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Resumen

Se han analizado series temporales de las fluctuaciones de la irradiancia solar integrada
sobre el disco provenientes del experimento espacial Variability of the solar IRradiance and
Gravity Oscillations (VIRGO) durante dos épocas correspondientes una, a un méximo de
actividad magnética, y la otra, a un minimo. En cada caso, se han ajustado las distin-
tas componentes de sefial periédica (oscilaciéon fotosférica) y no periddica, causada por las
heterogeneidades espaciales y temporales presentes en la fotosfera solar. Principalmente,
se identifican las componentes no periddicas correspondientes a la conveccién (granula-
cién y supergranulacion) y la influencia conjunta de las regiones activas (manchas solares,
faculas, etc.). Se ha aplicado el modelo Harvey (1984) para ajustar dichas contribuciones
determinando tiempos de vida media de cada una de ellas, obteniendo para la granulacion
solar 210s < 7gr < 260s, sin variaciones significativas del maximo al minimo de activi-
dad. Se ha hallado necesario incluir en el modelo una componente no periédica adicional
con Tgr2 ~ 70s que, por su proximidad con la el tiempo de vida media de la granula-
cién y a tenor de las observaciones de alta resolucion espacial existentes de la fotosfera
solar (Del Moro, 2004), se asocia también a un patrén granular, pero con distinta escala
temporal.

Se ha desarrollado un modelo de simulaciones numeéricas fenomenoldgicas de la irra-
diancia del disco solar que incluye granulacién, supergranulacion, manchas solares, rotaciéon
diferencial y oscurecimiento centro-borde; todo ello basado en observaciones de alta reso-
lucion espacial del Sol. Las simulaciones reproducen satisfactoriamente la parte de senal
solar que se incluye en el modelo (los modos actsticos no estan implementados) tanto en el
dominio temporal (la serie temporal) como en el de frecuencias (el espectro de potencias).
Esta herramienta se puede emplear para simular no solamente el Sol, sino también otras
estrellas.

Se han empleado las observaciones englobadas en el proyecto STellar Astrophysics €
Research on Ezoplanets (STARE) (destinado a la deteccién de planetas por el método de
transitos) que se caracterizan por ser de larga duracién (méds de un mes) y se realizan
sobre un campo de gran tamano 6.1° x 6.1°, lo que permite obtener series temporales
fotométricas de gran cantidad de estrellas. Se han clasificado estas estrellas en funcién
de su diferencia de color J-Kg del catdlogo de Two Micron All Sky Survey (2MASS) y
se han seleccionado varios conjuntos de estrellas de Secuencia Principal de tipo espectral
cercano al solar: 4 estrellas de tipo espectral A, 50 de tipo espectral F, G y K, v 29 de tipo
espectral M; obteniendo los respectivos espectros de potencias promedio representativos de
cada tipo espectral. En la regién de frecuencias donde se espera senal de granulacién se
ha ajustado una funcién potencial del tipo P(v) = Av®B que equivale a realizar un ajuste
lineal en el plano log P — log v. Se ha encontrado que la pendiente crece, en valor absoluto,
con lo tardio del tipo espectral (de F a M). También se han llevado a cabo observaciones
con los telescopios Optical Ground Station (OGS) del Observatorio del Teide (OT) e Isaac
Newton Telescope (INT) del Observatorio del Roque de los Muchachos (ORM) de un mismo
campo para obtener series fotométricas de un conjunto de estrellas catalogadas como de tipo
espectral cercano al solar para efectuar un estudio analogo. Para llevar a cabo el proceso de
reduccién fotométrica se ha desarrollado un cédigo especifico para el tratamiento de fuentes
puntuales fuera de foco (en forma de anillo), pues las observaciones se han realizado de este
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modo adoptando técnicas de fotometria de ultra-alta precisién. Los resultados de los ajustes
indican la misma tendencia encontrada para el campo de STARE pero sélo de G a M.

Se han comparado las pendientes B del espectro de potencias del Sol (de tipo espectral
G2) en ciertas regiones clave del mismo y se han comparado con los resultados obtenidos
para conjuntos de estrellas de tipo espectral G. En el caso de estas tltimas, las pendientes
medidas son menores, en valor absoluto, debido principalmente a la presencia de ruido pro-
cedente de la reduccion fotométrica y al efecto adverso de la atmdsfera terrestre (centelleo),
ademads de las interrupciones que conforman la ventana observacional. Por otro lado, en ba-
se a una medida existente en la literatura de B sobre el espectro de potencias de o Cen A,
estrella del mismo tipo espectral que el Sol, y a distintas realizaciones de la simulacién
fenomenolodgica, se ha estimado el tiempo de vida caracteristico de la granulacién en dicha
estrella en Tgr < 240s.

Se han analizado observaciones recientes realizadas desde el espacio por la misién Micro-
variability and Oscillations of Stars (MOST) de Procyon A, una estrella de tipo espectral
F5. La serie temporal tiene un ruido suficientemente bajo como para realizar un estudio
individualizado que ha permitido estimar, con la ayuda del modelo de simulaciones numéri-
cas fenomenoldgicas desarrollado, que el tiempo de vida de la granulacién en Procyon A es
120s $ 7ar & 240s. La amplitud raiz cuadrética media de la misma en el dominio temporal
se ha estimado en Agr = 230 ppm, unas diez veces mayor que la ajustada en el Sol.

También se ha realizado un estudio preliminar de los datos del satélite espacial Convec-
tion Rotation and planetary Transits (CoRoT) que pertenecen al programa de buisqueda de
planetas, dénde se ha encontrado que en la zona del espectro donde en el Sol se localizan la
supergranulacién y las regiones activas, | B| crece del tipo espectral F al M. La presencia de
la frecuencia orbital del satélite en los datos ha impedido llegar a conclusiones en la regién
en la que debiera de dominar la senal de granulacién.

La comprensiéon de la senal no periddica presente en estrellas de tipo espectral cercano al
solar va a ser crucial a la hora de analizar la gran cantidad de datos que estan suministrando
misiones espaciales como CoRoT, por ejemplo, para establecer limites para la detectabilidad
de modos acusticos en otras estrellas; y su caracterizacion va a incidir sobre la teoria de
evolucién estelar y puede aportar claves que ayuden al refinamiento de modelos tedricos
detallados de la conveccién en estrellas distintas al Sol.
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Summary

Disk integrated solar irradiance fluctuations time series coming from Variability of the
solar IRradiance and Gravity Oscillations (VIRGO) space experiment were analyzed during
an epoch of maximum magnetic activity and another during minimum activity. In each case,
different components were fitted corresponding to periodic signal (photospheric oscillation)
and to non-periodic signal, due the spatial and temporal inhomogeneities at Sun’s photosp-
heric level. The identified components mainly correspond to convection (granulation and
supergranulation) and to the joint effect of the active regions (sunspots, faculae, etc.). The
Harvey (1984) model was used to fit these components determining mean lifetimes for each
of them, obtaining 210s < 7qr < 260s for the mean Sun’s granulation pattern lifetime,
and not finding any significant variation from minimum to maximum activity. It was found
necessary to include an additional non-periodic component with 7qgrs ~ 70s in the model
to fit the solar background that, due its proximity in time with the granulation lifetime and
the existing observations of high spatial resolution images of the Sun’s photosphere (Del
Moro, 2004), it was associated also with a granulation pattern, but with a different time
scale.

Based on solar high spatial resolution observations studies, a model of phenomenologi-
cal numerical simulations of the disk integrated solar irradiance was developed including
granulation, supergranulation, sunspots, differential rotation and limb-darkening. Simula-
tions succeed in reproducing the modeled solar signal (the acoustic modes are not included
in the model) both in the time domain (time series) and in the frequency domain (power
spectrum). This tool may be employed to simulate not only the solar signal, but other stars
too.

Observations belonging to the STellar Astrophysics & Research on Exoplanets (STA-
RE) project (whose aim is the detection of exo-planets through the transit method) were
employed to analyze a particular open field of stars. STARE observations of a single field
are long (more than a month) and over a large field (6.1° x 6.1°) obtaining photometric
time series of many stars. These stars were classified according to its J-Kg color difference
taken from the Two Micron All Sky Survey (2MASS), and a group of stars belonging to
the Main Sequence and with spectral types close to the solar were selected: 4 A spectral
type stars, 50 F, G and K spectral type stars, and 29 M spectral type stars; obtaining the
corresponding five representative mean power spectra of each spectral type. A fit of a power
function P(v) = AvP was performed within the frequency range where granulation signal
is expected, what is equivalent to a linear fit in the log P — log v plane. The main result is
that the slope of the power spectrum increases (in absolute value) from F to M; i.e. the later
the spectral type the more pronounced the slope of the power spectra. In order to perform
an analogue study, observations of another open field containing stars with spectral types
close to the solar were also carried out with the Optical Ground Station (OGS) at the
Observatorio del Teide (OT) and the Isaac Newton Telescope (INT) at the Observatorio
del Roque de los Muchachos (ORM) telescopes. The observations were performed adopting
ultra-high photometry techniques that imply the observation of the stars out of focus, and
an specific code was implemented in order to manage those images with defocused point
sources (i.e. donought shaped). The fits of the spectral type representative power spectra
slopes yield the same trend found with STARE data but only from spectral type G to M.
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The power spectrum slopes B of the Sun (which is a G2 spectral type star) fitted on
key frequency ranges were compared with those found when studying the two sets of stars
of spectral type G mentioned before. The slopes fitted on stars observed from ground are
lower, in absolute value, than those of the Sun, mainly due to the presence of noise coming
from the photometric reduction process and the undesired effects of the Earth atmosphere
(scintillation), as well as the interruptions in the time series making up the observational
window. On the other hand, the characteristic granulation lifetime of the spectral type G2
star (the same as the Sun) o Cen A was estimated to be 7qr < 2405, based on an existing
published measurement of the slope B on its power spectrum, as well as on some realizations
of the phenomenological simulations developed here.

Recent observations of Procyon A, a spectral type F5 star, carried out by the Micro-
variability and Oscillations of Stars (MOST) space mission were analyzed. The time series
noise is low enough to justify an individualized study that allowed, together with the help
of the phenomenological numerical simulations, an estimation of its mean granulation life-
time: 120s < 7gr & 240s. The time domain rms granulation amplitude was found to be
Agr = 230 ppm, around ten times the fitted on the Sun’s power spectra.

A preliminary study has been also carried out with the Convection Rotation and plane-
tary Transits (CoRoT) space mission data belonging to the planet finding program. A trend
was found in the frequency range where supergranulation and active regions are present in
the Sun’s signal consisting of an increase of |B| from spectral type F to M. The existence
in the data of the satellite orbital frequency prevents to reach any conclusion regarding the
information concerning granulation.

The understanding of these non-periodic signals present in the power spectra of stars of
spectral type close to the solar will be crucial to analyze the huge quantity of data delivered
by space mission, such as Convection Rotation and planetary Transits (CoRoT), and also
to establish limits on the acoustic modes detectability of stars; and its characterization will
contribute to the stellar evolution theory and may give clues that help on the refinement
of detailed theoretical models of the convection of stars other than the Sun.
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Introduccion

La motivacion de esta tesis parte de la Heliosismologia, la disciplina de la Astrofisica
que se encarga del estudio de los modos propios de oscilacién del Sol. Los estudios
tedricos predicen que en el Sol estan presentes, como ondas estacionarias, modos de
oscilacién en los que la fuerza restauradora es la gravedad (modos g) y modos en
los que ésta es la presién (modos p). Observacionalmente lo que ocurre es que la
mayoria de los modos p son claramente visibles en el espectro de potencias de las series
temporales de las fluctuaciones de los observables que trazan las oscilaciones, aunque
el ruido aumenta a medida que la frecuencia disminuye, lo que causa que los modos p
que se encuentran en esa region se midan con mayor dificultad. Ese ruido también
hace que los modos g sigan sin detectarse de forma concluyente. El origen de este
ruido solar se encuentra tanto en las escalas espaciales como en la evoluciéon temporal
de heterogeneidades en la superficie visible del Sol, que son debidas principalmente a
los movimientos convectivos y al reflejo del magnetismo solar en la superficie. Es de
esperar que estos fendmenos existan también en otras estrellas.

1.1. Enfoque heliosismolégico

El objeto de este trabajo es tratar con entidad de senal el llamado (en el &mbi-
to de la Heliosismologia) ruido solar, pues refleja caracteristicas importantes que
conciernen a las escalas temporales y espaciales de las estructuras convectivas y del
magnetismo solar. Por lo tanto, la tesis tiene en su origen, un enfoque que parte de
la Heliosismologia.

1.1.1. Modos de oscilacién y sus observables

Al aplicar perturbaciones de pequena amplitud a las ecuaciones de estructura
solar en equilibrio hidrostatico (y aplicando ciertas aproximaciones) aparecen dos
familias de soluciones en forma de ondas estacionarias (Christensen-Dalsgaard, 1989;
Stix, 1991; Kippenhahn y Weigert, 1994); es decir, ondas resonantes atrapadas en
el interior solar entre dos profundidades donde la onda se refleja y que constituyen
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Figura 1.1: Esquema del trayecto que siguen las ondas (modos p) al propagarse en el interior solar. Los
trazos indican la direccion de propagacion. Se indica el punto de retorno interno donde cada onda se ve
reflejada debido al aumento de la velocidad del sonido cs. Todas ellas tienen a la superficie solar como punto
de retorno externo, en este caso debido a la rdpida disminucidn de la densidad. (Christensen-Dalsgaard,
2002).

la frontera de la region de confinamiento. A estos puntos se los conoce como puntos
de retorno y definen cavidades resonantes de distinto tamano, lo que da lugar a
frecuencias de oscilacién distintas (véase la Fig. 1.1). Las soluciones oscilatorias se
representan adecuadamente, en la superficie solar, a través de los armodnicos esféricos.
Los dos tipos de oscilaciones (que surgen de las dos familias de soluciones estacionarias
resultantes), llamadas modos p y modos g, difieren fundamentalmente por quién juega
el papel de fuerza restauradora. En el caso de los modos g, ese papel lo toma la fuerza
gravitatoria, mientras que en los modos p, lo hace la presién. Ademas, los modos g
se caracterizan por tener ambos puntos de retorno en el interior solar, por debajo de
la zona de conveccion, mientras que los modos p tienen el primer punto de reflexion
en la superficie y el segundo en el interior del Sol. La posicion del segundo punto de
retorno de los modos p (o modos acusticos) se encuentra en el centro del Sol para
el modo ¢ = 0, situdndose progresivamente con el aumento del grado ¢ del modo
(el nimero de nodos de una onda esférica en la superficie) cada vez més cerca de la
superficie. De hecho, a partir de ¢ > 40 éstos se encuentran confinados enteramente
en la zona de conveccién, cerca de la superficie solar.

La frecuencia de cada modo de oscilacién depende de las condiciones fisicas reinan-
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tes en las capas en las que se encuentran atrapadas y proporcionan una herramienta
sismoldgica poderosa para estudiar el interior solar. La representacién de estos modos
en el espectro de potencias de cualquier sefial (ya sea irradiancia, velocidad, etc.) es
un pico de perfil Lorenziano. La determinacion de la forma de los perfiles de linea
de los modos, las frecuencias, las amplitudes, la vida media, la medicién de los des-
doblamientos (splittings) debidos a la rotacién, etc., han servido para comprobar
modelos tedricos, estudiar los mecanismos de excitacién y amortiguamiento de los
modos acusticos, medir la velocidad de rotacién en funcién de la profundidad y de
la latitud, medir la velocidad del sonido en distintas capas, etc. La Heliosismologia
se ha convertido en la tnica herramienta viable (salvo la dificilisima deteccién de
los neutrinos procedentes de las reacciones nucleares en el interior) para estudiar la
estructura y la dindmica del interior solar en funcién de la profundidad. Entre los
avances en el conocimiento de la estructura del interior solar atribuibles a la Helio-
sismologia cabe mencionar (Christensen-Dalsgaard, 2002): la localizacién exacta de
la base de la zona de conveccién (en una capa mas profunda de lo que se pensaba
anteriormente), la determinacion de la velocidad del sonido ¢4 en la mayoria del in-
terior solar a través de inversiones, la determinacion de la abundancia de Helio en la
atmosfera solar, asi como la aportaciéon de claves al llamado problema de los neutri-
nos solares (esto es, el hecho que se detecten menos neutrinos de los esperados), la
inferencia de la estratificacion de la velocidad de rotacién solar (tanto con el radio
como con la latitud), el estudio de la tacoclina (capa en la que la rotacién diferencial
con la latitud desaparece), etc.

En cuanto a la deteccién de los modos p se refiere, hay que tener en cuenta que
se tratan de ondas actsticas que resuenan entre la superficie y un punto de retorno
interno y, en su viaje, éstas expanden y comprimen el plasma de tal forma que es-
tos movimientos pueden observarse como una senal en velocidad, detectable en la
superficie usando el efecto Doppler sobre lineas espectrales de absorcién y/o como
variaciones en el diametro solar. Por otro lado, la compresiéon del gas también puede
detectarse ya que, al comprimirse, éste se calienta y, por lo tanto, emite mayor canti-
dad de radiacién, aumentando su luminosidad y siendo detectado como fluctuaciones
del brillo en el continuo y/o en una linea. Para un modo dado, tanto la senal en
velocidad como en intensidad es muy débil: las amplitudes de la senal a la altura de
la fotosfera, en velocidad son del entorno a 25cms™! o menores (Kjeldsen y Bedding,
1995), incluso cerca del maximo de senal proximo a 3 mHz, mientras que la fluctua-
ciones del brillo del continuo, en particular, en la longitud de onda A = 550 nm son
entorno a AI/I ~ 4.7 x 107% 0 4.7 partes por millén (4.7 ppm), lo que corresponde
a una fluctuacion en la temperatura de unos 0.007 mK. Estas senales tan pequenas
pueden detectarse gracias al gran nimero de fotones que recibimos del Sol, que nos
permiten hacer medidas con un nivel de ruido muy bajo. La eleccién de las estrate-
gias instrumentales dependerd del tipo de observaciones que queramos realizar, pero
basicamente los observables son las fluctuaciones de velocidad en la superficie, y las
de irradiancia o de temperatura.
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Figura 1.2: Izquierda: Espectro de potencias de los modos acusticos solares obtenida a partir una serie tem-
poral de mds de un ano perteneciente al canal verde de SPM/VIRGO, en una época de actividad magnética
baja. Derecha: El mismo espectro en todo el rango de frecuencias y en escala logaritmica. Localicese la region
de los modos acusticos y ndtese la distribucidn del ruido de fondo. D.P.E. (densidad de potencia espectral).

1.1.2. El espectro de potencias de los modos aciisticos

El estudio de los modos acusticos solares se realiza en el dominio de frecuencias,
puesto que se investigan fenémenos periddicos: las ondas estacionarias de presion
solares. Por lo general se aplica un analisis de Fourier para, a partir de una serie
temporal de magnitudes (ya sean velocidad, irradiancia o temperatura) se obtenga
el espectro de potencias en funcion de la frecuencia. Algunas de sus caracteristicas
maés generales (se muestra un ejemplo en la Fig. 1.2) son que el espectro de potencias
presenta un maximo en la potencia en torno a ¥ = 3mHz (lo que corresponde a una
oscilacién con un periodo de 5 minutos) y que se trata de un espectro con muchos
picos a frecuencias discretas, con mucha estructura fina (los picos se sitian en las
frecuencias de los distintos arménicos de los modos normales de oscilacién). Una
de las propiedades mas importantes del espectro de potencias de las oscilaciones
solares es que su densidad de probabilidad asociada no es Gaussiana, sino que sigue
una distribucién exponencial, concretamente, una distribucion chi-cuadrado con dos
grados de libertad, X%z) (Roca Cortés, 1997; Anderson et al., 1990) que tiene la forma

Xh(5) = he (1)

donde s es la potencia a una frecuencia dada y k una constante. Esta distribucién
de probabilidad es tal que la desviacion estandar es igual al valor esperado; conse-
cuentemente, para un valor de la potencia estimado, el error serd tan grande como el
propio valor de la potencia. Esto es especialmente importante cerca de las frecuencias
de resonancia, donde la potencia es muy grande. Todo esto hace que los picos en el
espectro de potencias observado presenten un aspecto muy abrupto, debido a este
tipo de ruido.
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1.1.3. El ruido de fondo

Ademas del ruido estadistico intrinseco descrito anteriormente, existe una senal
de fondo (véase la Fig. 1.2) presente en el espectro de potencias que tiene su origen,
fundamentalmente, en las variaciones de irradiancia, velocidad, etc. en distintas es-
calas, tanto temporales como espaciales, en la superficie solar. Las fuentes de ruido
solar son, principalmente: las heterogeneidades en la superficie como las faculas, las
manchas solares, etc. (acopladas con la rotacién solar), las estructuras convectivas en
todas sus escalas y a lo largo de su evolucién, ademas de otros efectos relacionados
con el magnetismo solar. Todas estos fendmenos aparecen en el espectro de potencias
como una senal de fondo que se extiende en un amplio rango de frecuencias, ocultando
parte de la senal debida tnicamente a las oscilaciones acusticas.

A la vista de las frecuencias implicadas en estos fendmenos, resulta necesaria la
realizacién de campanas de observacién relativamente largas (del orden de varias
semanas o algunos meses) para muestrear su evolucién temporal convenientemente.
Campanas de tal indole conllevan complicaciones que, a menudo, estan relacionadas
con el acceso a la instrumentacion en periodos tan largos. Si las observaciones se
realizan desde Tierra, debe tomarse en consideracion la influencia de la turbulencia
atmosférica terrestre, que introduce senal espuria en los datos y, si ademas, se realizan
en una unica ubicacion, tendran que anadirse los efectos de las interrupciones debidas
al ciclo dia-noche, que complican la interpretaciéon en un andlisis de frecuencias. Para
disminuir en lo posible las interrupciones en la toma de datos, se opta por dos solu-
ciones: instalar la instrumentacion en el Polo Sur, emplazamiento estratégico desde
donde se puede operar sin interrupciones durante varios meses, o bien, por las redes
internacionales coordinadas formadas por distintos observatorios ubicados sobre el
globo terrestre de forma conveniente para minimizar las interrupciones en la toma de
datos. En todo caso, la influencia de la atmoésfera terrestre seguird presente, por lo
que el siguiente paso son las misiones espaciales, que proporcionan observaciones sin
interrupciones durante largos periodos de tiempo (anos), en un entorno mas estable
y libre de las perturbaciones debidas a la atmdsfera terrestre.

El lanzamiento, en 1995, de la misiéon conjunta de la Agencia Espacial Europea
(ESA) y la National Aeronautics and Space Administration (NASA) Solar and He-
liospheric Observatory (SoHO) (ESA/NASA) (Domingo et al., 1995), permitié dis-
poner de datos de muy alta calidad libres de los efectos turbulentos de la atmosfera
terrestre y sin apenas interrupciones. Los instrumentos heliosismicos a bordo: Global
Oscillations at Low Frequencies (GOLF) (Gabriel et al., 1995), Variability of the so-
lar IRradiance and Gravity Oscillations (VIRGO) (Frohlich et al., 1995) y Michelson
Doppler Imager (MDI) (Scherrer et al., 1995) han proporcionado observaciones en ve-
locidad y en irradiancia. Incluso en observaciones realizadas desde ese satélite, se hace
patente esta senal de fondo que es intrinseca al Sol y que es de esperar que su analoga
en otras estrellas sea también intrinseca a ellas. En el caso solar, en observaciones
desde el espacio, el llamado ruido solar impide la identificacion de modos a partir de
una frecuencia dada, como se puede apreciar en la Fig. 1.2, donde la identificacion de
modos se dificulta sensiblemente, en senal de irradiancia, para frecuencias v < 2 mHz,
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pues el ruido solar domina. Desde hace unos 25 anos se sabe que una senal presente
en el espectro de potencias solar y que, hasta ese momento, se consideraba espuria
para la medicién precisa de los modos acisticos (modos p) y que imposibilita, hoy en
dia, la deteccién de modos gravitatorios (modos g) responde a la sefial no periédica
de las distintas componentes de la conveccion y a la actividad magnética solar.

Un aspecto a destacar del ruido solar es que éste es mas patente en el espectro de
potencias obtenido a partir de series temporales de fluctuaciones de irradiancia que
en los de variaciones de velocidad; el espectro de los modos acisticos solares presenta
una mejor relacién senal a ruido en el segundo caso que en el primero.

El conocimiento de todas estas heterogeneidades observadas en la superficie solar
llev6 a Harvey (1984) a proponer un modelo simple para entender la sefial de base
del espectro de potencias actstico solar como una manifestacién de la conveccién
y demas fenémenos existentes en la fotosfera. Este fue concebido para el espectro
de potencias de velocidades y consistia en la contribucién de varias funciones de
autocorrelacion decrecientes exponencialmente. Cada una de las componentes mas o
menos identificadas en el espectro base se caracterizaba por su tiempo caracteristico
7 y su amplitud raiz cuadratica media (rms) o.

do%T

"= T G

(1.2)
Este modelo se empled con relativo éxito en trabajos como el de Jiménez et al. (1988)
(véase la Fig. 1.3) o el de Pallé et al. (1995), ambos usando datos en velocidad medidos
por el espectrofotémetro MARK-I, nodo de la red Birmingham Solar Oscillations
Network (BiSON), sito en el Observatorio del Teide.

Straus et al. (1999) usaron un modelo ligeramente modificado también debido a
Harvey et al. (1993) para ajustarlo a espectros obtenidos a partir de imdgenes solares
de alta resolucién obtenidas con el instrumento MDI (SoHO) y por tanto, abarcando
¢ > 150. Este modelo era:

4o°T
14 (2mwr)b

En este trabajo se empleaba el mismo modelo tanto para ajustar a espectros de
potencias de velocidad como de irradiancia, asignando a o el papel de la amplitud rms
de la irradiancia, de forma andloga a la interpretacion en velocidad, e introduciendo
un parametro b, relacionado con el el ritmo de amortiguamiento.

Mas recientemente, este modelo ha sido utilizado con cierto éxito para ajustar
espectros de potencias a partir de la luz solar integrada sobre el disco (observando
el Sol como una estrella, obtenidos con los instrumentos: GOLF, que mide desplaza-
mientos Doppler de velocidad (Régulo et al., 2002) y VIRGO, que mide variaciones
de la irradiancia (Vazquez Rami6 et al., 2002).

Asi pues, parece clara la conexién existente entre la senal de base del espectro
de potencias solar y las estructuras convectivas y manifestaciones de la actividad
magnética observadas en la fotosfera. De ahi la aparicion en la literatura de numerosos
trabajos que intentan generar una senial cuyo espectro de potencias se corresponda con

P(v) (1.3)
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Figura 1.3: De Jiménez et al. (1988): senal de fondo del espectro de potencias acistico solar fruto de las
observaciones con el espectrofotémetro MARK-I. Los simbolos corresponden a estimaciones del nivel de ruido
en distintos rangos de frecuencia, mientras que la linea continua es el resultado de un ajuste del modelo de
Harvey (1984).

el observado. Andersen (1991a), Andersen (1991b) y Andersen et al. (1994) simularon
la irradiancia solar en la superficie solar teniendo en cuenta las intensidades, tiempos
de vida y tamanos tipicos de la granulaciéon, la mesogranulacién y la supergranulacion
asi como, en parte, la rotacién para generar series de valores de la irradiancia total
integrada que, pasada al dominio de frecuencias, se asemeja a la observada en el
espectro de potencias solar a partir de observaciones tanto en Tierra como en el
espacio (Rabello-Soares et al., 1997).

1.1.4. Motivacion, antecedentes y contexto

Durante la ultima década se ha intentado observar oscilaciones acusticas en es-
trellas parecidas al Sol a través de observaciones en Tierra. Para ello se han medido
variaciones Doppler de la velocidad dv en lineas espectrales y fluctuaciones de tem-
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Tabla 1.1: Posibles detecciones de modos p en estrellas. Se indica el observable empleado para su deteccion
ast como el tipo espectral y clase de luminosidad de la estrella y la frecuencia donde se observa la potencia
espectral mdxima.

FUENTE OBSER. ESTRELLA TiPO Vmaz (MH?Z)
Belmonte et al. (1990a,b) dvy 61 a Boo K2 III 0.0043
Belmonte et al. (1990c) ol HD155543 F2'V 2-28
Kjeldsen et al. (1995) ow 1 Boo GO 1V 0.85
Martié¢ et al. (1999) dv aCMi F5IV-V  05-15
Bedding et al. (2001) v (8 Hyi G2 1V 1.0
Bouchy y Carrier (2001) ov a Cen A G2V 1.7-3.0
Frandsen et al. (2002) dv ¢ Hya G7III  0.05-0.13

peratura a través de las variaciones de la anchura equivalente W de las lineas de
Balmer (Kjeldsen et al., 1995). Desde 1995, varios grupos de investigadores han recla-
mado la deteccion de modos actisticos en el espectro de potencias de varias estrellas.
En la Tabla 1.1 se muestra un resumen de estas posibles detecciones.

Todas estas posibles detecciones, a las cuales se les van a anadir muchas otras con
toda seguridad, indican que las peculiares oscilaciones que se llevan observando du-
rante décadas en el Sol no son extranas en estrellas de tipo espectral cercano al solar.
Tampoco parece arriesgado pensar que las trazas de los fendmenos no periédicos (con-
veccién) y de las regiones activas observadas en el espectro de potencias solar estén
también presentes en los estelares. Hasta la fecha, sin embargo, las tinicas evidencias
de conveccion en estrellas distintas al Sol provienen de las medidas de las asimetrias
observadas en las lineas de absorcion de espectros de alta resolucion de estrellas de
baja metalicidad (Dravins, 1987). Las asimetrias aparecen debido a la contribucién
conjunta a la intensidad de la linea de las regiones granulares (desplazadas al azul)
y las regiones intergranulares (desplazadas al rojo) junto con el distinto origen en
profundidad del centro de la linea y sus alas. Sin embargo, otros fenémenos, como la
actividad magnética, también modifican el perfil de las lineas espectrales, tal como
se ha demostrado en el Sol (Dravins, 1999) y en otras estrellas.

Puede decirse que la senial de fondo no periddica solar no ha sido objeto de estu-
dio central en el pasado, pues se consideraba mero ruido, pero en los ultimos anos
ha cobrado interés impulsado por varios factores. El principal, ha sido el lanzamien-
to de misiones espaciales dedicadas a la Astrosismologia como Microvariability and
Oscillations of Stars (MOST) (Walker et al., 2003) y Convection Rotation and plane-
tary Transits (CoRoT) (Baglin et al., 2002). Asumido ya que se obtendran datos con
precisién fotométrica suficiente como para poder detectar modos actsticos, vuelve
a cobrar interés la limitacién que la propia actividad de las estrellas (conveccién y
magnetismo) va a imponer a las observaciones. Por otro lado, el auge de la deteccién
de planetas extrasolares a través del método de transitos también ha suscitado in-
terés sobre esta senial inherente a las estrellas, para establecer limites de deteccion,
excluyendo posibles falsas alarmas. Por tltimo cabe mencionar otro campo de inves-
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tigacion que se ha interesado por esta senal: la relacion entre la actividad solar y la
climatologia terrestre. Este campo ha contribuido mayormente en lo que se refiere al
modelado de la senal de irradiancia solar.

En resumen, en la literatura reciente se encuentran escasos trabajos dedicados a la
sefial de base de espectros de potencias estelares. Trampedach et al. (1998) realizaron
simulaciones hidrodinamicas de atmosferas estelares para deducir la forma de la senal
de base del espectro de potencias a partir de los parametros fisicos conocidos del Sol,
a Cen A y Procyon A. Sin embargo, los trabajos mads recientes se encaminan hacia
la deteccién de modos actisticos y no se menciona la senal no periddica. Solamente
Kjeldsen et al. (1999) parecen detectar un exceso de potencia en la regién de bajas
frecuencias en o Cen A (de nuevo usando como observable las anchuras equivalentes
de las lineas) que relacionan con el background estelar.

Por todo ello es del méximo interés el estudio de la conveccion a través del espectro
de potencias estelar para obtener informacion de parametros asociados a ella, tales
como escalas temporales y espaciales caracteristicas de las componentes convectivas
existentes y sus amplitudes (o energia asociada), de las cuales no se tiene conocimiento
observacional alguno, asi como informacion acerca de la manifestacion en la superficie
de la actividad magnética estelar.

1.2. La conveccién solar

La informacién directamente accesible del Sol procede de sus capas mas externas
y cercanas a su superficie. En realidad, los tnicos fotones detectables provienen de
los dltimos cientos de km hasta llegar a la superficie, lo que representa del orden de
una milésima parte del radio solar. En esas capas, las condiciones fisicas reinantes
son muy complejas, ya que a pesar de que la fotosfera esté en equilibrio hidrostatico
y termodindamico, la sobrepenetracion convectiva y los campos magnéticos internos
en areas localizadas, complican la fisica en estas capas modificando ligera, pero sig-
nificativamente, los pardametros observables que definen esta atmosfera.

1.2.1. La zona de conveccién

La regién comprendida entre el radio donde la estratificacién de temperatura em-
pieza a ser convectivamente inestable hasta la superficie del Sol se denomina zona de
conveccion (ZC). El espesor de la ZC fue medido por primera vez por Christensen-
Dalsgaard et al. (1991) siendo una de las primeras medidas directas de la Heliosis-
mologia: la posicién de la base de la ZC. Mas recientemente, usando datos mejores
obtenidos por la red Global Oscillation Network Group (GONG) y por SoHO, Basu
y Antia (1997) encontraron también, a través de técnicas heliosismolégicas, que éste
representa el 28.7 £ 0.1 % del radio solar, es decir 199.8 +0.7 Mm. Por debajo de ella,
el gas esta totalmente ionizado y, por contra, el transporte de energia tiene lugar a
través de la radiacion.

En la ZC el plasma es convectivamente inestable; un determinado volumen de
gas elevado por una pequena perturbacién se encontrara rodeado de material méas
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Figura 1.4: Esquema de la estructura solar. Se destacan las principales regiones junto con sus espesores
aprozimados (no a la misma escala). La superficie del Sol accesible con luz visible es la fotosfera, donde
se manifiestan las corrientes convectivas asi con otros fenémenos relacionados con la actividad magnética
y oscilaciones globales, entre otros. El grosor de la capa de transicion que separa la zona radiativa de la
convectiva, la tacoclina, se estima en un 5%Rg. La figura no estd hecha a escala.

frio y continuara ascendiendo. La disminucion de la temperatura que tiene lugar
con el radio hace que a 200 Mm de la superficie, ésta sea suficientemente baja como
para que algunos de los electrones de elementos mas pesados que el H y el He (en
este contexto, llamados metales) puedan ser retenidos por sus nicleos. Esto ocasiona
un obstaculo en el viaje de los fotones (aumenta la opacidad k del gas) que hace
que éste retenga calor. La conveccion empieza a producirse cuando el gradiente de
temperatura es mayor que el que existiria si el gas ascendiera sin intercambiar calor
con los alrededores. Cuando esto ocurre se dice que el gradiente es superadiabatico.

La estructura del Sol en las capas externas viene esquematizado en la Fig. 1.4.
Desde el centro del Sol, la temperatura desciende monétonamente con el radio hasta
alcanzar un valor minimo de T, =~ 4500 K en la cromosfera; a unos 550 km por
encima de la base de la fotosfera. A partir de este punto, la temperatura empieza a
ascender suavemente a través de la cromosfera, y subitamente en la zona de transicién,
pasando de T~ 6000K en la cromosfera a T > 10°K en el extremo externo de la
zona de transicion (Rutten, 2007). En la corona, por las especiales condiciones de
densidad (plasma muy enrarecido), entre otras causas, el incremento de temperatura
sigue teniendo lugar de forma suave.

Los fenémenos que se estudian en esta tesis se localizan, principalmente, a nivel
fotosférico, es decir, en la superficie solar. A pesar de ello, éstos tienen su origen en la
7.C y algunos, como se vera mas adelante, tienen su contrapartida en la cromosfera.
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Tabla 1.2: Tamanos caracteristicos y tiempos de vida media observados de las distintas estructuras presentes
en la fotosfera solar. Los valores mostrados estdn basados en los publicados por varios autores: November
et al. (1981), Spruit, Nordlund y Title (1990), Stiz (1991), Roudier et al. (1998), Beck, Duvall Jr y Title
(1998) y Ragu, Srikanth y Singh (1999).

PATRON FOTOSFERICO \ TAMANO VIiDA MEDIA
GRANULACION 174 — 2”8 1 —2Mm 1 — 12min
MESOGRANULACION 5" —15” 3.6 —10.7Mm 1—-5h
SUPERGRANULACION 28" —44”  20—32Mm 0.7 — 1.2 dfas
CELDAS GIGANTES = 400”7 = 290 Mm ~ 1 mes

1.2.2. Patrones observados y su naturaleza

Dada su proximidad, el Sol es la tinica estrella en la que ha sido posible observar
directamente estructura en su superficie. En la actualidad existen distintos intru-
mentos que proporcionan una resolucion espacial sin precedentes: la Torre Solar de
Vacio Sueca (SVST) en el Observatorio del Roque de los Muchachos, en La Palma,
ha alcanzado resoluciones espaciales de 0”1 (70km) (Berger et al., 2004), la misma
que obtiene de forma rutinaria el Telescopio Optico Solar (SOT) a bordo del satélite
japonés Hinode (Shimizu et al., 2008), mientras que existen espectativas que apuntan
a que el Imaging Magnetograph eXperiment IMaX (Martinez Pillet et al., 2004), a
bordo del globo Sunrise (The Sunrise Team et al., 2008), mejore estas prestaciones
(Bellot Rubio, 2009).

En su superficie, en la fotosfera, se observan estructuras que histéricamente se
asocian a la actividad convectiva y magnética solar. Se han identificado patrones,
tanto de velocidad como de irradiancia, con tiempos de vida y escalas espaciales
predominantes (véase la Tabla 1.2), si bien, en la actualidad existen evidencias que
indican que existe un espectro continuo de movimientos que van, desde escalas sub-
granulares hasta movimientos globales (Nordlund et al., 2009). La granulacién (GR)
es claramente visible a nivel fotosférico, cubriendo toda la superficie solar, salvo las
regiones con manchas solares. La supergranulaciéon (SG) (Hart, 1956; Leighton et al.,
1962) se observa mejor en velocidad que en intensidad, y los bordes de sus estructuras
esbozan la red de emision cromosférica (observable en Ha y, sobre todo, en Ca Il K).
En relacién a estos movimientos celulares del plasma se sabe que, en presencia de
un campo magnético, producen la agregacién de flujo magnético, lo que puede tener
influencia en la formacién de las manchas solares (Born, 1974).

También se ha observado una estructura intermedia de las dos anteriores: la meso-
granulacién (MG) (November et al., 1981; Roudier et al., 2009), aunque con tiempos
y escalas caracteristicas peor definidas (incluso algunos autores, como Rieutord et
al. (2000), conjeturan que las escalas medidas dependen fuertemente del método de
inferencia de las mismas). Todavia es més difusa la caracterizacién de un fenémeno
convectivo con escalas espaciales mayores que la supergranulacion: las celdas gigantes
(CG) (Beck et al., 1998). Su posible deteccién se basa en la observacion singular de los
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movimientos de las celdas convectivas menores, en heterogeneidades en la distribucion
del campo magnético y en otras.

Por otro lado, las imagenes de la fotosfera solar de alta resolucién espacial indican
que la superficie solar muestra patrones de brillo rodeados por lineas oscuras a modo
de granos. Estas celdas son la manifestacion de las corrientes convectivas existentes
por debajo de la fotosfera (la zona de conveccién, de una anchura aproximada al
30 por ciento del radio solar). Existen ademds otras heterogeneidades visibles en
la fotosfera y cromosfera solar, mayormente debidas a la actividad magnética: las
regiones activas. Estas estructuras estan en mayor o menor medida acopladas a la
rotacién solar.

Académicamente se han asociado las alturas de recombinacién del H y del He (e
incluso de los elementos méas pesados) con los tamanos caracteristicos de la GR, la
MG, la SG (e incluso, de las CG). Si se define la altura h de recombinacién de un
elemento dado como aquella donde el 50 % del mismo estd ionizado, entonces tenemos
que (Stix, 1991):

h~ —2Mm HI (50 % del HI ionizado)

~ —7Mm Hel (50 % del Hel ionizado)

~ —30Mm Hell (50 % del Hell ionizado)
h~ —200Mm metales (Hathaway et al., 2000)

Estas alturas bajo la fotosfera se relacionan con los tamanos caracteristicos de los
patrones fotosféricos mostrados en la Tabla 1.2. De esta forma, se vincula la profun-
didad a la que se ioniza el HI a la GR, la de la primera ionizaciéon del Hel a la MG,
la de la segunda ionizacion del He a la SG y, andlogamente, la de los metales a la
escala de las supuestas CG. La justificacion de este marco se basa en el hecho que
el aumento en el grado de ionizacion repercute en una disminucién del gradiente de
temperatura adiabatico, lo que favorece la inestabilidad convectiva. Se sugiere que
estos cambios son los que impulsan, de forma preferente, flujos celulares a escalas
espaciales parecidas a las profundidades donde estas recombinaciones tienen lugar, y
que son observados en la fotosfera.

A pesar de que muchos autores (Lawrence et al., 2001; Cattaneo et al., 2001;
Ploner et al., 2000) siguen esgrimiendo este argumento para explicar el origen de los
tamanos de los distintos patrones, no es menos cierto que también se ha puesto en
duda este esquema. Las razones principales que generan dudas al respecto son dos:

i) la regién donde, por ejemplo, el HI se ioniza no es discreta, sino que se extiende
en un amplio rango de alturas (Spruit et al., 1990)

ii) las perturbaciones termodindmicas producidas por la ionizacién del Hel (y mas
aun, las producidas por la ionizacién del Hell) son de pequena magnitud y no
muy separadas en altura a las de la ionizacién del HI (Rast, 2003b)

Por otro lado, otro aspecto que influye en el tamano de los patrones es la variacion
de la llamada altura de escala de presiéon Hp o de densidad H, con la profundidad,
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definidas como: J y
r r

He == p i o= dln p (14)
donde r es la distancia al centro del Sol. Hp y H, dan cuenta de la longitud que
hay que recorrer para que la presion P y la densidad p, respectivamente, varien en
un factor igual a €. La dependencia del tamano de las estructuras con la altura de
escala viene dada por la ecuacién de continuidad (conservaciéon de la masa), pues
dado que la variacion con el tiempo de la densidad es despereciable, al ascender
el material, disminuye bruscamente la densidad, por lo que el campo de velocida-
des debe diverger (ver, por ejemplo, Nordlund et al. (2009)). En la atmdsfera solar
H,~ Hp ~ 150km (Nordlund et al., 1997), pero a medida que aumenta la profundi-
dad, la temperatura 7" aumenta asi como el peso molecular medio por particula u, lo
que hace que Hp y H, aumenten de forma relevante (Stein y Nordlund, 1989). Asf,
por ejemplo, a h = —2 Mm la escala de altura de densidad se estima en H, ~ 750 km.
Consecuentemente, a medida que aumenta la profundidad, dado el aumento en Hp,
estan progresivamente permitidas estructuras de tamanos mayores.

Granulacion

Al observar una imagen de la fotosfera solar se aprecia que la mayor parte de ella
estd cubierta por un patrén consistente en celdas brillantes rodeadas por una red
conexa de lineas mds oscuras (véase la Fig. 1.5). A este patrén se lo conoce como
granulacién (GR), y se piensa que el contraste observado se debe a que en el centro
de los granulos (GRs) se observa el plasma caliente ascendente que, al superar la
superficie, se enfria y desciende dando lugar a las lineas intergranulares més oscuras.
La prueba mas concluyente en favor de que la GR es la manifestacién en la superficie
de los flujos convectivos de material en la ZC es la elevada correlacion encontrada entre
las fluctuaciones de intensidad y de velocidad radial v, asociadas a este fendmeno. Las
numerosas mediciones de desfase (IDSF} ~ 0 junto con la elevada coherencia de los dos
tipos de senal hasta altos niveles de resolucién espacial (hasta ~ 500 km) (Deubner,
1988; Roudier et al., 1991; Straus et al., 1992) dan solidez a la hipdtesis segtin la cual
la GR es la manifestacion en superficie de un fenémeno convectivo.

Sigue en debate el cardcter turbulento o no de la GR. En los tltimos ~ 50 —100 km
mas externos de la ZC se produce una transicién en la que el enfriamiento del gas da
pie a que el flujo que contribuye a la luminosidad solar pase de ser, casi enteramente
convectivo, a ser radiativo. En ese tramo final tiene lugar una pérdida importante
de entropia por parte del gas, y el intercambio radiativo de energia juega un papel
determinante (Stein y Nordlund, 1989). El plasma ascendente dentro de un GR sufre
un enfriamiento de AT ~ —5000K en una altura Ah < 100km. Esta transicién
se debe a la enorme sensibilidad de la opacidad k(7T') del plasma fotosférico a la
temperatura 7' (Spruit et al., 1990). Adicionalmente, la viscosidad del plasma cerca
de la superficie solar es muy baja, lo que repercute en un elevado niimero de Reynolds
R, ~ 10'%; de ahi que se espere que la conveccidn, cerca de la superficie, tenga un
marcado cardcter turbulento (Espagnet et al., 1993). Nordlund et al. (1997) aducen
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Figura 1.5: Izquierda: imagen de alta resolucién tomada a A\ = 468 + 5 (nm) de la superficie solar en la que
se aprecia la granulacidn. Derecha: otra imagen de la granulacidn solar tomada en el continuo V (Nordlund
et al., 2009) en la que se aprecia el fluido ascentente brillante rodeado por las lineas intergranulares mds
frias y oscuras. También se aprecian algunas concentraciones magnéticas que aparecen como estructuras
brillantes a lo largo de las lineas intergranulares. Ambas imdgenes fueron tomada con el Telescopio Solar
Sueco de Vacio (SVST) del ORM en La Palma.

que el hecho que el tamano de los GRs sea mucho mayor que Hp y H, en la fotosfera,
Ler~10-H, (1.5)

sugiere que la turbulencia pueda existir, en todo caso, a escalas menores que
H, ~ 150km, en los flujos descendentes de gas que tiene lugar en los intergranulos.

