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Prefacio

El estudio de las coronas estelares cuenta, como tantos otros campos en la
Astrofisica, con la gran limitacién que supone la falta de resolucién espacial
que permita discernir las estructuras responsables de su emisiéon. Por otra
parte las caracteristicas propias de las coronas, con temperaturas superiores al
millén de grados, hacen practicamente imposible su estudio con telescopios en
Tierra, siendo los satélites de observacion en el Extremo Ultravioleta (EUV) y
Rayos-X la base de la investigacién en este campo. Debido a la mencionada
falta de resolucién espacial, se suele recurrir al empleo de la Distribucion de
la Medida de Emisién (EMD), una funcién que da idea de la forma en que se
distribuye la materia con la temperatura en la corona estelar.

En los dltimos veinticinco afios se han venido obteniendo espectros de baja
resolucion o fotometria béasica en los rangos de las altas energias que debido
a la escasa resolucion espectral ha permitido obtener una idea simplificada de
la emisién de la corona mediante ajustes de dichos espectros con coronas emi-
tiendo en un pequefio niimero de temperaturas (normalmente 2 temperaturas).
La verdadera estructura de las coronas estelares no ha empezado a conocerse
hasta la llegada del satélite EUVE, que mediante la obtencién de espectros de
alta resolucién ha permitido el uso de los flujos individuales de lineas espec-
trales formadas en el rango de temperaturas entre ~ 5 x 10°K y ~ 6 x 107K
para obtener las primeras distribuciones auténticas de la medida de emisién.
Lamentablemente la mayoria de los estudios publicados aplicando los mode-
los de emision atémica para explicar las observaciones, no aprovechan todo el
potencial de los mismos, limitdndose a hacer ajustes con 2 temperaturas, o
empleando ajustes globales al espectro con dudosa fiabilidad, o en el mejor de
los casos suponiendo que toda la emisiéon de cada linea espectral procede de
una sola temperatura.

A lo largo de esta tesis se describe el comportamiento de las coronas es-
telares en 30 estrellas de ultimos tipos, a través del andlisis de los datos pro-
porcionados por el Ezplorador del Extremo Ultravioleta (EUVE) a lo largo de
9 anos de funcionamiento, mediante el estudio de sus curvas de luz y espec-
tros, y el aprovechamiento de estos espectros para la estimacion de la EMD
empleando todo el rango de emisién proporcionado por los modelos atémicos
para las lineas espectrales de iones de Fe IX-XXIV. El cilculo de la EMD ha
sido aplicado a 22 sistemas binarios activos (principalmente estrellas de tipo
RS CVn o BY Dra) y 6 estrellas aisladas o con companeras en drbita lejana,
limitandose el estudio a las curvas de luz para dos sistemas binarios activos y
eclipsantes. El estudio de la EMD en la corona ha sido extendido a la region
de transicion mediante la inclusién en el andlisis en primera aproximacién de
lineas medidas por el Explorador Internacional Ultravioleta (IUE) procedentes
de iones de C, O, Siy N.

El andlisis de estos datos ha dado lugar a la identificacién de coronas que
se encuentran en estado activo con mucha frecuencia, con emisiones de fulgu-



raciones que multiplican la luz de la estrella en el rango EUV hasta por un
factor 17, y la observacién de modulacién rotacional en algunos casos, no sélo
dada por la presencia de eclipses en algunas estrellas. El estudio de los espec-
tros ha mostrado incrementos muy destacables en la intensidad de las lineas
de altos estados de ionizacion del hierro durante fulguraciones, aumentos que
se hacen crecientes segin se aumenta el estado de ionizacién. Los cocientes
de flujos de las lineas han permitido la estimaciéon de densidades electrénicas
de log Ne(cm™3) ~ 11.5 — 13.5 para T~ 10°K. Por tltimo, el anilisis de
la EMD en los sistemas, principal objetivo de este trabajo, ha mostrado unas
sorprendentes similitudes entre la mayoria de las estrellas, independientemente
de factores como la clase de luminosidad, el periodo de rotacién o la edad de
la estrella. Como caracteristicas a destacar se encuentra la presencia de una
estrecha elevacion en la medida de emisiéon, mas conocida con el término inglés
bump (traducible como “joroba”) presente en torno a ~ 8 x 106K, y con una
tendencia general en la EMD en funcién de la temperatura, primero decre-
ciente, entre ~ 10*K y ~ 10°K, para luego pasar a ser creciente entre ~ 10K
y la joroba, con un minimo no bien acotado, pero presente entre ~ 10°K y
~ 10K, dependiendo del caso. Ademds, es posible que se encuentre una se-
gunda joroba con temperaturas similares al madximo de emisién en los casos de
poca actividad como el solar (donde se encuentra en torno a ~ 2 x 106K).

Finalmente se ha propuesto, como explicacién mas plausible a las distribu-
ciones observadas, el balance entre bucles con diferentes temperaturas maximas
de emisiéon como responsable de la forma general de la EMD, observandose una
coincidencia notable en la observacién de dos temperaturas en que encuentran
sus maximos estos bucles, y que no estdn relacionadas en absoluto con los
ajustes de dos temperaturas antes mencionados.

Tan solo anadir un par de notas referente al estilo seguido en esta, tesis. El
lector puede encontrar 1til la inclusién de un indice de materias al final de la
tesis, indice que incluye referencias a todos los objetos estudiados, resaltando
en negrita las referencias a figuras en las que aparecen dichos objetos. En
cuanto a la redaccién del texto, la mayor parte del mismo ha sido pensado y
escrito en inglés primero y luego traducido al castellano. Aunque se ha hecho
un esfuerzo por intentar que las expresiones no tengan la estructura original
del inglés, sin duda ha habido parrafos traducidos de forma un tanto més
deficiente, por lo que pido perdén por adelantado por los posibles fallos de
expresion idiomatica que se puedan encontrar a lo largo del texto.
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Capitulo 1

Introduccion

En los ultimos 40 afios se ha producido un gran avance en la investigacién astrondmica,
debido principalmente a la adquisicién de observaciones directamente desde el espacio y
no sélo desde telescopios en la Tierra. La capacidad de obtener informacién fuera de la
atmosfera terrestre ha permitido superar el problema que supone la absorcién atmosférica
en diferentes regiones del espectro electromagnético, ahora abiertas a su estudio gracias al
uso de satélites y cohetes. Uno de los aspectos que mas se ha beneficiado de estos avances,
es el estudio de material emisor con altas temperaturas, a través de observaciones en
longitudes de onda corta. Ultravioleta (UV, desde ~912 a 3040 A), extremo-ultravioleta
(EUV, desde ~70 a 912 A), rayos-X (~0.1 a 124 A, i.e., ~124 kev a 100 eV), y rayos-y
(a energias mas alld de los ~100 keV), constituyen lo que se conoce como la astrofisica
de altas energias. Se puede encontrar un buen compendio de procesos fisicos relacionados
con la astrofisica de altas energias en Longair (1992).

Aunque involucrada en muchos fendmenos astronémicos, una de las materias mas
importantes que estudia la astrofisica de altas energias es la estructura externa estelar,
en especial la regién de transicién y las coronas de las estrellas. El estudio de coronas
estelares requiere la observacién de materia con temperaturas superiores a 1 MK, sélo
accesible a través del andlisis de luz en el EUV y rayos-X, dado que en el visible sélo es
posible observar la luz dispersada por electrones en la corona, y la informacién disponible
en radio-ondas es muy limitada.

La primera observacién no-solar en el rango EUV se hizo a través de un instrumento
abordo de la misién Apollo-Soyuz, en 1975. En estas observaciones se detectd la emisién
de una enana blanca (HZ 43), asi como algunas otras fuentes menos brillantes, cambiando
la idea general presente entre los cientificos de que la absorcién producida por el medio
interestelar (ISM) no permitiria la deteccién de ninguna fuente extrasolar en estas longi-
tudes de onda. Por debajo de los 912 A, el limite Lyman de hidrégeno, es de esperar que el
gas del ISM se vuelva opaco debido a la absorcion fotoeléctrica producida por el hidrégeno
neutro en el continuo Lyman. Pero tras las observaciones de la misién Apollo-Soyuz se con-
feccionaron nuevos modelos para reevaluar la absorcion de luz EUV producida por el ISM,
detectdndose muchas mas fuentes de luz EUV en misiones posteriores. Desde entonces,
la misién Voyager y el European X-ray Observatory Satellite (EXOSAT, Satélite Europeo
de Observacién en Rayos X), y los muestreos llevados a cabo por el Roentgen Satellite
(ROSAT, Satélite Roentgen) y el Extreme Ultraviolet Explorer (EUVE, Explorador del
Ezxtremo Ultravioleta), han detectado més de 1000 fuentes en el cielo. Entre estas detec-
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ciones se incluyen atmosferas planetarias, coronas estelares calientes, estrellas de ltimos
tipos y variables cataclismicas, restos de supernova calientes y nicleos activos de galaxias
(AGN). Bowyer et al. (2000) recopila algunos de los resultados cientificos encontrados por
el EUVE para los diferentes tipos de objetos astronémicos.

1.1 EUVE y las coronas estelares

El satélite EUVE se lanzd el 7 de Junio de 1992, ha estado operativo hasta el 31 de Enero
del 2001, y se espera su reentrada a la atmdsfera en algiin momento del 2002. EUVE
se ha dedicado enteramente a las observaciones en el rango de longitudes de onda de 70
a 760 A. La primera fase de la misién, de seis meses de duracién se dedicé a hacer un
muestreo de todo el cielo usando instrumentos de adquisicién de imagen tinicamente. En
la segunda fase, en cambio, se dedic a observar objetos apuntados principalmente con los
instrumentos espectroscépicos. El satélite EUVE esta equipado con tres espectrografos que
cubren los rangos 70-180 A, 170-370 A, y 300750 A correspondientes a los espectrémetros
de longitud de onda corta (SW), media (MW) y larga (LW) respectivamente, con una
dispersién espectral de A\ ~ 0.067, 0.135, y 0.270 A/pixel, y una resolucién espectral
efectiva de A/AX ~ 200 — 400. Ademds de la recoleccién de datos espectroscépicos, es
posible también obtener imagen directa de la fuente y el campo circundante con el Deep
Survey Imager (DS, cdmara de cielo profundo), sensible en el ancho de banda de 80-180 A.
De ese modo es posible no sélo obtener los espectros de la fuente, sino ademads la curva de
luz que revela la fenomenologia relacionada con fulguraciones, eclipses y otras fluctuaciones
en la fuente. Ademads es posible filtrar la informacién en cada uno de los tres espectrémetros
tanto en tiempo como en longitud de onda, haciendo posible asi la extraccion de sélo
una, porcién temporal de las observaciones espectroscépicas. Esta flexibilidad es una de
las ventajas de este satélite, y nos ha permitido la obtencién de espectros diferenciados
durante las fulguraciones y en el estado quiescente en algunas estrellas estudiadas en este
trabajo.

La emisién en el EUV y rayos-X procedente de las capas externas de las atmdsferas
estelares se interpreta frecuentemente en términos de emisién coronal en el Sol, en el que
el plasma caliente se encuentra atrapado en estructuras magnéticas cerradas generadas
por accién dinamo, més conocidas como bucles (e.g., Vaiana & Rosner, 1978). El estudio
de la corona solar ha mostrado la presencia de una importante cantidad de material con
temperaturas en el rango en el rango de log T(K)~5.5-6.8, aunque es posible también
encontrar, en menor medida, material més caliente. En contraste con lo que ocurre en el
caso de la corona solar, donde el mdximo de emisién se produce alrededor de log T(K)~6.2,
algunas estrellas de ltimos tipos muestran la presencia de elevadas cantidades de material
con temperaturas en torno a log T(K)2>6.9, con una distribucién de cantidad de materia
con la temperatura muy diferente del caso solar.

El material que emite a temperaturas méas bajas, en el rango log T(K)~4.0-5.5,
es detectado en el rango espectral del ultravioleta. Los espectros presentes en el archivo
del International Ultraviolet Explorer (IUE, Explorador Internacional Ultravioleta) pro-
porcionan un soporte formidable para la obtencién de datos que puedan complementar
la imagen general de las capas exteriores de las atmésferas estelares, bajando hasta la
region de transicién de las estrellas. El satélite IUE se lanzé en 1978, y estuvo observando
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hasta 1996, siendo uno de los telescopios espaciales de rendimiento mas satisfactorio. Se
han empleado datos del archivo IUE para cada estrella de esta muestra, asi como espec-
tros tomados con distintos grados de actividad para aquellas estrellas donde se calcularon
las distribuciones de la medida de emisién en el rango EUVE durante fulguraciones y en
estado quiescente. Los flujos de IUE se han medido en espectros de la cimara de baja
resolucién (~6 A), en su modo de apertura grande, usando el espectrégrafo de longitud
de onda corta (~1200-2000 A).

1.2 Idea general de esta tesis

A lo largo de este trabajo se estimard cual es la, en general poco conocida, estructura
de las estrellas mdas activas de ultimos tipos, y se comparard la distribucién térmica del
material en sus coronas con la del presente en la corona solar, asi como con otras estrellas
con un nivel de actividad bajo o intermedio. El estudio de la Distribucién de la Medida de
Emisién (EMD)! proporciona la cantidad de material emisor en un rango de temperatura,
determinado (ver § 1.5), por lo que puede ayudar a establecer una visién general de los
complejos mecanismos que se han propuesto para explicar las coronas estelares y solar.
La mayoria de los modelos empleados para explicar la emisién coronal observada estin
basados en el estudio de bucles (loops, en inglés) coronales, generalmente de tipo estético,
aunque en algunos casos se introducen diversas modificaciones que permiten un mejor
ajuste de los datos. Como luego veremos en el Capitulo 10, ninguno de estos modelos
parece satisfacer todos los extremos deducidos de las observaciones, aunque si es posible
tener una idea general de algunos de los aspectos observados.

La muestra de estrellas elegidas para este estudio incluye 22 sistemas binarios activos
(principalmente estrellas de tipo RS CVn y BY Dra), y 6 estrellas aisladas, donde se ha
estimado la EMD en el rango log T(K)~4.0-7.5, usando un método basado en el ajuste de
flujos de lineas (line-based fitting method), que evalia todo el rango de temperaturas donde
emiten las lineas observadas en EUVE. Los flujos de ciertos cocientes de flujos permiten
la derivacion de densidades electrénicas en la mayoria de estas estrellas, y con objeto de
ayudar en la interpretacién de la fenomenologia asociada a los espectros también se incluye
un andlisis béasico de las curvas de luz observadas para todos los sistemas de la muestra,
ademads de otros dos sistemas binarios para los que se hace un somero estudio de eclipses
de luz EUV.

1.3 Sistemas Binarios Activos

Dos grupos de sistemas binarios activos forman la base de la muestra de estrellas en
esta tesis. Estos son los sistemas de tipo RS CVn y BY Dra. Ambos grupos muestran
similares caracteristicas observacionales, residiendo su principal diferencia en la clase de
luminosidad de la estrella activa del sistema. Los sistemas RS CVn consisten en una
binaria (o0 un sistema miultiple) con al menos una estrella de ultimos tipos (G, K o M)
que ha evolucionado mas alld de la secuencia principal para convertirse en subgigante
o gigante, y que muestra niveles de actividad muy altos (Hall, 1976; Haisch & Schmitt,

!Siglas procedentes del término en inglés Emission Measure Distribution, ligeramente diferente de la
Differential Emission Measure, o0 Medida de Emisién Diferencial, ver § 6.3.
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1996). Estos altos niveles de actividad se identifican a través de aumento de emisién
en lineas cromosféricas, en especial las lineas de H & K de Ca II, aunque también otras
lineas como H a, H 3, He I D3, He T A10830 y el triplete infrarrojo de Calcio (Ca IRT)
pueden ver incrementada su emisién en estos sistemas (e.g. Fekel et al., 1986; Baliunas
& Dupree, 1982; Dempsey et al., 1993a; Fernandez-Figueroa et al., 1994; Montes et al.,
2000). A diferencia de las RS CVn, donde se requiere la presencia de al menos una estrella
evolucionada fria (gigante o subgigante), los sistemas BY Dra estdn formados por estrellas
de la secuencia principal.

A pesar de esa definicién, muchos autores (caso de Strassmeier et al., 1993) incluyen
en estos grupos algunas estrellas jovenes, caso de V824 Ara, basindose en caracteristicas
observacionales presentes en dichas estrellas, siempre y cuando la estrella activa sea de
clase de luminosidad ITT o IV. Alguno de los sistemas binarios incluidos en este trabajo
son de este tipo, por tanto no pueden ser considerados como sistemas de tipo RS CVn o
BY Dra, pero si se les puede abarcar dentro del término mas genérico “sistemas binarios
activos”.

Los sistemas binarios activos (sobretodo RS CVn y BY Dra) se caracterizan por su
intensa emisién en el ultravioleta, EUV, y rayos X, debido a que su rapida rotacién causa
un potente dinamo magnético (Hartmann & Noyes, 1987), y las RS CVn son la clase estelar
con coronas de emisién mds intensa en rayos-X (Dempsey et al., 1993b). A diferencia de
lo observado en el caso general de las estrellas de ultimos tipos, donde se encuentra una
buena correlacion entre el periodo de rotaciéon y la luminosidad en rayos-X, en el caso
de las RS CVn no se cumple esta correlacién, cosa que se atribuye a la saturacion del
nimero de regiones activas en la superficie estelar [ver |[y referencias alli citadas](Haisch
& Schmitt, 1996).

1.4 Fulguraciones

Uno de los aspectos mds interesantes de las coronas estelares en el rango EUV es el
estudio de las fulguraciones, la evolucién temporal de las mismas, y los cambios espectrales
producidos durante estos fenémenos. El que estas fulguraciones puedan influenciar la
totalidad de la corona en estas estrellas tan activas es uno de los aspectos mas interesantes
alin abierto a discusion.

Haisch, Strong, & Rodono (1991) define una fulguracién como una liberacién catas-
tréfica de energia magnética que lleva a la aceleracién de particulas y radiacién electro-
magnética, sin olvidar que la liberacion de energia magnética y su conversién nunca se
ha observado directamente. Los procesos fisicos del tipo de las fulguraciones (“flare-like
phenomena”) ocurren en diversos regimenes interesantes de la astrofisica, y por tanto el
estudio de las fulguraciones solares y estelares puede servir como piedra de toque en as-
trofisica. Entre los escenarios donde se ha propuesto la presencia de fulguraciones, se
encuentran las interacciones entre una estrella de neutrones y su disco de acrecién, o las
fulguraciones galdcticas que calientan la corona de la galaxia. Las fulguraciones pueden
producirse en muchos tipos de magnetosferas, en nicleos de galaxias y qudsares, quizas
incluso en regiones intergaldcticas — en cualquier lugar donde la escala de dinamos pueda
ser operativa (ver Haisch et al., 1991, y las referencias alli citadas).

El descubrimiento de fulguraciones solares tuvo lugar de forma separada por dos
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astrénomos britanicos, R. Hodgson y R. C. Carrington, mediante la observacién directa
del Sol en 1859. Desde entonces, y hasta la llegada de la era espacial, virtualmente
todas las observaciones de fulguraciones pasaban por el uso de placas fotograficas de
lineas cromosféricas como H a, He I D3, H y K de Ca II, etc. Con la llegada de las
series Orbiting Solar Observatory (OSO, Observatorio solar orbital, en 1962-1978) y las 3
misiones Skylab, en 1973-1974, se abrieron las ventanas ultravioleta y rayos-X, mostrando
que la mayor parte de la fulguracién no se observaba en la cromosfera.

La primera observacién estelar de una fulguracién tuvo lugar en 1948, cuando un
espectrograma de la estrella enana de tipo dMe, L276-8, revel6 un aumento tanto en las
lineas de emisién como en el continuo, totalizando un incremento de aproximadamente
una magnitud. También fue una sorpresa lo brillantes que resultaron ser las fulguraciones
estelares registradas en radio (se observaron fulguraciones en UV Cet and EV Lac en 1964,
ver Haisch et al., 1991, y las referencias alli citadas). Pero los estudios comparativos
entre fulguraciones solares y estelares comenzaron cuando la ventana EUV /rayos-X abrié
la posibilidad de estudiar las fulguraciones en altas energias.

1.5 La Distribucion de la Medida de Emision

La principal barrera que se encuentra cuando se trata de mejorar nuestro conocimiento
sobre la estructura coronal estelar es, como en tantos campos de la astrofisica, la falta de
resolucién espacial. De modo que es necesario hacer una aproximacién al problema desde
un punto de vista diferente para hacernos una idea de cémo estd estructurada la corona
en otras estrellas, y luego comparar esta estructura con la del Sol, que es la tnica estrella
en la que podemos resolver espacialmente los detalles hasta la fecha. Una de las fuentes
de informacién més ampliamente usada es la procedente de estimar cémo se distribuye la
materia con la temperatura. Eso es precisamente la Distribucion de la Medida de Emisién
(EMD). La Medida de Emisién (EM) se define como la cantidad de materia que emite en
un determinado rango de temperatura. Asi, si definimos un intervalo de temperatura 2«
alrededor de la temperatura T, la Medida de Emisiéon queda definida como sigue:

To+a
EM (T,) :/ N, Ny dv (1.1)
To—a
donde N, es la densidad electrénica y Ny es la densidad de hidrégeno. Para un
plasma completamente ionizado, Ng ~0.8, por lo que quedaria como

Tota
EM (T,) ~ 0.8/ NZav (1.2)
To—a

Como luego veremos en el Capitulo 6, es posible estimar el flujo en una linea mediante

la implicacién de la medida de emision y la funcién de emisividad de la linea en cuestion,
obtenida por los modelos atémicos de emisién. De modo que la comparacion entre los
flujos medidos en las lineas con la prediccién de dichos flujos usando diferentes valores de
la medida de emisién nos ayudara a estimar cudl es la medida de emisién en el rango de
temperaturas cubierto por la linea. Los resultados que se obtengan tendran una precisién
y fiabilidad mayor o menor dependiendo de el método empleado, como veremos en § 6.2.
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1.5.1 2-T vs EMD continua

Desde el lanzamiento del satélite EUVE ha habido una gran mejora en la identificacién
de la estructura existente en la corona. La resolucién espectral alcanzada por EUVE (ver
Capitulo 2) permite la clara discriminacién de muchas lineas importantes en el espectro,
formadas en un amplio rango de temperaturas en la corona (log T[K]~5.5-7.8).

Los satélites Einstein (o High Energy Astrophysical Observatory?, HEAQ-2), y més
tarde EXOSAT, fueron capaces de registrar espectros de baja resolucién. Este tipo de es-
pectros podian ser ajustados de forma mas o menos razonable mediante la combinacién de
plasma 6pticamente delgado emitiendo de forma isotérmica en dos temperaturas (Swank
et al., 1981; Schmitt et al., 1990). Tales resultados derivaron en el concepto de la corona
de “dos temperaturas” (2-T). Pero la capacidad de EUVE de resolver diferentes lineas
espectrales ha ofrecido la posibilidad de una mejor discriminacién de la estructura de
temperaturas de la corona. Tales observaciones han permitido el descubrimiento, poco
sorprendente por otra parte, de una estructura coronal mucho mas elaborada en las com-
ponentes de la medida de emisién. Los primeros andlisis de espectros de diversas fuentes
efectuados por varios autores mostraron la presencia de una distribucién de la EM no
bimodal en sistemas de tipo RS CVn, enanas activas de tipo M, y enanas de tipo G y K
(Dupree et al., 1993; Schrijver et al., 1995; Monsignori Fossi et al., 1995; Stern & Drake,
1996). Los modelos de tipo 2-T son, obviamente, simples parametrizaciones de estas dis-
tribuciones continuas de la medida de emisién, que permiten ajustar faicilmente la limitada
discriminacién de temperatura de los instrumentos de baja resolucién en rayos-X.

El método usado para determinar la EMD también estd rodeado de cierta contro-
versia. Se puede decir que hay basicamente dos familias de métodos. Los primeros son
aquellos que tratan de ajustar el espectro como un todo (métodos de ajuste global), us-
ando un modelo de emisién de plasmas méas o menos amplio, con el manejo de algoritmos
de minimizacién (e.g. Mewe et al., 1995; Schrijver et al., 1995). En el otro lado estdn
los modelos basados en el ajuste de los flujos de las lineas observadas, o modelos basados
en lineas (line-based models), que analizan las lineas espectrales individualmente, permi-
tiendo asi la discriminacion de aquellas partes del espectro mas importantes, o de lineas
menos contaminadas por superposicién de otras lineas, o con mejores modelos de emision
atémica. Mientras los métodos de ajuste global son rapidos y automatizados, los métodos
basados en lineas requieren mucho mas tiempo y tienen el problema de la “localizacién”
del continuo desde el que sale la linea. Pero los métodos de ajuste global tienen algunos
defectos fundamentales. Aunque este tema sera tratado en mas detalle en el Capitulo 6,
como avance mencionaré la falta de suficientes datos atémicos para dar cuenta de toda la
miriada de pequenas lineas que puebla los espectros EUVE, o la excesiva sensibilidad de
estos métodos a la abundancia de los elementos, o el manejo de algoritmos poco sensibles
a distribuciones que no sean “suaves”, proporcionando como resultado una informacién
mucho menos fiable sobre la forma de la EMD.

A lo largo de esta tesis se ha determinado la EMD usando un método basado en
lineas, muy similar al usado anteriormente por Dupree et al. (1993), Dupree & Brickhouse
(1996) y Brickhouse & Dupree (1998). La idea bésica del método (ver § 6.4) consiste en
la medida de los flujos de cada linea espectral, y la posterior comparacién de estos flujos
observados con aquellos calculados de forma tedrica a partir de un modelo de emisién

2Observatorio astrofisico de altas energias
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atémica. El modelo de emisién se usa combinado con una EMD de prueba usando la
misma red de temperaturas empleadas en el modelo, y este proceso lleva a la estimacion
de un valor bastante preciso de la EMD. Una de las mayores ventajas de este método
reside en el uso exclusivo de lineas de iones de Hierro (en el rango cubierto por EUVE),
con lo cual los efectos de elegir un valor incorrecto de la abundancia se ven minimizados.
La mayoria de los autores que aplican métodos similares a este, tienden a hacer una
aproximacién consistente en asumir que toda la emisién observada en una linea procede
de la temperatura de maxima emisividad de la misma. Esta aproximacién permite una
determinaciéon mucho més rapida de un limite superior de la EMD mediante la justificacién
del flujo observado para cada linea en una ecuacién bastante simple. Aunque este tipo
de aproximacién puede ayudar a tener una primera idea de la forma de la EMD, si el
nimero de lineas no es elevado nos puede llevar a conclusiones erréneas sobre la EMD, y
en cualquier caso la EMD obtenida con este método servird sélo como un limite superior
(ver § 6.2).

En el presente trabajo todas las Distribuciones de la Medida de Emisiéon se han
calculado usando la totalidad del rango de temperaturas de las emisividades de cada linea,
y no sélo la temperatura de la maxima emisividad. Este método conlleva el empleo de
mas tiempo y complica més el proceso de la determinacién de la EMD, pero minimiza los
errores sisteméaticos cometidos en métodos basados en lineas. En el Capitulo 6 he incluido
una discusién en profundidad sobre los diferentes métodos usados para la determinacién
de la medida de emisién en las coronas estelares.

1.6 Objetivos

A pesar de la gran cantidad de datos disponibles en el archivo EUVE, la mayoria de los
trabajos publicados sobre la investigacién de la EMD en coronas estelares a partir de datos
de EUVE, e incluso los primeros trabajos basados en observaciones de XMM y Chandra,
estan basados en métodos de ajuste global o en aproximaciones, como los ajustes de 2-T o
la obtencion de EMDs basada en lineas que emiten en una sola temperatura. En esta tesis
me he propuesto como principal objetivo el cdlculo, en una amplia muestra de estrellas, de
la EMD con la estimacion més precisa posible a partir de los modelos atémicos disponibles
actualmente (Junio del 2001), y los datos de EUVE. En resumen, los principales objetivos
de esta tesis son:

e Obtener una idea general de la evolucién temporal en el EUV de los procesos que
tienen lugar en la corona de las estrellas mds activas (en especial las estrellas de
tipo RS CVn y BY Dra). Obtener informacién relacionada con la presencia de
fulguraciones y regiones activas en las respectivas coronas. Proponer una posible
explicacion alternativa a las irregularidades observadas en las curvas de luz.

e Presentar una idea general sobre las variaciones producidas en el espectro debidas
a fulguraciones, y caracterizar las diferencias relacionadas con el tipo espectral y
la clase de luminosidad. Obtener a partir de cocientes de lineas los valores de la
densidad electrénica en las coronas de estas estrellas.

e Evaluar la Distribucién de la Medida de Emisién con la méxima cantidad de datos
disponibles en el EUVE para cada estrella en la muestra. Mostrar los cambios
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producidos en la estructura de la corona derivados de la aparicién de grandes ful-
guraciones en los sistemas RS CVn (en particular, se ha analizado en detalle las
observaciones de 6 sistemas a este respecto).

e Poner en el contexto de los modelos propuestos en la literatura los diferentes con-
clusiones derivadas del andlisis de las curvas de luz, detalles espectrales, densidades
electronicas y la EMD. Proponer posibles explicaciones para las EMDs observadas
y que den una idea de la estructura coronal de los sistemas binarios activos.

1.7 Estructura de esta tesis

Esta tesis sigue los pasos naturales de la reduccién de los datos y su posterior tratamiento.
El proceso de andlisis en este estudio se ha hecho en tres pasos bésicos; (a) la obtencién
y andlisis de curvas de luz EUV para cada juego de observaciones; (b) la extraccién de
espectros EUV, incluyendo espectros filtrados en el tiempo; y (c) la medida de flujos
de lineas UV y EUV para asi construir la Distribuciéon de la Medida de Emisién, y el
propio célculo de la EMD. Los casos de seis estrellas donde se han distinguido espectros
dependiendo del estado de actividad, han sido objeto de un capitulo aparte (una de ellas,
A And se utiliza como ejemplo bésico del método).

Finalmente se hard una discusion general sobre los fendémenos observados y se en-
lazard con los modelos propuestos para explicar las observaciones coronales, llevando asi
a las conclusiones finales del trabajo.



Capitulo 2

EUVE: El satélite

El satélite Explorador del Extremo Ultravioleta (EUVE, del inglés Extreme Ultraviolet Ez-
plorer) fue lanzado el 7 de Junio de 1992. EUVE es una misién satélite de NASA (National
Aeronautic Space Agency, o Agencia Nacional Aerondutica del Espacio) de la clase explo-
rador, dedicado de forma exclusiva a la observacién en el rango de longitud de onda entre
70 y 760 A. La carga cientifica incorpora cinco instrumentos separados: cuatro sistemas
de imagen fotométrica y un sistema con tres canales de espectrometria EUV. Durante la
primera fase de funcionamiento de la misién, los instrumentos de imagen se usaron para
conducir un muestreo completo del cielo en cuatro diferentes bandas en el EUV. La segunda
parte de la misién se desarrollé por NASA como un programa de Observadores Invitados
(Guest Observer program), consistente en observaciones espectroscopicas de objetos so-
licitados por cientificos invitados, a través de propuestas enviadas a NASA y soportadas
desde el Centro de Observadores Invitados de EUVE en Berkeley. El tiempo de vida de
la misién fue extendido hasta principios del 2001. El satélite entrard de forma definitiva
en la atmésfera de la Tierra a lo largo del 2002.

A lo largo de estos casi 10 anos de funcionamiento, EUVE ha observado méas de 1000
fuentes en todo el cielo, incluyendo atmosferas planetarias, coronas estelares calientes,
estrellas de ultimos tipos, variables cataclismicas, restos de supernova calientes y nicleos
activos de galaxias (AGN). En torno a 350 objetos astronémicos han sido observados
también espectroscopicamente.

2.1 Objetivos cientificos e idea general de los instrumentos

El objetivo principal de la misién era el de completar un muestreo de todo el cielo en
cuatro anchos de banda entre 70 y 800 A que localizara la posicién de las fuentes con una
precisién mejor de 1 minuto de arco y obtuviera medidas de los flujos absolutos. Los tres
instrumentos empleados para el escaneado del muestreo, incluyen en cada caso un telesco-
pio de incidencia rasante, un detector de placa de micro-canales (MPC) bidimensional, y la
electrénica necesaria para el procesamiento légico de los eventos. Dos de los escaners, los
Escédneres A y B, son sistemas de imagen idénticos trabajando en las longitudes de onda
cortas, empleando cada uno dos filtros entre los 70 y los 290 A. El tercer instrumento, el
Escaner C, es similar pero opera en las dos regiones de longitud de onda méas larga, de 400
a 700 A. Es posible consultar con més detalle los principios de funcionamiento y disefio
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en Miller (1997)!. La resolucién del mapa del cielo resultante para las fuentes escaneadas
por completo es de aproximadamente 2 minutos de arco.

Las observaciones del muestreo del cielo se completaron en Enero de 1993. Ademads
del muestreo de todo el cielo, se llevd a cabo durante la misma fase otro muestreo con
observaciones de larga exposicién, conocido como “deep survey” (o muestreo profundo en
espanol). El instrumento de Deep Survey (DS) emplea la mitad de la luz procedente del
cuarto de los telescopios, conocido como telescopio espectrémetro de muestreo profundo
(DS/S, de “Deep Survey/Spectrometer”), que viene montado en disposicién perpendicular
a los telescopios de escaneo en la parte de carga cientifica. Tiene un disefio similar a los
otros escaners, y posee dos filtros espectroscépicos de ancha banda similares a los de los
escaneres de longitud de onda corta, cubriendo dos anchos de banda entre 60 y 285 A.
El instrumento de DS fue posicionado durante el muestreo en la direcciéon del antisol a lo
largo del eje de rotacion del satélite. Como resultado tan sélo cubrié una zona restringida
a 2° x 180° del cielo en torno al plano de la ecliptica.

El segundo objetivo cientifico de la misién era el de hacer observaciones espec-
troscopicas de fuentes concretas en el EUV. Durante estas observaciones el telescopio de
DS/S proporciona luz EUV al espectrémetro, que distingue tres anchos de banda que se
solapan ligeramente, cubriendo completamente la ventana de 70-760 A, con una resolucién
A/(AX) de 100-400. Entre los objetos a observar se encontraban algunos descubiertos en
muestreos recientes, asi como otras fuentes bien conocidas y algunas fuentes candidatas a
tener una emisién brillante.

2.2 El espectrometro EUVE

El espectrémetro de EUVE consiste en un diseno de tres objetivos sin rendija, colocados de
forma simétrica, y consistentes en rejillas con reflexién en incidencia rasante. Los fotones
son recogidos de forma simultdnea en tres anchos de banda cubriendo el rango de 70-760
A. El espectrémetro y los instrumentos de DS comparten de forma conjunta el espejo
DS/S. De forma esquemdtica se puede explicar el proceso de recogida de luz diciendo
que el instrumento divide la luz dependiendo del rango de longitud de onda, envidndolo
al correspondiente canal del espectréometro. Asi, los tres detectores correspondientes que
registran los espectros, estdn colocados en forma de circulo en torno al detector DS central
(ver Miller, 1997, para mds detalles de disefio).

Los tres espectrémetros resultantes (aunque en realidad corresponden a uno solo),
cubren los rangos 70-180 A, 170-370 A, y 300-750 A correspondientes a los espectrémetros
de longitud de onda corta (SW), media (MW) y larga (LW) respectivamente, con una
dispersién espectral de A\ ~ 0.067, 0.135, y 0.270 A/pixel, y una resolucién espectral
efectiva de A/AX ~ 200 — 400. Los tres detectores tienen un tamafnio de 5° x 2°.

2.3 El problema del area de baja ganancia

Un problema que afecta gran niimero de observaciones es el conocido con el término en
inglés “Dead Spot’, y que aqui denominaré como ABG (4rea de baja ganancia). El

!Los documentos técnicos relacionados con EUVE, proporcionados por el proyecto EUVE, pueden ser
consultados en http://archive.stsci.edu/euve/pubs.html
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detector DS tiene un drea cerca del centro del mismo donde la sensibilidad decrece hasta
en un 75-85%. La ABG fue causada cuando el detector fue sometido a una recepcién
elevada de cuentas de forma prolongada y en un nimero muy pequeno de micro-canales,
durante una observacién de la brillante fuente EUV conocida como HZ43, en enero de
1993. En vistas de este problema, se llevaron a cabo un buen niimero de observaciones de
una fuente extendida, con objeto de combinar dichas imdgenes y asi producir un mapa de
la mancha. El drea de baja sensibilidad esta centrada en torno a X=1030, Y=1023 en las
coordenadas del detector, y es mds o menos simétrica con una anchura de ~2 minutos de
arco.

La ABG puede causar imprecisiones tanto en los centroides de la imagen DS como
en la proporcién de cuentas recogidas en las observaciones. En general, desde que se pudo
arreglar este problema, se siguié la politica de apuntar el telescopio 1.5-2' fuera de eje
para evitar la ABG. Estos desplazamientos son corregidos en el proceso de reduccién de
datos, y no traen como consecuencia problemas de desenfoque de los espectros o cambios
en el ancho de banda de forma apreciable. Es posible encontrar algo mas de informacién
al respecto en Abbott (1998).

2.4 Reduccion de los datos

El proceso de reduccion de los datos de EUVE consiste basicamente en dos partes. Primero
es necesario convertir los datos proporcionados por EUVE en ficheros de formato QPOE
(Quick Position-Oriented Event o en espaiiol, “eventos de rapida orientacién de la posi-
cién”), y en la segunda parte se aprovechardn estos ficheros para obtener espectros de
las fuentes, asi como curvas de luz tanto en el detector DS como también en los espec-
trémetros (es posible, por tanto, observar la curva de luz de una determinada linea del
espectro, siempre y cuando ésta tenga una sefial muy alta).

Los programas necesarios para la reduccién de datos de EUVE se pueden encontrar
dentro del entorno IRAF (Image Reduction and Analysis Facility, o “Entorno de reduccién
y andlisis de imdgenes”). Ademds se ha utilizado a lo largo de esta tesis el juego de datos
de referencia (donde se almacenan datos sobre el drea efectiva de los detectores, etc)
EGODATA 1.17, con el paquete de tareas EUV ver. 1.9

2.4.1 Conversion de datos a formato QPOE

Cualquier observador puede obtener las imdgenes disponibles en el archivo de EUVE. Este
es accesible a través de http://archive.stsci.edu/euve/index.html, y en él se encuentran
las observaciones llevadas a cabo por EUVE en el formato estandar FITS. Los ficheros de
formato QPOE son unos formatos especializados de ficheros de datos desarrollados para su
uso con detectores de fotones. La principal ventaja de este tipo de ficheros es la de permitir
el almacenamiento de toda la informacién referente a cada uno de los eventos relacionados
con los fotones individuales, almacenados en orden de posicién. En esta “lista de eventos”
cada evento ocupa una linea que contiene datos especificos de ese evento. Asi, serd posible
almacenar por ejemplo los datos correspondientes a los espectros no sélo distribuidos en
longitud de onda, sino en tiempo.

No voy a extenderme de forma exhaustiva en los pardmetros a incluir en cada paso,
sino que sélo explicare brevemente que operaciones se efectiian en cada tarea de IRAF
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implicada en esta reduccién. A continuacién describo los pasos a seguir hasta llegar a los
ficheros QPOE:

e Reconstruccién del fichero QPOE de DS o de cada uno de los espectrémetros, con
la tarea cep dentro del paquete euv. Las instrucciones internas que sigue varian
dependiendo del detector.

e Construir una tabla con los datos relacionados con el bloqueo de la senal por parte
de la Tierra, usando la tarea backmon.

e Generar un filtro temporal sobre el bloqueo de la Tierra y otros efectos. Esto se
consigue usando la tarea dgselect, pero antes es necesario copiar las tablas de los
limites de las observaciones desde los ficheros de eventos debido a un problema
técnico con dgselect, lo cual se hace con:

> tcopy images.fit[ds_limits] ds_limits.tab

y de forma similar con “sw_night_limits”, “mw_limits” y “lw_limits”.
e Para el caso del detector DS es necesario hacer los dos siguientes pasos

— Correccién de la ABG. En algunos casos en que las fuentes estdn severamente
contaminadas serd mejor evitar este paso, a sabiendas de que esta contami-
nacién existe. La tarea detpos crea una tabla con los datos de la posicién de
la fuente en el detector.

— La tarea masktimes crea un filtro temporal util para descartar los datos con-
taminados por el problema de la ABG, dejando sélo los eventos no contamina-
dos.

e Si queremos aplicar algin tipo de filtro temporal a los espectros, por ejemplo para
obtener el espectro de una seccién diferenciada de las observaciones, es posible hac-
erlo mediante la creacién de una tabla de datos (con ayuda de la tarea tselect) con
los limites temporales a aplicar a dicho espectro.

e Combinacién de los filtros temporales a aplicar al fichero QPOE correspondiente,
creando un macro con la tarea tfilter. En el caso de los datos espectroscopicos sélo
se emplea el fichero resultante de dgselect

e Creacion de una imagen a partir de la lista de eventos, usando el macro designado
en el paso anterior. Este paso se realiza con la tarea qpmkim.

e Por ultimo, serd necesario asignar el macro al fichero QPOE usando gphedit si
pretendemos hacer alguna curva de luz de estos datos (tanto en DS como en los
datos espectrales).

2.4.2 Curvas de luz y extraccion de los espectros

Como hemos comentado anteriormente, es posible obtener curvas de luz también de los
datos procedentes de los espectrémetros, asi como espectros con intervalos temporales
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Fic. 2.1.— Area efectiva de los espectrémetros de longitudes de onda corta (SW, izquierda), y media
y larga (MW, LW, derecha).

seleccionados. En el primer caso el tratamiento sera el mismo que para el detector DS,
mientras en el segundo caso el filtro temporal se ha hecho con anterioridad, de modo que

a partir de aqui el proceso es el mismo que para cualquier otro espectro.

Las imagenes bidimensionales creadas con gpmkim pueden ser inspeccionadas facilmente

con los programas disponibles al efecto (ximtool, saoimage, etc), y asi poder seleccionar

la regién a usar como fuente, y las regiones usadas para el fondo (ndtese que en el caso

de los espectros, esta regién puede cenirse a los alrededores de una sola linea espectral si
pretendemos hacer una curva de luz de la misma). Los pasos a seguir desde aqui varian
segun el caso:

e Si pretendemos obtener el espectro reducido, tan sélo es necesario usar la tarea
euvextract, que proporcionard el espectro ya correctamente calibrado. Hay una
serie de programas que puede ayudar en la retirada de algunos efectos como el
instrumental (el debido al 4rea efectiva, ver Fig. 2.1) y el paso a unidades de flujo de
la fuente. En nuestro caso estos dos pasos son llevados a cabo después de medidos
los flujos de las lineas. La Figura 2.2 muestra los efectos derivados de la retirada de
los efectos de drea efectiva del instrumento sobre el espectro. Dado que éste paso
introduce mds ruido aparente en las regiones de longitudes de onda mas largas de
cada espectro, decidimos medir los flujos antes de dar este paso, evitando anadir
mdas incertidumbres en estas lineas.

e Cuando se quiere confeccionar una curva de luz el primer paso es el de ordenar
temporalmente los eventos dentro del fichero QPOE, mediante el uso de timsort,
en el paquete xray.xtiming donde es necesario proporcionar las coordenadas de las
regiones a usar para la fuente y el fondo.

e Los datos de la curva de luz son confeccionados para un determinado valor del
intervalo temporal en el que acumular los eventos (generalmente he empleado un
valor de 600 s en este trabajo). Este paso se lleva a cabo con ltcurv.

e Es necesario asignar el tiempo de exposicién efectiva después de hacer varias correc-
ciones sobre algunos efectos instrumentales, como el conocido como “primbching”
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(sin traduccién directa), sobre el cual me remito a los detalles explicados en Miller
(1997).

e Es posible hacer una primera inspeccion de los datos con ayuda de la tarea ltcplot,
si bien las curvas de luz mostradas en esta tesis son producto de un programa de
creacion propia usando datos en formato ascii. Para pasar las tablas con los datos
a formato ascii, se usa tprint. Nétese que los tiempos obtenidos por este método
vienen dados en segundos con referencia a la fecha MJD, por lo que serd necesario
anadir 2,440,000.5 dias a los tiempos de estas tablas.

En las curvas de luz obtenidas con EUVE se perciben una serie de vacios entre varios
juegos de puntos. Estos vacios estdn relacionados con el movimiento orbital del satélite
EUVE, que obviamente no observa cuando se encuentra en el lado iluminado por el Sol.

2.5 Efectos sobre las medidas de los flujos de las lineas

Como ya se ha mencionado con anterioridad, las medidas de los flujos de las lineas tienen
lugar antes de llevar a cabo la retirada de los efectos de la respuesta del instrumento, de
modo que estos efectos son tenidos en cuenta después de medidos los flujos. Hay un efecto
instrumental que es practicamente imposible de ser tenido en cuenta con precisién. Este
es el de la luz que aparece dispersada en segundo orden en los detectores espectroscopicos.
Asi, una linea brillante que aparece en primer orden en 133 A en el detector SW, puede
tener un pequeiio pico de intensidad en ~266 A en el MW (a veces ligeramente desplazada
en longitud de onda), o incluso en tercer orden en ~399 A. Este efecto hay que tenerlo
en cuenta, especialmente para lineas brillantes de MW que muestran frecuentemente un
segundo orden en el LW, caso de las lineas de 170-180 A en algunas estrellas (e.g. a Cen),
pudiendo contaminar la zona de 340-360 A tanto en el MW como en el LW. En el espectro
LW es facil identificar algunas de estas lineas en algunas estrellas, como la linea de Fe XXIV
192 A, presente alrededor de ~380 A, o por supuesto la linea de He II A304, con un
segundo orden en ~600 A.
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También es posible advertir una elevacién de flujo considerable en los espectros de
MW y LW en torno a la citada linea de Helio. Este flujo procede de la emisién propia
de la “corona terrestre” o geocorona, y que en algunos casos no puede ser retirado muy
limpiamente de los espectros, haciendo poco fiables las medidas de las lineas cercanas al
He 11 A304.

La explicacién del método usado para estimar los flujos de cada una de las lineas
serd explicado en § 4.2.
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Capitulo 3

Curvas de luz en el EUV

3.1 Introduccion

Las curvas de luz tomadas con EUVE proporcionan una fuente importante de informacién
al respecto de la frecuencia de fulguraciones, la detecciéon de variaciones periédicas en el
EUYV, duracién de eclipses, rotacion de las estrellas, e incluso determinacién de la posicién
en la que las fulguraciones tienen lugar sobre la superficie estelar.

Aunque el estudio de las variaciones en las curvas de luz no se planteé como el
primer objetivo de esta tesis, se ha hecho un andlisis basico (en la mayoria de los casos)
de los detalles observados en algunas de las estrellas, especialmente aquellos relacionados
con el estado general que afecta a la estrella. A continuacién voy a mostrar las curvas de
luz de todas las estrellas presentes en la muestra, registradas en diferentes épocas y con
distintos niveles de actividad incluso para la misma estrella. Se han observado variaciones
estacionales, modulacién rotacional, eclipses en el EUV, y fulguraciones de corta y larga
duracién. Aunque alguna de las curvas ya han sido analizadas por otros autores, es posible
anadir algunos nuevos detalles a los andlisis publicados.

