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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Actividad Solar

El Sol es una estrella enana de tipo espectral tardio, G2, y se caracteriza por que
su atmosfera presenta una division en capas: fotosfera, cromosfera, region de transicion
y corona, y una capa convectiva subfotosférica, donde tienen lugar los fenémenos cau-
santes de la actividad. Esta division también se encuentra en todas las estrellas de los
ultimos tipos espectrales (F, G, K, M).

El Sol no es un sélido rigido y por lo tanto todos los puntos al mismo nivel no
tienen la misma presion. Esta diferencia de presién genera la creacion de unas corri-
entes circulares lentas entre los polos y el ecuador (corrientes de Eddington-Sweet) que
distribuyen el momento angular llevandolo a un estado de rotacién no uniforme. En
el interior solar, este proceso es muy lento y no tiene influencia en la atmosfera, pero
en la capa convectiva los movimientos son mas rapidos que los de las corrientes y el
momento angular se redistribuye mas eficazmente. Las capas internas rotan asi mas
rapido que las externas y las ecuatoriales méas rapido que las polares.

La actividad solar se genera principalmente por la interaccién entre esta rotacion
diferencial y la capa convectiva subfotosférica.

El las zonas més altas de la capa convectiva o mas bajas de la fotosfera, la conveccion
se hace inestable e ineficaz y las fuerzas de presion y gravitacién contribuyen entonces
a los desplazamientos de masas creando un movimiento que da lugar a movimientos
ondulatorios (en ausencia de campo magnético).

La rotacioén en si influye, via efecto coriolis, en los movimientos a gran escala que
transportan el momento angular. La magnitud del efecto decrece segiin disminuye la
escala temporal y espacial del movimiento convectivo. Asi, la conveccion y las corrientes
circulares distribuyen el momento angular diferencialmente (con la latitud y con la
profundidad) produciendo la evolucién de la actividad solar.

El sistema de corrientes descrito, genera campos magnéticos, que variardn seguin
varien estas corrientes, generandose asi el campo magnético principalmente bajo la
superficie donde la densidad de energia de los movimientos macroscopicos es lo sufi-
cientemente grande para influir en la configuraciéon de este campo. El cambio que se
produce en el campo magnético a gran escala en un ciclo de 11 anos (22 anos tenien-
do en cuenta el cambio de polaridad magnética) es generado por la relacion de este
campo magnético y los movimientos de masa del fluido donde el campo queda "conge-
lado”, segtin el proceso llamado Accion Dinamo, donde las lineas de campo magnético
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poloidal se ven arrastradas a mayor velocidad en el ecuador que en los polos llegando
a convertirse en un campo magnético toroidal; después, los tubos de flujo emergen en
la atmosfera como regiones activas bipolares con forma de arco, los cuales se rompen y
unen sus extremos a los de otros arcos llegando poco a poco a recuperase asi el campo
poloidal.

Los principales elementos observables de la actividad solar segiin la zona de la
atmosfera donde aparecen son los siguientes:

= Fotosfera: Capa més profunda observable en el visible, es el disco solar. Tiene
un espesor de unos 300 km y emite casi la totalidad de la radiacion visible,
con una temperatura de 5780 grados Kelvin. Este disco aparente presenta una
serie de elementos caracteristicos en su mayoria producidos por concentraciones
relativamente intensas del campo magnético (>1000 G). Ademas, presenta una
disminucion del brillo en el disco, desde la parte central a los bordes, debido a que
se observan capas cada vez menos profundas y por tanto mas frias segin se mira
hacia el borde. Este efecto 6ptico se denomina ”oscurecimiento hacia el borde”.

e Manchas: Las manchas son las regiones magnéticas méas intensas y espec-
taculares (varios miles de Gauss), con flujos en el rango de 5x10% a 3x10%2
Mx (1Wb = 10® Mx). Son estructuras frias embebidas en lo méas alto de la
zona de conveccion, estando incluso de 1000 a 2000 grados Kelvin por debajo
del resto de la fotosfera. El gas es frio en la mancha debido a que se produce
una reduccion del flujo convectivo hacia el exterior en su base y hay poca
transferencia radiativa de energia de los alrededores al interior de la mancha.
Suelen aparecer en grupos de distinta polaridad segtn el hemisferio solar en
el que aparezcan y pueden durar dias e incluso semanas, permaneciendo tras
varias rotaciones. Una mancha completa esta formada por una estructura
central oscura llamada umbra, donde el campo magnético es vertical (unos
3000 G), y otra algo mas clara, la penumbra, donde el campo magnético se
va inclinando hasta hacerse horizontal y se extiende radialmente. El paso
de umbra-penumbra y penumbra-fotosfera es muy brusco. Muchas umbras
oscuras presentan elementos o puntos que son més brillantes que el fondo de
la misma y que tienen una vida estimada de unos 30 minutos. Estos puntos
se unen con otros adyacentes para dar lugar a estructuras alargadas que se
distribuyen de manera irregular, en nimero y en brillo y que cambian de
una mancha a otra.

e Poros: Puntos oscuros y pequenos que se ven como poros oscuros o umbras
sin penumbra o con una en desarrollo. El campo magnético suele ser de entre
200-250 mT (miliTesla) y los flujos magnéticos del orden de entre 2-5x10'?
y 2-510%° Mx. Los poros, o bien se disuelven en 10 6 15 minutos o bien
varios poros proximos se unen generando una penumbra y evolucionando
finalmente a una macha solar.

e Fdculas: Zonas de concentraciones intensas de campo magnético (= 1500
G), que son brillantes respecto a la fotosfera circundante debido a que poseen
una temperatura mayor. Suelen estar asociadas a las manchas, pero también
se observan antes de la apariciéon de las mismas y después de su desaparicion.
Asi, se ven distribuidas en zonas amplias alrededor de los grupos de manchas
y en estructuras menores en toda la fotosfera, aunque se ven sobre todo cerca
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del limbo. Cada zona facular estd compuesta por un cimulo de “granulos”
faculares individuales. Cada ”granulo” tiene un diametro de 300-500 km y
se cree que estan formados por varios elementos magnéticos agrupados. En
las regiones activas, grupos brillantes de faculas se entrelazan en coherentes
distribuciones.

e La Granulacion: La granulaciéon es la manifestaciéon de la conveccion, es
decir, el movimiento de gases calientes hacia la superficie y posteriormente
hacia el interior. Los granulos o células convectivas, de unos 1000 km de
diametro, originan las corrientes convectivas que transportan energia, es de-
cir, suben transportando el calor desde las zonas méas bajas hasta liberarlo y
descender, observandose asi el efecto de una especie de granulos claros entre
zonas oscuras en todo el fondo fotosférico, donde las zonas claras son las
células ascendentes y las zonas oscuras son aquellas por las que descienden.
Los granulos individuales suelen durar unos 20 minutos, los nuevos granulos
van sustituyendo a los viejos. El flujo puede alcanzar velocidades supersoni-
cas, hasta méas de 7 km/s, y producir "booms” sonicos y otros ruidos que
generan ondas en la superficie de Sol.

e Supergranulacion: Es la version ampliada de la grulacién, con supergranulos
(de unos 35000 km) y por tanto se puede medir mejor sus desplazamientos
Doppler, hacia el azul cuando suben y hacia el rojo al bajar. La vida media
de estos supergranulos es de uno o dos dias y el flujo tiene una velocidad en
torno a 0.5 km/s.

» Cromosfera: La cromosfera es la region situada encima de la fotosfera y cuyo
rango en temperatura comienza en el minimo de temperaturas de la fotosfera
en unos 4200 K y termina al llegar a la regiéon de transiciéon con unos 25000
K, es decir, es una zona donde la temperatura va aumentando hacia el exterior,
alcanzando luego un maximo en la region de transicion donde se llega hasta el
millén de grados.

Se pueden identificar tres regiones distintas, la baja cromosfera, de unos 400 km de
espesor; la cromosfera media, en la cual, en un espesor de unos 1200 km asciende
la temperatura suavemente desde 5500 K a 8500 K, y la alta cromosfera, donde
se produce primero un rapido aumento de la temperatura que luego se modera
hasta llegar a 25000 K en un rango de unos 500 km. A estas temperaturas tan
altas, el hidrégeno emite en el rojo, linea Heo, dandole ese color caracteritico al
que debe su nombre.