En cuanto a la topologia de la conveccion, estudios teéricos como el de (Petrovay,
1990) indican que, a pesar de que el grueso de la conveccién en la ZC se debe carac-
terizar por flujos descendentes fibrilares y aislados, en la parte alta de la fotosfera,
en los ultimos ~ 102 km, se espera que la morfologia se invierta y dominen los flujos
ascendentes celulares aislados. Las simulaciones numéricas de la conveccion en un me-
dio fuertemente estratificado también sugieren que el plasma ascendente sea caliente,
divergente y lento; mientras que el descendente sea frio, rapido, aislado, estrecho y
enrollado (Stein y Nordlund, 1989).

A través de un razonamiento tedrico que involucra la conservacion de la masa,
se espera que exista un tamano maximo permitido para los GRs. Esta cota superior
surge del hecho de que el gas ascendente en el centro del GR genera un exceso de
presién que impulsa a éste a expandirse horizontalmente, lo que también provoca un
freno en su ascenso. Se estima que un GR no puede tener un tamano mayor que unos
4 Mm (Nelson y Musman, 1978; Stein y Nordlund, 1989; Spruit et al., 1990).

Mas recientemente, Rast (2003b) ha sugerido una visién nueva de la GR. En con-
traposicién con el esquema clasico en el que los flujos celulares de gas ascendente son
los que dominan la misma, propone un modelo en el que los flujos descendentes de gas
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frio que tienen lugar en las regiones intergranulares, conocidas como plumas descen-
dentes, son las que impulsan la GR. Apunta que en las celdas granulares mayores, el
flujo ascendente maximo no tiene lugar en el centro del granulo, sino en las regiones
adyacentes a las lineas intergranulares. Sugiere que los flujos ascendentes granulares
son la respuesta a las perturbaciones negativas de presion inducidas por las plumas
descendentes.

En lo que respecta a la informaciéon convectiva contenida en el espectro solar
(Nordlund et al., 2009), hay que mencionar que las propiedades clave como son la
amplitud de la velocidad y las correlaciones entre velocidad e intensidad se mani-
fiestan en las formas de las lineas espectrales solares. Su anchura estd fuertemente
influenciada por la amplitud del campo de velocidades convectivo, que llega a las
capas estables de la fotosfera solar, donde se forman las lineas de hierro. A ese res-
pecto, las numerosas lineas de Fe fotosférico que pueden observarse en el espectro
solar son particularmente importantes, tanto por su elevado nimero, como por su
ensachamiento térmico pequenio en comparacién con el Doppler causado por el cam-
po de velocidades. Al mismo tiempo, las correlaciones entre velocidad y temperatura
dan lugar a un desplazamiento neto hacia el azul (denominado blueshift convectivo)
y a asimetrias caracteristicas en las lineas espectrales (Dravins et al., 1981; Asplund,
2005; Gray, 2005). Asi pues, la combinacién de las anchuras, los despazamientos y
las formas de las lineas espectrales constituyen una huella de los movimientos con-
vectivos que permite comparar detallada y cuantitativamente los modelos 3D y las
observaciones con precision espectral de los perfiles de linea. El acuerdo entre modelos
3D de alta resolucién con las observaciones es excelente (Asplund et al., 2000b,a). El
buen acuerdo existente entre las anchuras de las lineas espectrales (que constrinie las
amplitudes de la velocidad) y el de los despalzamientos y asimetrias de las lineas (que
hacen lo propio con el producto de las amplitudes de la velocidad y las fluctuaciones
de intensidad) significa que las fluctuaciones de intensidad obtenidas a partir de las
simulaciones sean muy realistas (Danilovic et al., 2008).

Para determinar los tiempos de vida de los GRs se suelen analizar series temporales
de imagenes de alta resolucién espacial de la fotosfera solar para seguir la evolucién
de los GRs, identificados a través de distintos métodos, desde que nacen hasta que
mueren (los criterios de nacimiento y muerte suelen variar sutilmente de autor a
autor). Los tiempos de vida totales de cada GR se rednen para confeccionar un
histograma de tiempos de vida que se ajusta razonablemente bien a una funcién
exponencial decreciente del tipo:

Ngr(t) = Ngr(0) exp (—t/7gRr) (1.6)
donde -
(t) = Iy tNer(t)dt _
Jo° Nar(t)dt
es el tiempo de vida promedio de los GRs (Title et al., 1989; Hirzberger et al., 1999;

Del Moro, 2004; Berrilli et al., 2005). El valor que se suele medir en la observacion
ronda los 4 min: 7qg = 240s.

TGR (17)
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Mesogranulacion

La mesogranulacion solar fue descubierta por November et al. (1981), quienes en-
contraron un patron de flujo celular bastante estacionario con una escala espacial de
unos 5 a 10 Mm a partir de velocidades Doppler medidas en el centro del disco solar.
Le dieron nombre a este patrén y especularon que se podria tratar de la escala no
detectada atn, en ese entonces, entre granulacién y supergranulacién. La deteccion
de este patrén se ha realizado siempre a través de métodos indirectos que involucran
el seguimiento de los movimientos sobre la superficie solar y las propiedades de los
granulos. La conservacion de la masa infiere una estrecha relacion entre la divergencia
de la velocidad horizontal v, del plasma y su componente vertical v, (Spruit et al.,
1990), por lo que la confeccién de mapas de divergencia Vv, es muy comun en el estu-
dio de la escala mesogranular. Oda (1984) observé que los llamados gréanulos activos
(que se fragmentan repetidamente y se expanden) no se distribuyen aleatoriamente
sino que lo hacen dibujando celdas del tamano mesogranular. Otras propiedades de los
granulos, como sus tamanos y tiempos de vida, al parecer, también varian de acuerdo
con la posicién que ocupan dentro de la celda mesogranular que perfila el mapa de
divergencia (Hirzberger et al., 1999). Las observaciones desde el espacio han permi-
tido mostrar que los granulos individuales son transportados por adveccion hacia los
bordes de los mesogranulos. Ademas, las propias celdas mesogranulares se mueven de
acuerdo con el flujo celular supergranular y son enviados hacia los bordes de la red,
lugar en el que los mesogranulos se destruyen. Cattaneo et al. (2001) concluyen que
los mesogranulos deben su origen a interacciones colectivas entre granulos.

No son pocos los autores que discrepan de la naturaleza de este patrén, que parece
penetrar muy poco en la zona de conveccién, considerandose un fenémeno muy su-
perficial. Ademads, hay una significativa discrepancia entre los tamanos y los tiempos
de vida asociados a este patrén que algunos autores como Rieutord et al. (2000) han
sugerido ser debida a la heterogeneidad de las técnicas de promediado empleadas para
obtenerlos. Ademds expusieron que la mesogranulaciéon no es una escala de convec-
cién solar, sino la combinacion de efectos de granulos altamente energéticos que dan
lugar a fuertes divergencias positivas. También Rast (2003b) aduce que las simula-
ciones de las interacciones entre n-plumas granulares reproduce sin problemas tanto
el patréon mesogranular como el supergranular. En resumen, la naturaleza convectiva
de la mesogranulacién sigue, hoy en dia, en entredicho.

Supergranulacién

El campo de velocidades mas evidente, después de la granulacion, es la super-
granulacién (SG) que fue observado por primera vez por Hart (1956), y estudiado
posteriormente por , quiénes emfatizaron la estrecha relacion existente entre la su-
pergranulcién y la red cromosférica. A diferencia de la GR, la SG esté constituida
por un campo de velocidades practicamente horizontal cerca de la fotosfera por lo
que su visibilidad aumenta hacia el borde del disco solar. Se cree que este campo
de velocidades tan horizontal tiene una importante influencia en el desplazamiento
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Figura 1.6: La red cromosférica solar tal como se observa en la linea espectral Ca II K con las celdas
supergranulares superpuestas (Hagenaar 1997). Las lineas de campo magnético se aglutinan en los bordes de
las celdas supergranulares dando lugar a un abrillantamiento que esboza la red cromosférica. La cruz de la
parte inferior izquierda tiene un tamano de 31 Mm x 31 Mm.

y agregacién de tubos magnéticos y, por lo tanto, en la formacién de las manchas
solares (Born, 1974).

La SG estd estrechamente ligada a la llamada red cromosférica (Leighton et al.,
1962; Simon y Leighton, 1964): un entramado brillante que cubre toda la superfi-
cie del Sol y que es facilmente detectable en las lineas espectrales H, (en el rojo)
y, especialmente sus bordes, en Ca Il K (en el UV), que se debe a la aglutinacién
de lineas de campo magnético. Se cree que el movimiento convectivo supergranular
concentra estas lineas de campo magnético y, de hecho, se observa que las celdas
supergranulares, detectadas a partir de Dopplergramas, tienen una estructura mor-
fol6gica similar a la de los contornos de la red cromosférica (Srikanth et al., 2000).
La intensidad en esas zonas se ve favorecida porque la opacidad del gas se reduce por
la presencia de campos magnéticos y a la consiguiente reduccién de la presiéon del
mismo (Rast, 2003a). Como ejemplo ilustrativo véase la Fig. 1.6, donde se aprecia
el abrillantamiento observable en la linea Ca II K sobre un mapa donde se perfilan
las celdas supergranulares. Estas tltimas no son visibles directamente en una tnica
imagen en Ca II K pero, al promediar varias acaban siendo evidentes (Hagenaar et
al., 1997).

A pesar de que histéricamente se ha considerado la SG como un fenémeno convec-
tivo, en los 1ltimos anos, la abundancia de datos de MDI y el desarrollo de técnicas
de Heliosismologia local de tiempo-distancia han arrojado algunas dudas sobre su
origen. En concreto, Duvall (1998), mediante técnicas de Helisosmologia local de
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tiempo-distancia, determiné que el patrén de velocidades horizontales que se observa
en la fotosfera pierde coherencia con el patron inferido a otra profundidad a unos
8 Mm bajo la superficie solar, resultado que choca con el argumento de la profun-
didad de la regién de la segunda ionizacién del He (a unos 30 Mm de profundidad)
como origen de la SG. Sin embargo, otros resultados como la medicién de la fase
existente entre las fluctuaciones debidas a la SG de la velocidad radial v, y de la
irradiancia I, gbIS_GVr ~ 180° (Straus et al., 1992) apoyan la hipétesis segin la cual la
SG es un fenémeno convectivo. Esta fase opuesta se piensa que es debida al abri-
llantamiento que tiene lugar en los bordes de las celdas supergranulares debido a la
concentracion del campo magnético. Rast (2003a) estudié este fenémeno intentando
desligar el abrillantamiento en los bordes, producto de la concentracién del campo
magnético, del que se espera en el centro de la celda debida al movimiento convectivo
(ascension de gas caliente en el centro y, por lo tanto, més brillante). El resultado
que obtiene no es concluyente, pero parece ser consistente con la accion contrapuesta
de los dos fenémenos.

Las simulaciones numéricas hidrodindmicas y MHD, que emplean ecuaciones de
estado realistas y transferencia de energia radiativa, estan alcanzando tamanos cer-
canos a la escala de supergranulacién (véase Nordlund et al. (2009) y citas) y, por
lo tanto, pronto se podran realizar comparaciones cuantitativas entre observaciones
y simulaciones, con la importancia que ello conlleva.

En cuanto a los tiempos de vida de los SGs se ha encontrado (Del Moro et al.,
2003; DeRosa y Toomre, 2004) que una simple ley exponencial del tipo (Ec. 1.6) da
cuenta de la distribucién de 7gg, de forma andloga a la GR. Del Moro et al. (2003), al
emplear esta funcién para ajustarla al histograma de tiempos de vida encuentran, tras
una correccion por el tiempo de observacion total, un valor de 7¢¢ = 22 h, mientras
que DeRosa y Toomre (2004) proporcionan como mejor ajuste 7gg = 20 h.

Celdas gigantes

El campo de velocidad mayor y mas elusivo detectado en el Sol es el formado
por las llamadas celdas gigantes (Simon y Weiss, 1968; Pérez Gardé, 1979; Beck et
al., 1998). Estas se extienden aproximadamente de 40° a 50° en longitud y menos de
10° en latitud, con tiempos de vida del orden de unos cuatro meses; en la Fig. 1.7 se
muestra una representacion de las mismas. La existencia de celdas gigantes se infiere
de forma indirecta a través de los movimientos de estructuras convectivas de menor
tamano (la supergranulacién y la red cromosférica asociada); por heterogeneidades de
la distribucion del campo magnético y la consecuencia visible de la mismas: manchas
solares, filamentos, etc. (Stix, 1991).

A través de técnicas heliosismolégicas ha sido posible detectar (Hathaway et al.,
2000) y seguir, de forma rutinaria (Featherstone et al., 2004; Hindman et al., 2006),
flujos en escalas temporales mayores que la supergranulacion.
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Figura 1.7: Representacién de los flujos de velocidad debidos a las celdas gigantes (Hathaway 1998).

1.3. La conveccién en estrellas de tipo espectral tardio

La inestabilidad convectiva aparece en las estrellas dondequiera que el gradiente de
temperatura local sea mas acusado que el adiabatico; lo que constituye el criterio de
Schwarzschild para la inestabilidad frente a la conveccion. Las estrellas de la llamada
alta Secuencia Principal (con masas M > 1.5M) tienen temperaturas efectivas Tis
elevadas y en sus atmosferas el gas estd totalmente ionizado. Sin embargo, en las
atmosferas de las estrellas relativamente frias, la temperatura puede llegar a ser tan
baja que permite a los nucleos de H y/o He capturar electrones, lo que provoca
un aumento de la opacidad que favorece la inestabilidad convectiva. De hecho, los
modelos tedricos de estructura estelar prevén que las envolturas convectivas aparezcan
en fotosferas frias, y a medida que la temperatura efectiva T, decrece, la conveccion
alcanza capas mas profundas en el interior (Kippenhahn y Weigert, 1994). Para una
estrella con una masa tan pequena como 0.4M, toda ella es convectiva. La teoria
del transporte de energia por conveccion sigue teniendo significativas carencias y, en
el ambito de la Astrofisica, el problema se aborda a través de la antigua teoria de la
longitud de mezcla (TLM), debida a B6hm-Vitense en los anos 50. La TLM considera
un tnico pardmetro ajustable: el cociente entre la longitud de mezcla A (un anélogo
del camino libre medio de una particula en un gas, es decir, la distancia que recorre
un elemento convectivo tipico de gas antes de perder su identidad fundiéndose con
los alrededores) y la altura de escala de presion H, (Ec. 1.4):

a=— (1.8)

La simplicidad de esta teoria permite evaluar el flujo convectivo en las regiones de la
estrella donde hay inestabilidad convectiva y se emplea en los modelos de evolucion
estelar. De hecho, los radios de los modelos estelares son especialmente sensibles a
la longitud de mezcla, por lo que los modelos tedricos de estrellas con envoltura
convectiva tienen incertidumbres significativas en la Ty (Mihalas y Binney, 1981).
Mas recientemente Canuto y Mazzitelli (1991) propusieron una nueva teoria que no
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tuviera el parametro libre o (tomando A = z, con z la distancia hasta la parte alta
de la zona de conveccién). A pesar de que en algunos aspectos se obtienen mejores
resultados que con la TLM (por ejemplo, se deriva un flujo convectivo mayor que en
la TLM), en otros no mejora sustancialmente los de la teorfa original (y méas simple).

Una aproximacién mas detallada al problema, hasta la fecha, sélo es posible a
través de simulaciones numéricas detalladas de la conveccién basadas en las ecuaciones
fundamentales del plasma con radiacién (p.e. Stein y Nordlund (1998); Asplund et
al. (2000a,b)). A pesar del éxito de éstas, dadas las limitaciones computacionales
que conllevan, las simulaciones 3D son muy locales, tanto en extension como en
profundidad. Sin embargo, han permitido calibrar el valor de a de la TLM para
distintas estrellas. En concreto, para el Sol, Trampedach et al. (2003) calibraron un
valor ae, = 1.8473 £ 0.02.

En cuanto a la observacién de la conveccion en estrellas de tipo espectral tardio
(estrellas relativamente frias), la forma mas directa de detectar actividad convectiva,
particularmente, actividad en forma de granulacién, es la medicion de los bisectores
en las lineas espectrales estelares (Dravins, 1987). Es bien conocido que la granulacién
solar es responsable, mayormente, del fendmeno conocido como desplazamiento hacia
el azul convectivo. Es decir, al observar en el centro del disco solar y dado que la
contribuciéon mayoritaria al perfil de la linea proviene de las partes brillantes de
los granulos (que ocupan mayor area y se acercan al observador) y, por lo cual, la
contribucién de los intergranulos (menor en drea y alejandose) es menor, los centros
de las lineas espectrales, por mero efecto Doppler, aparecen desplazadas a longitudes
de onda menores que las de laboratorio (desplazamiento hacia el azul). De hecho, el
efecto combinado de la granulaciéon sobre una linea espectral no sélo se traduce en
el desplazamiento del centro de la misma, sino que da lugar a la aparicién de una
asimetria, lo que permite medir los bisectores que, en el caso solar, toman forma de C.
Por ello, se asocia un bisector en forma de C' con la presencia de granulacién, aunque
se sabe que hay otros fenémenos como los campos magnéticos o determinados campos
de velocidades presentes que pueden causar asimetrias. En estrellas distintas al Sol
también se ha observado este fenémeno; véanse, por ejemplo, Ramirez et al. (2009a,b)
y Gray (2009). Gray y Nagel (1989) trataron de encontrar un limite empirico, segin el
tipo espectral y la clase de luminosidad de las estrellas, para saber si éstas presentaban
granulacion en sus fotosferas. Encontraron un resultado consistente con las teorias de
estructura y evolucién que se muestra en la Fig. 1.8: para estrellas de la Secuencia
Principal (con clase de luminosidad V —enanas—) los bisectores toman forma de C' a
partir del tipo espectral FO hacia tipos espectrales mas tardios o estrellas mas frias,
desplazandose este limite hacia estrellas més frias para clases de luminosidad menores
(IV —subgigantes—, III —gigantes—, II —gigantes brillantes— y I —supergigantes—). Si
uno se centra en las estrellas de la Secuencia Principal, entonces, se espera que la
conveccion se manifieste en estrellas con Ty < 7500 K.

A pesar de estas detecciones, debido a la imposibilidad de tener resolucion espacial
suficiente, no existen observaciones que den informacién sobre las escalas espaciales
y tiempos caracteristicos de la conveccién en estrellas distintas al Sol. La conveccion
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Figura 1.8: Frontera de la granulacion en estrellas (Gray y Nagel, 1989; Gray, 2009). A partir de la ob-
servacion de bisectores (izquierda) y los desplazamientos de la velocidad diferencial de las lineas espectrales
(derecha) en distintas estrellas. En la primera, los cuadrados rellenos indican estrellas con bisectores en
forma de C, mientras que los circulos abiertos indican bisectores en forma de C invertida. En la sequnda se
extienden las observaciones tipo C a estrellas de Secuencia Principal de tipo tardio. En ambas grdficas, la
banda indica la frontera entre ambas situaciones.

en la envoltura estelar es muy importante dado que los procesos de mezcla que tienen
lugar modifican la composicién quimica de esas capas y tienen repercusion en la
evolucion de la estrella. Como se ha expuesto, hasta la fecha, la informacion referente
a la conveccion estelar se reduce a los modelos tedricos de estructura que predicen
su presencia o su ausencia en la envoltura, y a su manifestacion en las observaciones
por medio de las asimetrias en lineas espectrales. Aun hoy, la descripcién tedrica de
la conveccién es global (teoria de la longitud de mezcla) y aproximada en los cédigos
de evolucién estelar.

Sin embargo, observando al Sol encontramos un método para obtener esta infor-
macién a través de las técnicas de la Heliosismologia. Desde hace unos 25 anos se
sabe que una senal presente en el espectro de potencias solar y que, hasta ese mo-
mento, se consideraba espuria (en ciertos contextos se habla de ruido solar) para la
medicién precisa de los modos actsticos (modos p) y que imposibilita (hoy en dia)
la deteccién de modos gravitatorios (modos g) responde a la senal no periédica de
las distintas componentes de la conveccién. Puesto que la observacion de la luz so-
lar integrada es equiparable a la observacién del Sol como una estrella puntual, la
informacion extraible en el caso solar y el estelar debe ser, a priori, la misma. Esta
tesis estd orientada a la observacion de la conveccion en estrellas a través de técnicas
astrosismologicas y constituye una nueva aproximacion observacional al estudio de la
conveccién estelar de estrellas de tipo espectral tardio.






Una estrella de tipo G2 V cercana: el Sol

Dada la proximidad respecto a nuestra posicion, el Sol se erige como la tnica
estrella en la que es posible contrastar las observaciones del disco integrado; esto
es, observando el Sol como una estrella puntual, con las imagenes de alta resolucion
espacial de su superficie. Hoy en dia se dispone de observaciones de gran calidad de
las partes visibles externas del Sol, tanto desde Tierra como desde el espacio. Con
estas herramientas se tratara de fijar la metodologia de andlisis y tratamiento de
datos para extraer informacion de las demas estrellas distantes.

2.1. Datos observacionales

Para el estudio de la senal de base del espectro de potencias solar se han empleado
datos procedentes del experimento Variability of the solar IRradiance and Gravity
Oscillations (VIRGO) (Frohlich et al., 1995), que se encuentra a bordo del Solar and
Heliospheric Observatory (SoHO). La misién espacial SOHO fue lanzada en diciembre
de 1995, y desde entonces proporciona datos de gran calidad, tanto de velocidad
como de la irradiancia total integrada sobre la fotosfera, asi como series temporales
de imagenes solares con resoluciéon espacial. En particular, los datos de la irradiancia
son, actualmente, los de mayor calidad y son de especial interés al ser equiparables a
los que se toman al efectuar medidas fotométricas de estrellas.

Al concebir un estudio estelar de la senal de base del espectro de potencias existen
varias razones para optar por el andlisis de fluctuaciones de irradiancia frente a los de
velocidad que, en el caso solar, existen disponibles a través de otro experimento a bor-
do de SoHO: Global Oscillations at Low Frequencies (GOLF) (Gabriel et al., 1995),
que tiene como objetivo el estudio de los modos actsticos de bajo grado, asi como
los modos g. En primer lugar, desde el punto de vista instrumental, la observacion
precisa de la irradiancia es técnicamente mucho menos costosa y mas simple que la
medicién de la velocidad. En este sentido cabe mencionar que las primeras misiones
espaciales dedicadas a la Astrosismologia van a realizar mediciones fotométricas. Por
otro lado, es bien sabido que la senal de fondo del espectro de potencias de las oscila-
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ciones solares es mayor en irradiancia que en velocidad (como ya se ha mencionado en
la Sec. 1.1.3), a pesar de que ambas son complementarias y lo ideal serfa poder com-
pararlas. Por todo ello, en esta tesis se han analizado, mayormente, series temporales
de fluctuaciones de irradiancia o brillo.

En concreto, se han empleado series temporales de la irradiancia integrada sobre
el disco solar tomadas con el fotémetro solar tricanal, 3-channel Sun photometer
(SPM), de VIRGO. Cada dato se obtiene simultdneamente a tres longitudes de onda:
A = 402nm (azul), A = 500nm (verde) y A = 862nm (rojo) con una cadencia de
60 segundos. Se han estudiado dos grupos de series de datos asociados a periodos de
minima (del 11 de abril de 1996 hasta el 3 de agosto de 1997) y méxima actividad
magnética (desde el 1 de Marzo de 2000 al 23 de Junio de 2001). Se tomaron los
datos del Level 1 del VIRGO Data Center, en el Instituto de Astrofisica de Canarias,
y se les corrigi6 el efecto producido por el deterioro gradual (envejecimiento) de los
filtros ajustando un polinomio de segundo grado. Cada una de las series temporales
de 480 dias, correspondiente al maximo o al minimo de actividad, se subdividi6 en
series de 96 dias cada una y se obtuvieron de ellas 5 espectros de potencias, empleando
para ello las técnicas habituales de transformada réapida de Fourier, del inglés Fast
Fourier Transform (FFT). Estos cinco espectros fueron finalmente promediados para
obtener un espectro de potencias suavizado para cada época de actividad solar.

2.2. Analisis de todo el rango espectral

En primer lugar se realizé un analisis de todo el rango espectral que la longitud
temporal de las series seleccionadas te i, junto con el intervalo de muestreo At,
proporciona; esto es, el rango de frecuencias comprendido entre v = 1/tyqe = 1077 Hz
hasta la frecuencia de Nyquist vnyq = 1/(2At), situada en v = 8.3 x 107% Hz. Esto
incluye tanto senales no periédicas (convectiva y debida a las regiones activas) como
periddicas (oscilaciones fotosférica y cromosférica).

2.2.1. Modelo para todo el rango espectral observado

La senal de fondo del espectro de potencias de las oscilaciones globales, el llamado
rutdo solar, puede definirse como la contribucién de variaciones espaciales y tempora-
les de distintas estructuras en la superficie solar. Las heterogeneidades en la superficie
como las manchas solares, la granulacién, la supergranulacién, etc. producen la senal
de fondo tanto en irradiancia como en velocidad, aunque contribuyen de forma dis-
tinta, como veremos més adelante en la Sec. 2.4. Harvey (1984) traté de explicar este
ruido solar a través de un modelo simple que supone que la autocovarianza de la
evolucién temporal de cada fenémeno solar no periédico puede describirse a través de
una funciéon exponencial decreciente. Este caracterizaba la contribucion en el espec-
tro de potencias del fenémeno k-ésimo, a través de dos tnicos parametros: el tiempo
caracteristico 7, y la amplitud raiz cuadratica media (o rms, del inglés root mean
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(2.1)
A pesar de que el modelo (Ec. 2.1) fue ideado en principio para la sefial de velocidad,
éste (u otras versiones del mismo con ligeras variaciones) ha sido aplicado con cierto
éxito de forma indistinta tanto en espectros de potencias de series temporales de
velocidad (Jiménez et al., 1988; Pallé et al., 1995) como de irradiancia (Harvey et al.,
1993; Pallé et al., 1999; Aigrain et al., 2004). En irradiancia, 7, sigue representando
el tiempo caracteristico del fenémeno k-ésimo observado al manejar este observable,
mientras que o, toma el papel de la amplitud rms de las fluctuaciones de irradiancia
asociadas a él.

La modificacion al modelo anterior que podria considerarse mas popular la propuso
el propio Harvey, junto con otros autores, en Harvey et al. (1993). El cambio consistia
en dejar la potencia 2 del segundo término del denominador de la (Ec. 2.1) libre (by),
ademas de modelar, al mismo tiempo, las oscilaciones fotosféricas y cromosféricas
(senal periddica) a través de picos (de tipo Lorentziano). La potencia espectral total
se parametrizaria de este modo:

al 402, r2 %
i J
Z 1+ (27T )be ZA ( ) [(1/ -1y, + F?] (22)

Donde el primer sumatorio va desde 1 hasta N, el nimero de estructuras no periddicas
a ajustar; mientras que el segundo se extiende hasta M, el nimero de componentes
periddicas presentes en el espectro de potencias. El factor (v/1y)% darfa cuenta de
la dependencia de la forma del pico con la frecuencia, mientras que la potencia d,

se interpreta que fija un ritmo de decaimiento de la Lorentziana. Esta tltima viene
definida por la anchura del pico a altura mitad ~; (I'; = v;/2), por la amplitud A; y
por la frecuencia central vy, .

Dado que se trabaja en todo el rango de frecuencias disponible del espectro de po-
tencias, incluyendo en el analisis tanto senales periédicas como no periddicas, el mode-
lo que finalmente se ha empleado para ajustar los espectros de potencias procedentes
de datos de VIRGO/SPM, coincide con el de la (Ec. 2.2), que incluye las componen-
tes periddicas. La tinica componente periddica visible en los datos de VIRGO/SPM
es la oscilaciéon fotosférica, que se ha modelado mediante un perfil Lorentziano modi-
ficado por la potencia d;, pero fijando ¢; = 0. La introduccién del pardmetro libre by
permite un ajuste mas adecuado de las componentes no periédicas en comparacion
con el modelo (Ec. 2.1), por lo que se adopta el modelo (Ec. 2.2). No se ha incluido
un término de ruido fotonico porque la frecuencia de corte dada por el muestreo no es
suficientemente alta como para ajustarlo correctamente. Los ajustes se han realizado
empleando un método estandar de minimizaciéon por minimos cuadrados no lineal
(Bevington y Robinson, 2003).

La potencia espectral convectiva solar esta presente desde la regién de los modos p,
en torno a la frecuencia v ~ 3 mHz, hasta frecuencias menores, donde ésta se acumula;
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y su naturaleza es no periddica. En este respecto, la realizacion de promedios locales
en intervalos distribuidos uniformemente en el logaritmo de la frecuencia suaviza la
distribucién de potencia y facilita el ajuste de un modelo. Las varianzas o2 de cada
uno de estos promedios se emplean como pesos en los ajustes, en concreto el peso es
w=1/c>

2.2.2. Resultados y dependencia con la actividad y el color

Las componentes no periddicas ajustadas al espectro de potencias de la irradiancia
integrada sobre el disco solar medida por VIRGO/SPM fueron: la granulacién y la
supergranulacién, asi como una componente a muy bajas frecuencias que asociamos
a las regiones activas. No se incluyé finalmente en el modelo, aunque se evalud,
una componente para la mesogranulacion, puesto que observamos que no mejoraba
los ajustes. Como se comentard mas adelante en la Sec. 2.4, la ausencia de esta
componente cuando se manejan series temporales de irradiancia resulta ser una de
la principales diferencias con respecto a las observaciones de velocidad, en las que
aparece de forma evidente. Otra de las diferencias notables la constituye el hecho de
que la llamada oscilacién cromosférica no se detecta en todas las longitudes de onda
en irradiancia. En el caso particular de las bandas observadas por VIRGO, ésta no
se observa, por lo que no se ha incluido en el modelo.

Asi pues, la tinica componente periédica ajustada es la correspondiente a la osci-
lacion fotosférica, en la region del espectro donde se encuentran los modos p. Se ha
encontrado que el parametro d (Ec. 2.2) se ajusta a valores muy cercanos a la unidad
d = 1 en casi todos los ajustes. Un aspecto importante referente a ellos, es que fue
necesario incluir una componente no periédica adicional a frecuencias cercanas a los
modos p, para que ésta convergiera. De otro modo, el perfil Lorentziano asociado
a la oscilacion fotosférica se volvia, iteracion tras iteracién, cada vez mas ancho sin
llegar a converger. Esta nueva componente no periddica se ha llamado componente
extra. Los ajustes se representan en la Fig. 2.1 para cada filtro de SPM y cada fase de
actividad solar, mientras que los correspondientes parametros ajustados se muestran
en la Tabla 2.1.

La componente no periédica adicional (extra) ajustada tiene tiempos caracteristi-
cos de 7 &~ 1.3 min, del mismo orden de magnitud que la granulaciéon 7qg ~ 3.6 min,
y amplitudes rms de la irradiancia ¢ también del mismo orden para un mismo filtro;
por lo que la primera podria formar parte de la componente de granulacién. Una
de las consecuencias de incluir esta componente extra es que los valores de o y 7
ajustados para la granulaciéon son algo menores que los encontrados, por ejemplo,
por Pallé et al. (1999) usando el modelo cldsico de Harvey (Ec. 2.1) (con ritmo de
decrecimiento b = 2) cortando el ajuste justo antes de la regién de los modos p y
sin ajustar la componente eztra no periédica. La idoneidad de la inclusién de esta
componente adicional y su naturaleza fisica se trataran mas adelante, en la Sec. 2.3.
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Figura 2.1: Ajustes de los espectros de potencias de la irradiancia solar (VIRGO/SPM) durante el minimo (izquierda) y el mdzimo (derecha) de actividad
magnética solar a tres longitudes de onda (azul, verde y rojo). Las componentes ajustadas son: la granulacion (GR), la supergranulacidn (SG), las regiones
activas (RA) y una componente no periddica adicional (extra), ademds de la componente periddica correspondiente a la oscilacién fotosférica (OF), en
la region de los modos p. Se muestran, en curvas punteadas, las distintas componentes ajustadas, por razones de claridad, sélo del canal R.
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Las potencias b, de la (Ec. 2.2), ajustadas para la granulacién son b ~ 3, mientras
que para la componente extra ese ritmo de decrecimiento es mucho mas rapido: b ~ 5.
Ambas potencias coinciden con las ajustadas por Straus et al. (1999), que emplearon
el mismo modelo para ajustar los espectros de potencias de series temporales de
imégenes tomadas por el Michelson Doppler Imager (MDI), también a bordo de la
misién SoHO, en el continuo cercano a la linea del Ni I en A\ = 6768 A.

En lo que respecta a las componentes no periddicas dominantes a bajas fre-
cuencias (v £ 107 Hz), los tiempos caracteristicos encontrados son 7 &~ 1.1 x 10°s
(1~ 1.3dfas) y 7 & 1.2 x 10%s (7 ~ 14 dias). El primero de ellos se ha atribuido al
fenémeno convectivo de la supergranulacion, mientras que el segundo se ha asociado
a la evolucién temporal (con una componente importante de rotacién) del conjunto
de las regiones activas en la superficie solar. Esta vinculacion se realiza en funcién
de los 6rdenes de magnitud de los tiempos de vida de estos fenémenos (véase p.e.
Harvey (1984); Jiménez et al. (1988)).

Existe, en la literatura, cierta disparidad en el niimero de componentes de ba-
jas frecuencias a ajustar al espectro de potencias de la irradiancia solar. Asi Harvey
et al. (1993) ajustan una componente no peridédica para las regiones activas con
7 ~ 1.3 x 10%s; Pallé et al. (1999) ajustan tnicamente, a bajas frecuencias, las re-
giones activas, con 7 &~ 2.4 x 107s; Straus et al. (1999) en cambio, ajustan una
componente convectiva de gran escala (que podria interpretarse, dado el tiempo ca-
racteristico ajustado, como la mesogranulacién) con 7 de 103s a 10%s; y Aigrain et
al. (2004) ajustan la regiones activas (con 7 ~ 10%s) y una componente entre la meso
y la supergranulacién. A pesar de ello, estas diferencias parecen justificadas por las
particulares caracteristicas de los datos analizados en cada caso; de este modo, Har-
vey et al. (1993) analizan una serie temporal de 261 h, por lo que la menor frecuencia
muestreada es v = 107°Hz y eso no permite discernir la componente de regiones
activas de la supergranulacion; de forma similar, el ajuste realizado por Pallé et al.
(1999) se restringe a frecuencias v > 8 x 1077 Hz, de ahi que sélo se ajuste una com-
ponente; Straus et al. (1999), en cambio, observan una regién del centro del disco
solar de un tamano menor que 7" x 7’ durante 15h, tiempo por debajo del de vida
promedio de los supergranulos, lo que explica que los tiempos ajustados lleguen ape-
nas a los 7 asociados a la mesogranulacién. Aigrain et al. (2004), en cambio, al tener
observaciones del disco solar completo y longitud suficiente de las series temporales,
st distingue una componente convectiva a bajas frecuencias del efecto de las regiones
activas.

En cualquier caso, se hace patente la dificultad del ajuste de las componentes de
supergranulacion y de las regiones activas dado que son senales cuyas distribuciones de
potencia se reparten en regiones de frecuencia coincidentes en el espectro de potencias.
Todo ello dificulta desligar la potencia perteneciente a una u otra componente.



Tabla 2.1: Pardmetros obtenidos al ajustar el modelo (Ec. 2.2), con N =4, M =1 yc =1, a la senal de fondo de los espectros de potencias solares
en épocas de mdrima y minima actividad solar. Los espectros fueron calculados a partir de datos de irradiancia integrada sobre el disco solar obtenidos
a través de los tres canales de VIRGO/SPM. GR significa granulacion, SG supergranulacion, RA regiones activas, OF oscilacidn fotosférica y extra se
refiere a componente no periddica adicional introducida para mejorar el ajuste.

VIRGO/SPM AZUL A = 402nm VERDE )\ = 500nm ROJO A = 862nm
Actividad Maxima, Minima, Maxima Minima, Maéxima Minima,
o(ppm) 41.7+2 47.3 +12 33.44+6 33.7+5 188 +£4 19.5 +4
GR  7(s) 207.5 £ 13 219.9 £+ 52 223.4 42 239.2 + 56 258.0 £ 63  243.6 £ 42
b 5.5+24 3.1+20 3.1+15 2.7+0.5 28+14 3.3+1.9
o(ppm) 46.0+3 36.8 + 20 25.6 £ 10 24.3 £ 8 14.7+7 15.7+7
extra  T(s) 79+ 8 71428 67 4+ 30 69 + 30 72 + 40 68 + 23
b 4.6 £0.8 5.5+5.4 5.1+3.0 5.1+5.8 4.2+35 5.4+ 6.4
o(ppm) 385.5 £4 251.4 +£42 375.8 £ 11 85.3+7 216.3 + 23 60.5 + 13
SG 7(h) 43.7+0.3 77.0 £ 20 39.8+1.2 105 +1.4 65.3 =10 70.4 £ 31
b 44+0.1 1.9+0.1 5.2+0.2 2.14+0.1 3.0+0.1 1.9+£0.1
o(ppm) 745.6 £2 1185.2+185 | 263.6 =17 638.5 £ 78 229.1 £68  255.0 £ 35
RA  7(dias) 13.4+£0.1 24.8 £9.3 11.7+ 2.3 11.9 £2.7 36.9 & 26 13.5 +4.0
b 2.1+0.1 2.4+0.1 2.2+0.1 2.5+0.1 2.0+0.1 2.4 +0.2
A(ppmz/,qu) 0.294+0.10 0.32£0.23 | 0.124+0.10 0.14+0.13 | 0.03+0.03 0.05+0.04
OF ~v(uHz) 1446 4542 1455 £ 2458 | 1453 42424 1793 £4026 | 1599 + 3158 737 £ 2438
v(pHz) 3126 £158 3118 + 220 3162 £240 3124 +£239 | 31204284 3115+ 219
d 0.9+0.1 0.94+0.6 1.0+0.8 1.3+£27 1.0£1.6 0.5+0.3

[eryoadsa oSuer [o opoj ap SISIRUY e

6¢



30 Una estrella de tipo G2 V cercana: el Sol 2.2

Dependencia con la actividad

El hecho que las anchura de los modos actsticos solares aumente con el grado de
actividad magnética es algo conocido (Chaplin et al., 2000; Vazquez Ramid, 2001);
por ejemplo, Jiménez et al. (2002) midieron un ensanchamiento relativo promedio
de los modos p de un 15% al analizar, precisamente, datos procedentes de VIR-
GO/SPM. Esto se interpreta como un incremento de la eficiencia de los mecanismos
de amortiguamiento de los modos cuando crece la actividad. Sin embargo, no se ob-
serva ninguna tendencia clara, dentro de los errores, en la anchura del pico debido a la
oscilacion fotosférica; ademas este pardmetro resulta ser poco robusto en los ajustes.

No se observan variaciones, dentro de los errores, de los parametros ajustados para
la granulacion, la componente extra y la oscilacion fotosférica, para cada una de las
bandas de longitud de onda observadas. No obstante, las amplitudes rms ajustadas
correspondientes a la granulacion son sisteméaticamente mayores durante el minimo
de actividad que durante el méximo (véase la Tabla 2.1), por lo que ganan relevancia
los indicios hallados recientemente en el mismo sentido. En particular, Muller et al.
(2004); Saldana-Munoz et al. (2004), analizaron una base de datos de imdgenes del
centro del disco solar de unos 70” x 70” que comprendian un periodo de tiempo en el
que la actividad magnética alcanzaba el maximo, descendia hasta el minimo y volvia
a elevarse hasta el maximo. Al calcular los espectros de potencias de las variaciones
espaciales de estas imagenes, encontraron que la potencia espectral correspondiente a
tamanos tipicos de la granulacion variaba en antifase con la actividad magnética; esto
es, la potencia era méaxima cuando la actividad era minima, y viceversa. No llegaban
a resultados concluyentes en cuanto a si el tamano de los granulos variaba con el
ciclo. Por otro lado, Pallé et al. (1999) encontraron que en 2.5 anos de observacién
con VIRGO/SPM, la variacién de la amplitud rms de las fluctuaciones debidas a
la granulacién no era mayor que un 1%, lo que es compatible con los resultados
presentados aqui.

Sin embargo, si se observan variaciones claras en la supergranulacién y en las
regiones activas. Se ha medido un crecimiento promedio de la amplitud rms o de la
fluctuaciones en la irradiancia debidas a la supergranulacién, del minimo al maximo
de actividad, en un factor 2. Aigrain et al. (2004) también miden un crecimiento
significativo de o correspondiente a la componente que asocian a supergranulacién
o mesogranulaciéon con la actividad. Asimismo miden un aumento de o, pico a pico,
vinculado a la evolucion de las regiones activas en un factor ~ 1.5 que, ademas,
encuentran correlacionado con el crecimiento de indices de actividad magnética. En
los datos analizados en esta tesis se halla que, por contra, la amplitud vinculada a
las regiones activas durante el mdximo es un ~ 40 % de la ajustada en el minimo, lo
que no parece cenirse a lo que se esperaria. Sin embargo la distincion entre las dos
componentes de bajas frecuencias sobre las que se discute no es clara, puesto que la
potencia espectral asociada a ellas se distribuye, en gran medida, en el mismo rango
de frecuencias. Esto hace que sea posible que se atribuya un crecimiento excesivo
de ogg influyendo al punto de encontrar que ogra disminuya con el ciclo. Aunque el
modelo de ajuste supone que las componentes son independientes, ciertos pardametros
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Figura 2.2: Dependencia con la frecuencia de las diferencias relativas de potencia espectral (definidas en el
texto) en las tres bandas observadas por VIRGO/SPM APawmax _gnim, APymax_ymin Y APrmax_guvm (azul,
verde y Tojo, respectivamente) entre el mdzimo y el minimo de actividad solar. Los valores positivos indican
que la potencia es mayor durante el mdzrimo que durante el minimo.

pueden muy bien estar acoplados.

De hecho, las mayores diferencias observadas en torno a la frecuencia v ~ 1 x 10~
de la Fig. 2.2 se pueden explicar en términos de la propia rotacién solar (en esas
frecuencias se situia los picos debidos a la rotacién y sus armonicos) que es muy bien
trazada durante el maximo de actividad por las manchas, principalmente, y no lo es
tanto durante el minimo de actividad, momento en el que hay una menor presencia
de trazadores de la misma.

Dependencia con el color

Al disponer de informacién en los tres canales de VIRGO/SPM —azul (A), verde
(V) y rojo (R)— podemos realizar una comparacién entre las senales recibidas en cada
uno de ellos. Para tal fin se han confeccionado las graficas de las Figs. 2.2 y 2.3. En
todas ellas se representan diferencias relativas de la potencia espectral; es decir, para
dos cantidades Px(v) y Px/(v), se muestra APx_x = (Px— Px/)/[(Px+ Px)/2] frente
a v, donde X representa cada uno de los colores. Con Py, Py v Pg se hara referencia a
la potencia espectral medida, respectivamente, en los filtros A, V y R. Los superindices
Max y Min indicaran el nivel de actividad.

La diferencia relativa de potencia espectral en cada canal de frecuencia para cada
filtro y época de actividad se muestra en la Fig. 2.2. Concretamente se representan
A Ppnviax_avm, APyviax_yvim 7 APrvax_gum frente a v. Se observa que las tres diferen-
cias toman valores cercanos a cero a frecuencias altas (v > 2 x 1074 Hz) apareciendo
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Figura 2.3: Dependencia con la frecuencia de las diferencias relativas de potencia espectral (definidas en el
texto) entre los distintos canales de VIRGO/SPM (azul, verde y rojo), tanto durante el minimo (izquierda)
como durante el mdzimo (derecha) de actividad solar . Valores positivos de APx_vy indican que la potencia
medida es mayor en el filtro X que en el Y.

las diferencias més significativas a frecuencias v 5 x 10~* Hz donde la supergranu-
lacién y las regiones activas dominan el espectro. Cabe mencionar, a tenor de esta
figura, que la banda V parece ser la mas sensible a los cambios atribuibles a la acti-
vidad magnética. Las diferencias asociadas a los canales A y R presentan un mayor
grado de dispersién y se confunden entre v ~ 107°Hz y v ~5 x 107*Hz. A fre-
cuencias altas v > 4 x 1073 Hz aparecen, nuevamente, comportamientos distintos en
funcién del color. En este caso, es el filtro rojo el presenta un dependencia que difiere
de la que presentan las bandas azul y verde.

Asimismo, el comportamiento de las diferencias entre la potencia espectral medida
en los distintos filtros se muestra en la Fig. 2.3. Se dibujan las tres combinaciones de
diferencias posibles AP5y_r, APy_r v APyx_v medidas durante las dos épocas con
nivel de actividad opuesto. Se encuentra que éste no es el mismo durante el minimo
de actividad que en el maximo, especialmente en las diferencias que involucran la
banda V. Ello puede ser atribuible a los efectos de un envejecimiento distinto de este
filtro en particular, aunque resulta dificil de confirmar analizando las series. Podria
también tratarse de un efecto intrinseco de la actividad, por lo que mereceria un
estudio més profundo consistente en analisis diferencial en el dominio temporal de
las medias de VIRGO.