Las Figuras 3.1-3.10 muestran la curva de luz de la mayoria de las estrellas. Se ha
hecho un estudio aparte de seis sistemas de tipo RS CVn (UX Ari, V711 Tau, o Gem,
AR Lac, A And e II Peg), para los cuales hay suficientes datos acumulados como para
permitir el andlisis de forma separada de las etapas quiescentes y aquellas con presencia de
fulguraciones. El andlisis de dichos sistemas se llevara a cabo en § 3.3. Las Figuras 3.11-
3.17 muestran las curvas de luz de estos 6 sistemas, con lineas verticales senalando los
intervalos activos y quiescentes considerados para el posterior andlisis de los espectros y
la EMD (§ 6.6 y Capitulo 7).

Las curvas de luz muestran en todos los casos el valor promedio de las barras de error
(1o) de los puntos dibujados (se han descartado aquellos con S/N inferior a 5). En todos
los diagramas el eje horizontal inferior corresponde a la Fecha Juliana (JD), y el superior,
para los casos disponibles, a la fase orbital. La fase orbital ¢,-;=0 ha sido definida como
la correspondiente a la estrella primaria (segiin aparece en la Tabla 3.1) situada detras
de la secundaria, simulando en la mayoria de los casos la posicién durante un hipotético
eclipse primario. En el caso de ¢ Eri, AB Dor y LQ Hya, se ha proporcionado la fase
fotométrica basada en efemérides dadas por Baliunas et al. (1983), Innis et al. (1988) y
Cutispoto et al. (2001) respectivamente.
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TABLA 3.1 PARAMETROS ESTELARES

Nombre HD Tipo Espectral B-V  Pg,.p(d) Pfoe(d) i(°) Ny(ecm=2) d (pc)! R.(Rp) Refs.

B Cet 4128 KOITT 1.029 ... 60 2.2x10'8 29.4 15.1: 2,3

CF Tuc 5303  GOV/KAIV ~ 0.678 2.79762 2.798 71 .. 86.2 1.67/3.32 4,5

AY Cet 7672  WD/GS5IIT 0.888 56.824 77.22 29  6.x10'® 78.5 0.12/9 4,6

AR Psc 8357  GTV/KIIV  0.829 14.3023 12.38 30: 2.x1018 45.2 ?/3.2 4,7,8
CC Eri 16157 K7V/M3V 1.390 1.56145 1.56145 42 2.6x1018 11.5 0.65/0.41 4,7,9,10
VY Ari 17433  K3-4V-IV4?  0.956 13.198 16.23 60: 1.5x10!8 44.0 >3.3/7 4,11,12
UX Ari 21242  G5V/KOIV  0.882 6.438 6.4 60 1.5x10!8 50.2 0.93/4.7 1,4,13

€ Eri 22049 K2V 0.881 . 11.3  30: 1.3x10'8 3.22 0.75: 14,15,26
V711 Tau 22468  G5IV/K1IV  0.885 2.838  2.841 33 1.0x10'® 29.0 1.3/3.9 4
Capella 34029  GIIII/GS8IIT  0.795 104.0214  8/80 41 1.8x10'8 12.9 8.7/12.6 4

AB Dor 36705 K11V 0.830 -+ 0.51479 60: 1.3x10!8 14.9 1.0: 16,17
YY Gem 60179 dMle/dMle  1.454 0.814282 0.8143 86.3  6.x107 15.8 0.62/0.62 4,18
Procyon 61421 F5IV-V 0.432 ... 32 1.6x10'8 3.50 2.06 19

o Gem 62044 K1I114-? 1.118  19.604 19.604 41 9.4x10'7 37.5 9.3/7 20,21,22
BF Lyn 80715 K2V/[dK] 0.987 3.80406 ~ P,,;, 66 1.5x1018 24.3 >0.78/>0.78 4,23
LQ Hya 82558 K2V 0.933 1.63 55  8.x10'8 18.3 0.8 7,9,24

DH Leo 86590 {KOV/K7V}K5V 0.868 1.070354 1.0665 78: 2.0x10'® 324  0.97:/0.67: 4
£UMaB 98230 G5V/[KV]  0.606 3.980507 - 11 8.0x10'7  8.35 0.95/7 25,26
BH CVn 118216 F2IV/K2IV  0.404 2.613214 9 3x10% 445 3.10/2.85 4
aCen B 128621 K1V 0.900 80yr 41d 79.9 6.0x107  1.35 0.91 27
02 CrB 146361 F6V/GOV 0.509 1.139791 1.1687 28 2.5x10!8 21.7 1.22/1.21 4
V824 Ara 155555 GS5IV/KOV-IV  0.798 1.681652  1.682 55 6x10% 314 1.38/1.29 4,28

V478 Lyr 178450 G8V/[dK-dM] 0.763 2.130514 ~ P, 82.8 4x10'®  28.0 1.0/7 4,12
ER Vul 200391 GOV/G5V ~ 0.614 0.698095 0.6942 66.7 3x10%  49.8 1.07/1.07 4
AR Lac 210334  G2IV/KOIV  0.763 1.983164 ~ P,,, 87 1.8x10'® 420 1.8/3.1 29
FK Aqr 214479  dM2e/dM3e  1.466 4.08322 4.39  60: 7x10'7  8.64 0.5:/0.5: 4,26
AAnd 222107  GS8IV-III4+?  0.984 20.5212 54.33 30 2.8x10'8  25.8 7.4/7 1,4,22
1T Peg 224085 K2IV/MO0-3V  1.007 6.724  6.718 60 3.0x10!'® 42.3 ?/3.4 30
BY Dra 234677  KAV/K7V ~ 1.265 5975112 3.827 28 5x1018  16.4 1.3/7 4

REFERENCIAS: (1) Perryman et al. (1997); (2) Gray (1989); (3) Jordan & Montesinos (1991); (4) Strassmeier et al.
(1993); (5) Budding (1985); (6) Schrijver et al. (1995); (7) Cutispoto et al. (2001); (8) Fekel (1996); (9) Cutispoto
(1998); (10) Amado et al. (2000); (11) Strassmeier et al. (1999); (12) Fekel (1997); (13) Duemmler & Aarum
(2001); (14) Saar & Osten (1997); (15) Baliunas et al. (1983); (16) Innis et al. (1988); (17) Maggio et al. (2000);
(18) Torres (2001); (19) Irwin et al. (1992); (20) Duemmler et al. (1997); (21) Berdyugina & Tuominen (1998); (22)
Nordgren et al. (1999); (23) Barden & Nations (1986); (24) Donati (1999); (25) Griffin (1998); (26) Esta memoria;
(27) Morel et al. (2000); (28) Pasquini et al. (1991); (29) Marino et al. (1998); (30) Berdyugina et al. (1998)

Algunas de las observaciones estdn afectadas por la regiéon de baja ganancia del
detector DS, conocida con el término en inglés “dead spot”, y que aqui denominaré ABG
(4rea de baja ganancia, véase § 2.3). Aunque en la mayor parte de los casos este problema
afecta de forma uniforme a toda la campafia observacional, a veces se producen cambios en
la configuracién del telescopio durante las observaciones, llevando a variaciones sustanciales
en la curva de luz. Cualquier resultado derivado del andlisis de dichas curvas de luz debe
ser interpretado con cautela. En las figuras que muestran las curvas de luz, los circulos
abiertos senalan los datos registrados cuando no se hizo ninguna correccién de la ABG,
mientras que los circulos rellenos representan observaciones donde se ha hecho la correccién
debida para descartar dichos efectos, lo que permite discernir qué parte de las observaciones
no fue contaminada.

A lo largo de este capitulo me dispongo a hacer una descripcién del comportamiento
en los casos individuales, y a continuaciéon se pondrin en contexto todos los datos en
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Fic. 3.1.— Curvas de luz de EUVE/DS (intervalos de 600 s) en funcién de la Fecha Juliana (eje
inferior) y la fase orbital (eje superior). La fase orbital 1.0 corresponde a la estrella primaria vista detrés,
segin lo indicado en Tabla 3.1. Circulos abiertos representan datos afectados por la ABG (ver texto),
mientras que circulos rellenos se corresponden con datos no afectados. En las esquinas de la izquierda en
cada panel se muestran como referencia las barras de error promedio de los datos no contaminados (los
contaminados cuando no hay otros disponibles), indicando errores de 1o en el nivel de cuentas. Sélo se
incluyen puntos con S/N superior a 5.

un escenario general sobre la morfologia de las fulguraciones y la modulacién rotacional
registrada en las curvas de luz. Es también en este capitulo donde se hace una primera
descripcién de las caracteristicas de la mayoria de las estrellas.

3.2 Descripcién individual

3.2.1 (3 Cet

La curva de luz de 8 Cet no muestra ningiin cambio importante. De todas formas la tinica
observacién disponible hasta la fecha (Fig. 3.2) estd contaminada por efecto de la ABG
del detector DS. A pesar de eso, se puede advertir una ligera tendencia a una caida en la
luz de la estrella a lo largo de la campana observacional.

3.2.2 CF Tuc

CF Tuc (GOV/K4IV) es un sistema de tipo RS CVn parcialmente eclipsante en el vis-
ible (Budding, 1985), pero Kuerster & Schmitt (1996), usando observaciones obtenidas
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F1G. 3.2.— Curvas de luz de EUVE/DS. Ver descripcién en Fig. 3.1.

con ROSAT y el instrumento PSPC (Position Sensitive Proportional Counter, o Conta-
dor Proporcional Sensible a Posicién), no encontré evidencia de la presencia de ningin
eclipse o modulacién durante una campana de 40 dias de observacién, registrando, eso si,
una fulguracién de larga duracién (9 dias de duracién); por otra parte es posible que se
encuentre algo de modulacién en las curvas de luz tomadas durante el muestreo de todo
el cielo de ROSAT (Schmitt, 1998).

Con objeto de analizar la curva de luz del EUVE, hemos empleado el tiempo de
conjuncién (To= HJID 2,444,555.009), proporcionado por Kuerster & Schmitt (1996), con
un periodo de 2.797672 dias segun célculos de (Budding, 1985).

Como ya mencionaron Gunn et al. (1997), Schmitt (1998) y Osten & Brown (1999),
es posible advertir algo de modulacién en las observaciones de EUVE en 1994. Gunn
et al. (1997) interpret6 que el material presente entre las estrellas seria responsable de la
modulacién observada, basandose en la observacién de eclipses secundarios en la curva de
luz del EUVE, no perceptibles en longitudes de onda radio. Por el contrario, Osten &
Brown (1999) no interpreta la disminucién de luz como debida a la presencia de eclipses,
sino como s6lo producida por modulacién rotacional. Finalmente, Schmitt (1998) llegé a
la conclusién de que se observan los eclipses primarios en esta curva de luz.

Los minimos en la curva de luz coinciden claramente con los eclipses primarios del
sistema , cuando la estrella de tipo G estd oculta aproximadamente a la mitad, signifi-
cando por tanto que la corona de la estrella de tipo G debe ser de tipo compacto. Una
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estimacién aproximada apunta hacia una disminucién del ~30-50% de caida en la luz ob-
servada durante el primer eclipse. Sin embargo no parece evidente la presencia de eclipses
secundarios en la curva de luz, mas a mas cuando el tamafio de las barras de error son del
mismo orden que las variaciones observadas fuera del eclipse primario; como ya hicieron
notar Kuerster & Schmitt (1996), es de esperar que el eclipse secundario sea mucho menos
importante, dado que afecta sélo a una pequena area de la superficie de la estrella de tipo
G. Esto me lleva a la conclusién de que la presencia de eclipses primarios es clara, pero que
no se puede asegurar nada sobre los eclipses secundarios. Por tanto la interpretacién de
Gunn et al. (1997) va més alla de los errores estadisticos de estos datos, y seria necesario
tener mejores curvas de luz antes de llegar a tales conclusiones.

3.2.3 AY Cet

En el caso de AY Cet solo se han acumulado cinco dias de observaciones (ver Fig. 3.3),
ademds afectadas por el problema de la ABG del detector. Aunque no se observa ningin
cambio interesante durante el corto rango de la fase orbital observado, una ligera dismin-
ucién parece estar presente en el flujo del sistema a lo largo de la campana observacional.

3.2.4 AR Psc

AR Psc tiene la peculiaridad de mostrar un periodo fotométrico (Ppp,=12.38 dias; Cutispo-
to et al., 2001) inferior al periodo orbital de 14.3023 dias (Fekel, 1996), algo bastante
inusual entre las estrellas de tipo RS CVn. Algunos autores proponen que esta estrella se
encuentra recién llegada a la secuencia principal, lo que explicaria el que su periodo rota-
cional no se haya sincronizado atin con el periodo orbital. Las observaciones de AR Psc
(Fig. 3.9) revelan la posible persistencia de una regién activa durante un periodo rotacional
completo. Es posible observar la presencia de esta regién activa en torno a JD~2,450,690.2
y JD~2,450,702.5, aproximadamente la duracién del periodo fotométrico observado en el
visible. Ademads, en la curva de luz se ha observado un aumento de la emisién después
del segundo pase de la primera regién activa por la visual; este incremento no se puede
asignar sin ambigiiedad a la presencia de una fulguracién, dado que es un incremento
aparentemente muy pequefio (~50%) para un fenémeno de tan larga duracién (~1 dia
antes de volver a su anterior nivel de emisién EUV), si comparamos con lo que se observa
en fulguraciones de similar duracién en otras estrellas.

Osten & Brown (1999) menciona la presencia de dos fulguraciones en la curva de luz
de AR Psc, el primero durante la fase ¢,-,=1.082, que de hecho no se corresponde con una
fase en la que el sistema se haya observado, y que ademds tampoco coincide con la fecha
que reportan a continuacién (cuando de hecho tuvo lugar el paso por la linea visual de
la regién activa “permanente” antes mencionada); y el segundo en la fase ¢,,,=1.378, el
comienzo de el segundo fenémeno antes mencionado. Es de remarcar la inconsistencia de
las medidas que presentan dichos autores (una duracién de la fase de ascenso de 51.3 hr,
una fase de caida de 42.1 hr, y una duracién total resultante de 32.4 hr), deducidas a partir
de un ajuste que hacen a la curva de luz de tipo exponencial en esta seccién. Mientras
que la duracién total del evento se ajusta bien a lo observado (independientemente de la
interpretacién del mismo como una fulguracién), los tiempos de caida y de ascenso son
obviamente erréneos, como lo es la presencia de una primera fulguracién. La consecuencias



22 Curvas de luz en el EUV

0. . . . 0.10 0.20 0.30 0.40
(O (0 L L B B B BB Y (O (o L L L B B B O A B L B
0.60F 5 0.60F 5
F € Eri (Oct 1993) 1 F € Eri (Ago 1995) 1
0.50- . 0.50~ .
w [ ] w [ ]
S [ ] S [ * ]
@ 0.40F . © 0401 ! E
© r ] © r t ‘ ]
g f 18 . F . ]
£ 0.30 ! € 030 =+ !
() n ] () L . 4
=1 C ] =3 L 4
O [ ] (8} [ ]
0.20F aodal . 0.20~ E
L °8 ] L ]
010 I . 010 I .
0.00: coococ b b by 1 0.00: coococ b b by 1
82 83 84 85 86 61 62 63 64 65
Tiempo (JD-2449200) Tiempo (JD-2449900)
0.6 0.8 1.0 1.2 0.190 0.200 0.210 0.220 0.230 0.240
070 TT [T T T I T T T T I [TT I T T T I T T [TTTTITTTI]T] 020 [T T TTT T T T T T[T T[T T T T 7777
0.601 3 I ]
[ € Eri (Sep 1995) ] s AY Cet (Sep 1993) 1
F ] 0.15- E
0.50— 3 L ]
@ L ] @ L i
S [ ] S L ]
© 040 * - 3 =2 t o 1
5 | goor REAR : -
£ 0.30f E g [ o= 2, & © : i
[} L B [} °
3 [ ] = L ° ]
© o200 . © r ]
T 1 0.05- i
010 I 3 t I i
0.00:\\\\‘\\\\‘\\\\‘\\\\: 000l v b b b b B b g
66 68 70 72 74 59.0 59.5 60.0 60.5 61.0 61.5 62.0
Tiempo (JD-2449900) Tiempo (JD-2449200)

F1G. 3.3.— Curvas de luz de EUVE/DS. Ver descripcién en Fig. 3.1. Las fases de € Eri estdn basadas
en T0=2449282.0 y Pfo;=11.3 d.

que luego se extraen deben ser evitadas, como el uso de estos valores en sus Figuras 9 y
13.

3.2.5 CC Eri

Como ocurre con otras estrellas de la muestra, parece haber una variabilidad a pequena
escala en la curva de luz de CC Eri (Fig 3.5), bastante alejada de los periodos fotométrico
u orbital del sistema (~1.5 dias), con fluctuaciones aparentemente no periddicas en torno
a 10-14 hr. La explicacién mas sencilla para la presencia de estas variaciones seria la
presencia de actividad en forma de fulguraciones a pequena escala. Una fulguracién de
corta duracién parece estar presente en JD~2,449,977.5.

3.2.6 VY Ari

La curva de luz observada en VY Ari (Fig. 3.10) estd contaminada por la ABG del detector
DS durante toda las observaciones, haciendo menos fiables estos resultados. A pesar de
eso, la modulacién observada parece bastante real (es improbable que la curva de luz
de la estrella caiga en diferentes posiciones de la CCD en diferentes momentos de las
observaciones, dado que no se ven cambios repentinos en la curva), aunque las variaciones
no parecen estar relacionados con los periodos orbital o rotacional (nétese que el periodo
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FiG. 3.4.— Curvas de luz de EUVE/DS. Ver descripcién en Fig. 3.1. Para CF Tuc se han empleado
intervalos de 3000 s con objeto de mejorar la relacién S/N.

rotacional de la estrella primaria es superior al periodo orbital del sistema, ver Table 3.1).
Por otra parte las observaciones sélo cubren Ag,.;, ~0.4, y las fluctuaciones observadas
(~ £ 25% respecto al nivel promedio) podrian estar producidas por cambios intrinsecos
en las regiones activas, o efectos de rotacién, como ocurre en o Gem (Fig. 3.17). Osten &
Brown (1999) menciona la observacién de una fulguracién en este sistema con méximo en la
fase ¢orp ~0.9, durante una campana de observacién llevada a cabo dentro del “Programa
de Angulo Recto” (RAP, Right Angle Program).

3.2.7 € Eri

¢ Eri fue observado en dos campanas diferentes, la primera en 1993, con datos afectados por
la ABG, y 11 dias de observaciones en 1995 (Fig. 3.3). Los problemas con las observaciones
de 1993 impiden cualquier estudio relacionado con cambios estacionales, pero sin embargo
si parece haber fluctuaciones a pequena escala, con una frecuencia en torno a ~1-1.5 dias,
y también parecen estar presentes algunas pequenas fulguraciones en la segunda parte de
las observaciones de 1995. No se observa ninguna modulacién relacionada con el periodo
fotométrico calculado en el 6ptico de ~11.3 (Baliunas et al., 1983) en las observaciones de
1995, aunque hay un espacio sin observaciones que dura 1.5 dias.
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FiG. 3.5.— Curvas de luz de EUVE/DS. Ver descripcién en Fig. 3.1. En el caso de V824 Ara se han
empleado intervalos de 3000 s con objeto de mejorar la S/N. El panel superior izquierdo muestra una
vista aumentada de la curva de luz de YY Gem para mejorar la identificacién de variabilidad a pequeia
escala.

3.2.8 Capella

La campana de observaciones de Capella en 2001, la unica que ha sido incluida en el
presente trabajo, no incluia ninguna observacién con el detector DS, y por tanto no se ha
obtenido ninguna curva de luz para esos datos. El andlisis de los datos del DS tomados en
todas las demdas campanas de observacién de Capella en el EUVE mostraron un compor-
tamiento bastante “plano” en la mayoria de los casos, y sélo las observaciones tomadas
en 1994 parecen mostrar algunos ligeros cambios en el nivel de actividad. Ademds tam-
bién se han observado algunos cambios estacionales en Capella a lo largo de 10 afios de
observaciones (Dupree et al., 2001).

3.2.9 AB Dor

AB Dor es un objeto frecuente en los estudios de actividad estelar, dado que al ser una
estrella joven muestra niveles de actividad muy altos. Aunque en realidad AB Dor es
parte de un sistema estelar multiple, las otras estrellas estan suficientemente lejos como
para interactuar de forma sustancial con AB Dor, de modo que se la puede considerar
como estrella aislada a efectos de influencia de la binariedad en la actividad. La luz de
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FiG. 3.6.— Curvas de luz de EUVE/DS. Ver descripcién en Fig. 3.1. En el caso de V478 Lyr se han
empleado intervalos de 3000 s con objeto de mejorar la S/N. Las fases de LQ Hya se corresponden con
T0=2448988.0 y P,:=1.63 d.

las otras dos fuentes del sistema (la estrella de tipo dM4 Rossiter 137B o AB Dor B, y
AB Dor C) estdn suficientemente cerca de AB Dor como para impedir su discernimiento
en la curva de luz del detector DS del EUVE, pero como ya mencioné Brandt et al. (2001a)
no es de esperar que aporten una contribucién sensible a la luz observada. Las técnicas de
imagen Doppler han sido frecuentemente aplicadas a esta estrella, revelando la presencia
de manchas mds concentradas en zonas polares (latitud 270°) de AB Dor (Collier Cameron
et al., 1999, y referencias alli citadas).

Las curvas de luz observadas en AB Dor (Fig. 3.7) no muestran evidencia clara de
modulacién durante su estado quiescente, pero la aparicién de una fulguracién en 1993,
comenzando en JD~2,449,299.7, podria revelar la modulacion de dicha fulguracién en una
posicién no-polar de la estrella. La presencia de 3 picos separados aproximadamente 1.1
fases fotométricas (basado en los elementos fotométricos proporcionados por Innis et al.,
1988), o ~13.6 hr, podria deberse a una fulguracién que es ocultada por rotacién, con
una duracién de al menos 34 hr. Si esta hipétesis es correcta, ello implicaria una rotacién
diferencial entre la corona, observada en EUV, y la fotosfera, en los rangos de longitudes
de onda épticas, donde los elementos fotométricos son calculados. Un célculo en primera
aproximacion lleva a un valor del periodo en EUV de 13.6 hr, un ~10% superior al periodo
fotosférico. Pero las barras de error presentes en los datos, la dispersién de los puntos,
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F1G. 3.7.— Curvas de luz de EUVE/DS. Ver descripcién en Fig. 3.1.

y la posible contaminacién de datos por la ABG, impiden una confirmacién total de este
periodo. Si tal periodo es real eso implicaria rotacién diferencial, con un giro mds rapido
en la regién donde se originé la fulguracién, presumiblemente zonas no-polares.

3.2.10 YY Gem

YY Gem (Castor C, HD 60179C, BD+32 1582) es un sistema activo bien conocido, con
dos estrellas idénticas de tipo M en el espectro de lineas dobles. Las observaciones del
sistema parcialmente eclipsante YY Gem muestran la presencia de muchas fulguraciones
de corta duracién (al menos 7), incluyendo un aumento en un factor ~9 al final de la
observacidn, y la consiguiente falta de datos relacionados con la fase de caida (Fig. 3.5).
También se muestra un aumento sobre datos con valores mas pequenos del flujo, para
hacerse una mejor idea de la variabilidad a pequena escala. Este sistema tiene una incli-
nacién de 86.3° (ver Tabla 3.1), siendo uno de los mejores objetivos para la bisqueda de
modulacién rotacional o eclipses, como ya se encontraron con ROSAT (Schmitt, 1998).
Pero la contaminacién de los datos con fulguraciones, ademds de la cantidad de ruido que
se encuentra en los datos, hace dificil encontrar evidencia de tales eclipses con EUVE.
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F1G. 3.8.— Curvas de luz de EUVE/DS. Ver descripcién en Fig. 3.1.

3.2.11 Procyon

No es sorprendente encontrar que la curva de luz de Procyon (o CMi) es practicamente
plana (Fig. 3.2), dado que no se la conoce como una estrella muy activa. Mientras las
observaciones de 1999 muestran alguna dispersién de los datos, este efecto podria deberse
a una posible degradacién de la calidad de los instrumentos abordo del EUVE, como
también se ha observado en otras curvas de luz tomadas en 1999 y el 2000, y en ningin
caso parece posible atribuir estas fluctuaciones a cambios intrinsecos de la luz de la estrella.
El efecto de la ABG contaminé los datos de 1994 haciendo mas dificil la observacién de
alteraciones de tipo estacional del fluyjo EUV de Procyon. También parece estar presente
una modulacién de corta duracién siguiendo un patrén temporal no-periédico en torno a
~14 hr, en 1993 y tal vez en 1994.

3.2.12 BF Lyn

Las observaciones de EUVE sobre BF Lyn tan s6lo cubren 2.5 dias, 0 Agyp ~0.65
(Fig. 3.10). Los célculos de la fase orbital se efectuaron teniendo en cuenta los ele-
mentos orbitales proporcionados por Barden & Nations (1986). Dichos autores dan el
Teonj en fecha juliana modificada (MJD), de modo que es necesario afiadir 0.5 dias para
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poder obtener el valor en fecha juliana heliocéntrica (HJD) empleado en esta memorial,

de Teonj=HJID 2,445,802.472.

Las observaciones de BF Lyn muestran variaciones de hasta un ~20% respecto del
valor promedio, y parece evidente la presencia de modulacién a pequena escala de un
modo semi-periédico, aunque haria falta una observaciéon més larga para poder clarificar
este extremo.

3.2.13 LQ Hya

Esta es una de las estrellas aisladas incluidas en la muestra. Los datos observaciones
en la literatura apuntan a que LQ Hya es una estrella muy joven, lo que seria la causa
de los elevados niveles de actividad observados (ver Montes et al., 1999, y referencias
alli citadas). La curva de luz tomada con EUVE (Fig 3.6) muestra fluctuaciones de
hasta un ~100% durante el estado “quiescente” de la corona, ademds de dos fulguraciones
impulsivas (fulguraciones muy intensas pero de corta duracién).

Las variaciones de la corona “quiescente” no parecen seguir un patrén claro, nada
relacionado ni siquiera con el periodo fotométrico de 1.63 dias (Cutispoto et al., 2001),
pero si resulta evidente la presencia de una cierta modulacién de la luz con duracién
aproximada de ~1.2 dias.

3.2.14 DH Leo

La curva de luz de DH Leo observada en 1995 (Fig. 3.4) muestra mucha variabilidad (con
fluctuaciones de hasta un ~40% sobre el valor promedio), e incluso algunos eventos del tipo
de fulguraciones. Stern & Drake (1996) hizo un primer anilisis sobre esta curva de luz,
llegando a la conclusién de que es posible que haya presencia de modulacién rotacional,
aunque no es posible confirmar con rotundidad dicha modulacién.

3.2.15 ¢ UMa B

¢ UMa es un sistema multiple formado por 4 estrellas agrupadas en dos binarias espec-
troscopicas (Griffin, 1998), formando una 6rbita de la binaria visual de ~60 afos. £ UMa
A (HD 98231) es una binaria espectroscépica con un P,.,=670.24 dias, y donde sélo se
observa una estrella de tipo GOV, que podria tener una estrella de tipo M como com-
panera. £ UMa A muestra un espectro con niveles muy escasos de actividad cromosférica,
con un espectro con emisién muy débil de H & K de Ca II (Montes et al., 1995). La
otra componente del par visual, £ UMa B (HD 98230), muestra niveles de actividad cro-
mosférica superiores en la emisiéon de H & K de Ca II, aunque tampoco tiene emisiones
muy fuertes en estas lineas. En el espectro de £ UMa B sélo se identifica una estrella de
tipo G5V, aunque Griffin (1998) apunta la posibilidad de que la companera, no vista hasta
la fecha, se trate de una estrella enana de tipos K tardios. El bajo valor encontrado para la
funcién de masas (ffm|[Mg]=0.000046) que encontré dicho autor hace pensar en un valor
muy pequeno de la inclinacién (en torno a 11°, o incluso menos), por lo que se trataria
de un sistema con el polo apuntando casi hacia la Tierra. A partir de la temperatura

INétese que Strassmeier et al. (1993) no tuvo en cuenta esta correccién y proporciona un valor erréneo
de el Teonj-
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F1G. 3.9.— Curvas de luz de EUVE/DS. Ver descripcién en Fig. 3.1.

efectiva (T.;;=5650 K Cayrel de Strobel et al., 1994), y suponiendo que son vélidos para
esta estrella los valores disponibles en Gray (1982) relacionando radio y masa con tipos
espectrales, se llega a una estimacién del radio de 0.95 R para ¢ UMa B.

Como luego se comentard en § 5.3, los espectros disponibles en TUE, no publicados
hasta la fecha, demuestran que mientras algunas lineas son mas intensas en la componente
B del sistema en un factor 2:1, otras muestran valores similares. Aunque esto podria
deberse tnicamente a efectos debidos a distinta metalicidad o tipo espectral ligeramente
diferente, en cualquier caso significa, que no podemos despreciar la contribucién de luz que
aporta la componente A a la curva observada en el EUV.

La curva de luz (Fig. 3.8) ha sido confrontada con la fase orbital de acuerdo con
las efemérides calculadas por Griffin (1998), y adaptadas para seguir el criterio general de
esta tesis de ¢,,=0 correspondiendo a la estrella primaria detras, por lo que resulta en
To(HID)=2,442,442.916 y P,,5=3.980507 d. El comportamiento observado refleja algunas
similitudes con el caso de AB Dor, donde una posible fase de caida de una fulguracién po-
dria estarse viendo durante varios periodos de rotacién de la estrella. No obstante, no hay
medidas directas publicadas sobre el periodo fotométrico de £ UMa B, y lo mas probable
seria que el sistema se encuentre sincronizado con el periodo orbital de ~3.98 d, aunque
no es posible asegurarlo con toda certeza. Las curvas de luz de £ UMa muestran ademas la
presencia de algunas fulguraciones, asi como ciertas fluctuaciones semi-periédicas similares
a las de otros sistemas.
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Fi1G. 3.10.— Curvas de luz de EUVE/DS. Ver descripcién en Fig. 3.1.

3.2.16 BH CVn

BH CVn (HR 5110) muestra en su curva de luz de EUVE un patrén de variabilidad muy
destacable (Fig. 3.6), donde parecen estar presentes fluctuaciones semi-periédicas de ~20—
30 horas. Nétese que BH CVn es otro sistema con inclinacién muy baja (9°). También es
posible distinguir una intensa fulguracién en torno a la fase orbital 0.9.

3.2.17 « Cen

La curva de luz observada (Fig. 3.1) en EUVE corresponde a la suma de las contribuciones
de a@ Cen A (HD 128620, G2V) y a Cen B (HD 128621, K1V), dado que la resolucién
espacial de EUVE no permite la separacién de éstas como fuentes luminosas diferentes
(cuentan con 21” de separacién angular). Aunque en realidad, tras observar el compor-
tamiento de la luz registrada con ROSAT/HRI de ambas estrellas de forma separada, en
un rango de energias similar al de EUVE, cabe pensar que a Cen B es dominante en
una proporcién de 2:1 en promedio (ver Schmitt, 1998), aunque el grado de actividad en
ambos casos puede variar bastante.

La curva de luz de a Cen AB no muestra ninguna variacién a corto plazo, y no
se registra ninguna fulguracién. Pero el andlisis de cambios estacionales revela posibles
variaciones, contdndose un incremento de flujo de un 15% desde 1995 hasta 1997, mien-
tras que las observaciones de 1993 no tienen suficiente calidad como para poder extraer
conclusiones.

3.2.18 o? CrB

Resulta muy interesante la curva de luz del sistema o2 CrB (Fig. 3.6), con la presencia
de algunas fulguraciones muy intensas, ademas de alguna variabilidad a pequena escala
del orden de varias horas (~6-10 hr). El andlisis temporal de las fulguraciones presentes
en estas observaciones, fue analizado en detalle por Osten & Brown (1999) y Osten et al.
(2000). Se observan fulguraciones agrupadas en dos pares bastante cercanos en el tiempo,
lo que llevé a Osten & Brown (1999) a interpretarlos como “fulguraciones por simpatia”
(sympathetic flares), similares a las vistas en el Sol (Pearce & Harrison, 1990). En este
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escenario, una fulguracién producida en una regién estimula la actividad de fulguraciones
en otra regién situada a una cierta distancia, a través de una perturbaciéon que se propaga
a través de la atmésfera solar. Pero en el caso de las observaciones de o2 CrB no hay
ningin otro dato que soporte esta conexién en estas fulguraciones, y las observaciones
de otras estrellas no parecen reforzar tampoco esta hipdtesis, aunque tampoco se puede
descartar completamente.

3.2.19 V824 Ara

Tan sélo se dispone de ~2.5 dias de curva de luz para el sistema V824 Ara, tomadas en
1996, y la curva obtenida tiene barras de error bastante grandes (ver Fig 3.5). A pesar
de eso, aun es perceptible la identificacién de una cierta modulacién coincidente con los
periodos fotométrico y orbital del sistema (~1.68 dias). Pero si se toman estos datos con
una, cierta precaucién, no se puede derivar ninguna conclusién a menos que se analicen mas
observaciones de este sistema no eclipsante, dado que la presencia de posibles fulguariones
podria estar similando una falsa modulacién rotacional.

Osten & Brown (1999) interpretaron los dos puntos alrededor de la fase ¢y ~1.4
como dos fulguraciones, calculando tiempos de ascenso y caida para dichas fulguraciones
que de ningin modo se ajustan a las observaciones. Interpretar estos puntos como dos
fulguraciones es excesivo, y los cédlculos de tiempos de ascenso y caida son por tanto
arbitrarios.

3.2.20 V478 Lyr

La falta de buena cantidad de flujo en la curva de luz del EUVE (Fig. 3.6) impide obtener
ninguna conclusién de la curva observada. Es posible encontrar fluctuaciones de ~25%
en los datos, respecto del flujo promedio, pero no hay evidencia de eclipses (este sistema
posee una inclinacién de 83°), aunque tampoco se puede descartar su presencia.

3.2.21 ER Vul

La curva de luz observada para el sistema parcialmente eclipsante ER Vul (GOV/G5V)
muestra alguna variabilidad (Fig. 3.4), ademds de algo de actividad de fulguraciones a
bajo nivel. Osten & Brown (1999) no encontraron ninguna evidencia de periodicidad en
estas fluctuaciones, e interpretaron las variaciones producidas como fulguraciones a muy
pequena escala. También llegaron a la conclusiéon de que no habia ninguna periodicidad
evidente en la luz EUV procedente de este sistema.

Pero de hecho, si se observa con mdas detenimiento los datos, es posible advertir la
presencia de algunos minimos en torno a la fases x.5, cuando la estrella de tipo GOV es
parcialmente ocultada por la de tipo G5V. Estos minimos corresponderian al eclipse de
la més activa de las dos coronas, que a su vez seria una corona compacta. En cualquier
caso, esta conclusién debe tomarse con cautela, dadas las barras de error presentes en los
datos.
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FiGg. 3.11.— Curvas de luz de EUVE/DS para UX Ari. Ver descripcién en Fig. 3.1. Ademds, las lineas
verticales de puntos sefialan la divisién entre los estados quiescentes y con fulguraciones usados para el
andlisis posterior.

3.2.22 FK Aqr

Las curvas de luz observadas por el EUVE en la campana de 1997 muestran mucha ac-
tividad (Fig. 3.7, con fulguraciones impulsivas de corta duracién (~15 hr), pero bastante
intensidad (incrementos de un factor 5). La presencia de estas fulguraciones maquilla
cualquier posible modulacién relacionada con rotacién. En contraste, las observaciones
tomadas en 1994 muestran una corona tranquila (Fig.3.8), y s6lo se ve una fulguracién
relativamente pequenia. ademds de cierto incremento en el nivel general del flujo durante
la segunda parte del periodo orbital, probablemente producida por una regién activa en
la visual, como también observé (Stern & Drake, 1996).

3.2.23 BY Dra

La curva de luz registrada en este sistema cubre mas de un periodo fotométrico completo
(Fig. 3.9), permitiendo observar una cierta modulacién que podria corresponderse con el
periodo de rotacién del sistema de ~3.83 dias (ver Tabla 3.1). A pesar de esta evidencia,
este resultado debe tomarse con precaucién dado que la primera parte de las observaciones
estdn muy contaminadas por la presencia de fulguraciones, lo que no permite confirmar
dicha modulacién.
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FiGg. 3.12.— Curvas de luz de EUVE/DS para AR Lac y V711 Tau. Ver descripcién en Fig. 3.11.

3.2.24 Algol

Se ha afiadido una curva de luz del sistema binario activo Algol (8 Per) al andlisis de curvas
de luz como ejemplo de eclipses claramente observados con EUVE. Como se advierte en
las curvas de luz tomadas en la campana de 1993 (Stern et al., 1998), las observaciones
de 1999 (Fig. 3.4) incluyen la presencia de eclipses, aunque la combinacién de efectos
entre eclipses y fulguraciones hace mas dificil el andlisis de los mismos. Schmitt & Favata
(1999) observaron une eclipse en Algol (B8V/K2IV) durante la caida de una fulguracién,
con el satélite BeppoSAX, lo que permitié localizar esta erupcién como procedente de una
zona, polar. Aunque aqui no haré un andlisis de el espectro o la EMD de este sistema, la
inspeccién visual del espectro publicado por Stern et al. (1998) apunta hacia una corona
bastante similar al caso de AB Dor u otras estrellas de la muestra, con espectro dominado
por la linea de Fe XXIIT \133.

3.3 Casos especiales

Seis sistemas de tipo RS CVn (UX Ari, V711 Tau, 0 Gem, AR Lac, A And y II Peg),
permiten hacer un tratamiento especial para los espectros procedentes de fulguraciones y
los tomados en estado quiescente, y para el posterior andlisis de la EMD. Tal estudio se
ha llevado a cabo en dos publicaciones distintas (Sanz-Forcada et al., 2001a,b), excepto en
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F1G. 3.13.— Curvas de luz de EUVE/DS para V711 Tau. Ver descripcién en Fig. 3.11.

el caso de AR Lac, no incluido en ellas. Los contenidos de dichas publicaciones han sido
adaptados para adecuarse apropiadamente al formato de esta tesis. Las Figuras 3.11-3.17
muestran las curvas de luz de estos 6 sistemas, con lineas verticales de puntos senalando
los intervalos de quiescencia y fulguraciones empleados para el andlisis posterior de los
espectros y la EMD (ver § 6.6 y Capitulo 7). También se han incluido algunas curvas de
luz calculadas para algunas lineas espectrales en coincidencia con las fulguraciones mas
importantes, segin se muestra en las Figuras 3.19-3.22. Notese que los errores asociados
a estas curvas de luz son mucho mayores que en las obtenidas con datos de DS. También
se ha incluido en estas figuras en algiin caso las curvas de luz en todo el rango espectral de
los espectrégrafos de SW o MW. En estas curvas de luz se puede observar cémo la linea de
He II A304 no siempre sigue el patron de la fulguracién. Esta linea se forma a diferentes
temperaturas (més cercanas a las cromosféricas) que las lineas de hierro ionizado presentes
en los espectros de EUVE, y ademdas es una linea 6pticamente gruesa, a diferencia de lo
que ocurre con la mayoria de las otras lineas, por lo que los efectos producidos en el limbo
probablemente no se observen tan ficilmente. También se han incluido en algin caso
curvas de luz de las lineas de Fe XXII A114.4 y Fe XXI A129, sensibles a los cambios en la
densidad electrénica de forma positiva e inversamente proporcional respectivamente.
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F1G. 3.14.— Curvas de luz de EUVE/DS para V711 Tau. Ver descripcién en Fig. 3.11.

3.3.1 UX Ari

En las observaciones de la curva de luz de UX Ari tomadas con EUVE (Fig. 3.11) se
observan dos interesantes detalles: el primero, la presencia de una enorme fulguracién
que sélo es observada en su fase de caida, ya publicada por vez primera por Dupree &
Brickhouse (1996); y en segundo lugar la forma claramente modulada de la curva de luz
de 1998. La presencia de fulguraciones y la contaminacién de la curva de luz por la ABG,
impiden una confirmacién de esta modulacién en las restantes observaciones. Durante la
campana de 1998, la luz varia hasta un ~25%, con el mdximo presente justo tras ¢y ~ 0.6.
La modulacién detectada podria deberse a la presencia de una regién activa rotando con
la estrella. Los periodos fotométrico y orbital son muy parejos si no sincronizados (ver
Tabla 3.1), pero la falta de datos durante el resto de la fase orbital impide confirmar una
conexion definitiva entre esta modulacién y los movimientos orbital o rotacional.

La deteccién de fulguraciones en UX Ari es un fenémeno bastante comin, y se han
registrado en un amplio rango de longitudes de onda, desde radio a rayos-X, incluyendo
una deteccién espectroscépica en H a y He I D3 justo 60 dias antes de la gran fulguracién
de 1995 (Montes et al., 1996), y observaciones fotométricas y en radio-ondas (con el Very
Large Baseline Array VLBA) contemporaneas a dicha fulguracién (Henry & Hall, 1997).
En la parte temporal en que se observé la fulguraciéon en el EUVE, la luz se ve incrementada
en un factor ~7 desde el nivel base que habia los dias anteriores a la fulguracién, y un
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F1G. 3.15.— Curvas de luz de EUVE/DS de II Peg. Ver descripcién en Fig. 3.11.

factor ~11 desde el nivel de quiescencia al principio de la campana de 1995; por otra
parte, la fase de caida ain continta durante el resto de la campana, después de al menos
144 hr (6 dias) de caida. En las tres fulguraciones observadas en 1995, éstas muestran un
comportamiento tipico de ascenso rapido (1.14+0.6, 3.2+1.2, y 6.2+2.8 hr respectivamente),
y una fase de caida mas gradual (9.3+1.2, 9.5+1.2, 20.6+1.2 hr), disintiendo de los valores
calculados por Osten & Brown (1999) de 1.1+0.04, 11.3+1.0, y 15.5+2.1 hr para la fase de
ascenso. De acuerdo con los datos de micro-ondas (Henry & Hall, 1997; Beasley, 2001), la
fulguracién comenzaria en JD 2450038.9583, registrandose multiples fulguraciones de corta
duracién en el resto de las observaciones (hasta el 25 de Nov., o JD 2450047.). Los datos
de fotometria 6ptica no muestran cambios tan intensos, pero se detecta una fulguracién en
JD 2450039.8215, la primera observacién después del pico de intensidad en radio, con una
duracién ~2 dias. En resumen, suponiendo que la fulguracién ocurre de forma simultinea
en radio y EUV, el tiempo de caida seria de al menos 8 dias, la fulguracién mas larga
observada por el EUVE.

3.3.2 V711 Tau

V711 Tau presenta un escenario con mucha actividad en forma de fulguraciones (Figs. 3.12—
3.14). Durante estas observaciones se registraron al menos 4 fulguraciones intensas, 2 en
1993, una en 1994 (detectada también en radio-ondas por Jones et al., 1996), y una de
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F1G. 3.16.— Curvas de luz de EUVE/DS para A And, II Peg y 0 Gem. Ver descripcién en Fig. 3.11.

duracién més corta en 1998, asi como el principio de una fulguracién al final de la campana
de 1999 (recientemente comentada por Ayres et al., 2001). También se observan algunas
fulguraciones a menor escala a lo largo de las observaciones, asi como un fenémeno de
mayor intensidad que afecta al sistema en 1996, cuando un incremento, modulado en
apariencia, provoca un aumento de flujo que dura mdas de un periodo orbital, con una
caida en forma de eclipse alrededor de la mitad de la observacién. En § 3.7.1 discutiré
este evento, ademds de otros detalles observados en algunas de las fulguraciones de este
sistema.

Ademids de estos fendmenos, también parece estar presente alguna modulacién a
pequena escala en 1993, 1998 y 1999, con fluctuaciones siguiendo un patrén de variacién
de ~10-12 hr, similar a la observada en otros sistemas, pero no es posible relacionar esta
modulacién con los periodos fotométrico u orbital. Por otra parte, Drake et al. (1994)
apuntaron que tal vez podria haber algo de modulacién rotacional en las observaciones de
1992, pero las observaciones posteriores parecen descartar la hip6tesis de una modulacién
de forma permanente en la corona quiescente de V711 Tau (Osten & Brown, 1999). Esta
vision resulta consistente con la idea de una corona con regiones activas distribuidas de
forma aleatoria en longitud, aunque en caso de haber modulacién rotacional en situacién
de quiescencia, esta seria mas bien pequena comparada con las condiciones que presentaria,
la modulacién durante una fulguracién (ver § 3.7.1).
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F1G. 3.17.— Curvas de luz de EUVE/DS para o Gem. Ver descripcién en Fig. 3.11.

3.3.3 o Gem

o Gem muestra en su curva de luz una clara modulacién en las observaciones de 1999-
2000 (ver Fig. 3.17) y en la campana de 1993, si bien en esta campana la curva estd muy
contaminada, por el problema con la ABG. A pesar de que la modulacién que tiene lugar
en Enero del 2000 es clara, la falta de cobertura de fase impide relacionar esta modulacién
con ningun tipo de periodo. Este cambio parece mas relacionado con la ocultacién de
alguna region activa durante la rotacién de la estrella. En 1998 se observa una fulguracién
enorme, con un incremento de luz de un factor 9 respecto a los niveles quiescentes anteriores
a la misma, siendo la fulguracién con mayor incremento de luz observado (en su fase de
ascenso) por EUVE hasta la fecha, sobre la cual atin no ha habido ninguna publicacién.
Esta fulguracién muestra una tipica fase de ascenso rdpida (comparada con la duracién
total del fenémeno), y una caida més gradual, muy similar a la caida observada en la
fulguracién de 1995 en UX Ari. Tan sdlo se ha observado alguna pequena fulguracion
adicional en ¢ Gem durante la campaiia de 1999-2000.

A diferencia de las otras 5 estrellas tratadas en esta secciéon, o Gem no es especial-
mente conocida por tener fulguraciones con frecuencia, y s6lo me fue posible encontrar en
la literatura una deteccién de una fulguracién observada en 1977 con el satélite de rayos-
X Ariel V (Pye & McHardy, 1983). Por tanto esta fulguracién parece ser un fenémeno
bastante atipico tanto por su magnitud, como por su duracién. La energia radiada en la
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Fiag. 3.18.— Vista ampliada de dos fulguraciones en A And y AR Lac (ver explicacién en texto).

regién EUV fue medida directamente mediante la integracién del flujo total en el espectro
SW dentro del rango 80-170 A, como explicaré mds adelante, en § 6.6.2. El flujo medido
de este modo ha sido corregido del tiempo transcurrido durante toda la fulguraciéon para
tener en cuenta los momentos en que no hubo toma de datos, y posteriormente corregi-
do por la absorcién ISM, multiplicado por 4wd? (donde d es la distancia a la estrella),
y finalmente se ha sustraido el flujo observado durante el estado quiescente, con objeto
de obtener la energia neta procedente de la fulguracién. La energia resultante tras estos
célculos es de 1.02x103 erg, mientras que la energia total antes de sustraer la energia
quiescente es 1.40x10%6 erg.

