibracién del flujo del continuo

El tradicional indice Syrw se mide con un instrumento especialmente disenado para tal fin,
consistente en un espectrémetro de cuatro canales: dos canales miden el nimero de cuentas
por A en dos ventanas del continuo de 20 A de ancho cercanas a las lineas, Nj y Ny (centrados
en 3891 y 4011 A respectivamente), mientras que los dos canales restantes miden el niimero
de cuentas en las lineas K y Hdel Ca II con un perfil instrumental triangular de 1.09 A de
ancho total a mitad de altura, Nx y Ny (para una descripcién més detallada del instrumento
ver, por ejemplo, Vaughan et al., 1978). A partir de estas mediciones, el indice se define como
la razon entre el nimero de cuentas en las lineas y en los continuos:
Nu + Nk
Na + Ny’

siendo « una constante.

SMW =« (8.1)

Para reproducir las mediciones del indice Syw con nuestros espectros, hemos calculado el
flujo promedio en la superficie terrestre en dos ventanas del continuo cercano a las lineas H
y K, fao v fr- Luego integramos el flujo en las lineas con una funcién de peso triangular que
reproduce la respuesta del instrumento de Mount Wilson, como se muestra en la figura 8.1, y
los dividimos por el drea del tridngulo, obteniendo fx y fu, los flujos promedios en las lineas.
Por 1ltimo, definimos:

L fxk+fu [ Fx+ Fu
5= fa+fr <_ FA+FR) ’ (8.2)
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Figura 8.1: Ventanas utilizadas para calcular el indice S. Se muestran cuatro estrellas de diferentes tipos
espectrales y niveles de actividad. Para cada una, debajo de la figura principal se muestran en detalle las
lineas H y K. En cada caso se muestran dos espectros correspondientes a dos noches diferentes. Adem4s,
superpuestas, se sefialan en rojo las regiones de integracién de los continuos y de las lineas. Para estas tltimas
se han utilizado perfiles triangulares.

donde los flujos que aparecen entre paréntesis son los flujos en la superficie estelar.

Asignarle un error a estas mediciones es un proceso complicado, debido a la cantidad de
calibraciones intermedias involucradas. Como se explicé en § 7.2, los errores en la calibracion
del flujo son en general menores al 10 %. Estimamos entonces que como cota méaxima los
errores en S serdn del orden del 20 %. Segun veremos mds adelante, los errores reales son
menores que este limite.

Como se puede apreciar en varias de las figuras del capitulo 6 (ver por ejemplo la figura 6.8),
la regién del Ca II tiene muy baja relacién senal-ruido, en particular para las estrellas mds
tardias. Antes de utilizar este indice S como indicador de actividad, realizamos entonces
varios testeos sobre su confiabilidad.

Como primer paso, corroboramos la precision de nuestras mediciones del flujo en los con-
tinuos. Para eso, graficamos el flujo absoluto en el continuo, F5 + FR, calculado de acuerdo
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a la ecuacion 7.1, en funcién del color, como se muestra en la parte superior de la figura 8.2.
Los diferentes colores de los puntos representan el tipo espectral.

TR T error

Figura 8.2: En el panel supe-
rior, logaritmo del flujo del
continuo del Ca II en fun-
cién del color. El ajuste li-

log (F, + Fy) [log (erg cm™ st A-1)]

/

L]
X

neal, en negro, estd realiza-
do sélo con las estrellas con
VI L 0. N S - B -V < 1.2. Se indica la
| xR barra de error del 10 % pa-
Xk ra cada medicién®. En ro-

jo, el ajuste propuesto por
I W] Hall (1996) para el continuo
P Lerrer x1 en 3950 A. En el panel infe-

l ! | 8 " - rior se muestran los residuos.
0.5 1 1.5 2

residuos [dex]
=

Observacionalmente se encuentra que el logaritmo en el flujo del continuo, para cualquier
regién espectral, es una funcién lineal del color para estrellas tempranas de la secuencia
principal. En la misma figura se muestra en negro el ajuste lineal hecho para estrellas de
B—V < 1.2, junto con las bandas de error de +3 ¢, calculadas de acuerdo a la ecuacién A.13.
Las estrellas con mayor indice de color, todas las M y las K tardias, no presentan una clara
correlacién entre el flujo del continuo y el color.

Dos espectros individuales, que estdn indicados en la figura con tridngulos verde y ro-
jo, fueron descartados del ajuste y también se descartaron sus valores de S: dado que se
diferenciaban claramente del resto, se inspeccionaron particularmente y se corroboré que
presentaban anomalias en la calibracién en flujo. El ajuste lineal fue hecho entonces con los
654 espectros restantes, pertenecientes a 89 estrellas, obteniendo:

log (Fa + Fr) = (—2.119 +0.009)(B — V) + (8.537 £ 0.007) y p= —0.971, (8.3)

con una significancia del 95 % (ver Apéndice A) considerando errores porcentuales del 10 %,
como se indica en la misma figura. Ademads, la desviacién estdndar puede acotarse por:

o [log (Fa + Fr)] £0.005dex para B-V <1.2. (8.4)

(®)En esta figura, asi como en todas las otras de este capitulo en las que se grafica el logaritmo en base
10 de cierta cantidad, hemos hecho la siguiente aproximacién para graficar los errores: si la magnitud z
medida pertenece al intervalo [Z — o, Z + o], entonces log(z) € [log(Z) + log(1 — £), log(Z) + log(1 + £)] ~
[log(Z)— 17557 log(Z)+ 55z ], por lo que los errores en los gréficos logaritmicos corresponden a giog() =

Oz
In10z*
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Por su parte, Hall (1996), recopilando datos espectrofotométricos de varios autores, estudia
el flujo del continuo del Ca II a 3950 A, promediado en ventanas de diferentes anchos de
acuerdo al origen de los datos. Haciendo un ajuste lineal con el indice de color obtiene:

log (F3950)Ha11 = [—1995 (B — V) + 8221] + 0.045, (85)

para menos de 94 estrellas enanas con —0.1 < B — V < 1.2. Este ajuste se muestra en rojo
en la figura 8.2. Si bien hay una diferencia entre ambos ajustes, debe tenerse en cuenta que el
continuo elegido en cada caso no es el mismo. Ademés, a 3950 A el flujo es “cuasi-continuo”,
en el sentido de que como las lineas del Ca II son muy anchas es esperable que en esa region
aun exista cierta absorcién; es por eso que nuestro continuo, medido en regiones mucho mas
alejadas de las lineas, es mayor.

Como mencionamos, este ajuste fue realizado principalmente para corroborar cualitati-
vamente la validez de las mediciones de los flujos en el continuo del Ca II. Ademads nos
permitié descartar los dos espectros ya mencionados: dada la gran cantidad de espectros de
nuestra muestra, analizarlos individualmente no es un método sencillo de implementar. Por
otro lado, en la figura 8.2, hay dos conjuntos de espectros senalados con tridngulos y cua-
drados rosas —alrededor de B — V =~ 1.8 y 1.95—, correspondientes a las estrellas HD156425
(K26) y HD94683 (K25) respectivamente. Si bien estas estrellas son de tipo espectral K, tie-
nen indices de color muy superiores a otras de su tipo, y vemos que claramente se apartan de
la tendencia de las restantes K. K25 es la estrella que mas se aparta de la secuencia principal
en la figura 7.1, mientras que K26 no tiene paralaje medida y por lo tanto no podemos estimar
su ubicacién en el diagrama HR.

Cabe decir que al observar los residuos (graficados en el panel inferior de la misma figura),
notamos que un ajuste lineal probablemente no sea el mas indicado, ya que se puede notar
una clara tendencia no aleatoria. Sin embargo, esta tendencia es del orden del 10 % en el
flujo, o de 0.05 dex en su logaritmo, y por lo tanto del mismo orden que los errores en el flujo.
Como ademads nuestra intencién es solamente hacer una comparacion cualitativa, mejorar este
ajuste estd mas allad de los objetivos de este trabajo.

8.1.2. Calibracién del indice S

Como mencionamos en § 7.1, entre las estrellas de la muestra incluimos 18 estrellas muy
poco variables observadas en numerosas ocasiones en el Mount Wilson Observatory. Estas
fueron usadas por Henry et al. (1996) como “estdndares” para calibrar un indice S medido
en el Cerro Tololo InterAmerican Observatory con el tradicional de Mount Wilson.

Para estas estrellas, hemos medido el indice S segiin se explica en § 8.1.1 con un error de
medicién estimado inicial del 20 %. Para cada una de esas estrellas, hemos hecho un promedio
ponderado para encontrar {S* £ o%}. En la tabla 8.1, en la primera columna se listan las
estrellas estdndares; en la segunda y tercera columnas se resumen los valores medidos en
Mount Wilson junto con sus errores estadisticos; en la cuarta columna se indica la cantidad
de mediciones de las que disponemos para cada estrella; en la quinta columna se muestran
los indices S calculados de esta forma y en la séptima los errores estadisticos considerados
inicialmente.

Haciendo el ajuste directo con los valores de Syrw, obtuvimos una significancia @ ~ 1 (ver
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estrella SMW  OSyw | T S os[8%] os[20 %]
HD9562 0.1365 0.0028 8 0.1082 0.0031 0.0077
K2 HD23249 0.1374 0.0030 | 11  0.1038  0.0025 0.0064
Fé6 HD45067 0.1409 0.0024 | 11 0.1122  0.0027 0.0068
F4 HD38393 0.1514 0.0029 | 12 0.1252  0.0029 0.0072
HD219834 | 0.1538 0.0056 0.1289  0.0034 0.0086
HD3795 0.1557 0.0038 0.1189  0.0032 0.0079
HD158614 | 0.1581 0.0026 0.1240 0.0034 0.0086
HD10700 0.1712  0.0032 0.1399  0.0038 0.0095
K4 HD3443 0.1823 0.0068 0.1353  0.0036 0.0091
K6 HD26965 0.2060 0.0185 | 10 0.1474  0.0037 0.0094
F2 HD16673 0.2151  0.0089 9 0.1723  0.0046 0.0115
HD30495 0.2973 0.0159 | 11  0.2400 0.0058 0.0145
HD11131 0.3355 0.0132 9 0.2635 0.0070 0.0176
HD1835 0.3466 0.0213 | 10 0.2726  0.0069 0.0173
HD152391 | 0.3867 0.0299 9 0.3221 0.0087 0.0218
K12 HD22049 0.4919 0.0357 | 11  0.3752  0.0091 0.0227
K13 HD38392 0.5314 0.0404 | 10 0.3781  0.0096 0.0240
K9 HD17925 0.6478  0.0455 7 0.5256  0.0160 0.0399

O © © © ©

Tabla 8.1.: Indice S de las 18 estrellas de calibracién.

apéndice A), por lo que fuimos reduciendo nuestros errores porcentuales de medicién, hasta
llegar a que con errores del 8 % en las mediciones (en lugar del 20 % inicial considerado),
obteniamos una significancia del 65 %, que consideramos aceptable. Vimos ademis que el
valor de S' es basicamente independiente del porcentaje asignado al error (para la precisién
considerada), siendo que las desviaciones estdndares afg dependen mucho mas fuertemente.
En la tabla anterior, en la sexta columna se detallan estos errores asi re-estimados. Con
nuestra nueva elecciéon de errores de medicién, obtuvimos

Snw = (1.261 £ 0.049) S + (0.0004 + 0.0065) y p = —0.91745, (8.6)

donde los erores consignados corresponden a una desviacién estidndar. En la figura 8.3 se

muestra el ajuste realizado.

8.1.3. Calibracién del flujo en las lineas H y K

En § 8.1.1 comparamos nuestras mediciones del flujo del continuo del Ca II (en la superficie
estelar), Fa + Fr, con trabajos anteriores. Luego, en § 8.1.2 reproducimos el indice Syw del
Mount Wilson Observatory y comprobamos que —para las estrellas estdndares seleccionadas—
nuestro S presenta una excelente correlacion con el mencionado.

El siguiente paso entonces es corroborar que esta relacién se puede generalizar para toda
la muestra de estrellas. Con este objetivo nos referiremos al trabajo de Noyes et al. (1984).
El indice S, por su definicién, es sensible, por un lado, a la emisién en las dos ventanas del
continuo, que como se puede apreciar en la figura 8.2 depende fuertemente del color; por otro
lado, depende también de la cantidad de emisién fotosférica incluida en las ventanas de las
lineas, que a su vez también depende del color(®. Como consecuencia, para poder utilizarse

(®)Schrijver (1995) presenta un interesante review sobre el origen del asi llamado calentamiento basal, es
decir, la existencia de flujo remanente adn en la ausencia de actividad.
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Figura 8.3: Comparacién del indice Syw con el S calculado. En lineas punteadas se indican las curvas con
+3 0. En la figura pequena se grafica, con linea llena, la region cuyo nivel de confianza conjunto es del 39.3 %
(Ax? =1), y en linea punteada el nivel de confianza del 90 % (Ax> = 4.61).

como un indicador de actividad cromosférica deben corregirse ambos efectos.
Con el fin de corregir el primer efecto, es decir la dependencia del continuo con el color,
Noyes et al. definen la tasa entre el flujo en el centro de las lineas y el flujo bolométrico:

F
Ruk = =X (8.7)

donde Frk = Fu + Fx y Fyol = 0 Tog”. Si el flujo en la superficie terrestre fux y la cantidad
de cuentas medida por el instrumento del Mount Wilson Observatory se relacionan mediante

fux fa+fr
- -3, 8.8
Ng+ Nk Na + Np 2 (8-8)

con (3 una constante (es decir, despreciando la dependencia con la longitud de onda del factor

que relaciona el flujo y el niimero de cuentas) —ver la pronunciada funcién sensitividad para
el orden del Ca II de la figura 6.7 (b)-, se puede relacionar el flujo en las lineas con S (ver
ecuacién 8.1):

(fa+ fr) g Fyol

fbol
De esta forma, usualmente se escribe Rykx como
Ri = AR Snw = 1.34107% Cp Spw (8.10)

@ fol
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donde el factor de correccién C.¢, basicamente el cociente entre el flujo en el continuo del
Ca II y el flujo bolométrico, ambos en la superficie terrestre, es una funcién que depende
del color de la estrella. Asi definido Rk no depende del color de la estrella a través de las
ventanas del continuo.

Dos son las formas funcionales que se usan para el factor de correccién. Ambas involucran
procesos de calibracion relativamente complejos, ya que hasta ahora no existian mediciones
simultdneas de S y el flujo. La primera de ellas es:

log C¥N =1.13(B-V)? -391(B-V)?>+284(B-V) - 047+ A, (8.11)

valida para el rango 0.45 < B — V < 1.5. Esta forma fue originalmente propuesta por
Middelkoop (1982) y luego Noyes et al. (1984) le agregaron la correccién del dltimo término
definida como

0 siz <0,

8.12
0.1352 — 0.81422 +6.03 23 siz > 0. (8.12)

A@EO&%{B—VD:{

La segunda forma utilizada fue propuesta por Rutten (1984) y es vilida para estrellas de
la secuencia principal con colores 0.3 < B -V < 1.6:

log C%=0.25(B—-V)?-133(B-V)?>+043(B-V) +0.24. (8.13)

Cabe aqui aclarar que estos factores de correccion se utilizan en otros trabajos recientes (ver,
por ejemplo, Wright et al., 2004).

En nuestro caso, sin embargo, contamos con mediciones simultidneas del indice S y del flujo
Fuxk, por lo que es posible calcular el factor de conversién combinando las ecuaciones 8.7 y
8.10, obteniendo

log Cyt = log Fyyx — log o Teg — log [Smw (S)] — log 1.34 + 4, (8.14)

donde Syw se obtiene a partir de la ecuacién 8.6 utilizando los indices S medidos. En la

Figura 8.4: Factor de calibracién
entre el flujo Fuk y el indice Suw
en funcién del color. En azul el fac-
tor de correccién de Noyes et al.
(1984); en rojo, el factor de Rut-
ten (1984). Las lineas punteadas en !
ambos casos muestran la extensién
de estos factores para todo el ran-
go de colores. Los puntos correspon-
den a los valores del factor de cali-

bracién para cada uno de nuestros — log (€W
. -2+

espectros, mientras que la curva ne- — log (C%)
gra es un ajuste a los datos con un | ey s )
cf: o
polinomio de grado 3. r a7

| I I I I | I I I I | I I I I

0.5 1 15 2
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figura 8.4 graficamos este factor de correccién asi calculado en funcién del color (descartando
los dos espectros en los que habiamos detectado problemas en el flujo del continuo). Como
antes, los colores de cada punto indican el tipo espectral. Superpuestos, los factores de co-
rreccién de Noyes et al. y Rutten, en azul y rojo respectivamente. Con lineas llenas se indican
los rangos de color propuestos por los autores, mientras que las lineas punteadas extienden
estos factores de correccién a todo el rango de colores graficado.