En este sentido, es relevante conocer las alturas geométricas en el Sol donde se ori-
ginan las senales adquiridas a través de los tres filtros. Las funciones respuesta de los
filtros de VIRGO/SPM presentan su contribucién maxima a las alturas geométricas h
sobre la profundidad éptica 3™ = 1 (Jiménez et al., 2005): A (h = —30km), V
(h=—15km) y R (h = +10km). Por lo tanto, no seria de esperar una diferencia muy
grande entre los espectros medidos en A y V, mas cercanos en altura de formacién que
V y R; sin embargo, los espectros que presentan un comportamiento mas singular son
los calculados a partir del canal V. La tnica diferencia que no involucra a este canal
AP, _g tiene un comportamiento con la frecuencia muy parecido tanto en el maximo
como en el minimo de actividad. En cambio, las diferencias en las que interviene el
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filtro V (APs_v y APy_gr) se comportan de forma distinta en funcién de la activi-
dad magnética. Esto puede ser un indicio de una mayor sensibilidad a la actividad
magnética de este filtro en particular, aunque también puede ser atribuible a efectos
instrumentales tales como un envejecimiento distinto de este filtro respecto a los otros
dos. Pallé et al. (1999) detectan comportamientos compatibles con los mencionados
aqui para el maximo de actividad, al analizar datos de VIRGO/SPM en un estadio
intermedio en el que la actividad magnética estaba aumentando. Concretamente, que
APy_g llega a ser practicamente nulo a frecuencias en torno a v ~ 107> Hz, esto
es, que la potencia espectral asociada a los canales verde y rojo llega a confundirse
entorno a esa frecuencia.

2.3. Estudio de la necesidad de una componente no peridédica extra

Como se ha indicado en la Sec. 2.2.2, el ajuste del espectro de potencias base de
la irradiancia solar mejora con la inclusiéon de una componente no periédica extra.
En esta seccién se pretende examinar la necesidad o no de la inclusién de esta nueva
componente en el ajuste y, a través de otros resultados independientes, dar hipdtesis
sobre la naturaleza de la misma. Para ello se va a emplear el mismo conjunto de
espectros de potencias (VIRGO/SPM) analizados en la seccién anterior.

2.3.1. Analisis de los espectros

La potencia espectral originada por la conveccién solar esté presente desde la re-
gién de los modos p (en torno a v &~ 3 mHz) hasta frecuencias menores. Su naturaleza
es no periddica; es decir, no consiste en un conjunto de picos discretos, sino en una
distribucion continua de la potencia, aunque confinada en regiones determinadas de
frecuencia, como se ha visto. Como ya se ha comentado anteriormente, en escala li-
neal, la senal convectiva se aglutina a frecuencias bajas y aumenta rapidamente varios
érdenes de magnitud, por lo que es conveniente trabajar en escala log-log (véase la
Fig. 1.2). Ademads, dada la naturaleza abrupta de por si del espectro de potencias,
resulta 1til efectuar un promedio en intervalos uniformemente distribuidos en el log v
para facilitar el analisis, asociando a cada promedio los inversos de las varianzas o?
correspondientes.

Atendiendo a la naturaleza de la senal de las estructuras convectivas solares, el
espectro de potencias base se ha modelado como la suma de contribuciones de es-
tructuras representadas por funciones con dos tinicos parametros cada una: el tiempo
de vida caracteristico (7) y otra relacionada con su amplitud rms (A). Asi pues, la
funcion a ajustar al espectro de potencias filtrado es:

A;
P(v) = ; T o) (2.3)

Nuevamente, N indica el niimero de estructuras que incluye el modelo. Este recuerda
al de Harvey (1984) y es una version simplificada de la (Ec. 2.1). Se escogié la (Ec. 2.3)
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en detrimento de la anterior, ya que proporciona una buena estimaciéon de los tiempos
de vida de las componentes convectivas con el menor ntimero de parametros libres
posible.

Este estudio en particular se centra en el fendmeno de la granulacion, por lo que los
ajustes que se realizan se restringen al rango de frecuencias v € (1072,2.5 x 1073) Hz;
esto es, de la regién del espectro donde la potencia estd dominada por las estructuras
convectivas (como la supergranulacién) y otras heterogeneidades (como las regiones
activas) de larga vida, hasta donde la contribucién de los modos actsticos todavia
no se detecta y se supone despreciable. Con tal de reproducir la forma de la poten-
cia espectral solar a frecuencias bajas, justo por debajo de la potencia asociada a la
granulacién, se ha incluido una componente de largo periodo del tipo (Ec. 2.3) con
7 de 10*s a 10°s, consistente con los tiempos de vida supergranulares. Debe tenerse
en cuenta, en lo sucesivo, que el rango de frecuencias analizado no es lo suficiente-
mente amplio como para derivar parametros relevantes de la supergranulacion; esto
estd fuera de los objetivos de esta seccion.

Se han realizado ajustes al espectro de potencias solar base utilizando dos modelos
distintos (ambos del tipo de la (Ec. 2.3) y con la componente de largo periodo antedi-
cha): uno con una una componente adicional para la granulacién (de este modo, con
N =2) y el otro con dos componentes para la granulacién (asi pues, con N = 3). Se
indicaran los resultados de los ajustes empleando el primer modelo con el subindice
GR, y los concernientes al segundo modelo con GR1 y GR2.

Todos los ajustes se han realizado empleando el método de optimizacién por mini-
mos cuadrados no lineal de busqueda por red (del inglés grid-search) (Bevington y
Robinson, 2003). A pesar de no ser uno de los métodos mas rapidos, su uso resulta
muy intuitivo y permite ser mas eficaces a la hora de realizar estos ajustes que, por
su especiales caracteristicas, no son simples. El conjunto de valores iniciales se se-
leccioné de tal forma que el area encerrada bajo el modelo fuera, aproximadamente,
la misma que la de debajo de los espectros de potencia calculados a partir de las
observaciones. Para estimar en qué grado los resultados de los ajustes son adecuados
se evaltia la funcién x? reducida (normalizada por el ntimero de grados de libertad
del ajuste f = Ncan — Npar, siendo Ngap el nimero de canales empleados en el ajuste
Y Npar €l ntiimero de pardmetros libres del modelo):

=[P~ P(w))”

1
Yi= = (2.4)
=

2
Ok

P(vy) es la potencia espectral modelada en el k-ésimo canal, mientras que Py es el
valor correspondiente de la potencia observada. Finalmente, o7 es la varianza del
promedio asociada a k-ésimo canal resultado del proceso de suavizado o filtrado
de los espectros. En cuanto al proceso de ajuste, cabe mencionar que cuando se
aplican ligeras variaciones a los valores iniciales los parametros ajustados no cambian,
practicamente; son necesarios valores significativamente distintos para cambiar los
resultados de los ajustes. Se realizaron varios intentos con estimaciones de los valores
iniciales distintos para encontrar aquellos que dieran lugar a los valores de funcién chi
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cuadrado reducida Xff menores; tomando los parametros resultantes como producto
del ajuste.

2.3.2. Significancia estadistica de los ajustes

Para estudiar si son necesarias dos componentes para obtener un mejor ajuste del
modelo o si, por contra, con una es suficiente, se compararon los resultados obtenidos
al ajustar un modelo con una sola estructura para la granulacién (siendo Xfcl su
funcién chi cuadrado reducida asociada) con los obtenidos al emplear un modelo con
dos escalas de granulacién (dando lugar a otra funcién Xi). Dadas las funciones X%
Y X7, es posible evaluar la distribucién de Fisher-Snedecor pr(Fi2 = x7, /X%, f1, f2),
donde f; y f5 son los grados de libertad de cada uno de los ajustes, que viene dada
por (Bevington y Robinson, 2003):

or(F12; f1, f2) =

Tl + /)2 (AN P22
( ) ( (2.5)

L(A/2)0(f2/2) \ fa L+ Frofi] fo)Tith2

El cociente de funciones chi cuadrado reducidas Fj o estd gobernado por esta distri-
buciéon de densidad de probabilidad. Resulta més ttil trabajar con su probabilidad
integrada Pp:

e e}

Pp(Fig, fi1, f2) = / or(F; f1, fa) - dF (2.6)

Fy o

Esta describe la probabilidad de observar un valor del cociente F' igual o superior a
F} 5, cuando se emplea un modelo adecuado para ajustar a un conjunto aleatorio de
datos u observaciones de un determinado fenémeno.

En este caso particular, la diferencia entre un tipo de ajuste y el otro es la inclusion
o no de dos nuevos parametros (una nueva componente definida por los parametros A
y 7) en el modelo (Ec. 2.3). Toma especial relevancia, de este modo, el nuevo cociente
F) definido como sigue:

DE () = X2 () (1 = fo)

2
Xa

F, = (2.7)

donde x2(f;) = X?% - fi para © = 1,2. Una de las propiedades de las distribuciones
x? es la siguiente: dada dos variables que siguen una distribucién Y2, una con n,
grados de libertad y la otra con ng, su suma da lugar a una variable que sigue
también un distribucién de probabilidad del tipo x2, pero con n = n; + ny grados de
libertad. Asi pues, el cociente F, vendria a ser equivalente a F'y,_y, ¢, v, por lo tanto,
debe seguir la distribucién de Fisher-Snedecor pp(Ff,_f, 1,5 f1i — fa, f2) definida en
(Ec. 2.5). En el caso que se esta tratando, en todos los ajustes f; — fo = 2, por lo que
el cociente evaluado en cada ajuste F) debe seguir una distribucién de probabilidad

or(Fo 112, f2).
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Figura 2.4: Probabilidad integrada Pr(Fy;2, f2) de la distribucién de Fisher-Snedecor para el cociente Fy.
Se muestran las probabilidades asociadas a distintos valores de prueba en aplicacion del test F. El valor de
prueba empleado aqui es Fo = 7.25: la probabilidad de que Fy tome valores mayores que Fy es menor que
0.1 %.

La prueba que se va a aplicar al resultado de los ajustes es la siguiente. Si la
inclusiéon de dos nuevos parametros al modelo no resultase mejorar significativa-
mente el ajuste, se esperarfa que el cociente [, siguiera la distribuciéon de Fisher-
Snedecor y, por tanto, la probabilidad integrada de obtener un valor igual o mayor
que el medido del cociente fuera moderadamente grande (por decir algo, > 10 %,
es decir Pp(Fy,2, f2) > 0.10). Si por el contrario la probabilidad integrada fuera
Pr(F,2, f2) < 0.001, indicarfa que la probabilidad de medir ese cociente o uno ma-
yor es menor que un 0.1 %, lo que serfa un indicio de que no se estd siguiendo la
distribucion de Fisher-Snedecor, y el origen de este hecho habria que buscarlo en que
el modelo ha cambiado de forma sustancial los resultados del ajuste. Este tipo de
prueba se conoce con el nombre de test de Fisher o test F.

2.3.3. Resultados de los ajustes y del test de Fisher (o test F)

Como se menciono en la seccién anterior, se han usado dos tipos de modelo para
el ajuste a los espectros; uno con sélo una estructura para la granulacién y otro
con dos estructuras. Los tiempos de vida en cada caso, dependiendo de la fase de
actividad magnética solar, de la banda de longitud de onda observada y del niimero
de estructuras observadas, se muestra en la Tabla 2.2. Asimismo, se muestran los
valores calculados para el cociente F) definido en (Ec. 2.7).

En primer lugar se ha tratado probar cudn adecuada es la introduccion de la
nueva componente al modelo (lo que supone dos nuevos parametros). Lo que se va
investigar es si las diferencias entre los valores de la funcién 2, evaluadas a través
del cociente F) (Ec. 2.7), resultado de los distintos ajustes son probables o no segin
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Tabla 2.2: Tiempos de vida del modelo utilizado para ajustar a la sefial de base de los espectros de potencias
solares obtenidos a partir de observaciones de VIRGO/SPM, durante periodos de mdzima (MAX) y minima
(MIN) actividad magnética y para los tres canales de longitud de onda disponibles. El tiempo de vida de
la granulacion que se obtiene con el modelo con una sola componente se ha indicado con GR, mientras
que los obtenidos con el modelo con dos componentes se han etiquetado con GR1 (tiempo de vida largo) y
GR2 (tiempo de vida corto). También se muestran los cocientes Fy hallados para cada ajuste; valores de
F, > 7.25 tienen una probabilidad de encontrarse de menos del 0.1 % segin el la distribucién de Fisher-
Snedecor, indicando que la estructura adicional del modelo mejora sustancialmente el ajuste.

MIN 7GR (8) Tgr1 (8)  7are (s) | Fy
B (40211111) 201.2+0.5 | 240.54+0.8 61.3+£1.7 | 32.5
G (500nm) 193.5+05 | 225.8£0.7 66.8+1.8 | 154
R (862nm) 208.7+£0.6 | 266.04+0.9 51.8+1.1 | 644

MAX 7GR (8) Tgr1 (8)  7ar2 (s) | Fy
B (40211111) 191.24+0.5 | 2183 £0.7 69.6 2.0 | 11.0
G (500nm) | 197.0 £0.5 | 230.5+£0.7 669+ 1.7 | 16.9
R (862nm) 212.4+0.6 | 255.6 0.8 64.8 1.5 | 31.5

la distribucién de probabilidad que se espera, en el sentido de conocer si hay una
diferencia significativa en los resultados que se obtienen cuando se usa uno u otro
modelo. En todos los casos el nimero de grados de libertad son, o bien f; = 145 o
fo = 143. Para efectuar el test F se toma como valor de prueba F aquél que da lugar a
una probabilidad integrada (Ec. 2.6) Pp(Fo;2, f2) = 0.001 (o igual a 0.1 %). Ese valor
resulta ser Fy = 7.25 (véase la Fig. 2.4). Asi pues, al comparar los dos tipos de ajuste,
un valor de F) > Fj indicara que la estructura adicional de granulacién introducida
en el modelo, es plausible. La mejora que la inclusién de una nueva componente para
la granulacion produce en el ajuste se muestra en la Fig. 2.5, donde se representa el
producto P(v) - v frente a v; tal representacién muestra las estructuras no periédicas
mejor que la usual P(v) frente a v. Se recuerda aqui que el modelo empleado es el
mas simple posible, con dos parametros definiendo cada componente no periddica.
Ciertamente, con modelos més sofisticados (y con mas parametros) como (Ec. 2.2) es
posible, tal y como se ha demostrado en la Sec. 2.2.2, mejorar los ajustes. Sin embargo
los parametros adicionales de cada estructura no aportan informacién adicional en
lo que concierne al nimero de estructuras presentes y apenas aportan informacion
inteligible en lo referente a los parametros fisicos involucrados. Ademas, los ajustes
realizados con este modelo mas simple son algo mas robustos y, comparando los
resultados de ambos modelos, no producen variaciones significativas en lo que se
refiere a los tiempos de vida de las estructuras no periddicas.

Como se aprecia en la Tabla 2.2, los cocientes [, son todos mayores al valor de
prueba Fy = 7.25, lo que se interpreta como una mejora significativa del ajuste al
considerar no una, sino dos componentes para ajustar el espectro de potencias base
solar. La interpretacién fisica de estas componentes se discute mas adelante.

Cuando se emplea una sola componente para ajustar la granulacién se obtienen
tiempos de vida que van de Tqr = 194s a Tqr = 212s; 0 de 3.2min a 3.5 min. Estos
tiempos de vida son, en todos los casos, mas cortos que los que se hallan para la
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Figura 2.5: Dos de los ajustes del espectro de potencias base de la irradiancia solar, ambos correspondientes
al canal azul de VIRGO/SPM y durante una fase de minima actividad magnética. Se muestran los ajustes
con los dos tipos de modelos utilizados; esto es, empleando una sola componente (izquierda) o dos (derecha)
para modelar la potencia espectral asociada a la granulacion. Cada uno de los espectros se han calculado
partiendo de series temporales de 480 dias en total, y promediando 5 espectros de subseries, no solapadas,
de la primera de 96 dias de duracion (5x 96 dias).

componente de tiempo de vida mayor en los ajustes de dos componentes. En esos
casos se encuentra un rango que va de Tgr; = 218s a Tgr1 = 266s, mientras que
para la segunda estructura, que tiene tiempos de vida ma&s cortos, se encuentran
valores entre Tgra = 52s a Tgre = 70s. Pallé et al. (1999) por ejemplo, utilizan una
sola componente para ajustar la granulacién a partir de datos de VIRGO/SPM, y
obtienen valores de Tqr = 209s en promedio; luego también menores que los Tgr:
que se muestran en la Tabla 2.2. En términos generales, la introduccién de una nueva
componente en el modelo de ajuste (con Tgre &~ 62's) supone un incremento del orden
del 15% al 20% en el tiempo de vida de la componente de vida mds larga 7qr; en
comparacion con la que se obtiene cuando sélo se incluye una componente para la
granulacién 7gg.

Al comparar los tiempos de vida de los tres canales (véase la Tabla 2.2) parece
existir una dependencia del tiempo de vida T7gr; con el color (esto es, con la profun-
didad geométrica por la atmdsfera solar). 7gr; tiende a aumentar con la longitud de
onda del canal de SPM/VIRGO observado. Las simulaciones numéricas de las estruc-
turas convectivas sugieren (Gadun et al., 2000) que las celdas granulares de mayor
tamano, que hasta cierto rango perduran un mayor tiempo (Title et al., 1989), se
enfrian a mayores alturas, lo que seria consistente con la observacion de estructuras
mayores y mas lentas a alturas mayores sobre la fotosfera; el canal rojo muestrea
alturas unos 10 km por encima de la fotosfera (Jiménez et al., 2005).

2.3.4. Sobre la interpretacién de la componente no periédica adicional

La inclusién de la segunda componente (GR2) en el modelo a ajustar no es nueva.
Ya Harvey et al. (1993) apreciaron necesario anadir ésta para ajustar el modelo al
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Tabla 2.3: Resumen de los tiempos de vida T ajustadas aqui y los publicados cuando se ajustan dos estructuras
para la granulacion (GR1 y GR2) al espectro de potencias base solar. Los ajustes ajenos a esta tesis son:
H1998: Harvey et al. 1993 (a partir de observaciones de todo el disco solar) y Del Moro 2004: (fruto de
tres series temporales independientes de imdgenes de alta resolucidn de la superficie solar). Los dltimos seis
resultados son los obtenidos del estudio de esta seccion, mientras que los etiquetados con (Sec. 2.2.2) son los
obtenidos en la Sec. 2.2.2. Asimismo, se indica la época de la observacion, la fase de actividad magnética

solar (MAX/MIN), y la longitud de onda central observada.

)\0 (nm) EPOCA TGR1 (S) TGR2 (8)
H1993 393.3 1988 220 84
(Sec. 2.2.2) B MIN 402 1996-1997 | 207.54+13 7948
(Sec. 2.2.2) G MIN 500 1996-1997 | 223.4+42 67 +30
(Sec. 2.2.2) R MIN 862 1996-1997 | 258.0 £63 72 +40
(Sec. 2.2.2) B MAX 402 2000-2001 | 219.9 £52 71428
(Sec. 2.2.2) G MAX | 500 | 2000-2001 | 239.2+£56 69 £ 30
(Sec. 2.2.2) R MAX | 862 | 2000-2001 | 243.6 +42 68 + 23
DM20042 525.7 1995 246+12  78.0+3
DM2004P 550.0 1996 1624+6  60.0+1.2
DM2004¢ 538.0 1999 156 £6  54.0+1.2
B MIN 402 1996-1997 | 240.5 £0.8 61.3+ 1.7
G MiN 500 1996-1997 | 225.8 +0.7 66.8 £ 1.8
R MIN 862 1996-1997 | 266.0 0.9 51.8+1.1
B MAX 402 2000-2001 | 218.34+0.7 69.6 £ 2.0
G MAX 500 | 2000-2001 | 230.54+0.7 66.9+£1.7
R MAX 862 | 2000-2001 | 255.6 £0.8 64.8+ 1.5

espectro de potencias base entero correspondiente a 17 dias de observacién ininte-
rrumpida del disco solar completo en la linea de Ca II K, en el Polo Sur. Los autores
usaron un modelo que incluia dos componentes periddicas, asociadas a las oscilacio-
nes fotosférica (con un periodo de unos 5 min) y cromosférica (de unos 3 min), y
una parametrizaciéon de las componentes no periédicas anédloga a la de la (Ec. 2.2)
que deja la potencia del segundo término del denominador libre. El tiempo de vida
que ajustaron para la estructura (GR2), segin la nomenclatura de esta tesis, fue
de 7grz = 84s = 1.4min. Los autores la atribuyeron al efecto que, sobre la irra-
diancia solar total, provoca la evoluciéon temporal de las fluctuaciones no periédicas
de los puntos brillantes cromosféricos; estructuras de reducido tamano que son ha-
bitualmente observadas en las lineas H y K de Call que estan asociadas al campo
magnético y a regiones de intenso calentamiento (Kariyappa et al., 2005). Por otro
lado, el tiempo de vida hallado para la componente que asociaron a la granulacién
fue 7gr1 = 220s = 3.7 min.

Como se ha mencionado en la Sec. 2.2.2, al emplear el modelo de la (Ec. 2.2)
se encontré, al igual que Harvey et al. (1993), que era necesario incluir una nueva
componente no periédica para habilitar la convergencia de los ajustes. Como valor
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representativo del tiempo de vida encontrado anteriormente podemos tomar el pro-
medio Texyra = 718y se conjeturd entonces, en base a la proximidad en los tiempos de
vida de esta componente extra y la de granulacion, que la estructura podia también
formar parte de la propia granulacién.

De las observaciones algo més recientes de Del Moro (2004), consistentes en series
temporales de imagenes de alta resolucion espacial del centro del disco solar, en
una zona de Sol en calma, tomadas con tres telescopios e instrumentos distintos, se
sugirié que existen en el Sol, al menos, dos poblaciones diferenciadas de granulacion:
un grueso con un tiempo de vida promedio de 1 min y una minoria con tiempos de
vida més largos; de 3 min a 4 min.

Todos los resultados mencionados hasta ahora, junto con los obtenidos en la
Sec. 2.3.3, se muestran resumidos en la Tabla 2.3. Como se puede apreciar, existe
un buen acuerdo entre los dos conjuntos de tiempos de vida, Tqr1 v Tare encontrados
en esta tesis con los correspondientes publicados por Del Moro (2004), y ambos son
consistentes con la existencia de, al menos, dos poblaciones de granulacién: una con
tiempos de vida 7gr; de 3.6 min a 4.4 min y otra con 7gre de 0.9 min a 1.2 min. Se
puede decir, entonces, que los resultados de esta tesis refrendan las observaciones de
Del Moro (2004) y constituyen la constatacién, por medio de técnicas heliosismol6gi-
cas, de la existencia de dos escalas de tiempo granulares en el Sol. En todo caso, si
Harvey et al. (1993) estaban en lo cierto en su interpretacién del exceso de potencia
espectral de vida mds corta como debido a los puntos brillantes (que son estructu-
ras magnéticas cromosféricas), entonces se podria pensar que las observaciones son
parte de un fenémeno conjunto que involucra la convecciéon granular y los campos
magnéticos, lo que puede ser un indicio de la conexién que existiera entre ambos: esta
conveccion de pequena escala podria ser la que impulsara los campos magnéticos que
darian lugar a los puntos brillantes, o viceversa.

2.4. Comparaciéon velocidad/irradiancia

Tal y como se ha ido comentando, existen notables diferencias en la informacién
que transportan las fluctuaciones de velocidad y las de irradiancia. Para ilustrarlas
se ha confeccionado la Fig. 2.6, donde se muestran dos ajustes realizados sobre los
espectros de potencias procedentes de datos de GOLF (en velocidad) y los mencio-
nados de VIRGO/SPM (en irradiancia). Ambos espectros de potencias proceden de
observaciones realizadas de forma simultanea y comprendiendo el mismo ntmero de
dias empleados en el andlisis de VIRGO/SPM. Al representar los espectros de po-
tencias de velocidad en unidades de cm?s~2 y los de irradiancia en ppm?, los niveles
de potencia se asemejan bastante, por lo que se han empleado estas unidades para
comparar ambos ajustes. Los rasgos distintivos entre las dos senales son importan-
tes pues completan la informacién de los patrones observados. Las diferencias mas
significativas son las que a continuacién se enumeran:
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Figura 2.6: Ajustes realizados sobre espectros de potencias de las fluctuaciones de velocidad (GOLF) y de
irradiancia (canal verde de VIRGO/SPM). Ambos ajustes se realizaron sobre datos durante el mdzimo de
actividad solar. Las distintas componentes indicadas son: la granulacién (GR en el caso de GOLF y GR1
y GR2 en el de VIRGO/SPM), la mesogranulacion (MG) observada sélo en velocidad, la supergranulacion
(SG), las regiones activas (RA), ademds de la componente periddica correspondiente a la oscilacion fotosféri-
ca (OF), en la region de los modos p, y otra atribuida a oscilaciones cromosféricas (OC) sdlo apreciada en
GOLF.
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o La mesogranulacion: la componente de mesogranulacion se observa en el espec-

tro de potencias en velocidad, pero no en irradiancia. Este quiza sea el rasgo
mas llamativo que diferencia a los espectros de potencias de los dos tipos de
senales, porque el vacio que deja la ausencia de deteccion de la mesogranulacién
en irradiancia es evidente. A pesar de que en ciertos trabajos sobre mesogranu-
lacién como el de Brandt et al. (1991) se habla de una dependencia del brillo
de los granulos con su ubicacién dentro de las celdas mesogranulares, no parece,
a tenor de los espectros de potencias, que este patrén tenga una contrapartida
con suficiente contraste como para detectarse en irradiancia en ninguna de las
bandas observadas. Por contra, la adveccién de granulos que define el patrén
mesogranular se hace patente en el espectro de potencias de velocidades.

La oscilacion cromosférica: se ha comentado ya que la componente periddica
conocida como oscilacién cromosférica no se ha incluido en el andlisis del es-
pectro de potencias de irradiancia solar. La razén es clara; esta senal no es
detectable por VIRGO/SPM. En este caso, no se atribuye la deteccién de esta
oscilacién en funcién de la senal empleada (velocidad o irradiancia), sino que
se atribuye a la longitud de onda de observacion de los tres canales de VIR-
GO/SPM. Algunos autores si detectan esta senal periddica en sus observaciones
en irradiancia en otras longitudes de onda y, por lo tanto, a otras alturas sobre
la superficie solar (Harvey et al., 1993).

La supergranulacién y las regiones activas: andlogamente a la mesogranulacion,
el patron supergranular se caracteriza por la adveccién de estructuras mas pe-
quenas de los centros de las celdas hasta sus bordes. Por lo tanto, si en el espectro
de velocidades la mesogranulacion es claramente detectable, es de esperar que
la supergranulacion también lo sea. En irradiancia, la supergranulacién tiene
una contrapartida claramente visible: la red cromosférica. Sin embargo, a nivel
fotosférico, en las longitudes de onda de los canales de VIRGO/SPM, el con-
traste de este patron es mucho menor que el que ofrece la red. En un trabajo
reciente Régulo et al. (2002), se empled una tinica componente para el ajuste del
espectro de potencias de velocidad (GOLF) a bajas frecuencias. En concreto,
no se incluye la correspondiente a las regiones activas, aunque las diferencias
observadas entre los espectros medidos durante el maximo y el minimo de ac-
tividad hacen pensar que exista senal de ellas. En particular, es de esperar que
la inhibicion de la conveccién por parte de las manchas solares afecte la velo-
cidad integrada medida sobre todo el disco solar. En el caso de la irradiancia
medida por VIRGO/SPM, el efecto de la supergranulacién parece ser escaso, y
dadas las discrepancias encontradas al incluir tanto la supergranulacién como
las regiones activas (que si conllevan una clara variacién de la irradiancia) en
el modelo, y especialmente los resultados del Cap. 3, es razonable concluir que
una Unica componente de regiones activas pudiera ser suficiente para modelar
las observaciones.




Simulaciones fenomenologicas de la
irradiancia solar integrada

Lejos de ser constante, el efecto combinado de los movimientos convectivos, la ac-
cién de los campos magnéticos, la estratificacion de la temperatura, asi como
la rotacién diferencial, entre otros efectos, hacen que la evolucién en el tiempo del
brillo total recibido procedente del Sol sea especialmente compleja. En este capitu-
lo, se aborda la reconstruccion de la senal solar como si procediera de una estrella
(sumando todas las contribuciones sobre el disco visible) teniendo en consideracién
sus componentes mas relevantes y las propiedades que se han obtenido de cada una
de ellas en los ultimos anos. Todo ello con el fin de comprender mejor la variacion
temporal de la irradiancia solar y aportar claves acerca de la senal andloga esperada
en otras estrellas de tipo solar.

3.1. Motivacion y antecedentes

El objetivo de la confeccion de simulaciones numéricas fenomenolégicas de la va-
riacién temporal de la irradiancia solar integrada sobre el disco es alcanzar una mayor
comprension, en primer lugar, de cémo repercute la evolucion temporal de sus con-
tribuciones mas destacadas en la senal de base del espectro de potencias solar. Com-
binando las observaciones solares, tanto del disco integrado como los resultados de
observaciones de alta resolucion espacial, con las simulaciones serd posible relacionar
parametros tales como los tamanos y tiempos caracteristicos de los distintos patrones
con caracteristicas del espectro de potencias. Posteriormente, se pretende emplear las
simulaciones como herramienta para estudiar la senal analoga en estrellas, a través
de sus espectros de potencias, con el fin de extraer informacién relevante acerca de los
tiempos de vida y tamanos caracteristicos de las distintas estructuras que estuvieren
presentes en las fotosferas de estrellas de tipo espectral cercano al solar.

Se han realizado con anterioridad simulaciones similares. En particular, en el &mbi-
to de la Heliosismologia, Andersen (1991a,b); Andersen et al. (1994) y Rabello-Soares
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Figura 3.1: Espectros de potencias calculados a partir de series temporales obtenidas a través de simulaciones
numéricas de los patrones de conveccion solar (Andersen et al., 1994).

et al. (1997) emplearon un modelo que consideraba sélo la evolucién de la irradiancia
de fenémenos convectivos y que incluia la granulacion, la mesogranulacion y la su-
pergranulacion; no se incluia el efecto de las regiones activas. A cada estructura se le
asignaba una fluctuacién rms y un tiempo de vida determinado y se obtenfan simu-
laciones de las fluctuaciones de irradiancia en el dominio temporal (los espectros de
potencias asociados se muestran en la Fig. 3.1). Dadas las limitaciones computacio-
nales de la época, el elemento de resolucion espacial minimo era de 8” x 8”, del orden
del tamano mesogranular. Estas simulaciones no permiten reproducir las variaciones
a bajas frecuencias debidas a efectos magnéticos. Por otro lado, en el contexto del
estudio de la influencia de la actividad magnética solar en el clima terrestre, Solanki
y Fligge (2000); Krivova et al. (2003) y Krivova y Solanki (2005) confeccionaron un
modelo en el que las variaciones de la irradiancia solar en escalas de tiempo mayores
que, aproximadamente medio dia, son mayoritariamente debidas a la evolucién del
magnetismo solar. Emplearon modelos atmosféricos adecuados a las distintas com-
ponentes contempladas: la fotosfera en calma, las manchas solares, y las faculas y
la red fotosférica. A través de la integracion de los modelos en A, las imagenes del
Michelson Doppler Imager (MDI) (del experimento Solar Oscillations Investigation
(SOI), también a bordo de SoHO), y mediante la introduccién de factores de llenado
asociados a la fraccion de drea cubierta por cada componente consiguieron reproducir
las variaciones de la irradiancia solar en el dominio temporal en un 90 %.

A pesar de ello, para el objetivo que se persigue aqui, es necesario idear un modelo
que incluya tanto las variaciones debidas a la conveccion como a las debidas al mag-
netismo solar y, ademas, hacerlo a través de parametros que nos permitan cuantificar
el comportamiento del espectro de potencias asociado y extenderlo a otras estre-
llas. Para ello, los esfuerzos se van a dirigir hacia la implementacién de simulaciones
numéricas que reproduzcan las distribuciones espaciales y la evolucién temporal de
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los distintos patrones presentes a nivel fotosférico, y estudiados en detalle en los ulti-
mos tiempos a través de observaciones terrestres de alta resolucion espacial o desde
el espacio, entre otras. Es conocido que las fluctuaciones de irradiancia solar estan
moduladas por el ciclo de actividad magnética, en escalas de tiempo de decenios.
Sin embargo, las simulaciones fenomenoldgicas que se van a llevar a cabo tendran
una duracion maxima de unos 3 meses; esto es, con un nivel de actividad magnética
determinado de antemano.

3.2. Fenomenos incluidos en la simulacion

En las tultimas décadas las misiones espaciales dedicadas a la observacién del
Sol han permitido determinar las fuentes de variacién de la irradiancia integrada
sobre el disco. Se conoce que las fuentes mds relevantes son (Hudson, 1988): las
oscilaciones actsticas globales (modos p), la granulacién, las manchas solares, las
faculas, la modulacion que produce la rotacién y la red fotosférica. En base a los
resultados obtenidos en el Cap. 2 y las observaciones que se vienen realizando de
la fotosfera y cromosfera solar, concretamente la senal que de ella se detecta en el
continuo, aquello que se ha incluido en la simulaciéon fenomenoldgica es lo siguiente:

> oscurecimiento centro-borde
> rotacion diferencial

> granulacion

> supergranulacién

> manchas solares

Aunque su contribucién a las fluctuaciones de la irradiancia total solar puede ser
relevante, por razones de simplicidad las faculas no se han incluido en esta primera
version del modelo; no obstante, no se descarta su inclusién en una versién mejorada
de las simulaciones.

3.2.1. Sobre el observable simulado

En este punto cabe hacer un inciso importante. La magnitud mas conveniente
para representar las fluctuaciones de la irradiancia en la simulacién es la irradiancia
asociada al fenémeno I normalizada por la irradiancia promediada localmente en la
superficie Iy. Podemos entender I como el nivel local de la irradiancia que arroja
el ajuste del oscurecimiento centro-borde. Llamaremos a esta magnitud i = I/I,. Si
definimos el contraste como C' = (I — Iy)/ly, entonces existe una relacién que nos
permite pasar de ¢ a C'y viceversa:

C=i-1 (3.1)

De este modo, la regién del patréon en estudio més brillante que el nivel promedio
tendra ¢ > 1y C' > 0, mientras que la oscura presentara : < 1y C' < 0.
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3.3. Formas funcionales y distribuciones empiricas de los fenémenos

A continuacién se va a exponer en qué se basan las consideraciones generales y
las formas funcionales concretas que se van a emplear para el modelado numérico de
la irradiancia solar total integrada.

3.3.1. Asfericidad

En primer lugar, se aborda la asfericidad del Sol, es decir, las desviaciones exis-
tentes entre el volumen solar y una esfera perfecta. La asfericidad de un esferoide se
puede evaluar a través de otra cantidad, la oblaticidad €, que se define como

}im _'}%pd
== P 3.2
€ R (3.2)

donde R.. y Rpo son, respectivamente, los radios medidos en el plano ecuatorial y
en el plano que contiene el eje polar. Pues bien, una medicién reciente (Rozelot et
al., 2003) de esta magnitud observada en el Sol arroja un valor promedio de e, =
(9.24:1.8) x107°, es decir, que la asfericidad del Sol no supera, en valor absoluto y visto
desde la Tierra, 0.01” o 10 msa (milisegundos de arco). A pesar de que la asfericidad
del Sol tiene implicaciones no despreciables en cuanto al potencial gravitatorio, efectos
relativistas, etc., teniendo en cuenta que una celda granular tiene un tamano tipico
de 1.4” (unas cien veces mayor), se supondra, de aqui en adelante, que el Sol es una
esfera perfecta.

3.3.2. Variacién centro-borde

Debido a la naturaleza gaseosa del Sol, en particular de la fotosfera visible en calma
(en ausencia de actividad magnética significativa), al observar sobre un punto del disco
se muestrea la atmosfera solar a una profundidad que va a depender de la distancia al
centro del mismo, a la longitud de onda en la que se esté observando, y a la opacidad
del plasma. Al observar el centro del disco se muestrea una profundidad mayor que
cuando se hace cerca del limbo, puesto que en el segundo caso la linea de visién corta
oblicuamente la fotosfera y, por tanto, penetra en menor medida la atmésfera solar.
La temperatura asciende a medida que se profundiza en el interior solar, y las capas
mas calientes emiten en mayor medida. Consecuentemente, al observar el disco solar
entero se produce un efecto conocido como oscurecimiento centro-borde, que no es
otra cosa que el efecto que produce muestrear la fotosfera a distintas alturas y, debido
a la estratificacion de temperaturas, se alcanzan capas con temperaturas y brillo
diferentes. Este efecto es claramente visible en imégenes del continuo de SOI/MDI

(tomadas en torno a la linea del Ni I A = 676.8 nm) como la que se muestra en la
Fig. 3.2L.

http://soho.esac.esa.int/
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Figura 3.2: Imagen tomada desde el espacio por SOI/MDI del continuo cerca de la linea espectral del Ni I
(A =676.8nm) el dia 18 de septiembre de 2000. En ella se aprecia claramente el oscurecimiento centro-borde
de la fotosfera solar. En la imagen se observan varios grupos de manchas y también algunas fdculas (con
mayor contraste cerca del limbo solar).

Variacion centro-borde de la fotosfera en calma

Como se ha mencionado, este efecto es dependiente de la longitud de onda obser-
vada. Una parametrizacion del oscurecimiento centro-borde en funcién de la longitud
de onda A es la proporcionada por Neckel y Labs (1994), los cuales realizaron obser-
vaciones en 30 bandas del continuo entre A = 303.3nm y A = 1099.0 nm. Los autores
emplearon un ajuste por minimos cuadrados de un polinomio de grado 5:

5

D A (W™ con Y AN =1 (3.3)

n=0

Ps(A; )

donde i = cosO, siendo O el angulo heliocéntrico; esto es, el dngulo subtendido entre
la direccién definida por el centro del disco solar y el observador y la que une el centro
del Sol con un punto sobre su superficie (véase la Fig. 3.9). De esta forma u = 0 en
el centro del disco solar y toma valores cercanos a la unidad en las proximidades del
limbo. En la Fig. 3.3 se muestra Ps(\; 1) para algunas longitudes de onda que son
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Figura 3.3: Oscurecimiento centro-borde del disco solar en funcién de p basado en los ajustes realizados por
Neckel y Labs (1994). Se muestra Ps(X; 1) para cinco longitudes de onda relevantes para este estudio.

relevantes a este estudio: las mas cercanas a las correspondientes a las bandas azul
(A), verde (V) y roja (R) de VIRGO/SPM, la més cercana a la de SOI/MDI, y la
més préoxima a las observaciones de Hirzberger et al. (1999) que se han empleado
para modelar los granulos.

Variacion centro-borde de las manchas solares

En la Sec. 3.3.6 se abordaran las caracteristicas mas relevantes al modelo de las
manchas solares, pero aqui se expone qué se conoce sobre la variacion de la irradiancia
centro-borde de las mismas. No hay muchos estudios observacionales al respecto, sin
embargo Maltby et al. (1986) modelaron la variacién centro-borde de la irradiancia de
la umbra respecto a la intensidad de la fotosfera para varias longitudes de onda. Si uno
se restringe al rango visible, en torno a A = 500 nm, el modelo predice que la variacién
centro-borde de la intensidad de las manchas respecto al de la fotosfera en calma es
casi despreciable. Esto es lo que se espera, segin algunos modelos empiricos para
las manchas solares (Solanki, 2003), aunque de hecho, es previsible que las manchas
sufran una cierta disminucion de su contraste hacia el borde debido al llamado efecto
Wilson, que consiste en que las superficies con profundidad éptica 7po = 1 de la
umbra (la parte oscura de la mancha) y de la penumbra (la menos oscura) no estén
en el mismo plano, de forma que cerca del borde parte de la penumbra oculta parte
de la umbra. Dado que las simulaciones tratan de reproducir las fluctuaciones en el
rango visible, y por lo antedicho, se aplicara el mismo ajuste empirico de Neckel y
Labs (1994) a las manchas solares.
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Variacion centro-borde de la red fotosférica

Se entiende por red fotosférica al patrén de tamano supergranular que cubre la su-
perficie solar observado en longitudes de onda correspondientes al visible. Este patrén
es coespacial al patrén que conforma la red cromosférica (Liu, 1974) asociada a cam-
pos magnéticos, pero en comparacion con esta ultima, la red fotosférica es mucho mas
débil, y para llegar a observarse es necesario, casi siempre, promediar varias imagenes.
Las variaciones centro-borde del brillo de este patrén, que esta asociado a la super-
granulacién, son opuestas a las de la fotosfera en calma; es decir, que muestran un
abrillantamiento del centro hacia el borde. Recientemente, Ortiz et al. (2002); Ortiz
(2005) analizando las imagenes de SOI/MDI y los magnetogramas asociados, deriva-
ron una expresién para la variacion centro-borde de la red fotosférica, asi como de
las faculas (regiones que presentan un aumento significativo del brillo asociado a un
incremento de la intensidad del campo magnético B). El ajuste polinémico bidimen-
sional a las observaciones se hizo en funcién de p y de B/u (de segundo grado en py
de tercer grado en B/u). Los autores identifican las regiones con 15G < B/u < 50 G
como formando parte de la red fotosférica, mientras que aquellas con B/u > 50 G las
clasifican como faculas de distintas intensidades. El contraste genérico Cys. ajustado
es:

B
Crse = 107%(0.48 +9.121 — 8.501%) (ﬁ) + (3.4)
B 2
107°(0.06 — 2.004 + 1.23%) (ﬁ) +

B 3
10719(0.63 + 3.90p + 2.82u%) (—)
i

Esta expresion es vélida para > 0.1 y para 17G < B/pu < 600 G. Estos ajustes
fueron realizados sobre imagenes corregidas de la variacion centro-borde de la fotosfera
en calma, por lo que se comprueba que las variaciones que supone tener en cuenta
este comportamiento sobre el ajuste de Neckel y Labs (1994) en el caso de la red
fotosférica, con B < 50 G, es minimo: en promedio, modifica la variacién centro-borde
en un 2%, lo que se sitta por debajo de lo que difieren las variaciones centro-borde
de dos longitudes de onda muy cercanas. No ocurre lo mismo con las faculas, con
B/p > 1G, que llegan a presentar contrastes negativos en el centro del disco solar y
son considerablemente mas brillantes que la fotosfera en calma cerca del limbo.

Por lo tanto, en las simulaciones, se va a aplicar a la red fotosférica la varia-
cién centro-borde obtenida de los ajustes de Neckel y Labs (1994), sin tomar en
consideracién la parametrizacién de Ortiz (2005), por estimarse que no la modifica
sustancialmente. La parametrizacién (Ec. 3.4) podrd emplearse en el futuro cuando
se incluyan faculas en las simulaciones, las cuales no se implementan en el modelo
que se presenta en esta tesis.
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3.3.3. Rotacién diferencial

La superficie visible del Sol rota en torno a su eje con una velocidad que es distinta
segun la latitud heliografica . En el ecuador, donde ¢ = 0°, la velocidad de rotacion
es maxima, y decrece a medida que aumenta ¢; se habla de la rotacién diferencial de
la superficie solar. La naturaleza gaseosa del Sol hace que éste no rote como un sélido
rigido; al menos no en sus capas externas (zona convectiva), puesto que las inversiones
helisosimolégicas de los modos acisticos indican que por debajo de R =~ 0.25R, ya
en la zona radiativa, la velocidad de rotacion es aproximadamente independiente de
la latitud (Eff-Darwich et al., 2001; Eff-Darwich y Korzennik, 1998).

La parametrizacion usual que se emplea para describir la rotacion diferencial es
la siguiente:

Wo = Aot + Brot 37:77'230 (35>

Para dar valores a los pardmetros A, v Brot Se observan los movimientos sobre la
superficie solar de grupos de manchas y se mide su velocidad. Se emplea el conjunto
de las observaciones de muchas manchas (incluyendo la informacién referente a la
posicion de las mismas sobre la superficie solar) para ajustar el modelo (Ec. 3.5). Para
las simulaciones hemos tomado los ajustes realizados recientemente por Javaraiah
(2003), que arrojaban unos valores de los parametros tales como A, = 2.932 +
0.001 prads™" v Bioy = —0.536 £ 0.008 urads™'; o en grados por dia,

Aoy = 14.514 £ 0.005° dfa™! y Byoy = —2.653 £ 0.040 ° dfa ™. (3.6)

Atendiendo a estos ntimeros, un punto sobre el ecuador solar tarda unos 25 dias en
completar una revolucion.

Por 1ltimo, indicar que en la superficie solar también existen movimientos de
plasma en la direccién de las lineas de los meridianos, del ecuador solar hacia los
polos. Son las llamadas corrientes meridionales, que son mucho maés lentas que la
rotacion solar (a nivel fotosférico su velocidad es de entorno a 20 m/s, mientras que
la rotacién solar en el ecuador es de 2041 m/s; Mitra-Kraev y Thompson (2007)), por
lo que no se han tenido en consideracion en la implementacién de las simulaciones.

3.3.4. Granulacién

En lo que a la emision en el continuo visible se refiere, un granulo solar se compone
de una regién brillante en el centro rodeada de otra regién de menor contraste u
oscura. A menudo se esquematiza una celda granular como la composicién de granulo
(refiriéndose a la parte central brillante) e intergranulo (que se define como la regién
que, excluyendo el granulo como se acaba de definir, ocupa la parte oscura si se divide
el area de bajo contraste circundante en partes iguales entre las celdas granulares
adyacentes). El esquema de la Fig. 3.4 pretende clarificar este concepto. De este
modo, el area total de la celda granular A. es el resultado de la adicién del drea de
mayor contraste o granulo A, y la regién oscura o intergranulo A;:

A=Ay + Ay (3.7)
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Figura 3.4: Esquema donde se ilustra el concepto de grdnulo, intergranulo y celda granular. Cada celda
granular se separa en dos regiones: la correspondiente a la parte de mayor contraste (grdanulo) y la region
oscura mds cercana al antedicho cuando se hace una division equitativa entre las celdas granulares adyacentes
(intergranulo). De esta forma, Ac = Ag + Aig.