3.3.4 AR Lac

Uno de los sistemas mds interesantes de la muestra estudiada en esta tesis es el bien
conocido y brillante sistema AR Lac, formado por dos estrellas activas (G2IV/KOIV)
donde se observan eclipses fotométricos. La presencia de claros eclipses incluso en rayos-X
(ver Ottmann & Schmitt, 1994, y referencias alli citadas) convierte a AR Lac en un buen
candidato para la busqueda de eclipses. Las curvas de luz tomadas con EUVE (Fig. 3.12)
muestran la presencia clara de eclipses primarios en torno a la fase de conjuncién primaria
en las observaciones de 1993 y 1997 (cuando la estrella G2IV estd ocultada), pero la
aparicion de varias fulguraciones en todos los intervalos ademds de la contaminacién de
los datos por la ABG en 1993, impiden cualquier medida fiable del eclipse secundario.
Osten & Brown (1999) apuntaron al respecto de la contaminacién de los datos en 1993,
que el problema con la ABG también afectaba al eclipse primario invalidando la fiabilidad
de estos resultados. Pero como se muestra en la Fig. 3.12, la contaminacién deja de afectar
a los datos un poco antes del comienzo del eclipse primario, por tanto es posible aprovechar
estas observaciones para acotar la luz procedente de la estrella primaria, que ha de ser
como minimo un ~37% del total observado en el sistema (esta es la caida de luz medida
en el centro del eclipse).

Se pueden encontrar estudios analizando los eclipses de AR Lac en Christian et al.
(1996); Siarkowski et al. (1996); Brickhouse et al. (1999); Rodono et al. (1999), llegdndose
a la conclusién de que mientras en la estrella de tipo GOIV (R = 1.8R) hay una corona
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compacta, en la estrella secundaria (KOIV, R = 3.1Rg) deberia haber una corona més
extensa, dado que las observaciones en rayos-X y con EUVE (en la parte contaminada
de la campana de 1993) los eclipses secundarios son menos profundos y con entradas y
salidas del eclipse menos marcadas. También ha sido observado el material extenso en la
componente mas fria de AR Lac a través de unas observaciones de Ha durante los eclipses
parciales, donde la absorcién que tiene lugar por material de la estrella fria es observado
en la longitud de onda que corresponderia a la posicién del material de la estrella caliente
(ver Fig. 3.23), que en cualquier otro caso se observa en emisién (ver Montes et al., 1997,
para mas detalles).

Este es uno de los 6 sistemas donde estudié de forma separada las etapas quiescentes
y con fulguraciones. Dado que las observaciones de AR Lac de Septiembre del 2000
no fueron piublicas hasta unas pocas semanas antes de la terminacién de este trabajo,
no se efectud la separacion de las fulguraciones observadas en las campanas de 1993 y
1997, de modo que estan incluidas en las etapas “quiescentes”, que en cualquier caso son
dominantes en estos intervalos; por otra parte, las observaciones de la campana del 2000 se
han tratado como exclusivamente “activas”, dado que vienen completamente dominadas
por la presencia de una fulguracién enorme. Dicha fulguracién es claramente el mayor
incremento de flujo registrado en un objeto por EUVE, con un aumento de al menos un
factor ~17, al principio de la campana (comparado con el nivel de flujo de ~0.3 observado
en las etapas quiescentes de 1993 y 1997). Pero en contraste con las otras dos grandes
fulguraciones encontradas en UX Ari y o Gem, la caida de esta fulguracién es bastante
rapida, como suele ocurrir con las fulguraciones impulsivas observadas en otros sistemas
como FK Aqr o AB Dor. La energia liberada durante esta fulguracién es de 2.0x10%*%erg
en el rango 80-170 A, una vez sustraida la cotribucién “quiescente” de las observaciones
de 1993 y 1997 conjuntas, siguiendo el método explicado en la seccién anterior. Este valor
es un orden de magnitud inferior al de las fulguraciones observadas en ¢ Gem o UX Ari.
El flujo obtenido antes de sustraer la contribucién quiescente fue de 4.4x10%erg.

Aunque la presencia de eclipses durante la caida de la fulguracién es muy dificil de
identificar, un examen mds préximo del momento en que es esperable el primer eclipse (ver
Fig. 3.18), muestra un posible decremento en la luz, superpuesto a la tendencia general.
Dado que la fulguracién no sufre una caida sustancial en la cantidad de luz durante ese
eclipse, la mayoria del material responsable de la emisién durante la fulguracién no esta
siendo ocultado por ningin eclipse o por rotacién, mientras que las variaciones en la fase
de caida podrian deberse a una combinacién complicada de efectos causados por eclipses,
modulacién rotacional, y otras fulguraciones a pequena escala. Al final de la observacién,
después de ~2.7 dias de caida en la luz, los niveles de flujo estdn casi al probable nivel de
quiescencia de ~0.3.

3.3.5 A And

A And es el segundo sistema mds brillante del grupo de las RS CVn, y posee un periodo
fotométrico anormalmente largo (54.33 dias; Perryman et al., 1997) comparado con el
periodo orbital (20.5212 dias; Walker, 1944), lo que sugiere que este sistema binario atin
no ha llegado a la sincronizaciéon producida por mareas gravitatorias.

La curva de luz observada en EUVE/DS (Fig. 3.16) ha sido confrontada con los
periodos rotacional y orbital, pero la identificacién de cualquier variabilidad que se cor-
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responda con las porciones de periodos cubiertos por las observaciones, es dificil debido
a la presencia de dos fuertes cambios en el flujo de la estrella (¢,,=0.87 y 1.16). Estos
cambios han sido interpretados como fulguraciones en el EUV. Mientras la segunda fulgu-
racién tiene una tipica caida en forma exponencial, la primera fulguracién es més atipica,
con niveles superiores de flujo, y una forma cuasi-simétrica, ademas de ir precedida por
un corto fenémeno precursor 290 minutos antes de la fulguracién principal.

Dado que el segundo segmento de las observaciones comienza con un nivel més alto
de flujo que el obtenido al final del primer intervalo, ello podria indicar que ha tenido lugar
una segunda fulguracién en el tiempo en que la fuente no fue observada, Este espacio sin
observaciones fue debido al apuntado del satélite EUVE hacia un objetivo m4s urgente.

La curva de luz de EUVE se obtuvo en la misma época que unas observaciones
fotométricas efectuadas por R. Wasatonic & E.F. Guinan (1999, comunicacién privada).
De acuerdo con sus curvas de luz, el indice de TiO? se encuentra en un nivel alto. La
magnitud IR (a A10240) y la curva de luz visual, muestran un descenso en el brillo segiin
el indice de TiO crece ligeramente a lo largo de las observaciones de EUVE.

Esto sugiere que la estrella primaria del sistema exhibe un incremento en el niimero
de manchas en coincidencia con la primera fulguracién. Después de esta primera fulgu-
racién, el porcentaje superficie con manchas permanece en un nivel alto para el resto de
las observaciones. El comportamiento general de la curva de luz muestra un alto nivel
de actividad hasta que en la caida de la segunda fulguracién, consistente con los valores
obtenidos para la densidad electrénica a partir de cocientes de lineas de hierro (ver § 6.6.1),
que sugieren valores superiores para los espectros tomados durante las fulguraciones que
para los espectros quiescentes. Durante la primera fulguracién, la compleja estructura de
incrementos y picos (Fig. 3.18) recuerda las curvas de luz que se obtienen normalmente en
fulguraciones solares (see Kane et al., 1979). El que el primer pico, ocurrido 290 minutos
antes del pico principal, sea lo que se conoce como la fase impulsiva de la fulguracién no
es algo tan evidente como en el caso solar, dada la falta de resolucién espacial y que las
escalas de intensidad y temporal del fenémeno son mucho mayores en A And que en las
fulguraciones solares. La inspeccion de los datos de DS agrupados en intervalos de 100 s
revelan que la duracién de este pico estd entre 1200 y 10500 s. La incertidumbre en la
duracién se debe a los intervalos sin datos entre las 6rbitas del satélite que rodean el pico.

Por ultimo, no parece haber nigtin tipo de modulacién EUV asociada con el segmen-
to del periodo orbital que se observd. Pero estas observaciones sélo cubren un ~29% del
periodo fotométrico, de modo que resultaria dificil identificar modulacién procedente de
alguna region activa. Los valores encontrados en la literatura para el periodo rotacional
muestran ligeros cambios de una época a otra, pero a partir de la curva de luz contem-
porédnea obtenida por Wasatonic & Guinan (1999, comunicacién privada) se puede inferir
un periodo rotacional de 54.11 dias a partir de la curva de luz visual, un valor cercano al
proporcionado por Perryman et al. (1997).

2Este {ndice es il como indicativo de la presencia de manchas en la fotosfera; un aumento numérico
del indice de TiO se corresponde a un incremento en las bandas de absorcién de TiO presentes a 7190 A.
También, una disminucién en el brillo de la magnitud IR significa un mayor nivel de manchas. Ver
Wasatonic & Guinan (1998) para mds detalles.
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3.3.6 1II Peg

Dos eventos de aspecto similar a fulguraciones fueron detectados en este sistema en 1995
y 1999 respectivamente, asi como algunas fulguraciones mas pequenas. Mientras el ocur-
rido en 1995 es un fenémeno de corta duracién, mostrando también la presencia de un
corto precursor 220430 min antes del pico principal, la fulguracién de 1999 no tiene una
morfologia tipica, y estd probablemente producido por varias fulguraciones que estan te-
niendo lugar muy cercanas en el tiempo. Tras la intensa fulguraciéon de 1999, algo de
modulacién parece estar presente, con sendos incrementos en el flujo luminoso en torno a
dory ~1.0 y 2.0, causadas probablemente por la presencia de una region brillante que dura
al menos la totalidad del periodo orbital. Ademads es posible detectar algunas variaciones
estacionales, en el flujo general, de hasta un 50% en los niveles quiescentes. Curvas de luz
fotométricas tomadas durante 1993, 1995 y 1998 (Rodono et al., 2000)% demuestran una
destacada coincidencia entre las fases fotométricas en las que ocurrieron las fulguraciones
en 1995 (¢for ~0.55) y 1998 (ot ~0.1 and 0.3), con el minimo de la curva de luz 6ptica
presentada por estos autores, cuando es de esperar el maximo de superficie cubierto por
manchas alineado con la visual. Para las observaciones de 1999 no hay datos disponibles
en coincidencia.

3.4 Variaciones estacionales

Los cambios estacionales observados en estas curvas de luz deben tomarse con una cier-
ta precaucién, dado que la presencia de regiones activas durante los dias en que tienen
lugar las observaciones podria confundirse con posibles cambios en los niveles generales
de emision debido a ciclos de actividad. Por tanto las conclusiones derivadas la respecto
seran mas fiables para los sistemas menos activos, dado que los mds activos estdn mds
sujetos a grandes cambios en poco tiempo, y estos cambios serian producidos inicamente
por la presencia de actividad a corto plazo y no a periodos ciclicos. Tan sélo hay dos
estrellas incluidas en la muestra con niveles de actividad bajos, y para las que se haya
observado en épocas diferentes: a Cen y Procyon. Es probable que se encuentren cam-
bios estacionales en el caso de a Cen (con un nivel de flujo superior en un 15% en 1995
respecto a 1997, mientras que los datos de 1993 resultan mas confusos, ver Fig. 3.1). Los
datos de Procyon no resultan tan concluyentes, aunque aparentemente los niveles de flujo
permanecen constantes (Fig 3.2). Entre las estrellas activas de la muestra, se encuentran
posibles variaciones estacionales en V711 Tau y especialmente en II Peg (el flujo aumen-
ta un ~60% entre el comienzo tranquilo de las observaciones en 1993 y el nivel general
durante la larga observacién de 1999, ver Figs. 3.15 y 3.16). En otros sistemas activos
la presencia de fulguraciones y la contaminacién de datos por la ABG, impiden la de-
terminacion de este tipo de cambios, mientras que en el caso de ¢ Gem las variaciones
intrinsecas producidas durante el estado “quiescente” introducen mucha ambigiedad en
las conclusiones (en la campana del 2000 se observan cambios de ~55% respecto a los
niveles de flujo més bajos).

3Estos autores usan HJDo=2442025.5 y P=6.720 d como origen de fases fotométricas y periodo.
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Fi1Gg. 3.20.— Curvas de luz obtenidas en algunos rangos espectrales para una fulguracién observada en
1996 en V711 Tau. Las barras de error corresponden a un error estadistico de 1-o. Nétese la coincidencia
observada entre la curva correspondiente al detector DS y la curva de la linea de Fe XXII \114.41, que
incluye también la contribucién de lo que podria ser un efecto instrumental en la posicién ~ A114.0, ver
(§ 7.3.2 para més detalles).
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F1G. 3.21.— Curvas de luz obtenidas en algunos rangos espectrales para una fulguracién observada en
1998 en o Gem. Las barras de error corresponden a un error estadistico de 1-o
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3.5 Variaciones de corta duracion

En varios de los sistemas se han detectado posibles modulaciones de pequena escala en una
base de 0.3—-1.5 dias. Este patrén parece ser de diferente duracion para cada sistema, y no
estd presente en todas las estrellas de la muestra. Dado que no hay una periodicidad fija en
esta modulacién, que ademas es distinta en cada sistema, es improbable que se deba a un
efecto instrumental. Este patrén es muy evidente en casos de sistemas muy activos como
es el caso de V711 Tau, o2 CrB o BF Lyn, pero parece también estar presente en estrellas
menos activas como € Eri o Procyon, y no se observa en absoluto en otras estrellas con
diferentes niveles de actividad como 8 Cet, AR Psc, VY Ari o ¢ Gem. Tampoco parece
haber una conexién clara entre este fenémeno y ningin parametro geométrico como la
inclinacién del sistema, clase de luminosidad o binariedad. Por tanto, como razén mas
probable causante de estas modulaciones estaria la actividad a pequena escala, aunque no
esta claro por qué sigue unos ciertos patrones de temporalidad tan marcados.

La posibilidad de que haya efectos instrumentales afectando la curva de luz del de-
tector DS, fue discutida en detalle por Osten & Brown (1999). Estos autores encontraron
fluctuaciones del orden de ~1 dia que afectan a algunas estrellas de su muestra, y mencio-
nan efectos similares encontrados en una galaxia de tipo Seyfert por Halpern & Marshall
(1996), y en una estrella de tipo F8V (HD 35850) por Gagné et al. (1999), quienes en-
contraron variaciones de ~0.91 y ~0.98 d respectivamente. El periodo de 0.98 d coincide
con el periodo de paso a través de la “Anomalia del Atlantico Sur”, y Halpern & Marshall
(1996) encontraron una fuerte modulacién, relacionada con dicho periodo, en el factor de
correccién de tiempos muertos. La conclusion que extrajeron Osten & Brown (1999) a raiz
de estos datos es que se debe tener cautela cuando se haga un andlisis de modulaciones
del orden de ~1 dia en algunos sistemas. Pero en la muestra estudiada en esta memoria,
la modulacién no parece seguir el mismo patrén en todos los casos, y este cambia incluso
dentro de la misma, estrella, de modo que es improbable que un efecto instrumental esté
afectando todas las estrellas de forma tan diferente, aunque si podria ser responsable en
algunos casos aislados. En cualquier caso no es posible descartar completamente la posi-
bilidad de que se trate de un efecto introducido por el satélite o durante el proceso de
reduccién de datos.

3.6 Fulguraciones

El estudio de las fulguraciones en coronas estelares es uno de los aspectos mas interesantes
que se pueden estudiar en la regidon energética del EUV. No voy a centrarme aqui en
un andalisis exhaustivo y completo de las caracteristicas que explican las curvas de luz
observadas durante las fulguraciones, un tema que va mds alld de los objetivos de esta
tesis, pero el lector podria encontrar interesantes la revisién que hace Haisch et al. (1991)
sobre las fulguraciones en el Sol y en otras estrellas, ademas de algunas publicaciones que
estudian en cierta profundidad la observacién de estos fendmenos con EUVE (ver Osten &
Brown, 1999; Bowyer et al., 2000, y las referencias alli citadas). Katsova et al. (1999), con
objeto de explicar una fulguracién observada en AU Mic proponen un modelo similar a las
grandes fulguraciones observadas en el Sol, en donde la fuente de emisién es un sistema de
largos bucles coronales que se forman después de una eyeccién de masa coronal (CME),
alimentados por calentamiento adicional post-fulguracién a través de la reconexién en una
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F1G. 3.22.— Curvas de luz obtenidas en algunos rangos espectrales para una fulguracién observada en
el 2000 en AR Lac. Las barras de error corresponden a un error estadistico de 1-o.
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Fia. 3.23.— Observaciones espectroscépicas en las regiones espectrales de Ha y He I D3 en el sistema
AR Lac (Montes et al., 1997). La emisién quiescente es sustraida de los espectros de AR Lac usando
estrellas patrén. La emisién neta ha sido desplazada verticalmente para mejor visualizacién, y se ha
sefialado las posiciones en longitud de onda correspondientes a las componentes caliente (H) y fria (C)
del sistema. También se muestran las situaciones orbitales en la esquina inferior izquierda de los paneles
(la estrella mds oscura es la componente fria del sistema).

ldmina de corriente vertical.

El anélisis de la morfologia de las fulguraciones en EUV muestra un patrén general
consistente en un proceso de aumento riapido de flujo luminoso, seguido de una caida
gradual siguiendo una forma exponencial, de acuerdo con el modelo de “dos-cintas”*,
que explica razonablemente bien las fulguraciones solares. Pero Osten & Brown (1999)
encontraron en una muestra de observaciones de 16 sistemas RS CVn, que este modelo
no siempre era seguido en algunas fulguraciones estelares. En particular encontraron
que algunos eventos tenian fases de ascenso mds largas que las de caida, mientras que
otros sistemas muestran “plateaus” de emisién o fases de caida que se explican mejor
mediante dos funciones exponenciales en lugar de una sola. Osten & Brown (1999) tratan
entonces de explicar estos fenémenos mediante diferentes procesos fisicos relacionados con
la formacién y caracteristicas de las fulguraciones. Pero si se revisan en detalle los datos
que emplean para esos calculos, es necesario corregir los tiempos que calculan a base

“Del término en inglés “two-ribbon”
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de ajustar exponencialmente estas observaciones, dado que obviamente algunos de estos
cdlculos no se ajustan a los tiempos observados. Algunas de estas correcciones son:

e Hay 6 sistemas en los que calculan tiempos de ascenso superiores a los de caida, y
con valores superiores a 13 hr. Los eventos que tienen lugar en V711 Tau (14 Oct.
1996), AR Psc (11 Sep. 1997), y A And (3 Ago. 1997), son dificiles de identificar
como fulguraciones, e imposible la determinacién fiable de ningiin tiempo de ascenso
de ese orden; las fulguraciones en UX Ari (22 Nov. 1995), y A And (7 Ago. 1997)
tienen tiempos de ~6 y ~5 hr respectivamente como se puede ver en § 3.3.1 y § 3.3.5,
y no las 15.5 hr y 15.9 hr que calculan Osten & Brown (1999); el sexto caso es la
gran fulguracién observada en la campafa de 1996 en V711 Tau, y que comentaré
en § 3.7.1.

e Osten & Brown (1999) encuentran también 8 sistemas en los que se ajusta mejor la
fase de caida con ayuda de dos exponenciales en lugar de una, pero 3 de estos sistemas
no muestran tan claramente ese patrén consistente en dos caidas diferentes, y las 5
fulguraciones restantes proceden de sistemas con periodos de rotacién inferiores a 3
dias, lo que puede tener influencias geométricas en los sistemas, como veremos en

§ 3.7.1.

e Kl calculo erréneo de los tiempos de estas y otras fulguraciones lleva a una confusa
figura (su Figura 9) donde la mayoria de los valores correspondientes a fulguraciones
de mas larga duracién son erréneos, con las consiguientes consecuencias sobre las
conclusiones del mencionado trabajo.

Finalmente, después de hacer una “depuracién” de estos datos, el modelo general de
tiempos de ascenso mas cortos que los de caida, la cual se produce siguiendo una sola ley
exponencial ain parece seguir vigente para los sistemas de mdas largo periodo, mientras
que aquellos con periodos cortos (<3 dias) presentan algunos fenémenos mas “extranos”
cuando se analizan fulguraciones de larga duracién (0.5 Pyyp).

Fase impulsiva vs fulguraciones por simpatia

Algunas de las fulguraciones observadas han mostrado un patrén consistente en la pres-
encia de dos picos en la fase de ascenso de las fulguraciones. Dos posibles explicaciones se
proponen para estos dos picos:

—Algunos de estos casos podrian interpretarse como diferentes fulguraciones que
ocurren cercanas en el tiempo, y en una regién no necesariamente cercana a aquella donde
se origind la primera fulguracién. Entre estos sistemas donde los dos picos pertenecen més
claramente a diferentes fulguraciones, estdn las observadas en o2 CrB y las observaciones
de 1995 en IT Peg. En todo caso no es posible determinar a partir de estas observaciones
si se trataria de “fulguraciones por simpatia”, aquellas en las que la segunda fulguracién
seria una especie de respuesta a la primera, o si mas bien son coincidencias temporales de
fenémenos independientes.

—En otro grupo no estd tan claro el significado del primer pico estrecho. Los picos
observados en la primera fulguracién de A And, la segunda de la campana de 1995 en
UX Ari, o las fulguraciones de 1993 en V711 Tau, podrian formar parte del proceso
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general de la fulguracién, recordando bastante a las fases impulsivas observadas en la
banda EUV para fulguraciones solares (ver Kane et al., 1979). Tampoco en este caso
hay otros argumentos que puedan ayudar a discernir si se trata de parte de la misma
fulguracién, dada la ausencia de resolucién espacial que nos permita llegar a distinguir la
regién originaria de la fulguracién con detalle.

3.7 Modulacidon rotacional

Es posible ver a menudo una cierta modulacién rotacional en el Sol a través de la emisién
total en la banda de rayos-X (Schmitt, 1998; Zombeck et al., 1978), i.e.. en datos que
cubren bandas espectrales similares a las de los satélites de rayos-X Einstein o ROSAT.
Obviamente en la emisién de rayos-X solar la luz nunca cae al nivel de flujo 0, pero si
permanece a un tercio o un cuarto de los picos de emisién observados. Pasando esto a
“lenguaje” estelar, se podria decir que el mismo porcentaje de luz no estd siendo modulado
por rotacién todo el tiempo; sin embargo, esta claro que en el caso solar no encontramos
que este flujo proceda de regiones con alta elevacién sobre la superficie solar o incluso en
zonas polares, una conclusiéon que aparece a menudo en contextos estelares. Si queremos
observar modulacién rotacional, es necesario que la regién emisora se encuentre cerca de
la superficie estelar, ya que de otro modo se observaria m&ds como un “volumen” y no
como una superficie, impidiendo la posibilidad de cualquier modulacion relacionada con
rotaciéon. Buena parte del material observado en rayos-X procede de estructuras que estan
situadas a cierta altura sobre la superficie, como los bucles coronales, de modo que solo
una parte de esta luz seria objeto de modulacion.

La modulacién rotacional en estrellas en rayos-X se ha encontrado en unos pocos
casos, dado que las fluctuaciones intrinsecas presentes en las coronas de estrellas activas
hace mas dificil esta labor. Entre estas estrellas, se ha encontrado modulacién rotacional
en AB Dor (Kuerster et al., 1997), EK Dra (Guedel et al., 1995) y posible modulacién en
a Cen A y CF Tuc (Schmitt, 1998).

Muchos son los autores que han buscado modulacién rotacional en estrellas con
EUVE. Pero lo que se ha encontrado es que no es nada comin encontrar modulacién
rotacional de forma permanente, y en la mayor parte de los casos no se encuentra de
forma general, aunque si que han sido confirmados la presencia de eclipses en el caso de las
observaciones con EUVE en AR Lac, CF Tuc y Algol. Pruebas claras de modulacién fuera
de eclipses se han encontrado en rayos-X para el acaso de AR Lac (Ottmann & Schmitt,
1994), y en el EUVE en el caso de 44 Boo (Brickhouse & Dupree, 1998). También se ha
propuesto la posible presencia de modulacién en EUVE en V711 Tau y DH Leo (Drake
et al., 1994; Stern & Drake, 1996).

Algunas de las estrellas estudiadas en esta muestra han mostrado una clara huella
de la rotacién de regiones activas (caso de II Peg o AR Psc), y en las observaciones de
1998 de UX Ari podria haber también modulacién relacionada con rotacién. Ademads
hay posibles indicios en el caso de AB Dor, BY Dra, YY Gem o ER Vul, si bien no
hay ningin caso permanente de modulacién rotacional en quiescencia. Dado que para
observar modulacién rotacional es necesario que una regién domine la luz de la estrella,
cabe esperar que durante las fulguraciones se dé la situacién ideal para ver dicho efecto.
Pero esto tiene la desventaja de que este efecto se verd superpuesto a los cambios intrinsecos
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Fig. 3.24.— Comparacién entre la morfologia observada en la fulguracién de 1996 en V711 Tau,
y la simulacién de la modulacién rotacional producida por una fulguracién “tipica” en un sistema con
las condiciones geométricas de V711 Tau. La latitud sigue criterios estdndar, y la longitud tiene como
origen el meridiano situado enfrente de la estrella compaiiera, contado en direccién de las agujas del reloj
segin se ve el sistema desde el polo superior. Los datos reales de V711 Tau estdn representados por el
simbolo de diamantes, mientras que los circulos rellenos representan la fulguracién simulada. Se muestran
también las posiciones de las estrellas y de la regién brillante, en las fases 0.34 y 0.50, en las esquinas
superior izquierda y derecha de cada figura (el tamafio de la regién ha sido magnificado para facilitar su
identificacién).

de la fulguracién. A continuacién explicaré la posible modualcién rotacional que podria
afectar a algunas fulguraciones en V711 Tau.

3.7.1 Las fulguraciones de V711 Tau

Como vimos anteriormente en § 3.3.2, en la curva de luz de V711 Tau correspondiente a las
observaciones de 1996, hay un fenémeno de gran intensidad que tiene lugar durante algo
més de un periodo orbital (similar al rotacional) completo, con un aspecto modulado, y
un decremento de luz con aspecto de eclipse que tiene lugar alrededor de la fase ¢ .5 ~0.34
(ver Fig. 3.13). La larga y gradual fase de ascenso, ademéds del comportamiento atipico de
la fase de caida, diferente de la habitual tendencia de caida siguiendo una ley exponencial,
parece descartar la posibilidad de una fulguracién tipica. Pero este punto de vista puede
cambiar si se consideran los efectos introducidos por la modulacién de la luz que tendrian
lugar por la rotaciéon de la estrella. Se proponen varios mecanismos para explicar esta
seccién de la curva de luz:
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F1G. 3.25.— Algunos de los efectos aparentes que causaria la modulacién rotacional de una fulguracién

“tipica” en un sistema con las condiciones geométricas de V711 Tau, en diferentes latitudes. La longitud
de la regién activa y el origen de las fases orbitales son arbitrarios.

Una sola fulguracién sin efectos relacionados con el movimiento rotacional (si, por
ejemplo, la fulguracién se origina cerca del polo superior), es improbable que tenga
lugar, ya que el tiempo aparente de ascenso seria de ~31 hr, lo que supone 2.4 veces
el tiempo m4s largo de ascenso observado por Osten & Brown (1999)%, y un ~40%
mas de lo observado en la gran fulguracién observada en 1998 en o Gem (que tiene
una fase de ascenso de ~22 hr), que duré més de cuatro dias en total y muestra
unos incrementos de flujo mucho mas notables que la fulguracién de V711 Tau. De
modo que si se trata de una sola fulguracién, haciendo una comparacion con la de
o Gem, seria de esperar un aumento de intensidad de al menos 10 veces el nivel
quiescente, y una duracion total de mas de 4 dias, en lugar de un aumento similar a
las fulguraciones de corta duracién en la campana de 1993 en V711 Tau. Las mismas
razones hacen dificil conciliar la propuesta de Osten & Brown (1999) consistente en
dos fulguraciones solapadas.

La presencia de dos regiones brillantes en la estrella de tipo K1IV, combinada con
la modulacién rotacional, podria explicar la tendencia general de la curva de luz
muy bien, pero es muy dificil justificar la disminucién de flujo con forma de eclipse
presente en la curva, en un sistema con inclinacién de 33° (Strassmeier et al., 1993).
Mais a mas, el tiempo de creacién de estas regiones activas parece muy corto, y cabria

®Después de hacer las necesarias correcciones a los intervalos temporales de las fulguraciones, segiin lo
mencionado en § 3.6
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esperar un incremento de flujo més gradual si no se trata de una fulguracién.

e La opcién que considero més plausible es la de la ocurrencia de una sola fulguracién
modulada por el movimiento de rotacién. Para comprender mejor el efecto produci-
do, he hecho una simulacién con ayuda del programa Binary Maker 2.0 (Bradstreet,
1993), consistente en ver cudl es el cambio producido por una pequena mancha bril-
lante (5° de tamafio) situada en la superficie de la estrella de tipo K1IV. Esta curva
de luz asi creada, con la “huella” de la rotacién, ha sido luego multiplicada por el
tipico comportamiento de una fulguracién en el EUVE. Para este proposito se han
usado los datos reales de la intensa fulguracién en la observacién de EUVE de 1998
en o Gem, con el flujo quiescente de ¢ Gem apropiadamente sustraido. El proceso
de ajuste se ha centrado en la forma de la zona con aspecto de eclipse, dado que
es la que menos sufriria en su morfologia los efectos de tener una inclinacién distin-
ta en la caida de las fulguracién respecto a ¢ Gem. Hay un rango de valores que
podria ajustarse de forma razonable a los detalles observados en la curva de luz de
V711 Tau, pero los mejores resultados se producen para una fulguracién originada

en una latitud (/) de 30° hasta 50°, y una longitud (b) de ~100°4_'ng, con un ajuste

més favorable a [ ~40° y b ~114° (ver Fig. 3.24). La longitud de la regién donde se
origing la fulguracién esta bastante bien restringida a los valores mostrados, mientras
que en latitud las simulaciones en el rango entre 10° y +57° ain son consistentes,
y se pueden descartar los valores de latitudes polares. No hay ninguna manera de
conocer ¢cémo es la morfologia real de la fulguracién que tuvo lugar, pero la dis-
minucién con aparente forma de eclipse proporciona una informacién muy valiosa
de la posicién, independientemente de pequenias variaciones en la morfologia de la
fulguracién, y seria necesario encontrar una fulguracién con un comportamiento rad-
icalmente diferente para producir grandes cambios en estos cdlculos. Las diferencias
observadas en las fases de ascenso previa al eclipse aparente, y la fase de caida pos-
terior pueden explicarse con pequenas variaciones de la morfologia de la fulguracién
y con la presencia de la misma cerca del limbo durante la fase de ascenso.

Strassmeier & Bartus (2000) da cuenta de unas observaciones efectuadas tan solo 50
dias después de la fulguracién EUV de 1996, mostrando la presencia de varias manchas en
la estrella mas activa de V711 Tau, incluyendo una mancha situadas en I ~40°, b ~100°,
cerca de la posicién estimada para la fulguracién observada con EUVE. Este hallazgo
apoya la idea de una fulguracién modulada por rotacién como causa del comportamiento
de la curva de luz.

Por otra parte el hecho de que no se observe aumento de luz en la linea de He 1T A\304
(que se trata de una linea 6pticamente gruesa) durante la primera parte de la fulguracién,
apoya la idea de que la fase de ascenso estd teniendo lugar en una zona cercana al limbo
(Fig. 3.20).

Otras fulguraciones observadas con EUVE en V711 Tau podrian mostrar también
los efectos de la modulacién rotacional (ver Fig. 3.25), lo que podria ayudar, con menor
certeza que en el caso tratado anteriormente, a estimar la posicién donde tuvieron lugar
estos fenémenos. Asi, el comportamiento de la primera fulguracién en 1994 (Fig. 3.13) es
muy similar a una fulguracién situada en [ ~35°, con una fase de caida real con un compor-
tamiento aparente de incremento gradual; la segunda fulguracién en el mismo intervalo no
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puede haberse formado en la misma regién, a juzgar por su aspecto aparente, pero hay un
amplio rango de coordenadas que pueden justificar la forma observada, incluyendo algunas
regiones con la misma latitud. En el caso de las dos fulguraciones observadas en 1993,
hay un primer evento de aspecto simétrico en su ascenso y caida, seguido luego por una
caida con una inclinacién diferente, y una segunda fulguracién tan solo un poco diferente.
Esta forma simétrica es consistente con la presencia de una fulguracién con latitud entre
[ ~+10° y [ ~ —30°; de nuevo, la segunda fulguracién puede estar originada en latitudes
similares, con un rango mas amplio de valores posibles, incluyendo valores polares, pero
no las mismas coordenadas.



Capitulo 4

Espectroscopia con EUVE

Con el lanzamiento del satélite EUVE en 1992 se abrié por fin para la astronomia estelar
el campo de los diagndsticos espectroscépicos en plasmas que emiten en la regién EUV.
Durante 30 anos se han estado investigando este tipo de espectros en el caso solar, pero
hasta la llegada del EUVE no habia sido posible observar con suficiente resolucién estas
lineas espectrales en otras estrellas. Tan sélo los espectréometros de baja resolucién a
bordo de los observatorios Einstein y EXOSAT, proporcionaron espectros de tres estrellas
frias (Capella, Procyon y o2 CrB). Dichos espectros ya mostraron la presencia de lineas
formadas a temperaturas por debajo del millén de grados en el caso de Procyon, y en
el rango de 10-30 MK para las otras dos (ver Schrijver et al., 1995; Jordan, 1996, y
referencias alli citadas). Este es precisamente uno de los mayores logros conseguidos por
EUVE, el de la obtencién de espectros de alta resolucion en esta region espectral, donde
algunas coronas estelares han mostrado un aspecto muy diferente al de la corona solar.

Como veremos a lo largo de este capitulo, las coronas de las estrellas frias se car-
acterizan en el rango EUV por estar dominadas generalmente por lineas de transiciones
en dtomos de hierro, sobretodo a cortas longitudes de onda (en la zona cubierta por el
espectrografo SW). Mientras tanto, en aquellos sistemas en los que la absorcién producida
por el medio interestelar (ISM) no ha sido grande, es posible también distinguir algunas
lineas intensas procedentes de otros elementos, formadas generalmente a temperaturas
més bajas, en la regién de transicién, y con longitudes de onda mds largas (sobretodo en
el espectro de LW). Otro detalle a tener en cuenta es el elevado continuo observado en
muchas de estas estrellas. Como veremos en el Capitulo 6, la interpretacién que se haga
de este continuo puede llegar a jugar un papel fundamental en la posterior determinacién
de la EMD, dependiendo del método utilizado para dicha determinacién.

No voy a hacer aqui una exhaustiva descripcién de los espectros de cada una de las
estrellas, sino que me conformaré con hacer una descripcién general, y comentaré algunos
de los aspectos mads interesantes observados en estos espectros, ademdas de describir un
poco mas detalladamente algunos cocientes de lineas usados para la importante obtencion
de densidades electronicas. Un tratamiento un poco mas detallado serd introducido en
§ 6.6.1 y § 7.3.1 sobre los cambios espectrales que se producen durante las fulguraciones.
Las Figuras 4.3 a 4.15 reproducen los espectros de SW y MW en todas las estrellas donde
se pudieron obtener dichos espectros, ademaés de los espectros LW en el caso de 6 estrellas.
En la Tabla 4.1 se muestran los tiempos de exposicién correspondientes a los espectros
obtenidos para cada estrella en las diferentes épocas.
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FiG. 4.1.— Efectos producidos por la absorcién fotoeléctrica en el medio interestelar en el rango EUV.
Se ha asumido un cociente He I/H 1=0.09, y las diferentes lineas representan los valores de la densidad
de columna de hidrégeno (N, en cm™3) segiin se indica: Panel izquierdo: de abajo a arriba, 5 x 107,
1 x 108, 5 x 10'®, 1 x 10*°; Panel derecho: de abajo a arriba, 5 x 107, 1 x 10*®

La lista de los flujos de las lineas medidos en las estrellas de la muestra se encuentran
en el Apéndice al final de la tesis (Tablas A.1-A.4). Dado que algunas de las lineas pueden
estar contaminadas por superposicién de otras lineas, solo se senala la linea dominante
en cada mezcla de lineas. También se incluyen en dichas tablas los flujos medidos en
las estrellas donde se distinguen etapas activa y quiescente segin lo comentado en el
Capitulo § 7.

4.1 Absorcion por el Medio Interestelar

La obtencién de espectros con suficiente senal en la zona cubierta por el EUVE estd
fuertemente influenciada por la absorcién producida en el medio interestelar (ISM). Como
se muestra en la Fig. 4.1, dicha absorcién cambia de forma muy determinante la forma
espectral, con mucha mds influencia en longitudes de onda largas, donde se producen la
mayoria de las lineas de elementos diferentes del hierro. Esto condiciona mucho el estudio
de las abundancias de elementos en los espectros tomados con EUVE, y sélo es posible la
determinacién de dichas abundancias en unas pocas estrellas (Laming et al., 1996; Drake
et al., 1997; Brickhouse et al., 2000).

La absorcién sufrida en el ISM para estas longitudes de onda, se debe principalmente
a la absorcién fotoeléctrica producida por hidrégeno neutro en el continuo de Lyman (ver
Longair, 1992, para una descripcién més detallada). Esta absorcién vuelve opaco el gas
interestelar a longitudes de onda inferiores a los 912 A, el limite de Lyman del hidrégeno.
Por tanto la determinaciéon de la columna de hidrégeno presente en las direcciones de
observacién de las fuentes, es de gran importancia para evaluar los flujos tedricos de las
lineas, usados luego para la determinacién de la EMD.

Para muchas de las fuentes incluidas en este estudio no hay ninguna medida fiable
de la columna de hidrégeno, por lo que se hace necesario ingeniarse alguna forma de
estimarlo. Por otra parte en otros casos las determinaciones presentes en la literatura se
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Fic. 4.2.— Emisién del continuo basada en modelos de una sola temperatura, en la regién espec-
tral del espectrémetro SW (panel izquierdo), y hasta las longitudes de onda de rayos-X (panel dere-
cho). De arriba a abajo en el lado derecho de los diagramas, las lineas continuas representan emisién
a T=2x10°% K, T=6x10% K, T=1x10% K, y las de guiones y puntos corresponden a T=1x10" K,
T=2x10" K, T=5x10" K,T=1x10% K, T=2x10® K, T=5x10% K, T=8x10® K. (Cortesia de N. S. Brick-

house).

han efectuado usando métodos de dudosa fiabilidad! haciéndose necesario revisar éstos
valores. En casos en que no se pudo acceder a ningin método de medida directo en los
propios espectros, se ha recurrido a una estimacién a partir de fuentes cercanas con valores
conocidos de forma aproximada. Es posible acceder a una base de datos de estos valores
recopilada por Fruscione et al. (1994), y disponible para su consulta en las piginas de

ayuda en internet del archivo EUVEZ.

Una de las maneras de determinar la absorcién producida es con la ayuda del cociente
de las lineas de Fe XVI A335 y A361, fuertemente afectado por la absorcién de ISM debido
a su posicién espectral (el cociente aumentard cuanto mayor sea la absorcién del ISM).
Este cociente se ha usado para algunas de las fuentes, y hay que tener en cuenta que para
valores de la densidad de columna por debajo de Ny (cm™2) ~ 4 x 10'8 las barras de error
proporcionadas por este cociente son suficientemente amplias como para no permitir una
determinaciéon muy precisa de la absorcion. Pero por otra parte la influencia de dicha
absorcién en los espectros es muy inferior cuando se trata de valores bajos de la densidad
de columna (ver Fig. 4.1). En algunos pocos casos, en los que hay intensas lineas de
hierro formadas en estados de baja ionizacién, con longitudes de onda en el rango 175-180
A, como es el caso de a Cen, la aparicién de un segundo orden en la emisién de estas
lineas en los espectros de MW y LW puede contaminar las lineas de Fe XVI, conduciendo

Afortunadamente, este problema sélo se encuentra en

estrellas cercanas al Sol®, donde hay valores de la densidad de columna determinados con
bastante precision en la literatura.

bien entre los efectos de absorcién por el ISM y los producidos por diferentes valores de la metalicidad.

!Este es el caso de los ajustes a espectros de baja resolucién en rayos X, donde no es posible distinguir

http://archive.stsci.edu/euve/analysis.html

3Como veremos en el Capitulo 8, sélo las estrellas con menor nivel de actividad muestran importantes
cantidades de materia de lineas de Fe IX-Fe XIII, por lo que dificilmente encontraremos este tipo de
estrellas a grandes distancias, dada su menor emisién conjunta en el EUV.
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TABLA 4.1 TIEMPOS DE EXPOSICION DE LOS ESPECTROS EUVE

Tiempo exp. (ks) Tiempo exp. (ks)
Nombre Fecha comienzo SW MW LW Nombre Fecha comienzo SW MW LW
B Cet 1994 Sep 30 215 157 165 BF Lyn 1994 Apr 14 110 69
AY Cet 1993 Sep 28 116 LQ Hya 1993 Dic 10 359
AR Psc 1997 Ago 26 388 e DH Leo 1995 Feb 12 311 171 176
CC Eri 1995 Sep 13 257 144 132 ¢ UMa B 1993 Mar 28 55 56 52
VY Ari 1994 Oct 6 244 159 156 ¢ UMa B 1997 May 14 316 310 307
UX Ari 1994 Oct 19 132 95 89 BH CVn 1996 Feb 12 430 191 187
UX Ari 1995 Nov 7 381 210 209 a Cen 1993 May 29 124 107 104
UX Ari 1998 Ago 23 115 109 105 a Cen 1995 Mar 03 173 67 63
¢ Eri 1993 Oct 22 87 62 60 a Cen 1997 Mar 10 121 117 121
€ Eri 1995 Ago 31 495 240 214 o2 CrB 1994 Feb 16 213 97 89
V711 Tau 1992 Oct 22 62 62 63 V824 Ara 1996 Apr 30 40 o
V711 Tau 1993 Sep 16 219 102 106 V478 Lyr 1998 May 18 240 ..
V711 Tau 1994 Ago 24 193 81 73 ER Vul 1995 Sep 20 286 181 183
V711 Tau 1996 Sep 1 205 196 204 AR Lac 1993 Oct 12 96 94 94
V711 Tau 1998 Sep 3 153 137 143 AR Lac 1997 Jul 3 74 73 73
V711 Tau 1999 Sep 13 180 164 182 AR Lac 2000 Sep 14 63 61 65
AB Dor 1993 Nov 4 270 144 148 FK Aqr 1994 Sep 11 134 130 128
AB Dor 1994 Nov 12 143 100 105 FK Aqr 1997 Oct 9 334 321 330
YY Gem 1995 Feb 2 425 295 292 A And 1997 Jul 30 283 278
Procyon 1993 Ene 11 91 96 92 11 Peg 1993 Oct 1 144 97
Procyon 1994 Mar 12 227 137 136 II Peg 1995 Ago 5 153 99
Procyon 1999 Nov 6 108 92 90 11 Peg 1998 Sep 11 123 109
o Gem 1993 Feb 6 68 57 53 1T Peg 1999 Oct 21 314 300
o Gem 1998 Dic 10 205 190 197 BY Dra 1997 Sep 22 194 ..
o Gem 1999 Dic 30 310 304 305 .

4.2 Reduccion de los espectros

Comento aqui algunos de los aspectos derivados de la reduccién de los espectros, proceso
explicado en § 2.4. Durante dicho proceso, para algunas estrellas sélo fue posible obtener
los espectros SW, dado que a longitudes de onda més largas los espectros no mostraban
suficiente senal como para ni siquiera encontrar la posicién de los mismos. Condicionado
por ese problema, asi como por la ausencia de lineas intensas en el espectro LW diferentes
de la linea de He II en 303.4 A, aqui solo se muestran los espectros de SW y MW para la
mayoria de las estrellas, y s6lo se han incluido los espectros de LW en algunos casos en
los que aparecian algunas lineas brillantes mds, y no sélo la mencionada He IT A303 y las
lineas de Fe XVI 335 y 361 A. Los espectros mostrados en Figs. 4.3-4.15 han sido ordena-
dos en funcién de sus similitudes, comenzando por las estrellas con material emitiendo a
temperaturas mas bajas, y acabando por las estrellas més activas.

La medida de los flujos de cada una de las lineas espectrales ha tenido en cuenta
como origen de las lineas el continuo del espectro, y no el nivel de flujo cero. Este continuo
ha sido determinado de forma visual, ya que no hay modelos teéricos que puedan darnos
una medida exacta de la posicién del mismo (ver § 4.4 para més detalles). Los errores en los
flujos de las lineas han sido determinados siguiendo la relacién o = 1/[S + B(1 4 1/n)]*/?,
donde S es la senal neta, b es el fondo promediado estimado, y n es la proporcién entre
la sefial en la estrella y en el fondo (i.e., el cociente del niimero total de pixeles en el
fondo entre el niimero total de pixeles en la imagen), con un valor de n~10-15 en nuestras
extracciones.
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F1G. 4.3.— Espectros EUVE en SW y MW de a Cen A+B (G2V+K1V) y Procyon (F5IV). Los estados
de ionizacion de hierro estdn senalados en el panel superior en cada caso, ademds de las lineas de otros
elementos.

4.3 Aspectos generales de los espectros EUVE

Los espectros tomados con EUVE han revelado muchas diferencias dependiendo del tipo
de estrella analizada. Las estrellas frias poco activas, como Procyon o a Cen muestran la
presencia de lineas de bajos estados de ionizacién, y muchas lineas procedentes de diferentes
elementos, como Ne, O, S, Ca, etc (ver Schrijver et al., 1995; Cassinelli et al., 1996; Mewe
et al., 1995; Drake et al., 1997, para un anilisis mas exhaustivo de los espectros de estas
dos estrellas), sirviendo para varios estudios relacionados con el importante tema de las
abundancias coronales. Se puede encontrar en Brickhouse et al. (2000) un andlisis extenso
sobre el espectro de Capella en EUVE, las abundancias coronales derivadas del mismo, y
otros temas relacionados. Como ya mencioné anteriormente, las detecciones de lineas de
otros elementos se ve muy limitada por efecto de la absorciéon por el ISM, més influyente
en las longitudes de onda mas largas, que es donde es mas facil encontrar estas lineas.

Es facil identificar los cambios producidos en los espectros por efecto del incremento
de temperatura de emisién de la corona. Asi, cuando la actividad va en aumento respecto
al espectro solar (o de Procyon o a Cen), como en el caso de € Eri, los estados de ionizacién
de atomos de hierro que se observan se encuentran en el rango Fe IX—XXIII, superiores a
los valores encontrados en las anteriores estrellas.
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Fig. 4.4.— Espectros de LW EUVE para a Cen A+B (G2V+K1V), Procyon (F5IV), € Eri (K2V),
V711 Tau (G5IV/K1IV), ¢ UMa B (G5V+7?) y o® CrB (F6V/GOV). Los estados de ionizacién de hierro
estdn senalados en el panel superior en cada caso, ademés de las lineas de otros elementos.
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F1G. 4.5.— Espectros SW y MW de € Eri (K2V) y € UMa B (G5V/?). Ver descripcién en Fig. 4.3.