Realizamos un ajuste por cuadrados minimos para estos datos, exluyendo del andlisis a
los espectros de las estrellas K25 y K26, y también a otro espectro (indicado por un tridngulo
rojo en la figura) que se apartaba mucho del resto y del que corroboramos que presentaba
deficiencias. En un primer intento propusimos un polinomio de grado 4 en el color, pero
los parametros del ajuste eran inestables ante variaciones del error porcentual en nuestras
mediciones, indicando que los cinco pardmetros libres del ajuste eran demasiados. Por el
contrario, al ajustar un polinomio de grado 3, pequenas variaciones en los errores llevaban
a pequenas variaciones en los parametros del ajuste. Finalmente, errores en log C¢r de 4.2
(= 9.5% de error en C¢) resultaron en un nivel de significancia razonable del 60 %. La curva
obtenida por este método se grafica en negro en la figura 8.4, y sus parametros son:

log Cer = 0.036 (B — V)? —0.587 (B — V)2 —0.29(B — V) + 0.459.. (8.15)

Este ajuste estd hecho con los 777 espectros restantes de las 105 estrellas. Su desviacion
estdndar, en funcién del color x = B -V, es

o (log Cer) =101 [0.10 — 0.59 7 + 1.41 2% — 1.752% + 1.192* — 0.422° + 0.06 5] /* .

(8.16)

Por ltimo, en la figura 8.5 comparamos el flujo medido en las lineas con el flujo calculado,

1 error

[e2]

MN
cf

w

con C

Figura 8.5: En las tres figuras se

Ao b b b b b b b |

grafica en las absisas el flujo me-

dido en el centro de las lineas H

+ error

y K en la superficie estelar, y en

log Fy, calculado [log (erg cm™2 st A-1)]
con C%
w

% las ordenadas, el flujo calculado
g 5 a partir de las ecuaciones 8.7 y
4 8.10, con los diferentes factores

de correccién propuestos.

o b b b |

log F, medido [log (erg cm2 s=! A-1)]
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de acuerdo a los 3 factores de correccién. Considerando un error porcentual del 5 % en el flujo
medido y del 8 % en el calculado, utilizando el factor de correccién propuesto en este trabajo
obtenemos una significancia de mdas del 60 %, mientras que utilizando los factores CC}} y
Cé\f/[N obtenemos significancias marginales en ambos casos. En el primer caso, con un error
porcentual del 8.5 % la significancia es del 50 %, mientras que en el segundo se necesita de un
error del 25 % para que la significancia sea mayor al 60 %. En todos los casos, las pendientes
no difieren estadisticamente de 1 ni las ordenadas al origen de 0. Las estrellas K25 y K26
fueron excluidas de estas regresiones lineales. En base a este andlisis, podemos estimar que
el error en las mediciones del flujo en las lineas es del orden del 5 %.

8.1.4. La contribucion fotosférica

Como se explicé en la seccidn anterior, el indice Rk es independiente del continuo de la
estrella. Pero atin contiene una segunda dependencia con el color, a partir del flujo fotosférico
Ryio que es integrado en los perfiles triangulares de la figura 8.1, suficientemente anchos como
para incluirlo. Por lo tanto, es necesario restar esta contribucién fotosférica para llegar a la
emisién cromosférica real, definida como:

Rk = Rux — Ryot - (8.17)

Convencionalmente, se define el calentamiento cromosférico como el que ocurre a profun-
didades menores que el minimo de temperatura. Como se explicé en § 4.5, las lineas H y K del
Ca II presentan minimos a cada lado de las lineas (H; y K respectivamente), que se originan
en el minimo de temperatura. Més hacia el centro, se encuentran sendos méximos (Hy y Ko),
y finalmente un nuevo minimo (Hs y K3). El flujo entre los minimos H; y K; tiene origen
cromosférico, mientras que el exterior a ellos es fotosférico. Por lo tanto, se puede estimar el
flujo fotosférico (como funcién del color) integrando el flujo exterior a los minimos, pesado
con el perfil triangular antes utilizado. En la figura 8.6 se muestra la contribucién fotosférica
para la linea K del Sol.

e
/!

K
\ /[~ Sol tranquilo 5o
\J ’-7/', ___ contribucién
Vs

: / fotosférica
2zz,

ATA]
Figura 8.6: Espectro del Sol tranquilo y de una regién activa en la linea K, para un punto en particular del
disco solar (adaptado de White & Livingston, 1981). La zona rayada representa la contribucién fotosférica al
flujo medido en la linea.

SEPE—
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Pero dada la resolucién de la configuracién instrumental utilizada, no es posible reconocer
en nuestros espectros la ubicacién de los minimos K; y Hi, por lo que no se puede estimar
la contribucién fotosférica a partir de nuestra muestra. Alternativamente, adoptamos una de
las formas propuestas por Noyes et al. (1984):

log Riyy = —4.02—1.40(B—-V) vpara 044<B-V <082 6 (8.18)
log Ripy = —4.898 +1.918 (B — V)2 - 2.893(B — V)  en el mismo rango de color.  (8.19)

Estas dos correcciones se grafican en el panel superior de la figura 8.7. Ambas son muy
pequenas para estrellas muy activas, mientras que cobran importancia creciente para las
cromosféricamente menos activas. Hemos optado por utilizar la correccién lineal en el color,
por su mayor simplicidad y por ser mas natural; de cualquier modo, ambas correcciones
son muy similares. Ademds, dado que cuanto mayor es el color menos importante es la
contribucién fotosférica, hemos usado la ecuacién 8.18 para toda la muestra de estrellas;
cabe notar que para B —V > 1, la correccién es despreciable.

En el panel superior de la figura 8.7, graficamos ademads log Ryk, donde

log Rux = log fuk + 0.4 (mpe — M2)) + log (47 100 pc2) —log Lg . (8.20)

Los cuadrados vacios corresponden a las estrellas HD105115 (K15), HD5869 (K24), HD94683
(K25) y HD156425 (K26), que ya habiamos comprobado que son evolucionadas. En el panel
inferior de la misma figura graficamos log Ry, excluyendo las estrellas antes mencionadas.
En la figura 8.8 se muestra el flujo medido en las lineas del Ca II luego de haber sido corregido
por el flujo fotosférico, Fiot = oTug? Riy-

= T B
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Figura 8.7: En el panel superior, los puntos corresponden a Rpk; las curvas roja y azul corresponden a
Rot (ecuaciones 8.18 y 8.19 respectivamente), de acuerdo a Noyes et al. (1984). Las secciones punteadas
de las curvas corresponden a la extensién a todo el rango de color del Rio calculado. En el panel inferior,
Rizx = Ruk — Ryiot, de acuerdo a la contribucién fotosférica de 8.18.
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Figura 8.8: En el panel su-
perior, el fluyjo medido en
las lineas del Ca II. Super-
puesta se muestra la curva

/

del flujo fotosférico en las
lineas, de acuerdo a la ecua-

S oo oo

cién 8.18. La linea puntea-
da corresponde a la exten-
sién del flujo fotosférico a to-

do el rango de color. En el
panel inferior, se grafica el

flujo en las lineas de origen
cromosférico. Los cuadrados

vacios corresponden a las es-

trellas evolucionadas.
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Por otro lado, hemos también calculado un St.t, es decir, el indice S asociado solamente
a la emisién fotosférica. Este indice fotosférico estard entonces dado por:

log Stot = log (0 Tegt” Riot) — log (Fa + FRr) , (8:21)

donde hemos utilizando la ecuacién 8.3 para calcular log (Fa + Fr) en funcién del color.
Cabe aclarar que dado que esta ltima expresién es vélida en realidad para B —V < 1.2,
para colores mayores el flujo del continuo podria estar sobreestimado, y por lo tanto Sty
subestimado. En el panel superior de la figura 8.9 se muestra la curva de Sg asi calculado,
junto con los S originales, mientras que en el panel inferior se grafica la resta de ambos,
S" = S — Sfot- Si bien es clara la dependencia con el color, la diferencia bésica entre Rj; y S’
es que el primero estd normalizado por el flujo bolométrico, es decir, esencialmente por el flujo
en el maximo de acuerdo a la ley de Wien, mientras que el segundo estd normalizado por el
flujo en el continuo cercano. Para estrellas azules, esta diferencia no es de mayor importancia,
mientras que para estrellas rojas, el flujo puede ser radicalmente diferente (para una estrella
de B—V = 04, T.g = 6500°K y por lo tanto Amgx = 4450 A, mientras que para una con
B -V =2, Teg ~ 2800°K y Amsx ~ 10350 A).

La ventaja de usar S’ sobre R}, es que, si bien en el segundo se ha en principio eliminado
la dependencia con el color, si depende de la T, y este hecho puede introducir errores extras,
mientras que S’ no involucra ninguna suposicién con la temperatura. Por otro lado, dado que
R}k estd normalizado con el flujo bolométrico, subestima la actividad de las estrellas muy
tardias. Como ejemplo, podemos mencionar a la estrella, Proxima Centauri, la més roja de la
muestra (B — V'=1.97): el nivel de actividad segin el Ry de la figura 8.7 parece bajo, atin
cuando esta estrella es muy activa; en cambio, esta caracteristica si se aprecia en el S’ de la
figura 8.9.
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8.2. La linea Ha

En el Sol, la intensa absorcién que se aprecia en Ha se produce en la cromésfera baja
y media. De hecho, en observaciones de esta linea se pueden apreciar detalles estructurales
cromosféricos, y este fendmeno también ocurre para las estrellas mas tardias (Labonte, 1986).

Si bien el cardcter subordinado de las lineas de Balmer, sensibles a la temperatura de
radiacién mas que a las condiciones cromosféricas de la zona donde se forman, hace que
sea dificil utilizarlas como indicadores simples de actividad, las observaciones sugieren un
origen comun entre Ha y el Ca II: se advierte que el centro de la linea se llena en estrellas
cromosféricamente activas y también en binarias activas, llegando incluso a presentarse en
emision, como por ejemplo en las estrellas Ke y Me.

8.2.1. Eleccion de las ventanas de integracion y calibracién del continuo

Por lo tanto, una vez hecho el andlisis sobre el comportamiento del calcio para nuestra
muestra de estrellas, el siguiente paso fue caracterizar la linea Ha. Dada la ubicacion espectral
del Ca II, las estrellas mds frias requieren un tiempo de integracion muy largo para obtener
un indice S con una relacién senal-ruido aceptable. Ademads, la profundidad de estas lineas
es muy sensible al proceso de calibracién en flujo utilizado, por lo que nuestra intencién es
construir un indice A relacionado con Ha que sea més confiable.

Con este propésito, hemos definido este indice como:

4 JHa (_ FHa) ’ (8.22)

fe605 Fee05

donde frq es el flujo promedio medido en una ventana de 1.5 A centrada en la linea, y
fe605 es el flujo promedio en un continuo cercano de 20 A de ancho centrado en 6605 A (ver
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Figura 8.10: Ventanas utilizadas para calcular el indice A. Se muestran las mismas cuatro estrellas de la
figura 8.1. Para cada una, debajo de la figura principal se muestra en detalle la linea Ha. En cada caso se
muestran dos espectros correspondientes a dos noches diferentes. Ademés, superpuestas, se sefialan en rojo las
regiones de integracién de los continuos y de las lineas.

figura 8.10).

Luego de medir los flujos en todos los espectros de nuestra muestra, estudiamos el com-
portamiento del continuo con el color B — V' de la misma forma que para el Ca II. En la
figura 8.11 se muestra el ajuste entre el continuo del flujo de Ha y el color. Los parametros del
ajuste lineal, hecho con los 684 espectros de las 93 estrellas con B — V < 1.4, y variando los
errores hasta obtener una significancia del 55 % (errores porcentuales individuales del 4.6 %)
son:

log Fge05 = (—1.041 £ 0.004)(B — V) + (7.584 £0.003) y p=—0.965. (8.23)
Nuevamente, la desviacién estidndar puede acotarse por
o (log Feeos) < 0.003 dex. (8.24)

Hall (1996), mediante un método de interpolacién del continuo a la longitud de onda de
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108 (Fages) [108 (erg cm® s &-1)]

3 LGS OE U T SO _ Figura 8.11: Logaritmo del
x X flujo del continuo de Ha en
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las estrellas con B—V < 1.4.
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-1 | | s ta por Hall (1996).
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la linea, obtiene un ajuste muy similar con pardmetros:
log (Fes63)pay = [—1.081(B — V) + 7.538] £ 0.033 dex, (8.25)

para menos de 94 estrellas enanas con —0.1 < B —V < 1.4, que se muestra en rojo en la
figura 8.11.

8.2.2. El flujo en la linea Ha y la contribucion fotosférica

Para corroborar nuestras mediciones del flujo en la linea, comparamos nuestras mediciones
con las de Pasquini & Pallavicini (1991), que calcularon el flujo en la superficie estelar con
una ventana de 1.7 A centrada en la linea, para una muestra de estrellas enanas G y K.

Para las 24 estrellas de nuestra muestra que también se incluyen en el citado trabajo,
hemos calculado el flujo medio en Hey, (Fp,), mediante promedios ponderados de nuestras
mediciones individuales, cada una con un error del 10 %. En la figura 8.12 se muestra nuestro
flujo medio (Fy,) y el calculado por Pasquini & Pallavicini, FI_PI’OF", normalizado por el ancho de
la ventana. El ajuste lineal entre ambos, que también se muestra en la figura, tiene pardmetros:

FEP — (1.087 4 0.058) (Fua) — (0.544 F0.121) 'y p= —0.985, (8.26)

con una significancia de mas del 77 % (los errores en los flujos de Pasquini & Pallavicini son
también del 10 %, aunque para cada estrella poseen una tinica observacién).

En el caso de Ha, determinar cudl es la contribucién fotosférica es mucho méas complicado
que para el Ca II. Por un lado, para el calcio se puede determinar a partir de qué punto en las
alas el flujo es fotosférico; por el otro, la contribucién fotosférica en el calcio es generalmente
muy pequeia con respecto al flujo cromosférico, mientras que en el caso de Ha el centro
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Figura 8.12: Flujo en el cen-

FFP [10% erg em™2 s~ R-1]

tro de Ha: en las absisas
nuestras mediciones, y en las
ordenadas las de Pasquini &
Pallavicini (1991).
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2 3 4
(F) [10% erg cm2 s-1 A-1]

es claramente no opaco aun en las estrellas mas inactivas, y por lo tanto la contribucién
cromosférica es el resultado de una diferencia entre dos cantidades comparables. Una forma
habitual de superar este inconveniente, cuando la cantidad de observaciones es relativamente
importante, es suponer que el flujo fotosférico depende sélo del color y corresponde al minimo
observado.

En la figura 8.13, en el panel superior, se muestra el flujo en Ha en funcién del color. Los
puntos indicados con cuadrados vacios corresponden a las 4 estrellas que descartamos en los
graficos anteriores. Se muestra también la curva que representa al flujo minimo en la linea,

RN ERRRNTIN R RRTRNEN AR R

2 j] Figura 8.13: En el panel
{ *y x 1 superior, el flujo total en
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L L ! rior, el flujo cromosférico.
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que ajustamos con un polinomio cuadratico dado por:
Fmin — 10% [643 — 674 (B — V) +172(B - V)?]. (8.27)

En el panel inferior de la misma figura se muestra el flujo cromosférico, calculado como
min
Fpo — FE

8.2.3. Relaciéon entre Ha y el Ca II

En la figura 8.14 se grafica el flujo total en Ha en funcién del flujo total en el Ca II,
para los 760 espectros individuales (una vez eliminados los que presentaban anomalias y los
correspondientes a las estrellas evolucionadas), indicando como en las figuras anteriores los
tipos espectrales por el color de los puntos. A primera vista, pareciera haber una relacién
entre ellos. De hecho, es usual que se utilice un ajuste lineal entre ambos y se considere a Ha
un buen indicador de actividad.
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En la mayoria de los casos donde se hace esto (ver por ejemplo Montes et al., 1995; Strass-
meier et al., 1990; Robinson et al., 1990; Giampapa et al., 1989) se cuenta con una observacién
por estrella para cada flujo, o bien se toman promedios de varias observaciones de Ha y del
Ca II por separado, ya que generalmente estas observaciones no son simultineas. Para re-
producir estos resultados, hemos tomado los flujos promedios para cada estrella, ponderando
con los errores de medicién, obteniendo la figura 8.15.