Los elementos principales observables en esta region como consecuencia de la
actividad solar son:

e Protuberancias y Filamentos: Las protuberancias son estructuras brillantes
vistas en el limbo, que cuando se observan sobre el disco se ven alargadas
y oscuras y se llaman filamentos. Son nubes de materia densa y fria que
esta suspendida por encima de la superficie solar confinada por el campo
magnético. Se distingue dos clases, quiescentes y activas. Las protuberancias
activas son estructuras dindmicas con movimientos violentos, tienen una
vida media de minutos u horas y hay varios tipos, en espray, con forma
de lazo, etc. Las protuberancias quiescentes son como hojas verticales y
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delgadas de plasma denso, con anchuras caracteristicas de 5 millones de
metros y longitudes del orden de 100 millones de metros. Son estructuras
estables que pueden llegar a durar meses y se encuentran a lo largo de lineas
de campo neutro en zonas de la fotosfera con campos magnéticos débiles.

e Playas: Las playas son regiones activas brillantes por encima de las faculas
y manchas fotosféricas, y asi también asociadas a concentraciones de campo
magnético formando parte de la emision caracteristica de la cromosfera.

e FEspiculas: Las espiculas son cilindros verticales en los que la materia asciende
y desciende siguiendo las lineas de campo magnético, llegando hasta los 6000
km y bajando rapidamente. Duran pocos minutos pero alcanzan velocidades
de 20 a 30 km/s.

= Regién de transicién: La region de transicion es una capa muy estrecha e
irregular que separa la corona caliente de la cromosfera. En esta capa se produce
un cambio muy acusado de la temperatura en pocos kilométros, desde el millén de
grados a unos 25000 K. Como el hidrogeno ya esta ionizado a estas temperaturas,
la mayor emision de esta zona esta dominada por iones como C IV, Si IV y O
IV, emitiendo en el ultravioleta.

= Corona: La corona es la capa méas externa y solo es visible durante los eclipses
totales o con la ayuda de un coronégrafo, donde se pueden ver sus caracteristicas
estructuras y como varian con el ciclo solar. Al encontrarse a una temperatura
tan alta, el hidrogeno y el helio estan ionizados e incluso también el carbono,
silicio, etc, con lo que solo &tomos pesados como el hierro y el calcio son los que
producen el espectro de emision.

La corona aparece como un débil halo blanco alrededor del Sol. Emite poco en
el 6ptico debido a las altas temperaturas, sin embargo en rayos X emite intensa-
mente, sobre todo en las regiones més activas, pudiendose distinguir dos estruc-
turas bien diferenciadas, una asociada a las lineas de campo magnético abiertas,
y otra asociada a las lineas de campo magnético cerradas; agujeros y bucles coro-
nales respectivamente. En los maximos de manchas, la corona se puede ver mas
grande y més redondeada, mientras que en el minimo, se extiende en la regiéon
ecuatorial, region donde se encuentran las manchas principalmente. Su espectro
muestra lineas de hierro muchas veces ionizado, hasta FeXXI, debido a la alta
temperatura (2 6 3 millones de grados Kelvin).

Los elementos principales de actividad coronal son:

e Fulguraciones: Son fendémenos en los que se libera una gran cantidad de en-
ergia en un corto intervalo de tiempo, produciendose cambios en casi todo
el rango electromagnético. Se interpretan como la liberacion de parte de
la energia magnética almacenada en la corona como consecuencia de la re-
conexion de las lineas de campo magnético existente en las zonas activas de
la atmosfera (Mirzoyan 1984; Haisch et al. 1991; Garcia-Alvarez 2000).

o Flujos con forma de yelmo: Del inglés "Helmet streamers”, son estructuras
coronales con una forma de casco o de yelmo, que normalmente se encuentran
por encima de las manchas y regiones activas. También se suele encontrar
una protuberancia o filamento en la base de estas estructuras. Se forman
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por los campos magnéticos de los bucles, que conectan las manchas con las
regiones activas y ayudan a sostener el material sobre la superficie solar.
Las lineas de campo cerradas, atrapan los gases coronales eléctricamente
cargados para formar estas estructuras relativamente densas, formandose
los picos por accion del viento solar que escapa al espacio entre estos flujos.

e Penachos Polares: Son estructuras delgadas que se proyectan hacia afuera en
los polos norte y sur. Se encuentran normalmente arcos brillantes a los pies
de estas estructuras, que estan asociados a pequenas regiones magnéticas de
la superficie solar. Relacionadas con las lineas de campo abiertas en los polos,
se forman por accién del viento solar en la misma forma que los anteriores
flujos con forma de yelmo.

e Agujeros Coronales: Situados en los polos o a latitudes medias, son regiones
donde la corona se ve oscura. Fueron descubiertos cuando se comenzo6 a usar
los telescopios de rayos X por encima de la superficie terrestre para observar
el Sol. Asociados a lineas de campo magnético abiertas, son la fuente de los
chorros de altas velocidades del viento solar y probablemente el origen de
éste.

e Bucles coronales: Se encuentran alrededor de las manchas y regiones ac-
tivas. Estas estructuras estan asociadas a las lineas de campo magnético
cerradas que conectan regiones magnéticas de la superficie solar. Muchos de
estos bucles duran dias o semanas, algunos sin embargo, estan asociados a
las fulguraciones solares y se pueden ver mucho més tiempo. Estos bucles
contienen material méas denso que él de los alrededores y su dinamica y
estructura en tres dimensiones todavia no es bien conocida.

e Fyecciones de masa coronal: Son grandes porciones de gas que unidas a las
lineas de campo magnético, son eyectadas al exterior. En algunas de las méas
grandes, puede ser despedida una masa coronal de 10'® kg a velocidades de
hasta 1000 km s™ (aunque el valor medio es de 10'? kg y unos 400 km/s).
Estas eyecciones ocurren a cualquier latitud. Las observaciones muestran que
el gas eyectado puede estar acelerindose atin cuando se encuentre a varios
radios solares de distancia del Sol, normalmente moviéndose a velocidades
mayores a la velocidad de escape, sugiriendo que el proceso de aceleraciéon
es principalmente debido a los campos magnéticos.

Estos cambios observados en la atmosfera solar reflejan el cambio de organizacion
interna que se produce periédicamente. Todo este conjunto de fenémenos se llama
Actividad Solar y viene determinada por la variaciéon del campo magnético solar que se
produce cada 11 anos, donde el campo magnético pasa de tener una geometria toroidal
a una poloidal.

1.2. Actividad Estelar

Desde el descubrimiento de emisiones cromosféricas de H y K del Ca II (Eberhand
y Schwarzschild, 1913) en otras estrellas diferentes al Sol, se ha tratado de caracterizar
la actividad estelar en base al conocimiento de la solar. Se han realizado estudios
fotométricos y espectroscopicos detallados para comprender la fisica de los procesos
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que generan esta actividad estelar y las diferencias con los procesos que generan la
actividad solar.

Se han observado estrellas frias (F, G, K y M), encontrandose emisiones en el
extremo ultravioleta y rayos X (corona). En el ultravioleta (con el satelite IUE), se
han encontrando lineas de la region de transicion, como Si IT (1808 A, 1817 A) y C IV
(1548 A, 1550 A), y lineas cromosféricas como las de O 11304 A y C 11657 A, ademas
de emisiones superpuestas a lineas de absorcion como la de Mg II a 2800 A. En el
optico, se ven diferentes lineas espectroscopicas (H y K de Ca II, Hé, Hy, HS, He I D3,
Na I D!, D2, Ha, y Ca II IRT) que se originan en la cromosfera, y que presentan una
absorcién fotosférica menos profunda de lo que debiera ser si la estrella fuera no activa,
este efecto suele denominarse linea ”con llenado”, indicando que la linea de absorcion
esta ”llena” de emisién cromosférica, y que también pueden aparecer en emision si la
estrella es muy activa.

Algunos de los hechos observables que pueden indicar actividad estelar y que son
similares a los encontrados en el Sol son por ejemplo:

= Presencia de variaciones fotométricas y distorsiones en la curva de luz de algunas
binarias eclipsantes, que se explican por la presencia de manchas frias estelares
en la fotosfera.

= Ciclos de actividad detectados por las variaciones a largo plazo de la emisiéon
cromosférica de algunas lineas.

Pero también se han observado algunas diferencias entre la actividad solar y la
estelar (Walter y Byrne, 1998):

= Las dimensiones de las regiones activas, sus escalas temporales y las energias
involucradas son enormemente diferentes.

= La existencia de estrellas con materia fria confinada a distancias relativamente
grandes sobre la fotosfera, sugiere que el campo magnético esta bien organizado a
grandes escalas, mientras que el campo magnético solar esta organizado a pequena
escala.

= En ciertas estrellas activas no se detectan las protuberancias directamente, pero se
observan persistentemente asimetrias en los perfiles de las lineas que s6lo pueden
explicarse por la presencia de flujos de materia hacia la superficie estelar. Este
movimiento es muy diferente al que se da en la dindmica de la atmosfera solar,
donde los flujos de masa més notables se dan por eyecciones de masa coronales,
que en todo caso producirian perfiles con asimetrias justo en sentido contrario al
observado.