A continuacién, algunas gigantes como Capella, 8 Cet o AY Cet muestran dominan-
cia de lineas de Fe XVIII y XIX, y estrellas con coronas mas calientes van gradualmente
mostrando espectros dominados por lineas como Fe XXIII o la linea formada a temperat-
uras m4s altas que puede observarse con EUVE, Fe XXIV A192, como es el caso de o? CrB,
AB Dor, UX Ari o V711 Tau. Es de destacar el elevado continuo que se encuentra no
s6lo en las estrellas con coronas de temperaturas més altas, como II Peg o ¢ CrB, sino
también en aquellas con coronas mas frias, como « Cen.

4.4 Continuo

Como acabo de mencionar, unos de los detalles interesantes de los espectros EUVE en las
estrellas de la muestra es el elevado continuo encontrado tanto en las coronas calientes
como en algunas de las frias. Después de ver los efectos de sustraer la respuesta espectral
del instrumento, decidimos dejar la forma original de los mismos en las representaciones
de las figuras, dado que este paso introducia confusién en los espectros al introducir mucho
ruido en las longitudes de onda més largas de cada espectro (ver Fig. 2.2). Por otra parte,
no cabe esperar grandes cambios en la forma del continuo como funcién de la temper-
atura; la Figura 4.2 muestra las variaciones experimentadas en el continuo, calculado con
una versién experimental del Astrophysical Plasma Emission Code (Cddigo de Emision de
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Fig. 4.7.— Espectros SW y MW de AY Cet (WD/G5III), V824 Ara (G5IV/KOV-1V) y AB Dor
(K1IV-V). Ver descripcién en Fig. 4.3.

Plasma Astrofisico, APEC; Smith et al., 2001), que incluye las contribuciones debidas a
bremsstrahlung, recombinacion radiativa, y emisién de dos fotones, y que también resulta
consistente con los modelos de Raymond (1988). De acuerdo con estos cdlculos, el continuo
es bastante plano en el rango EUVE, y demuestra poca sensibilidad a los cambios de tem-
peratura, teniendo formas indistinguibles para T=6x10% K y T=5x107 K, y la elevacién
del continuo puede ser incluso mayor para las temperaturas mas bajas. Esto explica por
qué las estrellas con temperaturas coronales bajas, como a Cen (su EMD tiene el mdximo
en T~ 2 x 10° K) muestran un elevado continuo.

En el extremo opuesto de la muestra vemos que hay otros efectos que se hacen im-
portantes. En primer lugar, hay una miriada de lineas débiles que pueden estar simulando
un falso continuo (estas lineas pueden afectar también a coronas de temperaturas més ba-
jas). Y por otra parte se encuentra el continuo producido por la radiacién de frenado, mas
conocida como bremsstrahlung, que vendria influenciada por los elevados valores encontra-
dos en las densidades electrénicas. Asi mismo, el cociente de abundancia Fe/H juega un
importante papel en la elevacién del continuo comparado con las lineas espectrales, dado
que una abundancia inferior de hierro implica una superior de hidrégeno, incrementando la
consecuentemente la cantidad de electrones disponibles en la corona para la produccién de
bremsstrahlung. Finalmente, otro factor que puede ayudar a explicar la alta elevacién del
continuo es la de una corona enriquecida sustancialmente con He, lo que imitaria una caida
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Fi1G. 4.8.— Espectros SW y MW de CC Eri (K7V/M3V) e YY Gem (dMle/dM1le). Ver descripcién
en Fig. 4.3.

en la abundancia metdlica también, debido a la mayor contribucién del helio* al continuo
bremsstrahlung. Tal enriquecimiento de Helio ha sido predicho por algunos modelos de
difusién en el Sol (e.g. Hansteen et al., 1993). Como veremos en la Figura 7.4, la brillante
linea de He IT A304 aumenta en un factor 1.7 durante las fulguraciones, cuando también se
producen elevaciones del continuo. Con el nivel actual de conocimiento no es posible tener
una, buena estimacién de la proporcién de continuo correspondiente a cada uno de los dos
efectos principales: la contribucién debida a bremsstrahlung o la contribucién producida
por muchas lineas débiles.

En vista de este problema, la mejor solucién encontrada para medir los flujos de las
lineas, fue la de estimar el continuo en el espectro y medir los flujos de cada linea a partir
de dicho continuo. Esto puede introducir algunos errores sistematicos a las medidas, pero
no es de esperar que afecte de forma sustancial a los cdlculos posteriores de la EMD.

4.5 Superposicion de lineas espectrales

Uno de los problemas que surge a la hora de analizar los flujos medidos en espectros
de EUVE es la superposicién de distintas lineas (conocida en inglés como “blending”).

*El bremsstrahlung tiene una dependencia lineal con ~ Z2, ver (Longair, 1992)
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Fig. 4.9.— Espectros SW y MW de BF Lyn (K2V/[dK]) y BH CVn (F2IV/K2IV). Ver descripcién
en Fig. 4.3.

Dado que este trabajo estd basado principalmente en un modelo de emisién de lineas de
hierro (ver § 6.4.1), ha sido distinto el tratamiento dado a la mezcla producida por lineas
de hierro, ya presentes en el modelo, y por lineas de otros elementos. Las ultimas se
han evaluado en el rango de EUVE sélo a un nivel estimativo, con objeto de descartar
las lineas contaminadas severamente por lineas de otros elementos. Para hacer estas
estimaciones se ha tenido en cuenta la versién experimental de APEC antes mencionada,
usando una primera aproximacién de la EMD en todo el rango cubierto en este trabajo
(log T[K]~4.0-7.8), lo que ha permitido tener una idea de la contribucién correspondiente
a otras lineas. A continuacién mencionaré tan solo algunas de las mezclas mas comunes
que se han encontrado, y en qué medida afectan a las correspondientes lineas principales.

4.5.1 Superposicion de lineas de hierro

La superposicién de lineas de hierro mas debiles sobre las lineas principales identificadas
en el espectro, se ha tenido en cuenta a la hora de calcular la consiguiente EMD y por
tanto los errores procedentes de la contaminacion por estas lineas es minimo. Pero las
medidas que se han hecho de forma experimental de estos flujos incluyen tanto la linea
principal como las superpuestas en muchos casos, cuando no fue posible distinguir unas y
otras lineas. A continuacién doy una lista esquemdtica de algunas mezclas importantes:
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F1G. 4.10.— Espectros SW y MW de ER Vul (GOV/G5V) y DH Leo ({K0V/K7V}K5V). Ver descripcién
en Fig. 4.3.

—Fe XIX )\91.02: tiene contribuciones de Fe XXI A\91.28.

—Fe XXI A\102.22: a veces mezclada con Fe XIX A\101.55.

—Fe XIX A\109.97: a veces incluida la linea Fe XX A110.63.

—Fe XXII A\117.17: un ~15% del flujo observado suele corresponder a Fe XXI A117.51.

—Fe XXIIT A132.85: esta linea es de hecho un producto de la adicién de la linea
indicada y la de Fe XX A132.85. En la mayoria de las estrellas de esta muestra, la
componente de Fe XXIIT es mucho méas importante.

—Fe XI A180.40: esta es una mezcla compleja, con al menos 8 lineas mas involucradas.

—Fe XXIV A192.04: mezclada con varias lineas de baja ionizacidn, especialmente
Fe XI A192.82 y Fe XII A192.39, y Fe XII A193.51 cuando no es posible separarla. De-
pendiendo de la temperatura de la corona estelar, la superposicion de éstas lineas puede
tener mas peso en la linea resultante que la propia linea de Fe XXIV. Ver también la
superposicion de lineas de otros elementos.

En general, todas las linea de hierro entre 170 y 300 A sufren de un cierto grado de
contaminacién por muchas lineas débiles de hierro, excepto cuando el flujo de la linea es
elevado, donde normalmente hay una componente que domina y se pueden despreciar las
otras.
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Fic. 4.11.— Espectros SW y MW de AR Psc (G7V/K1IV), V478 Lyr (G8V/[dK-dM]) y VY Ari
(K3-4V-1V/?). Ver descripcién en Fig. 4.3.

4.5.2 Superposicion de lineas de otros elementos

Dado que estas lineas tienen ademds una componente de incertidumbre introducida por
el escaso conocimiento que se tiene de las abundancias de estos elementos en la corona, la
contribucién de las mismas a los flujos observados se puede decir que se desconoce a menos
que se suponga un valor a priori. De modo que todas las estimaciones estan basadas en
las abundancias solares proporcionadas por Anders & Grevesse (1989), usadas para los
calculos de APEC.

—Ne VIITI \88.08: esta linea es una compleja mezcla con un flujo anormalmente alto
en algunas estrellas (e.g. AY Cet). Entre las lineas presentes se encuentran Ni XX A87.85,
Fe XVIII A\88.37 y Fe XVII \88.47

—Fe XXI A97.88: una contribucién importante de la linea Ne VIII A\98.13 afecta de
forma variable al flujo total medido. Recientemente se ha observado una posible sobre-
abundancia de Ne en V711 Tau con espectros de Chandra y XMM (Drake et al., 2001;
Brinkman et al., 2001), de modo que el flujo medido en esta linea debe tomarse con cautela,
y en algunos casos he asignado el flujo como procedente de la linea de Ne, en vista de el
escaso flujo tedrico predicho para la linea de hierro.

—Fe X A\184.54: mezcla compleja con algunas lineas de Fe XI, pero en especial con
O 1V Al184.12.
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FiG. 4.12.— Espectros SW y MW de ¢ CrB (F6V/G0V) y FK Aqr (dM2e/dM3e). Ver descripcién
en Fig. 4.3.

—Fe XXIV A192.04: ademads de las contribuciones mencionadas de lineas de hierro, si
la temperatura de la corona no es suficientemente alta, las contribuciones de O V~ 1192.90,
Ca XVII A\192.86 y S XI A191.27 pueden resultar importantes.

—Fe X1V A\211.33: tiene una contribucién sustancial de O VI A210.93

—Ar XV A221.15: la presencia de esta linea es muy notable en algunos casos, como
las estrellas de tipo M YY Gem o FK Aqr. Algo de contaminacién puede venir de las
lineas de S XII A221.42 y O V A220.35.

—Fe XXIV A255.10: contaminacién posible con He II 256.32 y S XIII 256.84. En
algunos casos fue posible hacer una medida directa de la contribucién de helio, por lo que
en esos casos se muestran ambos flujos.

—Fe XV A284.15: esta importante linea puede deber su flujo, a veces hasta en un
~30%, a lineas de N VI, ademéas de posibles incrementos debido a mayores abundancias
de nitrégeno en algunos casos.

—C IV A312.45: Puede verse afectada por la emisién geocoronal presente alrededor
de He IT A303.78. También tiene contribuciones de varias lineas de C IV y algunas lineas
de hierro.

Mg V A353.09: mezcla compleja, con contribuciones de Fe XIVA353.84, lineas de
Mg V y Fe XI y otras menos importantes.
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Fi1G. 4.13.— Espectros SW y MW de XA And (G8IV-III/?) y AR Lac (G2IV/KOIV). Ver descripcién
en Fig. 4.3.

4.6 Determinacion de la densidad electronica

Uno de los mayores logros conseguidos a partir de datos de EUVE es la posibilidad deter-
minar densidades electrénicas del plasma a través de los cocientes de lineas espectrales,
debido a que esta informacién puede proporcionar valiosos datos sobre la estructura coro-
nal. Dado que la EM es, en esencia, el producto N2V, el conocimiento de la densidad
electrénica y la EM nos proporciona una primera aproximacién del volumen emisor V.
Para obtener estas densidades electrénicas se realizan cocientes entre lineas formadas en
transiciones que vienen influenciadas por niveles metaestables, los cuales tienen escalas de
caida por radiacién relativamente largas, y por tanto permiten que las poblaciones de los
niveles sean excitados o desexcitados por colisiones. Dependiendo del rango de temper-
atura en el que se encuentra la mayor parte del material emisor, serd posible usar distintos
cocientes de lineas como diagnésticos.

Si se quiere evaluar correctamente los valores de los cocientes de lineas, es necesario
corregir algunos de los flujos de la superposiciéon de otras lineas mas débiles. Para llevar a
cabo esa correccion se hace una primera estimacion de la densidad electrénica asumiendo
un valor habitual de la proporcién correspondiente a las lineas contaminantes, y a partir
de ahi hay que deducir la EMD asumiendo esta densidad como vilida. Con la EMD
determinada en primera aproximacién ya es posible obtener una mejor estimacién de
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Fig. 4.14.— Espectros SW y MW de UX Ari (G5V/KO0IV) y o Gem (K1III/?). Ver descripcién en
Fig. 4.3.

la componente del flujo que se debe a otras lineas superpuestas, y de ahi se puede ya
deducir un valor més seguro de la densidad electrénica, y se introducen las modificaciones
necesarias a la EMD. Si fuera necesario se puede repetir el proceso una vez m4s.

En a Cen o Procyon, es posible probar diagnésticos para el material emisor con
temperaturas en torno a log T(K)~6.2, como las lineas procedentes de iones de Fe X, XI,
XTI, XIIT y XIV. Varios autores han medido valores de la densidad electrénica en torno
a log No(cm™3)~9-10, a partir de cocientes de estas lineas en  Cen, Procyon, € Eri,
& Boo A y Capella (Schmitt et al., 1996; Mewe et al., 1995; Drake et al., 1997; Laming &
Drake, 1999; Laming, 1998; Brickhouse, 1996).

Sin embargo la mayor parte de las estrellas de la muestra tienen la mayoria de
su emisién procedente de material mas caliente, por lo que la forma de conseguir den-
sidades electronicas en estas estrellas debe proceder de lineas de Fe XIX-XXII. Al-
gunos cocientes de lineas ttiles en este rango de temperaturas proceden de Fe XIX A\
91.02/(108.374+120.00), Fe XIX A\ 91.02/(101.55+109.97+111.70), Fe XX A\ 110.63/(118.66
+121.83), Fe XXI A\ 102.22/128.73, Fe XXI A 142.16/102.22 y Fe XXII A\ 114.41/117.17.
Los cocientes de Fe XIX y Fe XX sélo resultan ttiles si hay densidades electrénicas supe-
riores a log N,(cm3)>12.5, donde las curvas de los cocientes de intensidades empiezan
a tener algo mds de pendiente (ver Figs. 6.5 y 7.5). Los diagndsticos hechos a partir
de Fe XXI y Fe XXII son mas sensibles a las densidades mdas bajas que estos cocientes.
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F1Gg. 4.15.— Espectros SW y MW de V711 Tau (G5IV/K1IV) e II Peg (K2IV/M0-3V). Ver descripcién
en Fig. 4.3.
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Aunque estas lineas se forman en un cierto rango de temperaturas, y no solo en la mixima
emisividad de la linea, ésta nos da una idea de la temperatura correspondiente a las den-
sidades calculadas; la temperatura de la maxima emisividad de estas lineas se encuentra
en torno a log T(K)~6.9 (para Fe XIX) y 7.0 (para Fe XX-XXII).

En el caso solar sélo se han medido valores superiores a log N.(cm—2)=12 durante
fulguraciones (Phillips et al., 1996), y suponen un reto para las teorias de bucles coronales,
que no preveen estas densidades tan elevadas en circunstancias de quiescencia. Para
conseguir confinar plasma tan caliente con estas densidades, se hace necesaria la presencia
de grandes campos magnéticos (entre 300 y 600 G, ver Phillips et al., 1996). Por otra parte
el hecho de que se encuentren diferentes valores de la densidad a distintas temperaturas en
las mismas estrellas (caso de Capella o € Eri por ejemplo), con log N,(cm 3)~9-10 para
log T(K)~6.2, y log N.(cm™3)>12 para log T(K)~7.0, indica que la emisién en estos dos
rangos de temperatura podria proceder de estructuras situadas fisicamente en regiones
diferentes de la corona.

En la Tabla 4.2 se muestra una extensa lista de los valores estimados para la densidad
electrénica en los estados de ionizacién superiores, en cada estrella de la muestra (sélo se
muestran las estrellas para las que se obtuvo algin valor).
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TABLA 4.2 DENSIDAD ELECTRONICA CALCULADA PARA FE XIX-XXII

Fe XXII Fe XXI Fe XX Fe XIX
Nombre MBAL ONZZ e GHes M2 Media
B Cet 12.859%  11.91532 12.4
AY Cet 12.779% 12.7
AR Psc 133135 12.7%52 13.0
CC Eri 13.0792  13.0%53 13.6192 13.2
VY Ari 124733 12.9178 13.8193 13.0
UX Ari 129795 12.2%5%)  12.8%54 12.01%5, 12.6732 12.5
UX Ari (f) 12.6702 12,0132 12.87%% 13175 12.6
UX Ari (q) 133795 12.1492 12.7
e Eri 13.7+5:2 131725 13.4
V711 Tau 124797 123100 123157 12,4793 121787, 121787, 12.3
V711 Tau (f) 125753 119793 13.0792 12,4105, 12.4
V711 Tau (q) 115739,  12.0%5; e 1LsFRS, 120795, 117
Capella e 1750, e e 122497, 120535, 120
AB Dor 131103 12.37% 13.3192 12.9
YY Gem 13.4735  13.0153 13.2
o Gem 12.27%; 123193 12.2792 12.67973 12.3
o Gem (f) 12,5737, 12.5%53 13.215-1 12.7
o Gem (q) 121795 12.3103 12.14%7, 12.3732 12.2
BF Lyn .. 12.91’&‘; ... e . e 12.9
DH Leo 12.61%;  11.97973 123
¢ Uma 11.8%09, 121703 120
BH CVn 134735 13.310% 13.3
a Cen e 13.41‘8:; .- . e ces 13.4
o? CrB 121595, - 13.379% 13.0793 e 128
V824 Ara ... 12_31—?\-{% ... .. e e 12.3
V478 Lyr 121457, 13.079% 12.5
ER Vul 125503 - e 12.2%08) e 123
AR Lac 1144, 122703 134792 125795 12.4734 12.4
AR Lac (f) 13.0733%  12.2%53 13.6102 12.9
FK Aqr 131105 12,6197 116737, 12,0737, 123
A And 124409, 12.27%3 12.3
A And (f) 13.070%  12.9731 12.9
A And (q) 12,235, 12.0%5] 12.1
II Peg 124447, 12.8%5] e 13479, e oy 12.9
II Peg (f) ... 12.61‘8:% . . e cee 12.6
II Peg (q) 12.8795  13.14%9 “e 13.019:3 e e 13.0
BY Dra 13.5198 - 13.079:3 13.2

NoTA.— Columnas 5-7 se corresponden con los cocientes de flujos de las lineas )‘)‘m.éég-%a

M rrssrioserriie Y M iossriisoos Tespectivamente. Los valores expresados representan log Ne en

-3

unidades de em™ °, con barras de error de 1-o. Estrellas con (q) o (f) representan célculos hechos a partir

de espectros en estado quiescente o con fulguraciones respectivamente.



Capitulo 5

Los espectros de la region UV

5.1 Introduccion

Como ya se ha comentado en la introduccién de esta tesis, hemos creido conveniente incluir
en el andlisis de la EMD de estas estrellas una extensién hacia los valores de la EM en la
regién de temperaturas mds bajas (log T[K]~4.0-5.5), donde se forman las lineas visibles
en el ultravioleta, ademds de algunas lineas visibles a longitudes de onda mas cortas. Para
ello se ha hecho uso de los espectros presentes en el archivo del International Ultraviolet
Ezxplorer (IUE, o Ezplorador Internacional Ultravioleta), una base de datos muy extensa
que incluye espectros de todas las fuentes incluidas en esta muestra, si bien en algunos
casos s6lo hay un espectro disponible por lo que hubo que conformarse con espectros
de no tan buena S/N en estos casos. Esta informacién nos permite enlazar las capas
cromosféricas de la estrella con la corona mas caliente, aunque no siempre ha sido posible
encontrar lineas en EUVE en el rango log T(K)~5.8-6.4.

El satélite IUE se lanzé el 26 de Enero de 1978, y estuvo observando hasta Septiembre
de 1996, siendo asi uno de los telescopios satélite de rendimiento mas satisfactorio. No
voy a hacer una descripcién detallada sobre el funcionamiento de este telescopio, de sobras
conocido, pero si quiero dar algunos datos necesarios sobre el empleo de los espectros IUE.

El telescopio IUE estaba equipado con dos espectrégrafos, uno para longitudes de
onda largas (2000 a 3300 A) y el otro sensible a longitudes de onda cortas (entre 1200 y
2000 A), capaces de operar a su vez en dos modos diferentes de resolucién, el de mas alta
resolucién a R~10,000, por una R~300 en el caso de la baja resolucién. Los espectros
que han sido empleados en el andlisis de este trabajo son los recogidos con la cdmara del
espectrografo de longitudes de onda cortas (SWP), usando el modo de baja resolucién
(~6 A), correspondiente a la apertura grande. Los espectros de IUE vienen ya reducidos
y calibrados en flujo’, por lo que el tratamiento de los mismos es bastante mds sencillo
que en el caso de EUVE. Estos espectros se encuentran ya en formato NEWSIPS, como
se conoce a la segunda calibracion que se efectué de los datos de IUE, y que derivé en el
archivo final de IUE. Para poder medir los flujos correspondientes a cada linea basta usar
el conjunto de programas proporcionados por IUEDAC ( Centro de andlisis de datos de
IUE), que se encuentran disponibles en diferentes entornos, como IRAF o IDL.

!Es posible acceder al archivo de IUE desde varios enlaces en internet, entre ellos
http://archive.stsci.edu/iue/
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TaBLA 5.1 LiNEAS DE IUE MEDIDAS EN  CEN A Y B, Y £ UMA A Y B

a Cen A a Cen B ¢ UMa A ¢ UMa B
SWP 55433, 2100 s SWP 19705, 2400 s SWP 10890, 4800 s SWP 53020, 1200 s
Ton Algb Flujo en Tierra S/N  Flujo en Tierra S/N  Flujo en Tierra S/N  Flujo en Tierra S/N
(A) (ergem=2s7 1) (erg cm=2 571) (erg cm~2 571) (erg cm~2 571)
CIIT 1176.00 s s 8.23E-13 8.0 2.61E-13 6.9 5.39E-13 3.2
NV 1240.10 s s s s 1.21E-13 8.4 2.67E-13 7.1
CII 1335.70 2.23E-12 38.6 1.33E-12 23.8 5.91E-13 27.6 8.59E-13 23.5
SiIV 1396.70 8.53E-13 25.0 3.02E-12 9.9 3.01E-13 21.2 3.95E-13 14.2
O IV 1402.00 5.21E-13 19.3 1.72E-13 6.1 2.49E-13 18.8 2.51E-13 11.6
CIV 1549.10 2.21E-12 33.0 1.05E-12 24.4 7.80E-12 29.4 1.04E-12 27.4

NOTA.— S/N es la relacién seiial ruido, i. e., el flujo total en la linea (menos el correspondiente continuo)
dividido por la raiz cuadrada de la suma cuadratica de los errores asociados a cada punto de la linea
espectral.

Aunque hay datos disponibles de mejor calidad para algunas de estas estrellas en
el rango UV, como los procedentes del Hubble Space Telescope (HST, Telescopio Espacial
Hubble) o del Orbiting Retrievable Far and Extreme Ultraviolet Spectrometers (ORFEUS,
Espectrémetros orbitales del UV lejano y extremo recuperables), se ha preferido mantener
la homogeneidad entre todas las estrellas, y sélo he usado los flujos medidos con ORFEUS
en el caso de una linea de UX Ari (ver § 7.3.1), para ayudar a la determinacién de la
regién de minima EM.

5.2 Espectros de IUE

Los espectros de IUE en este tipo de estrellas muestra claras similitudes, como es bien
conocido ya, y sélo se aprecian diferencias llamativas cuando la compamera de la estrella
activa es una estrella caliente o tiene alguna propiedad peculiar, derivando normalmente
en un continuo mas elevado en el rango UV. De entre las lineas que se forman en esta
region espectral, hay varias que tienen una dependencia no despreciable de la densidad
electronica del medio, y otras que no se forman colisionalmente, lo que dificulta su anélisis.
Por estas razones se ha decidido excluir estas lineas, usando tan solo un grupo reducido
de 6 lineas, 3 de ellas de carbono, las usadas para guiar la EMD, y apoyadas por una linea
de O, Siy N. Las medidas efectuadas en las estrellas, cuando estas lineas se encontraron
disponibles, se muestran en la Tabla 5.2.

Una de estas lineas merece un comentario especial. La linea de N V 1240 se ha
encontrado en algunos casos con un flujo anormalmente elevado si se compara con el
predicho por la EMD derivada del resto de las lineas. Este fenémeno observado llevé a
Boehm-Vitense & Mena-Werth (1992) a la conclusién de que hay una sobreabundancia de
nitrégeno respecto al carbono en algunas estrellas con B-V20.8, incluyendo algunas de las
estrellas de esta muestra, como UX Ari, 0 Gem, 8 Cet o AB Dor. De modo que la linea
de nitrégeno fue excluida del ajuste de la EMD cuando se observé un flujo anormalmente
elevado, si bien se ha mostrado con el resto de las lineas en los ajustes. También conviene
tener en cuenta que las lineas de Si IV A1397 y O IV 1402 se encuentran parcialmente
solapadas, lo que puede afectar a las medidas de los flujos de las mismas.
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FiGg. 5.1.— Espectros SWP de IUE de o Cen A, B (G2V, K1V) y £ UMa A, B (GOV, G5V), deacuerdo
con la Tabla 5.1.

5.3 Los casos de £ UMa y a Cen

Dos de las estrellas de la muestra tienen algin tipo de ambigiiedad sobre cudl es la fuente
que realmente estamos viendo. En los casos de £ UMa y a Cen se han encontrado espectros
de IUE diferenciados para las componentes A y B de los pares visuales. Los flujos de las
lineas IUE que se muestran en la Tabla 5.1, apuntan hacia una emision superior procedente
de la componente A en o Cen y la B en £ UMa, si bien parece que los flujos de la otra
componente no son despreciables. En principio cabe esperar que las componentes més frias
en ambos casos (la componente B) aumenten la proporcién de sus flujos respecto a los de
la componente A, cuando nos movamos hacia longitudes de onda mas cortas, como las de
EUVE. Para el caso de a Cen asi parece ser segin las curvas de luz tomadas con ROSAT
(ver § 3.2.17), pero en el caso de £ UMa no se ha podido corroborar esta suposicién con
ninguna otra observacion. A la hora de confeccionar la EMD he preferido aplicar sélo los
flujos de la componente B en cada caso, basado en la suposicién de que la mayoria del
flujo observado en el rango EUV procede de la componente B. En cualquier caso, dada la
similitud de los espectros, no cabe esperar cambios sustanciales en la forma de la EMD en
ninguno de los dos casos (o Cen y ¢ UMa) derivados de la inclusién de la componente A,
que aumentaria la EMD en ~0.2-0.4 dex.
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TABLA 5.2 FLUJOS DE LAS LINEAS MEDIDOS EN ESPECTROS DE BAJA RESOLUCION DE IUE

Estrella SWP t (s) Fecha Obs. C III A\1176 NV 21240 C IT A1336 Si IV A1396 O IV A1402 C IV 1549
B Cet 40363 2100 1990 Dic 16  4.64E-13 ( 6.4) 1.18E-12 (31.5) 7.25E-13 (33.9) 6.47E-13 (24.4) 4.34E-13 (19.9) 9.64E-13 (29.1)
AY Cet 31246 5400 1987 Jun 25  5.00E-13 ( 7.9)  6.67E-14 ( 5.0) 3.60E-13 (14.9) 2.42E-13 (10.4) -+ 9.06E-13 (30.5)
AR Psc 28524 7800 1986 Jun 21  2.47E-13 ( 7.3) 1.26E-13 (11.6) 3.57E-13 (23.1) 1.45E-13 (17.1) 1.15E-13 (15.2) 7.58E-13 (45.6)
CC Eri 40462 5400 1990 Dic 12 1.18E-13 ( 4.1) 1.91E-13 (20.4) 3.40E-13 (30.4) 1.10E-13 (14.3) 9.55E-14 (14.1) 5.37E-13 (24.7)
VY Ari 32099 3600 1987 Oct 15  8.89E-14 ( 3.4)  8.88E-14 ( 7.8) 3.82E-13 (32.3) 8.00E-14 ( 9.9) 4.95E-14 ( 5.7) 4.70E-13 (26.9)
UX Ari 56587 5400 1996 Ene 17  3.77E-13 ( 8.2) 4.08E-13 (28.3) 8.87E-13 (43.1) 2.98E-13 (28.6) 2.40E-13 (17.4) 1.15E-12 (41.1)
UX Ari (f) 42461 2400 1991 Sep 14 5.33E-13 ( 6.6) 8.00E-13 (18.9) 1.56E-12 (26.8) 4.37E-13 (15.5) 4.82E-13 (15.2) 2.51E-12 (49.2)
€ Eri 22032 4199 1984 Ene 18  4.35E-13 (11.1)  1.59E-13 (11.2) 8.49E-13 (42.3) 2.93E-13 (23.6) 2.30E-13 (20.8) 1.17E-12 (48.3)
V711 Tau 48677 1770 1993 Sep 18 1.06E-12 ( 8.9) 4.40E-13 (15.1) 2.62E-12 (39.7) 6.15E-13 (23.6) 4.51E-13 (16.0) 3.56E-12 (39.3)
V711 Tau 48686 480 1993 Sep 19 5.53E-12 (11.1)  2.07E-12 (16.7) 7.76E-12 (45.7) 4.41E-12 (40.1) 2.39E-12 (22.7)  2.69E-11 (59.0)
Capella 35279 600 1989 Ene 7  1.53E-11 (24.6) 8.01E-12 (40.4) 2.54E-11 (56.7) 1.40E-11 (59.0) 9.36E-12 (43.1) 4.16E-11 (59.0)
AB Dor 40495 5400 1990 Dic 30  5.39E-13 (11.9) 2.13E-13 (18.2) 6.22E-13 (47.5) 2.55E-13 (26.2) 1.77E-13 (21.1) 1.33E-12 (62.8)
YY Gem 18693 5700 1982 Nov 30  1.51E-13 (4.2) 6.60E-14 ( 5.7) 2.31E-13 (16.8) 1.55E-13 (11.5) ..+ 4.68E-13 (20.0)
Procyon 27836 60 1986 Mar 3  4.10E-12 ( 5.3)  2.69E-12 ( 9.7) 9.09E-12 (27.1)  2.79E-12 ( 9.7)  2.78E-12 ( 8.2) 1.12E-11 (19.5)
o Gem 7265 2400 1979 Nov 29  1.07E-12 (17.7) 1.17E-12 (37.0) 1.62FE-12 (49.8) 8.96F-13 (27.8) 7.31E-13 (26.5) 3.07E-12 (59.6)
o Gem (f) 7970 1800 1980 Feb 17  1.79E-12 (19.4) 1.58E-12 (33. 8 2.73E-12 (51.9)  1.08E-12 (34.6) 1.00E-12 (28.5) 4.34E-12 (51.3)
BF Lyn 56258 3600 1995 Dic 1 1.32E-13 ( 2.4) 2.82E-13 (22.7) 5.61E-14 ( 4.9) 2.29E-14 (1 3.3) 4.37E-13 (23.3)
LQ Hya 49607 10798 1993 Dic 16  1.09E-13 ( 4.7)  4.51E-14 ( 8. wv 2.48E-13 (36.0) 9.87E-14 (17.1)  4.23E-14 ( 9.3) 4.22E-13 (44.4)
DH Leo 30661 12599 1987 Mar 30 8.41E-14 ( 4.2) 5.76E-14 ( 8.9) 2.56E-13 (30.7) 7.45E-14 (11.4) 2.69E-14 ( 4.4) 3.89E-13 (31.9)
£§UMaB 53020 1200 1994 Dic 9 5.39E-13 ( 3.2) 2.67E-13 (7.1) 8.59E-13 (23.5) 3.95E-13 (14.2) 2.51E-13 (11.6) 1.04E-12 (27.4)
BH CVn 7344 2100 1979 Dic 8 5.14E-13 ( 7.9) 3.39E-13 (13.9) 9.41E-13 (33.3) 5.07E-13 (19.6) 3.63E-13 (15.9) 1.45E-12 (32.3)
o Cen B 19705 2400 1993 Apr 11 8.23E-13 ( 8.0) - 1.33E-12 (23.8)  3.02E-13 (9.9) 1.72E-13 ( 6.1) 1.05E-12 (24.4)
o2 CrB 33823 2400 1988 Jun 28  9.19E-13 (11.8) 4.19E-13 (17.0) 1.49E-12 (50.7) 7.90E-13 (35.4) 4.81E-13 (25.0) 2.61E-12 (60.5)
V824 Ara 15018 6000 1981 Sep 17 3.92E-13 (9.6) 1.30E-13 ( 9.4) 4.99FE-13 (22.0) 1.65E-13 (13.8) 1.24E-13 (11.9) 6.76E-13 (30.2)
V478 Lyr 24495 10800 1984 Nov 17 4.05E-14 ( 3.3) 3.47E-14 ( 8.0) 1.09E-13 (23.6) 6.01E-14 (11.1) 2.73E-14 ( 7.2) 1.81E-13 (26.2)
ER Vul 41645 6000 1991 May 17  1.29E-13 ( 3.8)  5.75E-14 ( 6.0) 2.99E-13 (31.4) 1.69E-13 (20.2) 1.31E-13 (16.6) 6.05E-13 (39.6)
AR Lac 15159 6000 1981 Oct 2 .- 1.80E-13 (16.9) 7.82E-13 (34.9) 2.40E-13 (26.5) 2.65E-13 (26.3) 1.49E-12 (65.4)
AR Lac (f) 40316 1800 1990 Dic 13  1.07E-12 (10.8) 5.16E-13 (17.6) 1.41E-12 (46.2) 7.56E-13 (32.4) 5.32E-13 (25.9) 4.11E-12 (52.1)
FK Aqr 6476 7800 1979 Sep 11 1.93E-13 ( 9.0) 1.10E-13 (12.1) 2.93E-13 (25.6) 1.14E-13 (13.1) 9.37E-14 (11.9) 6.73E-13 (39.0)
A And 43189 1920 1991 Nov 23  1.46E-12 (11.8) 5.03E-13 (19.3) 1.95E-12 (55.8) 1.09E-12 (36.9) 9.40E-13 (36.5) 3.04E-12 (40.7)
A And (f) 18481 15000 1982 Nov 6 2.36E-12 (19.4) 9.84E-13 (26.3) 2.40E-12 (53.8) 1.49E-12 (43.5) 1.19E-12 (39.4) 5.29E-12 (55.9)
IT Peg 29215 10800 1986 Sep 14 1.17E-13 ( 7.2) 6.19E-14 (10.2) 2.45E-13 (21.8) 8.91E-14 (16.7) 9.14E-14 (15.8) 4.82E-13 (39.5)
T Peg (f) 39592 4800 1990 Sep 6 1.71E-12 (24.8)  1.90E-13 (13.2) 1.25E-12 (53.6) 1.16E-12 (55.3) 6.56E-13 (34.1) 5.32E-12 (63.0)
BY Dra 15177 7200 1981 Oct 4 1.28E-13 ( 6.2) 1.28E-13 (17.1) 2.69E-13 (26.2) 5.18E-14 ( 9.4) 5.51E-14 (10.4) 5.05E-13 (40.6)
NorTa. Columna (1): Las estrellas marcadas con (f) van referidas al espectro de la estrella en estado activo o en una fulguracién. La columna

(2) muestra el nimero de espectro SWP. Columnas (3) y (4) representan el tiempo de exposicién y la fecha, respectivamente, de la observacién.

Columnas (5) a (10) representan el fluyjo medido en Tierra, en erg em™ “s~

2

y S/N en paréntesis (S/N es la relacién sefial ruido, i.

e., el fluyjo total

en la linea [menos el correspondiente continuo] dividido por la raiz cuadrada de la suma cuadrética de los errores asociados a cada punto de la linea espectral).



Capitulo 6

La Distribucion de la Medida de
Emision

En este capitulo se describe el significado de la Distribucién de la Medida de Emisién, los
diversos métodos utilizados para su determinacion, algunas correcciones que son necesarias
hacer a la hora de comparar los resultados de este trabajo con los presentados por otros
autores, y un ejemplo de la aplicacién de éste método a una estrella, A And, en la que se
analizaron de forma separada los espectros de fulguraciones y de las etapas quiescentes, y se
utilizé dicha informacién para estimar la Distribucién de la Medida de Emisién (EMD) en
dicho sistema, y los cambios producidos durante las fulguraciones. El método y definiciones
seguidos en esta tesis son similares a los empleados por Dupree et al. (1993) y Brickhouse
& Dupree (1998), basados en la idea original de Pottasch (1963).

6.1 Definicién

En un plasma épticamente delgado, bajo condiciones de equilibrio de ionizacién, la inten-
sidad de una linea de emisién desde el nivel k al j, I, en unidades de ergs cm~ ! s

viene dada por

Py

k= gz [ NeNudV (6.1)

donde Py = vij, siendo r la distancia en cm, y [ NeNgdV es la medida de emisidn

(EM) en cm 3. N,y Ny representan las densidades de electrones y de hidrégeno en cm 3,

respectivamente. La emisividad volumétrica e, en unidades de ergs cm™3 s™!, viene dada

por

,_he
D)

donde N}, es la densidad, en cm™2, del nivel superior y Ayj es la probabilidad de
transicién atémica en s—!. Por tanto podemos expresar Nj de la siguiente forma:

Ny A, (6.2)

N, N;on, Nz N
= Kk Ztion 22 TH N (6.3)
Nion Nz Npg N,

Ni
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donde Nj/Nijop, es la solucién de las ecuaciones de poblamiento de nivel para el nivel
k relativas al poblamiento del estado de ionizacién “ion”; N;on/Nz es la poblacién del ion
ion relativa a la poblacién total del elemento Z, derivado del balance de ionizacién; Nz /Ny
es la abundancia del elemento relativo a hidrégeno; y Ng /N, tiene un valor supuesto de
0.8 para gas totalmente ionizado con abundancia césmica (Brickhouse & Dupree, 1998).
Por tanto, podemos expresar la Medida de Emisién como: EM[em™3] = 0.8 [ N2dV, o
aproximadamente como EM[ecm ™3] ~ 0.8 N2 V.

El modelo atémico de emisién proporciona los valores de P, para una cierta tem-
peratura, por lo que la medida de emisién evaluada ha de cubrir el mismo rango de
temperatura. De este modo, (6.1) nos queda:

1
I

l=n
=13 Y Py EM, (6.4)
=1

donde P, y EM son evaluados para cada una de las temperaturas T; en una red
de n valores de temperatura, descrita por el modelo atémico. Muchos autores optan por
considerar tan solo la temperatura en el maximo de la funcién P, con lo que la ecuacién
se simplifica hasta una ecuacién lineal para cada linea espectral a evaluar, quedando para
cada linea:

1
Ijlc = m P)\,Tmam EMrmaz (6'5)

Cualquier método que tenga por intencién describir la intensidad Ij; definida en
(6.1), necesitard de un modelo de emisién atémica que de cuenta de algunos de estos
parametros. De modo que, si queremos justificar la intensidad observada en una linea,
necesitaremos construir un modelo que suponga una abundancia para el elemento Z, y un
valor para la densidad electrénica (N,). Con este modelo, se calcula un rango de valores
de las emisividades en forma de (Py) para las distintas densidades electrénicas.

6.2 Diferentes aproximaciones a los cdlculos de la Medida
de Emision

Se puede decir que hay bésicamente dos métodos usados habitualmente para determinar
la EMD de una estrella: los modelos de ajuste espectral (“spectral-fitting” models), y
los modelos basados en lineas (“line-based” models). Ademds, en los modelos basados
en lineas, la mayoria de los autores usan alguna aproximaciéon para ahorrar tiempo en el
proceso y/o hacer determinaciones mis automadticas.

6.2.1 Modelos de ajuste espectral

También conocidos como “modelos de ajuste global” (global-fitting models), la primera
familia de métodos consiste en tomar un modelo de emisién atémica que cubra el rango
espectral a ser estudiado (el EUV en nuestro caso). Se pueden encontrar andlisis usando
modelos de ajuste global en Schrijver et al. (1995); Mewe et al. (1995); Kaastra et al. (1996);
Guedel et al. (1997) y mds recientemente en Audard et al. (2001). Este tipo de modelos
trata de ajustar todo el espectro, tanto lineas como continuo, como un todo, dejando
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las abundancias de los distintos elementos como pardmetros libres en el método. De
este modo se van intentando diferentes valores de las abundancias para crear un espectro
“artificial” que se intenta ajustar al observado (usando como variables los valores de la
EM), obteniendo los mejores ajustes en cada caso (normalmente estimado a través del
test x?2), y finalmente los mejores ajustes de entre los intentados, son elegidos como los
mejores valores de la EMD. Algunas veces también se deja la densidad de columna de
hidrégeno, responsable de la absorcién de ISM, como otro pardmetro libre. Normalmente,
cuando se aplican estos métodos a espectros de baja resolucién, consiguen explicar los
espectros observados con un nimero pequenio de valores de la EM (2 o 3), con lo que no se
puede hablar de distribucion de la medida de emisién propiamente dicha. Estos métodos
adolecen de varios defectos:

e Estos métodos usan demasiados pardmetros libres (en especial las abundancias de
los distintos elementos), y los datos relacionados con las abundancias son muy poco
conocidos, y con poca precisién, para las coronas estelares, por lo que el usuario se ve
obligado a probar distintos valores para las abundancias, dejando a veces las mismas
fijadas en los valores de la metalicidad solar, para asi poder disminuir el niimero
de parametros libres. Tal aproximacion es bastante arbitraria, y puede conducir a
conclusiones erroneas.

e A menos que el usuario este 100% seguro de que su modelo de emisién contempla
todas las lineas débiles que aparecen en la region espectral, éstos métodos corren el
riesgo de cometer demasiados errores derivados de las lineas més débiles.

e El ajuste del continuo es muy poco preciso en estos métodos. El continuo se ve afec-
tado por varios factores (ver § 4.4): (a) una miriada de lineas débiles de diferentes
elementos con distintas abundancias, forman un continuo aparente, y por supuesto
dificilmente identificable, como acabamos de mencionar; (b) el continuo estd muy
afectado por la abundancia de elementos metdlicos, especialmente el hierro (en el
rango cubierto por EUVE). Una abundancia menor de hierro implica una mayor
presencia de hidrdgeno, el agente principal que proporciona los electrones que for-
man el continuo del bremsstrahlung, llevando a un cociente lineas/continuo mas bajo
en apariencia; (c) la pobre estimacion del continuo de bremsstrahlung hecha por los
modelos que tan solo proporcionan una vaga estimacién basada principalmente en
electrones procedentes de hidrégeno; (d) la forma del continuo en esta regién espec-
tral varia poco con la temperatura de emisién del plasma, confundiendo cualquier
posible determinacién de los cambios del continuo con la temperatura (ver Fig. 4.2).

e El “extremo caliente” (“hot tail”) de la EMD (para log T[K]27.2) encontrado en al-
gunos casos (Schrijver et al., 1995) es un resultado basicamente del intento de ajustar
el continuo sin modificar pardmetros como la abundancia, de modo que en muchas
ocasiones es necesario disminuir la abundancia de hierro para poder dar cuenta del
continuo observado y obtener unos resultados en las altas temperaturas mas acordes
con las lineas observadas que se forman en dichas temperaturas. Normalmente estos
métodos aplicados a datos del EUVE acaban por llegar a la conclusiéon de que la
abundancia de hierro es muy baja, lo que no deja de ser un resultado bastante arti-
ficial, producto del uso de un método de ajuste deficiente. La incorporacién reciente
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de nuevos datos de emisién atémica solventa parcialmente este problema, pero en
cualquier caso refleja el peligro derivado de usar estos métodos.

e El tipo de funciones usadas para realizar el ajuste global, generalmente una com-
binacién de polinomios, dificilmente puede discriminar entre una solucién “suave”,
y una mas abrupta que combine estrechas elevaciones y pendientes rectas como las
que se encuentran en este trabajo. Si bien pueden resultar ttiles para encontrar los
maximos de estas jorobas, acotan muy mal la anchura y altura de las mismas.

Frecuentemente, el gran nimero de parametros libres presentes en estos modelos los
conduce a ajustar el espectro observado en baja resolucién con un nimero pequeno de
valores de la EM, 2 o 3, dado que las abundancias de los elementos tienen mas peso en
el ajuste global de dichos espectros que el ajuste de las lineas espectrales. En el caso de
espectros de alta resolucién, y si olvidamos el problema del continuo, el procedimiento
automadtico tiende a ajustar las dos o tres lineas mas brillantes, despreciando la influencia
de la mayoria de las demas lineas.

Estos métodos resultan muy utiles para los espectros de baja resoluciéon, donde no
hay lineas espectrales que puedan ser identificadas, y sélo es posible llevar a cabo un ajuste
a todo el espectro. De este modo es posible tener una idea bastante buena de cuiles son
los niveles generales de emisiéon, aunque las abundancias siempre pueden confundir este
nivel, y no es posible desacoplar sus efectos de los propios del nivel general de la EM. Pero
cualquier intento de usar este tipo de procedimientos con espectros de alta resolucién,
como los obtenidos por EUVE, debe ser evitado, al menos mientras los modelos de emision
atémica tengan suficiente eficiencia, las abundancias coronales sean bien conocida, y se
mejore la aproximacién matematica de los ajustes para hacerla méas sensible a EMDs no
suaves, ya que de otro modo los resultados pueden ser un completo desastre. Por ejemplo
resulta llamativo ver el caso de EK Dra (Guedel et al., 1997), donde el empleo de los
métodos de ajuste global con datos de EUVE lleva a una EMD con un pico de emisién
en torno a log T(K)~6.4, cuando el espectro estd claramente dominado por lineas de
Fe XVIII a Fe XXIII que se forman en torno a log T(K)~6.9, donde el empleo de estos
métodos encuentra un minimo muy profundo.

6.2.2 Modelos basados en lineas

Los modelos basados en lineas, en lugar de intentar ajustar todo el espectro, funcionan
directamente con las medidas de los flujos de las lineas. El investigador mide uno por
uno los flujos procedentes de cada linea, y a continuacién se aplica la correspondiente
emisividad de cada linea con una EMD, de modo que se puede comparar los flujos predichos
y observados. El principal problema de este método procede de la determinacién del
continuo que luego se elige como origen de la linea, y desde el cual se han de medir los
flujos de las lineas observadas. Se estima, por tanto, un continuo local aparente para medir
las lineas y asi minimizar los problemas asociados al continuo.

Una de las ventajas respecto a los modelos de ajuste espectral es el hecho de que se
introducen menos incertidumbres por el desconocimiento de la abundancia de los distintos
elementos en los modelos, dado que en el caso de EUVE estos modelos usan sélo lineas de
hierro, con lo que cualquier cambio en el valor de la abundancia tendria como consecuencia
s6lo un efecto aditivo sobre la forma de la EMD entera. Por tanto, un buen modelo de
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emisién atémica puede llevarnos a una determinacién mejor de la EMD a partir de datos
EUVE, donde la mayoria de las lineas brillantes son lineas de hierro.