Pareciera existir un comportamiento diferenciado: para estrellas cuyo flujo promedio en el

2 g1 A—1 ajustamos una recta con pardmetros:

log (Fia) = (0.417 4 0.016) log (Fuk) + (3.837 £0.103) y p= —0.983, (8.28)

Ca I, {Fuk), es mayor que 295 10% erg cm™

aunque la significancia es s6lo marginal: recién al considerar errores tres veces y media mayores
a las desviaciones estdndares calculadas al promediar, el nivel de confianza es mayor al 50 %
para las 90 estrellas en cuestién. En la figura 8.15 se muestra esta recta junto con las bandas
de error de +30.

2

En cambio, las estrellas con (Fyk) menor que 295 10% erg cm™2 s~* A~! no presentan un

comportamiento tan marcado: en la misma figura se muestra el ajuste lineal, aunque en este
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caso la significancia es nula.

Dado que contamos con mediciones simultdneas de ambos flujos para varias fechas de
cada estrella, podemos corroborar si cada una de ellas, individualmente, presenta este mismo
comportamiento. Con esta finalidad, en la figura 8.16 se muestra el flujo en Ha en funcion del
flujo en el Ca 11, para algunas estrellas de la muestra, de diferente tipo espectral y diferentes
niveles de actividad. Se puede ver que el comportamiento en cada caso es absolutamente
distinto: mientras que hay estrellas que presentan una clara correlacién entre ambos flujos,
como en el caso de las figuras (b) y (d) —aunque con pendientes muy diferentes entre ellas—,
hay otras estrellas en las que Ha pareciera ser indiferente al nivel de actividad, como en (¢), y
hasta existen algunas estrellas para las que los flujos estdn anticorrelacionados, como en (a).
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Este hecho nos indica que la tendencia presente en las figuras 8.14 y 8.15 no es producto
de una relacion directa de la actividad medida por Ha con la actividad medida por el Ca II,
sino por el contrario producto de una relacién de cada flujo por separado con el color o el
tipo espectral.

Para corroborar que la fuerte correlacion entre el Ca Il y Ha es debido al color y no a la
actividad, en la figura 8.17 graficamos los flujos promedios directamente relacionados con la
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actividad, (Fuk — F5%) v (Fia — F3I0) respectivamente. Vemos que efectivamente se pierde
toda relacién. Soderblom et al. (1993) ya habian sugerido que, dado que las condiciones bajo
las cuales se forman Ha y el Ca II son diferentes, es posible encontrar diferencias significativas
entre ellas al observar una u otra estrella.

Cabe aclarar que, sin embargo, para algunas estrellas en particular, atin permanece valida
la existencia de una relacién directa entre la actividad medida en Ha y la actividad medida en
el calcio. Por ejemplo, en el capitulo 9 utilizaremos Ha como indicador primario de actividad
para Proxima Centauri.
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8.3. La linea He I Dj

El triplete D3 del He I (>P-3D), ubicado en 5875.65 A, es un interesante diagnéstico
de la actividad magnética por diversos motivos. En el caso solar, presenta una excelente
correlacién espacial con plages (Landman, 1981). La ausencia de absorcién en regiones no
magnéticas en el Sol sugiere que cualquier componente basal no magnética de la linea (es
decir, debida al calentamiento acistico; Schrijver, 1995) es minima, convirtiendo a D3 en una
evidencia de actividad magnética “pura”. Por lo tanto, su sola presencia en estrellas frias
indica la existencia de procesos de calentamiento no radiativos, dado que esta linea no puede
ser excitada a temperaturas fotosféricas. Ademas, la absorcién de D3 es mas facil de detectar
—contra el fuerte fondo fotosférico— que, por ejemplo, la débil emisién del Ca II en estrellas F
(Garcia-Lopez et al., 1993).

Los mecanismos de formacién de esta linea son ampliamente debatidos en la literatura.
Se ha propuesto que D3 es producto de fotoionizacién debida a la radiacién coronal, seguida
de recombinacién radiativa (Zirin, 1975), producto de excitacién colisional en la cromdsfera
densa (Athay & Johnson, 1960), o alguna combinacién de ambos fenémenos (Milkey et al.,
1973). Shine et al. (1975) sugieren que se debe tener en cuenta la difusién del He por el fuer-
te gradiente de temperatura cromosférico (aunque esto es cuestionado por Wolff & Heasley,
1984), mientras que Cuntz & Luttermoser (1990) encuentran que los shocks producidos por
ondas acusticas son importantes en estrellas de baja gravedad superficial. Mds recientemente,
dos estudios independientes encontraron, mediante el modelado de atmésferas, que el calen-
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tamiento coronal (backwarming) es relativamente poco importante: Andretta & Giampapa
(1995), para estrellas F y G, y Lanzafame & Byrne (1995), para estrellas M activas. Ambos
trabajos sugieren que la linea D3 estd principalmente dominada por colisiones, al menos en
las atmosferas libres de fulguraciones de la mayoria de las estrellas frias (Mauas et al., 2005).

La temperatura de formacién de la linea D3 estd en el rango de 8000 K < Tiorm < 40000 K,
siendo el valor menor mas tipico del Sol y de estrellas inactivas, y el mayor de estrellas activas
con mayores presiones fotosféricas (Andretta & Giampapa, 1995). Este hecho ubica a la linea
en temperaturas de formacién un poco mayores a la mayoria de los indicadores de actividad
en el rango éptico, y por lo tanto es un diagnéstico dnico de la alta cromésfera vista desde
la superficie terrestre.

Dado que la cantidad de mediciones del He I disponibles en la literatura es pequena, y
en general no hay bibliotecas uniformes que involucren amplios rangos espectrales, nuestro
proposito es extender el estudio de la linea D3 al rango espectral de nuestra muestra de
estrellas, ampliando trabajos previos restringidos a estrellas F (Garcia-Lopez et al., 1993) y
G y K (Saar et al., 1997).

8.3.1. Eleccién del mejor indicador relacionado con la linea Dj
Indice Z

De forma similar a la empleada para analizar el calcio y el hidrégeno, el primer paso de
nuestro estudio del helio fue elegir ventanas de integracién para el continuo y para la linea.
En el primer caso, se eligd una ventana de 20 A centrada en 5840 A, mientras que para la
linea la mas adecuada resulté una ventana de 0.7 A de ancho. Nuestra intencién es definir un
indice Z como:

7z = I (— Fb, ) . (8.29)

[5840 Fisg49

En la figura 8.18 se muestran las ventanas de integracion elegidas, para estrellas de diferentes
tipos espectrales.
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Figura 8.18: Continua en la pdgina siguiente.
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Figura 8.18: Continuacion de la pdgina anterior. Ventanas utilizadas para calcular el indice Z. Se muestran
las mismas cuatro estrellas de la figura 8.1. Para cada una, debajo de la figura principal se muestra en
detalle la linea D3. En cada caso se muestran dos espectros correspondientes a dos noches diferentes. Ademas,
superpuestas, se seflalan en rojo las regiones de integracién de los continuos y de las lineas.

En el panel superior de la figura 8.19 se grafica el flujo del continuo asi calculado, con
errores porcentuales individuales del 4 %. Para los 684 espectros con B — V' < 1.4 se obtiene
una recta con una significancia del 57 %. Los pardmetros del ajuste son:

log Fsgao = (—1.165 + 0.003)(B — V) + (7.731 £0.002) y p= —0.965. (8.30)
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Sin embargo, las estrellas mas tardias de la muestra presentan una banda molecular de
TiO muy importante en esta regién espectral, por lo que el flujo del continuo probablemente
esté subestimado. Por otro lado, dado que la linea es tan débil, y ademés su ancho varia
fuertemente con el tipo espectral (ver figura 8.18), las mediciones del flujo promedio en la
linea, —calculado por integracién directa en 0.7 A- son de calidad dudosa.

En la figura 8.20 graficamos el flujo en la linea en funcién del flujo en el continuo para los
796 espectros de la muestra. Vemos que ambos flujos son casi idénticos, con una pendiente
unitaria y una ordenada al origen que no difiere estadisticamente de 0. Por lo tanto, el flujo
promedio en la linea, medido por integracién directa en una ventana de 0.7 A, estd esencial-
mente midiendo el flujo en el continuo, y el indice Z definido por la ecuacién 8.29 no es un
indicador adecuado.

Figura 8.20: Flujo promedio en

log (FD’) [log (erg cm= s~! A-1)]

la linea D3 en funcién del flujo

4 | | | promedio en el continuo.
5 6 7
log (Fye,0) [log (erg em=2 st A-1)]

Al respecto, cabe aclarar que en el capitulo siguiente, donde nos concentramos en la
actividad de una estrella en particular muy tardia, GL551, si utilizaremos este indice, debido
a que la linea estd en emisién y su ancho —para esta estrella— es del orden de la ventana de
integracién elegida, y por lo tanto Z es un buen pardmetro para caracterizar a Dj.

Ancho equivalente y flujo de D3

Alternativamente, en lugar de utilizar el indice Z de la ecuacién 8.29, buscamos un pardme-
tro més representativo de la actividad en la linea D3. Ademds de los problemas recién des-
criptos, esta linea presenta una fuerte superposicién (blend) con lineas débiles fotosféricas,
en particular Fe T (5876.30 A), Cr I (5876.55 A) y otras, no identificadas, a 5875.76 A y
5875.14 A. La m4s importante de ellas es la de Fe I, y es la tnica que se puede apreciar en
nuestros espectros por su resolucion.

Por lo tanto, decidimos ajustar —por cuadrados minimos— la regién espectral del D3 con
dos gaussianas, centradas en la linea de interés y en la del hierro. Luego, escribiendo el ajuste
f(A) como

A= A — Ak
f(A) = fo+ fi A+ Ap, exp (7]%) + Ape1exp (7“) : (8.31)

0Dy OFel

y permitiendo que los dos pardmetros del continuo —fy y fi— y los seis de las dos gaussianas
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—Aps, ADs, OD3, AFel, AFel ¥ OFe1— varien (ver comentario al final del capitulo 4), podemos
calcular el flujo en el continuo:

fO + fl AD3 3 (832)
y el ancho equivalente EWp, (ver ecuacién 4.67):
vV 2 ap AD
EWp, ~ ———2—2. 8.33
Ps fO + fl AD3 ( )

En la figura 8.21 se muestran los ajustes hechos para varios espectros: en negro, se grafica
el espectro original, en azul, el ajuste total y en rojo el ajuste a la linea D3 una vez removido
el blend del hierro.

Para las pocas estrellas que presentaban el helio en emisién, como por ejemplo la tltima de
esta misma figura, el procedimiento utilizado fue diferente. Primero, para cada una buscamos
otra estrella de nuestra muestra que fuese de similar tipo espectral, pero lo menos activa
posible. Renormalizamos un espectro de esta estrella auxiliar para llevarlo al mismo nivel de
continuo que la de interés, y se lo restamos. Sobre este tltimo espectro asi corregido, medimos
el ancho equivalente.

Este ajuste lo realizamos sobre la mayoria de los espectros de nuestra muestra. Como
dijimos y se puede ver en la figura 8.18, la linea D3 es muy débil, y en algunos casos la
calidad de los espectros no era suficiente para que el ajuste realizado fuese razonable; en
estos casos, desistimos de medir el ancho equivalente, y por lo tanto limitamos los analisis
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siguientes a los 613 espectros en los que pudimos ajustar una funcién f(\).

Para corroborar que los ajustes realizados fuesen confiables, como primer paso graficamos
el flujo del continuo —en la superficie estelar— calculado de esta forma, en funcién del flujo
del continuo por integracién directa, Frgqg, como se muestra en la figura 8.22. Superpuesta,
se muestra la funcién identidad. Vemos que ambos difieren sélo en el caso de las estrellas M,
para las cuales las bandas moleculares son importantes. Al realizar el ajuste f()), el flujo del
continuo calculado es el flujo del continuo local, mientras que al integrar en las ventanas de
la figura 8.18 el flujo del continuo estd medido en una regién més alejada y que, por la banda
de TiO, difiere apreciablemente en intensidad de la de la linea. Si bien, entonces, el flujo del
continuo calculado como fy+ fi Ap,; no es un continuo estricto, en el sentido de que esta muy
adentro de la banda molecular, si es el continuo local a la linea, y es el relevante para el
cadlculo del flujo removido por la misma. Por otro lado, para las estrellas mdas tempranas,
ambos flujos continuos medidos son practicamente idénticos, justamente por la ausencia de
bandas moleculares.
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8.3.2. Comparaciones con mediciones de otros autores

Como mencionamos, el trabajo de Saar et al. (1997) incluye mediciones del ancho equi-
valente del helio para 53 estrellas de tipo G y K, 25 de las cuales estan incluidas en nuestra
muestra, lo mismo que 3 de las estrellas F del trabajo de Garcia-Lopez et al. (1993). Con el fin
de comparar nuestras mediciones con las mencionadas, realizamos un promedio de nuestros
anchos equivalentes para cada una de esas 28 estrellas, y los graficamos en la figura 8.23.

En este figura, las mediciones indicadas con flechas corresponden a cotas méaximas dadas
para el ancho equivalente en los dos trabajos citados; asi mismo, para algunas de las estrellas
no se consignan los errores de medicién. Para la tnica estrella con el helio en emisién, se
graficé el médulo del ancho equivalente con un tridngulo lleno, mientras que las estrellas que
tienen D3 en absorcién se indican con tridngulos vacios.

Los errores de nuestras mediciones son ciertamente complejos de estimar: no sélo se deben
tener en cuenta posibles errores en la calibracién en flujo, como para los indices anteriormen-
te caracterizados, sino también incertezas provenientes del ajuste f(A\) empleado. Ademds,
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debido a la poca intensidad de la linea, es esperable que estos errores sean grandes en compa-
racién con los de los indices del Ca II y de Ha. En la figura, graficamos como barras de error
las desviaciones estandares de los datos de cada estrella. En particular, la estrella que tiene
el helio en emisién es de tipo K5Ve, y por lo tanto la gran variabilidad que observamos puede
ser debida a su actividad intrinseca. Por iltimo, también se grafican de forma orientativa con
linea llena la funcién identidad, y con linea quebrada la recta de cuadrados minimos.

El proceso de calibracién utilizado por Saar et al. es bastante complejo; basicamente, para
remover los blends mencionados utilizan espectros de estrellas inactivas que, convoluciona-
dos con funciones de ensanchamiento rotacional adecuadas, reproducen la velocidad de cada
una de las estrellas de su muestra. Luego utilizan estos espectros, que presentan las lineas
fotosféricas pero no la D3, para restarlos de los espectros de interés, y proceder finalmente
a medir los anchos equivalentes en estos espectros sustraidos. Saar et al. compararon estos
anchos asi calculados con otros de trabajos anteriores para 10 estrellas en comiin, encontran-
do en general que sus anchos eran apreciablemente menores, lo que atribuyen a la deficiente
correccién de los blends en los trabajos previos, o a una posible correccién exagerada propia.
Si bien es cierto que para varias estrellas nuestras mediciones son un 50 % més grandes que
la de Saar et al., esta diferencia es equiparable entonces a la recién mencionada. Ciertamente,
debe también tenerse en cuenta nuestra menor resoluciéon: R ~ 26 400 contra R = 100 000.

Un pardmetro con mas significado fisico que el ancho equivalente es el flujo de la linea
—absorbido o emitido—, calculado simplemente multiplicando el ancho equivalente por el flujo
en el continuo. En la figura 8.24 graficamos el flujo asi calculado en funcién del flujo en la
linea de los trabajos de Saar et al. y Garcia-Lopez et al.. Nuevamente, la linea llena indica la

funcién identidad y la quebrada el ajuste por cuadrados minimos. En este caso, obtenemos
(Fp,) = 2.7 Flgtsms.
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Cabe resaltar que, mientras que nosotros medimos el flujo del continuo, en los dos tra-
bajos citados éste fue estimado interpolando modelos atmésféricos de Kurucz (1979, 1992).
Para corroborar si este flujo asi calculado era una buena estimacién, consideramos la estrella
HR6060, incluida en ambos trabajos y en nuestra muestra, que es el mejor andlogo solar
conocido (Porto de Mello & da Silva, 1997; Soubiran & Triaud, 2004). Medimos entonces el
flujo del continuo en 5876 A del atlas solar de Brault & Neckel (Neckel, 1999), encontrando
que éste es aproximadamente 4.3 veces el flujo del continuo de HR6060 calculado por Saar
et al. y 3.6 veces el de Garcia-Lopez et al., y s6lo 0.9 veces el de nuestro espectro de HR6060,
una diferencia que entra dentro del 10 % de error estimado en nuestra calibracién en flujo.
Por lo tanto, concluimos que nuestras mediciones del flujo en el continuo son més confiables
que las de Saar et al. y Garcia-Lopez et al..