= FEl flujo magnético parece emerger a altas latitudes en la fotosfera de las estrellas
activas (en el Sol, el flujo emerge, preferentemente, a bajas latitudes, con agujeros
coronales en los polos) y por tanto las manchas oscuras presentes en las estrellas
muy activas aparecen en altas latitudes (Strassmeier 2001; Schrijver y Title 2001)
mientras que en el Sol se observan a latitudes méas bajas.

Las estrellas que presentan actividad magnética poseen caracteristicas comunes. Los
estudios realizados han probado que es necesaria la existencia de una capa convectiva,
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debida a la ionizacion parcial de hidrogeno, para que se produzca actividad; luego las
estrellas que la muestran son tipicamente estrellas de tipos espectrales F (con envolturas
convectivas superficiales), G, K y M (que llegan a ser completamente convectivas), y
cuya atmosfera se divide en capas: fotosfera, cromosfera, region de transicion y corona.
La presencia de la capa convectiva es imprescindible pero no condicién suficiente ya
que la actividad depende fuertemente de la rotaciéon de la estrella en cuestion.

El estudio de la actividad-rotaciéon es por tanto muy importante en la determinacion
de los procesos de actividad estelar. Skumanich (1971) sugiri6 que esta relacion era
consecuencia casual de la Accion Dinamo. Estudios en estrellas aisladas de la secuencia
principal de Noyes et al. (1984) encuentran relaciones cualitativas en esta relacion.

1.3. Indicadores de Actividad

Los principales indicadores de actividad magnética que proporcionan informacién
sobre la existencia de cromosfera, regiéon de transiciéon y corona son:

= Lineas en el 6ptico:

e Hy K de Ca II (3968.47, 3933.67 A): Estas lineas se forman por efectos
colisionales en la cromosfera media. Cuando hay actividad, el cambio en
el signo del gradiente de temperatura entre la fotosfera y la cromosfera
produce un cambio en la funcién fuente que origina la emisién en el centro
de las lineas de absorcién. En algunos casos pueden apreciarse pequenas
absorciones en el centro de las emisiones (autoabsorciones) que se originan
en la alta cromosfera 6pticamente opaca.

e He (3970.1 A): Esta linea se forma en la cromosfera media y en estrellas
con mucha actividad se observa en emisién, donde usualmente se solapa a
la linea H de Ca II, dificultando la medida de ambas si la resoluciéon no es
suficiente.

e Hp (4861.32 A): Esta linea se forma en la cromosfera media, y aunque no
suele aparecer en emision, en algunas ocasiones se puede ver como linea
de absorcién "llena” de emisién, indicando cierto grado de actividad. Es
muy importante para determinar junto con Ha la existencia de playas o
protuberancias.

e Hiy Hy (4101.76 A y 4340.46 A): Estas lineas de la serie de Balmer, tienen
el mismo caracter que la linea Hf, apareciendo siempre "llenas” de emision
en estrellas activas, pero raramente en emisién salvo en el caso de tener una
fulguracion, por ejemplo en estrellas tipo M, etc.

e Hel D; (5876 A): Linea que se forma en la alta cromosfera, siendo en real-
idad un triplete cuyas componentes estan tan juntas que sin una resolucion
muy alta, no pueden diferenciarse. Sus longitudes son 5875.618, 5875.650
y 5875.989 A. En absorcion indican actividad estelar (Montes et al. 1997),
pero ademas se observan también en emision durante las fulguraciones.

e Nal Dy, D, (5889.95, 5895.92 A): Se forman en la baja cromosfera, estando
controladas por efectos colisionales, por lo que presentan sus alas muy de-
sarrolladas. La presencia de una absorcién menos profunda de lo que se
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esperaria o ”llenado”, indica la existencia de actividad cromosférica (Montes
et al. 1997), especialmente durante las fulguraciones.

e Ha (6562.8 A): Esta linea se forma en la cromosfera media, aunque sus alas
se forman en zonas mas internas. Debido a que se encuentra en una zona
espectral mas roja que las lineas H y K del Ca II, donde las estrellas de
este tipo, es decir, frias, tienen su maximo de emisiéon (mayor sefial-ruido),
nuestros espectros se han centrado en la regién de esta linea. En condiciones
normales aparece como una intensa linea de absorcién, con alas crecientes
segln tipos espectrales mas tempranos. Sin embargo, en algunas estrellas de
tipos K y M, se encuentra facilmente en emisiéon, denominandose entonces
dKe y dMe. También se observa en emision en estrellas binarias activas,
indicando su actividad cromosférica, aunque se puede encontrar que alguno
de estos sistemas, que poseen intensas emisiones de H y K del Ca II, no
presentan clara emision en Ha, de esta forma, la ausencia de emision en esta
linea no quiere decir que no exista actividad, debido a que esta linea se forma
por fotoionizacién, una pequena variacion de la densidad electrénica y de
la temperatura, afecta bastante al comportamiento de su perfil, haciendola
pasar de absorcion al llenado de emisiéon y a la emisién por encima del
continuo.

= Lineas del infrarrojo cercano:

e Las lineas del triplete infrarrojo de Ca II, de longitudes de onda 8498.018,
8542.089 y 8662.140 A respectivamente, se forman en la baja cromosfera
por efectos colisionales siguiendo un comportamiento similar a las lineas de
H y K del Ca II. Son importantes indicadores de la actividad cromosférica
(Montes et al. 1998 y 2000; Andretta et al. 2005) y la relacion entre las lineas
de 8542.089 y 8498.018A, nos informa de la presencia de protuberancias o
playas en la cromosfera.

e He I (10830 A): La mayoria de la radiacién de esta linea se origina en la
fotosfera. En el Sol, se puede observar una pequena absorcién en el estado
quiescente. En las regiones activas también hay una contribucién cromos-
férica que depende de las emision ultravioleta coronal incidente (Mauas et
al. 2004).

m Lineas del ultravioleta:

O 1(1305 A, 1355 A), Si II (1808 A, 1817 A), H y K de Mg II (2796 A, 2803 A)
en la cromosfera y N 'V (1238 A, 1242 A), Si IV (1349 A, 1403 A), y CIV (1548
A, 1550 A) en la region de transicion.

= Radiacion en rayos X y en radio debida a fenémenos no térmicos asociados con
la corona: se observan lineas de elementos muchas veces ionizados.
1.4. Binarias y Binarias Activas

En los estudios realizados hasta ahora para estrellas de tipos tardios se ha encon-
trado la existencia de una relaccién actividad-rotaciéon y una relacciéon actividad-edad.
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La rotacion actua directamente sobre el efecto dinamo que genera y amplifica el cam-
po magnético en la zona convectiva, pero ademas la rotacién va disminuyendo con la
edad debido a la pérdida de momento angular a través del acoplamiento del campo
magnético con la masa que pierde la estrella. Por lo tanto segin la estrella evoluciona,
es decir, se hace més vieja, el nivel de actividad disminuye.

En un sistema binario separado, cada componente se rodea por superficies equipo-
tenciales cerradas. La primera superficie que tiene un punto en comin para ambas
estrellas, o 16bulo de Roche, es muy importante en la evolucion del sistema. Segin las
estrellas no llenen este 16bulo, se llene por una componente o por ambas tendremos un
sistema separado, semiseparado o en contacto.

Si no hay friccion interna en una componente de la binaria, la deformaciéon por
mareas serd simétrica respecto del plano determinado por el eje de revoluciéon y la
linea que une los centros de las dos componentes. Si hay friccion, y si el movimiento de
rotacion y el movimiento orbital no estan sincronizados (P # Porb), 0 la excentricidad
orbital es distinta de cero, hay un desplazamiento en la interacciéon de marea y se rompe
la simetria. Como hay una distribucién de masa hacia un lado se produce un torque
en la estrella que provoca un intercambio de momento angular entre la rotaciéon y el
movimiento orbital. Este torque trata de sincronizar la orbita y la rotacion y circularizar
las orbitas elipticas. La magnitud de este torque dependera en gran medida de la friccion
de marea existente que es provocada basicamente por la viscosidad turbulenta en la
capa convectiva (Zahn, 1966) (la viscosidad cinemaética del gas es demasiado pequena).

Zahn (1977) estim6 que una componente binaria de la edad de Sol debe estar
casi en rotaciéon sincronizada si la separacion relativa (d/R) es menor que ~ 40, con
periodos menores que &~ 25 dias. Una componente de la edad del Sol circulariza la
orbita si la separaciéon relativa es menor que = 15 y el periodo orbital menor que ~
5 dias. Esto significa que para los sistemas separados el tiempo de sincronizaciéon es
apreciablemente menor que el de circularizaciéon. Es decir que segiin este resultado
de Zanh, las binarias en orbitas circulares estaran sincronizadas. Como excepciones a
esta regla se han encontrado sistemas con componentes proximas entre si y con una
velocidad angular mucho mas rapida o mas lenta que su movimiento orbital.