Hirzberger et al. (1999) realizaron un estudio detallado de la evolucién de los
distintos observables que conciernen a la granulaciéon a partir de series temporales
de alta resolucién espacial tomadas en la antigua Torre Solar Sueca de Vacio (de las
siglas en inglés SVST), del Observatorio del Roque de los Muchachos (ORM). Las
observaciones se realizaron en el visible, concretamente en A = 5257 + 29 A, y en
una region del disco solar en calma. Estudiaron tanto las caracteristicas morfologicas
y de brillo como la evolucién en el tiempo de la granulacién. Por ser uno de los
trabajos mas detallados sobre el tema, se han tomado de él los parametros que van a
definir el fenémeno de la granulacion en las simulaciones que se van a realizar. En un
trabajo previo, Hirzberger et al. (1997) establecieron que la intensidad i“F surge de
normalizar cada imagen de la serie temporal de granulacién, en una regién en calma
de unos 30” x 307, por el valor promedio de la misma [I,. Los autores encuentran
que la granulacién tiene un irradiancia rms de o°® &~ 0.05 o de un ~ 5 %. Asimismo,
cuando aluden a valores maximos, minimos y promedio, hacen referencia a los valores
maximos, minimos y promedio de la irradiancia ¢ a lo largo de la vida de cada granulo.

De Hirzberger et al. (1999), se han tomado las formas funcionales sugeridas por
las figuras presentadas alli, de la relacién existente entre el tiempo de vida observado
de los granulos y otros pardmetros necesarios para la simulacién como son Ay, A;,
(y por lo tanto A.), la irradiancia méxima y promedio durante su vida de la parte

brillante del gréanulo (ig%, e (i$7)), asi como la minima y la promedio en la regién

g
. GR GR . . .

intergranular (7;;7q, e (ij,")). En la Fig. 3.5 se muestran las seis formas funcionales
que se van a emplear para la simulaciéon. En la simulacién se tienen en cuenta, tam-
bién, las dispersiones de cada uno de estos parametros basadas en los resultados de

Hirzberger et al. (1999).

En cuanto a los tiempos de vida de la granulacién, como se vio en la Sec. 1.2.2, son
representados de forma adecuada mediante una distribucién exponencial decreciente
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Figura 3.5: Formas funcionales empleadas en la simulaciones para representar los observables fundamentales
de los grdnulos en funcidn de su tiempo de vida tgr. Se representa el drea Ay y Asig y las irradiancias
mdximas de la parte brillante igf,{mz, las minimas de la parte oscura ig{{mm y las promediadas a lo largo de
la existencia del granulo ((iS™) e (i)). Todo ello basado en los resultados de Hirzberger et al. (1999).

del tipo
NGR(t) = NGR(O) exp (—t/TGR) (38)

También Hirzberger et al. (1999) investigaron con detalle la evolucién temporal
de la irradiancia a lo largo de la vida de un granulo. No resulta facil extraer de ese
estudio un modelo para representar esta evolucion pero, en todo caso, se tomara como
modelo para las simulaciones un decrecimiento lineal del contraste empleando para
e G5) ¥ (150, (157

determinarlo, las parejas de valores (g4, (7, Ligmins (lig

3.3.5. Supergranulaciéon

Como se ha expuesto en la Sec. 1.2.2, la supergranulacién es un fenémeno mayo-
ritariamente considerado como convectivo que consiste en un campo de velocidades
predominantemente horizontal. De hecho, se suele estudiar a través de la adveccion
de estructuras convectivas de menor tamano. Comparado con la granulacién, los ta-
marnos caracteristicos que involucra son de 20 a 30 veces mayores y los tiempos de
vida unos cientos de veces mas largos. Este patréon casi puramente horizontal de
velocidades tiene como contrapartida dominante en la irradiancia en el visible, la
emision que produce la aglutinacién de lineas de campo magnético que la supergra-
nulacién provoca. Concentraciéon que da lugar a la llamada red cromosférica. A su
contrapartida a nivel fotosférico (en el visible), se la ha llamado aqui red fotosférica,
y su contraste es notablemente menor. El hecho de que este patron se observe mu-
cho mejor en ciertas longitudes de onda distintas al visible hace que existan pocos
estudios al respecto en esta regién del espectro. Quiza el trabajo méas apropiado para
los fines que se persiguen es el de Rast (2003a) puesto que, a partir de observacio-
nes desde Tierra con el Precision Solar Photometric Telescope (PSPT), presentan
los perfiles radiales, partiendo del centro de la celda de la red, del contraste en tres
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Figura 3.6: De Rast (2003a). En las tres figuras se muestra el contraste C = (I —Io)/Io obtenido a partir del
promedio de 7300 supergrdnulos observados con el PSPT en tres bandas: en Ca II K (Ck), en el continuo
azul (CB) y en el continuo rojo (Cr). En el eje de abscisas se representa la distancia al centro del supergdnulo
normalizado por su radio. Las tres curvas descritas son las superiores en cada una de las tres grdficas; las
demds surgen de aplicar mdscaras con distintos valores umbral del contraste.

bandas distintas: en la linea de Ca I1 K A\ = (393.5 4 0.12) nm CR¢, en el continuo
azul A = (409.4 4 0.22) nm C5¢ y en el continuo rojo A = (607.1 +0.11) nm C3C. La
diferencia maxima de contraste entre el centro de la celda y los bordes brillantes es
un orden de magnitud mayor en la linea de Ca II K que en las bandas azul y roja.
Ademas, en estas bandas del continuo, mas que un abrillantamiento de los bordes
lo que detecta es un oscurecimiento de la parte central, puesto que el contraste que
mide es negativo al tomar como referencia el ajuste que el autor realiza de la curva de
oscurecimiento centro-borde. Este resultado es algo distinto al encontrado por Ortiz
et al. (2002) a través de datos desde el espacio procedentes de SOI/MDI, pues obser-
va un contraste positivo de en torno a C' =~ 0.01. Quiza el hecho de que el contraste
disminuya hacia el centro del disco solar influya en los resultados de Rast (2003a).
Por ser resultados obtenidos en observaciones libres de la influencia de la atmésfera
terrestre, tomaremos los contrastes medidos por Ortiz et al. (2002), pero adoptando

las dependencias promedio con el radio del supergranulo del contraste encontrado por
Rast (2003a).

En cuanto a la morfologia de las celdas, Srikanth et al. (2000) estudiaron la geo-
metria de éstas a través de la medicion de la circularidad o factor area-perimetro f4p
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Figura 3.7: Manchas solares. Izquierda: imagen en falso color con una resolucion espacial aprorimadamente
de unos 100km de una mancha solar tomada por la Vacuum Tower Telescope del Sacramento Peak Ob-
servatory (National Solar Observatory) (T. Rimmele, M. Hanna). Derecha: imagen tomada por el SOT
(Hinode) desde el espacio (JAXA/NAOJ/PPARC/NASA). En ambas se aprecia la estructura morfoldgica
de las manchas: umbra y penumbra, asi como la granulacion fotosférica, fuera de las mancha. La granulacion
queda inhibida en la region de la mancha solar.

de las celdas. Esta se define como fap = (4rA)/P?, donde A es el drea de la celda y
P su perimetro, de forma que f4p = 1 para un circulo. Los autores encontraron que
para las celdas supergranulares fap =~ 0.5; es decir, que éstas son mas irregulares que
un hexagono regular. Por cuestiones de simplicidad, sin embargo, en las simulacio-
nes vamos a suponer que las celdas supergranulares son circulares, puesto que otra
morfologia complicaria sobremanera la implementacién de la supergranulacion.

3.3.6. Manchas solares

Las manchas son las estructuras méas evidentes en el disco solar en el visible. En
comparacion con el brillo circundante, las manchas se muestran como estructuras
oscuras. Gracias a los magnetogramas solares, imégenes en las que se representa la
intensidad y polaridad del campo magnético, se sabe que las manchas solares son
producto de la concentracion, en ciertas regiones, del campo magnético.

La estructura morfolégica de una mancha solar se compone de dos partes funda-
mentales: la umbra y la penumbra. La umbra es la region central mas oscura, que
estd rodeada por otra regiéon que, aunque mas oscura que las zonas de Sol en cal-
ma, es mas brillante que la umbra (véase la Fig. 3.7? 3). Se estima que la umbra es
entre 1000 K y 1900 K mas fria que las regiones de Sol en calma, mientras que la
penumbra lo es entre 250 K y 400 K (Solanki, 2003). Se piensa que la temperatura
es inferior debido a la inhibicién de la conveccién que tiene lugar por la accion del

’http://astroa.physics.metu.edu.tr/~umk/ccd_wshop_adelman/Astronom/SUN/SUNSPOT . HTM
3http://media.skyandtelescope.com/images/Hinode-Sunspot_800. jpg
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Figura 3.8: Ewvolucion del drea de las manchas con el ciclo solar. En la grdfica de arriba se muestra el
conocido diagrama de mariposa, en el que se indica la latitud heliogrdfica ¢ donde aparecen las manchas
solares, mientras que en la grdfica de abajo, con el mismo eje de abscisas, se puede ver la fraccion de drea
ocupada por las mismas. Se pueden apreciar los cambios debidos al ciclo solar. Ndtese que cuando la fraccion
del drea ocupada por las manchas es minima, las manchas aparecen entorno a |p| = 30°, y paulatinamente
van apareciendo a latitudes heliogrdficas mds cercanas al ecuador solar hasta que, al final de cada ciclo,
aparecen muy cerca de €l. http: //solarscience. msfc. nasa. gov/ images/bfly. gif (D. H. Hathaway y
M. Adams).

campo magnético. Las diferencias de temperatura son el origen del fuerte contraste
que presentan las manchas.

Localizaciéon de las manchas solares

Se ha observado que las manchas siempre aparecen dentro de las regiones acti-
vas, zonas de la superficie solar con elevada actividad magnética. De este modo, las
manchas no aparecen en zonas aleatorias de la superficie, sino que su localizacién
estd limitada a los llamados cinturones de actividad, que alcanzan una latitud he-
liografica de unos ¢ = 4+30°, por lo que es raro observar manchas en regiones mas
alejadas del ecuador que unos 40°. La posicién de las manchas es independiente de
la longitud heliografica 6. Ademas, es bien conocido que los cinturones de actividad
varian su posicién a medida que el ciclo de actividad avanza. De esta forma, al inicio
de cada nuevo ciclo de 11 anos, justo a continuacién de que la actividad magnética
alcanza su minimo, la banda de apariciéon de manchas se sittia en torno a ¢ = £30°
y, a medida que avanza el ciclo, ésta se acerca paulatinamente al ecuador solar, de
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forma que cuando se llega al final del ciclo (otra vez al minimo de actividad) las man-
chas aparecen muy cerca de él, a ¢ = 0° (ver Fig. 3.81). Este comportamiento de las
manchas fue descubierto por Carrington (1858) y se conoce como ley de Sporer. Con
tal de modelar la localizacién de las manchas en la superficie solar se va a emplear
una parametrizacion simple que proporcione la latitud heliogréafica ¢ de éstas en fun-
cién, unicamente, del tiempo dentro del ciclo de 11 anos. En concreto, se hard uso
de la variable temporal tcg, que da cuenta del nimero de anos transcurridos desde
el inicio del ciclo solar, de forma que tcg = 0 justo después de alcanzarse el minimo
de actividad y tcg = 11 al final del ciclo. Se va a emplear un promedio de los ajustes
polinémicos de segundo grado efectuados recientemente por Li et al. (2001) a partir
de una base de datos de latitudes heliograficas de grupos de manchas medidas entre
1874 y 1999. Los autores obtuvieron los siguientes ajustes para la latitud heliografica
(en grados) para manchas al norte py y al sur g del ecuador solar:

on(tcs) = 0.0893t5¢ — 2.8tcs + 27.24
ws(tcs) = —0.0767tgg + 2.6tcg — 26.72

Asi que, la ubicacién ¢ promedio de las manchas a lo largo del ciclo, sin tener en
cuenta el signo, se tomara como:

lo(tes)| = 0.0830t2g — 2.7tcs + 26.97 + N(0°, 0 = 5°) (3.9)

donde ¢ se expresa en grados y N(0°,0 = 5°) es un valor procedente de una distri-
buciéon normal o Gaussiana de valores con promedio igual a 0° y desviacion estandar
o = 5°, incluido en la parametrizacién para representar la dispersion en la latitud en
las que aparecen las manchas. El valor de o se ha estimado a partir de de los diagra-
mas de mariposa de la Fig. 3.8. El signo de ¢ serd equiprobable, de forma que sea
igualmente probable encontrarse con una mancha en el hemisferio norte o en el sur;
de ahi la introduccién del valor absoluto a la izquierda de la igualdad de la (Ec. 3.9).
Asi pues, las coordenadas de una mancha que aparezca en un momento dentro del
ciclo tcg serd (0, ¢(tcs)), con 6 aleatorio entre 0y 27.

Tiempo de vida y ritmo de decaimiento de las manchas solares

El tiempo que transcurre desde que una mancha solar aparece hasta que alcanza
el area maxima en su evolucién es corto en comparacion con el tiempo que tarda ésta
en decrecer hasta desaparecer. Generalmente un mancha grande se desarrolla en un
tiempo que va de unas cuantas horas hasta unos pocos dias (Solanki, 2003). Para un
estudio detallado de la apariciéon de un grupo de manchas solares en particular y su
efecto en la irradiancia solar total véase Zahid et al. (2004).

Uno de los parametros fundamentales que se necesita para la simulacion de las
manchas solares es su tiempo de decaimiento t,,. Se dice que una macha empieza su
decaimiento cuando su area empieza a decrecer. Se ha encontrado observacionalmente

‘http://science.nasa.gov/ssl/pad/solar/images/bfly.gif
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que, en el 95 % de los casos, el ritmo de decrecimiento de las manchas D,,, = —dA,,/dt
(donde A,, es el drea de la mancha) se mantiene aproximadamente constante, inde-
pendientemente del tamano y del tipo de mancha (Solanki, 2003). Las observaciones
realizadas en este sentido sugieren que la distribucién que representa adecuadamen-
te el conjunto de ritmos de decaimiento D,, observados es una del tipo lognormal
(Martinez Pillet et al., 1993); es decir, que log D,, sigue una distribuciéon normal.
Asi, la curva que mejor representa el histograma de ritmos de decaimiento de las
manchas viene especificada por (Aitchison y Brown, 1957):

1 1 Dm_ o
dN(Dm): - exp _(Og ngDm>

D010 ., V2T

donde fiog p,, ¥ alzog p,, Son, respectivamente, el valor promedio y la varianza de la
distribucién de log D,,,. Martinez Pillet et al. (1993) obtienen los parametros fiog p,, =
2.304 y 010g D,, = 0.827 como los que mejor representan el decaimiento de las manchas
aisladas. El area de las manchas A,, suele representarse en millonésimas partes de
hemisferio solar 0 10764, /5 el ritmo D,, se expresa en 10794, 5 dia™".

2
dD,, (3.10)

2
2Jlog Dy,

Tamanos de las manchas solares

Dado el ritmo de decaimiento de una mancha en particular y suponiendo que este
ritmo es constante, es decir, que A,,(t) = Ay + D,, -t (con Aj el drea maxima de la
mancha) podemos derivar el tiempo de decaimiento t,, = Ag/D,, de la misma. Por lo
tanto, es necesario tener informacion sobre la distribucion de las areas de la manchas
para seguir con su caracterizacion. Al estudiar las observaciones de las areas de las
umbras A, de las manchas, Bogdan et al. (1988) encontraron que éstas también se
representan convenientemente a través de una distribucién lognormal.

dNY = (InA —1Inpy)? dN
In <d—A> = — oln oA —+ In d—A " (311)

pa, 04y (dN/dA)ma son, respectivamente, el drea promedio, la varianza de la distri-
bucion lognormal y el valor maximo de la misma. En ese estudio se tenian en cuenta
las areas de las umbras en un instante dado independientemente del punto en la evo-
lucién de la mancha; es decir, que las areas consideradas podian o no coincidir con
las areas maximas o de méaximo desarrollo de la mancha.

Mas tarde, Baumann y Solanki (2005), concluyen que el modelo lognormal es
también aplicable no sélo a las A, medidas de forma instantdnea sino que lo es
del mismo modo a las areas totales medidas en el momento de maximo desarrollo
Ag. Asimismo proporcionan el ajuste que obtienen para Ay de las manchas aisladas:
Hay, = 45.5 x 10_6A1/2® Yy o4, = 2.11 x 10_6A1/2®.

Los pardametros Ay y D,, estan ligados segtn la ley hallada por Gnevyshev (1938),
segun la cual el tiempo de decaimiento de una mancha aumenta linealmente con el
tamano de ésta en el momento de desarrollo maximo, es decir, con Ag:

Ao = Wt,, (3.12)
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El valor de la constante de proporcionalidad més recientemente evaluado es el propor-
cionado por Petrovay y van Driel-Gesztelyi (1997): W = (10.89 +0.18) x 107%A; 5.

Se ha encontrado que el area de la umbra y la penumbra de una mancha estan
relacionadas. Beck y Chapman (1993) estiman que el cociente r4 = A,, /A, es practi-
camente independiente del tamano de la mancha e igual a r4 ~ 5.0, lo que implica
que A, ~ 4A,. Ademds, Martinez Pillet et al. (1993) hallan que el cociente ry4 es,
salvo fluctuaciones, constante en promedio durante el decaimiento de las manchas
aisladas.

Contraste de la umbra y la penumbra

Adicionalmente, Beck y Chapman (1993) abordan la estimacién del contraste de
la umbra C), y la penumbra C), de las manchas debidas a las diferencias de tempera-
tura con respecto a las regiones del Sol en calma. Suponiendo que el flujo radiativo
fotosférico F' est4 bien descrito por la ley de Stefan-Boltzmann F = osgT* (con osp
la constante de Stefan-Boltzmann) y considerando las luminosidades que producen
la umbra L,, la penumbra L, y las mismas dreas en una regién de Sol en calma Ly:

A, = A+ A4,

L, = Ay,ossT5

L, = AuossT) (3.13)
» AchSBT;1

Lo = 147,10'31_3,,1};l

h
Il

(Tp es la temperatura en una regién del Sol en calma) es posible estimar los contrastes
C = (Lyp—L)/Lo de la umbra C,, y la penumbra C,:

T\
c, = (=) -1 3.14
<T0) (3.14)
T\
c, = (2] -1 3.15
= (7) 3.15)
Beck y Chapman (1993) miden en sus datos fotométricos C, = —0.57 £ 0.01
y Cp = —0.26 £ 0.01, lo que completa las principales caracteristicas que se necesi-

tan para modelar la evolucién temporal de las manchas solares.

3.4. Implementacién del modelo

A continuacién se van a describir los aspectos més relevantes de la implementaciéon
de la simulaciéon numérica fenomenoldgica de las fluctuaciones de irradiancia solar
integrada.
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Figura 3.9: Sistema de coordenadas empleado para la simulacion. Se ilustra el llenado uniforme de grdnulos
sobre la superficie de la esfera que representa al Sol. También se destaca el dngulo heliocéntrico ©. El eje
OX indica la direccion del observador.

3.4.1. Llenado de granulos y supergranulos

En lo sucesivo, las coordenadas que se van a utilizar van a ser el angulo comple-
mentario a la latitud heliogréfica ¢, es decir, la colatitud ¢, y la longitud heliografica 6,
ambos representados en la Fig. 3.9. En primer lugar se realiza un llenado de granulos
sobre la superficie solar, supuesta de geometria perfectamente esférica (ver Sec. 3.3.1),
en un proceso de dos pasos: i) en la direccién de la coordenada ¢ (en un meridiano
solar) se realiza una divisién a intervalos iguales A¢, y ii) para cada ¢ se efectia
una division a intervalos iguales A8 = A¢ del perimetro 2w R sin ¢ en la direccion
perpendicular a ¢. La Fig. 3.9 ilustra este procedimiento. Este esquema simple nos
proporciona un llenado aproximadamente uniforme de granulos sobre la esfera.

Se ha considerado como tamano representativo de los granulos 1 Mm y, por lo
tanto, se han empleado los correspondientes A¢p = Af = 1/696rad, puesto que
Der/Re < 1y tg(Dgr/Re) ~ Dagr/Re. Esto no significa que en la simulacién
todos los granulos tengan el mismo tamarno, sino que simplemente su centros se han
distribuido de forma homogénea sobre la superficie. La contribucién a la irradiancia
total de un granulo con mayor area sera mayor que la de otro menor, como se vera mas
adelante.

El posicionamiento de los centros de los supergranulos se ha realizado de forma
analoga al de los centros de los granulos. En este caso, hemos tomado como valor
representativo del diametro de las celdas supergranulares los Dgg = 35 arcs que sus-
tentan cuando se observan desde La Tierra. Este didmetro va a definir los Ap = Af
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para situar los centros de los supergranulos. En este caso, y por simplicidad, si se
consideraran de tamano fijo.

3.4.2. Implementacion de los granulos

El posicionamiento de los granulos como se acaba de explicar supone la ubicacion
de 6 x 10% granulos en toda la superficie; unos 3 x 10 en el hemisferio visible. A
cada uno de ellos se le asigna, individualmente, un tiempo de vida aleatorio tggr
procedente de una muestra de tiempos de vida distribuidos de acuerdo a la (Ec. 1.6)
con Tgr = 240s. El tiempo de vida va a determinar, a través de las dependencias
plasmadas en la Fig. 3.5, el resto de pardametros necesarios para simular la historia
del granulo: el area de la regién brillante A, la de la regién oscura o intergranulo A;g,
las intensidades normalizadas promedio (iSR> y (igR) del granulo y del intergranulo,
respectivamente, asi como la irradiancia maxima a lo largo de la vida del granulo igﬁéx
y la minima en la de la regién intergranular del mismo ifl’fnin. Estas irradiancias
se basan en las observaciones de Hirzberger et al. (1999), que estan realizadas en
A = (525.7 £ 2.9) nm. Es por ello que se ha fijado el T7gr = 240's, puesto que éste es
el mejor ajuste en la banda més cercana de VIRGO/SPM (la verde, a A = 500 nm) y
también el que mejor representa la distribucién de tiempos de vida segin Del Moro
(2004) para sus observaciones en A = 525.7 nm.

En cuanto a la evolucién en el tiempo de la irradiancia de cada granulo, el va-
lor promedio, minimo del intergranulo y maximo de la parte brillante de la celda
granular definen, suponiendo una evolucién decreciente linealmente con el tiempo, la
evolucion en todo momento de la irradiancias de la zona brillante y la intergranular.
La irradiancia con la que contribuye cada granulo es la suma pesada de la proceden-
te de la parte brillante y el intergranulo. Definiendo los pesos como w, = A,/A. y
wig = Aig/A. (por lo que w, + w;; = 1) la irradiancia de una celda granular trans-
currido el tiempo t' =t — ¢y, siendo tg el momento del nacimiento de la celda, viene
dada por:

iar(t) = wg - g (t') + wig - i34(1") (3.16)

La dinamica que se ha impuesto en lo concerniente al nacimiento y muerte de
las celdas granulares, es que en el momento en el que uno muere, esto es, cuando
t' = tgr, inmediatamente nace un nuevo granulo con un tiempo de vida extraido
aleatoriamente de la distribucién de tiempos de vida y con las caracteristicas (dreas y
contrastes) que conlleve, y empieza a evolucionar en el tiempo en la misma posicién
donde el anterior terminé su evolucion.

3.4.3. Implementacion de los supergranulos

Los tiempos de vida de los supergranulos se extraen, de forma andloga al caso de
los granulos, de una distribucién de tiempos de vida que siguen la funcién del tipo
de la (Ec. 1.6) y con 1sg = 22h Del Moro et al. (2003).

Para simular los supergranulos lo que se ha hecho es, en primer lugar, realizar
una asignaciéon de granulos a los distintos supergranulos. Todos aquellos granulos
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que se encuentran a una distancia menor o igual al radio de los supergranulos que,
como se ha comentado, se ha supuesto constante, se consideran pertenecientes a él.
Asi pues, en el momento del nacimiento de un supergranulo éste es circular, nace sin
deformacién. Al mantener esta asignacién durante la vida del supergranulo y fruto
de la rotacién diferencial, éste se ird deformando ligeramente. De forma andloga a los
granulos, cuando un supergranulo muere, es decir, cuando t' = tgg, nace otro cuyo
centro es el mismo que el que acaba de terminar su evolucion, y se realiza una nueva
asignacién de granulos que perteneceran al nuevo supergranulo de forma que éste
nace inicialmente sin distorsion.

La reproduccion de la irradiancia debida a la supergranulacion se ha basado en
parte en el trabajo de Rast (2003a) —concretamente en los perfiles de contraste en
funcién de la distancia al centro de la celda supergranular (véase la Fig. 3.6)— y en
parte en el de Ortiz et al. (2002), para el nivel de contraste en el continuo. Por
simplicidad se han representado los perfiles de Rast (2003a) de forma lineal. No se
dispone de informacién acerca de la evolucién temporal de la irradiancia debida a
los supergranulos, por lo que se ha supuesto un modelo simple en el que el perfil
de contraste se aplana a lo largo de la vida del supergranulo de forma que cuando
t' = tse no exista una diferencia de contraste efectivo con la distancia al centro: el
supergranulo ya no es visible. Se sospecha que no debe ser un comportamiento muy
alejado a la evolucion real.

3.4.4. Implementacion de las manchas solares

Por simplicidad, solamente se han incluido en la simulacién manchas aisladas y
circulares, pues la inclusion de grupos supone una complicacién en la implementacion
que no se estima necesaria para tratar de reproducir los efectos que la aparicién y
desaparicién de manchas produce en la irradiancia solar total. Primeramente se fija
el momento dentro del ciclo de actividad solar tcg, lo que determinara la latitud
heliocéntrica (Ec. 3.9) y el nimero de manchas que estaran presentes en la simulacion.
La longitud heliogréfica 6 se toma aleatoriamente.

Anélogamente a la implementacién de los supergranulos, se realiza una asignacién
de los granulos que conforman la mancha, con la diferencia que, en este caso, las
irradiancias normalizadas que contribuyen a la total no son la suma de las debidas
a los granulos, a los supergranulos y a las manchas, sino que se tiene en cuenta que,
tal como se ha visto, los campos magnéticos que originan las manchas inhiben la
conveccion. Asi pues, la contribucion que de esos puntos proviene es la irradiancia
que se mide en las manchas que, dependiendo de si se trata de la umbra o la penumbra
serd, respectivamente, i, = 1+ C, o i, = 1 + C,. Al igual que los supergranulos, las
manchas nacen sin deformacion, pero a medida que transcurre el tiempo se deforman
debido a la rotacién diferencial; ambos fenémenos estan acoplados con la rotacion.

Se ha visto que existen dos distribuciones que describen las observaciones de los
ritmos de decaimiento D,, (Ec. 3.10) y de las areas en el momento de maximo desa-
rrollo Ag (Ec. 3.11) de las manchas. También se ha visto que hay una ley que relaciona
ambas magnitudes (Ec. 3.12). En la simulaciones se ha partido de la distribucién de
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areas maximas (Ec. 3.11) para tomar de ella la A y, a través de (Ec. 3.12), asignarle
a la mancha un tiempo de decaimiento t,,, lo que, suponiendo un ritmo de decaimien-
to constante, proporciona la descripcion de la historia del decaimiento del area de la
mancha. Dado que no se dispone de suficiente informacion referente a la aparicion de
las manchas, salvo que el tiempo que tarda en desarrollarse completamente es muy
inferior al de su decaimiento, se ha supuesto ad hoc que el tiempo necesario para que
una mancha cuyo tiempo de decaimiento sea t,, tarde un 5% del mismo para desa-
rrollarse totalmente. Aplicando este porcentaje se obtienen tiempos de crecimiento
consistentes con los mencionados por Solanki (2003): de unas horas a pocos dias. Por
lo tal, el tiempo de vida completo de la mancha seria 1.05t,,. El ritmo de crecimien-
to del area se ha supuesto, al igual que el de decrecimiento, lineal. Resumiendo, la
funcién que gobierna la evolucién del area con el tiempo t’ es:

A .
At = § st si ¢ < 0.05t,
" Ag— M (' —0.05t,,) si t' > 0.05t,,

Donde t' =t — tg, es decir, el tiempo transcurrido desde el instante t = t; en el que
la mancha nace.

Como ya se ha comentado, la estructura que se simula es la composicién de una
regiéon de umbra y otra de penumbra. En la primera, cada uno de los puntos que la
conforman contribuyen con una irradiancia normalizada igual a 7,, = 0.43, mientras
que los de la penumbra lo hacen con 7, = 0.74, segin los valores que proporcionan
Beck y Chapman (1993).

3.4.5. Oscurecimiento centro-borde, proyecciéon y rotacién diferencial

Para completar la simulacién, teniendo en cuenta la posicién (6, ¢) de cada punto,
se multiplica cada valor de la irradiancia normalizada total i, por el oscurecimiento
centro-borde que le corresponde sabiendo que p = cos © = sin ¢ cos 6 y empleando los
ajustes polinémicos de Neckel y Labs (1994), a tenor de las consideraciones expuestas
en la Sec. 3.3.2. También se tiene en cuenta la orientaciéon de la normal sobre la
superficie de cada punto; la irradiancia que llega al observador procedente de una
region del centro del disco solar no es la misma que la que se detecta de la misma
pero en el borde, simplemente por la proyeccién geométrica; el factor en este caso es
1. De esta forma:

itotal (3 O, Or) = i(t; On, 1) - Ps(p) - (3.17)

Por ultimo, cada nuevo intervalo de muestreo At se modifican las posiciones de todos
los patrones empleando la ecuacion de rotacién (Ec. 3.5) con los pardmetros ajustados
por Javaraiah (2003).

Cuando concluye una realizacion de la simulacion se obtiene un conjunto de se-
ries temporales de las fluctuaciones de la irradiancia solar integrada sobre el disco
FISI(t), con k =1,2,..., N para los N fendmenos simulados, que vienen dadas por
la (Ec. 3.18). El producto final de la simulaciéon numérica es la obtencién de una
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serie temporal de la fluctuacion de la irradiancia solar integrada sobre el disco total
FISIT(t), incluyendo todos los fenémenos (Ec. 3.19).

ISI(t) — (ISTi(t)

FISI,(t) (ISI(t))

(3.18)
FISIT(t) = imszk(t) (3.19)

Si se incluyen la granulacion, la supergranulacion y las manchas solares se obtiene:

FISIT(t) = FISIgr(t) + FISIsq(t) + FIS Lyanenas(t) (3.20)

3.5. Aplicacion del modelo

Siguiendo el modelo que se acaba de describir se han realizado diferentes reali-
zaciones de series temporales de la evolucién de la irradiancia total integrada sobre
el disco solar. Para comparar las simulaciones numéricas con las series observadas
de VIRGO/SPM, se ha fijado el mismo intervalo de muestreo At = 60s. Para este
tiempo de muestreo, e incluyendo todas las estructuras (granulacién, supergranula-
cién, manchas solares, rotacién diferencial y variacién centro-borde) cada iteracion
en la simulacion tarda entre 5 y 12, dependiendo de la memoria y la velocidad del
ordenador. Esto implica que para simular 10 dias de fluctuaciones de la irradiancia
son necesarios entre 20h y 2dfas de ejecucién del programa. Tipicamente, para un
ordenador con 1 GB de memoria y un microprocesador (CPU) a 2 GHz cada iteracién
tarda aproximadamente 5s, y para simular una rotacién solar (unos 27 dias) hacen
falta 2 dias y 6 h de ejecucion del codigo. La ultima version del cédigo requiere de me-
nos de 700 MB de memoria y el cociente entre tiempo simulado y tiempo real (tiempo
de ejecucién) es de 12.2, es decir, cada dia de ejecucién se simulan 12.2 (incluyendo
GR, SG y manchas, y con At = 605s).

3.5.1. Reproduccién de la irradiancia solar integrada sobre el disco

Las distintas estructuras representadas (la granulacién, la supergranulacién y las
manchas solares) se han implementado conforme a lo descrito en las secciones ante-
riores. En cada momento se controla la posiciéon sobre la superficie solar y la evolucion
temporal de las distintas componentes de manera que, con esta informacion, es po-
sible reconstruir la imagen del disco solar en cada instante (a pesar de que lo que
realmente se persigue es reproducir las fluctuaciones temporales de irradiancia so-
lar integrada sobre el disco). Con el fin de ilustrar el funcionamiento del cédigo de
simulacién se muestran, en la Fig. 3.10, las imédgenes reconstruidas.
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Figura 3.10: Reconstruccion de la imagen del disco solar fruto de las simulaciones numéricas fenomenoldgi-
cas. Arriba se muestran los distintos patrones por separado; izquierda: sélo granulacidn, centro: sélo super-
granulacion y, derecha: sélo manchas solares. En la parte inferior se muestra la reconstruccion del disco solar
sitmulado con las tres componentes incorporadas. En todos los casos también se ha aplicado el oscurecimiento
centro-borde, como puede apreciarse.
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Figura 3.11: Fluctuaciones de la irradiancia solar integrada sobre el disco simuladas numéricamente AI/(T)
correspondientes a la granulacién (arriba), a la supergranulacion (centro) y a las manchas solares (abajo).
Nétese, en este dltimo caso, que se ha normalizado la serie por el promedio de la misma, por lo que aparecen
fluctuaciones de irradiancia positivas que, evidentemente, no producen las manchas en la realidad. Los ejes
coordenados son distintos en las tres grdficas.

En los paneles de la Fig. 3.10 se muestra la reconstruccion de cada una de las
componentes junto con una imagen con todas ellas presentes. Obsérvese la apariencia
de los distintos patrones simulados.

Cabe de destacar que este tipo de simulaciéon permite trabajar desde el dominio
de medida, obteniendo series temporales de la irradiancia solar integrada sobre el
disco. De este modo es posible estudiar las principales caracteristicas de las distintas
senales, tanto en el dominio de medida (temporal, en este caso) como en el dominio
de frecuencias.

Dominio temporal

En la Fig. 3.11 se muestran detalles de algunas series temporales fruto de la simu-
lacién fenomenoldgica. Los fenémenos simulados (la granulacién, la supergranulacién
y las manchas solares) se representan en escalas temporales adecuadas que permiten
apreciar su evolucion temporal caracteristica. La fluctuacién raiz cuadratica media
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(rms) de la irradiancia integrada simulada debida a la granulacién es o %% ~ 25 ppm,
la debida a la supergranulaciéon o7¢ ~ 24 ppm, y la debida a las manchas solares (con
un nivel de actividad elevado) es o} ~ 500 ppm.

Como se discutio en la Sec. 2.2.2, la o de la granulacién ajustada en los espectros
de potencias obtenidos a partir de observaciones en los tres canales (rojo (R), verde
(V) y azul (A)) de VIRGO/SPM aumenta de R a A; es decir, es mayor en el canal
A, algo menor en el V y aun menor en el R. La dispersién que se obtiene de las simu-
laciones, ogr = 25 ppm, concuerda bien con las observaciones, encontrandose entre
los valores ajustados en los canales R y V (ver Tabla 2.1). Lo mismo se puede decir
de la senal atribuida a las manchas solares. Ambos valores estdan en buen acuerdo
con otros trabajos como el de Pallé et al. (1999). En cuanto a la desviacién estandar
producida por la supergranulacion; la simulada es algo menor que la ajustada en el
Cap. 2. Si se comparan los valores ajustados en el minimo de actividad magnética,
éstos son del mismo orden de magnitud (fundamentalmente los observados en el V
y en el R; los ajustados en la banda A son un orden de magnitud mayores que los
simulados). Las ogg ajustadas en el maximo de actividad son claramente mayores (en
un orden de magnitud) que las simuladas. La simulacién de la supergranulacién se ha
fundamentado en las observaciones en longitudes de onda comparables al V y al R
de VIRGO/SPM de los tamanos, tiempos de vida y, sobretodo, de los contrastes de
este patrén, que no parecen ser capaces de reproducir una fluctuacion mayor que la
simulada. Por ello cabe pensar que el nivel mayor observado se puede deber o bien,
como ya se ha mencionado, a un ajuste inadecuado de ese rango de frecuencias en el
que las senales originadas por la supergranulacién y las regiones activas contribuyen
a la potencia en rangos de frecuencia solapados, o bien a que durante el maximo de
actividad (situacién en la que se dan las mayores discrepancias entre simulacién y
observacién de la supergranulacién) tengan lugar fenémenos que no se han tenido
en cuenta en el modelo fenomenoldgico. En el segundo supuesto, las candidatas mas
plausibles serian las faculas que, como se ha mencionado anteriormente, por simpli-
cidad no se han incluido en el modelo y que, a tenor de algunas observaciones (Ortiz,
2005), parecen ser muy abundantes durante el maximo de actividad y apenas presen-
tes durante el minimo, mientras que la red fotosférica, presente en cualquier estadio
del ciclo de actividad, no aportaria un cambio tan significativo. Las faculas, estas re-
giones mas brillantes que la fotosfera en calma, podrian ser las causantes del aumento
de la potencia en el rango de frecuencias en cuestion. Por lo antedicho, su inclusion
en una futura nueva versién del modelo de las simulaciones podria ser importante.

Por otro lado, en la Fig. 3.12, se muestra una porcion de serie temporal simulada
con otras de igual longitud (25 dias) observadas en los tres canales de VIRGO/SPM.
En ella se puede realizar una comparacién entre la senial simulada total (en naranja)
con las observaciones reales del Sol. También se muestran las senales por separado de
cada fendomeno simulado, siempre utilizando la misma escala.
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Figura 3.12: Resultado de una ejecucion de la simulacion numérica fenomenoldgica de 25 dias de duracion.
Se muestran las series temporales obtenidas del modelo que incluye la granulacion, la supergranulacion
(red fotosférica), las manchas solares, la variacion centro-borde y la rotacidn diferencial. Se comparan las
simulaciones con las observaciones de VIRGO/SPM en las bandas azul (A), verde (V) y roja (R).
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En virtud de estas gréficas se puede decir que las simulaciones reproducen satis-
factoriamente las series temporales de las fluctuacion de la irradiancia integrada sobre
el disco solar. Como puede apreciarse, la dispersién de las curvas de VIRGO/SPM
aumenta del canal R al A, siendo las de los canales V y R comparables a la de la
simulacién (recuérdese que las simulaciones se basan en observaciones en longitudes
de onda cercanas a los canales V y R de VIRGO/SPM). Téngase en cuenta tam-
bién que el modelo no incluye las oscilaciones actusticas (modos p), con amplitudes
de unas pocas ppm, ni otras heterogeneidades de la superficie solar, como las faculas,
por mencionar una.

Los avances en el rendimiento de las computadoras hace ahora factible este modelo
de simulacién, que es, a todas luces, mucho mas complejo y detallado que el que en
su dia desarrollaron Andersen et al. (1994).

Dominio transformado (de frecuencias)

El producto de las simulaciones es la serie temporal de la irradiancia total integra-
da sobre el disco, que puede emplearse para calcular el espectro de potencias asociado
y compararlo con los obtenidos a partir de las observaciones de VIRGO/SPM. Para
hacerlo, y dado que en la simulacién el intervalo de muestreo es constante (At = 60s
en los casos que se presentan), se emplea la FFT.

En la Fig. 3.13 se muestran algunos espectros de potencias calculados de realiza-
ciones de las simulaciones numéricas fenomenolégicas de la irradiancia solar integrada
sobre el disco, las cuales se comparan con los espectros de potencias obtenidos de VIR-
GO/SPM; en particular, aquellos calculados a partir de los datos de los canales V y
R, por ser los mas cercanos a las caracteristicas de la simulacién. Todos los espec-
tros de potencias representados son el resultado de la aplicacion de un suavizado a
intervalos regulares en el log v.

En ellos se aprecia que la supergranulacion, por si sola, no es suficiente para expli-
car la distribucién de potencia espectral a frecuencias v < 107° Hz (véase la primera
grafica de la Fig. 3.13). Se ha comprobado que la mera introduccién en el modelo
de tnicamente dos manchas solares aisladas (no mostrado en la figura) produce un
aumento de la densidad de potencia espectral que se asemeja a la observada en los
espectros de potencias de VIRGO/SPM. La introduccién de un nimero de manchas
acorde con una actividad media o media-alta (segunda gréfica de la Fig. 3.13) y sin
considerar la supergranulacion, parece ser suficiente para reconstruir el espectro de
potencias de base solar, lo que sugiere que la repercusion de la supergranulacion en
el espectro de potencias de las fluctuaciones de irradiancia solar es, cuanto menos,
leve. En todo caso, su efecto queda restringido a un rango de frecuencias corto que
se encuentra de por si dominado por la senal de la manchas solares.

En el panel inferior de la Fig 3.13 el espectro de potencias de las simulaciones
se compara con los observados de VIRGO/SPM en épocas de méaxima actividad.
El espectro de potencias de las simulaciones reproduce un aspecto del espectro de
potencias obtenido a partir de las observaciones de VIRGO/SPM que sélo se aprecia
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Figura 3.13: Dominio de frecuencias: comparacion en el dominio transformado de distintas realizaciones
de la simulacion numérica fenomenoldgica de la irradiancia solar total integrada sobre el disco con los
espectros de potencias de VIRGO/SPM (en las bandas V y R). Arriba izquierda: con un modelo que incluye
granulacidn y supergranulacidn (sin manchas); comparacidn con observaciones en el minimo. Arriba derecha:
granulacién y manchas solares (sin supergranulacion); comparacién con observaciones en el mdzimo. Abajo:
modelo completo con granulacidn, supergranulacién y manchas solares, y las observaciones de VIRGO/SPM
realizadas durante el mdximo de actividad solar. Todos los modelos incluyen rotacion diferencial, variacion
centro-borde y proyeccion geométrica.
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Figura 3.14: Dependencia con Tar: vartas realizaciones de las simulaciones incluyendo inicamente la com-
ponente de granulacion. Estas fueron efectuadas con tres tiempos de vida caracteristicos distintos para el
patrén granular Tar (creciendo de izquierda a derecha) que se indican. Todos los modelos incluyen rotacidn
diferencial, variacidn centro-borde y proyeccion geométrica. Se indica, en naranja, la region donde se realizan
ajustes a los espectros de potencias.

durante estos estadios de actividad; se trata de unos picos en torno a periodos P =~
27dias, P ~ 13.5dias, P ~ 9dias, etc. (que se indican en el gréfico inferior de la
Fig. 3.13). Realmente, lo que se observa es el pico producido por la rotacién solar
(senal periddica) que modula la irradiancia solar total integrada sobre el disco, y sus
armoénicos. Durante el minimo de actividad estos picos practicamente no se aprecian,
lo que se debe a que al ser escaso el numero de manchas, principales trazadoras
de la rotacion, este pico no tiene la suficiente potencia como para apreciarse en el
espectro. Por contra, durante el maximo de actividad, casi en cualquier momento,
existen manchas sobre el disco que trazan la rotacion.

En la dltima grafica de la Fig. 3.13 se presenta el espectro calculado a partir del
modelo completo que incluye granulacion, supergranulacion y manchas. Se aprecia
una muy buena concordancia del espectro de potencias fruto de la simulacion y los
obtenidos a partir de las observaciones de VIRGO/SPM.

3.5.2. Dependencia con 7gr

Se procede ahora a caracterizar los espectros de potencias simulados en funcion del
parametro 7qr. Se han efectuado varias realizaciones de la simulaciones incluyendo
unicamente la senal de granulacion, empleado el mismo muestreo que los datos de
VIRGO/SPM (At = 60s) y fijando, en cada realizacién, un tiempo de vida de la
granulacién 7qr distinto. Para ilustrar cémo varia el espectro de potencias se han
representado en la Fig. 3.14 los obtenidos al fijar 7qr = 120, Tqr = 240s (el caso
solar) y Tqr = 480s. Los espectros de potencias calculados se muestran junto con los
de VIRGO/SPM (canales V y R) como referencia. Se han efectuado, posteriormente,
ajustes de una ley de potencias (Ec. 3.21) en un intervalo de frecuencias en el que,
en el Sol, la potencia espectral estd dominada por la granulacién, en concreto de
v =56x%x10""Hz av = 1.7 x 1073 Hz (de 10min a 30min). Esta regién se ha
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Figura 3.15: Dependencia de la pendiente del espectro de potencias de las simulaciones con el tiempo de vida
caracteristico de la granulacion. También se indica, con un rombo rojo, el ajuste realizado sobre observaciones
de VIRGO/SPM, durante el minimo de actividad solar. En todos los casos, el ajuste se ha realizado en el
rango de frecuencias 5.6 x 107*Hz < v < 1.7 x 107® Hz. (de 10min @ 30 min).

indicado en las graficas de la Fig 3.14. No se ha extendido el rango del ajuste a
frecuencias mas altas para, al compararlas con los espectros de potencias solares, no
contengan la potencia espectral debida a los modos acusticos, que no se incluye en
las simulaciones.

Pv)=A- V" (3.21)

El objetivo es estudiar como cambia la potencia de la funcién ajustada (la pen-
diente en el plano log P —log ) con 7gr. Los resultados de los ajustes se muestran en
la Fig 3.15 donde se observa que la pendiente aumenta, en valor absoluto, a medida
que lo hace el tiempo de vida caracteristico de la granulacién. Se indica en la grafica
la potencia B promedio las ajustadas sobre los espectros de potencias correspon-
dientes a los canales de VIRGO/SPM. La coincidencia es muy buena en el caso de
Tar = 240s, como cabia esperar, pues es el tiempo de vida ajustado en los espectros
solares.

Este tipo de dependencias van a ser importantes a la hora de interpretar las
observaciones de los espectros de potencias de estrellas distintas al Sol.
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Figura 3.16: Dependencia de la pendiente del espectro de potencias de las simulaciones con el tiempo de
vida caracteristico de la granulacion y la supergranulacion. También se indica, con un rombo rojo, el ajuste
realizado sobre observaciones de VIRGO/SPM, durante el minimo de actividad solar. Izquierda: pardmetro B

obtenidos al ajustar la funcién P(v) = A-v® en el intervalo de frecuencias 4.8 x107° Hz < v < 3.5x 107" Hz;
derecha: lo mismo pero en el rango de frecuencias 107°Hz < v < 10"*Hz. En este dltimo caso también
se indican los ajustes sobre espectros de potencias obtenidos a partir de simulaciones con granulacion y
manchas, y con granulacion, supergranulacion y manchas.

3.5.3. Dependencia con 75

Se ha realizado un anélisis parecido centrado en la senal de supergranulacion. Las
simulaciones incluyen granulacién y supergranulacion. Los tiempos caracteristicos que
se han empleado para obtener las distintas realizaciones son: 7qg = 120s, Tqr = 240s
(el tiempo caracteristico ajustado de la granulacién solar) y 7qr = 480, y 7sq = 11h,
Tsc = 22h (de nuevo, el caso solar) y 7sq = 33 h.