De todas formas, podriamos estar sobreestimando el flujo en la linea Fp, a partir de
sobreestimar el ancho equivalente. Sin embargo, atin cuando encontramos que nuestros anchos
equivalentes cumplen (EWp,) = 1.5 EWB?OS (donde EWB;‘FOS son los anchos de Saar et al. y
de las unicas dos estrellas F de Garcia-Lopez et al.), y dado que ya ellos habian enontrado
que sus mediciones eran menores que las de otros autores en factores comparables con los
nuestros, es factible que efectivamente Saar et al. hayan “sobrecorregido” los blends cercanos
a D3. Es por eso que estimamos que el flujo removido por D3 que encontramos en este trabajo
es mas preciso que en los dos trabajos citados.

8.3.3. Relaciones entre el flujo de D3 y otras variables

En la figura 8.25 graficamos el flujo absorbido por la linea en funcién del color. Nuevamente,
las estrellas indicadas con tridngulos llenos son las que presentan el helio en emisién. Si bien
para un color dado se puede apreciar una gran dispersién en (Fp,), producto de diferentes
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niveles de actividad, existe un claro limite superior para estrellas mas azules que B—V = 1.5,
dado por (log Fp,) =~ —1.932(B — V) + 7.2 e indicado con linea quebrada en la figura.
Convirtiendo el color a temperatura efectiva, de acuerdo a la figura 7.3, esto implica que la
maxima absorcién de D3 es Fgfx ~ 8.510726 T.4%% [erg cm™2 s~!] para 6500°K > T.g >
3500°K (0.4 < B —V < 1.5). Esta fuerte dependencia no es producto sélo de la del flujo del
continuo, ya que de acuerdo a la figura 8.19 el flujo del continuo es proporcional a Tog. En la
misma figura se indica con linea llena el flujo méximo segiin Saar et al. (1997). La diferencia
entre ambos flujos maximos es la misma que la ya discutida de la figura 8.24.
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Por otro lado, si el helio es un buen indicador de actividad, debe presentar una buena
correlaciéon con el calcio. Como mencionamos al comienzo de esta seccién, la linea D3 no
tiene ninguna componente fotosférica, por lo que su flujo debe ser directamente una medida
de la actividad. Para corroborar esto, en la figura 8.26 graficamos el flujo removido por el
helio, promediado por estrella, en funciéon del flujo cromosférico de las lineas H y K. Las
estrellas indicadas con cuadrados vacios son las evolucionadas, que se apartan claramente
de la tendencia general y fueron excluidas del ajuste realizado, indicado con la linea en la
misma figura. Si bien la significancia del ajuste, de pendiente 1, es marginal, al respecto debe
tenerse en cuenta que los errores en F, son muy grandes. Por este mismo motivo, al graficar
las mediciones individuales de ambos flujos la tendencia se pierde. Pero, a diferencia de lo
que ocurria entre el Ca IT y Ha, en este caso para cada estrella en particular sus mediciones
individuales se dispersan aleatoriamente en una regién del tamafio de los errores en el flujo
de D3, en vez de presentar diferentes correlaciones dependiendo de la estrella en cuestién.

Por 1ltimo, investigamos la, dependencia del flujo en D3 con el periodo de rotacién, como
se muestra en la figura 8.27. Para periodos mayores a 4 dias, la tendencia general es que
cuanto mas rapido rota una estrella, mayor es su actividad en el helio. La recta quebrada de
la figura es un ajuste a las estrellas de mayor flujo (el grupo méas numeroso de la figura), dado
por (Fp,) ~ Pr;g'g, similar a la relaciéon encontrada por Saar et al., de exponente —1.2 +0.2.
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Se puede apreciar que todas las estrellas M —sin importar cudn rapido roten— presentan
una absorcién mucho menor que las de otros tipos espectrales. Asimismo, para un periodo de
rotaciéon determinado, la absorcidn en las estrellas G es mayor que en las K. Por otro lado,
ademds de las M, varias estrellas —aquellas de las que se indica el rétulo— se apartan de la
tendencia general, y se descartaron para realizar el ajuste. Entre ellas, K30 presenta D3 en
emisién y es muy activa; y tanto el periodo de rotacién de F8 como el de estan calculados
a partir de v sini, por lo que pueden estar mal estimados.
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Como se explicd y se puede apreciar en la figura, la actividad magnética aumenta al dis-
minuir el periodo de rotacién. Se considera que para periodos menores a 3 dias la actividad
magnética en estrellas enanas alcanza un régimen de saturacién (Vilhu, 1984). Sin embargo,
aun cuando el periodo de Fb es también incierto, y por lo tanto no se puede ser concluyente,
pareciera ser que la tendencia a aumentar el flujo al disminuir el periodo se contintda en esta
estrella. En consecuencia, seria 1til en el futuro contar con mas mediciones de estrellas rota-
doras rapidas para determinar si efectivamente el flujo del helio se satura o por el contrario,
como pareciera desprenderse de esta figura, sigue aumentando.
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Capitulo 9

Ciclo de actividad en Proxima
Centauri

Aguardad vuestro turno con paciencia y con fe.
Que hay mds estrellas que hombres y hay alas para todos.

LESON FELIPE

Me pregunto si las estrellas estan encendidas
con el fin de que cada uno pueda encontrar la suya algin dia.

ANTOINE DE SAINT-EXUPERY

Como mencionamos anteriormente, se han observado ciclos de actividad del tipo del solar
en numerosas estrellas tardias (ver, por ejemplo, Baliunas et al., 1995). Estas observaciones
estan restringidas a estrellas de tipo espectral entre F y K.

Sin embargo, dado que en estrellas mas tardias la conveccién es mas importante, es de
sumo interés extender el estudio de ciclos estelares hacia el final de la secuencia principal. En
particular, se supone que estrellas mds tardias que Mb son totalmente convectivas.

La intencién de este capitulo es entonces investigar la existencia de un ciclo de actividad
en la estrella Proxima Centauri, que es la mds tardia de nuestra muestra (M5.5¢) y es muy
activa. Con este objetivo, en la primera parte del capitulo se introduce el problema de las
mediciones de sefiales periddicas en Astrofisica, junto con un detalle de diferentes métodos
utilizados para la deteccién de periodos. En la segunda parte del capitulo se presentan primero
las observaciones realizadas, asi como una discusién sobre posibles fulguraciones. Por tltimo,
se hace un estudio de la existencia o no de un ciclo de actividad en Proxima, aplicando estas
técnicas de deteccién de periodos. Parte de este trabajo ha sido publicado en Cincunegui &
Mauas (2005).

9.1. Analisis espectral de datos

9.1.1. Planteo del problema

Como es sabido, la forma mas directa de estudiar fendmenos peridédicos es a través del
analisis tradicional de Fourier. Sin embargo, diversos factores observacionales, como ser la
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disponibilidad del tiempo de observacién y las condiciones meteoroldgicas, confluyen para
que las series temporales halladas en Astrofisica habitualmente no estén muestreadas en
forma equiespaciada temporalmente, o sean incompletas. Es por eso que el andlisis de Fourier
no es aplicable en forma directa en estos problemas.

Los métodos utilizados en la bisqueda de periodicidades en series temporales astrondmicas
pueden dividirse en dos grandes grupos: técnicas modificadas de Fourier, en el espacio de
frecuencias, y analisis de diagramas de fase, en el espacio de tiempos. En general, ambos
métodos tienen sus ventajas y desventajas caracteristicas. En el caso del andlisis de Fourier,
es rapido y muy eficiente, pero no es muy sensible ante funciones periédicas no armoénicas.
Esta ultima dificultad no estd presente en los métodos de diagramas de fase, que ademads son
menos afectados por la no uniformidad del muestreo.

En esta seccién presentaremos en forma muy breve estos dos tipos de métodos para buscar
periodicidad. Supondremos una muestra de observaciones {t,,h, £¢e,}, con n = 1,..., N,
donde t,, es el tiempo (al que suponemos sin error), hy, cierta magnitud medida y ¢, el error de
cada medicién. El intervalo temporal del conjunto de mediciones es [t1, tx]. Nuestra hipdtesis
de trabajo sera que la magnitud h que estamos midiendo tiene una dependencia temporal dada
por una funcién real, continua, acotada y de periodo T" desconocido, h(t), y los errores en las
mediciones son tales que el valor h, medido pertenece al intervalo [b(t,) — kep, H(tn) + K €n,
siendo k ~ 1 cierta constante. En la figura 9.1 se muestra una serie temporal sintética de este
tipo.

Figura 9.1: Serie temporal sintéti-
ca, construida a partir de una sefial
de perfil triangular considerando es-
paciamiento temporal arbitrario y
errores gaussianos para cada pun-

b (t)

\\\\‘\\\‘Y’

to, menores al 15% en cada caso.
La serie consta de 50 datos distri-
buidos a lo largo de 10 periodos. El

i “ "‘ }1—' L “ ‘ ‘e,:"" L “" ‘:" . | 1 periodo considerado es de 10 unida-
0

T 2r 3r AT 5T 6T T 8T or 1or des temporales.

9.1.2. Métodos modificados de Fourier
Datos equiespaciados temporalmente

Primero supondremos que los datos estan equiespaciados para repasar algunas definiciones,
y ver cémo se modifican en el caso general. Consideraremos ademas que las mediciones no
tienen errores. Para un resumen mas detallado, ver por ejemplo Press et al. (1992).

Dada la funcién h(t), su transformada de Fourier H(f) y la densidad del espectro de
potencias P"(f), ambas en funcién de la frecuencia f = (27) 'w, son:

9C(f)i/oo b(t)e*™tdt y  PO(f) = |9(f)P+|F(=f)?, con 0<f<4oo. (9.1)
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Si la serie de datos estd equiespaciada temporalmente, de la forma:
hp =h(t,), con t,=nAt y n=1,...,N, (9.2)
podemos aproximar la integral de la ecuacién 9.1 por la suma:

N
H(fr) = At Y by exp

n=1

(27rz'kn

N ) = At Hy, (9.3)

donde hemos definido la transformada discreta de Fourier Hy.
La frecuencia critica de Nyquist se define como:
o1

Je= A

Cualquier frecuencia f > f. presente en la senal temporal serd trasladada en forma espiirea

(9.4)

(aliased) al rango (—f., fc). Por lo tanto, f. es la frecuencia mds alta que podremos buscar
en nuestra serie utilizando este método.

Supondremos para simplificar que N es un nimero par. En ese caso, dado que tenemos
N mediciones independientes, a lo sumo podremos tener N valores independientes de la
transformada H(fx), para N valores de frecuencia f en el rango (—f., f¢):

fkiNLAt con k:—g,...,g. (9.5)
Los valores extremos de k en esta ecuacién corresponden exactamente a los limites del rango
critico de Nyquist. Si bien en principio son N + 1 frecuencias, se puede demostrar que sélo
N son independentes, ya que H(fn/2) = H(f_n/2)-

Uno de los estimadores de la densidad del espectro de potencias es el llamado periodograma.
Utilizando el algoritmo FFT (Fast Forier Transform), estd definido en N/2 + 1 frecuencias

COmo:

PY(fo=0) = [|3[*/N? k=0,
PO(fe) = (1l +|H_k?)/N? k=1,....5 -1, (9.6)
P(fnjp=1fc) = [Hnpl?/N? =14,

Periodograma de Lomb-Scargle

Cuando los datos no estan equiespaciados, la ecuacién 9.6 no es valida. Sin embargo, es
posible encontrar otro buen estimador del espectro de potencias. Siguiendo a Scargle (1982),
primero definimos el valor medio y la varianza de la muestra:

-1 & 1 X _
hiﬁ Zhn y 02£m Z(hn—h)2> (9.7)
n=1 n=1
y la constante 7 como:
N .
2wt
tan(2wT) = 2z Sin(2wtn) . (9.8)

>y cos(2wty)
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Entonces, el periodograma normalizado de Lomb-Scargle, en funcién de la frecuencia an-
gular w = 27 f > 0, se define como:

L[S By coswltn =] [T (o~ B sine(ty 7]
202 2521 [cos w(ty, — 7')]2 * 27]:]:1 [sinw(t, — 7')]2

Prs(w) = (9.9)

La ventaja de la normalizacién elegida (0~2) es que permite testear la validez de la hipéte-
sis. Si la muestra h,, es la suma de una senial periddica y ruido blanco gaussiano independiente,
la hipétesis nula es que todos los valores son variables gaussianas aleatorias independientes.
Se puede demostrar que para cualquier w particular, en el caso de hipétesis nula el estimador
Prs(w) tiene una distribucién de probabilidades exponencial con valor medio unitario (Horne
& Baliunas, 1986):

P(z<Pgs(w)<z+dz)=e ?dz, obien P(Pgs(w)<z)=1-e%. (9.10)

Por lo tanto, si se muestrean M frecuencias independientes (es decir, se calcula Pjg(w) para
M valores independientes de w), la probabilidad de que ninguna de ellas dé un valor de
periodograma mayor a z es (1 —e~?)M . En otras palabras, la probabilidad de medir un valor
de periodograma mayor a z para alguna frecuencia en el caso de hipétesis nula (FAP, por la
sigla en inglés de False Alarm Probability) es:

P(Ps(w)>2)=1—(1—-e M. (9.11)

Esta ecuacién nos da por lo tanto la sigificancia de los picos hallados en el periodograma:
un valor pequeno en la probabilidad P (PLs(w) > z) nos indica una sefial periédica altamente
significante.

Obviamente, para calcular esta significacia es necesario conocer M. En general, depen-
derd del niimero de frecuencias muestreadas, el nimero N de datos, y el espaciamiento entre
ellos. Se puede mostrar que cuando los datos estdn equiespaciados temporalmente y cuan-
do las frecuencias muestreadas “llenan” el rango entre 0 y la frecuencia de Nyquist, M es
aproximadamente igual a N. Mas ain, este hecho no cambia demasiado si el espaciamiento
temporal es aleatorio. Sin embargo, cuando la frecuencia excede la critica, M aumenta en
forma proporcional. (Cabe aclarar aqui que las frecuencias muestreadas pueden ser superio-
res a la de Nyquist pues al no ser equiespaciados, habra datos méas cercanos temporalmente
que el At promedio). El tinico caso donde M difiere significativamente de N es en el caso
en que los datos presenten un claro agrupamiento. Cuando, por ejemplo, los datos se ad-
quieren en grupos de a 3, el nimero de frecuencias independientes se reduce en un factor de
aproximadamente un tercio.

En la figura 9.2 se muestra el periodograma de la serie de la figura 9.1. Se grafican también
los niveles de confianza del 50 % y 99 %. El pico més alto, que corresponde al periodo de 10
de la serie sintética, tiene un nivel de FAP de 7 10~ 7.

9.1.3. Curvas de luz

La segunda familia de métodos para hallar periodos tienen en comin que hacen uso de
las llamadas curvas de luz. Primero definiremos entonces qué son estas curvas y cémo se
construyen.
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Volvemos entonces a la funcién h(t) de la cual tomamos la muestra a analizar. Si b(t) es
la misma funcién normalizada, estd definida en el espacio bidimensional [¢1,tn] X [0,1] = Oy.
Bajo la hipétesis de que es una funcién periédica, llamaremos T' a su periodo, en principio
desconocido.

Haremos ahora un cambio de variables, pasando del tiempo ¢ a la fase ¢, a la que definimos
como

¢ =t —1t)/T], (9-12)

donde ||a|| denotard de aqui en més la parte fraccionaria de a, y [a] la parte entera de a. La
funcién h(¢) —en un abuso de notacién, §(¢) = h[t(¢)]- esta entonces definida en el cuadrado
unitario [0,1] x [0,1] = O, con lados opuestos ¢ = 0, 1 identificados. Para una fase dada, la
curva h(¢) se repite sobre si misma para los tiempos que cumplen que ¢ = (t — t;)/T — m,
conm=0,...,Np =|[(ty —t1)/T], y esto sucede N veces.

Si (¢,2) es un punto cualquiera de ©; —no necesariamente sobre la curva b(t)—, se puede
mapear a un punto (¢,7n) de Oy por medio de una funcién ﬁp que depende de un periodo de
prueba p:

t—t
p

(t.2) — Fy(t,2) = (p.2),  donde *"iH

9.13)

Se puede ver entonces que la primera componente de F’;, es cierta fase ¢, mientras que la
segunda es la identidad n = z.