La aproximaciéon de las lineas formadas en 1-T

Lamentablemente, a pesar del potencial que dan los modelos basados en lineas, la mayoria
de los autores prefieren usar sélo la emisién de las lineas como si estas estuvieran producidas
en una sola temperatura, el pico de la funcién de emisividad, con la consiguiente pérdida de
informacién procedente de la red de temperaturas donde se forma, la linea, y posiblemente
derivando en resultados erréneos como consecuencia. Esta informacion es muy valiosa y
como veremos en las EMDs derivadas usando la totalidad de la funciéon de emisividad,
esta aproximacion puede llevar a sobrestimar la EMD en 0.3 dex, si bien la forma de la
EMD no se verd muy afectada si tenemos un nimero suficiente de lineas para acotar la
distribucién. Una forma de aminorar los efectos negativos de esta aproximacién consiste
en integrar la funcién de emisividad en todo el rango de temperaturas de formacién de la
linea, lo que coloca los valores de 1a EM en una medida apropiada, aunque sigue presente la
pérdida de informacién derivada de la estructura de la funcién de emisividad. La ventaja
de usar esta aproximacién reside en el ahorro de tiempo empleado en la determinacién de
la EMD. Tal aproximacién permite la simplificacién del modelo mediante el uso de una
ecuacién para la emisién de cada linea, asi que a partir de (6.5) nos queda:

EM(T) = dnr® 3 (cm™3) (6.6)
Py

Como consecuencia tendremos un sistema de ecuaciones sobredeterminado, con mas
ecuaciones que incognitas y por tanto cierta ambigiiedad en el resultado, lo que lleva a
algunos autores a desarrollar distintas formas de tener en cuenta este problema. Puede
encontrarse una discusién mds amplia sobre este tema en Bowyer et al. (2000).

Otra aproximacién que es comun entre algunos autores consiste en considerar que
todas las lineas son independientes de la densidad electrénica, dado que no es de esperar
que, en general, la EMD cambie de forma sustancial para diferentes valores de dicho
pardmetro. Esta es una aproximacién innecesaria cuando hay un cierto conocimiento de
los valores de la densidad electrénica, derivados a partir de distintos diagnésticos, y basta
introducir unos pequenos cambios en el programa usado para la determinacién de las EMs,
que podrian tener en cuenta este detalle. Lineas como Fe XXI A128.7 pueden variar mucho
su flujo dependiendo de la densidad considerada (el flujo de esta linea puede caer a un
~30% para log N,[em 3] ~13 respecto a su flujo con log N.[em 3] ~11).

6.3 EMD y DEM

Como acabamos de ver, hemos definido la Distribucién de la Medida de Emisién (EMD,
procedente de “Emission Measure Distribution”) definiendo la Medida de Emisién (EM)
en una temperatura T, como:

Tota
EM (T,) :/ N, Ny dV (6.7)
To—a
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Pero algunos autores prefieren usar la Medida de Emision Diferencial (DEM, del
término “Differential Emission Measure”), y prefieren denominar la cantidad anterior como
Medida de Emisién de Volumen (VEM, de “Volume Emission Measure”). Es importante
no confundir ambos términos. La DEM estd definida como sigue:

DEM dT = N, Ny dV (6.8)

Si queremos relacionar DEM y EMD, podemos integrar dentro de un intervalo de
temperatura 2« alrededor de la temperatura T,:

To+a Tota
/ DEM dT = / N, Ny dv (6.9)
Te—a To—«
To+a
/ DEM dT = EM (T,) (6.10)
To—a
DEM AT = EM(T,) (6.11)

En la mayoria de los casos, la Medida de Emisién de expresa como funcién de log T,,.
Para estos casos:

d 1 T T
— T=Inl0— — T)=dl' = AT=——A T 12
T log In10 T~ 10 d(logT) = dT = 10 (logT) (6.12)

asi que, considerando (6.11):

EM(T,) In10

DEM =
Ty A(logT)

(6.13)

o en escala logaritmica:

log DEM = log EM(Ty,) — log Ty, + log (In 10) — log[A(log T)] (6.14)

donde A(log T) es la red de temperaturas en escala logaritmica (normalmente 0.1).

6.4 El Método

El método usado en esta tesis para la determinacién de la EMD es un método basado en
lineas, siguiendo Dupree et al. (1993) y Brickhouse & Dupree (1998). El método trata de
emplear todo el potencial proporcionado por los modelos de emisividad atémica, evitando
la aproximacion seguida por muchos autores consistente en asumir toda la emisién de una
linea como procedente de la temperatura del pico de emisividad. Tan s6lo se emplean lineas
de Fe en el rango EUV, evitando asi problemas derivados de una estimacioén incorrecta de
las abundancias en este rango. El método puede describirse como sigue (ver Fig. 6.1):

1. Se miden los flujos de las lineas visibles en espectros en la regién UV, generalmente
de los espectros IUE NEWSIPS (solo se ha usado una medida tomada con ORFEUS,
ver Tabla 5.2). Estos flujos ya vienen corregidos de la respuesta instrumental y el
tiempo de exposicién. No es necesario hacer correccién debida a absorcién en el ISM
a los datos UV.
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. CALCULOS
FLUJOS EUVE CORRECCION
(Hierro) ISM DENSIDAD
ELECTRONICA (Ne)
FLUJOS IUE CORRECCIONES
= EMD DE PRUEBA |
(0, C, Si, N) A LINEAS (Ne)

FLUJOS TEORICOS Y

FACTORES DE
CORRECCION (Ne

MEZCLAS CON
LINEAS (Hierro)

COMPARACION CON

FLUJOS OBSERVADOS

¢EMD

Evaluacién Fobs / Fpred

VALIDA?

en todas las lineas

()

Fig. 6.1.— Vista esquemadtica del método usado para el cdlculo de la Distribucién de la Medida de
Emisién (EMD).

2. Se miden los flujos de las lineas de EUVE, por ejemplo usando la tarea incluida en
IRAF “splot”. Estas medidas necesitan ser corregidas para estar en las unidades
correctas (erg cm 2 s 1), y ser corregidas del drea efectiva de los detectores (SW,
MW y LW). Las medidas corregidas son los flujos de las lineas en Tierra.

3. Los flujos EUVE son corregidos de la absorcién de ISM. Se supone un valor para
la densidad de columna de hidrégeno (ver § 4.1, y Tabla 3.1 para la lista de valores
usados en cada estrella de la muestra), y un cociente He I/H 1=0.09 (Kimble et al.,
1993).

4. Los flujos corregidos de ISM pueden ser usados para determinar la densidad elec-
trénica cuando esté disponible un cociente de lineas dependiente de dicho valor (ver
§ 4.6).

5. Usando estos valores de la densidad electrénica (pueden ser diferentes para dis-
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tintos intervalos de temperatura), se calculan factores de correccién con objeto de
ser aplicados en los cdlculos de los flujos tedricos, inicialmente disponibles para un
log Ne(cm3)=11. Tan solo algunas lineas estdn afectadas de forma sustancial por
estos factores de correccién.

6. Se propone una EMD inicial para asi obtener una primera aproximacién. Con esta
EMD de prueba, se calculan los flujos teéricos en el rango UV y EUVE, usando los
modelos de emisividades descritos en § 6.4.1, y para una cierta distancia a la fuente.
En estos calculos se aplican los factores de correccién debido a la densidad electrénica
en los casos que sea necesario, ademas de tener en cuenta la superposicién de otras
lineas de hierro en el mismo rango de longitud de onda en que se observan las lineas
de EUVE. Cualquier cambio en la metalicidad de hierro se puede aplicar facilmente
en el codigo para evaluar el flujo de las lineas.

7. Se usa un indice que promedia los cuadrados de los cocientes entre los flujos obser-
vados y predichos, para asi poder evaluar la “calidad” del ajuste conseguido. Este
indice usa un filtro para promediar solo los valores dentro de ciertos margenes de
error (generalmente se usa un filtro con los valores de flujos de lineas superiores a
una S/N de 4). Los cocientes observados dan una buena clave de qué puntos de la
EMD necesitan ser cambiados para mejorar el ajuste.

8. Cada vez que se proporcione una nueva EMD, los flujos tedricos son calculados
de nuevo, y el indice evaluado. Con la ayuda del mencionado indice, y evitando
soluciones artificiales que no mejoren de forma sustancial el resultado, el usuario
debe decidir una estimacién final de la EMD.

Aunque el método puede ser automatizado parcialmente, usando el mencionado
indice como una funcién multivariable a minimizar, todos los intentos que conduje
acabaron en resultados no muy fiables. Un problema comiun entre los métodos de
minimizacién aplicados a funciones multivariable, es que siempre acaban “cayendo”
en un minimo local, y es muy dificil llegar a un minimo absoluto que a su vez sea
coherente (i.e., los valores que rodean ese minimo deben cambiar de forma suave,
reflejando una cierta convergencia).

6.4.1 Los modelos de emision atomica

Una parte crucial del andlisis reside en el modelo de emisiéon atémica empleado para la
estimaciéon de los flujos predichos para las lineas. Cualquier problema presente en el
modelo se transmitird en mayor o menor medida al analisis de la EMD. La evaluacién de
los errores con este método no es algo evidente, dado que no se trata del ajuste de ninguna
funcién como en otros métodos, y poner solo las barras de error correspondientes a los
flujos observados en las lineas podria llevar a una falsa sensacién de precisién. Sin lugar
a duda los mayores errores cometidos en el método procederan del modelo de emisién
atémica, por lo que conviene usar el mayor nimero de lineas posibles para aminorar estos
efectos en la medida de lo posible.

El modelo de emisién atémica empleado en este trabajo, en el que se basan los flujos
predichos en las lineas de emisién de hierro, es el modelo de Brickhouse, Raymond, & Smith
(1995) (RBS), basado en las mismas aproximaciones fisicas que el c6digo de Raymond &
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Smith (Raymond & Smith, 1977; Raymond, 1988). El lector puede encontrar informacién
exhaustiva sobre este y otros modelos de emisién atémica en estos articulos, de modo que
aqui me limitaré a senalar los aspectos mas importantes de los mismos. El modelo RBS
estd mas centrado en la emisiéon de lineas de hierro visibles en el rango EUVE, e incluye
lineas de Fe IX a Fe XXIV, excepto Fe XVII, cuyas lineas no se observan en este rango. Para
predecir las lineas formadas en el rango UV se han empleado las emisividades de Raymond
(1988), que incluye un rango méis amplio de elementos e iones. RBS estd confeccionado
usando las abundancias metélicas encontradas en la fotosfera por Allen (1973) (7.6 para el
hierro)!, y excepto para el caso de A And, donde se usa este valor, para las demés estrellas
se ha hecho una correccién a las emisividades de hierro para reflejar 1la abundancia de 7.67
predicha por Anders & Grevesse (1989), para asi reflejar un valor mds ampliamente usado
en la actualidad (ver § 6.5 para detalles sobre como corregir para distintos valores de la
abundancia).

Las aproximaciones esenciales de estos modelos consisten en suponer plasma épticamente
delgado en equilibrio de ionizacién (basado en proporciones de ionizacién y recombinacién
para valores bajos de la densidad), sin incluir fotoionizacién. El modelo RBS tiene en cuen-
ta la dependencia de la densidad electrénica en los coeficientes de excitacion colisional, re-
solviendo la totalidad de las las ecuaciones de equilibrio estadistico, e incluyendo todos los
coeficientes de transiciones radiativas y colisionales disponibles entre los niveles de energia
de los iones. Los coeficientes colisionales estdn basados en distribuciones Maxwellianas
de velocidades. Este modelo deja para futuros trabajos efectos fuera del equilibrio, tales
como dependencia temporal, total dependencia de la densidad electrénica, transferencia
radiativa en las lineas, fotoionizacién, y algunas distribuciones no-Maxwellianas.

El balance de ionizacién considerado en el modelo es de vital importancia. RBS
usa el equilibrio de ionizacién calculado por Arnaud & Raymond (1992), que no tiene en
cuenta efectos derivados de la presencia de altas densidades electrénicas, lo que provocaria
una, infra-valoracién de los efectos de recombinacién dielectrénica, que comienzan a ser
importantes para altas densidades. La estimaciéon proporcionada en Brickhouse et al.
(1995) para la mayoria de los estados de ionizacién apunta hacia efectos de ~ +15% en
la poblacién para un estado de ionizacién dado, si se aumenta al densidad electrénica dos
6rdenes de magnitud (de log Ny[em 3] ~ 11 a log Ne[em 3] ~ 13), excepto en el caso de
Fe XIV que decreceria la poblacién en torno al ~30%. En cualquier caso se debe tener
una cierta cautela a la hora de interpretar los resultados de la EMD, dado que los modelos
de emisién atémica ain tienen mucho que mejorar tanto en el caso de las lineas de hierro
como para, otros 4tomos. Una, versiéon muy mejorada de este modelo de emisién atémica,
ha sido incluida dentro del proyecto APEC (Smith et al., 2001) que incluye los datos
mas actualizados sobre emisién atémica, y que se encuentra actualmente en proceso de
publicacién. El empleo de la EMD en el futuro sin duda debe usar las mejoras introducidas
por este y otros modelos en los que se trabaja activamente en la actualidad para poder
justificar las observaciones de los satélites XMM y Chandra.

!La abundancia solar de hierro viene definida como (12. + log %), donde Z¢ representa el cociente

H
numérico de contenido de hierro sobre hidrégeno.
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6.4.2 Problemas de este método

Ningiin método desarrollado hasta la fecha para obtener una buena solucién de la EMD
es perfecto, y este no iba a ser una excepcién. Algunos de los problemas que pueden estar
detras de la utilizaciéon de este método son:

e Las incertidumbres en la determinacién de la absorcién por el ISM. Las consecuencias
que traen estas incertidumbres se notan especialmente en la regién log T(K)~6.0—
6.7, donde se generan las lineas que aparecen a altas longitudes de onda. Esto puede
llevar a un cambio en la pendiente de la EMD de esta region.

e La superposicion de lineas de elementos distintos del hierro, que no son evaluadas
en el flujo total al no haber aun disponibles ningin modelo de emisién atémica para
otros elementos suficientemente fiable en esta region.

e Algunos intervalos de temperatura estidn peor determinados gracias a la falta de
suficientes lineas con buena S/N (especialmente la regién de temperaturas mas altas
y la regién de la minima EMD, en torno a log T[K]~5.8 en la mayoria de las estrellas
de la muestra).

e La determinacién del continuo (muchas lineas débiles contribuyendo al espectro).

e Los propios modelos de emisién atémica, que naturalmente no son perfectos.

Las posibles soluciones que mejorarian este método: nuevos modelos de emisién
atomica deberian traer valores mas precisos para las lineas de hierro, ademdas de valores
fiables para otros elementos. Aunque la falta de informacién sobre la abundancia de
estos elementos seguird siendo una fuente de incertidumbre importante, puede ayudar a
obtener una mejor determinacién de la contaminacién de lineas de hierro debida a otros
elementos. La mejora de nuevos instrumentos en futuras misiones espaciales puede traer
también mejores valores de la S/N en el rango EUV, reduciendo la debilidad del modelo en
intervalos donde no hay suficientes lineas. En cualquier caso la incertidumbre introducida
por la absorcién de ISM no es ficil que se vea reducida. Finalmente, el uso de datos
conseguido a longitudes de onda mas cortas, como los procedentes de XMM y Chandra,
reduce mucho este problema, y puede ayudar también a acotar mucho mejor la EMD para
temperaturas por encima de log T(K)2>7.2.

6.5 Correcciones para comparar con otras EMDs

A la hora de comparar las EMDs calculadas por diferentes autores se deben tener en
cuenta algunas correcciones a hacer. En algin caso, como el del uso de unos valores
diferentes en la absorcién producida por el ISM, no queda mdas remedio que rehacer la
EMD completa, pero en otros casos las correcciones afectan a toda la EMD en la misma
manera. A continuacién describo las tres mas comunes:

Correcciones debidas a la distancia

Trabajos publicados con anterioridad a los resultados de HIPPARCOS (Perryman et al.,
1997) cuentan con valores diferentes de las distancias a los empleados en este y otros
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trabajos m&ds modernos. La correccién a llevar a cabo debida a la distancia afecta de
forma igual a toda la EMD?2. El uso de una distancia mayor, d’, que la usada inicialmente,
d, obliga a una mayor medida de emisién para poder justificar el flujo observado en la
linea. A partir de (6.5) es ficil llegar a:

EMI d12
Fo il log EM' —log EM =2 (logd' — logd) (6.15)

por lo que

!

A(log EM) = 2log % (6.16)

Uso de diferentes abundancias

El uso de diferentes abundancias metélicas puede afectar notablemente a EMDs deducidas
a partir de lineas de d4tomos diferentes, pero en el caso de nuestro estudio en el rango EUVE
sélo se estan empleando lineas de hierro, por lo que el uso de un valor diferente conllevara
un simple desplazamiento vertical en todo el rango cubierto por EUVE (no asi en la zona
de las bajas temperaturas, donde se han empleado lineas de distintos 4tomos).

Una abundancia mayor a la usada por los modelos atémicos repercute en una mayor
emisividad de la linea correspondiente, por lo que con una medida de emisién menor
podremos justificar el mismo flujo observado. Por tanto, si se quiere pasar de unos valores
de la emisividad dados por Allen (1973) (7.6 para el hierro, ver 6.4.1) a una abundancia
mayor, como la usada por Anders & Grevesse (1989) (7.67), bastard bajar el valor de
la medida de emisién en 0.07 dex (log EM' = log EM — 0.07, siendo EM’ los valores
calculados con la nueva abundancia), dado que los valores de la metalicidad vienen dados
en escala logaritmica.

Empleo de una sola temperatura para justificar el flujo de toda la linea

Una de las aproximaciones mas comunes, como hemos visto anteriormente, es la de emplear
el valor de la emisividad en la temperatura de maxima emisién de la linea, lo que supone
estimar un limite superior de la EMD. Dado que esta correcciéon puede tener una influencia
diferente dependiendo del nimero de lineas usadas para el ajuste, no es posible dar una
receta clara para corregir estos efectos, pero la comparacién que he hecho con funciones de
EMD estimadas usando este método con los mismos modelos de emisién atémica empleados
en esta tesis, permite observar desplazamientos de ~0.3 dex en la EMD, aunque este valor
fluctia ligeramente a lo largo de la EMD.

6.6 Un ejemplo: A And

Como ejemplo del método descrito, a continuacién muestro la aplicacién de todo el proceso
al estudio de la EMD de A And durante las etapas de quiescencia y en la emisién de dos

2 Aunque en algunos casos el uso de un valor distinto de la distancia lleva al empleo de valores también
diferentes de la densidad de columna de hidrégeno en el medio interestelar, dependiendo del método usado
para su determinacién
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F1G. 6.2.— Curva de luz EUVE/DS (con intervalos de 600 segundos) en funcién de la Fecha Juliana
(eje inferior) y la fase orbital (eje superior; Walker, 1944) en Julio/Agosto de 1997. En la fase orbital 1.0
la estrella secundaria (no observada) estarfa situada detrds de la primaria. Los puntos con S/N menor
a 5 han sido descartados. Las barras de error representan un nivel de error 1o en el flujo (medido en
cts s71). Las lineas verticales marcan la separacién entre los segmentos A, B, C y D.

fulguraciones. Esta seccién ha sido adaptada a partir de la publicacién Sanz-Forcada et al.
(2001a) para ajustarse al formato de esta tesis.

A And (HR 8961, HD 222107) es un sistema binario espectroscépico cercano y no
eclipsante, del tipo RS CVn (d = 25.81p¢, Perryman et al., 1997) en cuyo espectro sélo
se ve una estrella de tipo G8IV—III. Los sistemas de tipo RS CVn se caracterizan por
una intensa emisién en ultravioleta, EUV y rayos-X debido a que la rotacién provoca
un potente dinamo magnético. A And es el segundo sistema mas brillante del grupo,
y su periodo fotométrico (54.33 dias; Perryman et al., 1997) tiene la particularidad de
ser muy diferente del periodo orbital (20.5212 days; Walker, 1944), lo que implica que
sus movimientos de rotacién y orbital no se han sincronizado aiin por efecto de mareas
gravitatorias.

En la emisién de A And se supone normalmente que la mayoria de su emisién procede
de la estrella primaria, ya que la secundaria no se observa espectroscépicamente. La estrella
primaria muestra una velocidad de rotacién mds bien baja (v-sin i=6.5 km s~!; Donati
et al., 1995), y Henry et al. (1995) propusieron que la primaria debia de tener rotacién
diferencial para poder explicar las fluctuaciones observadas en su periodo fotométrico.
Henry et al. (1995) calcularon un ciclo de actividad de 11.1 ahos en A And, y Baliunas &
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Fic. 6.3.— Espectros EUVE/SW para A And durante los cuatro intervalos (ABCD) y el espectro
sumado. Los estados de ionizacién de hierro estdn sefialados en el panel superior en cada caso. Los
espectros han sido suavizados con promediados de 5 pixeles. Las lineas de puntos marcan el origen de
flujos de cada espectro.

Dupree (1982) encontraron una clara anticorrelacién entre la intensidad de las lineas de
H & K de Ca Il y las variaciones de la magnitud visual, mostrando lineas mas intensas de
calcio coincidiendo con las fases fotométricas de menor brillo. Esto confirma la relacién
entre emisiones cromosféricas y la presencia de manchas en la fotosfera de A And (més
manchas en coincidencia con lineas de emisién mds intensas de Ca II). El espectro éptico
de A\ And muestra intensas lineas de Ca IT H & K y un ligero llenado de la absorcién de Ha
y el triplete infrarrojo de calcio (Baliunas & Dupree, 1982; Dempsey et al., 1993a; Mallik,
1997; Fernandez-Figueroa et al., 1994).

Ortolani et al. (1997) analizaron observaciones de A And tomadas con ASCA y
ROSAT, obteniendo la temperatura y medida de emisién de dicho sistema. A partir de
los datos de ASCA, pudieron describir el espectro observado usando un ajuste de 2-T
(con log T1[K]=7.0, log T2[K]=7.6, log EM;[cm~3]=53.7, log EMs[cm~3]=52.8 y una
metalicidad Z~0.1 solar), mientras que la aplicacién del mismo tipo de ajuste (2-T) a los
datos de ROSAT proporciond valores mas bajos para las temperaturas (log T4[K]=6.7,
log T2[K]=7.2, log EM;[cm 3]=53.1, log EMy[cm~3]=53.4 y Z~0.25 solar). Las obser-
vaciones que se analizan aqui fueron conseguidas a través del programa de observadores
invitados (Guest Observer Program) de EUVE. El mayor interés de observar A And es que
se trata de una binaria de largo periodo, lo que permitié comparar estos datos con los
de varias binarias de corto periodo ya observadas con anterioridad, y asi poder estudiar
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Fic. 6.4.— Espectros EUVE/MW para A And durante los cuatro intervalos (ABCD) y el espectro
total. Los estados de ionizacién de hierro estian sefialados en el panel superior en cada caso, ademds de
las lineas de He IT A304 y A256. Los espectros han sido suavizados con promediados de 5 pixeles. Las
lineas de puntos marcan el origen de flujos de cada espectro.

los efectos de la rotacién en las estructuras coronales (Dupree et al., 1993; Brickhouse &
Dupree, 1998).

Las observaciones de A And recogidas por EUVE fueron tomadas en dos partes,
entre el 30 de Julio y el 3 de Agosto, y entre el 7y 14 de Agosto de 1997, totalizando 283
ks de observaciones, y abarcando un intervalo de 15 dias.

6.6.1 Andlisis de datos

El analisis correspondiente a la curva de luz ha sido incluido en su correspondiente seccién
(§ 3.3.5) con el resto de las estrellas de la muestra. Sin embargo aqui he vuelto a incluir la
curva de luz (Fig. 6.2) para poder mostrar la separacién que se ha hecho de los datos en
funcién de los niveles de actividad. Asi, la curva de luz muestra 4 secciones diferentes (A, B,
Cy D, con 66,562, 32,849, 60,055, y 123,464 s de tiempo de exposicién respectivamente). A
y D son estados quiescentes, mientras que B y C contienen las dos fulguraciones observadas.
Se han recolectado los espectros limitdndolos con un filtro temporal sobre estos intervalos
(Fig. 6.3 y 6.4 muestran los espectros de SW y MW). El espectro LW no se ha incluido
porque sélo mostraba suficiente senal para la linea He IT A304. Se ha construido un espectro
sumando también los espectros de A-D, totalizando 283,455 s. Las lineas identificadas en
el espectro sumado se muestran en la Tabla 6.1.

Como en el resto de las estrellas de la muestra, se han afiadido los datos procedentes
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TABLA 6.1 FLUJOS DE LAS LINEAS MEDIDAS EN EL ESPECTRO SUMADO DE EUVE EN A AND?

Alab Aobs Flujo en Tierra Flujo corregido®
Ton (A) (A)  Cuentas totales S/Nb (fotones cm™2 s7!)  (erg cm™ % s71)
Fe XVIII 93.92 93.99 308.9 114 5.42E-04 1.24E-13
Fe XXI 97.88 97.98 111.9 5.4 1.90E-04 4.21E-14
Fe XIX 101.55 101.56 144.1 6.9 2.38E-04 5.14E-14
Fe XXI 102.22 102.42 252.1 10.6 4.19E-04 8.98E-14
Fe XVIII 103.94 104.08 102.8 5.3 1.73E-04 3.66E-14
Fe XIX 108.37 108.41 456.8 11.3 7.79E-04 1.60E-13
Fe XXII 114.41 114.56 114.6 5.6 2.20E-04 4.36E-14
Fe XXII 117.17 117.28 549.5 18.0 1.13E-03 2.21E-13
Fe XX 118.66 118.78 174.7 8.2 3.72E-04 7.22E-14
Fe XX 121.83 121.97 254.8 12.0 6.01E-04 1.15E-13
Fe XXI 128.73 128.87 443.5 17.0 1.27E-03 2.35E-13
Fe XXIII¢ 132.85 133.04 1143.9 31.3 3.77E-03 6.87E-13
Fe XXII 135.78 135.92 276.2 13.7 9.83E-04 1.77E-13
Fe IX 171.07 171.42 24.5 2.6 2.75E-04 4.66E-14
Fe X 174.53 174.52 71.3 5.3 9.43E-04 1.59E-13
Fe XXIV 192.04 191.96 312.0 13.9 2.46E-03 4.10E-13
Fe XXIV 255.10 254.97 58.5 4.9 6.40E-04 1.38E-13
Fe XVI 335.41 335.03 44.8 4.1 3.46E-04 1.47E-13

@ Tiempo de exposicién total de 283455 s.

b /N es la relacién seiial ruido, S/[S + B(1 + 1/n)]'/2, donde S es la sefial neta, B es el fondo promedio estimado,
v n es la proporcién entre la sefial en la estrella y en el fondo (i.e., el cociente del nimero total de pixeles en el
fondo entre el nimero total de pixeles en la fuente), con un valor de n~10-15 en nuestras extracciones. S y B se
calcularon para el total de la sefial integrada en cada linea (menos el continuo para las lineas de SW) y el fondo
correspondiente.

¢ Flujo en Tierra corregido con log Ng (cm™2)=18.4540.15, con el cociente de abundancias de He I/H I igual a
0.09.

4 Solapada con la linea Fe XX \132.85.

del analisis de espectros de tipo NEWSIPS del archivo IUE, para asi poder ayudar a con-
struir la EMD de A And, al proporcionar flujos de lineas que son formadas a temperaturas
inferiores a las presentes en los espectros EUVE. Los datos quiescentes de IUE proceden
de un espectro de baja resolucién (~ 6 A) observado en Noviembre de 1994 (SWP 43189),
durante la fase orbital ¢,,,=0.58 (Walker, 1944) con un tiempo de exposicién de 1920 s. El
también espectro de baja resolucién, SWP 18481, fue registrado durante una fulguracién
en Noviembre de 1982 (Baliunas, Guinan, & Dupree, 1984), cuando el sistema se encon-
traba en ¢,,,=0.57, con un tiempo de exposiciéon de 1500 s. Los flujos IUE usados en la
determinacion de la EMD se muestran en la Tabla 5.2 junto con los del resto de estrellas
de la muestra total de la tesis.

Los espectros de EUVE (Fig. 6.3) muestran un continuo aparente bastante elevado
por debajo de 140 A. El espectro viene caracterizado por lineas espectrales de los estados
de ionizacién de Fe XVIII a Fe XXIV, ademds de dos lineas de Fe XVI con una S/N bastante
baja y que solo se distinguen en el segmento D. Con objeto de corregir los flujos observados
de la absorcién producida por el continuo de hidrégeno y helio presentes en el ISM, se ha
empleado un valor de log Ng(cm~?)=18.4540.15, obtenido a partir de medidas directas
sobre la absorcién de hidrégeno en el perfil de la linea de Lyman « con HST/GHRS (Wood
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Fic. 6.5.— N, derivada a partir de diagnésticos hechos con cocientes de lineas de dos estados

de ionizacién de hierro diferentes. Los cocientes mostrados son Fe XXI A102.22/A128.73 y Fe XXII
A114.41/A117.17 para los intervalos quiescentes (A+D) y las fulguraciones (B+C), y el espectro total.
Los cocientes observados han sido dibujados sobre las curvas tedricas con barras de error de 1-o repre-
sentando los errores observacionales combinados.

et al., 1996), ademds de una proporcién de He I/H I=0.09 (Kimble et al., 1993). El valor
empleado para la densidad de columna de hidrégeno es consistente con las barras de error
del cociente observado entre las lineas de Fe XVI A\ 335.41/360.80 en el segmento D, lo
que deriva en un promedio de log Ny (cm™2)=17.6, con un limite superior de 18.7. El
espectro sumado no permite la medicién de la linea de 360.80 A, que se encuentra situada
en el extremo del espectro de MW y muy afectada por ruido (ver Fig. 6.4).

Se ha inferido la densidad electrénica en la corona de A And a log T (K)=7.0, a partir
de los cocientes de los flujos observados (corregidos de absorcién interestelar) de Fe XXI
A 102.22/128.73 y Fe XXII A\ 114.41/117.17 en el espectro sumado, proporcionando un
promedio de log N.(cm 3)=12.3 (ver Fig. 6.5). Las emisividades de las lineas de hierro
han sido modificadas teniendo en cuenta este valor para N.. Los modelos atémicos de
Fe XXI y Fe XXII dueron tomados de Brickhouse et al. (1995).

En el anélisis basado en lineas de la EMD de A And que incluyo aqui, se utilizaron las
emisividades calculadas a partir de Raymond (1988) para las lineas de IUE, y Brickhouse
et al. (1995) para las lineas de hierro de EUVE, basadas en una abundancia solar para el
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TABLA 6.2 VALORES DE LA EMD PARA LOS DISTINTOS SEGMENTOS®

log T log EM? log T log EM?
(K) A B C D Total  (K) A B C D Total

4.0 53.00 52.50 52.50 53.00 53.00 6.0 50.70:  50.70:  50.70:  50.70:  50.70:
4.1 52.50 52.20 52.20 52.50 52.50 6.1 50.60:  50.60: 50.60: 50.60: 50.60:
4.2 52.20 51.95 51.95 52.20 52.20 6.2 50.60:  50.60: 50.60: 50.60: 50.60:
4.3 52.00 51.85 51.85 52.00 52.00 6.3 50.50:  50.60: 50.70:  50.50:  50.50:
4.4 51.75 51.80 51.80 51.75 51.75 6.4 50.50:  50.80: 50.70:  50.50 50.50
4.5 51.60 51.80 51.80 51.60 51.60 6.5 50.50:  50.90: 50.80: 50.50 50.50
4.6 51.50 51.80 51.80 51.50 51.50 6.6 50.90 51.10 50.90 50.50 50.50
4.7 51.40 51.60 51.60 51.40 51.40 6.7 51.20 51.20 51.20 50.60 50.60
4.8 51.35 51.50 51.50 51.35 51.35 6.8 51.90 52.05 52.20 51.90 51.88
4.9 51.10 51.20 51.20 51.10 51.10 6.9 52.10 52.35 52.55 52.10 52.11
5.0 51.00 51.15 51.15 51.00 51.00 7.0 52.20 52.30 52.35 52.18 52.21
5.1 51.10 51.15 51.15 51.10 51.10 7.1 51.00 51.65 51.20 51.00 51.13
5.2 50.85 51.15 51.15 50.85 50.85 7.2 51.90 52.10 52.10 51.50 52.10
5.3 50.50 51.00 51.00 50.50 50.50 7.3 52.20 52.55 52.40 52.25 52.30
5.4 50.50:  50.90:  50.90: 50.50:  50.50: 7.4 52.25 52.30 52.27 52.20 52.25
5.5 50.50:  50.90:  50.90: 50.50:  50.50: 7.5 52.25:  52.20: 52.10:  52.10:  52.25:
5.6 50.70:  50.90: 50.90: 50.70:  50.70: 7.6 52.25: 52.20: 52.10:  52.10:  52.25:
5.7 50.80:  50.90: 50.90: 50.80: 50.80: 7.7 52.25:  52.20: 52.10:  52.10:  52.25:
5.8 50.85:  50.90: 50.90: 50.85: 50.85: 7.8 52.25:  52.20: 52.10:  52.10:  52.25:
5.9 50.90:  50.80: 50.80: 50.90: 50.90: .-

@ Los segmentos A y D son quiescentes, y B y C los activos.

b EM:f NeNgdV [cm*?’], donde N, y Npg son densidades electrénicas y de hidrégeno respectivamente, en
unidades de cm™3. Los valores indicados con : tienen mayor incertidumbre por la ausencia de suficientes lineas en
el correspondiente rango de temperatura.

hierro de 7.6 (Allen, 1973)3.

En el ajuste de la EMD aplicado a este caso, se ha buscado que todas las lineas con
S/N > 3 estén bien “ajustadas”, definido como un buen acuerdo entre los flujos observado
y predicho dentro de 0.2 dex. Como muestra la Figura 6.6, la mayoria de las linea estin
ajustadas dentro de 0.1 dex, con tan solo 4 lineas de Fe XX y Fe XXI entre 0.1 y 0.2 dex.

La EMD de los espectros sumados (ver Tabla 6.2 y Fig. 6.7) se ha usado para hacer
una estimacién del continuo presente en el espectro en el rango EUV, usando el Astrophys-
ical Plasma Emission Code (APEC; Smith et al., 2001), que incluye las contribuciones
debidas a bremsstrahlung, recombinacion radiativa, y emisiéon de dos fotones. La forma
del continuo viene dominada por el bremsstrahlung de plasma con log T.(K)2> 5.7, y no
es muy sensible a la forma detallada de la EMD. El continuo sufre una elevacién durante
las etapas con fulguraciones (B+C) respecto a las quiescentes (A+D) en un factor ~1.8
evaluado a 100 A, un incremento muy similar al observado en la linea de Fe XXIV \192.04
(Fig. 6.8). El continuo calculado sobre el espectro sumado decrece en un factor 2 en el
rango de 80 a 180 A, con un nivel que viene determinado bésicamente por el cociente de
abundancias de Fe/H. El nivel de continuo usado para las medidas de los flujos de las
lineas, determinado visualmente, es consistente con un cociente de abundancias de Fe/H
en el rango 0.3-1.0 veces el solar. No es posible precisar mejor la determinacién de abun-
dancias con el nivel actual de conocimientos acerca de las contribuciones de lineas débiles.

3Nétese que esta abundancia difiere ligeramente de la usada en el resto de estrellas de la muestra (7.67).
Ver § 6.4.1 y § 6.5 para mas detalles.
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TABLA 6.3 FLUJOS! DE LAS FULGURACIONES EN LA BANDA 80-170 A

Flujo (unidades de 103 erg)

Intervalo B Intervalo C

(32849 s) (60055 s)

Fulguracién (SW) 17.53 22.84
Fulguracién-D (SW)* 8.06 8.99
Fulguracién (DS) 10.46 14.58
Fulguracién-D (DS)t 4.92 6.48

f Flujo durante las fulguraciones menos el flujo en el intervalo quiescente D, usando un tiempo equivalente.

El flujo correspondiente al continuo local usado para la medida de los flujos de lineas, es
< 12% el del flujo de la linea en todos los casos, y por tanto los errores en el flujo neto
de la linea producidos por la localizacién del continuo son del mismo orden que el ruido
fotémico (ver Fig. 2.2), por lo que no afecta de forma significativa a la EMD.

Las Fig. 6.6 y Fig. 6.7 muestran la EMD para los espectros observados, con la regién
de bajas temperaturas (log T [K] < 5.3) definida por el espectro quiescente de IUE en los
intervalos A, D y el total, y el espectro IUE de la fulguracién para los segmentos B y C.
Los valores de la EMD se muestran en a Tabla 6.2. También se han incluido los datos
proporcionados por Ortolani et al. (1997) en la Fig. 6.6 para comparar con los resultados
de ASCA y ROSAT (corregidos para reflejar la misma metalicidad usada aqui). La Fig. 6.7
compara la EMD entre los distintos intervalos.

6.6.2 Discusién

La energia radiada durante las fulguraciones en el rango EUV ha sido medida de dos
maneras diferentes, a partir de la curva de luz DS, y en el espectro SW (ver Tabla 6.3):

e La curva de luz de DS ha sido integrado durante el tiempo transcurrido en los dos
intervalos con fulguraciones de forma individual, y calibrado usando el flujo en la
longitud de onda correspondiente a la maxima 4rea efectiva del detector (28 cm? a
90 A; Malina et al., 1994), y la correspondiente energia foténica. Esto lleva a un
valor minimo de la energia de la fulguracién en el EUV debido a que el drea efectiva
del telescopio DS cae para longitudes de onda superiores a 90 A donde ocurre buena
parte de la emisién.

e Es posible, en cambio, adoptar una forma maés precisa de obtener el resultado, medi-
ante la integracién del flujo total (corregido por el drea efectiva del detector a cada
longitud de onda) en el espectro SW, dentro de la banda 80-170 A en los segmentos
By C. Este flujo medido asi debe ser corregido usando el tiempo transcurrido du-
rante el intervalo de la fulguracién, debido a los vacios temporales presentes en los
datos®.

*Nuestro valor es similar al valor calculado por Osten & Brown (1999) para la misma fulguracién, tras
tener en cuenta que estos autores omitieron el factor 47 en el célculo del flujo total, no sustrajeron el flujo
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(Ortolani et al., 1997), corregidos para reflejar la abundancia solar de Allen (1973); las barras de error
muestran un nivel de certeza del 90% en estos valores. Las lineas més finas representan la funcién de
contribucién relativa de cada ion (la funcién de emisividad multiplicada por el EMD en cada punto). Panel
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del panel superior con S/N superior a 3. Las lineas de puntos denotan un factor 2. Los simbolos usados
son circulos rellenos para iones de Fe, circulos abiertos para N, diamantes para C, cuadrados para O, y
tridgngulos para Si. Se ha asumido una densidad electrénica de log N.(cm™2)=12.3, basada en las medidas

de Fe XXI y Fe XXII.
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FiG. 6.7.— Comparacién entre las EMDs de los diferentes segmentos. Las lineas de emisién for-
madas entre log T (K)=5.4 y 6.4 no se encuentran presentes en los espectros de IUE ni en los intervalos
individuales de EUVE, por tanto la EMD se ha omitido en esas regiones.

En ambos métodos los lujos fueron corregidos de la absorcién producida por el
continuo de hidrégeno y helio presentes en el ISM, multiplicados por 47d? (donde d es la
distancia a la estrella), y después se sustrajeron los valores del intervalo quiescente D, con
objeto de obtener la energia neta procedente de las fulguraciones.

Durante las fulguraciones (intervalos B y C) se han observado incrementos en las
lineas, respecto del intervalo quiescente D, en factores 1.3-2.8 (Fig. 6.8), mostrando un
patrén similar en los dos intervalos con fulguraciones para las lineas que no son sensibles
a la densidad electrénica.

Densidad electrdénica

La densidad electrénica derivada a partir Fe XXI y Fe XXII de en los espectros de los
intervalos quiescentes (A+D), activos (B4+C), y total (Fig. 6.5), indican valores més altos
para los intervalos con fulguraciones (log Ne[cm ™3] ~ 12.9f8:§) en contraste con los valores
més bajos de los intervalos quiescentes (log N[cmn 3] ~ 12.11’?\}‘; 4) ¥ el espectro total

(log Ne[em™3] ~ 12.3f8:2). Fe XXI indica que se produce incremento en la densidad

quiescente, no corrigieron de la absorcién del ISM, y usaron la mediana de la energia foténica en lugar de
la energia en el punto de méxima 4rea efectiva (R. Osten 2000, comunicacién privada).
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D, de varias lineas de hierro cuyas longitudes de onda estdn indicadas. La linea de Fe XXI \128.73,
sensible a los cambios de densidad electrénica, se ha senalado con barras de error de puntos.

electronica en un factor 6.6 en las fulguraciones, mientras que el resultado de Fe XXII,
aunque parece sugerir también un aumento de la densidad durante las fulguraciones, no es
tan concluyente. Como A And se encuentra en estado quiescente durante la mayoria de la
observacién, no es sorprendente que se encuentre una densidad baja en el espectro total.

Hemos estimado cudl seria la escala del tamano de la zona en la que se ha medido la
densidad electronica a partir del uso de los valores de la medida de emisién correspondientes
a Fe XXI A102.22 y A\128.73. EI volumen emisor es AV = 2.13 x 10?"c¢m3, y la escala del

1

tamano de la regién emisora es (AV)3 = 0.002R, para un radio estelar de R, = 7.4Rg
(Nordgren et al., 1999). Este es un valor bastante pequeno, similar a los encontrados
anteriormente en 44 Boo y Capella (Dupree et al., 1993; Brickhouse & Dupree, 1998).

La Distribucién de la Medida de Emision

La EMD muestra un claro incremento bastante estrecho, o joroba (del término en inglés
bump) en torno a log T.(K)=6.9, que ademds parece no cambiar de forma sustancial entre

SLa palabra inglesa bump podria traducirse en castellano como “joroba”, “bache” o “prominencia”, si
bien el tercer caso podria ser la traduccién mas correcta, esta puede llevar a confusiones con prominence
(protuberancia), por lo que se ha adoptado como traduccién el término “joroba”.
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los intervalos observados. La joroba ocurre en las temperaturas de maxima emisividad de
las lineas de Fe XVIII y Fe XIX. En el lateral con temperaturas més bajas, la pendiente de
la EMD viene determinada por la proporcién entre lineas de Fe XVI y Fe XVIII (Fe XVII no
es accesible en el rango EUV), y por tanto la EMD estd bien constrenida estadisticamente
entre log T¢(K)=6.5 y 7.0. La EMD esta peor acotada en el rango log T¢(K)=5.4-6.5, con
pocas lineas intensas en el drea. La caida de la EMD que hay en log T.(K)=7.1 puede ser
“subida”, pero no sin aumentar los errores en los cocientes de flujos observado/predicho
(ver Fig. 6.6), y en ningin caso puede subir hasta el nivel de los puntos circundantes.
Por encima de log T.(K)=7.1 la pendiente de la EMD no estd bien restringida, dado que
Fe XXIV es el estado de ionizacién de hierro més alto accesible con EUVE.

Dado que las lineas usadas para la elaboracién de la EMD por encima de log T (K)=6.5
son del mismo elemento, y muestran unos niveles de flujo muy significativos, las mayores
incertidumbres en la forma de la EMD son las sistemdticas. Brickhouse et al. (1995)
mostraron que las incertidumbres en los datos atéomicos aportan mucha incertidumbre a
estas lineas. Asi, los errores estimados procedentes de los coeficientes de excitacién son
consistentes con la dispersién encontrada en las intensidades de lineas originadas en el
mismo estado de ionizacién, mientras que los errores asociados al balance de ionizacion,
y por tanto a las proporciones entre los estados de estados de ionizacién adyacentes, son
inferiores a un factor 2. Las incertidumbres asociadas a la densidad de columna son in-
feriores al ~20%, con la excepcion de la linea con longitud de onda mé&s larga, Fe XVI
A335.41, para la cual la transmisién interestelar provoca una incertidumbre de un factor
~2. La incertidumbre en la forma de la EMD en la gran discontinuidad determinada por
la proporcién entre Fe XVI y Fe XVIII podria llegar a ser de un factor 4, atin asi inferior al
cambio producido en la medida de emisién. Por tanto podemos concluir que la joroba es
una caracteristica bastante robusta de la EMD. Las variaciones observadas en los flujos de
las lineas se explican bien con pequenos cambios en la EMD entre los diferentes intervalos.

La joroba caracteristica parece ser muy estable en su posiciéon cuando se calcula
la EMD de A And incluso durante las fulguraciones. Los cambios observados, de hasta
un factor 2.2 en el valor de EM en una temperatura dada, pueden ser explicados por la
presencia de mayor cantidad de material formando las lineas durante las fulguraciones que
en los intervalos quiescentes (como en el intervalo D). Asi, el material adicional necesario
para una densidad de log N,(cm™2)~13 alog T.(K)~7, ocupa un volumen emisor bastante
reducido, AV = 4 x 10?6 ¢m? — aproximadamente un quinto de la corona quiescente a esta
temperatura.

Se han incluido los valores de la EMD estimados a partir de datos de ASCA y ROSAT
usando ajustes de 2-T (Ortolani et al., 1997), para asi poder comparar con los datos de
EUVE, después de haber corregido estos valores para que reflejen la abundancia solar del
hierro de 7.6, dada por Allen (1973), que es la empleada por Brickhouse et al. (1995).
Estos valores de la EM no son notablemente discrepantes respecto a la EMD estimada con
EUVE, y los maximos estin en el entorno del maximo definido por los espectros de EUVE.
Dado que los modelos de 2-T fuerzan todo el material a radiar tan solo en 2 temperaturas.
Los valores de la EM deben ser necesariamente superiores a los determinados mediante el
uso de modelos continuos, si han de poder justificar el flujo observado.

Estos resultados han sido comparados con los resultados obtenidos usando andlisis
basados en lineas anteriores a esta tesis, para Capella (Dupree et al., 1993) y 44 Boo (Brick-
house & Dupree, 1998; Brickhouse et al., 2000) (ver Fig. 6.9). Esta comparacién muestra
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Fia. 6.9.— Comparacién entre la EMD de A And, Capella (Dupree et al., 1993) y 44 Boo (Brickhouse
& Dupree, 1998).

la presencia de una joroba ligeramente desplazada hacia temperaturas mas elevadas en el
caso de A And respecto a Capella, y coincidente con el pico de la EMD de 44 Boo. Por
otra parte, la binaria 44 Boo muestra una joroba mas ancha y menos pronunciada que el
de las otras dos estrellas®.

Se ha medido también la altura de la joroba de la EMD respecto de la linea que conec-
ta los puntos minimos circundantes, proporcionando un valor de Alog EM (cm™3)~0.75,
1.2 y 1.3 para 44 Boo, A And, y Capella, respectivamente. La pendiente de la EMD en
A And es creciente con la temperatura para temperaturas superiores a las de la joroba,
en contraste con el caso de Capella y 44 Boo. Una EMD creciente es la tinica manera de
justificar el flujo observado en las lineas de Fe XXIV presentes en el espectro de A And.
Debido a que la emision EUV de A And se origina inicamente en la estrella gigante obser-
vada en el sistema, en contraste con Capella o 44 Boo donde hay 2 estrellas contribuyendo
a la emisén coronal, la EMD de A And representa sin ambigiiedad la estructura de una
estrella sola. Estas observaciones confirman la importancia de la rotacién, mas que la
binariedad, en la estructuracién de la corona (Dupree & Brickhouse, 1996). También se
han encontrado pendientes similares en la EMD en el rango de log T, (K)=6.3-7.4, aunque

544 Boo es una binaria de contacto compuesta por dos estrellas enanas con un periodo orbital corto,
Pohtm.=0.2678 d (Gherega et al., 1994). Sus emisiones coronales son extremadamente intensas, provocando
el que la EMD tenga valores comparables a los de A And.
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con jorobas més estrechas, en otras 3 RS CVn (AR Lac, V711 Tau, y II Peg) por Griffiths
& Jordan (1998), con bumps alcanzando su mdximo a una log T.(K) de 6.8, 6.9 y 6.8
respectivamente. Pero conviene aclarar que la joroba calculada por estos autores, como se
comentard luego, estd afectada por el intervalo escogido para las temperaturas (0.3 dex),
superior al usado en nuestro modelo.