En primer lugar, se ha ajustado la (Ec. 3.21) en un rango de frecuencias que
puede considerarse la transicién entre la senal de granulaciéon y supergranulacion:
v=48x10""Hz av =3.5x10"*Hz (de 48 min a 6 h). Los resultados de los ajustes
se muestran en la primera grafica de la Fig. 3.16, junto con el ajuste de la potencia B
obtenida de los espectros de potencias solares en el mismo intervalo; en concreto, el
promedio de los valores ajustados en los tres canales. Se observa que la pendiente en
del espectro de potencias es tanto mas pronunciada cuanto menor es el tiempo de vida
de la supergranulacién 75 (a lo sumo, en el rango estudiado de 7g¢ de 11h a 33h).
La dependencia con 7gr es del mismo signo que la encontrada en la secciéon anterior;
es decir, |B| aumenta a medida que 7gg desciende. El acuerdo entre el pardmetro B
ajustado sobre los espectros de potencias simulados y los obtenidos a partir de las
observaciones solares es, en el mencionado intervalo, nuevamente muy bueno.

Se ha realizado un segundo estudio de las pendientes de los espectros de potencias
en el plano log P — log v en una regién del espectro en la que ya la influencia de la
granulaciéon es escasa o nula, y donde se espera que dominen tanto la senal de super-
granulacién como de las regiones activas: v = 107 Hz a v = 107 Hz (de 3h a 28h).
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Figura 3.17: Dependencia de la amplitud de la senal debida a la granulacion con el radio de la estrella,
obtenida a partir de simulaciones fenomenoldgicas de la irradiancia solar integrada sobre el disco. Las
mismas se han llevado a cabo bajo la suposicion que el contraste y el tamano de los grdnulos son los mismos
que los observados en el Sol. En rojo, se muestra un ajuste exponencial.

Para ello se ha empleado el mismo conjunto de simulaciones que en el iltimo caso
en las que se incluyen granulacion y supergranulacién. Los valores de B ajustados se
muestran en la segunda grafica de la Fig. 3.16. Efectivamente, la influencia de la senal
de la granulacién es débil, pues sélo hay diferencias mas alld de los errores cuando
Tsq = 33 h, es decir, cuando la potencia de la supergranulacién se desplaza a frecuen-
cia menores y posibilita una ligera influencia de la senal de granulacién. En lo que
respecta a la dependencia con 7gg, |B| tiende a aumentar con 7sg. Una realizacién de
la simulacién que incluya sélo granulacién y supergranulaciéon no reproduce del todo
la pendiente medida sobre el espectro de potencias procedente de las observaciones
del Sol. Si s6lo se incluye la granulacién y manchas solares, entonces la pendiente
medida concuerda mejor, lo que viene a indicar que la contribucion de la supergra-
nulacién es menor que la de producida por las manchas solares (y la rotacién). Si se
incluyen las tres senales en la simulacion se reproduce aceptablemente la pendiente
solar en la citada region del espectro.

3.5.4. Dependencia de Agr con el radio

Se han efectuado un conjunto de realizaciones de las simulaciones fenomenologi-
cas de la irradiancia integrada sobre el disco incluyendo sélo granulacion, pero con
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distintos radios para la estrella. Se ha supuesto los mismos tamafos y contrastes que
los observados en el Sol y detallados anteriormente en este capitulo. El tiempo de
vida caracteristico de la granulacién empleado ha sido 7qr = 240s. El tamano de los
granulos y el radio de la estrella R determinan el nimero de granulos Ngr sobre la
superficie de la misma. Al no modificar el tamano de los granulos, el nimero de ellos
sobre la superficie varia en funcién del radio: Nggr o< R?. Las amplitudes de la granu-
lacion Agr medidas en el dominio temporal se presentan frente al radio de la estrella
en la Fig. 3.17. Como puede apreciarse, a medida que disminuye R (y también Ngg,
la amplitud Agr crece y el comportamiento encaja perfectamente con una funcién
exponencial decreciente Agr = 25.6 exp (—1.01R) (ppm).

Asi pues, la amplitud de la senal de granulacién depende, no sélo del contraste
entre granulo e intergranulo, sino también del tamano de las estructuras y del radio
de la estrella (por ende, también del nimero de granulos presentes en la superficie).



Estudio observacional de la conveccion en
estrellas de Secuencia Principal

En este capitulo se va a abordar el reto que supone la deteccién de senal convectiva
en estrellas distintas al Sol. Tal estudio requiere una precisién fotométrica en el
limite de lo que es posible conseguir en la actualidad con detectores CCD. Puesto
que la observacién de la luz solar integrada es equiparable a la observacién del Sol
como una estrella puntual, la informacion extraible en el caso solar y en el caso de
estrellas de tipo solar debe ser, a priori, la misma. El objetivo de las observaciones es
la deteccion de la conveccién en estrellas a través de técnicas astrosismoldgicas.

Aunque su detecciéon no sea obvia, se espera que las estrellas con envoltura con-
vectiva, es decir, las estrellas de tipo espectral F, G, K y M (estrellas cercanas al tipo
espectral solar) presenten estructuras convectivas en su superficie. Hasta la fecha, y
debido a la falta de resolucién espacial, no ha habido observaciones directas de estos
fenémenos en otra estrella que no sea el Sol, cuya proximidad hace que sean eviden-
tes. Si se ha podido detectar la conveccion en estrellas a través de las observaciones
de los espectros de algunas de ellas, mediante la mediciéon del despazamiento hacia
el azul de las lineas espectrales y la de los bisectores de las mismas en forma de C
(Dravins, 1999) y, més recientemente, empleando del llamado tercer signo de convec-
cién (Gray, 2009) consistente en los despazamientos absolutos de los bisectores de las
lineas espectrales: las lineas mas débiles estan mas desplazadas al azul que las méas
fuertes. Las fluctuaciones de brillo que tienen lugar por la evolucién temporal de las
estructuras convectivas no se detectan en las observaciones fotométricas usuales que,
por lo general, no presentan las precisiones necesarias para detectarlas. Por contra,
las variaciones de brillo que produce la actividad magnética estelar, en los casos en
los que la hubiera, son de mayor magnitud y, de hecho, si han sido detectadas en
estrellas con cierto nivel de actividad magnética (Metcalfe et al., 2006; Biazzo et al.,
2007).
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En los dltimos anos la senal convectiva, por lo general relegada al olvido, ha cobra-
do importancia al ser fuertemente impulsada, principalmente, por dos campos de la
Astrofisica i) la Astrosismologia y ii) la bisqueda de planetas extrasolares. También
cabe senalar la aportacion que tiene lugar en los estudios sobre la influencia de la
variabilidad solar sobre el clima terrestre; sobre todo en lo que a simulacién de la
irradiancia solar integrada se refiere. Ya en el campo de la Heliosismologia se hace re-
ferencia a la senal convectiva como ruido solar, pues supone un obstaculo para medir
con mayor precisién los modos p a bajas frecuencias y, sin ir mas lejos, imposibilita
hasta la fecha la deteccién de los modos gravitatorios (modos g) solares. El diseno de
telescopios espaciales dedicados exclusivamente a la Astrosismologia y a la busque-
da de planetas extrasolares, el canadiense Microvariability and Oscillations of Stars
MOST (actualmente en funcionamiento), el francés Convection, Rotation and plane-
tary Transits CoRoT de la Agencia Espacial Europea (ESA), lanzado con éxito en
diciembre de 2006, y la misién estadounidense Kepler de la National Aeronautics and
Space Administration (NASA), cuyo lanzamiento tuvo lugar en marzo de 2009, han
estimulado estudios al respecto. En el espacio (fuera de la influencia de la atmosfe-
ra terrestre) y en un nivel de precision fotométrica elevado, cobran importancia las
senales intrinsecas de las estrellas. Por ello es muy importante entenderlas y carac-
terizarlas, no sélo para identificarlas sino para extraer de ellas informacién relevante
de sus capas mas externas.

Para llevar a cabo un analisis de este tipo se toman series de imagenes de un
mismo campo durante varias noches. La longitud de la serie T" va a fijar la resolucion
en el espectro de frecuencias, Av = 1/T y, por lo tanto, también la frecuencia menor
observable. Los fendmenos convectivos y los asociados a actividad magnética se sitian,
en el espectro solar, entre v = 107" Hz y v = 1072 Hz. Para llegar a frecuencias tan
bajas seria necesario observar unas 120 noches consecutivas, lo cual resulta inviable,
por lo que nos conformaremos con series de 12 noches para llegar a Av = 107 Hz.
El muestreo en el dominio de medida proporciona la maxima frecuencia a la que es
posible llegar vy,5 = 1/(2At), lo que supone otra ligadura a la hora de preparar las
observaciones: At tiene que ser del orden de 1 min o menor.

Durante el desarrollo de esta tesis se han llevado a cabo observaciones de estrellas,
por lo general, brillantes (de magnitudes V' < 11) y de tipos espectrales cercanos al
solar (F, G y K, principalmente). Para tal fin se solicitaron observaciones con siste-
mas telescopio-instrumento que proporcionaran campos de visiéon amplios (del orden
de 40" x 40’) dado que el nimero de estrellas contenidas en los campos seleccionados
segun los requerimientos de tipo espectral y brillo, por lo general, queda fuertemente
limitado por el campo de visiéon. La densidad de estrellas disminuye drasticamente
con el brillo: la densidad promedio de estrellas con magnitudes m < 10, sin atender a
su tipo espectral, es de unas 5 estrellas por grado cuadrado (Castellano, 2000). Lo que
se ha perseguido es la realizacién de observaciones con la mayor precisién fotométrica
posible, dada la exigencia que la débil senal que se quiere detectar impone, asi como
una cobertura temporal de varias semanas para, por un lado, tener mayor estadistica
de los fenémenos observados y con menor ruido y, por otro, detectar los fendmenos
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de mayor tiempo de vida. En la préactica este tipo de campanas resultaron dificil-
mente realizables dado que se requerian muchas noches de observacion en telescopios
sujetos a asignacion de tiempo por lo que el campo mejor cubierto fue uno obser-
vado durante un total de 20 noches (el que se presenta en este capitulo), bastante
lejos de las pretensiones iniciales. Por esta razén, a mitad de tesis, se decidié instalar
un telescopio de 30 cm con instrumentacion para tener total disponibilidad que a la
postre resulté sufrir graves problemas de seguimiento que impidieron obtener resul-
tados aceptables. En todo caso, se realizé una campana de casi un mes observando
el cimulo abierto NGC7039 (véase el Apéndice A).

4.1. Fuentes de ruido fotométrico

Las campanas observacionales de varias semanas de duracion realizando fotometria
CCD acarrean toda una serie de fuentes de ruido que tienen muy diversos origenes.
Algunas son inherentes al propio detector, y otras a la observacion desde Tierra,
mientras que otras estan mas relacionadas con la continuidad en las observaciones.
En las secciones que siguen se mencionan las mas relevantes.

4.1.1. Conteo fotonico

Como es sabido, en los dispositivos fotoelectrénicos dedicados al registro de la
intensidad luminosa, la deteccion de fotones o paquetes de emision esta sujeta a
una incertidumbre que estd bien representada por una estadistica de tipo Poisson.
Dado el caracter discreto de los paquetes de emision, la deteccion de uno de ellos es
independiente de otro, lo que da lugar a un proceso Poissoniano. En tal proceso, la
probabilidad de detectar p paquetes o cuentas en un intervalo de tiempo At cuando
llegan al detector a un ritmo A viene dada por:

e~ (A (\AL)P

P(p; A, At) = p

(4.1)
La distribucion de Poisson tiene la propiedad de tener asociado el mismo valor es-
perado < P > que la varianza 0%: < P >= 0% = MAt, lo que implica que si N
es el numero de paquetes de emision que llegan al dispositivo de deteccién, el valor
esperado del niimero de cuentas que se registrara sera /N con una incertidumbre de
++/N. Teniendo en cuenta la definicién de magnitud m:

" e (4.2)

exp

m = —2.5log

donde F' es el flujo recibido de la estrella durante el tiempo de exposicion tey, vy C
es una constante arbitraria, tenemos que F' o< e, 107%4™ por lo que el ruido debido
al conteo fotonico depende de la magnitud de la estrella, es decir: o téﬁ,lO_O'zm.
Esta componente de ruido no es exclusiva de las observaciones realizadas desde Tierra,

pues es inherente a los dispositivos de deteccion.
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4.1.2. Extincién atmosférica terrestre

En funcién de la posicion sobre la béveda celeste del campo que se observe, la
columna de atmosfera que tiene que atravesar la luz proveniente de los astros varia.
Suponiendo que la atmosfera terrestre es plano-paralela y tomando como referencia
unitaria la columna existente al observar al cénit, se define la masa de aire X como
X = sec z, donde z es la distancia cenital del campo en cuestion (es decir, la distancia
angular entre el objeto y el cénit). La aproximacién plano-paralela es valida para
z < 60°, a partir de distancias cenitales mayores la curvatura de la atmdsfera hace
que el comportamiento se desvie apreciablemente de esa suposicién. Para objetos
que se encuentren a una altura sobre el horizonte menor Hardie (1962) realizé un
ajuste polinémico de tercer grado en s = secz — 1 sobre observaciones realizadas
anteriormente por Bemporad en 1904:

X =1+ 5—0.0018167s — 0.002875s% — 0.0008083s" (4.3)

El aumento de la masa de aire acarrea una atenuacion de la intensidad del objeto
observado que se denomina extincion atmosférica. El grado en que ésta tiene lugar
depende de z, de la longitud de onda A en la que se observe, ademas de las particulares
condiciones climatoldgicas que se asocien durante la observacion. Mas concretamen-
te, la radiacién interacciona con la atmésfera terrestre principalmente mediante tres
mecanismos (Ferndndez Ontiveros, 2004): i) por la dispersién de Rayleigh por parte
de los 4tomos y moléculas atmosféricos, fenémeno que es proporcional a A™; ii) por
la dispersién por parte de los aerosoles o particulas relativamente grandes como pol-
vo, agua, contaminantes, etc., que aproximadamente afecta de la misma manera en el
rango visible; y iii) por la absorcién por parte de los 4tomos y moléculas atmosféricos,
principalmente en bandas particulares en el rango ultravioleta y en el infrarrojo.

En todo caso, el efecto de la extincion hace que el brillo aparente de un objeto sea
menor que el que observariamos fuera de la atmdsfera terrestre; a tenor de (Ec. 4.2) la
magnitud medida m serd mayor que la que se mediria en ausencia de la atmosfera my.
La forma mas sencilla de representar este hecho, sin tener en cuenta la distribucion
de la radiacion de la fuente es a través de la ecuacion:

m=my+ KX (4.4)

donde K es el coeficiente de extincién. Sin embargo, y tal como se ha expuesto,
la absorcién de la atmosfera varia con A, por lo que si los objetos que se estan
observando tienen distribuciones de radiacién con maximos centrados en distintas
longitudes de onda, la extincion que sufrirdn sera también ligeramente distinta. Esto
suele modelarse empleando diferencias de magnitud medidas en distintos filtros (color)
Am = my —my (con A # X) y mediante la sustitucion K = K, + K; Am,
resultando:

my = Mo, + K07)\X + KL)\XAm (45)

Al realizar fotometria diferencial entre objetos cercanos en el cielo pero de distinto
color, aunque el término lineal en X queda cancelado, aflora el llamado término de
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color y la extincion no se elimina completamente. Cuantitativamente, un valor tipico
de la correccion debida a los efectos de color es del orden de 0.03 mag para un color
B —V =1y para un cambio unitario en X (Castellano, 2000). Esto anade dificultad
a un analisis de variacion temporal del brillo puesto que si se dispone de varias noches
de observacion, entonces el brillo estard modulado por el efecto de la extincion.

Evidentemente, la climatologia también supone una fuente de extincién muy im-
portante; no solamente cabe considerar la humedad, las nubes, los cirros, los aerosoles,
sino también fenémenos locales tales como la invasién de calima (polvo en suspensién
procedente del desierto del Sahara) que llegan a las islas, tanto al Observatorio del
Teide (OT), en Tenerife , como al Observatorio del Roque de los Muchachos (ORM),
en La Palma, y que elevan dréasticamente la extincién atmosférica.

4.1.3. Centelleo

El fenémeno conocido como centelleo consiste en fluctuaciones rapidas del brillo
aparente de los astros. Estas variaciones tienen su origen en las refracciones que
tienen lugar en la atmoésfera al llegar la radiacién proveniente del objeto a zonas
donde existen fluctuaciones de densidad de pequena escala (del orden de centimetros
o pocos metros) y donde el indice de refraccién cambia (Hardy, 1998). Cuando los
rayos alcanzan estas regiones turbulentas se refractan en un angulo que depende
del tamano caracteristico ¢ de los remolinos, lo que a su vez depende del grado de
turbulencia: si ésta es débil, £ ~ 1m; si por contra es fuerte, entonces ¢ ~ 1cm.
Los rayos difractados llegan a interferir tras recorrer un camino éptico L comparable
a 2/, siendo X la longitud de onda del rayo. Para fijar ideas, si existe una capa
turbulenta a una altura h = 10km (en la tropopausa), y estamos observando en el
visible A =~ 500 nm en el Observatorio del Teide, que se encuentra a una altura sobre el
nivel del mar h = 2.4 km, por lo tanto L = 10 — 2.4 = 8.6 km, el tamano limite de los
remolinos que determina si nos encontramos en una zona donde los rayos interfieren o
no vendré dado por £ = VLA = 6.5 cm. Esto es, si los remolinos son menores que este
tamafno entonces estamos inmersos en una zona donde las interferencias producen
el centelleo; si son de mayor tamano, en cambio, tedricamente el efecto del centello
deberia ser minimo. Esto explica por qué el centello depende de h y es una de las
razones por las que los observatorios astronémicos se construyen en altura.

Desde el punto de vista fotométrico, este fenémeno se manifiesta como una fluc-
tuacién de brillo. Young (1967) lo estudié con detalle y encontré una ley que pos-
teriormente fue calibrada por Gilliland y Brown (1992) empiricamente a través de
observaciones (Ec. 4.6). La potencia de la masa de aire X en la (Ec. 4.6) depende de
la velocidad del viento, pero su valor se estima que es aproximadamente 1.8:

o —h
S =70 > 0.07D73X!S — |t L2 4.6
El cociente entre la fluctuacion raiz cuadratica media (rms) de la irradiancia, op,s, ¥
su promedio (/) depende de la apertura del telescopio D (cm), de la masa de aire X,
de la altitud sobre el nivel del mar del observatorio h (m) y del tiempo de integracién
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centelleo N=300 y X=1.3
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Figura 4.1: Nivel de ruido plano esperado en el espectro de amplitudes producido por el centelleo en funcion
del tiempo de exposicion. Los valores estan calculados para una masa de aire X = 1.3 y suponiendo una serie
de 300 observaciones. Se muestran los niveles esperados para distintas aperturas de telescopios instalados en
el Observatorio del Teide y en el del Roque de los Muchachos, asi como del futurible European Extremely
Large Telescope (E-ELT).

texp (s). El centelleo presenta una dependencia con la longitud de onda observada
del orden de A=7/¢ (es decir, menor a longitudes de onda mayores), sin embargo, en
observaciones realizadas con aperturas D > 5cm, lo que siempre es el caso en esta
tesis, se espera que esta dependencia desaparezca (Dravins et al., 1997).

Esto es lo que sucede en el dominio de medida, en este caso en el dominio temporal,
pero en el dominio transformado (el de frecuencias), si suponemos que esta senal tiene
una estadistica Gaussiana, el nivel de ruido plano del espectro de amplitudes oy, que
va a generar va a depender del niimero de observaciones N de este modo (Kjeldsen
y Frandsen, 1992; Kjeldsen et al., 1995):

Oamp = A/ % * Orms (47)

Por lo que expresando el ruido de centelleo en partes por millén (ppm) se obtiene:

[T —h
amb.cen o . 1 4D—2/3X1.8 t_1/2 4.
0 P, t N 7 X 0 exp 8000 exp ( 8)

En la Fig. 4.1 se muestra la aplicacién de la (Ec. 4.8) para distintas aperturas
y tiempos de exposicién para una serie temporal de 300 observaciones (un numero
que puede considerarse tipico durante una noche de observacion, aunque éste puede
llegar facilmente a ser el doble, o incluso mas, segtin el tiempo de exposicion, el
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tiempo de lectura del detector y la duracién de la noche). Se ha fijado X = 1.3,
pues es la masa de aire promedio para una estrella que culmina cerca del cénit si
solo se consideran observaciones realizadas a distancias cenitales menores o iguales
que z = 60° (alturas sobre el horizonte por encima de los 30°). Vemos que a partir
de un e, dado, el centelleo se estabiliza, variando ya mucho mds lentamente. Sin
embargo, en el caso de la observacién de estrellas brillantes la duracion del tiempo de
exposicion estd limitado por el nivel de saturacién del detector. También observamos
que la dependencia con la apertura del telescopio es fuerte; por ejemplo, el pasar de
un telescopio como la OGS (Estaciéon Optica Terrestre), de 1 m de didmetro al INT
(Telescopio Isaac Newton), de 2.54m, en las mismas condiciones reduce el centelleo
en un 54 %.

Estos niveles son los esperables, como se ha dicho, para una noche de observacién.
Al realizar campanas de varias semanas de duracion los niveles descienden de forma
acorde al nimero de noches Npoepes, tipicamente, a un ritmo de o< 1/v/Nyoches-

4.1.4. Efectos e inestabilidades instrumentales

La estabilidad del detector es muy importante para conseguir reducir el ruido
instrumental. Hoy en dia, el empleo de nitrégeno liquido en los criostatos que enfrian
el detector permite tener cierta seguridad en cuanto a la estabilidad de la temperatura
del detector. Sin embargo, no todos los detectores disponen de criostato; la CCD que
se empled para acoplarla al Telescopio Astrosismico-Fotométrico (TELAST) (véase el
Apéndice A) disponia de un mecanismo termoeléctrico de tipo Peltier, cuya capacidad
de enfriamiento es limitada y, por lo tanto, la temperatura de trabajo depende de la
temperatura ambiente. Esto provoca que, si no hay una estabilidad en la temperatura
del detector a lo largo de la campana de observacion, existan cambios en el nivel de
cuentas de noche a noche, lo que constituye una fuente de ruido de baja frecuencia.

Los detectores, en la mayoria de los casos, deben ser instalados y desinstalados de
los telescopios en funcion de los requerimientos de los observadores, por lo que estan
sujetos a deterioro o variaciones en su estado puesto que en ocasiones se les realiza
un mantenimiento para evaluar su estado o para mejorar sus prestaciones (caso de
la CCD de gran campo del telescopio OGS) Todos estos cambios hacen que, de una
campana a otra, estos puedan hacerse patentes al observar los mismos objetos, dando
lugar nuevamente a senal espuria a frecuencias bajas.

Otros efectos instrumentales concretos pueden ser fuentes de ruido, como la re-
flexiones que tienen lugar en segiin que filtros, los patrones de interferencia que se
observan en ocasiones en las imagenes, etc. Otra fuente de ruido que a menudo no se
considera es la precision en el valor del tiempo de exposiciéon que la instrumentacion
proporciona. Un simple célculo a partir de la (Ec. 4.2) lleva a que el error debido
unicamente al error en la determinacién del tiempo de exposicion viene dado por:

2.51
_ 2ologe (4.9)

Om . O-tcxp

texp

Por ejemplo, para una observacion realizada con un detector con una incertidumbre
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en el tiempo de exposicion oy, = 10ms, cota superior para la cdmara de gran campo
de la OGS (comunicacién privada de J. Kuusela —responsable de la misma— ) y con
texp = s tenemos que, sélo por la incertidumbre en el tiempo de exposicion, el error
en la fotometria es o, = 0.002 mag.

4.1.5. Proceso de reduccion fotométrica

Para obtener las magnitudes de los objetos de interés de las imagenes tomadas con
el detector (en este caso un CCD) es necesario realizar un procesado de las mismas
del que depende el nivel final de ruido en la fotometria. Hay una serie de cuestiones
bésicas que son criticas a la hora de realizar la fotometria (en este caso fotometria de
apertura) que influyen en el nivel de ruido. Algunas son:

— Proceso de eliminacion del nivel cero electronico o bias de las iméagenes: a me-
nudo esta senal electrénica no es plana, sino que presenta cierta estructura a
lo largo y ancho del CCD. Hay dispositivos que cuentan con un édrea llamada
region de owverscan, que consiste en una pequena franja del detector que no se
expone y que, por lo tanto, permite tener informacién en cada imagen de las
variaciones del nivel de bias. En todo caso, la estructura bidimensional del bias
del CCD debe conocerse para su eliminacion.

— Proceso de correcciéon de la diferencia de sensibilidad pixel a pixel del detector
(correccion de flat field): es necesario disponer de un niimero adecuado de image-
nes de campos de iluminacién uniforme para poder dar buena cuenta de estas
diferencias, y corregir las imagenes de ciencia de este efecto adecuadamente.

— Determinacién del centro de los objetos sobre los que se realiza la fotometria:
los errores en la determinacion del centro del objeto se traducen, de una imagen
a la otra, en fluctuacion de su flujo medido.

— Definicién del anillo que delimita los pixeles cuyas cuentas van a emplearse
para calcular el nivel del fondo de cielo: debe ser tal que el nimero de pixeles
contenido en él muestreen apropiadamente el nivel de cuentas procedente del
cielo.

— Caélculo del brillo correspondiente al fondo de cielo para cada estrella: el método
empleado para tal fin debe ser robusto, de forma que ciertos excesos de cuentas
debidos a otras estrellas u otras fuentes ajenas no influyan en la evaluacion del
nivel de cielo.

— Definicién del drea sobre la que se va a integrar el flujo del objeto: determinacion
del radio que define el area de integracion.

— El muestreo de la funcion de respuesta puntual —del inglés Point-Spread Function
(PSF)— y pixeles parcialmente iluminados: repercusién en la fotometria tanto
mas importante cuanto menor sea el niimero de pixeles que muestrean la fuente.
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Es posible evaluar la incertidumbre de algunos de estos procedimientos, como por
ejemplo el proceso de correccion de flat field, la determinacién del cielo, etc.; aunque
no es directo hacerlo en algunos casos. Para objetos brillantes, la relacién senal a ruido
que se obtiene, dadas las caracteristicas de la fuente y las inherentes al detector, puede
degradarse en el proceso de reduccion, obteniéndose al final del proceso en torno al
90 % de la relacion sefial a ruido existente antes de efectuar la correccién (Newberry,
1991).

4.2. Estudio con observaciones de STARE (de 10cm)

En el transcurso de las campanas observacionales previstas se tomo en considera-
cién el empleo de las observaciones ya realizadas con el telescopio de 10 cm STellar
Astrophysics € Research on Erxoplanets (STARE), ubicado en el OT. STARE lleva
a cabo campanas de varias semanas observando un mismo campo del cielo. Dado
que para caracterizar la conveccién en funcién del tipo espectral es necesario tener
una muestra observacional lo suficientemente grande de estrellas de los distintos tipos
espectrales, para que el estudio tenga significancia estadistica, se emplearon las ob-
servaciones de STARE para realizar un estudio previo para fijar métodos de analisis.

4.2.1. Datos observacionales y eleccion de estrellas

STARE estd dedicado a la deteccién de planetas extrasolares por el método de los
transitos. Se trata de un telescopio de 102 mm de apertura dotado de una camara con
un CCD Pizelvision de 2k x 2k, que da lugar a un campo de visién de aproximada-
mente 6.1° x 6.1° (Brown y Charbonneau, 1999). El telescopio se encuentra ubicado
en el OT, a 2400 m de altitud. A pesar de estar dedicado a exoplanetas, el gran ntime-
ro de estrellas observadas de magnitud V' € [9, 14] (mds de 1000) y la longitud total
de las series temporales de fotometria obtenidas (3 4 semanas) hacen de STARE una
base de datos muy interesante para el estudio de la conveccion estelar, dado que es
necesario tener una muestra de estrellas abundante de cada tipo espectral para que
los resultados sean estadisticamente significativos.

En particular, se eligieron las observaciones de un campo que pertenece a la cons-
telacion de Hércules, cuya longitud total de la serie temporal asociada es de 54 noches.
Para la clasificacion espectral de las estrellas observadas se empleé la fotometria exis-
tente en los filtros J y K del Two Micron All Sky Survey (2MASS) (Cutri y Skruts-
kie, 1998). Este sondeo fotométrico se sirve de dos telescopios Cassegrain idénticos
de 1.3m situados, uno en el Monte Hopkins (cerca de Tucson, EUA), y el otro en
Cerro Tololo (cerca de La Serena, Chile). Estos estén enteramente dedicados a la
obtencién de fotometria en tres filtros infrarrojos: J (A = 1.25pum), H (A = 1.65um)
y K (A =2.17um).

Se comparé la astrometria de STARE con la de 2MASS, haciendo uso del As-
trophysical Virtual Observatory (AVO) del proyecto Aladin (Bonnarel et al., 2000),
para identificar las estrellas en el catalogo infrarrojo y, de este modo, poder asignar a
aproximadamente 800 estrellas, su color J-K . Empleando las tablas de equivalencias
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Figura 4.2: Distribucion para cada tipo espectral representada por histogramas de las magnitudes R medi-
das por el telescopio STARE (que emplea un filtro aprozimadamente R de Johnson) de las 183 estrellas
estudiadas.

entre el color J-K; y el tipo espectral de estrellas de Secuencia Principal (SP) de
Bessell y Brett (1988) se agruparon las estrellas por su tipo espectral: A, F, G, K o
M (para ver detalles de las fuentes véase la Tabla B.1 del Apéndice B). Solamente
se analizaron las estrellas con menor desviacién estandar en sus series temporales y
menor nivel de ruido en su espectro de potencias (a frecuencias v € (2,4) mHz). Una
vez realizado este filtrado de calidad, permanecieron 183 fuentes para el estudio:

o 4 estrellas de tipo A V

o 50 estrellas de tipo F 'V

o 50 estrellas de tipo G V

o 50 estrellas de tipo K 'V

o 29 estrellas de tipo M V

Estas tienen magnitudes R distribuidas segtin se muestra en la Fig. 4.2. El tiempo
de exposicién empleado fue de ey, = 107s que, sumado al tiempo aproximado de
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Figura 4.3: Izquierda: Imagen tomada el 7 de junio de 2003 por STARE del campo Her0. A la derecha se
muestra ampliada la region de 40 x 40 pizeles marcada con el cuadro amarillo.

lectura del CCD de STARE y el de almacenamiento (t,uert0 =~ 13s) dan lugar a un
muestreo de At ~ 120s (Alonso et al., 2003).

4.2.2. Reduccion fotométrica de STARE

El funcionamiento del sistema STARE se basa en los objetivos del proyecto del
que forma parte, principalmente, la deteccién de planetas extrasolares. Generalmen-
te, las observaciones orientadas a busqueda de exoplanetas se realizan con campos de
vision amplios para lograr observar gran ntimero de estrellas, pues existen estudios
estadisticos que permiten decidir si cierta observacion con unas especificaciones de-
terminadas tiene probabilidad de concluir con éxito, es decir, detectar el transito de
algun planeta. En resumen, STARE orienta las campanas a la observacién de gran
numero de estrellas.

Esto condiciona también el tiempo de exposicién empleado y la forma de observa-
cién (en foco). Obsérvese la Fig. 4.3 en la que se muestra una imagen perteneciente a
la campana analizada: las estrellas estan en foco, de forma que la PSF de las mismas
se extiende en unos pocos pixeles del detector. Por eso, la fotometria aplicada sobre
las imagenes de STARE fue realizada empleando un software especifico basado en un
esquema de asignacién de pesos a los pixeles (Jenkins et al., 2000). Algunas de las
series temporales obtenidas se muestran en la Fig. 4.4.

4.2.3. Obtencion de los espectros de potencias

Dado que las series temporales no estan perfectamente equiespaciadas en tiempo
debido al ciclo dia-noche, malas condiciones meteoroldgicas, etc. no puede aplicarse
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Figura 4.4: Aspecto de tres noches de series fotométricas pertenecientes a la camparia de STARE estudiada.
Se muestra la fotometria de dos estrellas de cada tipo espectral con una diferencia entre sus magnitudes
instrumentales alrededor de 1 magnitud, para apreciar la distinta dispersion en las series.

la habitual transformada rapida de Fourier (FFT), para un andlisis de frecuencias.
En su lugar, entonces, se realizé un ajuste de senoides o Sine Wave Fitting (SWF)
para calcular el espectro de potencias a partir de las series temporales. Este método
consiste en un ajuste de una simple senoide

si(t) = a; sin (w;t) + G; cos (w;t) (4.10)

donde w; = 27y;, siendo v; la frecuencia, que se va variando para calcular la potencia,
que viene dada por P; = A? = o? + (32, en las regiones del espectro que se desee. Se
trata de un ajuste por minimos cuadrados que se resuelve de forma analitica (Frandsen
et al. (1995) describe con detalle el método). Este método es muy intuitivo puesto
que el resultado no requiere ninguna calibracién (de la senoide se ajusta directamente
la amplitud) y permite calcular la potencia espectral en cualquier v dada. Por contra,
el mayor inconveniente del método reside en que el calculo del espectro de potencias
resulta mucho mas lento que el de la FFT cosa que, dada la gran cantidad de espectros
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a calcular, no es despreciable. Por esta razén se implement6 el método de SWF en
el lenguaje de programacion FORmula TRANslation (FORTRAN), en particular,
empleando el compilador 77, cuya velocidad de célculo es sensiblemente mayor que
en Interactive Data Language (IDL), lenguaje con el cual se ha realizado el resto del
analisis.

Se analizaron las series temporales de dos formas distintas. Primero se trato la
serie temporal completa, es decir, se tomaron las distintas series completas, con una
longitud total de 54 noches cada una, para calcular sus espectros de potencias. El
segundo estudio consistié en seleccionar, de todas las noches, aquellas que tuvieran
mas de 7.5h de observacién (24 de las noches cumplian esta condicién) calculando,
a continuacion, los espectros de potencias asociados para, finalmente, promediar di-
chos espectros obteniendo, de este modo, un espectro de potencias para cada estrella
promedio de todas las noches con méas de 7.5h de observacion. Los detalles de ambos
tipos de analisis se describen a continuacién.

Tratamiento de las series temporales completas

Como se puede ver en la Fig. 4.2, las magnitudes de las estrellas de la muestra
estan distribuidas de distinta forma segun el tipo espectral. Podemos apreciar, por
ejemplo, que las estrellas de tipos espectrales F y K observadas son, en promedio,
mas brillantes que las de tipo G. Para evitar que estas distintas distribuciones puedan
introducir en los resultados una tendencia acorde con ellas, cada estrella fue pesada
de acuerdo a su magnitud, como se vera mas delante.

El objetivo es obtener cinco tnicos espectros de potencias representativos de cada
tipo espectral que permitan la caracterizacion de los mismos en funcién de éste. Los
espectros promediados se han designado con Pa(v), Pr(v), Ps(v), Px(v) v Pu(v)
respectivamente, para los tipos espectrales A, F, G, K o M. Para obtenerlos se parte
de las series temporales completas de cada estrella. Una vez calculados los corres-
pondientes espectros de potencias a través del SWF se realizé un promedio pesado
de los pertenecientes a estrellas del mismo tipo espectral. Realizar este promedio re-
quiere, como se ha dicho, tener en cuenta la magnitud y la desviacion estandar de
cada estrella para eludir efectos sistematicos resultado de la propia distribucién de
magnitudes de la muestra. Por ello, para cada tipo espectral se efectué un ajuste
lineal (en logaritmo) con la idea de modelar el nivel de ruido, supuesto plano, en el
espectro de potencias a frecuencias mayores que v = 3mHz (N,~3mupn,) en funcién de
la magnitud J de cada estrella. Esto es, un ajuste del tipo:

In Ny gmiy = aJ + b (4.11)

El ajuste se realiza sobre el logaritmo de N,~3mn, debido a que la la dispersion de
una serie fotométrica temporal dada crece exponencialmente con la magnitud de la
misma, por lo que es equivalente a un ajuste lineal.

El resultado de este ajuste se utilizd para escalar cada espectro de potencias
individual antes de efectuar el promedio pesado; esto es, se normalizé cada uno de ellos
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Figura 4.5: Senal de fondo de los espectros de potencias de una muestra de estrellas de tipos espectrales A (4
estrellas), F (50 estrellas), G (50 estrellas), K (50 estrellas) y M (29 estrellas) obtenidas a partir de series
temporales de fotometria de longitud total igual a 54 noches tomadas por el telescopio STARE. Cada uno
de los espectros fue mnormalizado por el ruido supuesto plano a v > 3mHz modelado a través de ajustes.
También se muestra el espectro de potencias correspondiente a la ventana observacional. Se han marcado
con lineas punteadas algunas contribuciones identificadas: el ciclo dia-noche (y armdnicos), y el tiempo de
observacion nocturno.

por el valor de N,~3mpu, que le correspondia segiin su magnitud .J, su tipo espectral y
el ajuste de la (Ec. 4.11). De este modo, la dispersién en torno al promedio se redujo
de forma apreciable. Una vez realizada esta operacién, se calculé el espectro promedio
para cada tipo espectral Prg(vy) (TE denota el tipo espectral; TE={A, F, G, K, M})
empleando para ello como pesos las inversas de las varianzas de las series temporales
completas de cada estrella 1/02 (con i =1, 2, ..., N y con N el ntimero de estrellas
del tipo espectral sobre el que se realiza el promedio). El error asociado al promedio
pesado op,, ) se calculd a través de la (Ec. 4.12) (Topping, 1956).
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La potencia espectral debida a la conveccién se espera, por analogia con el caso solar,
que se encuentre aglutinada a bajas frecuencias, partiendo de v < 3mHz. Ademas,
la naturaleza de esta senal es no periddica, por lo que la potencia no se encuentra
concentrada en una frecuencia discreta sino que, por el contrario, ésta se distribuye
en un rango relativamente amplio, como se ha visto en el Cap. 2, y con el ruido
abrupto habitual inherente al espectro de potencias. En este sentido, un promedio
en intervalos uniformemente distribuidos en log v suaviza el espectro de potencias y
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facilita el analisis de los mismo. Ademas contribuye a evitar que la potencia situada
a frecuencias mayores no pese mas que las de las menores, al realizar ajustes de una
funcién potencial (Ec. 3.21) a los espectros de potencias. Por esta razén, y como
ultimo paso del analisis, cada uno de los cinco espectros de potencias resultantes
Pa(vy), Pe(vy), Po(vr), Px(vk) vy Pu(ve), fueron suavizados de este modo empleando,
en esta ocasion, las 1/ O’?DTE(%) de cada intervalo como pesos.

Adicionalmente, también se calculd el espectro de potencias de la ventana obser-
vacional con la intencion de determinar su influencia sobre los espectros de potencias
estelares calculados; en particular, para estimar a partir de qué frecuencia se puede
considerar que ésta no los afecta significativamente. El calculo se efectud sustituyendo
el valor de la fotometria por la unidad, aplicando a continuaciéon el SWF a la serie
temporal resultante, que fue también suavizada mediante promedios en intervalos
uniformemente espaciados en log v. Este espectro de potencias de la ventana obser-
vacional se tuvo en cuenta a la hora de definir los intervalos sobre los qué ajustar una
ley de potencias del tipo de la (Ec. 3.21) a los Prg(v). Los espectros de potencias
para cada tipo espectral asi calculados, asi como el efecto de la funciéon ventana, se
muestran en la Fig. 4.5.

Tratamiento de las series temporales diarias promediadas

Con el fin de efectuar un analisis similar al descrito en la seccién anterior, pero
sobre espectros de potencias de una sola noche, se seleccionaron, de la serie temporal
completa de 54 noches, aquellas con mas de 7.5h de observacién continua. Un total
de 24 noches cumplian esta condicién. El objetivo que se persigue con este proceso
es minimizar la influencia de la ventana de observacién de los espectros de potencias
en el rango de frecuencias sobre el que fue calculado.

El primer paso fue calcular el espectro de potencias de todas las estrellas objeto de
estudio para cada una de las 24 noches; nuevamente el célculo se realizé empleando
el método de SWEF. Para cada estrella se obtuvo el espectro de potencias promedio
de las 24 noches, empleando como pesos en esta ocasion, las inversas de las varianzas
de cada una de las noches. Los espectros asi obtenidos se agruparon segun el tipo
espectral con el propdsito de calcular el espectro de potencias diario representativo
de cada tipo espectral, que denotamos como P&S h); con TE={A F, G, K, M}. Para
evaluar el promedio pesado y el error asociado a éste de cada canal de frecuencia de
P&Sh)(l/k), se emplearon los errores en P;(vy); 0;(vx) coni =1, 2, ..., 24. Finalmente
se realizé un suavizado uniforme en intervalos de log v anédlogo al descrito en la seccion
anterior.

4.2.4. Analisis de los espectros

Los niveles de ruido, supuesto plano, de los espectros de potencias promedio de
las series temporales completas Prg(v) van desde 7.7 x 10° ppm? a 8.8 x 10* ppm?,
mientras que los de los obtenidos a través de promedios de noches con tiempos de
observacién mayores que 7.5h P&S h)(y) van de 2.0 x 10° ppm? hasta 1.4 x 10° ppm?.
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Tabla 4.1: Valores del pardmetro B cuando se ajusta la ley de potencias (Ec. 8.21) a espectros de potencias
obtenidos de series temporales de fotometria de 54 moches de una muestra de estrellas de SP. Resultados
en funcion del tipo espectral, y de la region del espectro donde se efectud el ajuste. Pre(v) se refiere a
espectros promedio completos (las 54 noches de observacion); ngfs h)(1/) elude a espectros promediados de
las 24 moches con mds de 7.5h de observacion. Se muestran los errores 1o de los pardmetros ajustados.

Tipo ve(48x107°,35x 107 Hz | v € (5.6 x 107%,1.7 x 1073) Hz
Espectral quf b (v) Prg(v) ngf’ h) (v)
A —0.52 +£0.11 —0.33+£0.03 —0.25+£0.12
F —0.65 £ 0.02 —0.48 £0.01  —0.47 £0.03
G —0.67 & 0.04 —0.514£0.01  —0.5140.07
K —0.71 £ 0.04 —0.65+0.01  —0.55£0.03
M —0.59 £+ 0.07 —0.594+0.02  —0.65+0.07

Por lo tanto, vemos que el nivel de ruido que se logra empleando la serie completa es
menor que promediando noches de observacién individuales, aunque en el primer caso
el espectro sufre una mayor influencia de la ventana observacional que en el segundo.

Los espectros de potencias de las series completas Prg(v) estan afectados por la
ventana observacional a bajas frecuencias debido al ciclo dia-noche, tal como puede
apreciarse en la Fig. 4.5. Puede distinguirse claramente un pico a v = 1.156 x 10~° Hz
correspondiente a un periodo de 1dia, ademas de varios de sus armoénicos. También
se distingue otro pico prominente a v = 3.484 x 107> Hz vinculado al tiempo de obser-
vacién de cada noche (en torno a las 8 h). Para frecuencias menores que v = 107* Hz
la potencia espectral esta fuertemente dominada por la ventana observacional, por lo
que se realizaron ajustes a frecuencias mayores.

Se ajusté la (Ec. 3.21) en el intervalo 5.6 x 107*Hz < v < 1.7 x 1073 Hz (de
10 min a 30 min), esto es, desde la una regién donde la influencia de la ventana es ya
débil hasta frecuencias en las que la potencia es casi plana. Por analogia con el caso
solar, se espera que en esta region exista senal convectiva con tiempos caracteristicos
cercanos a la granulacion solar conocida (véase el Cap. 2). Ademds, el rango estu-
diado es el mismo que se utilizé para comparar las pendientes de los espectros de
potencias procedentes de observaciones solares con los obtenidos de las simulaciones
numéricas fenomenoldgicas de la irradiancia solar total integrada sobre el disco (véase
la Sec. 3.5.2).

Los resultados de los ajustes de las pendientes B se muestran en la Tabla 4.1,
mientras que los ajustes se muestran en la Fig. 4.6. Se presta primero atencion a
los resultados obtenidos para las estrellas de tipos espectrales F, G y K, que son
las que tienen mayor valor estadistico, puesto que hay 50 estrellas de cada uno de
ellos; ademds son las mds cercanas al tipo espectral del Sol (G2 V) y deben de poseer
zonas convectivas de diferente profundidad, en funcién del tipo espectral, en sus capas
exteriores segin los modelos tedricos de estructura y evolucién (Sec. 1.3). En la region
que va de v = 5.6 x 107" Hz a v = 1.7 x 1073 Hz, los espectros de potencias Pr(v),
Pi(v) y Px(v) presentan pendientes B distintas mdas alld de los errores y, cuanto
més tardio es el tipo espectral, mayor es su valor absoluto. A pesar de que Pa(v)
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Promedios de noches con th >7.5h
1000.0 ———— ———————PSrT

Procedente de series temporales completas
1000.0F W7 ] T T ;

1000

10.0

POTENCIA NORMALIZADA (ppm?)
POTENCIA NORMALIZADA (ppm?)

Figura 4.6: Izquierda: Espectros de potencias de fondo calculados a partir de series temporales completas
(54 noches de observacion) para estrellas de SP de distintos tipos espectrales. Se realizé un ajuste lineal
(en logaritmo) a cada uno en un rango de frecuencias alejado de la influencia de la ventana observacional.
Derecha: Espectros de potencias de fondo de las mismas estrellas pero, en este caso, obtenidos a partir de
promedios pesados de 24 moches individuales de observacion de mds de 7.5h. También se efectuaron, en
este caso, ajustes a frecuencias mds bajas. En ambos casos, los espectros de potencias de los distintos tipos
espectrales se desplazaron en potencia para una mayor claridad.

se obtuvo a partir de solo 4 estrellas, los valores absolutos de B ajustados siguen la
tendencia marcada por los de los espectros de potencias de los tipos espectrales mejor
muestreados (F, G y K). Ocurre précticamente lo mismo cuando se realizan los ajustes
en el mismo rango de frecuencias pero, en este caso, sobre los espectros de potencias
P/§7'5h)(1/), PF(7'5h)(1/), Pg'sh)(u), Pgﬁh)(u) definidos anteriormente; nétese que, tanto
en Prg(v) como P&Sh)(y), para un tipo espectral dado, presentan pendientes B
iguales dentro de los errores (salvo para el tipo espectral K).