La interaccién de marea entre las componentes transfiere momento angular del
movimiento orbital a la rotacion de la(s) componente(s) que posee envoltura convectiva,
hasta que la componente(s) fria se sincroniza en el movimiento orbital y la orbita se
hace circular.

Una consecuencia de la gran reserva de momento angular de los sistemas binarios
es que una componente activa con rotacién sincronizada permanece activa méas tiempo
que una aislada del mismo tipo y clase de luminosidad. Ademas, la pérdida de momento
angular reduce la distancia entre las componentes. De la tercera ley de Kepler se tiene
entonces que el periodo orbital disminuye cuando el momento del sistema decrece.

1.4.1. Tipos

Segun sus propiedades los sistemas binarios activos de han clasificado en los sigu-
ientes tipos:

= Binarias tipo Algol: Son binarias eclipsantes con primarias del tipo B, A y
primeros tipos F, y secundarias tipo G, K o M gigantes o subgigantes. La mayo-
ria son sistemas semiseparados con periodos de alrededor de un dia o menores.
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Las secundarias evolucionadas parecen ser menos masivas que las primarias de la
secuencia principal, lo que indica que el proceso de intercambio de masa se esta
llevando a cabo desde hace algtn tiempo. La actividad se manifiesta con una in-
tensa emision en rayos X, en radio y con fulguraciones de intensidad continuada.
Singh et al. (1996) encontraron una relacion entre la densidad de flujo en rayos
X de la componente activa y el periodo rotacional del sistema.

Binarias W Ursae Majoris (W UMa): Son binarias de contacto consistentes en
estrellas frias de la secuencia principal con periodos orbitales menores a un dia. Su
relacion de masas My /M; esté entre 0.5 y 0.1. Pero a pesar de esto sus espectros
opticos son muy similares, ya que ambas componentes estan contenidas en la
misma envoltura y la més masiva genera la mayoria del flujo que comparte con
la menos masiva a través de la envoltura convectiva (Rucinski y Vilhu, 1983). Se
piensa que estos sistemas evolucionaridn hasta que la estrella masiva atrapa a la
otra.

Estrellas FK Comae Berenices (FK Com): Las estrellas de este tipo son F, G
y primeros tipos K gigantes extremadamente rapido rotadoras (Bopp y Stencel,
1981). Son estrellas aisladas formadas probablemente por fusién de las compo-
nentes de un sistema binario (como un sistema W UMa) (Webbink 1976) y estan
entre las estrellas mas activas siendo aparentemente aisladas (Rutten, 1987).

Este trabajo se centra en sistemas de tipo RS Canum Venaticorum (RS CVn) y
BY Draconis (BY Dra):

RS Canum Venaticorum (RS CVn): Definidas en 1975 por Hall, como sistemas
binarios formados por al menos una estrella evolucionada, estan caracterizados
por gran actividad en el 6ptico, en radioondas y en rayos X. La estrella méas activa
es de tipo espectral F, G o K gigante o subgigante y el sistema debe presentar
variaciones periodicas de luminosidad no atribuibles a pulsacion, eclipses o elip-
ticidad. Una o las dos componentes presentan en su espectro intensas emisiones
centrales en las lineas H y K del Ca II, producidas en la cromosfera de la estrella.
Posteriormente se completan estas definiciones:

Segtn Hall (1976):

e Sistemas binarios de 1 a 14 dias de periodo, aunque posteriormente se han
encontrado sistemas con diferentes valores, estableciendose dos grupos con
distinto comportamiento:

1. "De corto periodo™ de 1 a 14 dias.
2. "De largo periodo” de méas de 20 dias.
También se han encontrado sistemas de periodo variable.

e Intensas emisiones en las lineas H y K del Ca II que son de 2 a 20 veces mas
intensas que las observadas en el Sol.

e La componente caliente del sistema es de tipo espectral F o G y de clase de
luminosidad IV o V.

Caracteristicas adicionales propuestas por Hall:
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e La mayor parte de la emision H y K procede de la estrella mas fria del sis-
tema o de ambas componentes. Posteriormente se ha encontrado que cuando
ambas presentan actividad, la méas activa puede ser la componente caliente.

e Presencia de una distorsion en forma de onda en la curva de luz fuera del
eclipse no atribuible a pulsaciones o a elipticidad, que se explica por la
presencia de manchas sobre la superficie de la estrella activa.

Definicion de sistemas binarios RS CVn segin Fekel et al. (1986):

e Al menos una de las dos componentes debe mostrar emision intensa en las
lineas H y K del Ca II.

e FElsistema debe presentar variaciones periodicas en su luminosidad no atribuibles
a pulsacion, eclipses o elipticidad.

e La estrella mas activa debe ser de tipo espectral F, G o K y ademés debe
ser subgigante o gigante, es decir, evolucionada.

» Estrellas BY Draconis (BY Dra): Las estrellas de esta clase fueron oficialmente
diferenciadas de otros grupos de variables a principios de los setenta cuando
Kukarkin et al. (1971) que las definié como: “estrellas de emision de tipos tardios
que muestran variaciones periodicas de la luz con amplitudes variables de 0.3-0.5
mag. La curva de luz varia con periodos de fracciéon de dia o de unos pocos dias”.

Segtin Boop y Fekel (1977) son aquellas que cumplen las siguientes caracteristicas:

e Variabilidad de baja amplitud con periodos de pocos dias.
e Tipo espectral dK o dM (es decir, enanas tipo K o M).

e Presencia de lineas de emision de Ca II (y en ocasiones de hidrogeno).

Se trata por tanto de estrellas tanto binarias como aisladas que tienen fuertes
emisiones H y K del Ca Il y variaciones periddicas de luz.

Originalmente se consideraron de este tipo so6lo estrellas K y M enanas, pero
también se puede ampliar el grupo a estrellas F y G enanas segiin la definicién
de Fekel et al. (1986). La migracion de la onda de distorsion en la curva de luz
es mucho maés rapida que en los sistemas RS CVn.

1.4.2. Actividad

Se sabe desde hace tiempo que las estrellas binarias frias de corto periodo exhiben
fuertes emisiones en H y K del Ca II (Hiltner, 1947 y Gratton, 1950) y observaciones
desde el espacio han confirmado la existencia de sistemas binarios con emisiones prove-
nientes de su region de transicién y corona.

Mientras que para las estrellas aisladas activas el comportamiento en actividad a
través del diagrama H-R se puede entender como resultado de la evolucion estelar y la
"ruptura magnética”’, para las binarias no es asi. Las interacciones entre las componentes
y su evolucion, que dan lugar a la sincronizacion del sistema y a aumentos en la rotacion,
hacen que el proceso sea mas complicado. A pesar de todo, incluso las binarias mas
activas siguen fielmente las relaciones flujo-flujo entre las emisiones de la corona, region
de transicion y la cromosfera tal y como hacen las estrellas aisladas. Las binarias
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activas definen el limite superior de las relaciones flujo-flujo solapandose con las aisladas
(Schrijver y Zwaan 1991). Asi, las propiedades globales de la cromosfera, region de
transicion y corona se gobiernan por los mismos parametros de actividad sea la estrella
aislada o binaria (Orange et al. 1982a). El relativamente alto nivel de actividad de las
binarias respecto a las aisladas, es consecuencia de su alta rotaciéon. Aunque esto no
explica algunos de los sistemas binarios més activos: estrellas “sobreactivas”, la mayoria
tipo RS CVn. Rutten et al. (1987) encontré una serie de estrellas significativamente
mas activas de lo que correspondia a su rotacion y que se desviaban de la relacion
estandar actividad-rotacion, a estas estrellas las di6 el nombre de "sobreactivas”.

Los estudios de espectroscopia de alta resoluciéon que cubren todo el periodo or-
bital, muestran que la actividad normalmente proviene de la componente mas fria y
evolucionada o de las dos componentes si estas son similares.

1.5. Sistemas Triples y Multiples

Exiten muchos tipos de sistemas triples, en concreto aqui nos interesan aquellos
sistemas SB2 més una terciaria de manera que las componentes A, B y C se pueden
esquematizar segin AB-C.

Muchas veces se puede ver la tercera componente, pero si no se detecta en los
espectros y tampoco puede verse visualmente, existen ciertas caracteristicas que pueden
descubrir su presencia:

= Variaciones periodicas de la velocidad del centro de masas del sistema SB2 (7),
lo que se llama modulacién de la velocidad del centro de masas del sistema.