Como veremos mis adelante, en el andlisis de el resto de las estrellas de 1a muestra, es
comun entre algunas de las estrellas méas activas encontrar pendientes en la EMD similares
a las de A And, asi como jorobas con picos en las mismas temperaturas, tanto en el caso
de sistemas binarios como en estrellas aisladas (o pertenecientes a un sistema binario con
6rbita no cercana).

6.6.3 Conclusiones

El andlisis de los datos de A And, previo al estudio del resto de los sistemas en la muestra,
arroja las siguientes conclusiones:

e Se han derivado las Distribuciones de la Medida de Emisién (EMD) a partir de
los espectros de EUVE e IUE de A And. Una caracteristica distintiva de estas
distribuciones es la presencia de una joroba — un incremento local de la EMD -
sobre un rango de temperaturas restringido. En A And esta joroba ocurre en torno a
log T.(K)=6.9, y permanece constante en temperatura durante los distintos niveles
de actividad de la estrella, aunque el valor de la EMD cambia hasta en un factor
2.8.

e Dos fulguraciones fueron observadas en detalle en la curva de luz de A And, per-
mitiendo separar el andlisis procedente de los espectros de los intervalos quiescente
y activo. Este andlisis mostré que la EMD en una temperatura dada puede variar
hasta en un factor 2.8 entre los distintos segmentos, consistemente con la adiciéon de
material denso durante las fulguraciones.

e Los cocientes de lineas de Fe XXI y Fe XXII formados a log T¢(K)~7 y medidos en el
espectro total, indican densidades electrénicas altas (log Ne[cm 3] ~ 12.3) presentes
en la joroba de la EMD. Las densidades son inferiores (log Ne[cmn ™3] ~ 12.1), en
los intervalos quiescentes de las observaciones, y se ven incrementados durante los
intervalos con fulguraciones (log N,[cm ™3] ~ 12.9).

e )\ And muestra caracteristicas similares a otros sistemas binarios activos con presen-
cia de material caliente, una EMD creciente hacia las temperaturas coronales, y una
concentracién de material en torno a log T.(K)~6.8-7.0. Un extremo caliente de
la EMD, a log T.(K)~7.2-7.4 es necesario para poder justificar el flujo de Fe XXIV
observado.



Capitulo 7

Cambios en la EMD durante
fulguraciones

7.1 Introduccion

Una de las mayores ventajas técnicas del satélite EUVE reside en la posibilidad de intro-
ducir filtros temporales en el andlisis de los datos registrados por los espectrémetros, y no
sélo en la curva de luz de DS. Esta posibilidad permite hacer de forma separada el anélisis
de los datos registrados en diferentes secciones temporales, como por ejemplo los espectros
durante fulguraciones vs quiescencia. La acumulacién de datos a lo largo de 10 anos ha
permitido obtener un buen juego de datos de varias fuentes con grandes fulguraciones y
suficiente duracién como para permitir conseguir espectros de calidad bien diferenciados.
Seis de estas fuentes (UX Ari, V711 Tau, 0 Gem, AR Lac, A And y II Peg) han sido anal-
izadas en detalle en este trabajo. La calidad de los espectros obtenidos permitié conseguir
unas EMDs bien acotadas, y asi observar los cambios producidos en la EMD durante esas
fulguraciones. Esta es la primera vez que se intenta hacer este tipo de andlisis, ya que
hasta el momento sélo se han estudiado espectros de peor calidad en estrellas distintas del
Sol, lo que suele conducir a estimaciones mas pobres en los cdlculos de la EMD.

En el sistema binario A And (§ 6.6) hicimos un andlisis aplicado a dos fulguraciones
con aspecto morfoldgico diferentes (posiblemente debido a razones geométricas mas que
intrinsecas). Para el caso de este sistema decidimos no unir los espectros de las dos ful-
guraciones para obtener una EMD conjunta, y asi poder observar los cambios en las dos
fulguraciones de forma separada (tan sélo se usaron los espectros sumados para consid-
eraciones relacionadas con los diagnésticos de determinacién de la densidad electrénica).
Dicho estudio dio lugar a la publicacién de Sanz-Forcada et al. (2001a). En este capitulo
mostraré el analisis efectuado para los casos de UX Ari, V711 Tau, Il Peg y 0 Gem, que a
su vez ha dado lugar a (Sanz-Forcada et al., 2001b). La adicién de otra estrella, AR Lac
ha tenido lugar en el ultimo momento, dado que los datos mas recientes de este sistema
llegaron al archivo de EUVE en el dltimo mes antes del acabado de esta tesis. Excepto
en el caso de AR Lac, he separado los intervalos con fulguraciones de los quiescentes, en
todas las observaciones disponibles para estos sistemas en el archivo EUVE durante toda
la vida util del satélite (tan solo hay otro juego de observaciones que ain ha de hacerse
ptblico en el caso de IT Peg). Estas separaciones vienen marcadas en las curvas de luz ya
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Fig. 7.1.— Espectros de EUVE SW y MW para UX Ari and V711 Tau, durante intervalos con

fulguraciones y quiescentes, y el espectro sumado. Los estados de ionizacién de hierro estdn sefialados en
el panel superior en cada caso, ademas de las lineas de otros elementos. Los espectros han sido suavizados
con promediados de 5 pixeles. Las lineas de puntos indican el nivel de flujo cero en cada espectro.

mostradas en el Capitulo 3, en las Figuras 3.11-3.17. Por lo tanto, este estudio supone
que los mecanismos esenciales que se encuentran presentes en estas grandes fulguraciones
son similares en todas las fulguraciones de la misma estrella, de modo que la observacién
promediada puede darnos una buena idea de cudl es el comportamiento de la emisién
coronal general durante estas fulguraciones. Tal aproximacién ha mostrado ser aceptable
en las fulguraciones observadas en A And, de apariencia diferente, pero que mostraron una
gran similitud en la joroba de la EMD, donde la EMD se encontraba mejor acotada.

Como acabo de mencionar, el caso de AR Lac también ha sido incluido en este
estudio. El andlisis de la campana observacional que tuvo lugar en Septiembre del 2000
ha mostrado la presencia de una fulguracién muy intensa, con un aumento del flujo en
el detector DS de ~17 sobre los datos de los estados quiescentes en las observaciones
de 1993 y 1997. Al final de las observaciones el flujo ain se encuentra en unos niveles
suficientemente altos para poder considerar como flujo procedente de una fulguracién.
Por tanto decidi tratar los datos de 1993 y 1997 como intervalos “quiescentes”, a pesar de
que algunas fulguraciones tuvieron lugar durante estos intervalos, y considerar aparte las
observaciones de la gran fulguracién de la campafa observacional del 2000 en AR Lac.

A lo largo de este capitulo voy a considerar los cambios producidos en la corona
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FiG. 7.2.— Cambios espectrales producidos durante las fulguraciones de ¢ Gem y IT Peg. Ver descripcién
en Fig. 7.1.

durante estas fulguraciones tanto en los espectros como en la Distribucién de la Medida
de Emisién, remitiéndome a § 3.3 para el andlisis efectuado sobre las curvas de luz de los
sistemas.

7.2 Analisis de datos

El anilisis de los espectros revela diferencias notables entre los estados de quiescencia y
las fulguraciones en todos los sistemas. El continuo en el espectro SW se mantiene en
niveles elevados en todos los casos, pero se observa un incremento muy llamativo durante
las fulguraciones en los 5 sistemas. Los espectros tienen un aspecto muy similar en todos
los casos, con lineas intensas de Fe XVI y Fe XVIII a Fe XXIV, y con cambios producidos
durante las fulguraciones que se hacen mas evidentes en los flujos de las lineas con altos
grados de ionizacién, y también muestran la presencia de otras lineas de hierro, en algunos
casos solapadas con lineas de otros elementos de forma compleja. Las lineas dominantes de
cada mezcla han sido senaladas en las figuras para cada caso (Fig. 7.1-7.3). Se ha calculado
el cociente de los flujos de las lineas entre las fulguraciones y los estados quiescentes, segin
se muestra en la Fig. 7.4, donde también se incluyen barras de error de 1-o. Resulta
notable observar que la linea de Fe XXIV 192 A es apenas detectable en el espectro
quiescente de UX Ari y no es ni siquiera perceptible en el de IT Peg durante su quiescencia,
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FiG. 7.3.— Cambios espectrales producidos durante las fulguraciones de AR Lac. Ver descripcién en
Fig. 7.1.

volviéndose muy brillante en ambos sistemas durante los espectros de las fulguraciones
(ver Fig. 7.4). Para poder corregir los flujos observados de la absorcién producida por
el continuo interestelar de hidrégeno y helio, hemos usado un cociente He I/H 1=0.09
(Kimble et al., 1993), con valores de Ny calculados con diferentes métodos para cada
estrella. La Tabla 3.1 muestra la lista de valores utilizados, y el método usado para cada
caso sera explicado en las secciones individuales de cada estrella.

Los espectros de IUE analizados han mostrado la presencia de un flujo anormal-
mente alto en la linea de N V A1240 en algunos casos, disintiendo claramente de los flujos
calculados con los valores de la EMD disponibles en el rango de temperatura donde se
forma la linea!. Como ya se ha explicado en 5.2 esta intensidad procede de una sobre-
abundancia de nitrégeno en la regién de transicion de estas estrellas, ya apuntado por
(Boehm-Vitense & Mena-Werth, 1992) para el caso de B-V20.8, incluyendo o Gem. En-
tre los casos analizados en este capitulo, dos estrellas han mostrado esta caracteristica,
UX Ari y la mencionada o Gem, mientras que las otras tres parecen tener una intensidad
de la linea de N V A1240 acorde con la EMD derivada a partir de otras lineas.

La densidad electrénica presente en la corona de estas estrellas a log T((K) ~
6.9—7.0 se ha inferido a partir de cocientes de lineas de los flujos observados (corregidos de
la absorcién del medio interestelar), de Fe XXI AX102.22/128.73, Fe XXI A\142.16/102.22,
Fe XXII AA114.41/117.17, Fe XIX AX91.02/(101.55+109.974+111.70), Fe XIX AX91.02/
(108.374120.00), y Fe XX A\110.63/(118.66+121.83) en el flujo sumado, con los resultados
que se muestran en la Figura 7.5, donde también se han incluido para comparacion los
valores de dos estrellas aisladas, AB Dor y 8 Cet. Las emisividades de la lineas de hierro
se han corregido consecuentemente usando el valor promedio de la N, en cada caso. Los
modelos atémicos usados para Fe XIX—XXII proceden de Brickhouse et al. (1995).

En la derivacién de las EMDs de estas estrellas (como en el resto de la muestra
excepto el caso de A And, ver § 6.5) se han utilizado las emisividades calculadas por Brick-
house et al. (1995) para las lineas de hierro de EUVE, que estdn basadas en abundancias
solares del hierro? de 7.6 (Allen, 1973). Estas emisividades han sido corregidas para re-

'EMD deducida a partir de las demas lineas.
’La abundancia solar de hierro viene definida como (12. + log ££), donde £ representa el cociente
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flejar cdlculos més actualizados de la abundancia del hierro de 7.67 (Anders & Grevesse,
1989). El método empleado para derivar la EMD es el mismo que en § 6.4. Las lineas de
hierro que se encontraban contaminadas de forma severa por la superposiciéon de lineas
de otros elementos, asi como algunas mezclas complejas de lineas, han sido excluidas del
andlisis tal y como se senala en las Tablas A.1-A.4. Las Figuras 7.6-7.10 representan la
EMD de los espectros sumados en las cinco estrellas, y las Figuras 7.11 y 7.12 muestran la
comparacién entre las EMDs de las fulguraciones, los estados de quiescencia, y la suma de
todos los espectros. Los valores usados en la EMD pueden ser consultados en la Tabla 7.1.

En este analisis comentaremos la EMD a través de un amplio rango de temperaturas,
extendiéndose desde la region de transicién hasta la corona. Identificamos 4 caracteristicas
comunes a cada uno de estos 5 sistemas RS CVn:

(a) El rango de las bajas temperaturas (log T.[K] <5.6), con una pendiente (dEM/dT)
decreciente, ya identificada con anterioridad a través del anilisis de IUE;

(b) El minimo de la EMD, en el rango log T.(K) ~5.7-5.9, sefialado en Capella por vez
primera por Dupree et al. (1993), que encontraron un minimo en torno a log T (K )=6.
Aqui mostramos el mejor acotamiento que se ha hecho en esta regién para estos bril-
lantes sistemas.

numérico de contenido de hierro sobre hidrégeno.
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()

(d)

(d)

7.3

7.3.1

Una EMD creciente desde el minimo citado hasta la temperatura maxima observable,
caracterizado por una pendiente determinada mediante el ajuste de los valores de la
EM en log T.(K)={6.5, 6.6, 6.7, 7.1, 7.2, 7.3}

La existencia de una joroba en torno a log T.(K)=6.9.
De acuerdo con esa clasificacién se pueden hacer los siguientes comentarios generales:

Las diferentes abundancias entre C, O, Si y en especial N, pueden tener una cierta
influencia en la determinacién de esta seccién de la EMD, y debo hacer notar que
en los casos de II Peg y V711 Tau fue posible conseguir medidas para esta regién
durante los picos de emisién de sendas fulguraciones, mientras que en las otras tres
estrellas s6lo se han incluido medidas de flujos niveles altos de actividad (posible-
mente fases de caida de fulguraciones). Ademds, a la hora de comparar esta regién
con la dominada por lineas de EUVE, debe tenerse en cuenta que en la segunda
las observaciones durante fulguraciones corresponden a espectros promediados en
diferentes fulguraciones y en toda la fulguracién, no sélo en el pico de la misma.

La regién del minimo de la EM tiene cierta incertidumbre en algunos de los intervalos
contemplados en este capitulo, dado que no es posible en ciertos casos observar lineas
formadas en este rango de temperaturas con buena S/N. Incluso en los casos en
que se observaron, el niimero de lineas es muy pequeno para poder acotar bien la
region. También puede haber una influencia derivada de posibles diferencias entre las
abundancias de Fe (en la zona del EUVE) y del C (que domina la EMD en la regién
de bajas temperaturas). Esto derivaria en posibles desplazamientos verticales de la
EMD de una u otra regién, cambiando la temperatura correspondiente al minimo
en la EMD.

Los valores obtenidos para las pendientes en estos casos se muestran en la Tabla 7.2,
incluyendo los estados quiescentes y con fulguraciones. Los cinco sistemas muestran
un incremento en sus pendientes durante las fulguraciones, aunque hay que tomar
estos datos con cierta cautela dada la escasa precisién en la determinacion de la EMD
en la regién dominada por las lineas de Fe XV y Fe XVI. Ademads, las incertidumbres
asociadas a la densidad de columna de hidrégeno pueden tener cierta influencia en
la comparacién de las pendientes entre las estrellas, y sélo V711 Tau tiene un valor
determinado con buena precisién.

La joroba permanece muy estable en su posicién en la escala de temperaturas, aunque
las fulguraciones afectan la joroba de forma variable segin la estrella estudiada.

Descripcion individual

UX Ari

UX Ari (HD 21242) ha sido un objeto de frecuente estudios de actividad estelar, teniendo
también un largo registro de detecciones de fulguraciones desde radio-ondas hasta rayos-X.
La espectroscopia éptica muestra una estrella muy activa de tipo KOIV y una companera
de tipo G5V con bajos niveles de actividad detectados (Simon & Linsky, 1980). Durante
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cientes de lineas son (de arriba a abajo): Fe XXI AX142.16/102.22, Fe XXI AX102.22/128.73,
Fe XXII AA114.41/117.17, Fe XIX AX91.02/(101.55+109.97+111.70), Fe XIX AX91.02/ (108.37+120.00),
y Fe XX A\110.63/(118.66+121.83). Los cocientes observados se muestran sobre las curvas tedricas con
barras de error de 1-0 representando los errores observacionales combinados.

la observacién de fulguraciones es posible encontrar aumentos grandes en las intensidades
de las lineas formadas en la cromosfera (en un factor 2.5) y la regién de transicién (5.5),
respecto de los niveles quiescentes (Simon et al., 1980), y Montes et al. (1996) observaron
60 dias antes de las observaciones de EUVE en 1995, una fulguracién con un aumento en
un factor 2.9 de la anchura equivalente de la componente ancha de la emisién cromosférica
de Ha.

Espectros

Los espectros de UX Ari (Fig. 7.1) muestran el incremento mds elevado en los flujos
de las lineas entre los intervalos quiescentes y con fulguraciones de los cinco sistemas (ver
Fig. 7.4), cambios que se hacen mas llamativos segiin aumenta la temperatura de formacién
de las lineas. Los cambios que se producen en el continuo durante las fulguraciones son
atin notables hasta los 230 A, y el incremento producido en el continuo respecto del estado
quiescente es de un factor 5.4 a A ~100 A, consistente con los cambios observados en las
lineas formadas a temperaturas mds altas (Fe XXIII \132.8 y Fe XXIV A192.0), como ya
se viera en el caso de A And (§ 6.6.1).

Con objeto de corregir la absorcién producida en el ISM se ha adoptado un valor
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de Ny(cm2) = 1.5 x 10'8. El cociente de las lineas de Fe XVI A335 y A360 en el
espectro sumado de LW arroja un valor no muy preciso, de Nz (ecm™2) = 54_'}\}9 L, x 1017
La proporcién estimada entre las lineas de Fe XV y Fe XVI parece dificil de conciliar
si se utiliza este valor, de modo que se eligié el limite superior del mismo, mucho mas
consistente con el valor de Ny (cm ™ 2) = 2 x 10*® inferido por Giidel et al. (1999) a partir
de estrellas cercanas.

El anélisis de la densidad electrénica calculada en el espectro sumado arroja val-
ores de log N.(cm 3) ~12.0-12.9, seglin el cociente de lineas usado (ver Fig. 7.5 y
Tabla 4.2), con un valor promedio de log N,(cm™3) ~12.5, consistente con la estimacién
de log N(ecm 3) ~12.7 efectuada por Giidel et al. (1999) usando el cociente de flujos de
Fe XXI A102.2/A128.7 en las etapas quiescentes de 1994 y 1995. No hay una indicacién
clara de que se produzcan cambios en la densidad electrénica entre los intervalos quies-
centes y con fulguraciones, ya que la senal es bastante baja para los espectros quiescente
y activo, lo que impide un calculo preciso. Los valores encontrados estan en torno a
log N.(ecm™3) ~12.7.

En el caso de UX Ari se ha incluido también la medida de una linea registrada con
ORFEUS en Noviembre de 1996 (Dupree et al., 1997, 1998). Esta linea es O VI A1033.8,
con un flujo en Tierra de 3.85x1071% erg cm™2 s71), y una S/N=16.8. El uso de dicha
linea ayda a acotar la region de la minima EM (ver Fig. 7.6).

Distribucion de la medida de emision

Varios autores han calculado con anterioridad valores de la EM a partir de ajustes de
2-T (Pasquini et al., 1989, usando valores de EXOSAT) o ajustes globales (Giidel et al.,
1999; Beasley & Giidel, 2000, con datos de EUVE y ASCA). Giidel et al. (1999) también
mostraron un limite superior de la EMD basado en observaciones de EUVE en quiescencia
en 1994 y 1995, usando un método basado en lineas pero asumiendo todo el flujo como
procedente de la temperatura de maxima emisividad de cada linea, y haciendo un ajuste
lineal a estos valores, resultando en una pendiente ({dEM/dT) creciente de 1.2.

Para poder explicar los elevados flujos encontrados en las lineas de Fe XXIV, se hace
necesario tener una EMD atn creciente en el extremo caliente de la EMD, a log T (K) ~7.4,
lo que resulta consistente con los ajustes de 3-T a partir de datos de ASCA (Giidel et al.,
1999; Beasley & Giidel, 2000). La EMD muestra un aumento muy notable entre los inter-
valos quiescente y con fulguraciones (Fig. 7.11) en todo el rango de temperaturas cubierto
por estas observaciones, pero estos cambios se hacen mas evidentes en la regién con tem-
peraturas superiores a log T.(K) ~7.1, donde tienen una mayor influencia las lineas de
Fe XXIV, lo que se traduce en un aumento de la EMD en 0.8 dex. Estos cambios traen
como consecuencia el incremento de la pendiente que hay por debajo de la joroba (ver
Tabla 7.2), mejor constrenida a temperaturas més altas.

7.3.2 V711 Tau

V711 Tau (HD 22468, HR 1099) es un objetivo habitual de los estudios de coronas estelares,
contando con abundantes detecciones de fulguraciones en la literatura. Normalmente se
asume que el origen de la mayoria de la actividad observada procede de la estrella de
tipo K11V, en un sistema con una G5IV como compaiiera (Bopp & Fekel, 1976), y se han



7.3 Descripcién individual 109

ul
w

Ul
N

log INeNH dv

o)
o

\\\‘\\\\‘\J/\'\‘\\\\‘

6]
=
T T ‘ T T ‘ T T ‘ T \.'1 T

IN
©

D

% 1_0 [ [ [ [ [ [ [ [ [ [ [ [ [ [ [ [ L [ [ [ [ ]
) T |
= L ]
. 05— —
2 s . e N
Q © ° |
e L e« ° o s *
= 6o s -
8 OO | <& : ° : ° H *—
— [ ) ]
% g |
g 05— —]
O I Ng = 10%° cm™ ]
@ - 1
2 _10 B | | | | ‘ | | | | ‘ | | | | ‘ | | | | ‘ | | | | N
| V X XV XX XXIV

Estado de lonizacion

Fi1G. 7.6.— Panel superior: EMD para el espectro total de EUVE combinado con el espectro quiescente
de IUE para UX Ari. Las lineas finas representan la contribucién relativa de cada ion (la funcién de
emisividad multiplicada por la EMD en cada punto). Panel inferior: Cocientes entre los flujos observados
y predichos de cada linea para los estados de ionizacién del panel superior. Las lineas de puntos denotan
un factor 2. Los simbolos usados son circulos rellenos para iones de Fe con S/N superior a 4, circulos
abiertos para N, diamantes para C, cuadrados para O, y tridngulos para Si. Ademds, para estados de
ionizacién mayor que 6, los diamantes representan lineas de Fe con S/N entre 3 y 4, y las cruces, lineas
de Fe con S/N menor que 3.



110 Cambios en la EMD durante fulguraciones

SRR RN IR RN IR IR
53 =
- V711 Tau
3 50 ]
T L ]
Zq_) B |
Z 51
=3 B R
i, B ]
o L ]
: [ 2 \;X“ \f \ / 7”9\1\0 | Zh\ :
A9 v b W A L]
4 5 6 V4
log T, (K)
0 1_07\ I [ R [ R [ N T T
®© | |
(D) | |
= L * ]
. 05— —
0 - |
<
O 5 . -
E B [ . : . ° B
5 001 - e ¢ . o« v
e A o o B
o [ S n
8 -05— —
@) — Ng =10%*% cm™ _
(@)] — _|
° -1.0C. b b b T
I V X XV XX XXIV

Estado de lonizaciéon

Fig. 7.7.— EMD de V711 Tau. Ver descripcién en Fig. 7.6.
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Fig. 7.9.— EMD de II Peg. Ver descripcién en Fig. 7.6.
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observado incrementos durante fulguraciones en las lineas detectadas en la cromosfera (en
un factor de 1.5) y la regién de transicién (factor 2.3) como procedentes unicamente de
la estrella de tipo K1IV (Linsky et al., 1989). Estudios recientes sobre la cobertura de la
superficie de la estrella fria por manchas, muestra la migraciéon de algunas manchas hacia
latitudes altas (Strassmeier & Bartus, 2000; Donati, 1999), y Donati (1999) discuten las
variaciones en la fase fotométrica encontradas durante 6 anos de observaciones.

Espectros

Hay un aumento evidente en el flujo de las lineas més intensas entre los estados quiescente
y activo (ver Figs. 7.1, 7.4), también creciente para estados de ionizacién superiores. Los
niveles del continuo se ven incrementados en un factor de 2.2 a A ~100 A durante las
fulguraciones respecto del espectro quiescente, similares a los cambios experimentados por
las lineas formadas a las mds altas temperaturas. En el espectro de SW se encuentra una
mancha brillante en el detector que contamina el espectro en 114 A no afectando a la
importante linea de Fe XXII A114.41. Aunque en principio cabe atribuir esta mancha a
un efecto instrumental, la curva de luz observada en la que se incluye esta contribucién
(Fig. 3.20) hace sospechar de algin efecto relacionado con la fulguracién. De ser asi, seria
necesaria una velocidad superior a ~ 1000km s !, velocidades tipicas en algunas eyec-
ciones de masa coronal. Pero sin embargo aqui se hace muy dificil atribuir esta emisién
a la estrella progenitora dado su desplazamiento espacial respecto a la posicién del es-
pectro principal, lo que implicaria un origen en una fuente bien separada de la original,
por lo que la del efecto instrumental sigue siendo la explicacién mas plausible. En los
espectros de IUE, se han empleado observaciones contemporaneas a las fulguraciones de
1993, aparentemente no publicadas hasta al fecha, de modo que es posible la utilizacién
del espectro coincidente con el pico de la segunda fulguracién, y un espectro anterior a
la fulguracién, para ver los cambios producidos en el rango de temperaturas mas bajo
(log T¢[K] <5.3) durante la fulguracién. Los flujos de las lineas experimentaron un incre-
mento de hasta un factor 7.5, en el caso de la linea de C IV A1549 (ver Tabla 5.2). Los
espectros observados con EUVE durante las etapas quiescente y con fulguraciones en 1993
muestran un incremento en un factor de 3.5 en la linea Fe XXIV A192.04 y de un factor
2.6 en la linea de Fe XXIII A\132.85. Pero conviene recalcar que los cambios de las lineas
de IUE se corresponden con el pico de una fulguracién, mientras que las lineas de EUVE
estan promediando el comportamiento durante toda la duracién de las fulguraciones, con
lo que serian limites inferiores de los cambios producidos durante los picos de las mismas.

El cociente de las lineas de Fe XVI en el espectro MW ha proporcionado una es-
timacién precisa de la absorcién por el ISM, con un valor de Ny (cm 2) = 11’8:? x 1018,
consistente con el valor publicado por Murthy et al. (1987) a partir de medidas en la
linea de H Ly «a. La elevada S/N conseguida para los espectros de V711 Tau permite una
determinacion més precisa de la densidad electrénica a partir de cocientes de lineas que
para las otras estrellas de la muestra (ver Fig. 7.5 y Tabla 4.2), con unos valores muy
concordantes en todos los cocientes, mostrando un rango de valores en el espectro sumado
de log N(em3) ~12.1-12.4, con un promedio de log Ne(cm 3)=12.23+0.13. Durante las
fulguraciones se han calculado valores superiores (log Ne[cm ™3]=12.440.4) respecto de los
encontrados en los espectros quiescentes (log Ne[crm ™ 3]=11.740.3).
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Fig. 7.11.— EMD de UX Ari, V711 Tau, o Gem e II Peg durante los intervalos totales (linea continua),
activo (linea intermitente) y quiescente (linea de puntos).

Distribucion de la medida de emision

Griffiths & Jordan (1998) analizaron la EMD de V711 Tau usando observaciones individ-
uales de las campanas de EUVE en 1993 y 1994, resultando en una EMD que usa como
intervalos de temperaturas Alog T.(K)=0.3, asumiendo ademds que todo el flujo de la
linea procede de la temperatura de maxima emisividad, por lo que los valores de la EMD
obtenidos de este modo son tan solo un limite superior. En este trabajo he sumado todos
los espectros disponibles de EUVE, mejorando la S/N de las lineas observadas, y he uti-
lizado toda la funcién de emisividad en cada linea. La EMD resultante es la mejor acotada
de todas las estrellas de la muestra de esta tesis, mostrando un acuerdo muy notable entre
los flujos observados y calculados en la mayoria de las lineas, ademdas de mostrar lineas
en todo el rango de temperaturas. El aspecto general de la EMD es bastante similar al
estimado por Griffiths & Jordan (1998) para temperaturas por encima de log T.(K) ~6.5,
después de corregir la distancia (33 pc) usada por estos autores, y el diferente paso usado
en la EMD (0.3 dex en la temperatura por Griffiths & Jordan (1998) y 0.1 dex en nuestro
andlisis), pero la adicién de todos los datos de EUVE permiten ahora obtener una buena
S/N en las lineas formadas en regién entre log T.(K) ~5.5 y 6.5, y la identificacién de un
minimo en la EMD en torno a log T¢(K) ~5.8. Esta mejor acotacién de la EMD conlleva
una mejor estimacién de la pendiente que hay por debajo de la joroba, que es superior en
nuestros cdlculos que en Griffiths & Jordan (1998).

En contraste con el caso de UX Ari, aqui los cambios en la EMD producidos por las
fulguraciones no son tan notables en las altas temperaturas como en los valores mas bajos
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Fig. 7.12.— EMD de AR Lac durante el intervalo “quiescente” de 1993+1997 (linea de puntos) y en
la fulguracién del 2000 (linea intermitente).

de la EMD, all4 donde ésta esta peor acotada. Hay que recalcar que la modulacién de 1a luz
para latitudes <55° disminuirian los efectos de las fulguraciones grandes de larga duracién
en los niveles de flujo de los espectros, y consecuentemente los incrementos producidos en
la EMD en las altas temperaturas, mas dominados por este tipo de fulguraciones. A pesar
de esto, se observa una EMD con pendiente ligeramente superior durante las fulguraciones
en la regién de temperaturas més altas (ver Tabla 7.2).

7.3.3 o Gem

o Gem (HD 62044, HR 2973) contrasta con los otros 4 sistemas de este capitulo en el
hecho de que no es conocido por sus frecuentes fulguraciones, y de hecho sélo hay una
deteccién reportada en la literatura hasta la fecha (ver § 3.3.3), aunque esta estrella no
ha sido observada con tanta frecuencia por IUE como las otras cuatro. El espectro de
o Gem viene dominado por una estrella de tipo K1III, sin lineas observadas de la estrella
companera (Strassmeier et al., 1993). Berdyugina & Tuominen (1998) usaron una longitud
activa en o Gem para derivar un ciclo de actividad de 14.9 anos. Engvold et al. (1988)
observaron este sistema en IUE, identificando una modulacién rotacional en las lineas UV,
pero no detectaron ninguna fulguracién.

Espectros

El gran incremento de flujo detectado durante la fulguracién de 1998 permite distinguir
en el espectro de la fulguracion varias lineas de Fe IX a Fe XIV que no pudieron ser
identificadas en el espectro sumado. Los cambios producidos durante la fulguracién se
dejan sentir también en los niveles del continuo, que es detectable incluso hasta los 240 A,
con un incremento en un factor de 6.1 respecto al nivel quiescente a A ~100 A. Los cambios
producidos en el continuo son consistentes con el aumento producido en las lineas formadas
a altas temperaturas (ver Fig. 7.4).



7.3 Descripcién individual 117

-
~
111

AB Dor
—_—————e Il Peg !
« e V711 Tau », !
————— UX Ari N
N e o Gem XAt -
AN R 7 XN

(@)

w

|J|
e
|

TTTTTTTT
PR
v
s
~
KRR
[NENREEN]

.

o1
N

log INeNI_| dv
o) 6
o

AN
(o}

.b LLIIIIIIIII|IIIIIIIII|II;IIIII|
(

S 6 7
log T, (K)

Fi1Gg. 7.13.— Comparacién de la EMD de varias estrellas: las estrellas aisladas AB Dor y 8 Cet, y los
sistemas binarios activos II Peg, UX Ari, 0 Gem y V711 Tau.

Con objeto de corregir los efectos de la absorcién del ISM, hemos adoptado un valor
de Ny(cm=2) = 9.4 x 10'7 (Dring et al., 1997). Este valor es consistente con el cociente
de las lineas de Fe XVI A\335 y A360 encontrado en el espectro sumado (con valores de
Nylem 2] = 4109, x 10'7).
Como en e{ caso de V711 Tau, la senal conseguida en los espectros de ¢ Gem
permiten una determinacién bastante precisa de la densidad electrénica del espectro total,
con todos los valores en el rango log N,(cm™3) ~12.2-12.6, con un valor promedio de
log N.(cm™3) ~12.3 (ver Tabla 4.2 y Fig. 7.4). Se percibe una tendencia creciente en
la densidad electrénica a partir de fulguraciones (log Ne[cm ™3] ~12.7) comparada con la
quiescente (log N,[cm ™3] ~12.0).

Distribucion de la medida de emision

Yi et al. (1997) y Shi et al. (1998) derivaron estimaciones de la EM en ajustes de 2-T
para datos de ROSAT, y (Schrijver et al., 1995) emplearon los 68 ks de observaciones
de EUVE en 1993 para hacer una estimacién de la EMD mediante un ajuste global al
espectro de EUVE, viéndose obligado a disminuir la abundancia de Fe para poder simular
de forma coherente el continuo observado (ver § 6.2 para méas detalles sobre los métodos
de ajuste global). Dicha EMD necesita una correccién de -0.35 dex para corregir el uso
de una distancia diferente (~56 por estos autores). En nuestro andlisis de 583 ks de datos
acumulados hasta la fecha, la EMD estd determinada con méas precision, ademds de usar
un método que no necesita suponer ningtin valor para las abundancias metélicas.
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La principal caracteristica que llama la atencion es el incremento de la pendiente
en las regiones de altas temperaturas durante las fulguraciones, similares a los cambios
vistos en UX Ari, que afectan principalmente a las lineas mds calientes. Los incrementos
observados durante las fulguraciones en el rango de temperaturas donde la EM encuentra
su minimo (log T¢[K] ~5.5-6.2) no estdn muy bien acotados, y las pocas lineas usadas en
este rango de temperaturas tienen una S/N bastante pobre.

7.3.4 1I Peg

IT Peg (HD 224085) es un sistema bien conocido por la frecuencia de sus fulguraciones en un
amplio rango de longitudes de onda, y se han hecho anilisis recientes sobre la cobertura de
manchas en la superficie y los ciclos de actividad en este sistema (Berdyugina et al., 1999;
Rodond et al., 2000, entre otros). Los espectros de IT Peg muestran tan solo una estrella
de tipo K2IV, y Berdyugina & Tuominen (1998) estimaron que la estrella companera no
observada podria ser una estrella de tipo M0-3V.

Espectros

Se han encontrado unos niveles del continuo notablemente elevados en el espectro “qui-
escente” de II Peg, probablemente relacionados con una abundancia de hierro muy baja,
niveles que son aun mayores durante los intervalos de fulguraciones, con un incremento
del continuo en un factor del 1.6 en 100 A, similar al aumento en un factor de 1.8 encon-
trado en A And (§ 6.6.1). El espectro de este sistema tiene una menor S/N que en los
tres casos anteriores, pero a pesar de eso aun permite la deteccién de cambios entre los
intervalos quiescentes y las fulguraciones, destacando la presencia de una intensa linea de
Fe XXIV A\192.04 durante las fulguraciones, mientras que el espectro quiescente no permite
su deteccién.

La determinacién de la absorcion por la ISM lleva asociada mucha incertidumbre.
Hemos adoptado un valor de N (cm™2) = 3 x 10'® que resulta ser el més consistente con la
EMD observada, teniendo en cuenta que los valores que se obtienen a partir de los cocientes
de flujos de las lineas de Fe XVI A335 y A360 en el espectro MW es Ny (cm™2) = 1.3f§’\};A X
10'® y que Huenemoerder & Baluta (1998) obtuvieron una estimacién de Ng(cm™2) =
6.75-9 x 10'® usando espectros de ROSAT.

También llama la atencién el incremento de flujo encontrado en la linea sensible a
cambios en la densidad electrénica, Fe XIX A\106.33. Se observan dos lineas de hierro en
torno a 106.5 A en los espectros sumados y quiescente (Fe XIX A106.33 y Fe XX A106.98),
pero hay un incremento del flujo producido durante las fulguraciones por un factor 3.
Aparentemente este incremento sélo podria proceder de la linea de A106.33, la mas sensible
a los cambios de densidad electrénica, de acuerdo con los datos de Brickhouse et al. (1995).
Suponiendo que ésta es la linea responsable del incremento (no se descarta la presencia de
alguna linea de elementos distintos del hierro) seria necesaria una densidad electrénica de
log N.(cm™3) ~14 de acuerdo con Loulergue et al. (1985). Los diagnésticos hechos con
cocientes de flujos de lineas no permiten una estimacion precisa del valor presente durante
las fulguraciones, asi que solo se ha usado el espectro sumado para estas estimaciones. El
rango de valores encontrado abarca log N,(ecm 3) ~12.4-13.3, con un promedio de 12.9.
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Distribucién de la medida de emisién

Griffiths & Jordan (1998) derivaron la inica EMD continua basada en lineas que ha sido
calculada para este sistema. Dicha EMD se calculé usando el mismo método que en el caso
de V711 Tau, y el limite superior a la EMD asi calculada necesita una correccién de +0.34
dex debida a la distancia més pequena (~29 pc) usada por estos autores para compararla
con la EMD derivada con nuestro método. Aunque la forma general no difiere de forma
importante de nuestras estimaciones, la joroba muestra un méximo en log T¢(K) ~7.0 en
nuestra EMD, a temperaturas superiores al pico de log T.(K) ~6.8 encontrado por estos
autores.

Como consecuencia de la baja S/N de los datos de II Peg, la EMD estimada sufre
de una mayor dispersién en el ajuste. Los errores estan principalmente asociados a las
dificultades encontradas en la determinacién del continuo local tomado como origen de
las lineas, en especial en el espectro de las fulguraciones. Ademds las incertidumbres
presentes en la estimacién de la absorciéon ISM puede afectar especialmente en el rango
log T.(K) ~6.2-6.7. La forma de la EMD de IT Peg revela una pendiente de 1.3 y la
joroba més pequena de las cinco estrellas (AEM~0.5 a log T [K]| ~7.0).

Para poder comparar los cambios producidos debidos a la actividad en las obser-
vaciones de IUE, se ha empleado un espectro de IUE registrado durante el pico de una
fulguracién en 1990 (ver Tabla 5.2), tratado por Doyle et al. (1993), y ha mostrado cambios
importantes respecto al espectro quiescente usado en nuestro andlisis. Pero en el rango
de las altas temperaturas la ausencia de suficientes lineas intensas hace que el anilisis de
la EMD sea menos valioso durante las fulguraciones. Los cambios en la regién cubierta
por IUE entre los niveles quiescentes y la fulguracién son muy llamativos, similares a los
cambios que ya observaran en otras fulguraciones de esta misma estrella Sarro & Byrne
(2000), y superiores a los observados en V711 Tau. También es posible observar un ligero
incremento en la EM en las temperaturas més calientes de la EMD (ver Fig. 7.11).

7.3.5 AR Lac

AR Lac (HD 210334) es una binaria eclipsante con dos estrellas activas de tipos G2IV y
KOIV que muestran emisién cromosférica procedente de ambas estrellas y material exten-
dido en la cromosfera de la estrella de tipo KOIV (Montes et al., 1997). Es de esperar que
ambas estrellas contribuyan de forma sustancial al espectro de EUVE, dado que los eclipses
observados revelan una contribucién importante procedente de la estrella mas caliente, y
no sélo de la estrella KOIV.

Espectros

Al igual que ocurre con las otras estrellas de este capitulo, AR Lac muestra un notable
aumento de flujo en las lineas mas calientes del espectro, aunque en este caso los espectros
tienen bastante peor calidad por la falta de suficiente S/N. Como en los otros casos se
observa un ligero aumento del continuo en coincidencia con la fulguraciéon de la campana
del 2000, y las curvas de luz de algunas lineas espectrales permiten identificar también
este aumento (Fig. 3.22). Resulta muy llamativo ver el contraste entre los aumentos gen-
eralizados que se ven en otras lineas de hierro, y el escaso aumento producido durante
la fulguracién en la linea de Fe XXI A129, que es una linea sensible de forma inversa a
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los aumentos en la densidad electrénica. Aunque los datos de los cocientes de lineas no
resultan concluyentes, aparentemente la densidad electronica aumenta durante la fulgu-
racién (ver Tabla 4.2), pasando de log N.(cm 3) ~12.4 en los espectros de 199341997, a
log N.(cm™3) ~12.9 en el espectro del 2000.

Aunque hay una cierta incertidumbre en la medida de las lineas de Fe XVI (es-
pecialmente en la linea de A360.8), he preferido usar el valor de la densidad de colum-
na de hidrégeno inferido de su cociente de flujos (2.5+0.8) en el espectro MW, cor-
respondiente de las observaciones de 1993 y 1997 sumadas, resultando en un valor de
Ny(em™2) = 1.8 x 10*®. El valor adoptado es consistente con el valor empleado por
(Griffiths & Jordan, 1998) de Ny (cm 2) = 2 x 10'8 | calculado a partir de los valores en
estrellas cercanas.

Distribucién de la medida de emisién

Varios autores han analizado la EMD de este interesante sistema, usando métodos de
ajuste global en el caso de Kaastra et al. (1996), y un método basado en lineas, pero
aprovechando sélo el pico de la funcién de emisividad, en el caso de Griffiths & Jordan
(1998), para justificar el espectro registrado en 1993 en ambos casos. En el primero de los
dos casos los resultados resultan muy confusos, y poco fiables por el método aplicado. En
el segundo caso sélo se aporta informacién en la regién UV y en el rango log T.(K) ~6.5—-
7.3. Un andlisis preliminar de las observaciones en 1997 fue llevado a cabo usando el
método aplicado en esta tesis, en combinacién con datos de ASCA, en Brickhouse et al.
(1999).

En la Fig. 7.10 se muestra la EMD calculada a partir de los datos de las campanas
de 1993 y 1997 sumados. Como en los otros casos la EMD muestra un claro pico en
torno a log T.(K) ~6.9, pero ahora hay una mayor cantidad de informacién en otros
rango de temperatura, pudiendo identificar una cierta elevaciéon en la EMD en torno a
log T¢(K) ~6.4. No conviene olvidar que en este caso tenemos aportaciones a la EMD
probablemente muy similares en ambas estrellas. La altura de la joroba sobre la pendiente
que se encuentra debajo, se reduce un tanto entre la EMD “quiescente” (AEM~0.7 a
log T [K] ~6.9) y la fulguracién (AEM~0.4 a log T.[K] ~6.9). Resulta llamativo el que
en este caso la joroba apenas sufra cambios durante la fulguracién (Fig. 7.12), mientras el
resto del material a distintas temperaturas parece aumentar de forma importante. Esto
refuerza la idea de que las grandes fulguraciones no afectan de forma especial a la joroba
de log T(K) ~6.9.

7.4 Discusion

7.4.1 Cambios espectrales

Los espectros de estas estrellas han mostrado muchas similitudes con los de otras estrellas
del tipo RS CVn como vimos en el Capitulo 4. Pero a continuacién voy a destacar los
aspectos que mas tienen que ver con la diferenciacién entre fulguraciones y quiescencia.
Tres estrellas de las seis en las que se ha analizado los espectros de las fulguraciones aparte,
los sistemas UX Ari, V711 Tau y 0 Gem, han mostrado un aumento en el nivel del continuo
muy llamativo durante las fulguraciones. Este aumento parece estar relacionado con los
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TABLA 7.1 VALORES DE LA EMD ESTIMADOS A PARTIR DE LOS ESPECTROS SIMADOS (S),
QUIESCENTES (Q) Y CON FULGURACIONES (F).

log EMT
log T UX Ari V711 Tau o Gem IT Peg AR Lac
(K) S Q F S Q F S Q F S Q F Q F

4.0 53.00 53.00 53.60 53.20 53.20 53.40 52.40 52.40 52.90 52.20 52.20 52.90 53.01 53.10
4.1 52.80 52.80 53.30 52.80 52.80 53.20 52.30 52.30 52.80 51.90 51.90 52.60 52.70 52.70
4.2 52.60 52.60 53.00 52.50 52.50 53.00 52.20 52.20 52.60 51.70 51.70 52.30 52.40 52.50
4.3 5230 52.30 52.60 52.30 52.30 52.75 52.10 52.10 52.50 51.50 51.50 52.00 52.10 52.30
4.4 5210 52.10 52.30 52.10 52.10 52.50 52.00 52.00 52.30 51.40 51.40 51.95 51.80 52.10
4.5 51.80 51.80 51.90 51.80 51.80 52.25 51.95 51.95 52.10 51.10 51.10 51.90 51.60 51.90
4.6 51.60 51.60 51.60 51.55 51.55 52.10 51.85 51.85 51.95 50.90 50.90 51.90 51.40 51.70
4.7  51.30 51.30 51.50 51.35 51.35 52.05 51.60 51.60 51.80 50.80 50.80 51.85 51.10 51.65
4.8 51.20 51.20 51.40 51.25 51.25 51.95 51.50 51.50 51.60 50.70 50.70 51.80 51.05 51.60
4.9  51.20 51.20 51.40 51.10 51.10 52.00 51.25 51.25 51.45 50.60 50.60 51.75 51.10 51.50
5.0 51.20 51.20 51.40 51.05 51.05 51.95 51.20 51.20 51.40 50.40 50.40 51.60 51.05 51.45
5.1 51.15 51.15 51.40 51.00 51.00 51.70 51.25 51.25 51.45 50.35 50.35 51.25 51.05 51.40
5.2  51.10 51.10 51.35 50.70 50.70 51.40 51.30 51.30 51.50 50.30 50.30 50.70 50.85 51.30
5.3  50.90 50.90 51.20 50.40 50.40 51.00 51.30 51.30 51.45 50.30 50.30 50.55 50.55 51.10
54  50.60 50.60 50.90 50.10 50.20 50.40 51.20 51.20 51.20 50.20 50.20 50.40 50.35 50.80
5.5  50.20 50.20 50.33 49.83 49.83 50.05 50.60 50.60 50.93 49.93 50.03 50.23 50.10 50.40
5.6  50.00 50.00 50.13 49.53 49.53 49.93 49.90 49.93 50.63 49.83 49.93 50.13 50.00 50.20
5.7  49.80 49.80 50.03 49.43 49.53 49.83 49.70 49.73 50.23 49.83 50.03 50.23 49.85 50.10
5.8  49.75 49.75 50.03 49.53 49.63 49.93 49.60 49.83 50.13 49.93 50.13 50.33 49.80 50.20
5.9  49.80 49.80 50.23 49.63 49.73 50.13 49.65 49.93 50.23 50.13 50.23 50.43 49.80 50.30
6.0 50.00 50.00 50.53 49.93 49.93 50.43 49.70 50.03 50.33 50.23 50.33 50.53 49.90 50.50
6.1 50.33 50.33 50.63 50.23 50.23 50.83 49.90 50.13 50.43 50.33 50.33 50.63 50.00 51.20
6.2  50.63 50.45 50.80 50.63 50.53 51.13 50.15 50.23 50.53 50.43 50.43 50.73 50.10 51.40
6.3  50.73 50.50 51.00 50.83 50.78 51.23 50.25 50.23 50.63 50.53 50.53 50.83 50.30 51.40
6.4  50.70 50.50 51.05 50.63 50.88 51.03 50.25 50.33 50.53 50.63 50.63 50.88 50.90 51.50
6.5  50.70 50.50 51.00 50.83 50.83 51.03 50.38 50.33 50.53 50.83 50.73 50.93 51.20 51.60
6.6 50.85 50.70 51.15 51.03 51.03 51.23 50.53 50.53 50.63 51.03 50.93 51.03 51.40 51.70
6.7 51.43 51.13 51.63 51.33 51.48 51.48 50.93 50.93 51.03 51.28 51.28 51.13 51.70 51.90
6.8  52.23 52.13 52.43 51.93 51.93 52.13 51.93 51.88 52.43 51.53 51.63 51.33 52.20 52.28
6.9 52.63 52.53 52.83 52.23 52.13 52.48 52.57 52.47 52.78 51.93 51.88 52.08 52.44 52.48
7.0  52.50 52.48 52.58 52.18 52.15 52.31 52.53 52.52 52.73 52.09 52.08 52.49 52.35 52.40
7.1 52.18 51.73 52.30 51.88 51.77 51.93 51.73 51.83 52.13 51.68 51.43 51.58 52.00 52.30
7.2 52.25 51.83 52.45 51.93 51.83 52.23 51.93 52.03 52.43 51.73 51.53 51.83 51.97 52.34
7.3  52.63 51.93 52.85 52.13 52.18 52.48 52.23 52.13 53.03 52.00 51.93 52.03 52.20 52.60
74  53.13 52.40 53.45 52.58 52.53 53.03 52.73 52.33 53.23 52.15 52.03 52.43 52.30 52.90
7.5  53.13 52.40 53.45 52.58 52.53 53.03 52.73 52.63 53.23 52.30 52.43 52.43 52.40 53.00
7.6  53.13 52.40 53.45 52.58 52.53 53.03 52.73 52.63 53.23 52.30 52.43 52.43 52.40 53.00
7.7  53.13 52.40 53.45 52.58 52.53 53.03 52.73 52.63 53.23 52.30 52.43 52.43 52.40 53.00
7.8  53.13 52.40 53.45 52.58 52.53 53.03 52.73 52.63 53.23 52.30 52.43 52.43 52.40 53.00

T EM= f NeN HdV[cm_3], donde Ne y Ny son las densidades de electrones e hidrégeno respectivamente, en cem ™3,

Se ha indicado con dos puntos (:) los valores con incertidumbres debidas a la falta de suficientes lineas en ese rango

de temperaturas.
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TABLA 7.2 PENDIENTES DE LA EMD (DEM/DT) EN EL RANGO DE LAS ALTAS
TEMPERATURAS EN LOS INTERVALOS SUMADO (S), QUIESCENTE (Q) Y LAS FULGURACIONES
(F)“.