Si ahora quisiéramos mapear con la misma funcién, un punto de O; que si estd sobre la
curva definida por h(t), la transformacién serd entonces:

[t 6()] — B[, b(t)] = [o,(0)], (9.14)

donde nuevamente hemos utilizado que h(p) = hp(t)], y n = 0,...,Np, = [(txy — t1)/p] =
[Nr (T/p)]. El nimero n aumenta en uno cada vez que la fase de prueba ¢ lo hace, mientras
que T aumenta en uno cada vez que lo hace la verdadera fase ¢. Los puntos {¢,h(¢)} no
siguen una curva simple como los puntos {¢, §(¢)}, como se puede ver en la figura 9.3.

Se suele decir entonces que la funcién F, mapea la serie temporal {t,, h(t;)} en el con-
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Figura 9.3: En la figura de la izquierda se muestra la curva de luz para el periodo verdadero T' de la serie de la
figura 9.1, mientras que en la derecha, se muestra la curva de luz para un periodo de prueba p inconmensurable
con T. Se puede ver a simple vista que una forma de estimar el periodo verdadero es maximizar el orden de
la curva de luz, o equivalentemente minimizar su dispersién.

junto {@n,h(en)}. Este dltimo conjunto es el que habitualmente se llama la curva de luz
normalizada para el periodo de prueba p.

Este tipo de métodos utilizados para encontrar periodos en series temporales se basa
entonces en construir curvas de luz para diferentes periodos de prueba, y luego estimar de
alguna forma cudl de estos periodos es el que minimiza la dispersiéon de los datos o el que
maximiza el orden de la curva, como veremos a continuacion.

Método de Jurkevich

El primer método, propuesto por Jurkevich (1971), consiste en minimizar la dispersién de
la curva de luz. Con este fin, si h es el promedio de toda la muestra, define la desviacién

cuadratica como:
N N
Vi=(N-1)0*= (ha—h)* = h2 - NR?. (9.15)
n=1 n=1
Sea, una particion unidimensional uniforme del espacio Oy, es decir, L conjuntos disjuntos
que cubren la totalidad del espacio; la podemos escribir como {a; = [p;_1, 1] X [0,1] : Ap =
1/L}. Para cada subespacio a;, las estadisticas correspondientes para h; y V12 toman las
formas:

I R "’ _

hlz—Zhn y Vl2:(nl—1)012:Zh?L—nlh12, (9.16)
™ n=1 n=1

donde n; es el nimero de datos que estan incluidos en el [-ésimo conjunto (Z:lL:1 n; = N).

Por lo tanto, cuando se hace una particién de L subconjuntos, la desviacién cuadratica total
se puede escribir como:

L L g N
Vf:ZW:Z(Zhg—nlﬁf)<V2:Zh§—1w?, (9.17)
=1 n=1

=1 \n=1
donde la desigualdad se debe al teorema de adicién de varianzas.
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Si bien V2 es independiente del periodo de prueba, las cantidades V?, h; y n; dependen de
p muy fuertemente. Si el periodo de prueba es diferente al periodo de la funcién h(t), la curva
de luz se dispersa irregularmente en el espacio [0, 1] x [0, 1], como se muestra en la figura 9.3.
Por lo tanto, V2 y VJ2 son muy parecidas y su cociente cercano a 1. Si, en cambio, el periodo
de prueba es T, VJ2 tiene un minimo. En la figura 9.4 se muestra el cociente entre ambas
dispersiones para la misma serie temporal sintética, considerando diferentes particiones.

T T 7 ‘ T T 7 ‘ T 17 ‘ T 17 ‘ T
1 Ll il Al f Bk i A l~ m 7
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[N [ ‘ ' J i
o~ r ‘ ] . . .
“~ 0.6 — ]  Figura 9.4: Dispersién de la curva de
. B “ \f 7 luz de la figura 9.3 segin el método de
= 0.4 T . ‘H | Jurkevich. Se exploraron 1000 periodos
i e “ ] de prueba entre 0.5 y 21, y se indica en
02— —  la figura las diferentes particiones utili-
B 1 zadas.
| ‘ | ‘ I ‘ I ‘ 1
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p

Tanto este método como el que describiremos a continuacién tienen la desventaja que
sirven para estimar sélo cualitativamente el periodo de la muestra, buscando el minimo de
los estimadores descriptos; no es posible, sin embargo, calcular la significancia del periodo
hallado. Cabe aclarar, ademds, que dado que todos estos métodos utilizan fuertemente la
estadistica, son muy eficientes cuando el nimero de observaciones es relativamente alto y el
intervalo temporal de las mediciones cubre varios periodos.

Método de Marraco-Muzzio

Marraco & Muzzio (1980) encontraron una forma de mejorar el método anterior. Bési-
camente, la diferencia consiste en que dentro de cada subconjunto de la particién, estiman
la desviacién cuadritica con respecto a la recta que ajusta por cuadrados minimos a cada
subconjunto de datos, V% = <[h - h((p)]2>l, siendo:

(e h)i = ()ith)) o + <<p2)é<h>z — {phlehh (9.18)

() — <‘P>l

donde hemos definido el promedio dentro de cada subconjunto como (a); = n; ' 3™, a;. En

h(p) =

el célculo de Jurkevich (1971), por el contrario, la dispersién estaba estimada a partir de la
varianza, o2 = <(h — ﬁ)2>.

Teniendo en cuenta esto, se llega a que para cada subconjunto la desviacién estd dada por:

: (¥ — (o)f

Vl/2 _ <h2>l _ (h)2 ({ph); — <<P>l<h>l)2 _ (9.19)
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Por lo tanto, la dispersién total cuyo minimo nos indicara el periodo real de la muestra es:

L
1
ot = N —32L lz;nl Vi?, (9.20)

donde la normalizacién propuesta proviene del hecho de que en cada subconjunto [ (de los
que hay L en total) los datos independientes son dos menos que los originales. En la figura 9.5
se grafica la dispersién de la curva de luz segin este método, para las mismas particiones que
en el caso anterior.

07 T T 7 T T 7 T 17 \\\\‘\
0.6

0.5

Figura 9.5: Dispersién de la curva de

O \vim
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periodos de prueba entre 0.5 y 21, y
se indica en la figura las diferentes par-
ticiones utilizadas.
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La ventaja principal de este método por sobre el anterior es que la dependencia del estima-
dor con el periodo de prueba p es mas suave; este hecho cobra especial relevancia cuando la
cantidad de datos es muy pequena, dado que en ese caso la dispersién de Jurkevich presenta
una forma muy escalonada. Ademads, es insensible a efectos de aliasing en las mediciones,
asi como también a frecuencias espureas provenientes del espaciamiento temporal.

Método de la entropia de Shannon

El tercer y tdltimo método que veremos que hace uso de la curva de luz tiene la ventaja
que si permite estimar la significancia del periodo hallado, ademds de poder contemplar los
errores en las mediciones, que hasta ahora habiamos despreciado.

Siguiendo a Cincotta (1999), consideramos la curva de luz de la serie temporal, {¢,; 1, =
B((pn),gn}, donde los errores &, se encuentran normalizados de la misma forma que las
magnitudes 7,. En este caso, definimos una particién uniforme en ambas variables {ay, =
[oa-1), e)] X [Mk—=1), k)] : Ap = 1/L,An = 1/K}. Podemos ademds definir una densidad
de probabilidad p asociada al punto (¢, n) como:

N
ple,m) =R 6(p—pn)® (= m3én) , (9.21)
n=1

donde hemos tenido en cuenta que t,, y Ay, (y por lo tanto ¢, y 7,) son variables independientes
y la primera de ellas no tiene errores. R es una constante de normalizacién. La probabilidad
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asociada a cada elemento de la particién elegida serd entonces:

™M i) B
p (a) = / plp,n)dpdn =R P (0 — s €n) dn, (9.22)
aig n=1""M(k-1)

siendo n; los puntos cuyas fases pertenecen al intervalo [<p(l,1), (p(l)). Suponiendo que la densi-
dad de probabilidad de las variables 7; es gaussiana, podemos integrar esta ecuacién llegando
a

- n+1 —IIn
Sty [erf(HIEL) — epp(T )]

Sl [ert () — et )]
donde n) = k/K.
La entropia de Shannon es una funcién que mide el ordenamiento de la curva de luz

p(a) = (9.23)

(Cincotta et al., 1999); para la particién y el periodo de prueba dados, se define como:

L K
Sp ==Y plaw)np(an)]. (9.24)

=1 k=1

Con esta definicién, se verifica que para una particién dada, la entropia cumple que 0 <
Sp < 1. Ademds, es nula cuando p(a;x) = 1 para algin q;; y nula para los demds (es decir,
todos los puntos caen en el mismo elemento de la particién), y es maxima cuando p(ay) =
(LK) ! (cuando todos los puntos estan uniformemente distribuidos en el cuadrado unitario).
Se puede mostrar también que la entropia asi definida es aproximadamente constante (y
cercana a 1) para casi todos los valores de p, es minima para p = T' y tiene minimos locales
para algunos miiltiplos racionales de T. Cabe notar que este método si es muy sensible a
periodos esptireos provenientes del espaciado temporal.

En Ia figura 9.6 se grafica la entropia de Shannon para la misma curva de luz que en los
casos anteriores, considerando los errores y sin considerarlos, respectivamente a la izquierda
y a la derecha, para diferentes particiones consideradas. Es importante notar que cuando
K =1, es decir, cuando no se particiona la coordenada correspondiente a h, lo que analiza
la entropia no es la periodicidad de la senal, sino posibles correlaciones entre las fases de las
mediciones. Por lo tanto, de hallarse algin minimo significante en una particion de este tipo
—como la curva roja de esta figura— este minimo corresponde a un periodo espiireo proveniente
del espaciamiento temporal.

Se puede demostrar que, dada una senal no peridédica, esta entropia tiene, a primer orden,
una, distribucién de probabilidades gaussiana con pardmetros:

1 /[InN+1 2 oo (InN\?
(Sp)=1 y o3 N (7111[/ 1) — < ) . (9.25)

Por lo tanto, reproduciendo la metodologia para estimar la significancia del periodograma
de Lomb-Scargle, en el caso de hipétesis nula la probabilidad de medir cierto valor de entropia
para algin periodo p es:

2
P<S<ztd) = o [_% (=)
V2anog

Si se muestrean entonces M periodos independientes, la probabilidad de medir un valor de

dz. (9.26)
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Figura 9.6: Entropia de Shannon de la curva de luz de la figura 9.3. Se exploraron 1000 periodos de prueba
entre 0.5 y 21, y se indican en la figura las diferentes particiones utilizadas. En el grafico de la izquierda se
tomaron en cuenta los errores, mientras que en el de la derecha no.

entropia menor a z para algin periodo en caso de hipétesis nula (FAP) es

P(S,<z)=1- 2}% [1 p; (%f?)] v (9.27)

9.2. Proxima Centauri

El sistema triple o Cen estd a una distancia de 1.3 pc del Sol. Estd compuesto por Proxima,
Centauri (o Cen C; GJ551; M18), de tipo espectral dMb5.5e y magnitud visual aparente 11.05;
HD128620 (o Cen A; GJ559A; ), de tipo espectral G2V y magnitud -0.01; y HD128621
(o Cen B; GJ559B; K8), de tipo espectral K1V y magnitud 1.33.

Proxima es la estrella conocida més cercana al Sol, 1400 UA m4&s cerca de la Tierra
que sus compaiieras (Guinan & Morgan, 1996). Pardmetros fisicos més precisos que los que
aparecen en la tabla 7.1 son: temperatura Tegr=3050°K, radio R ~ 1/7 R (Pettersen, 1980),
y M ~ 0.2 Mg (Allen, 1976).

El periodo de rotacién de Proxima Centauri ha sido estimado en varias ocasiones. Benedict
et al. (1998a), a partir de observaciones fotométricas, encuentran P,;=83.5 dias. A partir del
nivel de actividad cromosférica, Doyle (1987) midié un periodo P,o1=>51 + 12 dias, mientras
que Guinan & Morgan (1996), a partir de observaciones del IUE de las lineas h y &k del Mg 11
midieron un pariodo de rotacién P.,;=31.5 + 1.5 dias.

Estos periodos de rotacién son més largos que para otras estrellas M. Por ejemplo, Bouvier
et al. (1995) encontraron que para un conjunto de estrellas M jévenes de tipo T Tauri (estrellas
pre-secuencia principal con masas del orden de la solar), 4 dias < P4< 8 dias. Como se
explicé, la actividad magnética hace que la velocidad de rotacién disminuya con el tiempo
(Collier Cameron & Campbell, 1993), por lo que el mayor periodo encontrado para esta
estrella es consistente con que tenga gran edad. Esta podria ser de 4-4.5 10° afios, si Proxima
Centauri tuviese la misma edad que sus dos companieras (Demarque et al., 1986).

Proxima es la estrella donde primero se encontraron evidencias de la existencia de una
corona en ausencia de fulguraciones (Haisch & Linsky, 1980). Numerosas fulguraciones han



9.3. LAS OBSERVACIONES 131

sido observadas en Proxima, tanto en rayos X (Reale et al., 1988, 2004; Giidel et al., 2002,
2004), como en el ultravioleta (Haisch et al., 1977), o simultdneamente en ambas regiones
del espectro (Byrne & McKay, 1989; Haisch et al., 1990); también se han podido observar
fulguraciones fotométricas y espectroscépicas (Walker, 1981; Patten, 1994; Benedict et al.,
1998b), e inclusive en ondas de radio (Slee et al., 2003).

Por otra parte, Haisch et al. (1990) sugieren que Proxima presenta un ciclo de actividad.
Guinan & Morgan (1996) estiman, en base a observaciones ultravioletas, que su actividad
fue minima alrededor de 1995, si bien en esa época se detectaron cuatro fulguraciones. Por
ultimo, mediante observaciones fotométricas en el filtro V, Benedict et al. (1998a) interpretan
que el periodo de actividad de esta estrella es del orden de 1100 dias.

9.3. Las observaciones

En la tabla 9.1 se detallan las observaciones individuales que realizamos de esta estrella.
Como se explicé en § 6.2.4, para cada estrella se tomaron al menos dos espectros por turno, que
luego se combinaron de forma de filtrar rayos césmicos. Siendo ésta una estrella tan activa, es
altamente probable que durante una observacién ocurra una fulguracién. La duracién tipica
de una fulguracién es del orden de las horas, comparable con los tiempos de integracién
involucrados para Proxima.

Es por eso que, dado que contdbamos con los espectros individuales filtrados de rayos
c6ésmicos, producto del proceso de extraccién en si, para cada noche calibramos en flujo el
espectro combinado, y utilizando luego la funcién sensitividad de éste calibramos individual-
mente cada espectro. En total, contamos con 56 espectros individuales calibrados en flujo,
provenientes de 20 noches diferentes distribuidas en 15 turnos de observacién a lo largo de
mas de 6 anos.

Cada uno de estos espectros fue inspeccionado visualmente en las regiones de interés. En
la misma tabla, ademds del dia juliano modificado y del tiempo de exposicién (en minutos)
de cada espectro, se incluyen 3 columnas donde se indica si las ventanas de integracién en las
lineas de interés, y los continuos respectivos, se hallan libres de rayos césmicos y son aptos
para ser analizados. En las figuras 9.7, 9.8 y 9.9 se muestran las regiones del Ca II, el He I
y Ha para cada espectro. Los espectros en azul son los que hemos considerados deficientes y
excluido del analisis posterior.