= Variaciones periodicas del brillo, debido a eclipses parciales de la tercera compo-
nente.

= Variaciones en el periodo orbital del sistema principal SB2.

Estas caracteristicas son ttiles sobre todo en un rango de 15-30 anos de periodo
correspondiente a unos semiejes-mayores de 8-15 UA.

Abt y Levy (1976) deducen que las estrellas tipo solar binarias con periodos <100
anos se forman de la misma nube mientras que las binarias con periodos >100 anos
se forman de nubes distintas. Tokovinin (1998b), afirma que los periodos de 3 a 6 dias
son frecuentes entre estrellas multiples, mucho mas que de 6 a 12 dias y que la misma
tendencia parece surgir para planetas gigantes descubiertos recientemente alrededor
de estrellas tipo solar, concluyendo entonces que en ambos casos la evoluciéon orbital
debiera ser similar, de tal manera que se veria gobernada por procesos similares que
causan en primer lugar la disminucién de la orbita y después la congelan en periddos
de 4 dias.

1.6. Sistemas Multiples y Planetas

Se han realizado ya varios estudios en busca de planetas cercanos a estrellas tipo
solar (Mayor y Queloz 1995; Marcy y Batler 2000). Cuando se observan variaciones de
la velocidad radial de una estrella, variaciones sinusolidales, la primera interpretacion
es que se trata de una estrella companera que no se puede resolver, de tal manera que
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tendriamos un sistema binario SB1, o como se ha descrito en el apartado anterior un
sistema triple SB2, etc. Procedemos asi con los valores de la velocidad radial de la es-
trella o estrellas principales a calcular los pardmetros orbitales de SB1, es decir, obtener
una funciéon de masas f(M), que permite si tenemos la masa de la estrella primaria y la
inclinacion, obtener la masa de la secundaria, o por lo menos realizar una estimacion
de la misma. De esta forma, la masa nos puede confirmar si la primera suposicion sobre
una companera estelar es cierta o por el contrario la masa es lo suficientemente pequena
como para ser un planeta.

Se ha demostrado una fuerte similitud entre los parametros orbitales de planetas
extrasolares y binarias espectroscopicas (Stepinski y Black 2001), lo que implica que
en cuanto a estos parametros, no podemos distinguir entre unos u otras, siendo sé6lo la
masa el parametro clave para distinguirlos.

Actualmente se conocen ya méas de 140 nuevos exoplanetas gracias a los nuevos
estudios de velocidades radiales precisas, detectandose segtin pasa el tiempo, planetas
cada vez menos masivos y de mayores periodos (Ficher et al. 2003). Con los datos
obtenidos se han realizado estudios estadisticos sobre distribuciones de masa, periodos,
excentricidades, etc y su dependencia con ciertos pardmetros de la estrella anfitriona,
como la metalicidad (Ficher y Valenti 2003), etc. Ademéas se han realizado pequenas
estadisticas sobre las caracteristicas de estrellas binarias como anfitrionas de planetas
(Patience et al. 2002), para intentar incluir las mismas como buenas candidatas en
estudios de busquedas planetarias.

1.7. Objetivos y Descripcion del Trabajo

El proposito de este trabajo es realizar un estudio tanto cinemético como espec-
troscopico (multilongitud de onda) de la actividad cromosférica en sistemas binarios a
través de distintos indicadores en el 6ptico y en el infrarrojo cercano, para lo cual se ha
selecionado una muestra de sistemas binarios, tipos RS CVn y BY Dra, con diferentes
niveles de actividad incluyendo un gran niimero con un nivel de actividad alto, es decir,
que muestran emisiones en la mayoria de las lineas cromosféricas del 6ptico e infrarrojo
cercano.

Por un lado se han estudiado las caracteristicas de binarias bien conocidas y por
otro las de nuevas binarias recientemente identificadas por sus emisiones en rayos X
o por variaciones de velocidad radial. Para ello se ha necesitado un gran numero de
observaciones espectroscopicas a lo largo de varios anos, que han permitido por un
lado cubrir las diferentes fases orbitales o de rotacién de los sistemas binarios y por
otro analizar su variabilidad a més largo plazo. El estudio multilongitud de onda ha
permitido estudiar todos los indicadores de actividad de forma simultédnea, hasta aho-
ra el estudio de estos indicadores se limitaba a los méas habituales (H y K de Ca Il o
Ha) y normalmente de forma no simultanea, lo que ha proporcionado la posibilidad de
estudiar la relacion entre ellos y obtener toda la informacién posible sobre el origen de
la emision cromosférica observada (playas, protuberancias proyectadas, material exten-
so del tipo protuberancias en el limbo, fulguraciones, y microfulguraciones). Ademés
también ha permitido la determinacién de velocidades radiales precisas con las cuales
se han obtenido soluciones orbitales y parametros estelares derivados de las mismas, se
han determinado también velocidades de rotacién de cada estrella y se han estimado
edades mediante las medidas de Li I.
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En el Capitulo 2 se describen las observaciones espectroscopicas y el proceso de
reduccion de las mismas, ademas de otros métodos de obtencion de datos utilizados a
lo largo del trabajo.

En el Capitulo 3 se realiza un estudio cineméatico de un conjunto de 333 estrellas
binarias cromosféricamente activas utilizando los datos astrométricos de HIPPARCOS
y velocidades radiales de la bibliografia o determinadas en este trabajo. Se ha estudi-
ado su pertenencia a los cinco grupos cineméticos jovenes mas conocidos (Asociacion
Local, grupo Ursa Major, supercimulo de las Hiades, supercimulo IC 2391, y grupo
de movimiento de Castor) mediante criterios varios cineméaticos y se ha obtenido infor-
macion adicional sobre la edad mediante la presencia de Li I.

En el Capitulo 4, se ha realizado por un lado un estudio detallado de algunos sis-
temas, estudiando su solucion orbital y analizando la actividad de los mismos mediante
la determinacion de anchuras equivalentes, flujos de los indicadores del 6ptico, estu-
diando ademas sus variaciones temporales y por otro un estudio méas general a nivel
solo de actividad cromoférica de un namero de sistemas. Las observaciones (con un
buen cubrimiento orbital) realizadas en diferentes épocas, permiten ademés estudiar el
efecto de la actividad magnética en el movimiento orbital de los sistemas binarios (por
ejemplo, la variacion del periodo orbital).

En el Capitulo 5, se ha determinado la naturaleza aislada, binaria de corto periodo
o binaria de largo periodo, de una muestra de 28 estrellas que bien de estudios previos
de otros autores o bien de estudios realizados en los tltimos anos por el grupo de
investigaciéon presentaban variaciones de la velocidad radial. Ademés, para aquellas
estrellas que resultaron ser binarias de corto periodo se obtuvo su solucion orbital
cuando fue posible y también se realiz6 un breve estudio de sus indicadores de actividad
cromosféricos.

En el Capitulo 6, con una muestra total de 46 estrellas (33 sistemas binarios), de
las cuales se han obtenido los valores medios de los flujos en los distintos indicadores
de actividad del 6ptico y del infrarrojo cercano, bien obtenidos a lo largo de este
trabajo o bien de observaciones espectroscopicas previas del grupo de investigacion, se
ha realizado un estudio general de la dependencia de la actividad con los diferentes
parametros estelares mediante relaciones flujo-flujo entre los indicadores y relaciones
flujos-rotacion, flujos-periodo y flujos-niimero de Rossby y se han comparado con el
comportamiento de las estrellas aisladas. También se ha analizado la peculiaridad de
los sistemas binarios respecto a la evolucion de su rotacion (debido a la sincronizacion)
y respecto a la sobreactividad y que pardmetros pueden hacer que ésta sea mayor o
menor.

Finalmente en el Capitulo 7, se presentan el resumen y las conclusiones del trabajo.



Capitulo 2

Observaciones y Reducciéon de Datos

2.1. Campanas de Observaciéon

La realizacion de este trabajo se ha basado en observaciones espectroscopicas echelle
de alta resolucion realizadas en trece campanas de observaciéon entre 1998 y 2004, con
un rango de longitud de onda entre 3000 y 9000 A. En general, la resolucion (A/AN)
obtenida en las campanas va desde 36000 hasta 120000, con una dispersion reciproca
de entre 0.02 y 0.15 A/pixel y una resolucion espectral de entre 0.08 y 0.35 A. En
los siguientes apartados se exponen por orden cronolégico las caracteristicas de cada

campana, las cuales se encuentran resumidas en la Tabla 2.1.