Nombre S Q F

UX Ari 2.31 1.78 2.18
V711 Tau 1.55 1.45 1.67
o Gem 2.28 2.33 3.03
1T Peg 1.31 1.19 1.33
AR Lac -+ 1.09 1.16

@ Usando los valores de EM a log T.(K)={6.5, 6.6, 6.7, 7.1, 7.2, 7.3}

incrementos observados en las lineas importantes, y consistente con la adicién de material
caliente en un factor de 1.5 a 2 por lo menos. Las dos grandes fulguraciones observadas
en UX Ari y 0 Gem llevan a incrementos ain mayores en el material mas caliente al
que son sensibles los detectores de EUVE. Los incrementos observados en los niveles del
continuo de los seis sistemas (los cinco de este capitulo y A And) parecen responder a los
aumentos de los flujos de las lineas de mas altas temperaturas, donde el bremsstrahlung
se producirfa. La hipotesis alternativa seria que el aumento en el continuo se deba a la
presencia de un ntimero mayor de lineas débiles, o un aumento en la intensidad de éstas,
pero parece improbable que todas estas lineas respondan de una manera tan uniforme a
las fulguraciones, sobretodo cuando acabamos de ver la dependencia de la respuesta con
la temperatura de formacién de las lineas.

Los incrementos encontrados en las lineas de UV no deben ser comparados con los
observados en EUV, ya que como hemos mencionado antes los ltimos corresponden a
diferentes fulguraciones (excepto parcialmente en el caso de V711 Tau) y promedian todo
el flujo producido durante el proceso completo.

7.4.2 Densidades electrdnicas

Las densidades electrénicas en estos sistemas han mostrado valores muy altos calculados
a una temperatura de log T.(K) ~7.0, entre log N,(cm™3)=12 y 13.5, aunque estas
densidades parecen ser algo comun entre las estrellas de la muestra encontrada en esta
tesis (ver Tabla 4.2 y § 4.6). Pero ademds parece confirmarse una tendencia ya observada
en el caso de A And hacia un aumento en la densidad electrénica durante las fulguraciones,
més clara en los casos con espectros de mejor S/N (el caso de V711 Tau y o Gem). Los
volimenes emisores responsables de los incrementos observados en la EMD durante las
fulguraciones son también similares a los encontrados en A And, con escalas de tamano
del orden de 2.4-4.5x10%6 cm? para log N, (cm™3)=13

Este escenario es consistente con el incremento de material emisor durante las ful-
guraciones, concentrado en volimenes pequeiios. Los volimenes de emisién son también
superiores para las grandes fulguraciones, en correspondencia con una mayor cantidad de
material implicado en este tipo de fulguraciones respecto a las observadas en IT Peg and
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V711 Tau.

7.4.3 Distribucién de la medida de emision

Las EMDs de estas 5 estrellas muestran en todos los casos la presencia de una llamativa,
joroba en torno a log T.(K) ~6.9, que permanece estable en su temperatura indepen-
dientemente de los niveles de actividad de la estrella. La presencia de dicha joroba no
parece ser una caracteristica consecuencia directa de la binariedad, ya que la emisién de
algunas de estas estrellas procede practicamente en su totalidad de una sola estrella, y
algunas estrellas aisladas muestran una forma en la EMD similar a esta, y tampoco parece
depender del periodo de rotacién de la estrella. También parece haber una segunda joroba
en cuatro de estos sistemas que se encontraria a temperaturas en torno a log T¢(K) ~6.2
(6.4 en el caso de AR Lac), aunque esta segunda joroba esta peor determinada debido a la
ausencia de suficientes lineas y la posible contaminacién de la linea de Fe XV A\284.15 por
algunas lineas de N VI como ya se comentd en § 4.5, que podrian llegar a aportar hasta un
~30% del flujo observado, y esto sin tener en cuenta la mds que posible sobreabundancia
de nitrégeno en algunos de estos sistemas. Recientemente, Reale et al. (2001) estimaron la
EMD del Sol observado como una estrella, con observaciones del satélite Yhokoh. La EMD
estimada es similar a las calculadas por otros autores con anterioridad, con un maximo
en la EMD alrededor de log T¢(K) ~6.0, pero la observacién de algunas fulguraciones
conduce a la aparicién de un nuevo pico en torno a log T.(K) ~7.0. Este pico recuerda
mucho a la joroba observada en las estrellas tratadas en este capitulo, aunque el resto de
la EMD muestra aun muchas diferencias.

Se han observado cambios notables en los valores de la EM de estas 5 estrellas
debidos al aumento en la actividad, mostrando no sélo un aumento general en toda la
EMD durante las fulguraciones, sino ademas una pendiente mas pronunciada durante las
mismas. Pero los cambios observados en la EMD parecen apuntar a un aumento general
de la cantidad de material emisor en todas las temperaturas, y no parece que la joroba
sufra unos incrementos superiores, mas bien al contrario. Asimismo el incremento de la
pendiente parece consistente con la adicién de material mas caliente. Estas evidencias
parecen sugerir que la joroba es una estructura més “intrinseca” a la corona que los
fenémenos relacionados con esta clase de fulguraciones.

7.5 Conclusiones

1. Se ha llevado a cabo el andlisis de la EMD de 5 sistemas binarios activos durante
fulguraciones y etapas quiescentes, mostrando un comportamiento muy similar en
todos los casos. Se ha identificado la presencia de una elevacién estrecha o “joroba”
en torno a log T (K)~6.9-7.0 en la EMD. Una joroba mds pequena y peor acotada,
parecida a la observada en el Sol, podria estar presente alrededor de log T, (K)~6.3,
por primera vez en este tipo de estrellas. La presencia de un minimo en torno a
log T.(K) ~5.5-5.9, observado previamente en Capella y 44 Boo, ha sido identificado
también en la EMD de estas estrellas.

2. Los cambios observados durante las fulguraciones conllevan una elevacién de la to-
talidad de la EMD en el rango de log T, (K)~4.0-7.4, acompainada de un incremento
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de la pendiente con la temperatura. No se observan cambios especiales en la joroba
en torno a log T, (K)~6.9-7.0. Durante las fulguraciones se observé un aumento
de la intensidad de las lineas de EUVE, incrementadas también con la temperatura
de formacién de la linea, con aumentos de hasta un factor 8. El continuo a ~100 A
experimenté un incremento de hasta un factor 6.

Se han calculado densidades electrénicas con valores de log N.(cm=3) ~12.0-13.5 a
partir de cocientes de flujos de lineas con mdxima emisién alrededor de log T.(K) ~7.
Estas densidades electronicas indican que la emisién observada procede de volimenes
pequenos.

Los cocientes de flujos de lineas de Fe XIX-XXII, formadas en torno a log T (K) ~7
y medidas en el espectro total, indican densidades electrénicas elevadas que muestran
una tendencia a aumentar durante las fulguraciones, respecto a la quiescencia.



Capitulo 8

Descripcion individual

A lo largo de este capitulo haré una breve descripcién del andlisis llevado a acabo en
el resto de las estrellas de la muestra. En esta descripcién incluiré algunos comentarios
relacionados con la determinacién de los valores usados en la densidad de columna de
hidrégeno para cada estrella (ver Tabla 3.1), asi como la explicacién sobre algunos detalles
especificos de cada caso.

En la derivacién de las EMDs de estas estrellas (como en el resto de la muestra
excepto el caso de A And, ver § 6.5) se han utilizado las emisividades calculadas por Brick-
house et al. (1995) para las lineas de hierro de EUVE, que estdn basadas en abundancias
solares del hierro de 7.6 (Allen, 1973). Estas emisividades han sido corregidas para reflejar
célculos mds actualizados de la abundancia del hierro de 7.67 (Anders & Grevesse, 1989).

Los valores de las EMDs estimadas en cada estrella aparecen al final del Capitulo,
en las Tablas 8.1 y 8.2.

8.1 S Cet

B Cet (HD 4128, HR 188) es una estrella aislada de tipo KOIII, con una baja velocidad
rotacional (v-sin i=3 km/s, Gray, 1982), con cierta emisién cromosférica en en H & K de
Ca II (Zarro & Rodgers, 1983), y con unos altos niveles de actividad en rayos-X. El espectro
de B Cet muestra muchas similitudes con los de Capella (G1III/G8III), con las lineas
de Fe XVIIT \93.92 y Fe XVIII A108.37 dominado el espectro. La absorcién producida
en el ISM es corregida usando un valor para la densidad de columna de hidrégeno de
Ny = 2.2 x 10*® ¢cm~2 (Piskunov et al., 1997). Los cdlculos de la densidad electrénica
revelan un valor de log Ne(em™3) ~11.9702 a log Te(K) ~7.0, deducido a partir del
cociente de las lineas de Fe XXII (Tabla 4.2). El cociente de lineas de Fe XXI ofrece
menor confianza debido a las incertidumbres asociadas (log Ne[em ™3] ~12.8703). El valor
adoptado para la correccién de las lineas sensibles a la densidad electrénica usadas en la
EMD, es el de log N.(cm™3) ~11.9. Ayres et al. (1998) estimaron los limites superiores
de la EM de cada linea en el EUV suponiendo que toda la linea emite su flujo en una
sola temperatura. En nuestro anilisis encontramos una joroba muy similar al estimado
por estos autores, aunque en su caso la EMD muestra peor resolucién con la temperatura.
Resultan llamativas las similitudes encontradas entre las EMDs de esta estrella y las
de Capella, a pesar de las diferencias entre las velocidades rotacionales y la actividad
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cromosférica entre las dos estrellas. La distribucién muestra una elevacién estrecha en
torno a log T(K) ~6.8, y una EMD m4ds bien plana para temperaturas superiores a la
joroba, de acuerdo con el ajuste de la linea de Fe XXIII/XX X 133. Nétese que la linea
de Fe XXIV A192.04 en 8 Cet se encuentra fuertemente contaminada por otras lineas, en
especial algunas lineas de O V alrededor de ~ A192.8, de modo que el flujo medido es tan
sOlo un limite superior para la linea de Fe XXIV.

También es posible distinguir una posible sobreabundancia de nitrégeno en el espec-
tro de TUE de f Cet (ver § 5.2).

8.2 AY Cet

AY Cet es un sistema de tipo RS CVn formado por una estrella activa de tipo G5III y
una enana blanca. Es esperable que todo el flujo registrado en el EUVE proceda de la
gigante debido a la débil luminosidad de la enana blanca. Se ha adoptado una densidad
de la columna de hidrégeno de Ny = 6 x 10'® cm~2, basada en observaciones efectuadas
con ROSAT (Diamond et al., 1995). Schrijver et al. (1995) encontraron problemas para
poder aplicar un ajuste global al ruidoso espectro de AY Cet, y tan sélo pudieron llegar
a un valor razonable cuando aplicaron una abundancia baja de hierro en el anilisis, para
asi evitar la presencia de una inconsistente “hot tail” (valores muy elevados de la EM
en el extremo caliente de la EMD) que resulta inconsistente con la ausencia de lineas
brillantes formadas en esas temperaturas. Con esa suposicién, llegan a obtener una EMD
con un méaximo en log T(K)~7.0, si bien la EMD muestra un detalle menor que la EMD
calculada aqui (Fig. 8.2), ademds de ser el resultado de una cierta arbitrariedad a la hora
de decidir el valor de la abundancia de hierro. Nétese que en laa EMDa calculadas en esta
tesis no es necesario asumir ningin valor previo de la abundancia, lo que sélo desplazaria
verticalmente el valor de toda la EMD en el rango de las altas temperaturas (log T[K]2>5.5),
pero no su forma.

8.3 AR Psc

La estimacién de la densidad de columna de hidrégeno usada para esta estrella conlleva
mucha incertidumbre. Se ha adoptado un valor de Ng = 2 x 10'® cm™2 a partir de
los datos disponibles en estrellas cercanas (Fruscione et al., 1994). La EMD (Fig.8.3) de
este sistema muestra una joroba muy poco pronunciada, pero con su maximo situado en
una temperatura (log T(K)~7.1) ligeramente superior a la habitual. Pero seria necesario
un valor mds preciso de la densidad de columna de hidrégeno para poder derivar una
distribucion de la EM mas precisa.

8.4 CC Eri

Pan & Jordan (1995) estimaron un valor de la densidad de columna de hidrégeno de
Ny = 2.6 x 10'® cm™? a partir de la distancia a la estrella y la densidad de columna
promedio. Amado et al. (2000), usando este valor, derivaron un limite superior para la
EMD basada en las lineas emitiendo en su temperatura de maxima emisividad tanto en
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las lineas espectrales de IUE como en las de EUVE. La EMD derivada fue muy suavizada
y muestra un minimo en torno a log T(K)~5.0 y un méximo en torno a log T(K)~6.8.

En la EMD derivada en el presente trabajo, se ha usado toda la funcién de la
emisividad, resultando en una distribucién (ver Fig. 8.4) con un minimo probablemente
situado a temperaturas un poco superiores y donde se detecta una posible sobreabundancia
de nitrégeno (a través de la linea N V A1240).

85 VY Arni

Para poder evaluar la absorcién por el ISM sufrida por la luz EUV en VY Ari, se ha
adoptado la misma densidad de columna de hidrégeno que para UX Ari (Ng = 1.5 X
10'® cm~2), dado que ambas estrellas tienen coordenadas y distancia muy similares. Los
flujos predichos en dos de las lineas de Fe XX no se ajustan bien con los valores observados
en el espectro. Mientras la linea de A110.63 muestra un exceso, A121.83 predice un flujo
menor al observado. Estas lineas podrian estar siendo afectadas por alguna superposicion
de lineas no incluidas en el analisis o podria deberse a fallos en la evaluacién del balance
de ionizacién en los modelos. En cualquier caso, esto hace que el valor de la densidad
electrénica derivado del cociente de flujos de Fe XX A\ 110.63/(118.66+121.83), sea menos
fiable, apuntando hacia un valor inferior de la densidad, probablemente més cercano al
deducido a partir de cocientes de Fe XXI (ver Tabla 4.2). La EMD resultante no es muy
sensible a los cambios de la densidad procedentes de usar un valor de log N,(cm=3)~12.6
(el promedio de valores procedentes de cocientes de Fe XXI) en lugar del valor promedio
adoptado de log N(cm~—2)~13.00.

La EMD estimada (Fig. 8.5) ha demostrado ser muy similar a las de otras estrellas
muy activas, como UX Ari, AR Lac y otras.

8.6 ¢ Eri

e Eri es una estrella relativamente joven (~1 Gyr) que demuestra altos niveles de actividad
en los espectros 6pticos. Laming et al. (1996) y Schmitt et al. (1996) han llevado a cabo
estudios sobre las observaciones de EUVE de 1993 en esta estrella. Laming et al. (1996)
calcularon la EM correspondiente a cada linea de forma individual (suponiendo emisién
en una sola temperatura), describiendo un limite superior de la EMD con un méximo en
log T(K)~6.5. Los diagnésticos de densidad llevados a cabo a partir de cocientes de lineas
de Fe XIV les llevé a calcular un log N.(cm™3)~9.5 a log T(K)~6.5. También Schmitt
et al. (1996) alcanzé resultados similares.

En mi caso he anadido todos los espectros disponibles de € Eri para poder mejorar
la calidad del espectro resultante, y la precision de la EMD. Se ha adoptado una densidad
de columna de hidrégeno de Ny = 1.3 x 10'® cm™? para corregir los flujos de la ISM,
basada en los diferentes valores aportados por Fruscione et al. (1994). Aunque el resultado
alcanzado para la EMD (Fig. 8.6) parece indicar un pico en torno a log T(K)~6.4, hay
un rango de valores que presenta un indice de errores similares, pudiendo tener el pico de
emisién a log T(K)~6.5, o incluso tener dos picos muy poco distinguibles en log T(K)~6.4
y log T(K)~6.8. Pero para poder precisar mejor este extremo seria necesario contar con
lineas cuyo maximo de emisién se encuentre en el rango log T(K)~6.5-6.7.
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8.7 Capella

Capella ha sido observada con mucha frecuencia por el EUVE, y se han derivado las EMDs
durante distintas épocas (ver Dupree et al., 1993; Brickhouse et al., 1995, 2000; Dupree
et al., 2001, y referencias alli citadas). He incluido en este trabajo el ultimo juego de
datos obtenido por el EUVE sobre Capella, que también fue el ultimo antes del cierre del
telescopio EUVE a la espera de su re-entrada en la atmdsfera terrestre (Fig. 8.7). Estos
datos han mostrado ciertos problemas con la calibracién de la posicién en longitud de
onda de las lineas, en especial en el espectro de MW. Pero este problema de calibracién no
afecta de forma sustancial los resultados, muy similares a los obtenidos con otros juegos
de datos de otras campanas.

Se ha adoptado una densidad de columna, de hidrégeno de Ny = 1.6 x 10'® cm™2, a
partir de Linsky et al. (1993). La EMD observada muestra que la linea de Fe XXI A\97.88
no se ajusta al flujo observado, reflejando probablemente la superposicién de la linea de
Ne VIII de 88.08 A.

8.8 AB Dor

AB Dor (HD 36705) es un sujeto frecuente de estudios en rayos-X debido a su alto nivel
de actividad. Aunque es comtinmente aceptada su clasificaciéon como K1 V-IV, atin hay
algunas cuestiones abiertas relativas a la clase de luminosidad de la estrella, que aunque
fue anteriormente clasificada como estrella pre-secuencia principal, luego ha sido revisada
como estrella de la “secuencia principal de edad cero” (ZAMS, del inglés zero age main
sequence). Es posible ver una discusion al respecto en Maggio et al. (2000) y las referencias
alli citadas.

Los espectros de AB Dor (Fig. 4.7) muestran caracteristicas similares a las estrellas
de tipo RS CVn mads activas, con las lineas de altos estados de ionizacién del hierro
dominando los espectros. Se ha encontrado un continuo elevado y la densidad electrénica
derivada (Fig. 7.5, Tabla 4.2) es muy alta (log N.[cm ™3] ~12.3-13.3, con un promedio de
12.9). Se ha adoptado un valor de log N (cm ™ 2)=18.1 para corregir la absorcién del ISM;
este valor se ha obtenido del cociente de flujos de Fe XVI A\335 y A360 en el espectro MW.
Brandt et al. (2001b) analizan espectros UV tomados con HST contempordneos de las
observaciones de 1994, derivando también unas densidades electrénicas elevadas, en torno
a log Ng[em 3] ~12 a log T¢(K) ~4.5. También son contempordneas a las observaciones
de 1994 los datos que permitieron a Collier Cameron et al. (1999) derivar posibles manchas
polares en esta estrella.

Mewe et al. (1996) hicieron un ajuste global de 2-T a los espectros de EUVE obser-
vados durante 1993, pero no se ha efectuado ningin analisis posterior a los datos de EUVE
en lo que concierne a la medida de emisién hasta la fecha. En nuestra EMD continua basa-
da en un método de lineas (Fig. 8.8), resulta llamativa la presencia de una joroba similar
al de otras estrellas activas, con un minimo de la EMD alrededor de log T¢(K) ~5.7, y un
extremo caliente de la EMD maés bien plano. También es de destacar la posible presencia
de una segunda joroba més pequena en torno a log T.(K) ~6.2. Los datos derivados aqui
han sido recientemente empleados por Hussain et al. (2001) para probar modelos de bucles
(ver Capitulo 10).
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Fig. 8.8.— Distribucién de la medida de emisién de AB Dor. Ver descripcién en Fig. 8.1.



8.9YY Gem 137

89 YY Gem

No se ha publicado hasta la fecha ningin anilisis de la medida de emisién a partir de los
datos de EUVE de YY Gem segin mi conocimiento. Los valores de las estrellas cercanas
presentes en (Fruscione et al., 1994) llevan a una densidad de columna de hidrégeno de
Ng ~ 2.5 x 10'® cm™2, pero este valor parece ser muy alto comparado con otras estrellas
en esta muestra. Por otra parte, el uso del cociente de flujos de lineas de Fe XVI en el MW
(1.840.3) conduce a un limite superior de la columna de hidrégeno de Ni < 6 x 107 cm™2.
A la vista de la divergencia de estos resultados, preferi usar este limite superior dado que
se trata de una medida directa hecha en la estrella.

La EMD de este sistema (ver Fig. 8.9) muestra una buena concordancia con el flujo
predicho en la linea Fe XV A221.15 usando APEC. También conviene apuntar que la
compleja mezcla de lineas de A192 A contiene una importante contribucién de la linea de
Fe XIV A193.51, influenciando ligeramente la EMD en torno a log T.(K) ~5.9.

8.10 Procyon

Se ha adoptado un valor de Ny ~ 1.2 x 10'® cm™2 para la densidad de columna de
hidrégeno en la direccién de Procyon (Linsky et al., 1995). La EMD estimada muestra
bastantes similitudes con la de a Cen (§ 8.16).

En el proceso de ajuste de la EMD en Procyon, algunas lineas han demostrado cierta
discordancia entre los flujos observados y los predichos por el modelo de Brickhouse et al.
(1995). Por ejemplo, la linea de Fe XII A\364.4 tiene un flujo observado que concuerda
muy bien con el estimado si se emplea el modelo de APEC, aunque preferi mantener el
flujo predicho por Brickhouse et al. (1995) para mantener la consistencia con el resto del
proceso (nétese que esta linea muestra un desajuste de casi un orden de magnitud con este
modelo). Ademis, la linea observada en ~100.6 A es de esperar que sea Fe XXII A100.78,
pero no resulta consistente con la ausencia de otras lineas como Fe XXII A117.17, y el flujo
estd lejos de ajustarse a la EMD observada.

8.11 BF Lyn

Como en el caso de YY Gem, los valores de la densidad de columna de hidrégeno hacia
BF Lyn son muy inciertos, aunque la presencia de las intensas lineas de Fe XVI permite
tener una estimacién a partir de su cociente (1.5440.63) de Ny < 5 x 10'7 cm™2. Dado
que la S/N de estas lineas es mds bien bajo, se ha adoptado un valor intermedio entre
este y el procedente de estrellas cercanas (similar al caso de YY Gem), de modo que el
valor asumido en los célculos de la EMD es Ny = 1.5 x 10'® ¢cm™2, m4s consistente con la,
forma de la EMD estimada a partir de las lineas con longitudes de onda més largas. La
resultante EMD se muestra en Fig. 8.11.

8.12 LQ Hya

Wood et al. (2000) estiman un valor anormalmente alto para la densidad de columna de
hidrégeno hacia LQ Hya de Ny = 1.1f(3):‘;’ x 10" c¢m~2 analizando lineas de Lyman «
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y h & k de Mg. Dado que las lineas de Mg podrian verse afectadas por la actividad
estelar y los datos de las estrellas muestran valores muy discordantes con estos valores,
he preferido usar un valor conservador dado por el limite inferior de Wood et al. (2000),
Ng = 8x 10 cm~2. Dada la ausencia de informacién procedente de lineas con longitudes
de onda mds largas (més afectadas por posibles cambios en los valores de la densidad de
columna adoptados), los errores cometidos en esta estimacién provocan minimos efectos
en la forma de la EMD, llevando como consecuencias mas esperable los desplazamientos
verticales en la EMD.

Es de destacar el ajuste notablemente bueno conseguido entre los flujos predichos y
observados (ver Fig. 8.12), més ficil de conseguir también gracias al pequerio niimero de
lineas usadas.

8.13 DH Leo

El cociente de las lineas de Fe XVI no proporcionan un valor preciso de la densidad de
columna de hidrégeno hacia DH Leo, debido a que la linea de 361 A tiene una S /N muy
pobre. Pero la poca intensidad observada en esta linea apunta hacia una absorcién por el
ISM mads bien elevada. Los valores de las estrellas cercanas Fruscione et al. (1994) sugieren
un valor de Ny ~ 1 x 10'® ¢cm™2. Por otra parte, Diamond et al. (1995) dedujo un amplio
rango de valores de Ny = 4.1'%3/ 4 X 10'® cm—2, derivado a partir del ajuste de espectros
de ROSAT. Dado que el dltimo no es un valor preciso tampoco, he preferido usar un
valor intermedio con el de las estrellas cercanas. De modo que la densidad de columna de
hidrégeno asumida aqui es de Ng ~ 2 x 10'® ¢cm™2, un valor bastante compatible con el
resto de la EMD observada (ver Fig. 8.13). A partir del ajuste en la EMD no estd claro si
hay sobreabundancia de nitrégeno (ver linea de N V A1240) o no, dado que no hay datos
disponibles con temperaturas de log T(K)~5.4-6.2 que puedan ayudar a acotar los valores
de la EM en torno a la linea.

8.14 ¢ UMaB

¢ UMa es un sistema cuddruple formado por dos sistemas binarios espectroscopicos donde
se observan sélo las estrellas primarias, una GOV (en el sistema A) y una G5V (en B)
aunque hay cierta discrepancia entre los distintos autores sobre estos tipos espectrales.
Como ya se ha comentado en § 3.2.15 es esperable que la componente B aporte una
mayor proporcion de flujo en el EUV, pero no se puede descartar completamente un flujo
importante procedente de la componente A, basdndose en los espectros observados para
ambas estrellas en el UV (ver § 5.3). La actividad cromosférica observada en lineas de
H & K de Ca II no muestra practicamente ninguna emisién en la componente A, y una
emisién poco intensa en la componente B (Montes et al., 1995). El cociente de lineas de
Fe XVI en el espectro MW (2.25+0.15) proporciona un valor preciso de la densidad de
columna, de hidrégeno de Ny = 8.4£3x10'7 cm™2, inferior al valor de Ny = 1.5x10'® cm—2
estimado por Schrijver et al. (1995) interpolando entre los valores en estrellas cercanas.
La Fig. 8.14 muestra la EMD derivada para este sistema. Este es el ejemplo mas claro
de presencia de dos picos en la medida de emisién, que en este caso alcanzan valores muy
similares en la EM. El ajuste mostrado resulta ser mucho mejor que el que se consigue
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cuando se intentan hacer EMDs de un solo pico.

8.15 BH CVn

Hay una gran incertidumbre en la determinacién de la densidad de columna de hidrégeno
en la direccién de BH CVn (HR 5110). Los ajustes espectrales de los datos de ROSAT
derivan en valores muy elevados (Ng > 1 x 1012 cm~2, Diamond et al., 1995; Graffagnino
et al., 1995), aunque cabe destacar que éste no es un método muy fiable de estimar la
absorcién del ISM. Los cocientes de las lineas de Fe XVI (1.45+1.17) tampoco apuntan
hacia un valor preciso, debido a la baja S/N de las lineas, pero el limite superior de este
cociente corresponde a Ny ~ 3 x 10" cm™2. Por otra parte los valores deducidos a partir
de estrellas cercanas (Fruscione et al., 1994) conducen a una estimacién mucho mds baja,
de Ny ~ 7 x 10" cm™2. Asf que como compromiso entre los valores de estas fuentes, he
elegido el limite superior dado por el cociente de lineas de Fe XVI, Ng = 3 x 10'® cm—2.
En cualquier caso, las incertidumbres relacionadas con este valor solo afectan de forma
sustancial al rango de log T(K)~6.2-6.5. La EMD calculada (Fig. 8.15) muestra una
joroba similar a otros casos, con una EMD descendiente para temperaturas superiores.

8.16 «o Cen

Como ya hemos visto con anterioridad (§ 3.2.17 y § 5.3), se puede suponer que la emisién
EUVE procede en su mayoria de la componente B (K1V) del sistema triple visual, aunque
la componente A (G2V) probablemente tenga una contribucién sustancial. La densidad de
columna de hidrégeno adoptada es Ny = 6 x 10'7 ecm~2 (Linsky & Wood, 1996), m4s fiable
que el cociente de las lineas de Fe XVI, que podria estar afectado por las lineas detectadas
en la emisién en segundo orden del espectrégrafo que podrian afectar entre otras a la
emisién de A360.8. Al igual que ya ocurriera con Procyon (§ 8.10), se han encontrado
desajustes entre los flujos observados y predichos en las lineas de Fe XII A364.4 y A100.78
(observada en ~100.5 A en este caso).

La forma general de la EMD recuerda mucho a la del Sol en ausencia de fulguraciones
hasta log T(K)~6.5 (ver Fig. 10.1), pero para temperaturas mds altas hay algo de material
caliente. Las lineas usadas para el ajuste en este rango son aquellas con una S/N menor de
entre las lineas de hierro, por lo que se debe tener cierta cautela al interpretar el rango de
log T(K)26.5. También resulta llamativa la densidad electrénica calculada con el cociente
de flujos en las lineas de Fe XXI, log N, (cm™3) ~13.4, mucho mayor que el valor calculado
de log N(cm™3) ~9.5 en el rango log T(K)~6.0-6.5 (Mewe et al., 1995; Drake et al.,
1997), apuntando a diferentes estructuras como causantes de estas diferencias (ver § 4.6).
Como en el caso de € Eri, seria necesario obtener otros diagnésticos validos en el rango de
las altas temperaturas.

8.17 o2 CrB

La buena S/N conseguida en las lineas de Fe XVI en el espectro de MW proporciona
una determinacién precisa de la densidad de columna de hidrégeno, resultando en un
valor de Ny = 2.51'(1]:8 x 10 cm™2. Este valor es consistente con el valor de Ny =
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2 x 10" cm 2 deducido por Osten et al. (2000) a partir de la interpolacién en los datos de
las estrellas cercanas®. La Fig 8.17 muestra una EMD que refleja una corona muy caliente,
especialmente si se tiene en cuenta que este sistema no esta compuesto por estrellas gigantes
sino enanas (F6V/GOV), con lo que proporcionalmente es mds activa que otras estrellas
de la muestra con tamafos mayores (el volumen emisor es proporcional a la superficie de
la estrella, y por tanto al cuadrado del radio estelar).

8.18 V824 Ara

El pequeno nimero de lineas observadas en el espectro de este sistema binario joven, hace
menos precisa la estimacién de la EMD. Airapetian & Dempsey (1998) hicieron un andlisis
usando los valores de maxima emisividad de algunas lineas para deducir valores de la EM.
La densidad electrénica derivada a partir del cociente de Fe XXI AX102.22/128.73 no es
muy fiable, dado que la linea de A\102.22 fue medida influyendo la superposicién de la
linea de Fe XIX A101.55 (el flujo de esta linea se ha estimado con el valor de la EMD para
dar cuenta del solapamiento). El valor de la densidad de columna de hidrégeno es muy
incierto, y se ha adoptado Ny = 6 x 10'® cm~? a partir de valores en estrellas cercanas
Fruscione et al. (1994). La EMD resultante (Fig. 8.18 muestra un pico pobremente acotado
en torno a log T(K)~6.9.

8.19 V478 Lyr

No se ha hecho ninguna publicacién hasta la fecha relacionada con los datos de V478 Lyr,
y tampoco he podido encontrar en la literatura ninguna estimacién fiable de la densidad
de columna de hidrégeno. Se ha usado un valor intermedio de Ny = 4 x 10'® cm 2 entre
la amplia y dispersa cantidad de valores disponibles en las estrellas cercanas (Fruscione
et al., 1994). La EMD construida no puede verse afectada de forma considerable por estas
incertidumbres ya que todo el material emisor medido se encuentra en el espectro SW,
donde cabe esperar menos efectos derivados de esta incertidumbre. Tan solo cabria esperar
desplazamientos verticales en la EMD (Fig. 8.19 en la zona de las altas temperaturas y
pequenos cambios en la forma de la EMD, a menos que el valor real de la densidad de
columna sea muy diferente.

8.20 ER Vul

Como en otras estrellas de la muestra, también hay mucha incertidumbre en el valor de la
absorcion de la ISM en el caso de ER Vul. Los resultados procedentes de estrellas cercanas
resultan contradictorios. En este trabajo se ha usado la estimacién adoptada por Rucinski
(1998) de Ny = 3 x 10'® ¢cm 2, aunque debo recalcar que hay gran incertidumbre en esta
cantidad. Esto podria condicionar la determinacién de la pendiente presente por debajo
de la joroba en la EMD (Fig. 8.20).

INétese que estos autores incluyen como razén para soportar este célculo el hecho de que no se observa,
ninguna linea apenas en el espectro de LW, lo que como se ve en Fig 4.4 estd lejos de ser cierto.
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8.21 FK Aqr

Este sistema binario cercano estd formado por dos estrellas enanas de tipo M orbitando
con un periodo de ~4 dias. No hay medidas directas de la densidad de columna hacia el
sistema, pero las estrellas cercanas presentes en (Fruscione et al., 1994) sugieren un valor
de Ny = 7 —10 x 1017 cm~2. El cociente de las lineas de Fe XVI en el espectro MW
(1.96+0.20) proporcionan un limite superior de la densidad de columna de hidrégeno de
Ny = 7 x 10'7 cm™2, de modo que he adoptado este valor, también consistente con lo
calculado en estrellas cercanas. Fig. 8.21 muestra una EMD notablemente bien ajustada,
con una primera joroba con temperaturas similares a la EMD solar (véase Fig 10.1), y la
tipica segunda joroba a altas temperaturas, encontrada en la mayoria de las estrellas en
la muestra.

8.22 BY Dra

Las estrellas cercanas a BY Dra apuntan a una densidad de columna de hidrégeno bastante
elevada en esta direccién (Ny = 5x 10'® cm™?2), pero bastante consistente con la escasez de
senal conseguida en el espectro de MW, que es atribuible probablemente a la absorcién del
ISM. En ausencia de otras evidencias, se ha usado este valor, si bien las consecuencias sobre
la forma de la EMD (Fig. 8.22) derivadas de el uso de un valor erréneo serian minimas.
Debo advertir que la densidad electrénica calculada ha sido estimada con algunas lineas
con S/N inferior a 3, por lo que su valor no es muy fiable, y el promedio resultante (ver
Tabla 4.2) es demasiado alto para el flujo observado en la linea de Fe XXI A128.7 y la EMD
estimada, mientras que un valor de log N,(cm 3) ~12 ajustarfa muy bien la EMD. De
modo que he preferido usar un valor conservador de log N.(cm™3) =12.5 para los célculos
de la EMD, lo que se corresponde con el limite inferior de los valores estimados a partir
de los cocientes de lineas presentes en Tabla 4.2.
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TABLA 8.1 EMD DE LAS ESTRELLAS CON UN SOLO INTERVALO CONSIDERADO (I)

log (T) log EM'

(K) B Cet AY Cet AR Psc CCEri VY Ari € Eri Capella AB Dor YY Gem Procyon BF Lyn
4.0 51.85  52.20 52.30 51.20  52.60 50.30 52.70 51.40 50.70 51.40 51.40
4.1 51.80 52.15 52.00 50.90 52.30 50.10 52.60 51.20 50.65 51.30 51.30
4.2 51.75  52.10 51.90 50.80  52.00 49.90 52.55 51.00 50.60 51.10 51.20
4.3 51.65 52.05 51.70 50.60 51.80 49.75 52.50 50.90 50.50 50.80 51.10
44 51.50 52.00 51.60 50.40 51.50 49.60 52.30 50.80 50.40 50.70 50.90
4.5 51.30 51.95 51.40 50.20 51.30 49.50 52.20 50.75 50.35 50.60 50.70
4.6 51.20 51.90 51.15 49.80 50.90 49.35 52.00 50.55 50.30 50.55 50.40
4.7 51.00 51.80 51.10  49.60 50.60 49.15 51.90 50.40 50.00 50.10 50.25
4.8 50.90 51.80 51.00 49.45  50.55 48.90 51.75 50.20 49.80 49.90 50.30
4.9 50.80 51.40 50.95 49.45  50.50 48.70 51.40 50.10 49.80 49.80 50.10
5.0 50.75  51.20 50.75  49.45 50.45 48.70 51.40 49.90 49.55 49.65 49.60
5.1 50.85 50.94 50.60 49.40 50.40 48.70 51.50 49.90 49.60 49.60 49.30
5.2 50.90 50.90 50.40 49.40 50.35 48.60 51.40 49.95 49.50 49.55 49.10
5.3 50.85  50.85 50.40  49.25 50.30 48.30 51.20 49.95 49.40 49.60 49.10

5.4 50.70  50.70 50.10 49.20 50.20 48.00 50.80 49.70 49.30 49.20 49.20
5.5 50.33  50.60 49.90  49.10 50.00 47.80 50.30 49.43 49.30 49.00 49.30

5.6 50.03  50.40 49.90 49.10 49.90 4750 49.95 49.13 49.40 48.90 49.40
5.7 49.73  50.00 49.90  49.20 49.90 47.60 49.85 49.03 49.50 49.00 49.50
5.8 49.53  49.80 50.10 4930 50.10 47.80 49.80 49.03 49.70 49.10 49.60
5.9 49.43  49.80 50.40 49.40 50.30 48.30 49.85 49.13 49.80 49.30 49.70

6.0 49.53  49.90 50.70  49.60  50.50 48.85 49.90 49.33 49.75 49.50 49.80
6.1 49.63  50.00 50.95 49.70  50.70 49.15 50.10 49.63 49.70 49.70 50.00

6.2 49.83  50.00 50.90 49.80 5090 49.30 50.45 49.83 49.75 49.90 50.20
6.3 49.93 50.10 50.90 49.85 51.20 49.60 50.55 49.83 49.90 50.00 50.30
6.4 50.13  50.20 51.00  49.90 51.30 50.08 50.40 49.73 50.00 49.80 50.35
6.5 50.43  50.50 51.10  50.20 51.30 50.07 50.50 49.63 50.10 49.50 50.50
6.6 50.93  50.90 51.20  50.40 51.40 49.88 50.80 49.68 50.40 49.30 50.90
6.7 52.12 51.70 51.30  50.76  51.50 49.95 51.60 49.93 50.90 49.60 51.65
6.8 52.52  52.40 51.50  51.17  52.00 49.85 52.35 51.23 51.20 49.90 51.60

6.9 52.11  52.70 51.60 51.20 52.60 49.60 51.30 51.78 51.20 49.60 51.20
7.0 51.78  52.60 51.80  50.60  52.52 49.20 51.40 51.26 51.09 49.55 51.15

7.1 51.33  51.40 51.80  50.50 51.90 48.90 51.30 50.70 50.50 49.50 51.10
7.2 51.23 51.00 51.50  50.35 52.10 48.80 51.20 50.80 50.40 49.30 51.00
7.3 51.23  50.80 51.60  50.25  52.20 48.70 51.10 50.85 50.50 49.10 50.90
74 51.43 50.50 51.60  50.20 52.30 48.70 50.90 50.90 50.50 48.80 50.80
7.5 51.43 50.40 51.60  50.20 5230 48.70 50.90 50.90 50.50 48.20 50.70
7.6 51.43 50.40 51.60  50.20 52.30 48.70 50.90 50.90 50.50 48.20 50.70
7.7 51.43 50.40 51.60  50.20 52.30 48.70 50.90 50.90 50.50 48.20 50.70

7.8 51.43 50.40 51.60  50.20 52.30 48.70 50.90 50.90 50.50 48.20 50.70

f EM:f Ne NHdV[cm_3], donde N y N son las densidades de electrones e hidrégeno respectivamente, en em™3.
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TABLA 8.2 EMD DE LAS ESTRELLAS CON UN SOLO INTERVALO CONSIDERADO (II)

log (T) log EMT

(K) LQ Hya DH Leo ¢ UMa BH CVn a Cen ¢” CrB V824 Ara V478 Lyr ER Vul FK Aqr BY Dra
4.0 51.60 52.00 51.30 52.60  49.40 52.40 52.20 51.50 52.50  50.40 51.40
4.1 51.30 51.80  50.90 52.40  49.30 52.20 52.00 51.30 52.20  50.30 51.10
4.2 51.10 51.60 50.70 52.30  49.20 52.10 51.80 51.10 52.00 50.20 50.80
4.3 50.80 51.40 50.50 52.20 49.10 51.80 51.60 50.90 51.80  50.10 50.70
4.4 50.60 51.20  50.40 52.00 49.05 51.50 51.30 50.60 51.60  50.00 50.60
4.5 50.40 50.90 50.35 51.80  49.00 51.30 51.20 50.40 51.40  49.90 50.40
4.6 50.20 50.50 50.30 51.60 48.90 51.25 51.10 50.20 51.00  49.80 50.20
4.7 50.00 50.25 50.15 51.50 48.70 51.10 51.00 50.00 50.85  49.60 49.90
4.8 49.85 50.20 49.80 51.30 48.40 50.95 50.70 49.70 50.85  49.35 49.80
4.9 49.75 50.30 49.60 51.10 48.00 50.75 50.50 49.60 50.75  49.35 49.65
5.0 49.70 50.20 49.30 51.05  47.70 50.60 50.45 49.70 50.80  49.25 49.65
5.1 49.60 49.90 49.20 51.10  47.50 50.70 50.40 49.80 50.70  49.20 49.60
5.2 49.50 49.90 49.30 51.20 47.30 50.60 50.35 49.72 50.50  49.15 49.40
5.3 49.30 49.80 49.30 51.10 47.30 50.50 50.30 49.60 50.20  49.00 49.40
5.4 49.25 49.80 49.10 50.60 47.40 50.30 50.20 49.60 50.00 48.80 49.40
5.5 49.20 49.80 48.90 50.20  47.50 49.90 50.00 49.50 49.90 48.50 49.30
5.6 49.20 49.80 48.50 50.17  47.65 49.70 49.90 49.50 49.80  48.20 49.30
5.7 49.50 49.90 48.40 50.15  48.00 49.60 49.90 49.50 49.90 48.10 49.40
5.8 49.50 50.00 48.60 50.20 48.40 49.60 50.10 49.40 50.00 48.20 49.50
5.9 49.70 50.10 48.70 50.25  48.80 49.70 50.30 49.50 50.20  48.40 49.60
6.0 49.80 50.20  49.00 50.30  49.10 49.80 50.50 49.70 50.50  48.70 49.70
6.1 49.90 50.30 49.50 50.40  49.25 50.00 50.70 49.80 50.60  49.10 49.80
6.2 49.90 50.40 50.10 50.70  49.35 50.30 50.80 49.90 50.70  49.75 49.80
6.3 50.00 50.50  50.50 51.00 49.45 50.50 50.90 50.10 50.80  49.90 49.90
6.4 50.00 50.70  50.40 51.10  49.40 50.80 51.00 50.30 50.90  49.50 49.90
6.5 50.10 50.90 50.30 51.10  49.00 51.40 51.10 50.50 51.10  49.70 50.00
6.6 50.20 51.10  50.40 51.30  49.00 52.10 51.20 50.90 51.50  49.80 50.20
6.7 50.70 51.53  50.93 51.50 49.30 52.30 51.40 51.40 52.10  50.31 51.00
6.8 51.45 51.92 51.12 51.95 49.45 52.15 52.20 51.90 52.30  50.66 51.55
6.9 51.40 51.91  50.85 52.10  49.10 52.10 52.40 51.60 52.20  50.88 51.30
7.0 51.15 51.65  50.60 52.05  49.00 52.00 51.60 51.30 52.10  50.77 51.00
7.1 50.95 51.35 50.30 51.55  48.80 51.90 51.50 51.00 51.97  50.40 50.80
7.2 50.90 51.40 50.00 51.20 48.60 52.00 51.40 51.20 51.80  50.50 50.60
7.3 50.90 51.40 49.80 50.60 48.40 52.30 51.40 51.30 51.70  50.40 50.50
7.4 50.90 51.40 49.60 50.50 48.00 52.55 51.40 51.50 51.70  50.40 50.40
7.5 50.90 51.40 49.40 50.50 47.40 52.60 51.40 51.50 51.70  50.40 50.40
7.6 50.90 51.40 49.40 50.50 47.20 52.60 51.40 51.50 51.70  50.40 50.40
7.7 50.90 51.40 49.40 50.50 47.20 52.60 51.40 51.50 51.70  50.40 50.40
7.8 50.90 51.40 49.40 50.50 47.20 52.60 51.40 51.50 51.70  50.40 50.40

t EM:f NeNHdV[cm_s], donde Ne y Ny son las densidades de electrones e hidrégeno respectivamente, en em™3.
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Capitulo 9

Relacién entre los parametros
estelares y la EMD

En circunstancias normales este es uno de los capitulos donde hay mas que decir en
cualquier estudio de una muestra estelar, pero ese no es el caso aqui. Las estrellas estudi-
adas han mostrado un patrén muy similar en todos los casos en la forma de la EMD, por
lo que no hay ninguna relacién evidente que se pueda hacer a partir de la EMD observada
y los parametros estelares. No parece haber dependencia con el tipo espectral, clase de
luminosidad, edad (nétese que hay varias estrellas jévenes en la muestra, como AB Dor,
LQ Hya, AR Psc o V824 Ara), periodo de rotacién o incluso inclinacién (lo que podria
dar pistas sobre relaciones con regiones activas polares).