9.4. Relaciones entre los diversos indices

En el capitulo 8 mostramos cudles eran los mejores indicadores para cada una de las
tres lineas estudiadas. Sin embargo, dado que la diferencia entre los indices definidos como
cocientes entre flujos y el flujo en si depende bésicamente del tipo espectral, y lo mismo se
puede decir sobre las correcciones fotosféricas empleadas oportunamente, cuando limitamos
nuestro estudio a una estrella en particular, como en este caso, donde la fotésfera y el tipo
espectral estan fijos, utilizar cualesquiera de los indicadores mencionados es indistinto. Es por
eso que, en este capitulo, utilizaremos los indices que hemos definido a partir de cocientes,
S, Ay Z, sin perder precisién ni generalidad.
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Rétulo MJD Texp Call Hel Ha Rétulo MJD Texp Call Hel Ha
0399al1  241.85 25 - si si 0603cl  1804.59 45 NO NO NO
0399a2 241.87 25 - si si 0603c2  1804.63 45 NO NO NO
0399a3 241.89 15 - NO NO 0903bl  1895.51 33 si si st
0399b1 242.67 30 si - - 0903b2  1895.53 33 si si st
0399b2  242.70 30 si - - 0604cl  2160.59 45 NO si st
0300al  626.82 30 si si si 0604c2  2160.63 45 NO si st
0300a2  626.84 30 st sf st 0604d1  2161.47 60 NO NO NO
0300a3  626.86 30 st si st 0604d2 2161.51 60 st st sf
0300a4  626.88 30 si si si 0604d3 2161.55 60 si si st
0300b1  627.82 45 si st st 0604d4 2161.61 60 si si st
0300b2  627.86 45 st st st 0604d5 2161.65 60 st st st
030lal  972.78 60 st st st 0604d6 2161.69 60 st st st
0301a2  972.83 60 si st si 0604d7 2161.73 60 NO NO NO
0301cl  974.70 90 si si si 0904b1  2274.48 30 si si st
0301c2  974.77 90 si si si 0904b2  2274.50 30 si si st
0701cl  1096.46 90 st si st 0305al  2448.78 45 si si st
0701c2  1096.53 90 st si st 0305a2  2448.81 45 si si st
0302b  1364.69 45 si st si 0605ul  2523.55 60 si si st
0602al 1451.66 45 si st si 0605u2 2523.60 60 si si st
0602a2 1451.69 45 st st st 0605u3  2523.64 60 st NO st
0802c1  1519.50 45 st sf st 0605u4  2523.69 60 st st sf
0802c2 1519.53 45 si si si 0605ub  2523.74 60 si si si
0303cl  1715.72 45 si si si 0605u6  2523.78 60 si NO si
0303c2 1715.75 45 st st st 0605a1  2543.60 90 NO st st
0303d1  1716.60 60 st st st 0605a2 2543.66 90 NO NO st
0303d2 1716.65 60 si st si Total 45 46 49
0303d3 1716.69 60 si st si
0303d4 1716.74 60 si st si
0303d5 1716.78 60 st si si
0303d6 1716.82 60 si si si
0303d7 1716.87 60 si st si

Tabla 9.1.: Registro de las observaciones de Proxima Centauri. El rétulo de cada una indica la fecha (por
ejemplo, 0399al corresponde a la primera observacién de la noche “a” de marzo de 1999). En cada caso se
indican el Dfa Juliano modificado MJD y el tiempo de exposicién (Texp) en minutos. Para cada espectro
se inspeccionaron visualmente las regiones espectrales de interés, que involucran al Ca II, al He I D3 y a
Ha. En cada caso se indica con “si” los espectros que consideramos aceptables, con “NO” los que estaban

contaminados en la regién de interés con rayos césmicos o eventualmente mal calibrado el continuo, y con “-?

los que, por una diferente disposicién instrumental, no inclufan a la regién en cuestién.

Como mencionamos en § 8.2.3, para algunas estrellas se verifica una relacién lineal entre
el Ca IT y Ha. En la figura 9.10 se grafica el indice A en funcién del S, para los 43 espec-
tros individuales que tienen mediciones simultidneas de ambos indices, junto con el ajuste
por cuadrados minimos realizado. Con errores del 13 % para ambos indices obtenemos una
significancia del 76 %. Los pardmetros del ajuste son:

A= (0.193 £0.027) S + (1.400 £ 0.153) y p=—0.943, (9.28)

donde los erores consignados corresponden a una desviacién estandar.
Como se observa, existe una buena correlacion entre S y A para esta estrella. Si bien el
indice de Ha resulta ser menos sensible a la actividad, dada la baja calidad de los espectros
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Figura 9.7: Secuencia temporal de la regién del Ca II. En cada grafico se indica el rétulo de la observacién. En
todos los casos, el eje de las absisas se extiende entre 3890 y 4012 A, mientras que el de las ordenadas entre
-0.05 y 1.2 10712 erg cm 2 57! A1, Los espectros en azul son los considerados deficientes y descartados de
los anédlisis posteriores. En verde se sefalan las regiones de integracién de los continuos y con tridngulos se
indica la ubicacién de las lineas.
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Figura 9.8: Secuencia temporal de la regién del He I. En cada grafico se indica el rétulo de la observacién.
En todos los casos, el eje de las absisas se extiende entre 5865 y 5885 A, mientras que el de las ordenadas

2571 A1, Los espectros en azul son los considerados deficientes y descartados de

entre 0.5y 2 107" erg cm™
los andlisis posteriores. La regién de integracién del continuo no entra en la escala elegida. Con tridngulos se

indica la ubicacién de la linea.
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Figura 9.9: Secuencia temporal de la regién de Ha. En cada grafico se indica el rétulo de la observacién. En
todos los casos, €l eje de las absisas se extiende entre 6540 y 6620 A, mientras que el de las ordenadas entre
0.15y 2.25 1072 erg cm 2 57! A~!. Los espectros en azul son los considerados deficientes y descartados de
los anélisis posteriores. En verde se senala la regién de integracién del continuo y con tridngulos se indica la
ubicacién de la linea.
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Figura 9.10: Comparacién

del indice A con el S calcu-

lado. En lineas punteadas se
indican las curvas con +30.
En la figura pequena se gra-
fica, con linea llena, la regién
1 cuyo nivel de confianza con-
< junto es del 39.3% (Ax® =
4 1), y en linea punteada el
1 nivel de confianza del 90 %
1 (Ax?* = 4.61). Para los pun-
1 tos que més se apartaban de
| la tendencia general, hemos
incluido los rétulos de las ob-

servaciones.

5 10 15

individuales, y la mucho mejor relacién senal-ruido en la regién del hidrégeno, consideramos
recomendable utilizar a este ltimo como indicador de actividad —para Proxima Centauri—.

El siguiente paso antes de explorar la posible existencia de un ciclo es determinar si nuestras
observaciones involucran alguna fulguracién. Por simple inspeccién de las series temporales
de las figuras 9.7, 9.8 y 9.9, se puede apreciar lo que pareciera ser una intensa fulguracién en
las cuatro observaciones de la noche 0300a, transcurriendo de maximo a minimo, con las dos
exposiciones centrales con un nivel similar e intermedio de actividad. Este hecho se puede
notar claramente tanto en el Ca II como en Ha. Asi mismo, en el segundo espectro de la
noche 0802c vemos que todas las lineas, inclusive el He I, son mucho mds intensas que las del
primero. Algo similar ocurre con los espectros de las noches 0303c y 0305a, aunque en ambos
casos la intensidad de las lineas es menor que en las fulguraciones anteriores.

Con el objetivo de corroborar que se tratasen efectivamente de fulguraciones, estudiamos
la relacién entre Ha y la linea D3. Como mencionamos en § 8.3.1, el indice Z es un buen
indicador de la actividad en D3 para esta estrella, dado que la linea del helio en Proxima es
bastante ancha, del orden de los 0.7 A de integracién elegidos. En la figura 9.11 graficamos
Z en funcién de A, para los 46 espectros con mediciones simultdneas de ambos. A diferencia
de lo que ocurre entre A y S, no se encuentra para esta estrella una clara relacién lineal
entre ambos indices. Por el contrario, cuando graficamos el cociente Z/A en funcién de A
en la figura 9.12, se aprecia que para A < 3.5 existe una fuerte correlaciéon. Realizando un
ajuste por cuadrados minimos para estos 40 datos, con errores porcentuales del 3 % en ambos
indices (y por lo tanto del 6 % para el cociente), obtenemos una recta de parametros:

Z[A = (—0.083 £0.008) A + (0.466 +0.020) y p= —0.992, (9.29)
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con una significancia de casi 95 %. Esta recta, junto con las bandas de error correspondientes
a +30, se grafican en rojo en ambas figuras, extendiéndolas atin para A > 3.5. Para graficar
las bandas de error de la figura 9.11 hemos tenido en cuenta que, escribiendo la recta de la
ecuacién anterior como Z = m A? + b A, entonces

O'ZZ\/O'%nALL-FO'ZAQ-FQpO'mO'bA?’. (9.30)

Pero esto, ademds de no reproducir los datos de la figura 9.11, implica una relacién
cuadritica entre ambos indices, con un miximo en A = 2.8. Si consideramos que la rela-

0.8 — —

7 Figura 9.11: Indice del He I en fun-
1 cién del de Ha. Por claridad, sélo se
4 indican los rétulos de los datos que
4 se apartan de la tendencia general.
| En rojo, la curva que ajusta los da-
tos de la figura 9.12 que cumplen
A < 3.5; en verde, la misma cur-
va, suponiendo que para A > 2.8 la
linea D3 satura.

1 Figura 9.12: Cociente entre el indi-
ce de D3 y el de Ha, en funcién de
este ultimo. Por claridad, sélo se in-
dican los rétulos de los datos que se
apartan de la tendencia general. En
rojo, la recta que ajusta los datos
o1 que cumplen A < 3.5; en verde, la
| misma curva, suponiendo que para
<1 A > 2.8 la linea D3 satura.




138 CAPITULO 9. CICLO DE ACTIVIDAD EN PROXIMA CENTAURI

cién se vuelve constante para valores mayores de A obtenemos la curva que se muestra en
verde en ambas figuras, y que ajusta mucho mejor todos los puntos, con excepcion de aquellos
correspondientes a los maximos de las fulguraciones. En los graficos hemos considerado que
el error para A > 2.8 también se mantiene constante.

La linea D3 se puede excitar debido a poblacién colisional del nivel superior, o por fotoio-
nizacién directa de dtomos de helio cromosféricos debida a radiaciéon coronal de longitudes
de onda menores a 504 A, seguida de recombinaciones sucesivas a los niveles excitados del
He I. La curva verde de la figura 9.11 sugiere que el primero de estos mecanismos domina
en condiciones “normales” de actividad, donde una cromésfera méas caliente —asociada con
mayor actividad— produce mayores emisiones tanto en Ha como en la linea D3, aunque para
esta ultima llega a un nivel de saturacién. Para las fulguraciones més intensas, por otro lado,
el aumento de radiacion UV genera un aumento de la emisién de D3 atin por sobre este nivel
de saturacion.

Por lo tanto, podemos considerar que ocurre una fulguracién cuando el indice Z sobrepasa
este nivel de saturacion. Claramente, los espectros 0802c2 y 0300al cumplen esta condicién.
En el primer caso, €l otro espectro de la misma noche no presenta rasgos de la ocurrencia de
una, fulguracién. En el segundo, por el contrario, podemos considerar que todos los espectros
estidn —en mayor o menor medida— afectados por la fulguracién. Asi mismo, tanto el espectro
0305a2 como el 0303cl presentan caracteristicas que pueden ser compatibles con una fulgu-
racién. En el caso del espectro 0904b2, por el contrario, si bien tiene una alta emisién en el
He I, dada su baja actividad en Ha es factible que esta gran emisién sea debido a un error
de calibracién en la zona del helio.

9.5. Biusqueda de un periodo de actividad

9.5.1. Datos utilizados

Siguiendo la discusién de § 9.4, vimos que el indice A es el mas adecuado para estudiar
actividad en Proxima, dados su tipo espectral y baja luminosidad. Ademads, utilizando el helio
hemos determinado qué espectros presentan emisiéon en Ha debido a la actividad promedio
y no producto de fulguraciones.

Para las observaciones que no presentan fulguraciones, hemos realizado un promedio pesa-
do por noche, considerando errores del 10 % en las observaciones indviduales. En la tabla 9.2
presentamos estos valores, que utilizaremos para explorar la existencia o no de un periodo de
actividad en esta estrella.

9.5.2. Analisis de los datos

Los datos de la tabla 9.2 fueron procesados utilizando los diferentes métodos descriptos
en § 9.1. Mediante el algoritmo period de Press et al. (1992), con una factor de oversampling
de 6 y una frecuencia muestreada maxima del doble de la critica, obtuvimos el periodogra-
ma de Lomb-Scargle de la figura 9.13. Se puede observar un periodo de alrededor de 430
dias, con una significancia del 78 %. Los picos en 145 y 1150 dias corresponden aproximada-
mente a armoénicos del principal con n ~ 1/3 y 3 respectivamente. (Notar que si bien este
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Tabla 9.2.: Indice A promedio por no-
che, excluidos los espectros que presen-
tan fulguraciones. Se incluye también la
cantidad de espectros individuales in-
volucrados en cada caso, y el tiempo
de integracién en minutos.

Rétulo N MJD Texp A oA
0399a 2 241.8 50 2.998 0.212
0300b 2 627.8 90 2.563 0.181
030la 2 972.8 120 2.167 0.153
0301c 2 974.7 180 2.022 0.143
0701c 2 1096.46 180  2.902 0.206
0302b 1 1364.69 45 2.184 0.218
0602a 2 1451.66 90 2.157 0.153
0802c 1 1519.50 45 2.903 0.290
0303c 1 1715.72 45 2.316  0.232
0303d 7 1716.60 420 2.687 0.102
0903b 2  1895.51 66 2.494 0.176
0604c 2 2160.59 90 2413 0.171
0604d 5 2161.47 300 2.025 0.091
0904b 2  2274.48 60 2.530 0.179
0305a 1 2448.78 45 2.658 0.266
0605u 6 2523.55 360 2.522 0.103
0605a 2 2543.60 180 2.614 0.186

Total de horas

39.43 |

dltimo deberia tener un periodo de 1290 dias, dado que el periodograma tiene frecuencias
equiespaciadas, para bajas frecuencias el espaciamento temporal es muy grande.)

En la figura 9.14 se muestra la dispersion de Jurkevich en funcién del periodo de prueba.
Hemos muestreado 200 periodos entre 100 y 1500 dias, con una particién L = 2, dada la baja
cantidad de datos disponibles. Se pueden apreciar dos picos pronunciados, para 205 y 422 dias.
A medida que el periodo de prueba aumenta, y se hace comparable con el intervalo temporal
total de los datos, la dispersion es cada vez menos significativa y se producen escalones en la

figura, pues como mencionamos un requerimiento para estos métodos es que p K ty — t1.
En la figura 9.15 se muestra la dispersion segun el método de Marraco-Muzzio, calculada

periodo [dia]
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Figura 9.13: Periodograma de
Lomb-Scargle. Se indican los
periodos correspondientes a algu-
nos picos, entre ellos el miximo
(con una significanca de casi el
80 %), asi como diferentes niveles
de FAP.



140 CAPfTULO 9. CICLO DE ACTIVIDAD EN PROXIMA CENTAURI

H\HH 't ”\H Fﬁ I \‘t H"“ u i NH ‘\w L

| ‘\ | - -

0.9 | ‘HU i M‘) \ “ ‘ “ THQ L) 0.3 \ | ‘ | ‘;/J ‘,

U A T ‘“ IR

| \ i I I ] |

a 0.8 |- | b i m415 TlJas ‘ ‘,

- ‘ ] € 0.28 LJ 4
=~ 4 T~324 d

0.7 — | i

L H ] < T~198 d \ Ta541 d ‘ |

L 7\ ] lrwi14 6T~492 d i

0.6 [r~205 a “ ] 0.26 - < Tn1087 4

L U‘ < Tw422 dias ] L u |

05 E L L . C L L L

500 1000 1500 500 1000 1500

periodo [dia]

Figura 9.14: Método de Jurkevich.
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Figura 9.15: Método de Marraco-Muzzio.

para la misma particién que en el caso anterior y para los mismos periodos de prueba. Si

bien aqui se pueden apreciar varios minimos de la disperién, correspondientes a 114, 198,

324, 415, 492, 541 y 1087 dias, ninguno de ellos es cualitativamente importante (comparar la

profundidad de los minimos con la de las zonas libres de minimos). Igualmente, cabe aclarar

que atn sin ser importante, esta también presente el periodo de aproximadamente 430 dias de

los casos anteriores, junto con el tercer armdénico ya mencionado, en este caso mas importante.

Por 1ltimo, en la figura 9.16 se muestra la entropia de Shannon para los mismos periodos

de prueba y para dos particiones diferentes: a la izquierda, L = 2 y K = 1, y a la derecha,

L =

2y K =

2. En ambos casos, se grafica en rojo la entropia teniendo en cuenta los

errores de la tabla 9.2, y en azul con linea de puntos la entopia calculada sin considerar los

errores. Como comentamos anteriormente, cuando la particién es tal que K = 1, un minimo

de entropia indica una correlacion entre las fases de los datos. Por lo tanto, los periodos de

359 y 744 dias corresponden a periodos espiureos, provenientes de la semi-regularidad anual

1 Figura 9.16: Entropia de Shan-
non. A la izquierda, la particién
L 2y K 1. A la dere-
4 cha, L =2y K = 2. En ambos
casos la linea roja corresponde

| ala entropia calculada teniendo
1 en cuenta los errores en las me-
diciones, mientras que la curva
punteada azul a la entropia des-
preciando los errores.
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de las mediciones (1 y 2 afnos aproximadamente). Estos periodos también estdn presentes en
el caso de la segunda particién, y deben descartarse. Cabe aclarar que, aunque no senalados
en la figura, se pueden apreciar pequenos minimos de entropia para periodos de 128, 177 y
275 dias.