= 2.1m Otto Struve-McDonald 1998: Esta campana se llevo a cabo del 12 al 21 de

Enero de 1998 usando el telescopio Otto Struve del observatorio McDonald de
Texas (USA), con el espectrografo echelle Cassegrain Sandiford (McCarthy et al.
1993). El detector usado fué un CCD de 1200x400 pixeles. El rango en longitud de
onda cubre de 6400 a 8800 A en 32 ordenes. La dispersién reciproca se encuentra
entre 0.06 y 0.08 A/pixel y la resolucién espectral, determinada como la altura
a media anchura (FWHM) de las lineas del arco de comparacion, esté entre 0.13
y 0.20 A. En la noche cuatro, debido a la inclusion en el espectro de He I Dy
(5876 A) y Na Dy, Dy (5889.95, 5895.92 A), el rango en longitud de onda cambio
a 5600-7000 A.

2.2m-FOCES 07/1999: Realizada del 24 al 29 de Julio de 1999, usando el tele-
scopio de 2.2 metros del observatorio hispano-aleman de Calar Alto (CAHA,
Almeria). Se utilizo el espectrografo echelle cassegrain de fibra optica (FOCES:
The Fibre Optics Cassegrain Echelle Spectograph, Pfeiffer et al. 1998) con un
detector CCD LORAL# 11 de 2048x2048 pixeles de 15um. El rango en longi-
tud de onda cubre del 3910 al 9075 A, en 84 6rdenes. La dispersion reciproca se
encuentra entre 0.03 y 0.07 A /pixel y la resolucion espectral, determinada como
la altura a media anchura (FWHM) de las lineas del arco de comparacion, esté
entre 0.09 y 0.26 A.

NOT-SOFIN 11/1999: Del 26 al 27 de Noviembre de 1999, usando el telescopio
optico nordico (NOT) de 2.56 metros, localizado en el observatorio del Roque de
Los Muchachos (La Palma). Se utilizo el espectrografo echelle de alta resoluciéon
SOFIN (The Soviet Finnish High Resolution Echelle Spectrograph) con una red
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Tabla 2.1: Campanas de Observaciéon

(1d.)

Fecha Telescopio Instrumento CCD chip Rango Espect. Ordenes Dispersion

FWHM

# &) &) (€:9)
) 12-21 01/1998 2.1m OS¢  Sandiford 1200x400 CCD 6400 - 8800 32 0.06 - 0.08  0.13 - 0.20
(2) 24-29 07/1999 2.2m? FOCES 2048x2048 15um LORAL#11 3910 - 9075 84 0.03 - 0.07  0.09 - 0.26
(3) 26-27 11/1999 NoTP SOFIN 1152x770 EEV P88200 3525 - 10425 44 0.06 -0.17  0.14 - 0.32
(4) 18-22 01/2000 INTS® MUSICOS 1024x1024 24pm TEKS5 4430 - 10225 73 0.07 - 0.15  0.16 - 0.30
(5) 05-11 08/2000 INT® MUSICOS 2148x2148 13.5um EEV10a 4000 - 10000 87 0.07 - 0.15  0.16 - 0.30
(6) 10-13 11/2000 NoTP SOFIN 1152x298 EEV P88100 3900 - 8400 37 0.06 - 0.14  0.15 - 0.42
) 22-24 01,/2000 HETY UFOE 1200x400 CCD 4400 - 9150 26 0.06 - 0.17  0.14 - 0.42
(8) 21-24 09/2001 2.2m® FOCES 2048x2048 24pm Site#1d 3510 - 10700 112 0.04 - 0.13  0.10 - 0.40
(9) 22-25 04,/2002 2.2m® FOCES 2048x2048 24um Site#1d 3510 - 10700 112 0.04 -0.13  0.10 - 0.40
(10)  01-06 07/2002 2.2m? FOCES 2048x2048 24pm Site#1d 3510 - 10700 112 0.04 - 0.13  0.10 - 0.40
(11)  21-29 08/2002 NOTP SOFIN 2052x2052 2K3EB PISKUNOV1 3525 - 10200 42 0.02 - 0.05 0.05 - 0.15
(12)  29/03-6/04 2004  2.2m® FOCES 2048x2048 24pm Site#1d 3720 - 10850 100 0.04 - 0.13  0.08 - 0.35
(13)  02-06 04/2004 NOTP SOFIN 2052x2052 2K3EB PISKUNOV1 3545 - 10120 42 0.03 - 0.11  0.14 - 0.32

2 telescopio 2.2m del observatorio Hispano-Aleman (CAHA) (Almeria, Espafia).

b 2.56m telescopio Optico Nordico (NOT) del observatorio del Roque de los Muchachos (La Palma, Espaiia).

€ 2.5m telescopio Isaac Newton (INT) del observatorio del Roque de los Muchachos (La Palma, Espafia).

d 9.2m telescopio Hobby-Everly (HET) del observatorio McDonald (Texas, USA).

€ 2.1m telescopio Otto Struve del observatorio McDonald (Texas, USA).

echelle (79 lineas/mm), una cadmara Astromed-3200 y un detector CCD EEV
P88200 de 1152x770 pixeles. El rango en longitud de onda cubre desde 3525 a
10425 A en 44 o6rdenes. La dispersion reciproca es de 0.06 a 0.17 A/pixel y la
resolucion espectral (FWHM) va de 0.14 a 0.32 A.

INT-MUSICOS 01/2000: Durante los dias 18 al 22 de Enero de 2000 se llevo a
cabo una campana de observacién en el observatorio del Roque de los Muchachos
(La Palma) en el telescopio Isaac Newton (INT), de 2.5 metros, perteneciente al
grupo de telescopios ING. Se utiliz6 el espectrografo echelle de dispersion cruzada
iluminado con fibra 6ptica MUSICOS (Baudrand y Bohm, 1992) desarrollado
como parte del proyecto MUSICOS (Multi-Site Continuous Spectroscopy) de la
Agencia Espacial Europea (ESA). Se utilizo el detector CCD de 1024 x1024 pixeles
TEKS5, con un tamaiio de pixel de 24pm, obteniendo un rango en longitud de onda
de 4430 a 10225 A en 73 6rdenes. La dispersion reciproca va desde 0.07 a 0.15 A,
con una resolucion espectral (FWHM) de entre 0.16 y 0.30 A. Las observaciones
incluyen todas las lineas cromosféricas desde Hg hasta IRT de Ca II.

INT-MUSICOS 8/2000: Del 5 al 11 de Agosto del 2000, con el telescopio Isaac
Newton (INT) en el observatorio del Roque de Los Muchachos (La Palma). Se
utilizo6 el espectrografo MUSICOS (Multi Site Continuous Spectroscopy), con un
detector CCD EEV10a de 2148x4148 pixeles (de utilidad real 2148 x 4100) de
13,5 pm. El rango espectral es de 4000 a 10000 A en 87 ordenes, pero siendo s6lo
ttiles el 80 %, es decir, de 4000 a 6500 A en 76 6rdenes. La dispersion reciproca
tiene un rango de 0.07 a 0.15 A /pixel, y una resolucion espectral (FWHM) entre
0.16 y 0.30 A.

NOT-SOFIN 11/2000: Del 10 al 13 de Noviembre del 2000, usando el telescopio
optico nordico (NOT), localizado en el observatorio del Roque de Los Muchachos
(La Palma). Se utiliz6 el espectrografo echelle de alta resoluciéon (SOFIN: The
Soviet Finnish High Resolution Echelle Spectrograph) con una red echelle (79
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lineas/mm). Se usé una cdmara ASTROMED-3200 y un detector EEV P88100
de 1152x298 pixeles de 22.5um. El rango en longitud de onda cubre desde 3900
a 8400 A en 37 6rdenes. La dispersion reciproca varia de 0.06 a 0.14 A/pixel, y
la resolucion espectral (FWHM) entre 0.15 y 0.42 A.

s 9.2m HET-McDonald 2000: Esta campana se llevo a cabo del 22 al 24 de Enero
del 2000, usando el telescopio de 9.2m Hobby-Eberly (HET) en el observatorio
McDonald de Texas (USA), con el espectrografo de resolucion intermedia UFOE
(Upgraded Fiber Optic Echelle). Se us6 una CCD de 1200x400 pixeles como
detector. El rango en longitud de onda que cubre es 4400-9150 A en 26 ordenes. La
dispersion reciproca obtenida fue de 0.06 a 0.17 A /pixel y la resolucién espectral
(FWHM) entre 0.14 y 0.42 A.

» 2.2m FOCES 2001/09: Realizada del 21 al 24 de Septiembre del 2001, usando
el telescopio de 2.2m del observatorio hispano-alemén de Calar Alto (CAHA) en
Almeria (Espafia). Se utilizo el espectrografo echelle Cassegrain de fibra optica,
FOCES, (The Fibre Optics Cassegrain Echelle Spectrograph) (Pfeiffer et al. 1998)
con el detector CCD de 20482 24um SITE#1d. El rango en longitud de onda que
cubre es de 3450 a 10700 A en 112 ordenes. La dispersion reciproca tiene un rango
de 0.04 a 0.13 A /pixel y la resolucion espectral (FWHM) esté4 entre 0.1 y 0.04 A.