A pesar de estos resultados, no se ignoran las limitaciones de la clasificacién por
el tipo espectral realizada, que puede considerarse fiable desde el tipo espectral A
al G, pudiendo existir degeneracién de colores a partir del tipo K, en el sentido que
algunas gigantes pueden presentar colores parecidos a estrellas de SP, por lo que es
posible, sobre todo en lo que atane a los resultados para estrellas de tipos K y M,
que puedan hallarse, dentro de la muestra, algunas gigantes. Este hecho explicaria la
rotura de la tendencia mencionada en le caso de Py(v); que no ocurre, en realidad,

(7.5h)
en el de Py (v).

Dado que la influencia de la ventana observacional es menor en el caso
de los espectros P&E’ h)(l/) que en los Prg(v), en el primer caso se realizod,
adicionalmente, un ajuste en un rango de frecuencias menores, concretamente en
4.8 x 107°Hz < v < 3.5 x 10~* Hz. Nuevamente, este rango estd inspirado en el es-
tudio del espectro de potencias solar realizado en el Cap. 2 y en las comparaciones
entre observaciones y simulaciones llevadas a cabo en la Sec. 3.5.3. Las pendientes
ajustadas también se muestran en la Tabla 4.1. Los dos ajustes realizados sobre los
espectros P&S h)(u) se pueden ver en la Fig. 4.6 (derecha). Al contrario de lo que se
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encuentra en la regién del espectro donde se detecta la granulacién solar, a frecuen-
cias menores las pendientes B ajustadas son practicamente las mismas dentro de los
errores, lo que se interpreta como un dominio del ruido (debido a las interrupciones
en las observaciones, a efectos instrumentales y a la contribucién de la atmosfera
terrestre) en el rango de bajas frecuencias.

Posteriormente a este estudio se realizé un analisis complementario de las mis-
mas series temporales pero esta vez empleando, en lugar del SWF, haciendo uso de
la transformacion wavelets (ondiculas) (Torrence y Compo, 1998) para obtener los
espectros (Régulo et al., 2005). Los resultados que se obtuvieron confirman las prin-
cipales conclusiones obtenidas aqui, es decir, que en el rango de frecuencias altas la
pendiente de los espectros tiende a ser mas acusada a medida que el tipo espectral
es mas tardio.

4.3. Observacion de estrellas de campo con telescopios de 1m y 2.5m

En el transcurso de este trabajo se han llevado a cabo varias campanas de ob-
servacion de campos abiertos de estrellas brillantes con sistemas que proporcionan
campos de vision cercanos a un grado cuadrado. Los requerimientos de este tipo de
estudio demandan, como ya se ha mencionado, un nimero considerable de noches
de observacién, tanto para llegar a muestrear frecuencias bajas como para alcanzar
niveles de ruido minimos, dentro de lo posible. Las noches de observacion en teles-
copios de apertura a partir de 1 m se conceden a través de asignacion de tiempo.
A pesar de obtener una cantidad no despreciable de noches, éstas han resultado ser
menos de las que se habian planeado en un principio. Ademas, la alternativa en la
que se trabajé para eludir esta circunstancia, la implementacién del TELAST (véase
Apéndice A) adolecié de un problema técnico grave que lo descarté para este tipo de
estudio.

Con todo, de las observaciones realizadas, el campo observado con mayor cober-
tura temporal resulté ser el que fue llamado SKFG, con un total de 19 noches de
observacion realizadas, principalmente, con los telescopios Optical Ground Station
(OGS) del Observatorio del Teide (OT), de 1 m de apertura, y el Isaac Newton Teles-
cope (INT) del Observatorio del Roque de los Muchachos (ORM), de 2.54 m. En tres
de esas noches se realizaron observaciones simultaneas en los dos telescopios, ademas
de observaciones de apoyo con TELAST (véase el Apéndice A) (OT), con una aper-
tura mas modesta de 0.3048 m y un campo de visién mucho mas reducido. Tanto el
campo que proporciona la OGS con la SDCam como el del INT con la WFC (del
inglés Wide Field Camera) son del orden de unos 40" x 40’ (el del INT algo menor).

El campo en cuestién se muestra en la Fig. 4.7. Contiene estrellas brillantes (de
magnitudes V' € [6.9,12]) de las cuales, las fuentes mds intensas estdn catalogadas
como estrellas F, K o G; de ahi la eleccién del campo. Posteriormente, las estrellas
restantes fueron identificadas y clasificadas, como ya se explicé en la Sec. 4.2.1, a
través del color J-Kg procedente del sondeo estelar 2MASS y de las relaciones entre
éste y el tipo espectral establecidas empiricamente por Bessell y Brett (1988) (para
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WFC/INT

3KFG (3) i3 3KFG (0)

Figura 4.7: Mosaico de imdgenes del campo 3KFG tomadas con la WFC del telescopio INT. El campo de
vision que proporciona el sistema CCD-telescopio es de unos 35" x 35’, algo menor que el proporcionado por
la OGS con su SDCam (40’ x 40"). Compdrese el aspecto de las fuentes puntuales en esta imagen (fuera de
foco) con la imagen enfocada de STARE (Fig. 4.5).

ver detalles de los objetos observados véase la Tabla B.2 del Apéndice B). En la
Tabla 4.2 se ilustra el resultado de aplicar este método sobre una muestra de las
estrellas mas brillantes, algunas de las cuales estdn catalogadas como pertenecientes
a determinados tipos espectrales en la base de datos Simbad, que depende del Centre
de Données astronomiques de Strasbourg (CDS).

Obsérvese, en la Fig. 4.7, que las estrellas no aparecen en la forma puntual usual,
como puede ser el caso de las observaciones de STARE (véase la Fig. 4.3) debido a
que las observaciones fueron realizadas en la OGS fuera de foco. Esta circunstancia
ha motivado el desarrollo de una herramienta especifica para realizar la fotometria
de este campo, aplicando para ello, los métodos que se describen a continuaciéon en
la Sec. 4.3.1.

4.3.1. Fotometria de ultra-alta precision

Se entiende como fotometria de ultra-alta precision aquella en la que la precision
se mantiene por debajo del 0.1 %; es decir, en el rango de precisién por debajo de la
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mmag. Para el estudio estelar se estima necesario alcanzar una precisién fotométrica
del orden de 100 ppm para v > 1mHz, aceptando valores superiores a frecuencias
menores.

La relacién existente entre una variacion dada en magnitud Am/m y en flujo
AF/F, teniendo en cuenta la (Ec. 4.2) es

1ppm = 2.5loge x 10" mag = 1.08574 x 10~° mag (4.13)

Para alcanzar los niveles de precisién mencionados, se van a emplear técnicas de fo-
tometria de ultra-alta precision; especificamente la observacién fuera de foco. Este
modo de observacién consiste en desenfocar la imagen de forma que el flujo de los
objetos se distribuya en una mayor cantidad de pixeles (alejandose el perfil de la fun-
cién de respuesta puntual (PSF) de los objetos de la funcién Gaussiana). Tal técnica
fotométrica ha sido adoptada por la mision espacial CoRoT, dedicada a Astrosismo-
logia y busqueda de planetas extrasolares y, por lo tanto, con el requerimiento de
una alta precision fotométrica. También la modesta misién canadiense Microvariabi-
lity and Oscillations of Stars (MOST) (Walker et al., 2003) emplea esta técnica. Las
virtudes de la observacién fuera de foco son las siguientes (Howell y Everett, 2001):

i) se puede despreciar el problema de los pixeles parcialmente iluminados, pues el
muestreo de la PSF es muy bueno,

ii) se reducen los problemas por saturacién de los pixeles dada la atenuacién debida
al desenfoque, lo que permite observar objetos mas brillantes y con tiempos de
integracion mas largos,

iii) es posible colectar una mayor cantidad de fotones al estar repartidos en muchos
pixeles, aumentando significativamente la relacion senal a ruido,

iv) se reduce sensiblemente el ruido asociado al seguimiento del telescopio, y sus
armonicos (Kjeldsen, 2002).

Tabla 4.2: Estimaciones del tipo espectral de algunas de las estrellas del campo observado a través de su color
J-Ks (medido por 2MASS) y la tabla de Bessell y Brett (1988). Estas se comparan con los proporcionados por
la base de datos Simbad del (CDS) para tener una idea de la fiabilidad del método empleado para clasificar
las estrellas del campo. También se indica el color B-V proporcionado por Simbad.

ETIQUETA | ESTRELLA  T.S.(J-K,) T.S. (Simbad) B-V (Simbad)

Ff HD131450 F2/F5 GO 0.49
Fg GSC 02558-00003 F5/F7 - 0.44
Fj HD131495 F2/F5 F2 0.39
Ke HD 131650 K4/K5 KO 1.13
Fe BD+33 2508 F7/G0 GO 0.56
Ka HD 131893 K2/K4 KO 1.12
Fa HD 131913 F5/F7 K 0.52
Ga GSC 02558-01032 G6/KO0 - 0.79
Fe GSC 02558-01055 F7/GO - 0.38
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Figura 4.8: Imdgenes del mismo campo tomadas aprozimadamente en foco (izquierda) y muy fuera de foco
(derecha). La primera fue tomada con texp = 28 y la sequnda con texp = 20's para obtener un nimero similar
del mdzimo de cuentas. Imdgenes tomadas en la OGS con la SDCam. Las imdgenes corresponden a uno de
los chips del mosaico de cuatro.

Por otro lado, los principales inconvenientes asociados al uso de esta técnica son: a)
la limitacién en su aplicacién a estrellas brillantes (lo cual no es un factor critico a
tenor del rango de magnitudes de las estrellas que se pretende observar) y, b) el riesgo
de solapamiento entre distintos objetos dada la extensa PSF debida al desenfoque.
Por tltimo, y en un aspecto de caracter practico, el desenfoque complica la ejecucion
de autoguiado, puesto que los sistemas a tal efecto estan disenados para manejar
estrellas con PSF Gaussianas.

Test de desenfoque

Para probar las virtudes de la técnica del desenfoque se realizé un prueba du-
rante una noche de observacion en la OGS, de 1 m de didmetro, y con la camara de
gran campo o SDCam (del inglés Space Debris Camera puesto que su uso primario
estd destinado a la deteccién y control de la llamada ”basura espacial”). Se observé un
campo en torno al cimulo abierto NGC2666, con el tinico requisito de que hubiera
algunas estrellas brillantes. Durante la noche se realizaron 3 series temporales de
observaciones: la primera con las estrellas en foco, la segunda con las estrellas total-
mente desenfocadas (hasta que éstas tuvieran forma de anillo), y la tercera y tltima
otra vez cerca del foco, pero no en foco. En la Fig. 4.8 se muestran dos imagenes de
uno de los chips del CCD pertenecientes a la primera y a la segunda serie. Para una
estrella particular, en la primera subserie, el radio de su PSF rondaba 1.5 pixeles, en
la segunda (la serie totalmente desenfocada) era unas diez veces mayor, 15 pixeles, y
en la ultima el radio era de alrededor de 2.5 pixeles. La idea era separar claramente
cualquier efecto atmosférico del producido por el cambio de foco. La prueba tuvo una
duracién total de algo menos de 3.5 h durante el transcurso de las cuales el cielo per-
maneci6 libre de nubes. A lo largo de la primera serie, la masa de aire X vari entre
1.09y 1.21 (AX = 0.12); durante la segunda X € [1.25,1.53] (AX = 0.28); mientras
que durante la dltima serie, la mds corta, X € [1.64, 1.84] (AX = 0.20).



96 Estudio observacional de la conveccion en estrellas de Secuencia Principal 4.3

0.06 0.06
0.04 T 0.04 ]
o 0.02F T o 0.02 ]
AN~ INAM E AU AN h
£ 0.00 £ 0.00
-0.02 ] -0.02 . ]
_0.04F anillo ] —0.04F anillo ]
—-0.06 —-0.06
0.0 05 1.0 15 20 25 30 35 0.0 05 10 15 20 25 30 35
t (n) t (h)
J L
0.06 0.06
0.04 . 0.04 .
0.02 . 0.02F .
©  0.00 WA ] ©  0.00 Ao .
£ _0.02 , ] £ _0.02 : ]
~0.04 anillo ] _0.04F anillo ]
—-0.06 —-0.06
0.0 05 1.0 15 20 25 30 35 0.0 05 10 15 20 25 30 35
t (h) t (h)
M Px
0.06
0.04 ]
o 0.02 ] g
MAAAVANAANANS - AN I
£ 0.00 £
-0,02 . ] N
—0.04 anillo ] anillo
—-0.06
0.0 05 1.0 15 20 25 30 35 0.0 05 10 15 20 25 30 35
t (h) t (h)
Q R
0.06 0.06
0.04 E 0.04} ]
. 0.02 . o o.ozm W b
0.00 YW A NWA E 0.00 VAR~ AA B
2 . 2 .
—-0.02 . . -0.02F . .
—0.04 anillo ] _0.04F anillo ]
—-0.06 —-0.06
0.0 05 1.0 15 20 25 30 35 0.0 05 10 15 20 25 30 35
t (h) t (h)
S
0.06 0.06
0.04 . 0.04 ]
o 0.02 ] 0.02 ]
2 0.00 AW AS . O 0.00 .
-0,02 \ ] -0,02 ]
—0.04 anillo ] ~0.04 anillo ]
—-0.06 —-0.06
0.0 05 1.0 15 20 25 30 35 0.0 0.5 . 1.5 20 25 3.0 35

t (h) t (h)

Figura 4.9: Series temporales de fotometria de apertura de 10 estrellas aplicadas a imdgenes primero en
foco, después desenfocadas totalmente (indicado por la etiqueta anillo) y, finalmente, nuevamente cerca del
foco. Cada subserie fue corregida localmente de las variaciones de brillo debidas al aumento progresivo de la
masa de aire a través de una componente lineal. La disminucion de la dispersion en la subserie de imdgenes
desenfocadas es evidente. La estrella P* (la mds brillante de todas) estd saturada en las imdgenes enfocadas
y no lo estd en las desenfocadas.
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Tabla 4.3: Resultados del test de observacidn con y sin desenfoque (anillos). Se muestran los cocientes entre
las desviaciones estdndar obtenidas a través de fotometria de apertura sobre imdgenes desenfocadas o anino Y
aprozimadamente en foco o y o,.. Este test indica que a partir de imdgenes muy desenfocadas la dispersion
en la fotometria de apertura se reduce de forma que se obtiene entre un 10 y un 15 % de la que se encuentra al
aplicarla sobre imdgenes aprozimadamente en foco. Nétese que la estrella P* estd saturada en las imdgenes
enfocadas y no lo estd en las desenfocadas.

ESTRELLA ‘ Oanillo/ 0% Tanillo/ 7% ‘ Tanillo/[(04 + 0%) /2]

C 0.14 0.10 0.12
I 0.12 0.15 0.13
J 0.16 0.10 0.13
L 0.14 0.11 0.12
M 0.13 0.12 0.12
p* 0.01 0.02 0.02
Q 0.18 0.10 0.13
R 0.18 0.14 0.16
S 0.18 0.15 0.16
T 0.16 0.09 0.11

Se realizo fotometria de apertura, ver mas adelante, a varias estrellas del campo
para comparar las series de fotometria instrumental; el resultado puede verse en la
Fig. 4.9 para una muestra de 10 estrellas del campo. En concreto, a cada subserie se
le ajustoé localmente y eliminé una componente lineal debida, principalmente, al au-
mento de X y se calculo la desviacion estandar de cada una, obteniendo de la primera
subserie un conjunto de {o?}, de la segunda (la desenfocada) {c’ .}, v de la tercera
{c!'}. Los cocientes entre estas dispersiones rms se detallan en la Tabla 4.3. Estos
indican que la fotometria de apertura aplicada a imagenes desenfocadas proporciona
series temporales con dispersiones rms que corresponden entre el 10 y el 15% de las
dispersiones que se obtienen al realizarla sobre imagenes en foco, hecho que se aprecia
de forma evidente en las graficas de la Fig. 4.9.

Existen en esta prueba factores que a priori hacen que estos resultados sean pre-
visibles. Para obtener un nivel méaximo de cuentas similar al observar fuera de foco
que cuando se hace en foco fue necesario aumentar el tiempo de exposicién, lo que,
como se ha visto, reduce la senal de centelleo. Sin embargo, la mejoria es mayor que
la que se esperaria sélo por este aspecto. Mas atn si tenemos en cuenta que la serie
desenfocada ha sufrido mayores cambios de masa de aire AX y, sobre todo, que X es
mayor durante el desenfoque que en la primera subserie. El otro factor crucial para
esta mejora en la precisién es el aumento del flujo integrado recibido del objeto. Se
recibe unas 10 veces mas flujo en las imagenes desenfocadas que en las enfocadas.

Ademds, como en el caso de la estrella llamada P*, ha sido posible obtener foto-
metria de estrellas que cerca del foco quedan saturadas. Esta es una de las grandes
ventajas de este método de observacion: acceder a estrellas més brillantes con tiempos
de exposicién razonables.
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Método de reduccién fotométrica

Dadas las exigencias del estudio que se quiere llevar a cabo y la adopcion de la
técnica de observaciéon fuera de foco, las imagenes que van a tener que analizarse
tienen, principalmente, las siguientes caracteristicas: a) va a ser una gran cantidad
de ellas (fotometria relativamente rapida; intervalos de muestreo At < 60s) y b)
las PSFs de las estrellas van a ser tipo anillos. Para ello, y dado que los paquetes de
reduccion usuales no estan optimizados para la reduccién de imagenes con la segunda
caracteristica, durante la realizacién de esta tesis se ha ido desarrollando un software
pensado para este tipo de reduccion. Se desarrollé un método de reduccion propio
con el propdsito de tener un mayor control sobre la precision de los algoritmos que
involucran todo el proceso.

El c6digo se implemento en el lenguaje de programacién Interactive Data Language
(IDL). El programa realiza fotometria de apertura, puesto que en todos los casos se
trabaja con campos con objetos no solapados. Dado que los objetos problema son muy
brillantes, se espera que cualquier efecto producido por objetos cercanos sea minimo.
Fundamentalmente, lo que va a determinar la fotometria va a ser la eleccion de las
aperturas correspondientes al objeto y al nivel de fondo de cielo para la integracién
del flujo (véase el diagrama de circulo y anillo en la Fig. 4.11). Algunos detalles de
los procesos involucrados en la reduccion son los siguientes:

o Para calcular el nivel electrénico de bias se toman todas las imagenes de bias
adquiridas y se trata cada pixel (i,7) del chip por separado. Si se han tomado
Np imégenes, para cada pixel se dispone de N valores de las cuentas By (i, j) con
k =1,2,..., Ng. Para eliminar puntos que puedan desviarse significativamente se
aplica el criterio de Chauvenet (Taylor, 1997). Para ello se calcula el promedio de
la muestra y su desviacion estandar. Bajo la suposicion de que la muestra sigue
una distribucion normal, se evaltia la probabilidad que un determinado valor
pueda desviarse del valor promedio. El criterio consiste en eliminar cualquier
punto que se encuentre en una regién donde, dado Ng, no se esperaria encontrar
mas que 0.5 muestras. Con los restantes Nj; valores se calcula el promedio

N (.4)
<B>(i,j)= > Bui,j) (4.14)

k=1

o A continuacién se sustrae el nivel de bias promedio de las imagenes de flat field
F y de las imégenes problema I. Si el CCD dispone de la llamada region de
overscan, es decir, una pequena zona del detector que no recibe luz y que, por lo
tanto, proporciona informacion acerca del nivel de cuentas electrénico en cada
imagen, entonces se realiza un sondeo del nivel de bias de cada imagen I (i, 7)
tomando el valor promedio de la regién de overscan OSj, . Este se compara con
el valor analogo medido en la imagen de bias promedio OS.p~, obteniendo la
diferencia A,y = OS;, — OS<p~, que se emplea para corregir el nivel del patrén
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de < B > en cada imagen para obtener las imagenes corregidas de bias IZ y
FB:

IkB(Zv]) = ]k(zvj) - [< B> (7’7]) + Aos,Ik] (415)
FP(i,5) = Fuli,j) = [< B> (i,)) + Ao (4.16)

Este procedimiento permite corregir tanto las variaciones espaciales del bias
como las variaciones ocasionales del nivel medio de cuentas del mismo. En caso
de no disponer el CCD de overscan (caso de la SDCam de la OGS) no es posible
tomar en cuenta las variaciones de imagen a imagen y, sencillamente se sustrae
< B >:

2(i,5) = L(i,j)— < B> (i,)) (4.17)
FP(i,5) = Fu(i,j)— < B> (i,]) (4.18)

Las imagenes de flat field corregidas de bias correspondientes a cada filtro se
emplean para caracterizar las variaciones pixel a pixel del detector. Para ello,
como en el caso del cdlculo de < B >, nuevamente se considera cada pixel por
separado FZ(i,j) con k = 1,2, ..., Np, siendo N el nimero de imdgenes de flat
field tomadas en un filtro dado. En este caso, y dado que la presencia de rayos
cHésmicos y estrellas pasando por el detector es muy significativa, no podemos
considerar que las muestras en cada pixel sigan un comportamiento Gaussiano,
por lo que se ha optado por emplear directamente la mediana para determinar el
valor que mejor representa las cuentas en cada pixel. Después de intentar otros
métodos se ha considerado que éste es el mas robusto y el que maneja mejor
este tipo de efectos. Para cada filtro se evalua:

< FB > (i,j) = Med({FP(i,5)}) ; k=1,2,...,Np (4.19)

y se calcula el flat field normalizado que dara cuenta de la distinta sensibilidad
de los pixeles:

N(: -\ _ <FB>(i7j)
FR (i, j) = TS S < FP > (i) (4.20)

Las imégenes problema I” se corrigen de las variaciones de sensibilidad pixel a
pixel utilizando el flat field normalizado del filtro correspondiente:

IPF (i, 5) = % (4.21)

Para realizar la fotometria es necesario conocer la posicién de los objetos de
interés en cada imagen, por lo que se almacenan las coordenadas de varios obje-
tos (generalmente, los N, mas brillantes y més aislados) marcandolos sobre una
imagen dada. Posteriormente se van leyendo las imagenes y se van calculando
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Figura 4.10: Aspecto de las PSFs observadas con la SDCam de la OGS. Arriba o la izquierda se muestra
un ejemplo tipico de la PSF que se obtiene al observar muy fuera de foco: muy irregular y picuda (puede
evidenciarse, en su caso, la arania que sujeta el espejo secundario). A su derecha se muestra el ajuste de una
funcion que consiste en una Gaussiana, fuera de eje, de revolucion. Este ajuste se emplea con la finalidad
de encontrar el centro de la PSF. En las figuras inferiores se pueden ver dos cortes de la PSF paralelos a
los ejes OX y OY junto con el ajuste (en rojo).

las posiciones {(zx, yx)} de los mismos objetos. A tal efecto, dado que se trata de
objetos fuera de foco y sus PSFs distan de ser picos Gaussianos, se ha empleado
una funcién més adecuada para hallar el centro de cada objeto. Concretamente
se ha implementado una Gaussiana de revolucion; es decir, un pico Gaussiano
fuera de eje al que, a los parametros propios de éste, hay que anadir el radio
del anillo que conforma (véase la Fig. 4.10). Esta funcién no reproduce todo lo
fielmente que se desearia la PSF que se observa, principalmente porque la PSF
observada es muy irregular, picuda y puede contener la sombra producida por
elementos a lo largo del camino 6ptico, como son el espejo secundario, la arana
que lo sujeta o, incluso, parte de la instrumentacion. A pesar de ello, la funcién
empleada si proporciona una estimacién adecuada del centro de la PSF, como
se ha comprobado en la practica.

o El proceso para hallar los centros de los objetos de interés se efectiia en dos
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pasos: i) la determinacién de un desplazamiento global de cada imagen respecto
a una de referencia (tal y como se acaba de mencionar en el punto anterior),
y ii) la determinacién del centro de cada estrella individual cuyo flujo se desea
medir. Para un chip dado, el conjunto de pares {(xy, yx)} con k = 1,2, ..., N, se
archiva y se emplea posteriormente para hallar los desplazamientos {(Az;, Ay;)}
coni = 1,2, ..., Nimg globales de cada chip. Ax; y Ay; corresponden, respectiva-
mente al desplazamiento medio en x y en y de las estrellas brillantes y aisladas
seleccionadas dentro de un mismo chip en la k-ésima imagen. Dado que los des-
plazamientos a la largo de la noche de observacién pueden no ser lineales en
funcién de la posicién del objeto dentro del chip, los {(Az;, Ay;)} se emplean
como primera aproximacion. Para cada una de las estrellas sobre las que se pre-
tende realizar fotometria se efectiia una nueva busqueda del centro. Esta vez,
empleando para ello la correlacién cruzada entre el perfil en X y el perfil en Y de
una pequena region cuadrada en torno al objeto centrada en la posicién acorde
a la estimacion inicial (Az;, Ay;) de la imagen dada. Este método es eficaz para
PSF's con simetria radial, independientemente de que ésta sea Gaussiana o no,
lo que permite encontrar el centro de PSFs tanto en foco como fuera de foco. El
resultado de esta operacion, aunque no difiere en exceso de la estimacién inicial
de la posicién del objeto, si que proporciona una determinaciéon mas precisa del
centro de las PSFs en cada imagen.

Una vez definido el centro, se pone en marcha el proceso que servira para decidir
los radios de las aperturas circulares que se van a emplear para la fotometria.
La fotometria implementada consiste en la estimacién del flujo del objeto y el
nivel debido al fondo del cielo. La primera se realiza integrando el flujo dentro
de un circulo con centro situado en el centro de la estrella y de radio R,
y la segunda efectuando una estimacion del nivel de cuentas sobre una regiéon
contenida en un anillo circular concéntrico al circulo antedicho, de radio interno
Reielo v externo Rielo + Acielo, siendo Agelo la anchura del mismo, que es fija. El
proceso de seleccion empieza con un barrido de radios r, la distancia respecto
al centro (xg,yo) del objeto. Para cada r se toma un anillo de radio interno r y
de anchura Ageq,. Con todos los valores de las cuentas de los pixeles contenidos
en este anillo se confecciona un histograma para determinar el valor del nivel
del cielo. Para hacerlo, se ajusta un pico Gaussiano cuyo centroide se toma
como valor del nivel del cielo y cuya mitad de anchura a altura mitad se toma
como el error oceo. Cuando se termina el barrido en 7 (que va de r = 1 pixel
a, aproximadamente, 7 = 100 pixeles) se representa el perfil de esos valores de
la moda en funcién de r. Sobre ese perfil se selecciona cudl es el R, €n una
zona donde el perfil sea plano y estable, lo que determina el nivel de cuentas
del cielo Selo v la desviacion estandar e, Cabe senialar aqui que si se toma
COMO Tgelo NO la dispersion de las medidas de cielo en funcién del radio, sino la
incertidumbre 1o de la medida de cielo para el radio seleccionado, entonces, el
error resulta sobrestimado, pues la dispersién en los valores de cielo es mucho
MeNnor que Oeelo (Véase la primera gréfica de la Fig.4.11).
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Figura 4.11: llustracion del proceso de seleccion de radios para la fotometria de apertura. En las figuras de la
izquierda se muestran, de arriba a abajo, las curvas de crecimiento Scielo(T), S«(r) y S/R(r). En la primera
se indica la seleccion de Rgielo en rojo. Como puede verse, la curva S«(r) crece mondtonamente, lo que no
ofrece ningin criterio para determinar el Robjeto. Sin embargo, la curva S/R(r) tiene un claro mdzimo (se
indica la seleccion en rojo). A la derecha, aspecto de la PSF con la seleccion de radios aplicada. Ndtese, en
este caso, la sombra que produce la arana. Imdgenes tomadas con la SDCam de la OGS.

o Una vez fijado Selo, s€ confecciona otro perfil; en este caso del flujo de la fuente

en funcion de 7r:

%*(T) = Z gij - N*(T) gcielo (422)
%]

donde 3, son las cuentas del pixel (7,7), en la imagen corregida, N.(r) es el
nimero de pixeles que ocupa el objeto cuando el radio es r, y el sumatorio se
extiende sobre el area del objeto. A este tipo de funciones se las llama curvas
de crecimiento. A menudo estas curvas no permiten determinar con precisién
el mejor radio para realizar la fotometria, puesto que (r) empieza creciendo
rapidamente desde » = 1 hasta cierto radio y luego puede ocurrir que decrezca
muy lentamente con r, o incluso, que siga creciendo mondtonamente (depen-
diendo de la intensidad de la fuente en cuestién), lo que no permite concretar
con precision un valor 6ptimo para el R,p,; (véase una ilustracién de este hecho
en la Fig. 4.11). Sin embargo, si en vez de calcular la curva de crecimiento ()
se hace la correspondiente a la relacién sefial a ruido S/R(r), calculada segin
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Howell y Everett (2001):

S (1)

S/R(r) = (4.23)

\/g*(r) + N*(T) |:1 + %%EIZ] (%Cielo + gCO + %120(; + G2Ui/D)
donde N, es el nimero de pixeles que se emplearon para estimar el nivel de
cielo Sielo, Seo €s el nivel de senal por pixel debido a la corriente de oscuridad
(despreciable en el caso de CCDs con criostatos), S es el ruido de lectura
por pixel, GG es la ganancia del detector en unidades de electrones por A.D.U.
y, finalmente, o4 /p es el ruido atribuido al conversor analégico-digital. En la
practica totalidad de las curvas de crecimiento S/R(r), la funcién presenta un
claro pico que indica el radio 6ptimo Rp; (Howell, 1989) como el maximo de esta
funcién. La eleccion del par (Reielo, Robj) se efectia individualmente para cada
uno de los objetos de interés, puesto que éste varia, principalmente, dependiendo
del brillo del objeto. El tinico parametro que se deja fijo es la anchura del anillo
Acielo, que se deja fija con valores entre 20 y 30 pix, lo que permite tener dentro
del anillo, una muestra de valores del nivel de cielo estadisticamente significativa.

Una vez definidos los radios, lo tinico que resta es calcular las magnitudes ins-
trumentales y su error. Siendo C' una magnitud de referencia arbitraria y ey, €l
tiempo de exposicion de la imagen, la magnitud instrumental my,s v su error
o, Se evalian asi:

o~
Mt = C — 2.5 log (:* ) (4.24)

exp

om = (2.51loge) - §=(2.5 loge) - (S/R)™! (4.25)

*

La salida del programa de reduccién es un fichero en el que, para cada objeto
e imagen, se especifica Miygst, 0, S/R y la posicién (x,y) dentro del CCD en
pixeles. Ademds también incluye los Ropj ¥ Reielo- Generalmente se efectua la
fotometria empleando el R,p,; seleccionado (tal como se explicé anteriormente)
pero también con una serie de radios en torno a éste: Rop; £ 1, £2, £3, etc.,
para posteriormente, al analizar las series, se elija de nuevo el valor de Rq; que
proporcione mayor estabilidad a la fotometria.

4.3.2. Particularidades de las observaciones

La SDCam de la OGS consiste en 4 chips de 2048 pix x 2048 pix dispuestos en

un mosaico cuadrado. Tiene un campo de visién total de 42" x 42’ sin vineteo. Sin
embargo, los cuatro chips tienen la peculiaridad de leer las cargas en dos regiones
distintas del chip, que queda separado en dos. Este sistema reduce el tiempo de
lectura del CCD, pero tiene como contrapartida que las dos mitades presentan ruidos
de lectura distintos y, en la practica, se complica o se hace imposible hacer fotometria
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precisa de objetos que estén ubicados en la region de cambio o muy cerca de ella. Por
otro lado, el CCD no dispone de region de overscan, por lo que no se puede hacer uso
de ella al sustraer el nivel de bias, sustrayéndose entonces, en la reduccién, la imagen
de bias promedio a todas la imagenes de interés.

Por su parte, la WFC del INT consiste en un mosaico de otros 4 chips, en este
caso rectangulares, de 1024 pix x 2048 pix, cuya disposicion es la que se muestra en la
Fig. 4.8. El campo de visién global de lado a lado es de unos 34’ x 34’, sin contar con
el vacio que deja la disposicién de los chips. La imagen esté fuertemente vineteada en
algunos chips, por lo que el campo efectivo es sensiblemente menor. Esto provoca que
el numero de estrellas observadas en los dos sitios, OT y ORM, no coincida; algunas
solo fueron observadas en la OGS. Todos los chips disponen de regién de overscan
que se emplea para la reduccién como se especifico en la Sec. 4.3.1.

Al disponer de datos sobre las desviaciones de la linealidad de la WFC en la pagina
web del Isaac Newton Group (ING) sobre el CCD!, se hizo uso de las parametrizacio-
nes que caracterizan la misma, dispuestas por el ING, en el proceso de reduccién para
obtener una fotometria lo més precisa posible. Por contra, al no tener datos al res-
pecto sobre la SDCam de la OGS, no se hizo ninguna correcciéon de comportamiento
no lineal del mismo.

La observacién se realizo fuera de foco. La posicién del foco fue, en la OGS de
—1250, y en el INT fue 41.5 (ambos en las unidades y sistemas de referencia que se
emplean en estos instrumentos). Como ya se ha mencionado, en ocasiones, al observar
fuera de foco, el sistema de guiado automadtico (autoguiado) deja de ser efectivo. De
por si el sistema SDCam/OGS no dispone de autoguiado y, aunque el seguimiento
del telescopio es bastante bueno, los objetos cambian su posicion sobre el CCD. En
el caso de WFC/INT, el CCD dispone de un sistema de autoguiado, pero al no estar
pensado para observar estrellas fuera de foco, resulté ineficaz y no se pudo emplear.
Sin embargo, y advertidos ya por la importancia de que los objetos de interés se
mantuviesen en una misma regiéon del CCD, se implementé un método alternativo
para hacer las veces de autoguiado, comprobando regularmente la posiciéon dentro de
la CCD de una de las estrellas del campo.

En las observaciones en la OGS, de 1m de apertura, fue suficiente desenfocar la
imagen convenientemente para poder mantener todas las fuentes por debajo del nivel
de saturacion del CCD, con un ey, = 1.9 y sin filtro alguno. Sin embargo, en las del
INT, de 2.54 m, fue necesario no solo desenfocar, sino hacer uso de un filtro estrecho,
pues las mismas estrellas saturaban el detector. El filtro empleado fue el b de sistema
Stromgren (). = 4695 A y A\ =210A) y el tiempo de integracion fue to, = 15s. El
tiempo de muestreo que se obtuvo, sin tener en cuenta el ciclo dia-noche y las paradas
accidentales o para el autoguiado de las series fue, en la OGS At = 35s, mientras
que en el INT fue de At = 54s.

"http://www.ing.iac.es:8080/Astronomy/instruments/wfc/



4.3 Observacion de estrellas de campo con telescopios de 1m y 2.5m 105

Correccion de flat field empleada

Se ha observado que al calcular una imagen de bias y de flat field promedio de
cada noche de observacién individual y al emplearla para la reduccién, se introducen
saltos apreciables en la fotometria de noche a noche que introducen potencia en torno
a periodos del orden de dias o mayores. Para evitar en lo posible la introduccion de
este ruido a bajas frecuencias (ruido no plano o de tipo o< ¥, con n > 0) se ha
calculado un tnico par de imagenes promedio empleando para ello todas las de cada
tipo disponibles a lo largo de la campana de observacion.

Tiempos de exposiciéon erréneos con la WFC

Existe una problematica importante en la WFC en cuanto a los tiempos de ex-
posicién que se anotan en las cabeceras de cada imagen (comunicacién privada R.
Greimel —especialista de la WFC-). El problema no se aprecia cuando el tiempo de
exposicién es relativamente largo (de mas de un minuto), pero se hace patente al
hacer fotometria relativamente rapida (fex, < 30s), como es el caso.

Las indagaciones que se han realizado sobre las imégenes que se obtuvieron su-
gieren que el error consiste en que los tiempos registrados pueden ser: a) 0.5s 0 1.0s
més cortos que los solicitados (lo que ocurre en un g 20 % de los casos) o b) ajusta-
dos al tiempo que el obturador estuvo abierto pero menores al tiempo de exposicion
solicitado (en un 15% del total de casos). En resumen, el 5% de las imagenes tie-
nen un t.y, anotado en las cabeceras distinto al tiempo de integracién real, lo cual
se hace patente en la fotometria de las estrellas més brillantes (véase la Fig. 4.12).
Aparentemente, los errores son de 0.5s o de 1.0s y se puede tratar de corregirlos con
cierta incertidumbre pues, realmente no se conoce el tiempo exacto de exposicion.
Cabe senalar que la incertidumbre en la medida fotométrica en las imagenes con ey,
erréneo es un =~ 2% mayor que el del resto.

4.3.3. Analisis de las series temporales

Antes de calcular los espectros de potencias de las series temporales, es necesario
realizar una limpieza de efectos claramente identificados, que son:

o El mencionado problema de los .y, anotados en las cabeceras de las imagenes de
la WFC/INT: se modificaron los e, para recuperar ese 5% de datos obtenidos
en el ORM.

o En la OGS, el cambio de ventanas de su cupula (ésta tiene dos posiciones de
observacion dependiendo de la altura del objeto: horizonte y cénit; la transicién
entre ambas, conlleva un severo vineteo que afecta a la fotometria, por lo que se
eliminan las partes correspondientes de las series temporales); véase la Fig. 4.13.
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Figura 4.12: Ilustracion de la problemdtica existente con los tiempos de exposicion errdneos anotados en las
cabeceras de la WFC/INT. En rojo se indican las imdgenes con el texp erréneo y en verde aquellas cuyo
tiempo de integracion fue distinto al solicitado. Se muestra, de arriba a abajo, la magnitud instrumental, el
error 1-0 y los tiempos de exposicion anotados en las cabeceras. Para los objetos mds brillantes, el efecto de
este error es facilmente identificable y, hasta cierto punto, se puede corregir.
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Figura 4.13: Fotometria de uno de los objetos mds brillantes observados durante una noche con la SD-
Cam/0OGS. Se indica en rojo el periodo durante el cual la ventana de la cipula del telescopio vinietea el
campo. Estos puntos fueron eliminados de las series finales.

o Las interferencias patentes en el CCD (especialmente en la SD-Cam/OGS), los
efectos de borde observados en objetos cerca del final de los chips del CCD
o entre regiones de lectura (SD-Cam/OGS), la esporadica deteccién de rayos
cHésmicos, asi como ocasionales errores en el proceso de centrado dan lugar a
fotometria puntualmente defectuosa, por lo que se eliminan esos datos de las
series.

o El paso de cirros causa un deterioro importante de la calidad fotométrica y
es, por lo general, facilmente identificable (mejor atin si se comparan las series
temporales de distintos objetos); también se descartan.

o Finalmente, las observaciones correspondientes al 5 de mayo de 2004, tanto en
el OT como en el ORM, se descartaron por la presencia de numerosos cirros
durante toda la noche de observacion.

Las series fotométricas finales estan afectadas por la extincién atmosférica terres-
tre y por las variaciones climaticas e instrumentales particulares de cada noche de
observacion. Al ser la senal convectiva el objeto de estudio, la definicién de estrella no
variable queda, necesariamente, modificada, pues en realidad no se pueden realizar
suposiciones de no variabilidad sobre estrellas que, de hecho, se espera que presenten
senal convectiva. Por esta razon, en primera instancia, se opta por analizar las series
a sabiendas que éstas estan afectadas por los efectos atmosféricos terrestres. Se pue-
de considerar que éstos repercuten en la potencia a bajas frecuencias y se considera
que afectan por igual a todos los objetos. En primer lugar, pues, se ha optado por
analizar las series fotométricas de cada estrella sin eliminar los efectos atmosféricos,
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Figura 4.14: Aspecto de las series temporales tomadas durante una noche de observacion en el INT perte-
necientes al campo SKFG. Se muestra la fotometria de dos estrellas de cada tipo espectral (F, G y K) con
diferentes magnitudes instrumentales (b de sistema Stromgren), para apreciar la distinta dispersion en las
series. A las series mostradas se las ha corregido de la extincion atmosférica de primer orden.

pues tenemos indicios de cémo debe ser el espectro de potencias de un tipo espectral
en particular, pero no de cémo se comporta el correspondiente al cociente entre flujos
(fotometria diferencial) de dos estrellas dadas. En segunda instancia, se ha corregido
la extincién atmosférica terrestre de primer orden ajustando la (Ec. 4.4), antes de
aplicar los métodos de andlisis (véase la Fig. 4.14). En cualquier caso, el estudio se
centra en el rango de frecuencias altas (v > 107*Hz) descartando el andlisis a fre-
cuencias menores, pues la influencia de la ventana observacional es muy importante.

Al tratarse de observaciones realizadas a través de dos telescopios distintos, ins-
trumentacion distinta e, incluso, filtros distintos, inevitablemente existen diferentes
niveles en la fotometria entre unas y otras series temporales. Por ello, se ha optado
por evaluar los espectros de potencias de cada noche de observacién y promediar-
los, en lugar de estudiar las series temporales completas (con saltos considerables de
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noche a noche).

La ventaja del empleo del método de SWF para calcular los espectros de potencias
es que es posible calcular todos ellos en las mismas frecuencias, lo que va a facilitar
la evaluacion de la potencia promedio en cada canal de v. Para una estrella dada,
se calcula el espectro de potencias de cada una de las series temporales de cada
noche de observacién. Para el cédlculo de cada espectro de potencias se tienen en
cuenta los errores de cada medida fotométrica individual o,,, lo que proporciona
las incertidumbres de la potencia en cada canal op(,). Posteriormente, se calcula el
promedio pesado de todos estos espectros de potencias obteniendo, asi, el espectro
promedio de cada estrella en la campana de observacion.

El objetivo es obtener un espectro de potencias representativo de cada uno de
los tipos espectrales presentes en el campo, por lo que, siguiendo un procedimiento
andlogo al empleado al estudiar el campo de STARE (Sec. 4.2), se normaliza ca-
da espectro de potencias estelar por un ajuste del nivel de ruido, supuesto plano, a
frecuencia mayores que 3 mHz para posteriormente, tomando los de las estrellas per-
tenecientes a un mismo tipo espectral (F, G, K o M), evaluar el promedio pesado que
va a representar cada uno de ellos. En resumen, se obtienen 4 espectros de potencias,
cada uno representando a un tipo espectral.

Una vez hecho esto, se ajusta una ley de potencias al espectro de potencias del
tipo P(v) = A-vP en el mismo rango que se consideré al realizar el estudio andlogo
en el campo observado con STARE, esto es: v € (5.6 x 1074, 1.7 x 1073) Hz, donde el
efecto de la ventana observacional es menor. Como ya se argumento, en este intervalo
de frecuencias domina la contribucién de la granulacién en el espectro de potencias
solar y el ajuste en el mismo se pretende emplear como indicador del nivel de actividad
convectiva (en particular, granular) en estrellas distintas al Sol. Ademds, se vio que
a frecuencias menores el ruido del tipo o< ™" con n > 0 domina y homogeneiza las
pendientes, por lo que no se ha ajustado en ese rango. Los resultados de los ajustes,
realizados a partir tanto de series temporales corregidas de la extincion atmosférica
terrestre como de aquellas sin corregir se muestran en la Tabla 4.4.

Ciertamente, la estadistica en este caso es mucho més pobre en lo que se refiere
a numero de estrellas estudiadas, aunque la precisién fotométrica es mayor dadas las
prestaciones de los dos telescopios empleados. Los niveles de ruido, supuesto plano, a
frecuencias v > 3mHz en los espectros de potencias obtenidos a partir de promedios
diarios, una vez corregida la extincién atmosférica, van de 2 x 10* ppm? a 4 x 10 ppm?.
Notese que la significancia estadistica del resultado que se obtenga de las estrellas M
es muy inferior a las demas, dado que la medida se realiza con sdlo tres estrellas; y
mas si se tiene en cuenta que una de las tres estrellas sélo se observé una noche.Como
ya se ha mencionado, no todas las estrellas han sido observadas durante las mismas
noches, lo que hace que la muestra pierda homogeneidad; sin embargo, al realizar
todos los promedios empleado las incertidumbres para pesar, estas heterogeneidades
deberian mitigarse. El resultado a destacar de este estudio es que en este campo se
observa que el valor absoluto de B tiende a aumentar del tipo espectral G al M; las
de tipo espectral F no siguen la tendencia encontrada en el campo de STARE Her0
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Tabla 4.4: Pendientes B medidas (en el plano log P—logv) en la regidn 5.6x107 4 Hz < v < 1.7x107% Hz (de
10 min a 30 min) sobre espectros de potencias promediados representativos de cada tipo espectral. Se muestran
los resultados obtenidos sin hacer ninguna correccion de la extincion atmosférica terrestre y eliminando el
ajuste de primer orden de la misma. Se indica también el error en la pendiente op.

Tipo Numero de | SIN CORREGIR X | CORRIGIENDO X
Espectral | Estrellas B OB B oB
F 10 -1.61 0.12 -1.11 0.06
G 7 -1.08 0.09 -0.59 0.07
K 8 -2.02 0.10 -0.89 0.09
M 3 -2.98 0.05 -1.39 0.05

(Sec. 4.2). Esta tendencia se observa tanto en los ajustes realizados sobre las series
sin eliminar la extincion atmosférica terrestre como corrigiéndola. Sin embargo, las
pendientes B medidas para un tipo espectral dado cambian sensiblemente de un caso
a otro, siendo menores (en valor absoluto) cuando se corrige empleando la masa de
aire X, como era de esperar, pues la potencia a bajas frecuencias es menor en este
ultimo caso. Los valores de la pendiente medidas para 3KFG no son compatibles,
salvo la pendiente medida para el tipo espectral G, con las encontradas en Pg;’ " del
campo Her0. La regién donde se realizan los ajustes esta alejada de la influencia de
los cambios climaticos e interrupciones en las medidas, pero no puede descartarse su
presencia en los datos, lo que puede afectar al valor de la pendiente.