Como se muestra en la Tabla 9.1, tan solo se pueden describir dos tipos de difer-
encias: por un lado hay 3 estrellas con mdximos en la medida de emisién en torno a
log T(K)~6.3—-6.5, mientras que el resto muestran todos un maximo correspondiente a
la joroba encontrada en el rango de las altas temperaturas. Por otra parte se observa
una cierta tendencia a una mayor medida de emisién en el caso de las estrellas de mayor
tamano, como es de esperar dado que la medida de emision tiene una evidente depen-
dencia con la superficie emisora, que podemos considerar en primera aproximaciéon como
similar a la superficie estelar. Por tanto, y como mera referencia para notar este detalle,
se ha calculado la medida de emisién en el maximo de la joroba de cada estrella, dividida
por 47R? (R es el radio estelar medido en radios solares), para tener una idea de la EM
normalizada al caso de una superficie como la del Sol. Naturalmente este cédlculo estd
afectado de los errores en la medicién del radio estelar, ademas de los propios de suponer
que la superficie emisora se corresponde con la calculada a partir del radio estelar medido
para la fotosfera. Por otra parte, los niveles generales de la EM en el rango de las altas
energias estardn afectados por el factor de la abundancia del hierro en las coronas de estas
estrellas. De modo que se deben tomar estos valores con cautela. La conclusiéon general
que se observa es la de que las estrellas gigantes emiten menos por unidad de superficie
que la estrellas enanas.

Aparte de estas dos conclusiones, no se puede derivar ninguna més. Llama la aten-
cién el que no se encuentre ninguna diferencia clara entre la mayoria las estrellas de la
muestra en la forma de la EMD con el periodo de rotacién, lo que no quiere decir que no
exista esta diferencia en el nivel general de la EM, que necesitaria antes ser corregido de los
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TABLA 9.1 COMPARACIéN ENTRE ALGUNOS PARAMETROS ESTELARES Y LAS
CARACTERISTICAS DE LA EM EN EL MAXIMO (LOCALIZADO EN LA JOROBA).

Nombre Tipo Espectral Porp(d)  Ppoe(d) (%) R«(Ro) (1) 2 () @ (5
B Cet KOTIT ce 60 15.1 6.8 1.36° 1.81 525 49.0
AY Cet WD/G5III 56.824 7722 29. 0.12/9 6.9 0.16° 1.65 52.7 49.7
AR Psc G7V/K1IV 14.3023 12.38  30. ?7/3.2 7.0 0.67° 032 51.8 49.7
CC Eri K7V/M3V 1.56145 1.56145  42.  0.65/0.41 6.9 0.47% 0.99 51.2 50.3
VY Ari K3-4V-TV4? 13.198 16.23  60. >3.3/7 6.9 1.12° 0.87 526 50.5
UX Ari G5V /KOTV 6.438 6.4  60. 0.93/4.7 6.9 2.31° 096 52.6 50.1
¢ Eri K2V 1000 1.3 30. 0.75 6.5 ce.ee B0 49.3
V711 Tau G5IV/K1IV 2.838 2.841  33. 1.3/3.9 6.9 1.55° 0.71 52.2 49.9
Capella GI1IIT/G8III 104.0214 8 4. 8.7/12.6 6.8 0.83® 151 523 48.8
AB Dor KI1IV <. 0.51479  60. 1.0 6.9 1.69° 152 51.8 50.7
YY Gem dMle/dMle 0.814282  0.8143 86.3  0.62/0.62 6.8 0.58¢ 0.97 51.2 50.2
Procyon F5IV-V e S 32, 2.06 6.3 ce ..o 500 48.3
o Gem KIIII+? 19.604  19.604  41. 9.3 6.9 2.28® 128 52.6 49.6
BF Lyn K2V/[dK] 3.80406 3.8  66. >0.78/>0.78 6.7 1.18¢ 0.87 517 50.5
LQ Hya K2V 1.63  55. 0.8 6.8 1.00® 0.77 51.5 50.6
DHLeo  {KOV/K7V}K5V 1.070354  1.0665 78.  0.97/0.67 6.8 0.86% 0.88 51.9 50.7
£ UMa B G5V/[KV] 3.980507 4 11 0.95/7 6.8 s+ .eo BL1 50.0
BH CVn F2IV/K2IV 2.613214 2.6 9.  3.10/2.85 6.9 52.1 49.8
a Cen B K1V 41 79.9 0.91 6.3 cee ... 495 485
o2 CrB F6V/GOV 1.139791  1.1687  28.  1.22/1.21 6.7 1.70° 1.08 52.3 50.7
V824 Ara  GBIV/KOV-IV  1.681652 1.682 55,  1.38/1.29 6.9 ce-e. 524 507
V478 Lyr  G8V/[dK-dM]  2.130514 2.13 828 1.0/ 6.8 1.11® 1.17 519 50.8
ER Vul GOV/G5V 0.698095  0.6942 66.7  1.07/1.07 6.8 1.07% 0.92 523 50.8
AR Lac G21V/KOIV 1.983164 1.98 87 1.8/3.1 6.9 1.09®° 0.70 524 50.2
FK Agqr dM2e/dM3e 4.08322 439 60. 0.5/0.5 6.9 108 078 509 50.1
A And G8IV-III+? 20.5212 54.33  30. 7.4/7 7.0 2.25° 092 522 494
IT Peg K2IV/MO0-3V 6.724 6.718  60. 3.4/7 7.0 1315 050 521  49.9
BY Dra K4V/K7V 5.975112 3.827 28 1.3/? 6.8 cv ..o BL5 50.2

Cols: (1) log T(K) (EMmaz); (2) Pendiente (dEM/dT) bajo la joroba; (3) Altura de la joroba sobre la
pendiente (A[log EM]); (4) log EMpes (cm™3); (5) log EMnas /(4*7*[R14+Ra]?), en unidades arbitrarias.
NoTA: Pendiente calculada usando los valores de log T(K): (a) 6.3, 6.4, 6.5, 7.1, 7.2, 7.3; (b) 6.5, 6.6, 6.7,
7.1, 7.2, 7.3; (c) 6.5, 6.6, 6.7, 7.1, 7.2, 7.3; (d) 6.2, 6.3, 6.4, 6.9, 7.0, 7.1; (e) 6.2, 6.3, 6.4, 7.1, 7.2, 7.3; (f)
6.4, 6.5, 6.6, 7.1, 7.2, 7.3

valores de la abundancia del hierro, como acabo de mencionar. Por otra parte el balance
entre las dos jorobas encontradas podria simular, para una EMD con menor resolucién,
el efecto de un sélo pico que se va desplazando hacia temperaturas mayores o menores
dependiendo de que tengan mayor peso cada una de las jorobas.



Capitulo 10

Enlace con los modelos

La estimacién de las primeras EMDs continuas en estrellas diferentes al Sol ha llevado
a la conclusién de que la corona de estas estrellas no se puede explicar como un simple
aumento en la escala de actividad respecto al Sol, por lo que los modelos que valian para
explicar algunos de los aspectos observados en el Sol no tienen por qué ser aceptables
para estos casos. A continuaciéon comentaré algunos de los modelos que se han propuesto
tanto para el caso solar como para las EMDs observadas en estrellas como las presentes
en esta muestra. Los modelos propuestos para explicar las coronas observadas en estrellas
de 1ultimos tipos son béasicamente de dos tipos: los basados en calentamiento por micro-
fulguraciones y consistentes en bucles (o “loops” en inglés) dindmicos, y los que usan bucles
estaticos. No voy a hacer aqui una descripcion detallada sobre estos modelos, y me remito
a las correspondientes publicaciones para el estudio detallado de todos sus extremos, pero
si voy a hacer una estimacién bésica de qué modelos explican mejor las observaciones que
se incluyen en esta tesis.

Desde que comenzaron las observaciones coronales en rayos-X se llegé a la conclusién
de que la emisién de la corona procede basicamente de plasma confinado magnéticamente
en bucles (Vaiana et al., 1973). Por tanto cualquier modelo que trate de explicar los
fenémenos de la corona cuenta siempre con el uso de bucles en mayor o menor escala.

A continuacién voy a describir qué es lo que se observa en el Sol, y varias familias de
modelos propuestas, para finalmente explicar dos modelos que han sido propuestos para
explicar observaciones detalladas de la EMD en coronas estelares.

La EMD es una herramienta muy 1til si se interpreta de forma correcta. La EMD
béasicamente nos da una idea de cudl es el balance de energia en la corona y la region de
transicion(ver, por ejemplo, Jordan & Wilson, 1971; de Castro et al., 1982; Jordan, 1996).
Asi, el rango de las bajas temperaturas (log T¢[K]~4.2-5.0), con pendiente decreciente,
refleja principalmente las pérdidas radiativas, mientras que para temperaturas superiores
la pendiente estaria dominada por la conduccién térmica, con pendientes positivas en torno
a 3/2. Cualquier comportamiento que se salga de estas tendencias generales empieza a
complicar los modelos, que han de contar con otros factores.
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FiG. 10.1.— EMD derivada para el Sol observado como una estrella, a partir de observaciones del
telescopio de rayos-X Yohkoh. Lalinea de puntos sefiala la contribucién a la EMD debida a una fulguracién
en el méximo solar, mientras que la linea continua representa la EMD durante el méximo solar en ausencia
de fulguraciones (Orlando et al., 2000; Peres et al., 2000).

10.1 EMD en el Sol

La EMD que se observa en el Sol es muy diferente en su aspecto habitual a la que se observa
en estrellas como V711 Tau, Capella o AB Dor. La EMD en circunstancias normales
(ausencia de grandes fulguraciones y promediada en todo el disco solar) muestra un aspecto
muy similar al de estas estrellas para log T¢(K)=4.2-5.0, con una EMD decreciente en este
rango, encontrando un minimo en la EM en torno a log T.(K)=>5.0. A partir de ahi la EMD
aumenta con una pendiente (dEM/dT) de aproximadamente 3/2, correspondiente con lo
esperable a partir de un transporte de flujo por conduccién. Al llegar a log T¢(K)~6.1
alcanza su maximo y a partir de ahi decrece rapidamente. La aparicién de fulguraciones
brillantes provoca un ligero desplazamiento de éste pico hacia temperaturas mas altas
(~0.1 dex), y como han demostrado recientemente Orlando et al. (2000), aparece un
segundo pico en la medida de emisién en torno a log T.(K)~6.9. Este segundo pico tiene
un aspecto muy similar al de la joroba observada en la EMD de la mayoria de las estrellas
de la muestra incluida en esta tesis (ver Fig. 10.1).

La EMD derivada para el caso de a Cen o Procyon, aquellas con coronas mas frias
en esta muestra, muestran un aspecto de la EMD muy similar al del Sol, con la posible
presencia de un pequeno pico en torno a log T (K)~6.8, pero poco fiable debido a la escasez
de lineas intensas en ese rango de temperaturas. En el caso de a Cen — con luz procedente
principalmente de una estrella tipo K1V, y contribuciones importantes de la primaria, una
estrella de tipo solar, G2V — se observa un minimo en torno a log T.(K)~5.2, muy similar



10.2 Modelos de bucles estaticos 163

al caso solar. Por tanto cualquier modelo vélido para el Sol lo serd también para a Cen
A+B, y parcialmente (excepto el minimo de la EM) para Procyon. Un caso un poco
més complicado, pero no muy alejado es el de e Eri (K2V) que desplaza su pico de la
EMD hasta log T.(K)~6.5, pero no parece mostrar ningin segundo pico en la EMD de
forma evidente, aunque no es del todo descartable. Y definitivamente parece que el caso
del resto de las estrellas de la muestra es bien distinto del solar, aunque posiblemente se
pueda establecer algiin tipo de conexién en los casos con dos picos, como £ UMa, FK Aqr,
etc.

10.2 Modelos de bucles estaticos

Una primera aproximacion que da cuenta de forma bastante aceptable de la forma general
de la EMD observada en el Sol es la de considerar un modelo consistente en bucles coronales
estdticos, donde no hay cambios en sus condiciones ni movimiento de masa (ver Antiochos
& Noci, 1986, y referencias alli citadas). Este tipo de modelos explica razonablemente
bien la EMD en el Sol por encima de log T¢(K)~5, pero encuentran muchos problemas
para justificar algunos detalles de la EMD para la region log T, (K)~4.2-5.0.

Se han propuesto diferentes modelos para intentar explicar estas discrepancias, y al
final parece que siempre necesitan usar dos tipos de mecanismos diferentes para explicar los
comportamientos por encima y por debajo de log T.(K)~5. Asi para las altas temperaturas
son validos basicamente los modelos estandar de bucles, consistentes en el calentamiento
de plasma dentro de tubos de flujo cerrados, mediante un proceso de calentamiento coronal
no bien entendido por el momento. Mientras, en las bajas temperaturas se acostumbra a
recurrir a corrientes de pequena escala o espiculas para justificar las grandes cantidades
de materia encontradas en esas temperaturas (el caso del comportamiento “plano” que se
observa en alguna de las estrellas de esta muestra en torno a log T.(K)~5). Pero esta visién
no es compatible con las observaciones, y o bien deberia tratarse de un sélo mecanismo, o
de haber dos mecanismos estos deberian estar bien acoplados, asi que los esfuerzos se han
centrado en intentar extender el modelo de bucles para las bajas temperaturas. Entre las
explicaciones buscadas, Antiochos & Noci (1986) proponen que bajo ciertas circunstancias
seria posible obtener una segunda solucién a las ecuaciones de bucles estaticos, consistente
en la presencia de bucles mis frios. Asi, los bucles de gran tamafo necesitarian tener altas
temperaturas para poder ser estables, mientras que los de menor tamano, mas cercanos a
la corona deberian ser estables sélo si son més frios.

Este estudio mostré una primera aproximacion aceptable, aunque de forma lineal y
con bastantes simplificaciones, a 1a EMD del tipo solar tanto en las regiones por debajo de
0.1 MK (con los bucles frios), como por encima de esta temperatura (con los bucles mas
calientes). Finalmente, Antiochos & Noci (1986) avisan de que en sus cdlculos no tienen
apenas influencia algunos pardmetros que si pueden tenerla en otras estrellas (no habia
EMDs detalladas de otras estrellas disponibles en aquella época), como la gravedad de la
estrella, que podria derivar en EMDs muy diferentes. En particular, estrellas con gravedad
menor que la solar tendrian una proporcién mayor de EM en la regién UV (dominada por
lineas formadas en baja temperatura) respecto a los rayos-X (que representan las regiones
de alta temperatura), al contrario de lo que pasaria para estrellas con menor gravedad.
Estas predicciones no parecen cumplirse en el caso de las estrellas de esta muestra, aunque
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como vamos a ver en adelante, ha habido mucha evolucién desde estos modelos.

Otras versiones de modelos basados en bucles estaticos han sido usadas para explicar
ajustes de la EM de 2 o 3 temperaturas, y por ejemplo se han utilizado para explicar es-
pectros de baja resolucién en AD Leo y EV Lac (Sciortino et al., 1999), con una forma
general (Fig. 10.2) muy parecida a las EMDs observadas en esta tesis, con minimos de la
EM en el rango log T¢(K)~5.3-5.9, y méximos en log T¢(K)~6.7-7.0. Los resultados de
este modelo no proporcionan suficiente detalle para distinguir las jorobas de las observa-
ciones de EUVE, donde los efectos dindmicos del plasma son més ficilmente observables.
Estos modelos estdn basados en los ideados por Serio et al. (1981), que suponen que los
bucles tienen una seccién constante, son calentados de forma uniforme, y estdn sujetos a
pérdidas radiativas en material épticamente delgado asi como a conduccién térmica.

10.2.1 Bucles en expansion

Una interesante variante es la introducida por la variacién de la seccién del bucle segin
este se va alejando de la superficie estelar. Se conoce a esta varianto como bucles en
expansién (ezpanding loops). Por ejemplo, en el caso que acabamos de citar (Sciortino
et al., 1999, , Fig. 10.2) se permitia variar la seccién de los bucles en el caso de AD
Leo. Esto permite conseguir ciertos cambios en torno a la temperatura maxima del bucle,
obteniéndose un pico més pronunciado y que se sale de la pendiente general de los bucles.
Esta variante ha sido introducida anteriormente por Schrijver et al. (1989) para dar cuenta
de las observaciones de Capella y 02 CrB con EXOSAT. M4s recientemente, Griffiths
(1999) aplicé otro modelo de bucles en expansién para explicar la forma de la joroba
de la EMD encontrada en V711 Tau, II Peg y AR Lac. Aunque este modelo justifica
parcialmente la forma de la joroba, para ello supone unas densidades electrénicas de al
menos un orden de magnitud inferior a lo observado por (Griffiths & Jordan, 1998) en las
mismas estrellas, o a los valores estimados en esta tesis (ver Tabla 4.2). Ver § 10.5 para
méas detalle.

10.3 Modelos de calentamiento por micro-fulguraciones

Como alternativa a la extensiéon de los modelos de bucles coronales a la regién de las
bajas temperaturas (log T¢[K]~4.2-5.0), se propuso un mecanismo consistente en el ca-
lentamiento de la corona por micro-fulguraciones (Sturrock et al., 1990; Raymond, 1990),
atraido por algunos elementos observacionales, como la rapida variabilidad observada en
el UV, o las observaciones de correlaciones en fulguraciones estelares entre nimero de
fulguraciones y las lineas de H & K de Ca II.

Este tipo de modelos supone que las “microfulguraciones” depositan de forma in-
stantdnea suficiente energia como para calentar un elemento de gas hasta una cierta T, y
la emisién coronal y en la regién de transicién procederia del consecuente enfriamiento de
este gas calentado de forma impulsiva (excluyendo calentamiento continuado o conduccién
térmica).

Este modelo, propuesto por Sturrock et al. (1990) y probado con intensidades de
lineas por Raymond (1990), es capaz de justificar la forma general de la EMD, pero
no explica bien las intensidades de algunas lineas observadas en la regién te transicién
superior y la corona. Otras lineas, como He II A304 tampoco se ajustan bien con este
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F1G. 10.2.— Aplicacién de modelos de bucles estédticos para explicar ajustes de 3-T a espectros de baja
resolucién en AD Leo y EV Lac. En el caso de AD Leo se ha permitido la variacién de la seccién de los
bucles. (Sciortino et al., 1999).

modelo. Como en el caso anterior, tampoco ha sido probado en otras estrellas, y de todas
formas encuentra dificultades para justificar las observaciones en regiones activas solares.

10.4 Bucles dinamicos

Como acabos de ver, estos modelos estdn hechos bastante a medida de las observaciones
en el Sol, y aunque pueden explicar la tendencia general de la EMD observada, encuentran
muchos problemas para explicar dicha funcién de forma detallada. Una familia de modelos
més avanzados es la de los modelos de bucles coronales dindmicos (o “dynamic coronal
loops models”). Peres et al. (2000) recoge un resumen sobre los fundamentos y esquemas
tipicos en este tipo de modelos. La idea bésica de los mismos es la de introducir efectos
dindmicos en los bucles. Aunque la inmensa mayoria de bucles observados en el Sol son
bastante estacionarios, es posible encontrar algunos bucles variables y dinamicos. Para
ello no basta con estudiar de forma analitica estos fenémenos, y se requiere con frecuencia
el manejo de esquemas numéricos que puedan dar cuenta de todos los efectos.

Entre las aplicaciones de este tipo de modelos se incluyen algunos fenémenos a gran
escala, como fulguraciones, y otros de pequeina escala, como microfulguraciones, aumentos
de brillo en los bucles, etc. En los tltimos 10 anos se han desarrollado gran cantidad
de modelos que hacen uso de bucles dindmicos. Pero la mayoria de estos modelos estan
basados en el caso solar, donde los instrumentos de observacién actuales permiten ver con
gran detalle la corona en resolucién espacial, mediante el uso de filtros centrados en varias
lineas de formacién coronal, como Fe IX A171. A pesar de eso atin hay gran ndmero de
cuestiones abiertas en la fisica que rodea a los bucles.
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F1g. 10.3.— Comparacién entre la EMD estimada en las abservaciones (panel izquierdo) y la EMD
resultante de un modelo con bucles dindmicos (panel derecho) confeccionado por Hussain et al. (2001).
Ambas funciones usan intervalos de 0.1 dex en la temperatura.

10.5 Intentos de explicar las observaciones de EUVE

Aunque se han desarrollado algunos modelos con ciertas simplificaciones utiles para ex-
plicar los ajustes de 2-T y 3-T hechos a algunas estrellas de dltimos tipos con datos de
EUVE o EXOSAT, es mas dificil encontrar modelos que hayan intentado explicar distribu-
ciones continuas de la EM. Aqui me dispongo a explicar dos modelos desarrollados para
dar cuenta de la EMD de tres sistemas RS CVn (Griffiths, 1999) y de AB Dor (Hussain
et al., 2001)

Griffiths (1999) propone un modelo de “balance de energia” (del inglés “energy-
balance model”), consistente en el uso de dos familias de bucles (frios y calientes) para
poder explicar la EMD observada en V711 Tau, II Peg y AR Lac por Griffiths & Jordan
(1998), que tienen una forma similar a las deducidas en esta tesis. El modelo permite
que los bucles tengan una seccién superior segin se alejan de la superficie estelar (bucles
en expansion). Los bucles frios ocurririan en el rango log T.(K)=5.9-6.9, mientras que
la familia de bucles calientes se formaria en el rango log T.(K)=5.9-7.4. El ntimero de
bucles involucrados en el modelo (ademds de otros pardmetros) se puede cambiar para
ajustar la EMD observada. Para la densidad electrénica de los bucles coronales, adoptan
log Ne(cm™3) ~11 y log Ne(em™3) ~9.2-9.5 en los bucles calientes y frios respectivamente.
Aqui se induce en una cierta contradiccién al emplear valores de la densidad diferentes
de los propios observados, al menos un orden de magnitud superiores en las lineas de
Fe XXI, formadas al menos parcialmente en el rango de temperaturas donde se encuentran
los bucles frios (ver Griffiths & Jordan, 1998). EIl modelo encuentra dificultades para
explicar otros extremos como la disipacién de flujos conductivos que significaria una EM
mucho mayor de la observada para log T(K)~5.9. Por lo demds, este modelo reproduce
con bastante buena aproximacién la EMD observada por Griffiths & Jordan (1998) para
log T(K)26.1 en el caso de las tres estrellas, pero no estd claro si podria explicar de igual
manera picos mis pronunciados como en el caso de A And o Capella, u otros mas anchos
como el de 44 Boo o 02 CrB. En cuanto a la regién de las bajas temperaturas, no est4
incluida en el modelo, que se restringe a un rango de log T(K)~5.9-7.4.
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Hussain et al. (2001) proponen un modelo con bucles dindmicos introduciendo al-
gunas variantes como el uso de formas asimétricas en los bucles magnéticos, y el uso de
calentamiento no uniforme para conducir flujos estacionarios. Este modelo representa con
una aproximaciéon muy buena la forma general de la EMD, incluyendo la presencia de una
joroba alrededor de log T(K)~6.9-7.1, causado en buena parte por el uso de secciones
variables en los bucles, siguiendo la idea de Schrijver et al. (1989). Estos autores apli-
can dicho modelo usando unos pocos bucles (10-15), y densidades electrénicas en torno a
log N.(cm™3) ~12 para intentar reproducir la EMD deducida por nosotros para el caso de
AB Dor (Fig. 10.3), observando una similitud muy buena en general, tanto en la regién de
bajas temperaturas como en la de altas temperaturas. La comparacién no da cuenta sin
embargo de la posible segunda joroba en torno a log T(K)~6.1, la porcién plana de la EMD
alrededor de log T(K)~5.1, y el material que se observa con log T(K)2>7.1. En cualquier
caso esta parece ser la aproximacion mas consistente hecha en los modelos para explicar
la estructura coronal observada a partir de datos de EUVE. Como ya ocurriera en otros
modelos, no parece ser consistente con las elevadas densidades electrénicas encontradas en
la corona de este sistema.

10.6 Conclusiones

Los modelos revisados aqui no parecen resolver todos los detalles que se observan en las
estrellas de esta muestra, pero si apuntan hacia una clara idea general, que es la de que
la combinacién de bucles coronales, con una cierta labor de perfeccionamiento, podrian
explicar la mayoria de las caracteristicas observacionales. Si bien los modelos estiticos
pueden explicar la tendencia general de la EMD en todo el rango de temperaturas, es
necesario incluir efectos dindmicos y variaciones geométricas en los bucles, para poder dar
cuenta de la joroba observada a altas temperaturas cuando se estudia de forma detallada la
EMD (Hussain et al., 2001), si bien estos efectos no parecen ser suficientes por el momento.
En vista de las observaciones en esta muestra, parece que dos tipos de bucles serian més
estables de forma general: aquellos con méximos en torno a log T(K)~6.1-6.3 ficilmente
explicables con bucles estéticos, y los responsables de la joroba alrededor de log T(K)~6.8—
7.1, quedando por explicar la EMD observada con log T(K)2>7.1, que quizds podria tener
relacion con la existencia de bucles coronales atin méas calientes y sobre los que no se han
confeccionado modelos especificos relacionados con las observaciones.
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Capitulo 11

Discusion general

A continuacién voy a poner en relacién los distintos aspectos descritos a lo largo de esta
tesis, desde las curvas de luz observadas en estas estrellas, hasta la explicaciéon de las
propiedades observadas en la EMD, pasando por algunos detalles espectrales. Al final del
capitulo he dedicado una seccién en la que propongo vias de trabajo a seguir en el futuro
relacionadas con los resultados de esta tesis.

11.1 Visién general de la EMD

Resulta llamativo observar las similitudes encontradas entre las EMD de la mayoria de
estos sistemas, independientemente de su clase de luminosidad, tipo espectral, periodo
rotacional u otros pardmetros. A continuacién destaco algunos de los aspectos comunes
observados.

e Se han identificado dos regimenes distintos de densidad electrénica en el rango coro-
nal de temperaturas, diferencias presentes incluso dentro de la misma estrella. Cua-
tro estrellas (o Cen, Procyon, Capella y € Eri) han mostrado densidades electrénicas
en torno a log N,(cm™3)~9.5 en los estados de ionizacién més bajos del hierro, a
log T(K)~6.2, mientras que para temperaturas mas altas (log T[K]~6.9-7.0) se cal-
culan valores de log N,(cm~3)~12-13 (ver § 4.6), indicativos de dos tipos de estruc-
turas distintas que podrian ser responsables de estos dos regimenes. En el resto de
las estrellas solo fue posible estimar la densidad electrénica a partir de diagnodsticos
en las temperaturas mas altas.

e La mayoria de las estrellas en las que la calidad de los datos permitié la identifi-
cacion de la regién de minima EM, ésta parece encontrarse a temperaturas mas altas
(log T[K]~5.4-5.8) que en el caso del Sol (log T[K]~5.0), excepto en el caso de « Cen,
donde el minimo se encuentra en una temperatura més préxima (log T[K]|~5.2).
Noétese que la posicién exacta de este minimo no estd bien acotada, ademds de ten-
er una cierta dependencia con las abundancias de C (que domina la regién de las
bajas temperaturas) y Fe (cuyas lineas se han empleado para la regién de altas
temperaturas).

e Se ha observado la presencia de una joroba en la mayoria de las estrellas (todas
excepto € Eri, y quizds Procyon y a Cen) situado en torno a log T(K)~6.8-7.0
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(ver Tabla 9.1), independientemente del tipo espectral, clase de luminosidad, estado
evolutivo, inclinacién orbital (y presumiblemente rotacional), o incluso niveles de
actividad dentro de las mismas estrellas (ver Capitulo 7). La existencia de una
joroba es muy consistente, y no hay ninguna duda sobre su naturaleza no relacionada
con la binariedad de las estrellas (estrellas aisladas o con compaiieras lejanas, como
LQ Hya, AB Dor o 8 Cet también muestran esta joroba).

e En los sistemas con suficiente calidad en los espectros para observar las lineas for-
madas en el rango log T(K)~6.0-6.5, también ha sido posible distinguir una tenden-
cia a la presencia de una segunda joroba en torno a log T(K)~6.1-6.5, muy similar
a la forma de la EMD en € Eri, o el comportamiento de sobras conocido del Sol en
la region.

e La EMD en el rango de las altas temperaturas, para log T(K)2>5.8 viene carac-
terizada por una pendiente (dEM/dT) de 1.2-2.3 en la funcién presente bajo las
jorobas.

e La presencia de grandes fulguraciones hace aumentar la totalidad de la EMD, y
no sélo los valores de la EM en la joroba. Se observa una tendencia hacia una
pendiente general de la EMD creciendo ligeramente con las fulguraciones, pero la
joroba presente en log T(K)~6.8 permanece estable en su temperatura.

e Las pendientes en las regiones de altas y bajas temperaturas parecen comportarse
de una misma manera, con un comportamiento bastante plano en algunos casos
(YY Gem o AR Psc), mientras que se encuentran pendientes mds pronunciadas en
otros (V711 Tau o £ UMa).

11.2 Propuesta para explicar las observaciones

A la hora de comparar estas observaciones con los modelos, hay un escenario que parece
explicar razonablemente bien el comportasmiento observado en estas EMDs. Como vimos
en el pasado Capitulo, los modelos de bucles parecen dar buena cuenta de la tendencia
gneral observada en la EMD, tanto en el Sol como en estas estrellas. Pero mientras que
los bucles estaticos dan una explicaciéon razonable para la joroba de las temperaturas més
bajas (en log T[K]~6.1-6.5), el uso de bucles en expansién, y quizas con flujos de masa,
parece hacerse necesario para explicar la joroba observada en torno a log T(K)~6.8.-7.0
(Schrijver et al., 1989; Griffiths, 1999; Hussain et al., 2001). Una joroba de similares
caracteristicas aparece también en el Sol durante la ocurrencia de fulguraciones intensas
(Orlando et al., 2000; Peres et al., 2000), e incluso en las estrellas de baja actividad Procyon
y a Cen, la EMD parece apuntar la existencia de dicha caracteristica.

Por tanto, ;qué escenario podria explicar todos estos fenémenos? Dado que la den-
sidad electronica también apunta la posibilidad de diferentes estructuras que justifiquen
las observaciones de estos dos tipos de jorobas, una explicacién evidente parece deducirse:
bucles del tipo solar (probablemente mds estdticos) serian responsables de las jorobas se-
cundarias, mientras que los bucles calientes con flujo de masa podrian explicar mejor la
joroba principal presente a altas temperaturas. Un tercer grupo de bucles con temper-
aturas superiores seria necesario para explicar la EMD atn creciente al final del rango
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de temperaturas cubierto por este estudio. La pendiente observada en las fulguraciones
resulta consistente con una mayor cantidad de bucles en expansién durante las mismas.

La ausencia de diferencias esenciales en la forma de la EMD entre las diferentes
clases de estrellas apunta a una explicacién basada en un balance entre el ntimero de
bucles presente en cada rango de temperaturas, dando una mayor peso a las diferentes
jorobas de la EMD. Asi, las estrellas “mds activas”! tendrdn un mayor niimero de bucles
(por unidad de superficie), ademds de bucles mds calientes. Por otra parte las estrellas
gigantes muestran altos niveles de actividad sobretodo gracias a la superior superficie
coronal, aunque la densidad superficial de bucles pueda ser inferior en su caso que en el
de muchas estrellas enanas.

Como consecuencia de esto, el periodo rotacional y otros factores de menor impor-
tancia, tendran influencia en el aumento del nimero de bucles, o el tamano de éstos, pero
no condicionaran necesariamente el pico de temperatura de estas jorobas una vez que se
ha alcanzado un cierto nivel de actividad. Debe tenerse en cuenta que las estrellas que
forman esta muestra son la mayoria de las mas activas observadas por EUVE, por lo que la
muestra estaria condicionada por este filtro. Pero no es posible observar estrellas con bajos
niveles de actividad a menos que se encuentren muy cercanas, dado que las posibilidades,
y por tanto la propia muestra, estdn limitadas por las condisiones del medio interestelar
y las limitaciones instrumentales del EUVE.

11.3 Prospectivas futuras

Este trabajo permite por fin tener disponible, por fin, la determinacién de la EMD de
forma fiable para un amplio nimero de estrellas. Esto sin duda va a ayudar en el desarrollo
futuro de un gran ntimero de trabajos teéricos. Ademds la mejora en la instrumentacién
permitird una mayor diversificacion de observaciones de distintos tipos de estrellas con
mejor resolucién. A continuacién describo alguno de los pasos propuestos para el futuro:

e Dada la escasez de estrellas para las que se encuentre disponible hasta la fecha una
EMD que ofrezca suficiente confianza, la introduccién de los datos en esta mues-
tra abre muchas posibilidades para los grupos de investigaciéon que realizan modelos
tedricos coronales en diferentes tipos de estrellas con distintas condiciones de metal-
icidad, gravedad, tamano, velocidad rotacional, etc.

e La mejora instrumental que ha supuesto el lanzamiento de Chandra y XMM permite
ahora el uso de lineas para diferentes iones, con la mejora en el conocimiento de las
abundancias como principal consecuencia. Por otra parte, dado que la absorcién
de ISM tiene efectos menores en la banda de rayos-X, esto permitird conseguir una
amplia cobertura tanto de los tipos de estrellas a estudio como de los rangos de
temperaturas de las EMDs, y obtener informacién a partir de las lineas que se forman
a temperaturas superiores, muy 1util para el estudio de las coronas mas calientes en
esta muestra (como UX Ari, 0 Gem, etc). El uso de datos de satélites como HST o
FUSE puede ayudar en la determinacién de la regién con minima EM.

! Cusles son las estrellas mas activas depende mucho de la definicién que usemos de la actividad estelar.
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e El estudio de la EMD de estrellas de ctimulos estelares puede ayudar en la identifi-
cacion de relaciones que tengan que ver con el estado evolutivo de las estrellas, edad,
metalicidad, etc. Tal tipo de estudio serd posible ahora con XMM y Chandra.

e Las EMDs deducidas aqui podrian ayudar en el desarrollo de mejores modelos de
emisién atomica, dado que es posible observar plasma bajo diferentes condiciones
fisicas a las presentes en el Sol, con cuyas observaciones se comprueban estos di-
agnosticos.



Capitulo 12

Conclusiones

A continuacién explicaré brevemente las principales conclusiones derivadas de este trabajo:

e Se ha analizado la estructura de la emisién coronal de 30 estrellas de dltimos tipos a
través de las curvas de luz, los espectros EUV y las Distribuciones de la Medida de
Emisién (EMD) estimadas a partir de estos espectros. La EMD se ha estimado en
el rango de log T(K)~4.0-7.8 para 22 sistemas binarios activos y 6 estrellas aisladas
o0 en sistemas binarios con érbitas lejanas, mostrando un patrén general de la EMD
con caracteristicas similares en la mayoria de los sistemas de la muestra, a pesar
de las diferencias de periodo rotacional, binariedad o presencia de fulguraciones.
Los estados evolutivos de las estrellas en la muestra tampoco parecen marcar claras
diferencias en la EMD.

e Excepto para el caso de las estrellas poco activas relativamente como « Cen, Procyon
o € Eri, la EMD muestra las siguientes caracteristicas:

— Una elevacién estrecha y prominente (joroba) con presencia muy consistente
en torno a log T(K)~6.9, aparentemente independientemente también de la
presencia de fulguraciones en la estrella.

— Una pendiente decreciente ({AEM/dT) en la regién de las bajas temperaturas,
log T(K)~4.0-5.4. La mayoria de los casos muestran una componente “plana”
en la EMD en torno a log T(K)~5.0.

— El minimo de la EMD se encuentra a temperaturas superiores (log T[K]~5.4—
5.90) al caso solar (log T[K]~5.0).

— Una pendiente (dEM/AT) creciente en la regién de las altas temperaturas
(log T[K]Z6.0), subyacente a las jorobas, volviéndose plana o incluso decre-
ciente tras la joroba en algunos casos, mientras que en otros continua creciendo
con la misma pendiente anterior a la joroba.

— Una posible segunda joroba situada en temperaturas (log T[K]~6.2-6.5) muy
similares a las solares (alrededor de log T[K]~6.2), ha sido observada en la
mayoria de los casos donde se encontraban lineas observables emitiendo en ese
rango de temperaturas.
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e Se ha observado un patrén muy similar a la EMD solar en a Cen y Procyon, con
un maximo de la EMD ligeramente més caliente en el caso de ¢ Eri. Es posible que
al menos en los dos primeros casos se encuentre un pico similar a la joroba de altas
temperaturas, aunque con valores de la EM mdés pequenos que el maximo principal
observado.

e Se han medido densidades electrénicas en el entorno de la joroba, alrededor de
log T(K)~7.0, en la mayoria de las estrellas, comprendiendo valores de log N,(cm ™ 3)~12-
13, mientras que en unos pocos casos es posible obtener una estimacién de los valores
también en la joroba de bajas temperaturas, encontrandose log Ne(cm™3)~9-10. Es-
tos valores llevan a la conclusién de que las regiones responsables de la emisién EUV
han de tener pequenos volimenes.

e Dieciséis grandes fulguraciones (incluidas las tres con mayores incrementos de flujo
registrados con EUVE) se han observado en detalle en 6 de los sistemas RS CVn,
permitiendo el andlisis de la EMD durante las fulguraciones y las etapas quiescentes.
Los cambios observados en el promedio de la emisién de estas fulguraciones en cada
sistema, afectan la totalidad de la EMD incrementando también la pendiente en
el rango de las altas temperaturas. Ademds las lineas UV permiten observar ain
mayores incrementos durante los picos de las fulguraciones en la regién en torno a
log N.(cm3)~4.8. Se ha observado una tendencia en las densidades electrénicas
hacia el aumento durante las fulguraciones en 4 de los sistemas, en un factor 6 en la
regién de log T(K)~7.0.

e Se ha identificado modulacién EUV en varios sistemas, incluyendo dos sistemas
eclipsantes. Los efectos de la modulacién han condicionado la morfologia aparente
de la curva de luz en varias fulguraciones en V711 Tau, y es de esperar que se
produzcan efectos similares en fulguraciones cuya duracién sea superior a un dia
en sistemas de corto periodo (P, ~ 3), condicionando las medidas de los flujos
observados en dichas fulguraciones.

e La modulacién rotacional observada en V711 Tau se ha usado para determinar el
primera aproximacién la posicién sobre la superficie estelar en la que fueron origi-
nadas varias fulguraciones.

e Se ha propuesto una explicacién basada en los modelos de bucles para explicar las
EMDs observadas. La forma general de la EMD depende basicamente del balance
entre los bucles del tipo solar en torno a log T(K)~6.3, y los bucles dindmicos en
torno a log T(K)~6.9, ademds de la contribucién de bucles més calientes no bien
identificados debido a las limitaciones en la cobertura de la temperatura. EI nivel
general de la EMD de las estrellas de la muestra depende fuertemente del tamafo
de la estrella, con estrellas enanas como las estrellas jévenes AB Dor y LQ Hya
mostrando niveles de emisién proporcionalmente superiores.



Apéndice A

Flujos medidos en las lineas de

FEUVE

Tabla A.1: FLUJOS DE LAS LINEAS MEDIDOS EN EUVE

Aab o Gem o Gem (f) o Gem (q) 1T Peg 1I Peg (f) II Peg (q)
Ton (A) S/N Flujo S/N Flujo S/N Flujo S/N Flujo S/N Flujo S/N Flujo
Espectrémetro de longitud de onda Corta
Ne VIIT  88.08 --- e e 6.1 1.04e-04 5.0 7.99e-05
Fe XIX 91.02 9.2 2.08e-04 4.5 6. 76e 04 8.3 1.66e-04 5.3 6.99e-05 --- 4.3 6.28e-05
Fe XX 92.46  --- *6.1 8.55e-05 *4.1 1.97e-04 ---
Ni XI 92.81 --- 4.0 4.86e-04 ---
Fe XVIII 93.92 19.6 5.56e-04 6.2 8.86e-04 18.8 5.38e-04 9.5 1.53e-04 4.7 2.06e-04 8.8 1.46e-04
Fe XX 94.64 --- .. *1.4 1.30e-05 ---
Fe XXI 97.88 11.1 2.38e-04 11.0 2.15e-04 9.2 1.41e-04 9.0 1.70e-04
Fe XVII 100.78 --- 6.6 1.0le-04 ---
Fe XIX 101.55 12.6 2.72e-04 3.6 3.74e-04 14.1 2.96e-04 7.0 7.43e-05 --- 5.8 7.29e-05
Fe XXI 102.22 16.6 4.38¢-04 6.6 9.84e-04 16.0 3.76e-04 9.9 1.86e-04 4.9 2.77e-04 10.3 2.00e-04
Fe XVIII 103.94 12.9 3.36e-04 4.9 7.28e-04 12.8 3.02e-04 --- e e 3.0 3.29e-05
Fe XIX 106.33 6.2 1.21e-04 4.9 7.24e-04 6.6 1.02e-04 2.7 2.84e-05 --- 3.3 3.68e-05
Fe XX 106.98 *4.1 6.23e-05 --- <.+ *5.0 7.51e-05 *4.8 5.28e-05 4.6 2.04e-04 3.3 3.43e-05
Fe XIX 108.37 24.1 7.67e-04 9.3 1.52e-03 23.4 7.23e-04 10.3 1.66e-04 4.6 1.92e-04 9.6 1.63e-04
Fe XIX 109.97 8.2 1.97e-04 3.7 3.78e-04 8.3 1.49e-04 --- e e cee e e
Fe XX 110.63 --- e e .- s B 6.9 1.0le-04 4.9 7.27e-05
Fe XIX 111.70 8.0 1.78e-04 --- .- 8.5 1.59e-04 3.3 3.38e-05 --- e 2.7 2.96e-05
Fe XXII 114.41 9.7 2.21e-04 4.3 5.84e-04 10.4 2.14e-04 4.6 5.65e-05 1.6 4.84e-05 5.3 7.61le-05
Fe XXII 116.28 --- e e e B 4.6 4.93e-05 --- B 6.4 9.13e-05
Fe XXII 117.17 33.7 1.53e-03 13.7 2.91e-03 30.8 1.35e-03 15.2 3.03e-04 7.6 4.37e-04 14.8 3.20e-04
Fe XX 118.66 16.2 4.32e-04 6.0 7.76e-04 14.4 3.92e-04 6.1 7.49e-05 --- 6.5 1.02e-04
Fe XIX  120.00 10.0 2.23e-04 4.3 5.59¢-04 8.4 1.84e-04 --- s v v
Fe XX 121.83 19.1 6.46e-04 7.4 1.24e-03 17.2 5.50e-04 6.8 1.09¢-04 --- v 7.0 1.14e-04
Fe XXI 128.73 30.3 1.52e-03 10.6 2.46e-03 28.3 1.43e-03 14.4 3.33e-04 8.1 6.13e-04 12.4 2.73e-04
Fe XXIII 132.85 56.5 5.48e-03 26.1 1.16e-02 49.8 4.69e-03 29.8 1.20e-03 15.3 1.92e-03 25.2 1.03e-03
Fe XXII 135.78 24.2 1.29e-03 10.2 2.78e-03 22.7 1.15e-03 11.8 2.74e-04 5.3 3.84e-04 10.0 2.47e-04
Fe XXI 142.16 6.9 2.26e-04 --- o 7.0 1.99e-04 .- o 3.9 2.28e-04 --- v
Fe XX 163.25 .- .. *4.9 1.27e-04 ---
Ca XVI 168.87 4.0 1.39e-03 ---
Fe IX 171.07 2.7 1.28e-03 8.1 5.34e-04 5.7 2.21e-04 3.8 4.58e-04 6.2 2.95e-04
Fe X 174.53 *3.0 1.37¢-03 --- 3.3 1.25e-04 ---
Fe XIII 175.15 . *3.0 1.51e-03
FEspectrometro de longztud de onda Media
Ca XVI 168.87 . 1.9 1.74e-03 ---
Fe IX 171.07 4 8 2.40e-04 . *4.9 2.48e-04
Fe X 174.53 2.5 7.49e—04 e e
Ca XIV  186.61 3.1 9.37e-04

(continda en la prézima pdgina)
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Tabla A.1: (continuacién)

Alab o Gem o Gem (f) o Gem (q) II Peg II Peg (f) 1T Peg (q)
Ton (A) S/N Flyjo S/N Flyjo S/N Fluyjo S/N Flujo S/N Flujo S/N Flujo

Fe XIII 187.75 --- ... *2.8 853e-04 ---
Fe XXIV 192.04 25.9 3.33e-03 15.0 1.13e-02 21.1 2.46e-03 10.0 5.92e-04 6.4 1.09e-03

Fe XIIT 204.94 --- v *5.0 2.20e-04

Ne IV 208.48 7.0 4.03e-04 --- I

Fe XIV ~ 211.33 .- v *3.2 1.18e-03 - -- v *3.4 1.38e-04

Ar XV 221.15 .- 4.2 1.73e-03 .-

Si IX 227.00 --- v 4.4 2.13e-03 .- s

S XII 22749 .- v s v 6.0 3.05e-04

Fe XV 233.87 --- *4.1 1.94e-03 .-
Fe XXIV 255.10 17.6 2.03e-03 10.0 6.82e-03 12.6 1.28e-03 5.5 3.34e-04 --- v 5.4 4.11e-04

He I 256.32 15.8 1.60e-03 3.4 1.55e-03 11.6 1.13e-03
264.23 9.0 5.86e-04 ---
Fe XV 284.15 9.6 5.58e-04 - -- 8.0 4.93e-04 ---
He II 303.78 65.9 2.05e-02 19.7 3.00e-02 59.5 1.92e-02 25.0 3.32e-03 13.6 4.50e-03 17.4 2.54e-03
Fe XXVI 335.41 15.6 1.06e-03 5.9 2.24e-03 12.6 8.61e-04 4.9 1.58e-04 .-
MgV 353.09 9.7 4.79e-04 3.4 8.96e-04 9.2 4.73e-04 ---
Fe XVI 360.80 11.2 5.00e-04 3.3 8.36e-04 9.7 4.66e-04 2.6 6.51e-05
Espectréometro de longitud de onda Larga
He II 303.78 69.7 1.70e-02 18.2 1.72e-02 64.9 1.71e-02
Fe XXVI 335.41 10.7 5.52e-04 4.6 1.91e-03 10.8 5.98e-04
MgV 353.09 --- 3.9 1.11e-03 ---
Fe XVI  360.80 7.1 2.76e-04 4.9 1.24e-03 5.6 2.12e-04

2 g7, Las lineas de hierro sefialadas

NoOTA.— “Flujo” representa el Flujo en Tierra, expresado en ph cm™
con * no fueron usadas en la estimacién de la EMD. Las columnas con S/N representan la relacién sefial
ruido, S/[S + B(1 + 1/n)]'/2, donde S es la sefial neta, B es el fondo promedio estimado, y n es la pro-
porcién entre la senal en la estrella y en el fondo (i.e., el cociente del nimero total de pixeles en el fondo
entre el nimero total de pixeles en la fuente), con un valor de n~10-15 en nuestras extracciones. Sy B se
calcularon para el total de la sefial integrada en cada linea (menos el continuo para las lineas de SW) y el

fondo correspondiente.
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