El minimo correspondiente a un periodo de 247 dias es el mas intenso en la entropia al
descartar los errores, aunque pierde en sigificancia al considerarlos. Asi mismo, también el
periodo de 415 dias es mds significante descartando los errores, pero ain considerandolos,
este minimo continia siendo importante.

Al intentar calcular la significancia de estos minimos segin la ecuacién 9.27 obtuvimos
valores de FAP marginales, debido a que S, tiene una distribucién gaussiana de probabilidad
cuando el niimero de datos es grande y el intervalo temporal involucra muchos periodos, y
ninguna de estas hipétesis se cumplen en el presente caso. Sin embargo, al observar un periodo
del orden de 415435 dias en todos los métodos analizados, en particular en el primero con
una muy alta significancia, concluimos que es altamente probable que éste sea el periodo de
actividad de Proxima.

Finalmente, fijando un periodo de T' = 430 dias, realizamos un ajuste por cuadrados
minimos lineales de una funciéon arménica con los datos de la tabla 9.2, obteniendo:

A = 2.503 — 0.176 cos (2mt/T) — 0.356 sin (2t/T) , (9.31)

para los 17 datos con una significancia marginal. Aumentando los errores en un 50 % (es
decir, considerando errores en las mediciones individuales del 15 %), obtenemos en cambio
una significancia del 50 %, con una matriz de covariancia tal que, llamando = = 27t/T":

o4 = 1072 [55 cos® (z) + 94sin® (z) + 36 + 23 cos (z) sin () — 20 sin () — 19.cos (z)] " .(9.32)

Cabe decir que, igualmente, los ciclos de actividad hallados en el Sol y en otras estrellas son
cuasiperiédicos, en el sentido de que —ademads de no ser arménicos— su periodo no estd definido
con exactitud. Por lo tanto, la significancia de este ultimo ajuste es relativa.

En la figura 9.17 mostramos la serie temporal junto con la curva ajustada. Ademds, en rojo
se grafican los datos descartados por posibles fulguraciones. Como mencionamos antes, existe
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Figura 9.17: Indice A en funcién del tiempo. Los puntos negros corresponden a los datos de la tabla 9.2, mientras
que los rojos a los espectros descartados por presentar fulguraciones. En azul, la curva de la ecuacién 9.31,
junto con sus bandas de £3 0.
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un tnico trabajo previo donde se estima un periodo de actividad para Proxima del orden de
1100 dias (Benedict et al., 1998a). Por un lado, éste corresponde aproximadamente al triple
del periodo de 430 dias que proponemos, por lo que podria tratarse de un arménico. Pero
ademads, el objetivo principal del trabajo de Benedict et al. era medir el periodo de rotacién
de Proxima, por lo que las observaciones fotométricas que presenta no son las mas adecuadas
para medir el ciclo de actividad; de hecho, el periodo de 1100 dias propuesto proviene solo
del comportamiento cualitativo de estas observaciones.

Este periodo de sélo 1.2 anos es muy corto si se lo compara con los periodos de actividad
medidos en otras estrellas, de al menos 2.5 anos (Baliunas et al., 1995). Pero cabe notar que
en el trabajo mencionado las estrellas involucradas son de tipo F y G, incluyendo sélo algunas
K tempranas. Si bien Proxima es una estrella relativamente vieja, es muy activa, con grandes
niveles de emisién en las lineas de hidrégeno y en las de calcio. Esto no es lo que sucede
en las estrellas mas tempranas, donde mayor edad implica menor actividad. Seria deseable
entonces en el futuro estudiar ciclos de actividad en otras estrellas de tipo M, verificando si
efectivamente presentan periodos mas cortos que las estrellas mas tempranas.
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Capitulo 10

Conclusiones

Las personas viajan grandes distancias para maravillarse de las altas montafias,
de las enormes olas de los mares, de las largas trayectorias de los rios,

de la inmensidad del océano y del movimiento de las estrellas.

Y sin embargo ellas pasan por sus propias vidas sin maravillarse.

SAN AGUSTIN

Y a lo mejor esto constituye la mds grande virtud del hombre, su toque divino.
El qltimo de los atorrantes de Flores es mds interesante que una estrella,
solamente porque su comportamiento no es previsible.

ALEJANDRO DOLINA

Dado que este trabajo se basa en el andlisis de espectros de estrellas enanas tardias, una
parte fundamental del mismo consisti6é en la obtencién y calibracién de estos espectros. Con
este propésito, se seleccioné una muestra de 122 estrellas enanas tardias, cubriendo en forma
bastante completa el rango espectral entre F6 y M5, y con diferentes niveles de actividad.
Estas estrellas fueron observadas sisteméticamente en el CASLEO en alta dispersién, en 20
turnos de observacién distruibuidos a lo largo de mas de 6 anos. Ademads, 108 de ellas fueron
también observadas en baja dispersién en 6 de esos turnos.

Simultaneamente con las observaciones, se disenié e implement6 un procesamiento éptimo
para los espectros en alta dispersiéon, que involucra espectros auxiliares en baja dispersion
para cada estrella. E1 método disenado permite corregir la fuerte funcién de blaze de las
imdgenes del CASLEO, calibrar en flujo los espectros, y (mediante imdgenes intermedias)
extraer espectros individuales no contaminados con rayos césmicos.

Posteriormente se aplicé este procedimiento a los 816 espectros obtenidos de las 108 es-
trellas observadas en ambas resoluciones. Se realizé6 una exhaustiva comparacién de estos
espectros con bibliotecas de diversas caracteristicas, encontrando un excelente acuerdo en
todos los casos. Como resultado, se obtuvo entonces una amplia biblioteca de espectros que
retine propiedades no habituales: estos espectros estdn calibrados en flujo, abarcando ademas
el rango espectral entre el Ca II y He; asimismo, las observaciones en las diferentes longi-
tudes de onda son simultdneas, y el procesamiento de los espectros homogéneo. Todos estos
factores confluyen para que esta biblioteca sea particularmente apropiada para el estudio
de las relaciones entre diferentes indicadores de actividad en el rango 6ptico. Ademads, ésta



144 CAPITULO 10. CONCLUSIONES

es —segun nuestro conocimiento- la primer biblioteca de estas caracteristicas que cubre un
rango de tipos espectrales tan amplio —basicamente, en ella estdn contempladas todas las
posibles profundidades de la zona convectiva exterior—, y la primera que incluye estrellas sélo
observables en el Hemisferio Sur.

La segunda parte del trabajo se centrd en el estudio estadistico de diferentes indicadores
de actividad. El primer indicador caracterizado fue el relacionado con las lineas H y K del
Ca II. Estudiamos la dependencia del flujo del continuo cercano a estas lineas con el color,
y encontramos un excelente acuerdo con la hallada en la literatura, lo que corrobora la
calidad de nuestras mediciones. De la misma forma, para 18 estrellas seleccionadas por su
bajo nivel de variabilidad, nuestro indice S reproduce muy satisfactoriamente el tradicional del
Mount Wilson Observatory. Al contar con mediciones simultdneas de S y del flujo, pudimos
recalcular y extender a un mayor rango de color el factor de correccién usualmente utilizado
para convertir el indice S a flujo en las lineas H y K, C.. Las muy buenas correlaciones
halladas en todos los casos con trabajos anteriores nos permitieron utilizar al Ca II como
indicador primario de actividad.

El segundo indicador caracterizado es el relacionado con Ha. Nuevamente, el acuerdo
entre la dependencia del flujo del continuo cercano con el color y la dependencia encontrada
por otros autores fue muy buena. Asimismo, encontramos una excelente correspondencia
entre nuestras mediciones del flujo en la linea y las recopiladas en la literatura existente.
Habitualmente se utilizan en forma indistinta tanto el flujo del Ca II como el de Ha como
indicadores de actividad. Sin embargo, al contar con observaciones simultidneas de ambos
flujos, pudimos explorar con mayor precisiéon esta dependencia: encontramos que la fuerte
dependencia que existe para los valores medios de cada estrella es basicamente producto del
color de las mismas. Efectivamente, al investigar la dependencia entre ambos flujos para las
observaciones individuales, éstas se apartan de la tendencia general, y para cada estrella la
relacién entre el calcio y el hidrégeno es distinta. Por lo tanto, encontramos que Ha no es un
indicador adecuado de actividad para la muestra general de estrellas, aiin cuando si puede
serlo para algunas de ellas.

Por ultimo hemos estudiado la linea D3 del helio y encontramos que el flujo promedio en la
linea no es un buen indicador debido al ancho variable de la misma. Disefiamos entonces un
algoritmo para medir su ancho equivalente, que permite ademads filtrar el blend de una linea
de hierro cercana. Aplicdndolo en la mayor parte de la muestra de espectros —los de calidad
suficiente para esta linea tan débil-, calculamos el ancho equivalente y el flujo removido por
Dj3. Para 28 de nuestras estrellas con valores publicados del ancho equivalente, comparamos
nuestras mediciones con las anteriores. Si bien la correlaciéon encontrada no es tan buena
como en los casos previos, se debe tener en cuenta que, por un lado, esta linea es mucho
menos intensa que las del Ca IT y Ha, y por lo tanto més dificil de medir, y por el otro, la
contaminacién con lineas fotosféricas complica atin maés el procedimiento. En cuanto al flujo
removido por la linea, encontramos que en los trabajos publicados anteriormente éste ha sido
subestimado, posiblemente por la utilizacién de un incorrecto flujo del continuo cercano.

Hallamos ademds que el flujo removido en la linea tiene un limite superior dependiente
del color de la estrella. Si bien este limite es claro para estrellas més azules que 1.5, parece
extenderse hasta B—V = 2, a pesar de la poca cantidad de estrellas en esa zona del diagrama.
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Al comparar el flujo del helio con el flujo cromosférico del Ca II, los errores significativos de
nuestras mediciones de D3 no nos permiten investigar las relaciones entre las mediciones indi-
viduales. No obstante, cualitativamente observamos que para los valores medios por estrella
el comportamiento es claramente diferente al de Ha, dado que en aquel caso la correlacién no
se mantenia al restar la contribucién fotosférica mientras que en éste si lo hace. Por ultimo,
exploramos la relacion de esta linea con el periodo de rotacién. Encontramos que las estrellas
de tipos F a K con P, > 4 dias presentan (Fp,) =~ Prgg'g, en acuerdo con lo encontrado
en trabajos previos, siendo que en general cuanto mas temprana es la estrella mayor es el
flujo. Si bien se estima que las estrellas con periodos menores a 3 dias alcanzan un régimen
de saturacion, la unica estrella de nuestra muestra con velocidad de rotacion tan alta sugie-
re que esto no se cumple. Observaciones de mas estrellas enanas en este rango de periodos

rotacionales permitirian dilucidar este aspecto.

En la tercera y ultima parte del trabajo, hemos analizado la existencia de un ciclo de
actividad en Proxima Centauri, la estrella més tardia de nuestra muestra y cuyo tipo espectral
estd en el limite a partir del cual se supone que toda la estrella es convectiva. Dado que
Proxima presenta fulguraciones frecuentes, cuya duracién es comparable a los tiempos de
integracion utilizados, hemos procesado las 56 observaciones individuales e inspeccionado cada
espectro para descartar aquellos de baja calidad. Ademads, para esta estrella en particular,
hemos utilizado a Ha como indicador primario de actividad, debido a que presenta una buena
correlacion con el Ca IT y a que, para esta estrella tan roja, las mediciones del hidrégeno son
maés confiables que las de las lineas H y K.

Complementando el andlisis hecho de la linea D3 en el apartado anterior, al comparar
el helio con Ha encontramos evidencia de que en condiciones “normales” de actividad esta
linea se forma por poblacién colisional del nivel superior, llegando a un nivel de saturacién
cuando la cromodsfera es lo suficientemente caliente, mientras que, en el caso de que ocurra
una, fulguracién, el aumento de radiacién coronal ultravioleta genera una mayor emisiéon de
la linea, por sobre este nivel de saturacion. Por lo tanto, concluimos que la linea D3 es un
buen indicador de la presencia de fulguraciones —al menos en estrellas de tipo Me—.

Utilizando este resultado, hemos podido separar la actividad producto de las fulguraciones
de la variabilidad remanente de Proxima, con el objetivo de analizar su comportamiento en
periodos largos de tiempo. Descartando entonces aquellas mediciones realizadas durante una
fulguracién, hemos promediado las mediciones restantes dentro de cada noche obteniendo 17
valores de A caracteristicos de la actividad fuera de fulguraciones.

Dada la escasa cantidad disponible de datos, hemos utilizado diversos métodos de anélisis
espectral, ya sea en el espacio de frecuencias o en el de tiempos. El andlisis del periodograma de
Lomb-Scargle de estos datos nos indica la fuerte presencia de un periodo de aproximadamente
430 dias. Para corroborarlo, hemos aplicado diversos métodos que miden la dispersion de la
curva de luz. Si bien ninguno de estos ultimos es concluyente, todos son concordantes con el
ciclo propuesto. Mds atn, este resultado también es compatible con estimaciones cualitativas
encontradas en la literatura.

Este es el primer trabajo —a nuestro conocimiento— donde se ha medido un periodo de
actividad en una estrella M. El corto periodo de actividad encontrado para esta estrella sugiere
que el comportamiento de las estrellas M difiere del de las F y G: en éstas, cuanto menor sea
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su edad mayor es el nivel de actividad; los periodos mas cortos hallados para estas estrellas
son de 2.5 anos. Proxima, en cambio, es relativamente vieja y a la vez muy activa, y el periodo
de 1.2 afios es mas corto que en los otros casos. Por otro lado, se supone que las estrellas
mas tardias que M5 son completamente convectivas, y como tales su actividad no presentaria
un comportamiento periédico. El tipo espectral de Proxima corresponde precisamente a este
limite, y el hecho de que si tenga un periodo estimula fuertemente a extender el estudio
de ciclos de actividad a mas estrellas de tipo M, especialmente en el rango de M3 a M7,
para estimar con mdas precision el tipo espectral limite para la existencia de un ciclo y la
dependencia de la actividad con la edad para estrellas tan tardias.
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Apéndice A

Algunos conceptos de estadistica

Solo me fio de las estadisticas que yo mismo he falseado.

WINSTON CHURCHILL

A.1. Ajuste de una recta por Maxima Verosimilitud

Dadas dos variables aleatorias independientes, z e y, se llama una muestra de ellas a
una serie de N experimentos independientes llevados a cabo para medirlas, cada uno de los
cuales tiene un error estadistico en cada variable. Es decir, una muestra es un conjunto de
mediciones

{zt+0ol} e {yi:taé} con i=1,...,N. (A1)

Supondremos, ademds, que cada z* e y* provienen de sendas distribuciones de probabilidades
gaussianas, N (z%,0%) y N (¢, a;), con Z' y §* desconocidos. Nuestra hipétesis de trabajo es
que existe una relacién y = f (z | @) entre ambas variables, donde @ = (a1, ...,a;) son los k
pardametros (k < N) que queremos determinar de la funcién f. Basados en esta hipétesis, el
valor medio de cada y* se puede escribir

7' =f(@a). (A.2)
Los estimadores de mdzima verosimilitud de los pardmetros (ai,...,ax) son los que mini-
mizan a una nueva variable aleatoria 8 (a1, ...,ax), definida como
N i_ =i\ 2 i =i =)\ 2
} ' —Z —f(z|a
S(al,...,ak)zz . + L(l) . (A.3)
P ol oy

En el caso de que la hipétesis propuesta sea que ambas variables se relacionan de forma
lineal, mediante y = mx + b, la ecuacién anterior se simplifica a

ul y' — (ma® +b) 2 ; ;
§(b,m) = Z [5—] , con 02 =m?(cl)?+ (c))> (A.4)
i=1 *
Entonces, si es valido que cada variable tiene una distribucién de probabilidades dada por
una gaussiana, y que la relacién entre ambas es lineal, se puede demostrar que la variable 8 de
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=€ 0.2 g e > 7 tes grados X%n)’ en azul.