En la Tabla 4.5 se muestran las pendientes individuales medidas para cada estrella
para ilustrar que un estudio de este tipo desde Tierra demanda, necesariamente, tener
una muestra estadisticamente representativa para obtener resultados minimamente
concluyentes. Cada estrella tiene un brillo distinto y por lo tanto, un ruido plano en
las frecuencias de interés diferente, lo que influye en el valor de la pendiente ajustada.
Es necesario calibrar estas diferentes caracteristicas (principalmente el nivel de ruido)
para poder proporcionar un tnico valor de B para cada tipo espectral.
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Tabla 4.5: Pendientes B medidas (en el plano log P —logv) en la region 5.6 X 107*Hz < v < 1.7 x 1073 Hz
sobre espectros potencias de estrellas individuales (corrigiendo las series temporales de extincidn atmosférica
terrestre). Se indica también el error en la pendiente op, el tipo espectral asociado a cada estrella y su
magnitud instrumental.

Tipo espectral ‘ B oB ‘ Minst H Tipo espectral ‘ B oB ‘ Minst
Fa(F5/F7) -0.18 0.39 | 14.3 Ga(G6/K0) |-0.28 0.22 | 16.1
Fb(F7/GO0) -1.75 0.09 | 19.2 Gb(G4/G6) |-0.62 0.34 | 18.9
Fc(F7/G0) -1.49 1.62 | 17.7 Ge(G0/G2) -1.15 0.22 | 18.0
Fd(F5/F7) -0.82 0.23 | 17.5 Gd(G0/G2) |-0.65 0.26 | 19.7
Fe(F7/G0) -1.09 0.24 | 179 Ge(G4/G6) 0.22 0.21 | 18.0
Ff(F2/F5) -0.65 0.11 | 14.8 Gf(G6/KO0) -4.36  0.46 | 18.5
Fg(F5/F7) -0.99 0.29 | 16.6 Gg(G6/K0) | -0.77 0.21 | 19.1
Fh(F5/F7) -0.18 0.41 | 18.3
Fi(F5/F7) -0.62 0.20 | 17.3
Fj(F2/F5) -1.97 0.14 | 13.2

Tipo espectral ‘ B oB ‘ Minst H Tipo espectral ‘ B oB ‘ Minst
Ka(K2/K4) |-0.50 0.30 | 12.6 Ma(M4/M9) | -0.90 0.17 | 18.9
Kb(K7/M0) |-1.16 0.22 | 19.4 | Mb(M4/M9) |-1.71 0.21 | 16.2
Ke(K4/K5) -0.46 0.14 | 179 Mc(MO/M4) | -3.56 0.09 | 19.7
Kd(K2/K4) |-2.14 0.15 | 19.0
Ke(K4/K5) 0.82 0.16 | 14.0
Kf(K2/K4) -0.19 0.17 | 18.4
Kg(K0/K2) |-1.00 0.26 | 19.0

Kh(K0/K2) |-1.10 0.24 | 18.6
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4.4. Dos casos particulares

Hoy en dia existen datos de calidad de algunas estrellas en particular que son sus-
ceptibles de ser contrastados con los resultados expuestos en las secciones anteriores.
La primera de ellas es evidente: el Sol, una estrella de tipo espectral G2 que puede
compararse con los resultados obtenidos aqui a partir de grupos de estrellas de su
mismo tipo espectral, el G. La segunda es Procyon A, una estrella de tipo espectral
F5 que se comparard con los resultados obtenidos de grupos de estrellas de tipo F.

4.4.1. Comparacion entre el Sol y otras estrellas de tipo espectral G

Las pendientes ajustadas en la Sec. 4.2 en los espectros Pg(v) y Pé7'5h) (v), asi como
las medidas en la Sec. 4.3, tienen un especial interés, puesto que se pueden comparar
con las encontradas a partir de observaciones del Sol; una estrella de tipo espectral
G2 V. En el rango de frecuencias donde la granulacion solar domina el espectro de
potencias, la regién de 10 min a 30min (5.6 x 107" Hz < v < 1.7 x 1073 Hz) en el
primer caso (el estudio del campo Her() se encontr6 B = —0.51 + 0.01 para Pg(v)

y B = —0.51 £ 0.07 para Pg'Sh)(V); mientras que en el segundo (el campo S3KFG)
se obtuvo B = —0.59 4 0.07 una vez corregidas las series temporales de la extincion
atmosférica terrestre a través de la masa de aire.

Las pendientes medidas sobre espectros de potencias procedentes de las tres ban-
das de VIRGO/SPM arrojan las pendientes que se muestran en la Tabla 4.6, tanto
para el minimo de actividad como para el maximo. Las pendientes no cambian excesi-
vamente de una banda a otra, lo que justifica hasta cierto punto que en la Sec. 4.3 se
haya empleado fotometria tomada en distintas bandas (b de Strombgren y sin filtro)
para calcular los espectros de potencias y sus pendientes. Tampoco varian notable-
mente con la actividad magnética. Estos valores son compatibles con las simulaciones
numéricas fenomenoldgicas realizadas de la irradiancia total integrada sobre el disco
solar, que implican pendientes de B = —1.33 £ 0.06 (véase la Sec. 3.5.2). Por men-
cionar otras mediciones de pendientes sobre el espectro de potencias solar observado,
Rabello-Soares et al. (1997) emplearon observaciones del Sol realizadas desde Tie-
rra con el Solar Luminosity Oscillation Telescope (SLOT) en el rango de frecuencias
2x107*Hz < v < 2x 1073 Hz, encontrando una pendiente de B = —1.7240.05, mien-
tras que Pallé et al. (1999), al realizar ajustes locales de la ley potencial (Ec. 3.21)
sobre espectros de potencias obtenidos de VIRGO/SPM, pero en fechas distintas a las
del estudio en esta tesis, hallaron valores de B variando desde B ~ —0.1 a B ~ —1.3
a medida que se realizaban los ajustes a frecuencias mayores (el dltimo lo realizaban
en torno a v = 107 Hz).

Con todo, la potencia B hallada aqui para el Sol, entorno a —1.31 £ 0.03, difie-
re sensiblemente de la ajustada en los espectros de potencias de otras estrellas del
mismo tipo espectral. Estas diferencias se deben, principalmente, a la precision fo-
tométrica de las series temporales asi como a la turbulencia atmosférica terrestre vy,
probablemente, al efecto de la ventana de observacion que, aunque tratado con cui-
dado, modifica la forma del espectro de potencias. La presencia de una componente
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Tabla 4.6: Pendientes B medidas (en el plano log P —logv) en la regién 5.6 x 10"*Hz < v < 1.7 x 1073 Hz
(de 10min a 30min) sobre espectros de potencias procedentes de observaciones de VIRGO/SPM durante
fases de minima y mdzima actividad. Se muestran los errores de la pendiente op debidos al ajuste.

Banda de Minimo Maéximo
VIRGO/SPM () B oB B OB
A (402nm) 130 0.02[-1.30 0.02
V (500 nm) -1.32  0.02 | -1.36  0.02
R (862nm) -1.27 0.06 | -1.33 0.03

de ruido plano mucho mayor en los datos estelares que en los solares contribuye a
que la pendiente ajustada en el plano log P —log v sea menos pronunciada (menor en
valor absoluto). La contribucién conjunta de ruido plano y de ruido del tipo oc v,
con n > 0 modifican sustancialmente el valor absoluto de la pendiente. Sin embargo,
se destaca que se han encontrado indicios de variaciones de B con el tipo espectral
que, en caso de confirmarse, evidenciarian la existencia de una senal genuinamente

estelar relacionada con la zona de conveccién.

Por contra, en la regién de frecuencias menores (4.8 x 107°Hz < v < 3.5 x

107 Hz) la pendiente medida en P((;7'5h)(1/) (parte izquierda de la Tabla 4.1) es
B = —0.67 £ 0.04, que es compatible con las pendientes que se miden sobre el es-
pectro de potencias solar, entorno a B = —(0.83 variando éstas aproximadamente
un 20 % dependiendo del canal de VIRGO/SPM y del nivel de actividad magnética
solar. También estan en buen acuerdo con las obtenidas por Rabello-Soares et al.
(1997), a través de observaciones solares en épocas de baja actividad solar, en el
rango de frecuencias 1075 Hz < v < 8.5 x 1075 Hz (solapado, en parte, con el emplea-
do aqui): B = —0.68 £ 0.11. En una época de actividad solar elevada obtuvieron
B = —0.77 £ 0.03, ligeramente por encima de la pendiente encontrada aqui para las
estrellas de tipo G. También Pallé et al. (1999) ajustan pendientes locales compati-
bles con las encontradas en este trabajo, que van desde B ~ —0.8 hasta B ~ —0.2, a
partir de observaciones de VIRGO/SPM. A pesar de estas concordancias no se pue-
de ignorar que las observaciones estelares realizadas desde Tierra estan fuertemente
afectadas por el ruido atmosférico terrestre y, especialmente en esta region de bajas
frecuencias, por la potencia espectral inyectada por la propia ventana observacional
lo que, por otro lado, podria explicar porque no se aprecian diferencias muy signifi-
cativas entre los distintos tipos espectrales en este rango de frecuencias, tal y como
ya se ha mencionado con anterioridad.

Por 1ltimo, cabe mencionar las mediciones de las fluctuaciones de la temperatura
(de las que se puede inferir las de luminosidad) a partir de las anchuras equivalen-
tes de las lineas de Balmer realizadas por Kjeldsen et al. (1999), desde Tierra, de
a Cen A. Se trata de una estrella del mismo tipo espectral y clase de luminosidad
que el Sol (G2 V) y perteneciente al sistema estelar mas cercano al Sol. Tiene un radio
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ligeramente mayor que el solar R = 1.22R, y es algo més caliente, T,y = 5810 K (Eg-
genberger et al., 2004). Los autores encontraron indicios de senal de granulacién en
esta estrella y emplearon una ley de potencias para ajustarla al espectro de potencias
de las fluctuaciones de las anchuras equivalentes de la lineas de Balmer en el rango de
frecuencias 6 x 107 < v < 3 x 1073 (Hz2), hallando la pendiente B = —1.46 4 0.15.
Teniendo en cuenta que las fluctuaciones de las anchuras equivalentes son proporcio-
nales a las de la luminosidad (Kjeldsen et al., 1995), la pendiente es equiparable a la
que se mediria al tratar fluctuaciones de brillo, y por tanto, comparable con las que
se estudian aqui.

Considerando las observaciones solares, la pendiente que se mide en este rango a
partir de las observaciones de VIRGO/SPM es B = —1.27 + 0.03 que, aunque algo
menor en valor absoluto, estd en buen acuerdo con las mencionadas de a Cen A,
dado que el final del rango de ajuste contienen ya parte de la senal de los modos p
que contribuyen a que la pendiente sea ligeramente menos pronunciada. Mientras,al
efectuar una realizacién de la simulaciéon numérica fenomenolégica de la granulacion
solar con Tqr = 240s y llevando a cabo el ajuste, de nuevo, en el mismo intervalo,
se obtiene B = —1.53 £+ 0.04 comparable, dentro de los errores, con la medida por
Kjeldsen et al. (1999) en a Cen A.

Todos estos resultados apuntan a la existencia de un patrén de granulacién en
a Cen A muy similar al que se conoce del Sol, en cuanto al tiempo de vida carac-
teristico del mismo. A tenor de la simulacion, el tiempo de vida podria ser ligera-
mente inferior en o Cen A al compararlo con el medido en el Sol, pero muy cercano:
TGR,aCenA ~ 240s. Por ltimo, cabe notar que ni la misién espacial MOST, ni CoRoT
observaran esta estrella debido a la inclinacién de sus érbitas.

4.4.2. Comparacion entre Procyon A y otras estrellas de tipo espectral F

Procyon A pertenece a un sistema binario cuya companera, Procyon B, es una
enana blanca. Procyon A esta catalogada como F5 IV-V, es mas evolucionada y mas
caliente (T = 6650 K) que el Sol. Su radio se estima 1.86R;. Ya en observaciones
desde Tierra se han encontrado indicios de acumulacién de potencia que se ha atribui-
do a la granulacién presente en esa estrella (Kjeldsen et al., 1999) y también evidencia
de granulacion a través de la observacion de los bisectores de las lineas espectrales
(Allende Prieto et al., 2002), lo cual es esperable a tenor de los resultados de Gray
y Nagel (1989) (ver Fig. 1.8). Hay que mencionar que existe cierta controversia en
cuanto a si se han detectado o no modos actsticos en Procyon A con los datos que
a dia de hoy existen, ya sean desde Tierra (Brown et al., 1991; Marti¢ et al., 1999;
Marti¢ et al., 2004) o desde el espacio (Matthews et al., 2004; Régulo y Roca Cortés,
2005; Guenther et al., 2008). Mientras algunos autores encuentran que lo que se ob-
serva en el espectro de potencias son modos p, otros dicen no detectar esa senal en los
datos obtenidos desde el espacio, que son los de mayor continuidad y calidad hasta
la fecha. Parece existir una coincidencia en el rango de frecuencias en la que se cree
que aparecen los modos p y donde se acumula la senal del patréon de granulaciéon
integrada sobre el disco de Procyon A.
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Desde principios de 2004, la mision canadiense Microvariability and Oscillations of
Stars (MOST) (Walker et al., 2003) ha obtenido tres series temporales fotométricas,
de més de 30dias de duracién cada una, de esta estrella desde el espacio. Actual-
mente, estas series temporales son piblicas? y se han empleado en esta tesis para
estudiar su espectro de potencias en busca de senal, principalmente, de granulacion.
Como se acaba de mencionar, existen tres series temporales disponibles, siendo la
mas precisa en su fotometria la obtenida el 2007, segtin los propios miembros de la
misién (Guenther et al., 2008; Walker, 2008). Esta es la serie que se ha empleado
para realizar un analisis similar al hecho sobre el campo Her(0 de STARE y SKFG de
telescopios de 1m o mayores. Al ajustar una ley de potencias (Ec. 3.21) al espectro
de potencias de Procyon A (empleando para ello el método de SWEF descrito en la
Sec. 4.2.3) se halla una potencia B = —0.80 £ 0.13 en el intervalo de frecuencias
5.6 x 107*Hz < v < 1.7 x 1073 Hz correspondiente al rango de 10 min a 30 min.

Por otro lado, y como se ha visto en las secciones precedentes, se han analizado dos
conjuntos de estrellas F hallando, en el plano log P — log v en el intervalo antedicho,
las pendientes: B = —0.48 + 0.01 para el espectro de potencias promedio de la serie
temporal completa Prp(r) y B = —0.47 4+ 0.03 para el del promedio de noches largas

Pg"r’h)(u), para el campo de STARE; y B = —1.11 £ 0.06, para el correspondiente al
campo observado con telescopios de mayor apertura (OGS e INT). Los pardmetros
ajustados para los dos grupos distintos de estrellas de tipo espectral F y para la
estrella F individual Procyon A son poco compatibles entre si. Para entender las
diferencias entre las pendientes B debemos considerar, nuevamente, la presencia de
ruido en los datos. En cada caso, éste tiene un origen muy distinto; en la Tierra el
ruido es debido a la turbulencia atmosférica y al ciclo dia noche, mientras que en el
espacio los problemas proceden de errores de apuntado y luz difusa. A pesar de ello,
el ruido debido al proceso fotométrico tiene el mismo origen.

Recuérdese ahora la dependencia encontrada en el Cap. 3, concretamente la exis-
tente entre Tqr v B ajustada sobre el espectro de potencias que se ilustraba en la
grafica de la Fig. 3.14. Los valores representados en ella se obtuvieron a partir de se-
ries temporales simuladas sin presencia de ruido. Si se considera que el ruido existente
en los datos observacionales, dentro del rango de frecuencias de interés, el correspon-
diente al intervalo entre 10 min y 30 min, es meramente de tipo plano, entonces, las
pendientes B que se midan sobre espectros de potencias con presencia de este ruido
seran, en todo caso, |Bops| < |Bo|, dénde B es la pendiente ajustada sobre los
mismos en el intervalo mencionado y By la pendiente que se mediria en ausencia de
ruido. Esto nos proporciona una cota inferior para el tiempo de vida de la granula-
cién; esto es, Tgr = Tar(Bobs)- Asi, los ajustes correspondientes al campo de STARE
Her0 indicarian que 7grr > 70s, los obtenidos para el campo 3KFG apuntarian a
tiempos de vida caracteristicos Tqgrr > 150s, mientras que la pendiente hallada al
analizar las series temporales de MOST de Procyon A indican Tgr procyona > 120s.
Lo que proporcionara indicios de cuan cercana es Bg,s de By es la combinacion del
nivel de ruido de los datos en cuestion y de la potencia intrinseca del patrén granu-

2http://www.astro.ubc.ca/MOST/data/data. html
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lar estelar. Al disponer de datos procedentes de la mision espacial MOST, libre de
los efectos adversos de la atmosfera terrestre, es razonable realizar un estudio a este
respecto de forma mas detallada y, al contrario que en los estudios anteriores en los
que se analizaban conjuntos de estrellas del mismo tipo espectral, centrarse de forma
individual, en este caso, iinicamente en Procyon A.

Asi pues, se ha analizado la serie temporal correspondiente a las observaciones de
Procyon A por la misién MOST durante 2007 y, como ya se ha mencionado, se ha
medido la pendiente B = —0.80 + 0.13. Para conseguir una estimacion del tiempo
de vida de la granulacion en Procyon A se ha empleado el modelo de simulaciones
fenomenoldgicas descrito en el Cap. 3, obteniendo varias realizaciones igy, (7gr;t) de
la senal de granulacién asignandole, en cada caso, tiempos de vida caracteristicos Tgr
diferentes y comparando los espectros de potencias resultantes con el que se obtiene
de los datos observados por MOST. Para tal fin, se empieza haciendo una medida del
ruido plano en la region de altas frecuencias en el espectro de potencias de Procyon A;
nivel que se traduce, a través de la (Ec. 4.7) a la desviacién estandar del ruido, su-
puesto Gaussiano, en el dominio temporal oM5T A las distintas series temporales
simuladas se les afiade un ruido Gaussiano R(t) cuya varianza es o7 yiogr- La serie
temporal resultante se emplea para calcular el espectro de potencias, que se compara
con el obtenido de las observaciones de Procyon A. La amplitud de la senal de la gra-
nulacién en el dominio temporal Agr debe modificarse de forma que sea compatible
con los niveles hallados en el espectro potencias correspondiente a las observaciones
de Procyon A. La (Ec.4.26) sintetiza lo que se ha explicado en las lineas precedentes.

i(t) = isim(Acr,Tar;t) + R(t) (4.26)
OR = OrmsMOST
(R) = 0

Tras comparar, empelando esta metodologia, los espectros de potencias simulados
con ruido con el de Procyon A se estima que el tiempo de vida de la granulacién en
Procyon A se encuentra dentro del intervalo 120s S 7qr < 240s. Esto es, el tiempo
de vida es cercano al de la granulacién solar o menor; lo que implica una evolucion del
mismo ritmo o mas rapida de este patrén que en el Sol. Este resultado es consistente
con la tendencia encontrada en el campo Her0 a través de medidas en Tierra con
el telescopio STARE (véase la Sec.4.2). También concuerda con el estudio realizado
por Trampedach et al. (1998) para esta estrella a través de simulaciones 3D, segtn el
cual no existen diferencias notables entre los espectros de potencias, en irradiancia,
del Sol y de Procyon A (ni tampoco con a Cen A). Por contra, este tiempo de vida
estd en desacuerdo con la estimacién efectuada por Bruntt et al. (2005), quienes
analizaron datos procedentes del telescopio de seguimiento del satélite Wide-Field
Infrared Ezplorer (WIRE), de 5.2cm de apertura. Los autores estimaron, a partir
del espectro de potencias observado y de simulaciones en el dominio temporal de
la granulacién (De Ridder et al., 2006), que el tiempo de vida caracteristico de la
granulacion en Procyon A es de 7qgr = 700 £ 200s. Con las simulaciones llevadas a
cabo en esta tesis, la granulacién con un tiempo de vida 7qg = 700s, junto con el
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Figura 4.15: Espectro de potencias de Procyon A obtenido a partir de la fotometria obtenida durante el ano
2007 por la mision espacial MOST. El espectro de potencias estd suavizado en intervalos regqulares de v para
facilitar la visibilidad de la curva al compararla con varias simulaciones de la granulacion realizadas en esta
tesis con los valores de Tgr que se muestran, cada una con un color distinto y también suavizadas. Se indica
el intervalo de frecuencias en el que se realizan ajustes de la pendiente del espectro de potencias en el plano
log P — log v con dos lineas verticales.

ruido que se ha medido en los datos de MOST, se obtiene una pendiente del espectro
de potencias de B = —1.22 4+ 0.03, muy alejada de la ajustada sobre el espectro de
potencias de Procyon A obtenido con datos de MOST: B = —0.80 4+ 0.13.

La simulacion realizada en esta tesis que mejor se adapta al espectro de potencias
de Procyon A es la correspondiente a Tqr = 180s; es la que se muestra en color rojo
en la Fig. 4.15. El ruido en el dominio temporal que se deriva a partir de los datos
de MOST en la (Ec. 4.26) es oymsmosT = 130 ppm, que concuerda con Guenther et
al. (2008), mientras que la amplitud que mejor encaja con el espectro de potencias,
también en el dominio temporal, es Agr = 230 ppm. Este tltimo parametro esta estre-
chamente relacionado con el contraste existente entre el brillo de las zonas granulares
y las intergranulares, asi como del tamano de las mismas y el radio de la estrella
(véase la Sec. 3.5.4). El valor estimado de Agr podria ser un indicio de un contraste
entre regiones granulares e intergranulares mucho mayor en Procyon A que en el Sol.
Se hace notar que la amplitud de las fluctuaciones en irradiancia de la granulacion
en Procyon A es, a tenor de los ajustes efectuados en el Cap. 2 sobre espectros de
potencias solares procedentes de datos de VIRGO/SPM (véase la Tabla 2.1), entre 6
y 12 veces superior a la que se mide en el Sol, lo que debe tenerse en cuenta a la hora
de predecir la detectabilidad de esta senal en otras estrellas.

Ejercicios de este tipo ilustran las posibilidades que el modelo de simulaciones
numéricas fenomenologicas de la irradiancia estelar integrada sobre el disco, desarro-
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llado en esta tesis, tiene a la hora de interpretar y avanzar en la comprensiéon de la
distribucion de potencia estelar, lo que puede ser importante al analizar las series
temporales de gran calidad que se estan obteniendo de la misién espacial CoRoT.
Parece claro que las simulaciones de la senal convectiva que limita la deteccién de los
modos p en estrellas van a ser una herramienta necesaria para entender mejor esta
senal.



Analisis preliminar de los datos de CoRoT

n diciembre de 2006 tuvo lugar el lanzamiento y puesta en drbita de la misién

del Centre Nationale de la Recherche Scientifique (CNRS) Convection, Rotation
and planetary Transits (CoRoT). El sistema estd dedicado a la Astrosismologia y
a la deteccion de planetas extrasolares utilizando series largas e ininterrumpidas de
observaciones fotométricas de alta precision. Estas observaciones, realizadas libres
de la influencia de la accién adversa de la atmosfera terrestre, son de gran interés
para poner a prueba los métodos que se han descrito hasta ahora con el objeto de
caracterizar la sefial convectiva en estrellas de tipo espectral cercano al solar. Se ha
realizado una primera evaluacién de la viabilidad de los métodos desarrollados en
estrellas observadas por CoRoT pertenecientes al campo de planetas extrasolares.

5.1. La misién CoRoT

CoRoT (Catala et al., 1995; Baglin et al., 2002, 2006) es una misién espacial desa-
rrollada por la agencia espacial francesa Centre National d’Etudes Spatiales (CNES)
en asociacién con el CNRS, con la participacion del Programa Cientifico de la Agen-
cia Espacial Europea (ESA), Alemania, Austria, Bélgica, Brasil y Espania. El sistema
consiste en un telescopio con un espejo de 27 cm de didmetro y cuatro detectores CCD
que dan lugar a un campo de visién de 3° x 3°. El satélite sigue una 6rbita polar (con
una inclinacién de 90°) y un periodo orbital de 103 minutos. Dicha érbita, junto con
la necesaria elusion de la luz difusa proveniente de la Tierra, restringe la observacion
a campos sobre el cielo situados, o bien, en la direccién del centro galactico, o del
anticentro. El satélite dedica unos seis meses a la observacion hacia el centro galactico
y otros seis hacia el anticentro.

Los dos programas principales de la mision son la astrosismoloia y la busqueda
de planetas, dado que ambos conllevan requerimientos compatibles en lo que a la
fotometria se refiere. Dos de los cuatro CCDs se dedican al programa de sismologia
estelar, mientras que los otros dos lo hacen al de planetas. En el campo de astro-
sismologia se observan un ntimero reducido de estrellas brillantes al mismo tiempo;
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el instrumento esta limitado por el ruido foténico hasta magnitud 9. Estd previsto
que se observen aproximadamente unas 50 estrellas dentro de este programa. En el
campo de busqueda de planetas, en cambio, se observan unas 12000 estrellas débiles
con magnitudes entre V = 12 y V = 16.5, siendo de nuevo el foténico la principal
fuente de ruido.

Los transitos planetarios en las series fotométricas se deben, esencialmente, a
efectos geométricos, por lo que son, practicamente, independientes del color. Asi,
el campo de busqueda de planetas requiere informacion del color, con el objeto de
descartar falsas alarmas en la deteccion de los transitos. Para un aprovechamiento
maximo del tiempo disponible para la observacién, el campo perteneciente a este
programa consta de un biprisma situado unos centimetros antes de los dos CCDs que
permite obtener informacién en distintas longitudes de onda.

En cuanto a la duracién de las campanas de observacién, ambos programas re-
quieren series fotométricas largas y, por lo antedicho, estdn limitadas a 180 dias.
Considerando que el tiempo de vida nominal de la misién es de tres anos, solo seran
posibles unas pocas campanas de este tipo. Ademas, como en el programa de astrosis-
mologia se pretende cubrir en lo posible el diagrama Hertzsprung-Russell, se realizan
dos observaciones diferentes durante esos 180 dias: una larga de unos 150 dias de du-
racion y otra campana mucho mas corta, de unos 20 6 30 dias, durante los cuales el
programa de bisqueda de planetas no es prioritario y se dedica este campo a progra-
mas distintos a los dos principales: los llamados Programas Adicionales (Weiss et al.,
2004). Asi pues, las campanas se dividen en largas (long runs) de unos 150 dias de
duracién, y cortas (short runs) de unos 20 6 30 dias.

5.2. Evaluacién de una muestra de estrellas de CoRoT

El paso légico después de desarrollar la metodologia descrita en los capitulos
anteriores y aplicarla a medidas hechas desde Tierra, es hacer lo propio con los datos
obtenidos en los ultimos tiempos por la misién espacial CoRoT. Para ello se ha
seleccionado un grupo de estrellas observadas y se ha realizado un primer estudio
para evaluar tanto la metodologia desarrollada como los propios datos que CoRoT
proporciona.

5.2.1. Observaciones empleadas

En el momento en que se abordd el presente estudio, solo estaban disponibles las
observaciones de tres estrellas del campo de astrosismologia, nimero insuficiente para
poder abordar una caracterizacion de la senal convectiva en funcion del tipo espectral.
Dado que las observaciones realizadas en el campo de busqueda de planetas ofrecen
también fotometria practicamente limitada por el ruido foténico (aunque del orden
de 50 veces mayor)y, ademds, estan disponibles una gran cantidad de estrellas de los
tipos espectrales y clases de luminosidad de interés, se han empleado observaciones
pertenecientes a este programa para el estudio realizado aqui.
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Las series temporales fueron tomadas de los dos primeros Long Runs (LRO1):
uno perteneciente a las observaciones realizadas hacia el centro galdctico (LRO1c)
y el otro hacia el anticentro (LROla). Las estrellas seleccionadas para el andlisis
fueron aquellas con un menor ruido del espectro de potencias, asociado a las series
temporales, en la region de frecuencias por encima de 3mHz. Estas se muestran
en la Tabla 5.1. Se eligieron las diez estrellas con menor ruido, siguiendo el criterio
mencionado, pertenecientes a cada uno de los tipos espectrales siguientes: A, F, G, K
y M. Las estrellas de tipo espectral A, segtin la teoria de evolucién y estructura estelar,
se espera que sean enteramente radiativas con un pequeno nticleo convectivo, mientras
que las pertenecientes a los tipos de F a M presentarian una region de conveccion
en la zona mas externa de la estrella cada vez de mayor grosor a medida que el tipo
espectral es mas tardio (véase Sec. 1.3), hasta llegar a ser estrellas completamente
convectivas, en el caso de las de tipo espectral M.

Las series temporales empleadas tienen un muestreo de At = 32s y una duracion
total que oscila entre 70 y 130 dias. La series no llegan a tener la longitud mencionada
antes para los LR de 150 dias debido a que parte de las observaciones estan realizadas
con At = 32s y parte con At = 5125, y solamente se han empleado las series
temporales con mayor muestreo para poder llegar a frecuencias mayores al evaluar
los espectros de potencias.

En marzo de 2009 una de las dos unidades de procesamiento digital (o Digital
Processing Units) (DPU) que procesa los datos de ambos campos del detector su-
frié una averia, por lo que desde entonces, el campo se ve limitado a 1.5° x 3°, con
lo que sélo uno de los detectores de ambos programas estd siendo realmente leido y
procesado.

5.2.2. Tratamiento de las series temporales

Las curvas de luz que se han empleado han sido objeto de un primer procesado
basico que el equipo de CoRoT realiza antes de liberarlas. A este nivel de reduccion
de datos se ha denominado nivel N2!. Partiendo de este nivel N2, el primer paso es
extraer las curvas de luz que tienen un muestreo de 32s. A continuacién, y antes de
calcular el espectro de potencias, se eliminan las tendencias de las series temporales
realizando un ajuste lineal a las series y sustrayéndolo de las mismas.

La orbita que sigue el satélite hace que de forma aproximadamente periddica,
éste cruce la llamada Anomalia del Atlantico Sur (AAS), que es una regién donde
los cinturones de radiacién de Van Allen (generados por el propio campo magnético
terrestre) se encuentran a unos cientos de quilémetros de la superficie. Cuando el
satélite se encuentra en esta zona, lo que ocurre un 7% del tiempo (Auvergne et
al., 2009), la fuerte radiaciéon a la que se ve sometido hace que no sea posible la
observacién y se interrumpan las medidas. Este hecho hace que en las curvas de
luz existan interrupciones con cierta periodicidad que, junto con las desviaciones
temporales del muestreo debido a efectos relativistas, tienen como efecto adverso, la

"http://idoc-corot.ias.u-psud.fr/jsp/doc/DescriptionN2vi.3.pdf
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Tabla 5.1: Estrellas de CoRoT analizadas. Se muestra el identificador de CoRoT, la campania (run) a la que
pertenecen las observaciones, el tipo espectral y la clase de luminosidad, y las magnitudes de cada objeto.

CoRoT id run TE y CL B A% R I

102694749 | LRa01 A1V 12.212 12.054 12.008 11.936
102747465 | LRa01 A3V 12.090 11.941 11.916 11.861
102697736 | LRa0l A4V 11.792 11.587 11.561 11.388
102721617 | LRa01 A4V 12.127 12.003 11.918 11.810
102731442 | LRa01 A4V 11.706 11.519 11.471 11.338
102741407 | LRa01 A4V 12.072 11.877 11.831 11.750
102747553 | LRa01 A6V 12.017 11.770 11.720 11.565
102759852 | LRa01l ATV 12.306 12.026 11.946 11.819
102609821 | LRa01 ATV 16.996 16.242 15.874 15.377
102770906 | LRa01 A9V 12.414 12.047 11.918 11.710
102655911 | LRa01 F4'V 12.068 11.561 11.422 11.090
102581085 | LRa01 F6 V 12.312 11.765 11.559 11.240
102603174 | LRa01 F6 V 12.637 12.078 11.896 11.555
102718117 | LRa01 F6 V 12.636 12.106 11.889 11.565
102752345 | LRa01 F6 V 12.298 11.708 11.502 11.172
102728377 | LRa01 F7V 12.415 11.832 11.580 11.278
102605693 | LRa01 F8 V 12.409 11.854 11.598 11.205
102753350 | LRa01 F8 V 12.334 11.704 11.479 11.136
102773525 | LRa01 F8 V 12.151 11.571 11.316 10.972
102780207 | LRa01 F8 V 12.483 11.889 11.653 11.312
102784304 | LRa01 GOV 12.655 11.962 11.664 11.307
102790504 | LRa01 GOV 12.455 11.812 11.518 11.196
102794126 | LRa01 GOV 12.814 12.177 11.952 11.587
102649938 | LRa01 GlV 12.447 11.713 11.420 11.052
102775432 | LRa01 GlV 12.554 11.908 11.627 11.244
102699540 | LRa01 G2V 12.622 11.903 11.576 11.226
102740520 | LRa01 G2V 13.181 12.396 12.160 11.746
102614479 | LRa01 G3V 16.514 15.601 15.276 14.781
102600961 | LRa01 G8V 16.735 15.861 15.542 14.902
102604000 | LRa01 G8 'V 17.126 16.093 15.667 15.154
100854542 | LRcO1 K2V 13.027 12171 11.795 11.167
100555173 | LRcO1 K5V 13.823 12.394 11.819 10.962
101066816 | LRcO1 K5V 13.886 12.453 11.894 10.901
101092813 | LRcO1 K5V 13.497 12.032 11.429 10.765
101178248 | LRcO1 K5V 13.865 12.382 11.775 10.986
101291471 | LRcO1 K5V 13.956 12,502 11.862 11.050
101305676 | LRcO1 K5V 13.780 12.306 11.639 10.876
101368951 | LRcO1 K5V 13.744 12.407 12.011 11.092
101371760 | LRcO1 K5V 14.421 12,789 12,510 11.551
102790486 | LRa01 K8V 14.262 12,909 12.333 11.572
102574896 | LRa01l M1V 13.132 11.908 11.480 10.798
102584409 | LRa01 M1V 12.018 11.559 11.440 11.066
102586219 | LRa01 M1V 13.406 12.163 11.710 10.944
102620020 | LRa01 M1V 12.062 11.677 11.533 11.192
102636693 | LRa01 M1V 12.383 11.707 11.488 11.089
102657026 | LRa01 M1V 13.481 12.139 11.578 10.904
102662888 | LRa01l M1V 13.442 12.257 11.806 11.122
102708694 | LRa01 M1V 12.524 11.668 11.378 10.924
102709323 | LRa01 M1V 13.771  12.249 11.662 10.781
102727008 | LRa01 M1V 12.845 11.926 11.593 11.113
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Figura 5.1: Ejemplo de los efectos adversos producidos en el espectro de potencias de las curvas de luz debido
al muestreo de CoRoT correspondiente al campo de biusqueda de planetas. En negro se muestra el espectro de
potencias de la serie temporal de la estrella CoR0oT0102694749, mientras que en rojo se representa el obtenido
al sustituir la fotometria por la unidad (ventana observacional). Ndtense los picos discretos coincidentes en
frecuencia en ambos espectros. Se representa en ambos casos la densidad de potencia espectral (D.P.E.).

introduccion en el espectro de potencias de una senal espuria debida bésicamente a
la combinacién de las interrupciones con el muestreo de la senal. Este hecho se ilustra
en la Fig 5.1.

La forma que se ha encontrado mas efectiva y simple de superar este inconve-
niente es fijando un muestreo temporal de exactamente At = 32s y realizando una
interpolacién de las series temporales. Este procedimiento, por un lado, rellena los
huecos causados por la AAS y, por otro, elimina la irregularidad del muestreo debido
a efectos relativistas. El resultado de este proceso se puede también ver en la Fig 5.2.
Este procesado conlleva, ademas, una importante ventaja dado que permite calcular
los espectros de potencias empleando la FFT, que consume mucho menos tiempo de
célculo que el SWF (ver la Sec 4.2.3).

Una vez corregido este primer efecto, sale a relucir la senal producida por el propio
periodo orbital del satélite. Esta circunstancia es especialmente adversa debido a que
tanto la frecuencia fundamental asociada a ese periodo como sus armoénicos estan
presentes de forma manifiesta en la region de interés del espectro de potencias. En
particular, en el rango de frecuencias 5.6 x 107" Hz < v < 1.7 x 10~ Hz (de 10 min a
30min) donde se efectia el ajuste de la (Ec. 3.21) estd dominado por los arménicos
de la frecuencia fundamental de la drbita del satélite (véase la Fig 5.2). Este hecho
limita severamente las conclusiones que se puedan derivar de los resultados de los
ajustes.

5.2.3. Resultados

Para analizar los espectros de potencias se ha empleado la metodologia aplicada
ya en el Capitulo 4, es decir, el ajuste de una funcién potencial P(v) = Av® en dos
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CoRoT 102581085 (F6V)
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Figura 5.2: Espectro de potencias de la estrella CoRoT 102581085 obtenido tras corregir el muestreo interpo-
lando la serie temporal. En rojo se muestra el mismo espectro suavizado a través de promedios en intervalos
de frecuencia equiespaciados en logv. Los dos pares de lineas verticales azules delimitan las regiones de ajus-
te de una ley de potencias del tipo P(v) = AvB: zona correspondiente a supergranulacidn y regiones activas
y region donde se localizaria la granulacion; mientras que las verdes indican la frecuencia correspondiente a
la drbita del satélite y sus armdnicos (en linea punteada). En la parte inferior se muestra una ampliacion
de la zona del ajuste. Notese como en ella se encuentran muchos de los armdnicos de la frecuencia orbital.

regiones del espectro inspiradas principalmente en las observaciones del Sol y en los
resultados hallados usando las simulaciones numéricas fenomenolégicas implementa-
das y expuestas en el Capitulo 3.

Al tratarse de observaciones desde el espacio, sin ruido debido a la atmésfera
terrestre y con niveles de ruido en las series temporales suficientemente bajos, se
justifica un andlisis individual de cada una de las estrellas y no global como el que
se llevé a cabo cuando se trataba de caracterizar estrellas observadas desde Tierra
(véase la Sec 4.2 y la Sec 4.3).
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Las dos regiones que en las que se realiza el ajuste son: 5.6 x 1074 Hz < v <
1.7 x 1073 Hz (de 10 min a 30 min) en el Sol, regién de granulacién, y 1075 Hz < v <
107*Hz (de 3h a 28h) en el Sol, regién de supergranulacién y regiones activas. La
region de mayor frecuencia adolece de la presencia de los armoénicos de la frecuencia
orbital del satélite (véase la Fig 5.2), mientras que la de menor frecuencia, en cambio,
se encuentra a frecuencias menores que la de la frecuencia orbital fundamental, por
lo que, esta libre de efectos instrumentales relacionados con la érbita. El promedio
pesado con los errores de los ajustes del parametro B en funcién del tipo espectral
se indican en la Tabla 5.3, mientras que los resultados de los mismos realizados para
cada estrella se muestran en la Tabla 5.2.

En la Tabla 5.2, en la columna correspondiente a los pardmetros ajustados para
la supergranulacion y las regiones activas se observan algunos valores sensiblemente
mayores de | B| al compararlos con los de las demads estrellas del mismo tipo espectral.
Esto puede ser debido a un mayor grado de actividad magnética en forma de regiones
activas en comparacion con el resto.

En la Tabla 5.3 se observa que en la regiéon del espectro en la que dominarian los
fenémenos convectivos de tiempo de vida largo y los asociados a actividad magnética
(entre otros posibles efectos adicionales) se mide un aumento de B, en valor absoluto,
en estrellas que van del tipo espectral F al M. Las estrellas de tipo espectral A, en
las que no se espera conveccion en las capas externas, no siguen esta tendencia en la
muestra estudiada. La observada del tipo espectral F al M estaria en buen acuerdo
con las simulaciones realizadas de la supergranulacion y las regiones activas, segin
las cuales, a medida que el tiempo de vida de la supergranulaciéon aumenta, también
lo hace |B| en este rango de frecuencias (véase la Sec 3.5.3). Nétese también que
las estrellas catalogadas como de tipo espectral M lo han sido como tipo M1, muy
cercano al K. La catalogacion se ha tomado del sistema de informacién y base de
datos de CoRoT Exo-Dat (Deleuil et al., 2009), que se ocupa de la obtencién de
informacion de los objetos de interés, principalmente, de aquellos pertenecientes al
programa de busqueda de planetas. En parte, la clasificacién espectral que realiza
se basa en fotometria de banda ancha, por lo que existe cierta incertidumbre en su
determinacion. Esto puede explicar la pequena diferencia existente entre B promedio
obtenido para las estrellas de tipo K (B = —1.25+0.01) y M (B = —1.21 £ 0.03).
Ademas, las simulaciones numéricas desarrolladas en esta tesis también apuntan a
una cierta saturacion del parametro B cuando los tiempos de vida caracteristicos del
fenémeno convectivo son altos (véase la Fig 3.15).

Por contra, en el panel superior de la misma Tabla 5.3 se muestra como las pen-
dientes ajustadas en el rango de frecuencias correspondiente a la granulacion no siguen
una tendencia clara, estando todos los valores promedio obtenidos del ajuste entorno
a (Bgr) = —0.59 £ 0.04, es decir, valores muy parecidos entre ellos. Teniendo en
cuenta que en el rango de frecuencias de estos ajustes se encuentran presentes no
menos de seis armoénicos de la frecuencia orbital del satélite, no es de extranar que
las pendientes medidas para cada estrella (véase la Tabla 5.2) sean muy similares
ya que esta senal instrumental contribuye apreciablemente en esta zona del espectro
enmascarando el efecto (pequeno) encontrado en la Sec 4.2.
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Tabla 5.2: Ajustes de P(v) = AvB sobre estrellas del campo de bisqueda de planetas de CoRoT en dos
regiones del espectro de potencias: 107°Hz < v < 1074 Hz (Bsa/ra) ¥ 5.6 x 107*Hz < v < 1.7 x 1073 Hz
(Bgr). Se muestra el identificador de CoRoT, el tipo espectral y la clase de luminosidad, y el error 1o de

los ajustes del pardmetro B.

CoRoT id | TE CL | Bsa/ra o || Barn o

102604749 | A1V | -0.44 0.07 || -0.57 0.07
102747465 | A3V | -1.11  0.06 || -0.67 0.04
102697736 | A4V | -1.62 0.20 | -0.61 0.05
102721617 | A4V | -1.66  0.08 | -0.59 0.06
102731442 | A4V | -0.81  0.13 || -0.50 0.07
102741407 | A4V | -1.15  0.08 || -0.62 0.05
102747553 | A6V | -0.90 0.07 || -0.61 0.05
102759852 | A7V | -1.42  0.07 | -0.60 0.04
102609821 | A7V | -0.92  0.06 | -0.90 0.05
102770906 | A9V | -0.97  0.07 || -0.55 0.05
102655011 | F4V | -0.77  0.06 || -0.60 0.05
102581085 | F6 V | -1.01  0.06 | -0.59 0.06
102603174 | F6 V | -0.79  0.09 | -0.62 0.12
102718117 | F6 V | -0.80  0.10 || -0.56 0.11
102752345 | F6 V. | -0.68  0.09 || -0.65 0.06
102728377 | F7V | -0.73  0.06 || -0.59 0.05
102605693 | F8V | -1.21  0.06 | -0.65 0.06
102753350 | F8 V | -0.76  0.08 || -0.55 0.05
102773525 | F8V | -1.15  0.09 || -0.58 0.06
102780207 | F8V | -0.48  0.06 || -0.63 0.05
102784304 | GOV | -0.90 0.07 | -0.58 0.07
102790504 | GOV | -0.58  0.07 | -0.62 0.05
102794126 | GOV | -1.09  0.09 || -0.66 0.04
102649938 | G1V | -0.91  0.05 || -0.69 0.09
102775432 | G1V | -1.23  0.05 || -0.55 0.04
102699540 | G2V | -1.16  0.06 | -0.59 0.05
102740520 | G2V | -0.71  0.07 | -0.66 0.09
102614479 | G3V | -0.77  0.08 || -0.57 0.08
102600961 | G8 V | -0.48  0.29 || -0.55 0.06
102604000 | G8V | -0.14  0.16 || -0.54 0.07
100854542 | K2V | -0.69  0.09 || -0.54 0.05
100555173 | K5V | -1.68  0.10 || -0.58 0.04
101066816 | K5V | -0.81  0.07 || -0.58 0.07
101092813 | K5V | -1.59  0.10 || -0.46 0.05
101178248 | K5V | -1.92  0.13 || -0.48 0.05
101291471 | K5V | -1.43  0.12 || -0.56 0.04
101305676 | K5V | -1.56  0.11 || -0.61 0.07
101368951 | K5V | -1.19  0.11 || -0.56 0.06
101371760 | K5V | -1.33  0.10 || -0.51 0.06
102790486 | K8V | -1.26  0.08 | -0.59 0.05
102574896 | MLV | -1.46  0.12 || -0.61 0.07
102584409 | M1V | -0.82  0.10 || -0.64 0.07
102586219 | M1V | -0.79  0.08 | -0.61 0.05
102620020 | M1V | -1.65  0.06 | -0.65 0.05
102636693 | M1V | -0.55  0.07 | -0.63 0.05
102657026 | M1V | -2.11  0.12 || -0.56 0.06
102662888 | M1V | -1.42  0.08 || -0.60 0.05
102708694 | M1V | -0.80  0.08 || -0.68 0.07
102709323 | M1V | -2.03  0.10 | -0.61 0.07
102727008 | M1V | -1.01  0.08 | -0.56 0.05
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Tabla 5.3: Promedios pesados con los errores de los pardmetros B ajustados en dos regiones del espectro de
potencias correspondientes a curvas de luz del campo de busqueda de planetas de la mision CoRoT: de 3h
a 28h (Bsg/ra) ¥y de 10min a 30 min (Bgr). Arriba: valores en funcion del tipo espectral de las estrellas
(promedio pesado de ajustes individuales); se muestra el error del promedio pesado. Abajo: ajustes sobre
espectros de potencias normalizados promedio representativos de los distintos tipos espectrales y sus errores.