» 2.2m FOCES 2002/04: Esta campafa tuvo lugar entre el 22 y el 26 de Abril
del 2002, usando el telescopio de 2.2m del observatorio hispano-aleméan Calar
Alto (CAHA) en Almeria (Espana). Se utilizo el espectrografo echelle Cassegrain
de fibra optica (The Fibre Optics Cassegrain Echelle Spectrograph) (FOCES)
(Pfeiffer et al. 1998) con el detector CCD de 20482 24um SITE#1d. El rango en
longitud de onda que cubre es de 3450 a 10700 A en 112 ordenes. La dispersion
reciproca tiene un rango de 0.04 a 0.13 A /pixel y la resolucion espectral (FWHM)
esta entre 0.1 y 0.04 A.

= 2.2m FOCES 2002/06: Esta campana tuvo lugar entre el 1y el 6 de Julio del 2002,
usando el telescopio de 2.2m del observatorio hispano-aleméan Calar Alto (CAHA)
en Almeria (Espana). Se utilizo el espectrografo echelle cassegrain de fibra optica
(The Fibre Optics Cassegrain Echelle Spectrograph) (FOCES) (Pfeiffer et al.
1998) con el detector CCD de 2048% 24um SITE#1d. El rango en longitud de
onda que cubre es de 3450 a 10700 A en 112 ordenes. La dispersion reciproca
tiene un rango de 0.04 a 0.12 A /pixel y la resolucion espectral (FWHM) esta
entre 0.1 y 0.04 A.

= NOT-SOFIN 2002/08: Esta campafa tuvo lugar entre el 21 y el 29 de Agosto del
2002, usando el telescopio 6ptico nordico de 2.56m (Nordic Optical Telescope)
(NOT). Se utilizo el espectrografo echelle sovietico-finés de alta resolucion (Soviet
Finnish High Resolution Echelle Spectrograph) (SOFIN), con una red echelle (79
lineas/mm), la cAmara 2 y el detector CCD PISKUNOV1 de 2048x2048 pixeles.
El rango en longitud de onda que cubre es de 3545 a 10120 A en 42 ordenes. La
dispersion reciproca tiene un rango de 0.02 a 0.05 A /pixel y la resolucion espectral
(FWHM) esta entre 0.05 y 0.15 A. Nétese la mayor resolucion de esta campaiia
respecto a las anteriores del NOT, pero el espacio entre 6rdenes es mayor y se
pierden algunas lineas.
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= 2.2m FOCES 2004/04: Esta campana tuvo lugar del 29 de Marzo al 7 de Abril
del 2004, usando el telescopio de 2.2m del observatorio hispano-aleman Calar
Alto (CAHA) en Almeria (Espana). Se utilizo el espectrografo echelle cassegrain
de fibra optica (The Fibre Optics Cassegrain Echelle Spectrograph) (FOCES)
(Pfeiffer et al. 1998) con el detector CCD de 20482 24um SITE#1d. El espec-
trografo se eligié para cubrir las lineas de Ca H y K, Ha y Ca II IRT, de tal
manera que el rango en longitud de onda que cubre es de 3720 a 10850 A en
100 ordenes. La dispersion reciproca tiene un rango de 0.04 a 0.13 A/pixel y la
resolucion espectral (FWHM) esta entre 0.08 y 0.35 A.

= NOT-SOFIN 2004/04: Esta campafia tuvo lugar del 2 al 6 de Abril del 2004,
usando el telescopio 6ptico nordico de 2.56m (Nordic Optical Telescope) (NOT).
Se utilizo el espectrografo echelle sovietico-finés de alta resolucion (Soviet Finnish
High Resolution Echelle Spectrograph) (SOFIN), con una red echelle (79 lineas/mm),
la camara ASTROMED-3200 y el detector CCD de 2052x2052 pixeles, 2K3EB
PISKUNOV1. El rango en longitud de onda que cubre es de 3545 a 10120 A en
42 ordenes. La dispersion reciproca tiene un rango de 0.033 a 0.11 A/ pixel y la
resolucion espectral (FWHM) esta entre 0.14 y 0.32 A.

2.2. Reducciéon de las Imagenes y Extraccion de es-
pectros

Los espectros de todas las campanas han sido reducidos con el paquete de reduccién
de IRAF (Image Reduction and Analysis Facility), siguiendo los pasos que a contin-
uacién se exponen:

= Si la imagen sin calibrar es X(i,j) y la imagen calibrada I(i,j), tenemos:

X(i,j) = BIAS + A(i,j) + B(i,j)-I(i,j)

donde :

e BIAS: son imagenes de DARK, es decir, de corriente de oscuridad, que es
una exposicién en ausencia de fuente externa, pero de cero segundos.

DARK(i,j) = A(i,j) + BIAS

e B(i,j) es la intensidad del pixel (i,j) del CCD, de tal forma que para conocerla
necesitamos medir lo que se llama campo plano de iluminacion, obteniendo
asi para cada pixel su reaccién a la misma intensidad, y proporcionidndo
de esta forma informacién sobre la sensibilidad. Esta im4gen de "Flat Field”
(FF(i,j)), se usara para la correcion de este efecto de sensibilidad no uniforme
del detector.

FF(ij) = BIAS + A(i,j) + B(i,j).C
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de esta forma la imagen calibrada se obtiene:

. X(i,j) - DARK(i, )
1G.7) = FF(i,j) — DARK(i, )

En la practica, el proceso de reduccion es el siguiente:

» Extraccién y normalizacion del flat: Con varios flats tomados del mismo tiempo
de exposicién se obtiene una media o flat combinado, que se normaliza mediante

el comando "APFLATTEN” de IRAF.

= Correcién de la imagen: La imagen obtenida de un objeto se corrige y se calibra de
los defectos del detector, se corrige de bias, se substrae la corriente de oscuridad,
y se realiza la correciéon de flat con el flat normalizado mediante el comando
"CCDPROC”. Este comando corta la imagen 1til, es decir, la parte de la imagen
CCD que es laimagen del objeto y obtiene de la parte que forma el "7OVERSCAN”
el polinomio de ajuste con el que corrige la imagen de bias y de corriente de
oscuridad. También aqui se pueden eliminar las lineas o columnas afectadas por
algtin defecto de la CCD.

s Correciéon de luz difusa: Cuando la luz pasa a través del sistema 6ptico sufre
una difusiéon producida por el espectrografo, efecto conocido como luz difusa, que
provoca la aparicion en el detector de una senial de fondo bidimensional, por lo
cual para corregir de este efecto tanto en columnas como en filas, se utiliza el
comando "APSCATTER?”.

= Extracciéon de los espectros: Después, con el comando "APALL” para un espectro
echelle, se marcan y trazan las aperturas para cada orden y se extrae el espectro,
obteniendose un espectro unidimensional para cada orden de la red pasando la
imagen CCD a una representacion grafica del nimero de cuentas en funcién de
la posicién en pixel, en la direccion de dispersion.

= Calibracion en longitud de onda: Por tltimo, se extraen los espectros de los arcos
de calibracién y se calibran en longitud de onda con el comando "ECIDENTIFY”,
es decir, se identifican las posiciones de un cierto nimero de lineas del arco, en
nuestro caso, todas las campafias tenfan lamparas de calibraciéon de Torio-Argén
(Th-Ar), conocidas y tomadas del ”Atlas of Thorium-Argon Spectrum for the ESO
Echelle Spectrograph in the A 3400-9000 A region”, (Scientific Report ESO), salvo
que para la campanas de INT2000 y HET2000 se us6 una lampara de calibraciéon
de Cobre-Argén (Cu-Ar) y una vez identificadas las lineas del arco, se crea una
funcion de ajuste polinomial que se aplica para calibrar todas las imagenes con
el comando "DISPCOR”.