S o E Superpuestas en rojo se
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0 2 4 6 8
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0 0 80

la ecuacién A.4 es la suma de N variables aleatorias con distribucién de probabilidad N (0, 1),
y por lo tanto la distribucién de 8 es una chi-cuadrado de grado IV, X%N) (ver figura A.1). Es
més, si 7 y b son los pardmetros de f que minimizan a § (b, m), entonces

Xinin = 8 (b, 77) (A.5)

es una variable aleatoria con una distribucién de probabilidades dada por x%N_Q), ya que
son dos los pardmetros a ajustar del modelo propuesto, y su valor numérico dependerd de la
muestra particular {z* + 0% ; y* + aé}. De la misma forma,

Ax? =8 (b,m) — Xoin (A.6)

es una variable con una distribucién de probabilidades de la forma X?z)-

Hay que aclarar que, si bien en muchos casos se confunde el estimador de maxima verosi-
militud con el de cuadrados minimos (del que hablaremos en la siguiente seccién), en este caso
no existe una identificacién entre ellos, ya que el estimador de cuadrados minimos presupone
que existe una variable independiente (en nuestro caso seria x) cuyos errores son desprecia-
bles. En algunos de los casos que estudiaremos las dos variables que queremos relacionar
tienen errores comparables, y por lo tanto utilizamos el estimador de maxima verosimilitud,
aun cuando cumple con propiedades mas débiles que el de cuadrados minimos.

Una vez encontrado el minimo valor posible de 8 (b, m) para nuestra muestra particular
{wi + ofc cyt af/}, querremos obtener la significancia de nuestro modelo. Supongamos
entonces que obtenemos que el minimo valor de 8 (b,m) es Smm, €s decir, minimizamos la
variable X?nin para nuestra muestra particular y obtenemos el valor Sy,1,. Como sabemos que
la funcién distribucién de anin es una X%N—2)’ deberemos calcular la probabilidad @ de que
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X%N—Q) sea mayor que el 8, calculado (ver figura A.1):

o0
2 _ 2
Q=P (xly_s > Sin) = /S Xor_s) (2) da. (A7)

Si el modelo propuesto fuese exacto, es decir, si y* = f (' |@), uno esperaria que Sp
fuese nulo. Pero dado que 2’ e 4 son variables aleatorias, el valor medio <X12nl'n> no es nulo:

(X%n)) = n, con una dispersién dada por a(x?n)) = +/2n. @) es entonces la probabilidad de que

una, distribucion X%N—2) sea mayor a un cierto valor 8,,;, debido a fluctuaciones estadisticas
y no por errores en nuestro modelo.

Aqui se pueden dar dos casos en los cuales deberemos reconsiderar nuestras suposiciones:

> Si @ ~ 1, los errores estan sobreestimados.

> Si Q <€ 1, o los errores estdn subestimados, o las variables estdn mal descriptas por
distribuciones gaussianas, o directamente el modelo es incorrecto (este caso critico se
considera en general cuando Q < 1073).

Supongamos que hemos encontrado un valor razonable de @, y por lo tanto un nivel de
confianza del (100 Q) %; el siguiente paso es entonces estimar los errores de (b, ).

Cuando la cantidad de mediciones es asintéticamente grande, se puede demostrar que las
curvas que en el plano (b, m) determinan regiones de confianza estdn dadas por las elipses
que cumplen

_\ 2 AN 7 b
1—p Tm b om o

donde o y 0,y son las desviaciones estdndares de cada variable y, si Cov (m, b) es la covarianza

entre m y b, el coeficiente de correlacion p se define como
. Cov(m,b
= Cov(m.b).

(A.9)
Om Op
ademas, el dngulo « entre el eje mayor de la elipse y el eje coordenado b estd dado por
2
tan 20 = 2 207m (A.10)
o) — 02,

La constante p es un valor particular propuesto para Ax?. A mayor p, mayor ser el aparta-
miento entre 8 (b, m) y Smm, y por lo tanto mds grande la regién de confianza.

De esta forma, podemos calcular la probabilidad de que los pardmetros reales (b, m)real
estén dentro de la elipse como

P ((b,m)rear C elipse centrada en (b,7) definida por Ax? = p) =", (A.11)
donde
P
v = / xé) (z)dz =1—eP/?, (A.12)
0

En particular, si buscamos los puntos que en el plano (b,m) cumplen p = 1, obtendremos
una elipse circunscripta en el rectdngulo [b — oy,b + 0p] X [ — O, ™ + 0yy] de forma que
la probabilidad conjunta de hallar (b, m)yea dentro de la elipse es del 39.35 %, mientras que
la probabilidad de que Mmyea € [ — 0, M + 0p] independientemente del valor de b es del
68.27 %. En la figura A.2 se muestran diferentes regiones de confianza.
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; Figura A.2: Diferentes regiones de con-
| Ax°=1.00 39.35%

Ax*=2.30 68.27% 87.04%

fianza para el ajuste de una recta. Se
indican en diferentes colores los valo-

AP=4.61 90.00% 96.81% res de sz en cada caso, junto con la
; probabilidad de que el punto (b, m)real
Ax?=9.21 99.00% 99.76% esté incluido en la elipse (primera co-
: lumna) y la probabilidad de que el va-

A0 LN IR N N lor real de una de las variables esté in-
cluido en la proyeccién de la elipse res-

ey pectiva en el eje en cuestién, indepen-
dientemente del valor que tome la otra

o L NN NN variable (segunda columna). Asi, por

ejemplo, cuando Ax? = 1, la proba-
bilidad de que (b, m)real pertenezca a
la elipse es sélo del 39.35 %, mientras
que la probabilidad de que Myea €
[ — Om, M+ 0om] (mientras brear puede
tomar cualquier valor) es del 68.27 %.

Por 1ltimo, si queremos estimar el error cometido al suponer yy = m xg + b para un punto
zo particular, debemos calcular la desviacién estdndar como

Oy = \/ TR 0L + 02 + 220 pom Ty (A.13)

Este método ha sido utilizado extensivamente a lo largo de los capitulos 8 y 9, en todos
los casos donde consideramos relaciones lineales entre dos variables con errores comparables,
utilizando el algoritmo fit de Press et al. (1992). Como ejemplos, basta citar los ajustes
lineales hechos en las figuras 8.3, 8.5, 8.12 y 9.12.

En los casos donde no existen errores en una de las variables, o donde éstos han sido
despreciados (por ejemplo en las figuras 8.2 y 8.11, donde hemos considerado que el indice
de color B — V es exacto), este andlisis sigue siendo vilido. En este caso la ecuacién A.4 se
simplifica a:

N i m:z,‘i 2
$(bym) =Y [%] , (A.14)
=1 Y

por lo que esta variable se puede minimizar en forma analitica, llegando a:

G -G - G s
m = i s y = i it ) :
() — (202 () — (202
donde hemos definido
. 1 M
(') = > i (A.16)
i=0

Ademsds, podemos también escribir en forma analitica

Var (m) = 02, = %) — Var(h) =0} = — , y (A.17)
b 2

m 2
(B — ()
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T NG — (&) e |

A.2. Ajuste de una funcion general por Cuadrados Minimos

Sea una muestra {z’ ; ¥’} donde, a diferencia de § A.1, las variables z* no tienen errores y
los errores de las variables y* pueden estar correlacionados (es decir, no es necesario que las 3
provengan de distribuciones gaussianas). Se puede entonces escribir la matriz de covarianza
V de las variables y* como

Vi = Cov (7, y"). (A.19)
Ahora suponemos una relacién y = f (z|@) general entre ambas variables, donde @ =
(a1,...,a), y definimos la funcién
N
S(ar,-,ax) = Y [y = f(&'|@)] V' [y - f(a? |d)] . (A.20)
iyj=1
Si, como antes, (a1, ...,ax) son los pardmetros que minimizan a 8 (aq, ..., ax), entonces
Eoa%s
S(a1,...,ax) ~ 8(ai,.. Z . 5a, 0a; aaj — ;) (a; —aj). (A.21)

Este cédlculo se realiza en forma numérica: dada la no linealidad de la funcién de ajuste,
se requiere de un proceso de iteracién para minimizar 8 (ai,...,ax). En el caso en que los
errores de las variables dependientes * son no correlacionados, la ecuacién A.20 se simplifica
a

N - P
S(a,...,ar) =Y [%(‘”a)] . (A.22)
i=1 Y

Solamente en el caso en que las variables aleatorias tengan distribuciones gaussianas de
probabilidad, este método provee informacién sobre las relaciones entre Ax? (definido como
en § A.1), el nivel de confianza y la matriz de covarianza de los pardmetros (aq,...,ax). En
este caso, el método de cuadrados minimos coincide con el de maxima, verosimilitud.

Por ultimo, la desviacion estandar de nuestra funcién de ajuste, en el punto genérico zo,
estd dada por

N of
Oyy = Z ((9—(%

Cov(a;,a;)| - (A.23)

i=1 xo

2 N an
o2 +
mo) @i ng da; 8a]-
Este método ha sido utilizado en los capitulos 8 y 9 en aquellos casos donde una de las
variables tiene errores depreciables: por ejemplo el ajuste de la figura 8.4, donde la relacién
propuesta entre las dos variables no es lineal, y el de la figura 9.17, donde si es lineal. Se ha

implementado con el algoritmo [fit de Press et al. (1992).
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Indice de simbolos utilizados

En este indice se han incluido ciertas cantidades definidas a lo largo de todo el trabajo,
con sus unidades correspondientes en el Sistema CGS (cuando no se incluyen se trata de
cantidades adimensionales) e indicando la primera pdgina donde se hace mencién de ellas. En
la tabla 1 se muestran las unidades basicas del Sistema CGS Electrostético; en las tablas 2 y
3 se muestran respectivamente las unidades derivadas del CGS y otras unidades utilizadas.

Mecéanica Electrostatica
Cantidad  Simbolo Cantidad Simbolo
logitud cm carga eléctrica statC
Tabla 1: Unidades béasicas del masa g corriente eléctrica statA
Sistema CGS Electrostatico. tiempo s potencial eléctrico statV
Cantidad Nombre  Simbolo Re.lamon co,nllas
unidades basicas
energia ergio erg g cm? 572
frecuencia hertz Hz s™1
fuerza dyna dyn gcm s~ 2
induccién magnética gauss G 3.3356 10~ 1! g statA—1 s—2 . .
viscosidad cinemdtica stokes St cm? 571 Tabla 2: Unidades derivadas del
viscosidad dindmica poise P gs lem™2 Sistema CGS.
. , Relacién con
Cantidad Nombre Simbolo .
otras unidades
angulo sélido steradian ST cm? cm~?
4ngulo plano segundo de arco " /648000
longitud angstrom A 1078 cm
masa unidad de masa atémica m 1.66053 10-24 g .
temperatura Kelvin ofé Tabla 3: Otras unidades
cantidad de particulas nimero de Avogadro Na 6.0221 1023 mol~! |utilizadas.

Q, potencial gravitatorio, [Q] = cm?s~2, 20

a, helicidad promedio de conveccién, [a] = cms™!, 60

v, seccién eficaz de absorcién atémica, [a,] = cm~24t. L, 35

1y, emisividad, [1,] = ergecm™3s~  Hz 71 sr~!, 35

no, difusividad magnética, [ng] = cms™!, 57

Ne, resistividad eléctrica, [ne] =s, 57

%, opacidad media de Rosseland, [£] = cm ™!, 38

Ky, opacidad, [k,] = cm™!, 35

£™, opacidad media de Rosseland por unidad de masa, [F™] = cm?g~!, 24
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14, peso molecular adimensional medio, 22

Ve, viscosidad cinemdtica, [v.] = St, 58

Vg, viscosidad dindmica, [v4] = P, 57

$,, perfil de absorcién, [¢,] = Hz ™1, 41

m, paralaje trigonométrica, [r] =", 16

1y, perfil de emision, [,] = Hz ™!, 41

p, densidad de masa, [p] = gecm™3, 20

pe, densidad de carga, [p.] = statCcm™3, 56

o, constante de Stefan-Boltzmann, o = 5.6705 10 ®ergcm 2571 °K ™4, 12
Ty, profundidad o6ptica, 37

T¢, tiempo de correlacién de la conveccién turbulenta, [7.] = s, 59

a, constante de radiacién, a = 7.5657 10715 erg cm ™3 ° K4, 24

Ay, coeficiente de Einstein de emisién espontdnea, [Ayp] = s 1, 41

B, campo magnético, [B] = G, 56

B-V, 12

B,, funcién de Planck, [B,] = ergem™2s7 1 Hz sr!, 37

BC, correccién bolométrica, 13

By, coeficiente de Einstein de absorcién directa, [Bry] = cm?erg s 1, 40
By, coeficiente de Einstein de emisién estimulada, [Byz] = cm?erg™'s™1, 41

d, distancia Tierra-estrella, [d] = cm, 12

E, campo eléctrico, [E] = statVem !, 56
e, carga elemental, e = 1.60217653107'° C, 56

F), flujo monocromético absoluto, [Fy] = ergem 2571 Afl, 12
fx, flujo monocromético relativo, [f)] = ergem =2 571 A_l, 12
F,, flujo de radiacién, [ﬁ,,] =ergem 2s 1Hz !, 34

Fyo1, flujo bolométrico absoluto, [Fi,q] = ergem™2s71, 11

fool, flujo bolométrico relativo, [fuol] = ergem 2571, 12
[Fe/H], indice de metalicidad, 15

G, constante de gravitacién universal, G = 6.6726 1078 cm3 g=1s72, 22

H,, flujo de Eddington, [H,] = ergcm 2s 1 Hz tsr !, 34
H,, escala mecanica de distancias, [H,] = cm, 27

I, intensidad especifica de radiacién, [I,] = ergem=2s ' Hz !'sr~!, 33

J, intensidad media promediada sobre el perfil de linea, [J] = ergem™2s~ ! Hz !sr™!, 41
7, densidad de corriente, [7] = statA cm ™2, 56
J,,, intensidad media de radiacién, [J,] = ergecm 2s ! Hz 'sr™!, 34

k, constante de Boltzmann, k = 1.3807 10—16 erg °K—1, 27
K, , momento de segundo orden de la intensidad, [K,] = ergem ™25 Hz = sr™!, 34
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L, luminosidad, [L] = ergs ™!, 11
[, luminosidad interior, [I] = ergs™!, 22

M1, magnitud bolométrica absoluta, 13
Mpol, Magnitud bolométrica aparente, 13
Mx, magnitud absoluta, 12
my, magnitud aparente, 12

Np, nimero de dinamo, 60

p, presion, [p] = gem~1s72 21

P, periodo de actividad estelar, [Pc] = s, 61

p, presién del gas, [pgas) = gem ™ ts2, 27

p, presién de radiacién, [praq] = gem~'s72, 27

p"24 presién monocromitica de radiacién, [pr2d] = gem ! s72 Hz ™', 34
Py, periodo de rotacion estelar, [Pro] = s, 60

R, radio estelar, [R] = cm, 11

R = Ny k, constante universal de los gases, R = 8.3145107 erg°K ! mol ™!, 27
R= k/my, constante universal de los gases, R = 8.3148 107 erg°K-1g™1 27
Re, ntimero de Reynolds, 59

Rjs, nimero de Reynolds magnético, 59

Ro, numero de Rossby, 60

S, funcién fuente, [S,] = ergem™2s ! Hz ' sr7!, 37
Tor, temperatura superficial efectiva, [Teg] = °K, 11

i, velocidad media, [#] = cms™?, 20
U-B,12
U,, densidad volumétrica de energia monocromitica, [U,] = ergcm =3 Hz ™1, 34

W), ancho equivalente, [W,] =A, 47
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Indice de definiciones

En este indice se han incluido algunas definiciones y siglas utilizadas extensivamente a lo
largo de todo el trabajo. Se indica asi mismo la primera pagina donde han sido introducidas.

indice S, 63

aliasing, 123
atmosfera gris, 40

blaze, 71

ciclo solar, 53
constante solar, 55
corona, 33
cromésfera, 32
curva de luz, 124

DC, dispersién cruzada, 67
dinamo, 56
DS, dispersién simple, 67

ensanchamiento Doppler: perfil de Gauss, 48
ensanchamiento natural: perfil de Lorentz, 49
ensanchamiento total: perfil de Voigt, 49
equilibrio estadistico, 40

equilibrio hidrostatico, 22

equilibrio radiativo, 38

equilibrio termodinamico, 24, 37

equilibrio termodindmico local, 24, 38

FAP, False Alarm Probability, 124
fotosfera, 32
fulguracién, 52

HR, diagrama de Hertzsprung-Russell, 17

linea de visién, 37
linea, dominada colisionalmente, 44
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linea, dominada por radiacién, 44

mancha solar, 52

MHD, aproximaciéon magnetohidrodindmica, 56
minimo de Maunder, 56

MJD, Dia Juliano modificado, 69

periodograma, 123
periodograma de Lomb-Scargle, 124
plage, 52

rayos cosmicos, 76
regién activa, 51
regién de transicién, 32
rotacién diferencial, 58

seeing, 68
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