TE ndim. estrellas | < Bga/ra > o < Bgr > o
A 10 -1.05 0.01 -0.63 <0.01
F 10 -0.80 <0.01 -0.60 <0.01
G 10 -0.95 0.01 -0.60 <0.01
K 10 -1.25 0.01 -0.55 <0.01
M 10 -1.21 0.03 -0.61 <0.01
TE num. estrellas Bsa/ra o Bgr o
A4 4 -1.31 0.07 -0.57 0.05
F6 4 -0.90 0.05 -0.60 0.08
Gl G2 G3 5 -1.05 0.04 -0.62 0.07
Kb 8 -1.59 0.06 -0.53 0.04
M1 10 -1.55 0.04 -0.61 0.05

La supresion a posteriori de un ruido coherente de esta naturaleza es bastante
compleja y muy probablemente en el proceso que se elija para ello se eliminara parte
de la senal en estudio. En cualquier caso, se ha tratado de suprimir en lo posible esta
sefial. Dado que tres de los arménicos (la frecuencia fundamental y dos arménicos)
quedan fuera de la region del ajuste, se ha realizado un proceso iterativo consistente en
ajustar, empleando el SWF, las senodies correspondientes a los tres picos indicados
que posteriormente, se suprimen en el dominio de medida para calcular de nuevo
el espectro de potencias. Tras varias iteraciones, los tres picos debidos a la érbita
del satélite deben ser suprimidos. La idea es trabajar fuera del rango del ajuste,
minimizando de este modo cualquier pérdida de informacién intrinseca de la estrella,
y esperando que al eliminar los tres primeros armoénicos se atentien también los que
se encuentran en la region de frecuencias de estudio.

A la postre, el proceso se mostré eficaz para suprimir los tres primeros armaénicos,
pero dejé practicamente inalterado el espectro de potencias en la zona del ajuste y el
propio ajuste del parametro B. Véase el resultado de diez iteraciones en la Fig 5.3.

Adicionalmente, se han tomado los espectros de potencias de las estrellas selec-
cionadas con tipos espectrales A4 (cuatro estrellas), F6 (cuatro estrellas), G1, G2y
G3 (cinco estrellas), K5 (ocho estrellas) y M1 (diez estrellas). Se pretende obtener
espectros representativos de los tipos espectrales A, F, G y K y lo més centrados
posible (dentro de las cincuenta estrellas seleccionadas) en cada uno de ellos. Para tal
fin, antes de realizar el promediado, se ha normalizado cada espectro por el promedio
del la potencia a v > 12mHz. El resultado son los espectros que se muestran en la
Fig 5.4. En ella se aprecian claramente las frecuencias correspondientes al periodo
orbital del satélite CoRoT en v > 10~*Hz. Sobre estos espectros promedio se han
realizado ajustes de la funcién P(v) = AvP, en las mismas regiones mencionadas
anteriormente, obteniendo los resultados que se muestran en la parte inferior de la
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Figura 5.3: Resultado del proceso de filtrado de la frecuencia orbital del satélite CoRoT. En negro se muestra
el espectro de potencias original y en rojo el mismo suavizado a intervalos regulares de logv. Andlogamente,
en ocre aparece el espectro de potencias filtrado y en verde el mismo suavizado. Las lineas verticales azules
delimitan la zona de ajuste de la funcién P(v) = AvB en la regidn donde se espera encontrar serial de
granulacion. Los tres primeros picos debidos a la orbita del satélite se eliminan, pero los siguientes armonicos
(ya dentro del intervalo de ajuste) quedan prdcticamente inalterados.

Tabla 5.3. Los ajustes realizados sobre espectros promedio marcan la misma tenden-
cia obtenida al promediar los ajustes sobre los espectros de potencias de las estrellas
individuales y comentados mas arriba.

Cabe destacar que, a pesar de la presencia de esta frecuencia orbital que enmascara
sobremanera cualquier otro caracteristica de los espectros en esta regién (en la que
se espera senal de granulacién en las estrellas de tipo tardio) se aprecia una gran
similitud en la forma de la senial de base, precisamente a frecuencias mayores que la
frecuencia orbital. Esto puede ser un indicio de que no exitiria una gran dependencia
del tiempo de vida de la granulacion con el tipo espectral o, de existir, ésta es pequena.
De hecho, en los ajustes realizados en esta region de frecuencias (véase la parte inferior
derecha de la Tabla 5.3) se aprecia una cierta tendencia a aumentar | B| con lo tardio
del tipo espectral, pero con diferencias minimas que quedan dentro de los errores.

Los ajustes en la region de bajas frecuencias (parte inferior izquierda de la
Tabla 5.3) son de nuevo compatibles con un aumento de |B| del tipo espectral F
al M.

En la Fig 5.5 se han representado, a modo de resumen, las pendientes B (en
el plano logr — log P) halladas al ajustar la funcién P(v) = AvP sobre estrellas
catalogadas como de Secuencia Principal y de tipos espectrales cercanos al solar
(también se incluye el tipo espectral A) a partir de observaciones tanto desde Tierra
(STARE e INT/OGS) como desde el espacio (CoRoT). Se han separado los resultados
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Figura 5.4: Espectros de potencias normalizados promedio, obtenidos a partir de datos del satélite CoRoT,
representativos de cada tipo espectral, obtenidos al normalizar y promediar espectros de potencias de estrellas
de tipo espectral A4 (cuatro), F6 (cuatro), G1, G2y G3 (cinco), K5 (ocho) y M1 (diez). Nétese la frecuencia
debida a la drbita del satélite y sus armdnicos a partir de v = 10~ Hz.

obtenidos en el rango de frecuencias donde se espera senal de granulacién y aquél en
el que se espera supergranulacién y regiones activas. En ambos casos se ha indicado
los valores solares medidos a partir de datos de VIRGO/SPM.

Al comparar los valores ajustados de B para el rango de frecuencias de supergra-
nulacién y regiones activas, con los ajustes realizados en medidas desde Tierra, en la
Sec 4.2, estos tltimos son menores (en valor absoluto) para los tipos espectrales F a
M, lo que es principalmente debido a la presencia de un nivel de ruido muy superior
en el caso de las observaciones de STARE en comparacién con las de CoRoT. Si se
compara la pendiente medida a partir de datos de CoRoT para las estrellas de tipo
espectral G (B = —0.954+0.01) con las del Sol, de tipo espectral G2, (B ~ —1.17 con
baja actividad magnética y B ~ —1.52) en épocas de méxima actividad, se observa
que el valor encontrado es menor en valor absoluto. Al comparar los valores solares
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Figura 5.5: Resumen de medidas de B sobre datos de estrellas de Secuencia Principal de tipos espectrales
cercanos al solar. Se muestran los resultados de los ajustes obtenidos a partir de observaciones de STARE,
INT y OGS (ambos desde Tierra), y de CoRoT (desde el espacio); los obtenidos a partir de promedios de
espectros de potencias normalizados de CoRoT se muestran en linea punteada. Arriba: pardmetros B (del
ajuste de una funcién P(v) = AvP sobre los espectros de potencias) obtenidos en el rango de frecuencias
donde se espera senial de granulacion (GR). Abajo: Ajustes en la region de supergranulacion (SG) y regiones
activas (RA). Se indican también los valores promedio solares obtenidos a partir de los tres canales de
VIRGO/SPM; en el caso de SG/RA se ha diferenciado actividad magnética minima y mdzima.

con el parametro B medido sobre los espectros de potencias promedio de estrellas de
tipo espectral G1, G2y G3 (B = —1.0540.04), la diferencia es menor (véase la grafi-
ca inferior de la Fig 5.5). En todo caso, estas diferencias son, de nuevo, atribuibles
a la presencia de un nivel de ruido en el espectro de potencias de las observaciones
de CoRoT, que hace ligeramente menos pronunciadas las pendientes ajustadas. En
cualquier caso, se observa, en los datos de CoRoT, un aumento de |B| en estrellas de
Secuencia Principal del tipo espectral F al M que, a tenor de los resultados de las si-
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mulaciones (Capitulo 3) indicaria un tiempo de vida de la supergranulacién creciente
del tipo especral F' al M. Las simulaciones también indican que la actividad magnéti-
ca, cuya senal puede evidenciarse también en esta region del espectro, repercute en
un aumento de |B|.

En lo que respecta a la granulacién (grafica superior de la Fig 5.5), como ya se
ha mencionado, existe en los datos de CoRoT una senal espuria que afecta de forma
determinante los resultados en este rango de frecuencias. Las diferencias con la medida
sobre datos solares es mucho mayor en este caso que en la regiéon de supergranulacion
y regiones activas, mucho menos afectadas por ruido en lo que se refiere, sobre todo,
a los datos de CoRoT.

5.3. Futuras tareas a realizar

Después de las discusiones realizadas en esta tesis y, en particular, tras este es-
tudio preliminar de los datos de CoRoT, surgen numerosas nuevas lineas de trabajo.
Algunas de ellas se plantean a continuacion:

o Un estudio mas extenso en la zona de supergranulacion y regiones activas de-
beria intensificar o poner de manifiesto la tendencia encontrada. Aqui podrian
utilizarse un mayor nimero de estrellas; de hecho casi todas, ya que el muestreo
mayor (de At = 512s) estd por encima de las frecuencias de interés.

o El empleo de un procedimiento de limpieza de los arménicos mas sofisticado
podria aminorar este efecto adverso en la zona de granulacién en que no se ha
podido concluir nada aqui.

o Utilizando las pocas estrellas observadas en el detector de Astrosismologia, unas
veinte, con una fotometria de casi dos érdenes de magnitud mayor que en el pro-
grama de busqueda de planetas, podria indicar las tendencias existentes en la
zona de granulacion.

o La informacién que se puede extraer con datos de este tipo que proporcionan y
proporcionaran los satélites espaciales CoRoT y Kepler puede ser muy relevante,
haciendo que este tipo de estudios sean de gran interés.






Conclusiones finales

e exponen a continuacion las principales conclusiones que de esta tesis se derivan.

El trabajo realizado tiene tres vertientes diferenciadas: en primer lugar el anélisis
de la senal de fondo solar; en segundo lugar la implementacién de un modelo que
nos permite realizar simulaciones numéricas de la irradiancia solar integrada sobre el
disco, asi como de otras estrellas de tipo espectral cercano; y por tltimo, el estudio
observacional de la senal andloga en otras estrellas a partir de observaciones desde
Tierra y desde el espacio.

Senal solar:

o Se ha empleado el llamado modelo de Harvey para ajustar la senal de fondo
del espectro de potencias de la irradiancia solar integrada sobre el
disco a partir de datos procedentes del experimento VIRGO/SPM, a bordo de
la mision espacial SoOHO.

o Las principales componentes identificadas han sido, la oscilacién fotosférica (pe-
riédica), y la granulacién y las regiones activas (no periddicas). La importancia
de la componente ajustada correspondiente a la supergranulacion ha resultado
ser débil y, por lo tanto, un modelo con granulacion y manchas solares parece
ser suficiente como para reproducir la forma de la senal de fondo del espectro
de potencias solar.

o Ademas, se ha encontrado mecesario introducir una nueva compo-
nente no periddica con tiempos de vida media de Tgrz = 1 min. Se
ha comprobado la idoneidad de su introduccion aplicando el llamado test de
Fisher. Esta componente extra se asocia, por proximidad del tiempo de vida
del fenémeno y por las observaciones de series temporales de alta resolucién
espacial existentes, a otra escala de granulacién. Con anterioridad Harvey et
al. (1993) relaciond este patrén con la evolucién temporal no periddica de los
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puntos brillantes cromosféricos; aqui, al tratarse de una senal fotosférica,
se tdentifica como una nueva escala de granulacion. Ambos fenémenos
pueden estar relacionados causalmente: los puntos brillantes en los bordes de
los granulos (vinculados con agrupaciones de campo magnético) visibles en la
fotosfera en observaciones de alta resolucién espacial podrian estar relacionados
con los puntos brillantes cromosféricos.

o Se han comparado los espectros de potencias de base solar (entendidos como los
espectros de potencias sin considerar los modos p) en el méximo y en el minimo
de actividad, encontrandose que la senial debida a la granulacién varia den-
tro de los errores observacionales; las potencias ajustadas son sistematicamente
mayores durante el minimo, lo que refrendaria algunos indicios relativamente
recientes en el mismo sentido. La mayor diferencia proviene de la componente
de regiones activas.

o Se ha analizado cudles son las principales diferencias observadas entre la
senal de base del espectro de potencias de fluctuaciones de irradiancia y
de velocidad, determinando que asi como en el espectro de potencias de las
de velocidad se detecta inequivocamente el patron mesogranular, en el de
las de irradiancia éste estd claramente ausente. El patron supergranu-
lar parece también tener mucha mayor significancia en la senal de velocidad que
en la de irradiancia, por lo menos, a nivel fotosférico.

Simulacién numérica:

o Se ha desarrollado una herramienta que permite realizar simulaciones numéricas
fenomenoldgicas de series temporales de la irradiancia solar integrada sobre el
disco. Se han empleado las observaciones existentes concernientes a los distintos
patrones observados en la fotosfera solar para modelar y parametrizar su influen-
cia en la irradiancia solar integrada. El modelo reproduce satisfactoriamente la
senal observada por VIRGO/SPM, asi como el espectro de potencias asociado.
Las distintas realizaciones del modelo permiten mejorar la comprensién de las
distintas trazas presentes en la senal de base del espectro de potencias solar.

o Adicionalmente, el modelo puede reconstruir el espectro de potencias de otras
estrellas de tipos espectrales cercanos al solar. También permite relacionar las
pendientes en ciertas regiones clave del espectro de potencias con los tiempos de
vida media en las zonas de conveccion estelar. Para Tgr se ha demostrado
que la pendiente (en valor absoluto) del espectro de potencias crece
a medida que lo hace el tiempo de vida media, como cabria esperar en
estrellas que van del tipo espectral F a M.
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Senal estelar:

o La tesis constituye una nueva aprorimacion observacional para el
estudio de la conveccion en estrellas de Secuencia Principal por me-
dio de los espectro de potencias de sus series temporales fotométri-
cas. En este sentido, se han estudiado dos campos de estrellas, uno observado
por STARE durante unas 54 noches y el otro con la OGS y el INT (un méximo
de 19noches). Se trata de observaciones con una relacién senal a ruido pobre.
Se han confeccionado espectros de potencias promedio representativos de cada
tipo espectral para cada campo, y se han ajustado pendientes al resultado en la
region donde en el Sol se observa la potencia debida a la granulacién.

o En el primer caso, se ha detectado una tendencia de la pendiente a
ser mds pronunciada a medida que el tipo espectral es mads tardio;
es decir, que el valor absoluto de la pendiente (en el plano log P — logv)
aumenta de F a K (incluso M). En el segundo caso, analizando un menor
nimero de estrellas durante menos tiempo, pero empleando telescopios de mayor
apertura, no se observa tal tendencia de forma clara, aunque si parcialmente,
stendo mds acusada la pendiente del tipo espectral G al M.

o Se han analizado dos estrellas particulares de las que se tienen observaciones
desde el espacio: el Sol y Procyon A (observada por WIRE y MOST desde el
espacio). Las pendientes medidas en las estrellas de tipo espectral G no coin-
ciden con las medidas a partir de datos del Sol (de tipo espectral G2V) de
VIRGO/SPM, de forma similar a como las medidas sobre Procyon A (cuyo
tipo espectral es F5 IV-V) no lo hacen con las de conjuntos de estrellas de tipo
espectral F. En la region de frecuencias altas (donde se localizaria la potencia de-
bida a la granulacién), las diferencias se atribuyen a la presencia de ruido plano
debido tanto a la fotometria como a la influencia de la turbulencia atmosférica
terrestre (en forma de centelleo) en las series temporales tomadas desde Tierra.

o A partir de las mediciones realizadas por Kjeldsen et al. (1999) de la pendien-
te del espectro de potencias de la estrella a Cen A (estrella de tipo espectral
G2V, como el Sol) y, haciendo uso de las simulaciones de granulacién desarro-
lladas aqui, se estima que el tiempo de vida media de la granulacion
en o Cen A es stmilar o ligeramente inferior al medido en el Sol:
Tagr = 240s.

o Se ha empleado el modelo de simulaciones numéricas de la fluctuaciones de irra-
diancia para obtener una realizaciéon de la granulacion que concuerde con el
espectro de potencias obtenido a través de la serie temporal de 2007 de MOST
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de la estrella de tipo espectral F5 IV-V Procyon A. De la simulaciones
se desprende que el tiempo de vida de su patron de granulacion es
120s < 7gr < 240s y su amplitud rms en el dominio temporal se
estima en Agr = 230 ppm, unas diez veces superior a la medida para la
granulacion solar.

Se ha realizado un estudio preliminar de los datos de CoRoT, encontrando
que en el rango de frecuencias correspondiente a supergranulacion y
regiones activas, el valor absoluto de la pendiente de los espectros de
potencias crece del tipo espectral F al M. No se ha podido concluir nada
en lo que respecta a granulacion, ya que la frecuencia orbital del satélite y sus
armoénicos enmascaran cualquier tendencia, que podria ademas, ser pequena.



El Telescopio Astrosismico-Fotométrico

(TELAST)

n el transcurso del presente trabajo, dada la dificultad de conseguir tiempo de

telescopio para campanas de la duracién requerida para este tipo de estudio,
se estimo oportuno dedicar un esfuerzo adicional para poner en marcha un sistema
mas modesto que los telescopios ofertados, pero con disponibilidad total para nuestro
grupo: el Telescopio Astrosismico-Fotométrico (TELAST). Se trataba de un telescopio
de tipo aficionado de unos 30.5c¢m de apertura junto con un CCD y un juego de
filtros anchos. Se realizaron varias campanas dedicadas, tanto a la puesta a punto del
instrumento, como para la adquisicion de datos. A la postre, la montura del telescopio
resultd tener un defecto que limitaba de forma severa las prestaciones del sistema y
se descart6 su uso. Actualmente TELAST dispone de una nueva montura y de un
nuevo CCD y se emplea para el seguimiento de transitos de planetas detectados fuera
del sistema solar.

A.1. Caracteristicas del sistema TELAST

Como ya se ha mencionado, el proyecto TELAST surgié de la necesidad de dis-
poner de observaciones largas (del orden de semanas) para el objetivo de esta tesis,
la deteccion y caracterizacion de la senal convectiva solar. Esta estimacién de la du-
racion de las campanas surge del analisis de observaciones del Sol que indican que
existe senial de este tipo dominando a frecuencias bajas (ver Cap.2). En este sentido,
la concesion de este niimero tan alto de noches por parte de los comités de asignacion
de tiempo no era sencilla, lo que motivo la idea de trabajar en un sistema modesto
con disponibilidad total por parte del grupo.

TELAST fue impulsado por el Prof. Teodoro Roca Cortés y llevado a término
por Rosa Maria Dominguez Quintero y el autor; contando con la ayuda del Taller
de Mecéanica, el equipo de Mantenimiento del Observatorio del Teide y los Servicios
Informaticos Comunes del IAC. Se ubico en el OT, cerca de la Piramide de Van der
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Figura A.1: El sistema TELAST, en su ubicacion y con su cerramiento original dentro del OT.

Raay (Laboratorio Solar), en el antiguo emplazamiento de un instrumento en des-
uso que consistia en fotometros multicanal para el estudio de las oscilaciones solares:
Solar Luminosity Oscillation Experiment (SLOE). Se empled, en primera instancia,
el cerramiento existente, aunque hubo que realizar alguna modificaciéon sobre el mis-
mo para poder dar cabida al sistema (ver Fig. A.1). A continuacién se resumen las
principales caracteristicas del sistema TELAST:

o Telescopio modelo MEADE LX200GPS con diseno éptico de tipo Schmidt-
Cassegrain de 12 pulgadas (30.5 cm) de apertura, /10, con montura de horquilla
y dispositivo microenfocador para un enfoque automatico.

o Detector Santa Barbara Instrument Group (SBIG) ST-9XE un CCD para cien-
cia y otro para autoguiado:

- CCD de ciencia Kodak Enhanced KAF-0261E (Clase 1).

- CCD de autoguiado Tezxas Instruments modelo TC-237.

- Matriz de 512 x 512 pix? cuyas dimensiones son 10.2 x 10.2 mm?.
- Tamano de pixel: 20 x 20 pm.

- Corriente de oscuridad igual a 10e~ pix 's~' a T = 0°C.

- Campo de visién con el sistema de 6ptica adaptativa AO-7: 11’ x 11’ (escala
de pixel igual a 1.3” pix ).

- Refrigeracion: ventilador activo termoeléctrico monoetapa.
- Tiempo de exposicién de 0.11s a 3600s, con una resoluciéon de 10 ms.
- Ganancia A/D: 2.8e~ ADU.

- Ruido de lectura rms: 13e™.



Al Caracteristicas del sistema TELAST 139

100

0
(@]

N o
(@] (@]
T T T ‘ T T T ‘ T T T ‘ T T T ‘ T T T

transmision (%)

N
(@]

(@]

200 400 600 800 1000 1200
A (nm)

Figura A.2: Sistema de filtros original de TELAST a partir de las medidas de transmisién realizadas por
Rasilla Pinieiro (2004).

- Tiempo total de adquisicién (digitalizacién y descarga) a través de la in-
terfase USB inferior a 1s

o Rueda de filtros CFW9 de SBIG con capacidad para 5 filtros. Se dispone de un
juego de filtros de tipo Johnson (Rasilla Pineiro, 2004) (véase la Fig. A.2).

o Sistema de 6ptica adaptativa SBIG AO-7 consistente en un espejo plano para
correcciones rapidas de tip-tilt con una frecuencia maxima de 40 Hz. En las
especificaciones se indica que este mecanismo es capaz de reducir o eliminar los
efectos atmosféricos locales y de bajo orden.

Los distintos mecanismos que componian el sistema (la montura, el CCD, la rueda
de filtros, el microenfocador, etc.) eran controlables por software, lo que permitié un
alto nivel de automatizacién. Se adquirié un paquete de software para el control del
CCD y del telescopio, aunque en ocasiones resulté insuficiente para el tipo de obser-
vaciones que se querian realizar, por lo que se implementaron programas en lenguaje
gBasic que permitian la comunicacion entre el PC y el telescopio y vscritps de Win-
dows para demas funciones. Para cada una de las distintas campanas realizadas se
implementaron los scripts necesarios que consistian, en todo los casos, en la adquisi-
ci6én de series temporales relativamente rapidas (muestreo del orden de 1 min o menos)
y, generalmente, de un mismo campo. Como muestra, se disenaron scripts especificos
que al alba y al atardecer, de forma totalmente automatica, implementaban la toma
de flat fields en los distintos filtros y también de bias. Otro script se encargaba, al
final de la noche de observacion, de aparcar el telescopio en la posicién adecuada
para cerrar. En el momento de maxima automatizacién, las tinicas operaciones ine-
vitables consistian en cubrir el tubo éptico y mover el cerramiento para guardar el
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sistema y, al no tener monitorizadas las condiciones meteorolégicas, tampoco se pudo
automatizar el aparcado por condiciones adversas.

A.2. Campana para la observacién del ciimulo abierto NGC7039

En agosto de 2004 se abordé la observacion rutinaria a lo largo de un mes del
cumulo abierto NGC7039 con el sistema TELAST. El objetivo era aplicar un analisis
andlogo al realizado sobre datos de STARE (ver Sec. 4.2). El ctimulo en cuestién es
de interés pues la clasificacién espectral realizada empleando el catdlogo de 2MASS
(que se detalla en la Sec. 4.2.1) indicaba que el contenido espectral del ciimulo con-
siste, basicamente, en estrellas de Secuencia Principal de tipos espectrales A y F,
con algunas B y G. En este sentido resultaba interesante comparar los espectros de
potencias de las estrellas F', que se espera que presenten una capa externa convectiva,
con los de las de tipo A, que se espera que carezcan de ella (ver Sec. 1.3).

Al terminar la campana se obtuvieron 27 noches de datos sin emplear filtros, con
una cadencia promedio, cada noche, de 26s. El tiempo de exposicién por imagen
fue de 20s. Las observaciones se realizaron empleando el espejo de 6ptica adaptativa
AO-7 para llevar a cabo el autoguiado (los movimientos de tip-tilt pueden emplearse
para este fin).

Posteriormente se realizé la fotometria a 65 estrellas con magnitudes J compren-
didas entre 9 y 14, aunque sé6lo 43 de ellas fueron clasificadas a través del método
antedicho. La fotometria de apertura se llevo a cabo empleando el software desarrolla-
do en el transcurso de la tesis y descrito en detalle en la Sec. 4.3.1. Las observaciones
se realizaron en foco (o cerca de él) dadas las magnitudes de los objetos y la necesidad
de emplear el sistema de autoguiado). Finalmente se seleccionaron 14 estrellas de tipo
espectral A y 27 de tipo espectral F.

Con anterioridad a esta campana se habian detectado saltos en el seguimiento de
la montura del telescopio cuando los tiempos de integracion alcanzaban alrededor de
108, por esta razon se decidié aplicar el autoguiado, pues un tiempo de integracién
de 20s sin el mismo causaba una imagen con los objetos movidos. El sistema AO-7
parecia lo suficientemente rapido como para mitigar este defecto de la montura.

Una vez calculados los espectros de potencias representativos de cada tipo es-
pectral, A y F (ver la Sec. 4.2), se evidencié la existencia en ambos de una fuerte
componente instrumental en los mismos: una senal con un periodo bien definido de
unos 8 min que se mostraba en forma de pico en los espectros de potencias (véase
la parte izquierda de la Fig. A.3). Se recuperaron, entonces, observaciones anteriores
para averiguar el origen de esta senal y se encontré que era inherente al seguimiento
de la montura desde el primer dia de uso. En el grafico de la derecha de la Fig. A.3
se muestra la posiciéon de un objeto (x,y) dentro del CCD durante una noche de
observaciéon y se aprecian con claridad los saltos en ascension recta.

Una senal instrumental de esta naturaleza con tanta potencia no se planteé fil-
trarla, ya que se encontraba justo en el rango de interés, con el consiguiente riesgo
de eliminar senal relevante.
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Figura A.3: Izquierda: Espectros de potencias, promediados cada noche y normalizados, representativos de
14 estrellas de tipo espectral A (en azul) y 27 de tipo espectral F (en verde) pertenecientes al cimulo abierto
NGC7039 y observadas con el sistema TELAST, fruto de 27 noches de observacion. Se aprecia claramente,
en ambos casos, un pico (indicado en rojo) a una frecuencia correspondiente a un periodo de unos 8 min de
origen instrumental; en concreto, del movimiento de seguimiento de la montura. Derecha: Posicidn (z,y),
dentro del CCD, de un objeto observado por TELAST durante una noche de observacion con el sequimiento
de la montura en funcionamiento (sin autoguiado). Puede observarse el movimiento periddico de, aproxima-
damente 8 min, que tiene lugar en el eje de ascension recta.

El siguiente paso, fue encargar una nueva montura mas robusta y con mejores

prestaciones y, al menos en lo que se refiere a este trabajo, se abandono la posibilidad
del uso de TELAST.

A.3. Situacién actual del sistema

Una vez adquirida la montura nueva se volvié a trabajar en el nuevo sistema
TELAST, que sufrié algunas modificaciones importantes. Las principales son las que
se citan a continuacién (José Manuel Almenara, comunicacién privada):

o Se diseno y se encargd la construccion de un nuevo cerramiento; en este caso,
mecanizado y susceptible de ser automatizado.

o Lleg6 la nueva montura mas robusta, manufacturada en Japén: modelo Vixen
Gaiax.

o Se adquirié también un nuevo detector: CCD STL-1001E!, de 1024 x 1024, que
posee un CCD independiente para autoguiado. La escala de pixel que se obtiene
con el sistema 6ptico mas detector es de 1.7” pix ' dando un campo de visién

total de unos 29’, sensiblemente mayor que el proporcionado por la antigua
CCD.

"http://www.sbig.com/large_format/1001E_specs.htm y
http://www.sbig.com/sbugifs/st100leqe.gif
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Figura A.4: Figura extraida de O’Donovan et al. (2006) donde se muestra el flujo relativo del sistema
TrES-2 en funcion del tiempo, referido al centro del trdnsito. La curva obtenida por TELAST con el filtro
R estd indicada en la figura.

o Junto con el nuevo detector se obtuvo un juego de filtros de 2 pulgadas para el
detector.

El uso que se le ha dado al telescopio ha cambiado bastante. En la actualidad,
aprovechando su total disponibilidad, TELAST se emplea, principalmente, para se-
guimiento de los candidatos a planetas extrasolares del STARE. También se ha usado
para mediciones puntuales de color o para actualizar las efemérides de ciertos objetos.

La frecuencia de observacién desde que se instald el nuevo sistema consiste en
campanas de unas pocas noches (de uno a cuatro, aproximadamente) habiendo, en
promedio, una al mes en los tultimos anos.

Aunque lejos de su objetivo original, cabe destacar los resultados que han sido
proporcionados, en los tltimos tiempos, por TELAST. El sistema ha sido empleado
para confirmar dos transitos planetarios extrasolares: descubrimiento por parte del
Trans-atlantic Eroplanet Survey? (TrES) de TrES-2 (O’Donovan et al., 2006) (ver
Fig. A.4) y el descubrimiento de los transitos de un planeta detectado por velocidad;
hasta ahora, el planeta con transitos de mayor periodo orbital, 21.2dias y mayor
excentricidad, 0.67 (Barbieri et al., 2007).

2http://www.astro.caltech.edu/~ftod/tres/tres.html#intro
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Listas de estrellas

n este apéndice se detallan las estrellas que han sido objeto de estudio, desde

Tierra, en esta tesis . En concreto se trata de las correspondientes a las observa-
ciones del campo Her0, realizadas por el proyecto STARE, y las llevadas a cabo con
telescopios de 1m y 2.54 m del campo 3KFG. Como se ha descrito en la Sec. 4.2.1,
se ha efectuado una estimacion del tipo espectral de cada estrella cotejando la foto-
metria de las fuentes de 2MASS. Se desglosa aqui el resultado obtenido para cada
objeto.

Tabla B.1: Lista de estrellas del campo Her0, observado con STARE. Se muestra la denominacion
de la estrella en el catdlogo de 2MASS, la clasificacion espectral realizada a partir del color J-K de
2MASS, y la magnitud R medida por STARE.

2MASS tipo esp. | R 2MASS tipo esp. | R
16470192+4523409 | A5/A7 | 10.1 | 164917064+4632130 | G4/G6 | 11.7
16521603+4436121 | A5/A7 | 11.6 || 16555526+4643148 | G4/G6 | 11.3
16520219+4849203 | A5/A7 | 10.9 | 16520307+4428560 | G4/G6 | 11.7
17054743+4606249 | A2/A5 | 11.2 || 17043309+4533035 | G2/G4 | 11.4
16593082+4430072 | G4/G6 | 11.2
16381771+4654343 | F5/F7 9.9 || 16461465+4441416 | G4/G6 | 11.6
17041659+4444428 | F5/F7 9.5 || 163417004+4601519 | G2/G4 | 11.9
16535281+4527552 | F5/F7 | 10.2 || 16373007+4447368 | G4/G6 | 11.7
16584452+4453343 | F5/F7 | 10.2 || 16513537+4530534 | G4/G6 | 11.8
16411532+4334546 | F5/F7 9.8 || 16352295+4552061 | G2/G4 | 12.0
16352020+4646074 | F2/F5 | 10.0 | 16453359+4631216 | G4/G6 | 11.8
16483233+4604324 | F5/F7 | 10.3 | 16434388+4454228 | G4/G6 | 11.9
16482277+4303390 | F2/F5 | 104 | 17022451+4429156 | G2/G4 | 11.7
16505524+4708377 | F5/F7 | 10.3 | 16464031+4634166 | G4/G6 | 11.9
16474556+4634479 | F2/F5 | 104

Continta en la siguiente péagina.
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Tabla B.1 Proviene de la pagina anterior.

2MASS tipo esp. | R 2MASS tipoesp. | R

16585265+4607086 | F5/F7 | 10.4 | 16500770+4359210 | K2/K4 9.9
17054358+4559074 | F5/F7 9.9 || 16445205+4346053 | K2/K4 | 10.0
17035763+4706259 | F5/F7 9.9 || 16452754+4724201 | K2/K4 9.8
16355912+4527277 | F5/F7 | 10.3 | 16524763+4538326 | K2/K4 | 10.2
16530248+44022838 | F5/F7 | 10.2 || 16405222+4512589 | K2/K4 | 10.2
16412700+4436122 | F2/F5 | 104 | 16441231+4622456 | K2/K4 | 10.1
16495217+4455546 | F5/F7 | 10.6 || 16585114+4615476 | K2/K4 9.9
16540761+4452387 | F5/F7 | 10.5 || 16375816+4531577 | K2/K4 | 10.1
16545419+4559318 | F5/F7 | 10.6 | 16403131+4650595 | K2/K4 | 10.3
16385629+4544530 | F2/F5 | 10.7 | 16442562+4326502 | K4/K5 9.9
16533891+4614024 | F2/F5 | 10.7 || 16411079+4717091 | K2/K4 9.9
16574237+4808282 | F5/F7 | 10.3 | 16491238+4310175 | K2/K4 | 10.2
16495326+4719003 | F5/F7 | 104 | 16534488+4620124 | K2/K4 | 10.2
16392001+4423298 | F2/F5 | 10.6 | 16552049+4729165 | K2/K4 | 10.0
16405883+4558342 | F2/F5 | 10.6 | 16512196+4501198 | K4/K5 | 10.1
17030205+4718097 | F5/F7 | 10.1 | 16344146+4600034 | K2/K4 | 10.2
16363122+4537047 | F2/F5 | 10.7 | 16411659+4416056 | K5/K7 | 10.1
16533609+4406043 | F2/F5 | 10.9 | 16554828+4739261 | K4/K5 | 10.2
16585614+4625258 | F5/F7 | 10.6 | 16374294+4617180 | K2/K4 | 10.5
16553058+4833397 | F5/F7 | 10.2 | 16404078+4604305 | K2/K4 | 10.5
16435748+4657572 | F2/F5 | 10.9 | 16395255+4508439 | K5/K7 | 10.5
16520181+4743054 | F5/F7 | 10.6 | 16565503+4624037 | K2/K4 | 10.4
17020063+4444324 | F5/F7 | 10.9 | 17025425+4642392 | K4/K5 9.6
16544296+4631364 | F2/F5 | 10.6 || 17013058+4638177 | K2/K4 | 10.1
16373475+4610200 | F5/F7 | 10.7 || 16534458+4446398 | K2/K4 | 10.5
16584593+4646081 | F2/F5 | 10.8 | 16343666+4556578 | K2/K4 | 10.6
16523414+4626517 | F5/F7 | 11.0 | 16373000+4632356 | K2/K4 | 10.5
16413812+4428256 | F2/F5 | 10.7 || 16441145+4746535 | K5/K7 | 10.5
16410057+4544248 | F5/F7 | 10.9 | 16471173+4719068 | K2/K4 | 10.3
16585615+4708155 | F5/F7 | 10.7 | 16462915+4759150 | K2/K4 | 10.1
16575227+4657391 | F5/F7 | 10.6 | 16441860+4626554 | K2/K4 | 10.5
16505195+4506578 | F2/F5 | 10.8 || 16583715+4435219 | K2/K4 | 10.7
16534351+4449591 | F2/F5 | 11.1 | 16371825+4659383 | K2/K4 | 10.2
17032917+4648508 | F2/F5 | 10.7 | 16452949+4425387 | K2/K4 | 10.5
16583819+4507127 | F5/F7 | 10.8 | 16483250+4456518 | K2/K4 | 10.8
16521515+4729579 | F2/F5 | 10.6 | 16513139+4550180 | K5/K7 | 10.9
16401810+4811470 | F5/F7 | 10.9 | 16540348+4354491 | K2/K4 | 10.6
16521856+4534445 | F2/F5 | 11.1 || 16414288+4539179 | K2/K4 | 10.9
16575845+4749344 | F2/F5 | 10.8 | 16414903+4633589 | K2/K4 | 10.9
16430200+4734507 | F5/F7 | 10.4 || 16480195+4454032 | K4/K5 | 10.8

Continta en la siguiente pagina.
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Tabla B.1 Proviene de la pagina anterior.

2MASS tipoesp. | R 2MASS tipoesp. | R
16530003+4404038 | F5/F7 | 11.0 || 17013979+4604057 | K4/K5 | 10.8
16391929+4547594 | F5/F7 | 11.1 || 170238214+4557553 | K2/K4 | 10.7
16503092+4650261 | F2/F5 | 11.3 | 16385949+4437125 | K2/K4 | 10.9
16394534+4526105 | F5/F7 | 11.0 || 16592368+-4653537 | K2/K4 | 10.7
16402394+4454241 | F5/F7 | 11.1 | 16542981+4435343 | K4/K5 | 10.9
16440620+4807028 | F2/F5 | 11.1 | 17061309+4623044 | K4/K5 | 10.5
17004070+4705559 | F5/F7 | 11.1 | 17023204+4555180 | K2/K4 | 10.5
16404587+4613279 | F5/F7 | 11.3 | 16590259+4524148 | K5/K7 | 11.1
16471346+4759016 | F5/F7 | 11.1 || 163921514+4626599 | K2/K4 | 11.0
16464142+4424340 | F5/F7 | 11.2 | 170052404+4718190 | K5/K7 | 10.7
17011807+4612024 | F2/F5 | 11.2 || 17050936+4557095 | K2/K4 | 10.9
17022724+4658338 | F2/F5 | 11.2 | 17040559+4616474 | K4/K5 | 10.7
16454236+4533456 | F2/F5 | 11.1 | 16481158+4829401 | K2/K4 | 10.7
16463401+4817523 | F5/F7 | 11.2 | 16542543+4433252 | K2/K4 | 11.0
17022687+4710594 | F5/F7 | 11.1 | 16514820+4426052 | K2/K4 | 11.0

16460573+4649361 | K2/K4 | 11.0
16530122+4559288 | G2/G4 | 10.0 | 17041147+4614596 | K2/K4 | 10.8
164213744+4705557 | G4/G6 | 9.7 || 163954414+4557164 | K2/K4 | 11.1
16391042+4611012 | G4/G6 | 10.2 || 164048524+4549460 | K2/K4 | 11.2
16452347+4521430 | G4/G6 | 10.0 || 16382784+4641309 | K2/K4 | 11.4
16450493+4652338 | G4/G6 | 10.6 || 16521489+4728536 | K4/K5 | 11.0
16323468+4620468 | G2/G4 | 10.5 | 16500307+4812436 | K4/K5 | 11.0
16462864+4759238 | G4/G6 | 10.1 | 16355104+4445513 | K2/K4 | 11.2
16464787+4537523 | G4/G6 | 10.6 | 17002753+4720580 | K4/K5 | 11.0
16401702+4521130 | G4/G6 | 10.7 | 16464936+4347224 | K2/K4 | 11.2
16523781+4328164 | G4/G6 | 10.8 || 16380605+4457564 | K2/K4 | 11.2
16454987+4706399 | G2/G4 | 10.8 || 164840554+4823165 | K5/K7 | 11.1
16495693+4713092 | G4/G6 | 10.9 || 17041737+4531125 | K2/K4 | 10.9
16453275+4320109 | G4/G6 | 10.6 || 170133014+4645356 | K5/K7 | 11.2
16545935+4715490 | G4/G6 | 10.5
16450481+4619014 | G4/G6 | 11.1 | 16553547+4332563 | M4/M9 | 9.6
16371276+4549507 | G2/G4 | 11.1 | 16520784+4803004 | M4/M9 | 9.6
16595924+4455236 | G4/G6 | 11.1 | 16461749+4351254 | M4/M9 | 9.9
16415467+4513171 | G4/G6 | 10.9 | 17010589+4541347 | M4/M9 | 10.1
16463433+4758423 | G4/G6 | 10.4 || 16574939+4533244 | M4/M9 | 10.1
16460094+4847346 | G4/G6 | 10.8 || 16433860+4513430 | M4/M9 | 10.3
16401252+4358337 | G2/G4 | 11.1 | 16363212+4712314 | M4/M9 | 10.3
16530658+4551336 | G4/G6 | 11.2 || 16565895+4824533 | M4/M9 | 9.5
16503913+4611529 | G4/G6 | 11.3 | 16424248+4834136 | M4/M9 | 10.2
16362531+4502514 | G2/G4 | 11.3 || 16580507+4549204 | M4/M9 | 10.4
Continta en la siguiente pagina.
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Tabla B.1 Proviene de la pagina anterior.

2MASS tipo esp. | R 2MASS tipoesp. | R

16533968+4615588 | G4/G6 | 11.3 | 16393251+4611429 | M4/M9 | 10.5
16363308+4605228 | G4/G6 | 11.2 | 17054656+4702093 | M4/M9 | 9.9
16461661+4336234 | G4/G6 | 11.5 | 16425893+4540502 | M4/M9 | 10.8
16435198+4313067 | G2/G4 | 11.4 | 16481416+4330250 | M4/M9 | 10.9
16434831+4435548 | G4/G6 | 11.3 || 16525146+4331200 | M4/M9 | 11.0
16363734+4700284 | G4/G6 | 11.4 || 16505246+4352309 | M4/M9 | 10.7
16540220+4736571 | G2/G4 | 11.3 || 16563925+4546461 | M4/M9 | 10.9
16410941+4530133 | G4/G6 | 11.3 || 16550900+4320167 | M4/M9 | 11.3
16514385+4521592 | G4/G6 | 11.4 | 16504304+4649061 | M4/M9 | 11.0
16491137+4434115 | G4/G6 | 11.4 | 16430131+4823392 | M4/M9 | 11.0
16472976+4524505 | G2/G4 | 11.8 | 16584227+4437000 | M4/M9 | 11.5
16402934+4639568 | G2/G4 | 11.7 | 16374281+4653178 | M4/M9 | 11.6
16342690+4622128 | G4/G6 | 11.7 || 16385958+4608315 | M4/M9 | 114
16471525+4849149 | G4/G6 | 11.1 || 16490012+4558590 | M4/M9 | 11.8
16400743+4706034 | G4/G6 | 11.7 || 16523632+4632093 | M4/M9 | 11.7
16425998+4445383 | G2/G4 | 11.6 | 16421566+4351160 | M4/M9 | 11.6
16390283+4517403 | G4/G6 | 11.8 || 16562547+4528175 | M4/M9 | 11.6
16412294+4414338 | G4/G6 | 11.6 | 16511385+4604292 | M4/M9 | 11.6
16484726+4323374 | G4/G6 | 11.7 | 17010088+4457265 | M4/M9 | 12.0
17053531+4631599 | G2/G4 | 11.2
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Tabla B.2: Estrellas observadas desde Tierra con la OGS y el INT, pertenecientes al campo denominado
3KFG. Se muestra el nombre en el catdlogo de 2MASS, el identificador empleado aqui, la clasificacion
espectral obtenida a partir de los colores J y Ks de 2MASS y las magnitudes J, H, K (las tres de 2MASS)
y la magnitud instrumental.

2MASS ‘ id ‘ tipo espectral ‘ J ‘ H ‘ Ks ‘ Minst
14524282+3227048 | Ff F2/F5 7.606 | 7.391 | 7.342 | 14.8
14524728+3232276 | Fg F5/F7 9.476 | 9.243 | 9.170 | 16.6
145253454-3241273 | Fj F2/F5 5.991 | 5.808 | 5.773 | 13.2

14525953+3248225 | Ma M4/M9 10.872 | 10.173 | 9.960 | 18.9
14531180+3225058 | Gce G0/G2 10.569 | 10.256 | 10.211 | 18.0
145317834-3258525 | Fi F5/F7 10.600 | 10.374 | 10.312 | 17.3
14531974+3235484 | Fh F5/F7 11.015 | 10.789 | 10.734 | 18.3
14532872+4-3224505 | Kf K2/K4 10.352 | 9.836 | 9.744 | 184
14532924+4-3238192 | Gd G0/G2 11.987 | 11.696 | 11.623 | 19.7

14533354-+3245248 | Fe F7/GO0 9.973 | 9.680 | 9.629 | 179
145341984-3219507 | Mb M4/M9 8.602 | 7.828 | 7.655 | 16.2
14535333+3224476 | Ke K4/K5 5.893 | 5.343 | 5.202 | 14.0
14541021+4-3233153 | Gf G6/KO0 11.686 | 11.269 | 11.221 | 18.5
14541659+3255328 | Fd F5/F7 10.717 | 10.462 | 10.405 | 17.5

14541941+4-3302134 | Gg G6/KO0 11.597 | 11.136 | 11.094 | 19.1
14542029+3245037 | Kb K7/MO0 11.800 | 11.103 | 10.982 | 19.0
145427674-3251527 | Kc K4/K5 9.673 | 9.138 | 8975 | 179
14543236+3242355 | Fc F7/GO0 9.876 | 9.614 | 9.537 | 17.7
145446234-3240565 | Gb G4/G6 11.505 | 11.167 | 11.098 | 18.9
14544840+3254442 | Kd K2/K4 11.898 | 11.393 | 11.291 | 19.0
14545163+3241391 | Fb F7/G0 11.941 | 11.673 | 11.610 | 19.2
14550330+-3259340 | Kh K0/K2 11.523 | 11.023 | 10.981 | 18.6
14551799+3232372 | Mc MO0/M4 11.343 | 10.710 | 10.475 | 19.7

14551891+3249262 | Ka K2/K4 5.3565 | 4.934 | 4.684 | 12.6
14552248+3258269 | Fa F5/F7 7.625 | 7.385 | 7.335 | 14.3
145527394-3240203 | Ga G6/KO0 9.256 | 8.881 | 8.816 | 16.1

14552824+3231240 | Kg K0/K2 11.988 | 11.534 | 11.404 | 19.0
14554130+4-3234370 | Ge G4/G6 10.927 | 10.581 | 10.513 | 18.0
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