= Normalizacién del continuo: Las imégenes calibradas poseen una forma Gaus-
siana debida a la respuesta del espectrografo a la senal de entrada en cada orden,
o funcién de Blaze, que se debe normalizar a la unidad. Con el comando "CON-
TINUUM?”, se ajusta un polinomio de tipo spline cibico a la linea del continuo
observado en cada uno de los 6rdenes por separado y dividiendo el espectro del
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objeto orden a orden por su funcién ajustada se obtiene un espectro plano con el
flujo continuo situado en la unidad

Para mayor detalle ver "Guia IRAF para la reduccion de espectros echelle”, (Javier
Lopez-Santiago, M. Cruz Géalvez, David Montes,
http://www.ucm.es/info/Astrof/software/guialRAF /guial RAF .html)

2.3. Procedimiento de obtencion de datos

2.3.1. Velocidades Radiales

La determinacion de las velocidades radiales heliocentricas se ha realizado usando
la técnica de correlacién cruzada, con el uso de la rutina FXCOR de IRAF. Esta técnica
consiste en realizar una correlacion cruzada orden a orden entre la estrella problema y
una estrella de referencia estandar de velocidad radial de tipo espectral igual o similar
a la estrella problema donde se comparan los valores obtenidos de velocidad radial para
varias lineas de absorcion elegidas de varias aperturas en el espectro. En general se ha
realizado la correlacion con tres estrellas estandares de referencia y realizado una media
poderada después. La medida de la velocidad se obtiene de la posicion del méaximo de
la funcién de correlacion, y el error para cada orden lo calcula FXCOR basandose en la
altura del pico ajustado y el ruido antisimétrico descrito por Tonry y Davis (1979). El
valor final obtenido para la estrella viene dado por una media pesada con sus errores
de los valores tomados para cada espectro, cada noche y en cada campana.

En el caso de los espectros SB2 en los que la componente secundaria contribuia lo
suficiente (un ~ 20 % por lo menos) al continuo del espectro, se pueden ajustar las
dos componentes con FXCOR, pues aparecen los dos picos de correlacion, (ver Fig 2.1
y 2.2).

En los casos en que el espectro es SB1 y la estrella secundaria mostraba emision
en alguna linea, se ha podido, midiendo las diferencias en longitud de onda respecto
de la primaria, obtener velocidades radiales por simple conversion de variaciones de
longitud de onda a velocidades radiales, midiendo el mayor niimero de lineas posibles
de la secundaria y realizando las medias ponderadas adecuadas, (ver Fig 2.3).

Las estrellas estandares de velocidad radial se escogieron de catalogos de velocidad
radial, Beavers et al. (1979), etc (ver referencias de la Tabla 2.2), y se calibr6 con ellas
el resto de las estrellas de referencia (de tipo espectral conocido y no activas) de cada
noche, comparando nuestros valores con los de la literatura, "Mean radial velocities
catalog of galactic stars (Barbier-Brossat y Figon, 2000)”, "Radial Velocity Studies of
Close Binary Stars.IV”, etc. Con todas ellas, se obtuvo la velocidad radial heliocéntrica
de la estrella problema en cada noche y el valor final se tomé realizando la media
ponderada de todos los valores obtenidos para varias aperturas de cada espectro y
haciendo otra media ponderada de todas las noches.

(ver también http://www.ucm.es/info/Astrof/software /guialRAF /guialRAF .html).

En la Tabla 2.2 se encuentran las estrellas estandares de referencia usadas en este
trabajo con su respectiva velocidad radial.
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NOAO/IRAF V2.11EXPORT mcz@starx.fis.ucm.es Fri 13:14:13 01-Mar-20
Object="nrej0933_crr_nl.ec.fit’ Temp='nhr3191 n2.ec.fit’ npts=2048 a
Star = 'REJ0933_red’ Template = *HR3191_G7V_Ref*’

Correlation

Pixel Shift

Figura 2.1: Rutina FXCOR de IRAF para el calculo de velocidades radiales en un
sistema SB2. Funcion de correlacion cruzada (CCF) de las dos componentes.

NOAO/IRAF V2.11EXPORT mez@starx.fis.uem.es Tue 12:38:29 01-Jul-20
Object="33_nrej1101_n4b.fits’ Temp=’33_nhd100696_n4.fits’ npts=2048 a
Star = °2REJ1101+22° Template = *HD100696_Ref* KOIII®
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Figura 2.2: Igual que la Figura anterior pero en este caso las componentes del sistema

se encuentran bien separadas y son casi iguales.
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Tabla 2.2: Estrellas Estandares de Velocidad Radial y de Referencia de Tipo Espectral

HD/GJ Tsp Vixov, Refy VieniEtoveeni Refr Campafial
(km s~ 1) (km s~1)

121439 * BIIII 4.0 o - - 1

100563 F5V 3.0+ 5.0 P - - 4

212754 F7V -17.8 £ 1.2 a 7.9 £ 0.7 j 5,6

43587 * F9V 4.6 + 0.1 b - 6

84737 * G0.5V 6.0 £ 1.1 b 2.8 0.8 j 9

10307 G2V - 2.1 £05 k 8

193664 G3V 4.7+ 1.2 a - 8

25680 G5V 24.0 £ 0.1 [¢ 7.0 £ 0.7 j 6, 8

31966 G5V -18.1 £ 0.1 [¢ - 6

71148 * Gb'V -31.0 £ 0.7 b - 9

159222 * G5V -50.5 + 1.2 b - 2, 5,10

67767 * G7V -43.0 + 2.0 P - - 1

75935 * G8V -18.1 £ 0.3 g - - 12

101501 * G8V -5.4 + 0.9 P - - 1

182488 * G8 'V -21.5 d 0.6 £ 0.5 k 2, 5,10

48432 KO IIT 17.9 + 0.2 e <1.0 e 6

62509 * KO IIT 3.24+0.3 b 1.7 £ 0.5 k 3

100696 * KO III 0.2 405 b 1.2+ 1.0 1 9, 13

132737 * KO IIT -23.9 £ 0.2 g - - 12

197989 KOIII  -1064+05 a 20£05 k  2,3,5 8,10

3651 * KoV -32.8 £ 0.8 b 22405 k 2,3,5,6,8

97004 KOV 5.4 4+ 0.1 [¢ - 9, 12

112758 KoV 4.1+ 1.2 a - 9

136442 * KOV -45.6 £ 0.8 b - 9, 12

185144 KOV 26.7 £ 0.1 [¢ 0.6 £ 0.5 k 10

201651 KOV -13.7 £ 1.2 a - 5, 8

95345 K1 IIT 6.4 £ 0.9 P - - 4

76291 K11V 58.5 &+ 2.0 P - - 4

92588 * K11V 43.5 + 0.3 f <1.0 e 7,9, 12

10476 * K1V -33.9 £ 0.9 b 0.6 £ 0.5 k 2,6

12929 * K2 IIT -14.6 £ 0.2 g 1.8 £ 0.5 k 6

124897 * K2 III -5.3 £ 0.3 g 3.3+05 k 1,9

161096 * K2 III -12.5 £ 0.3 g 2.5 £ 0.5 k 2, 5,10

201196 K2 1V -34.8 £ 0.2 e <1.0 e 2,6

1628 * K2V -101£04  f 00£05 h 3,511

166620 K2V 69+01 h 00£04 h 25809, 10,13

219134 K3/4V -186+01 ¢ 21405 k 2,56 10

29139 * K5 III 54.2 + 0.2 g 2.0 £ 1.0 e 5, 8

32147 K5V 27.0 £ 5.0 P - - 1

154363 K5V 34.1 £ 0.1 [¢ 3.7+ 5.9 2,9

201091 K5V 7.0 £ 0.1 h 0.0 £ 0.8 h 2,5,6,8,9,10

GJ 910 K5V 2.0 i 0.0 &£ 0.0 m 8

151877 K7V 2.0 £ 0.1 [¢ 0.0 &£ 0.0 m 2

201092 K7V 72401 h 1.7+06 h 256,89, 10

GJ 466 MO V -5.0 &£ 5.0 a - 9

147379 MO V -18.8 £ 0.1 [¢ 4.2 + 6.2 m 10

GJ 720A MOV -25.0 £ 2.5 a 6.3 £ 1.7 m 8

GJ 806 M1.5V -247 £ 0.1 [¢ 1.9 £ 0.7 n 10

115521 * M2 III -28.6 £ 2.3 g - 9

95735 M2V -84.7 £ 0.1 [¢ 0.0 £ 0.0 n 9

GJ 687BT M35V -28.8+ 0.1 [¢ - 9

1 Namero identificador de la campaiia de observacion descrita en la Tabla 2.1
» *” Estrella estandar de velocidad radial

1 La velocidad radial dada para la estrella GJ 687B corresponde a la de la componente A.
a Duflot et al. (1995), WEB

b Barnes et al. (1986)

c Nidever et al. (2002)

d ELODIE.

e De Medeiros y Mayor (1999)

f Beavers et al. (1979)

g Udry et al. (1999)

h Benz y Mayor (1984)

i Dyer (1954)

j Soderblom (1982, 1989)

k Fekel (1997)

1 De Medeiros et al. (2000)

m Tokovinin (1992)

n Marcy y Chen (1992)

o Wieln et al. (2000)

p Wilson et al. (1953)
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Figura 2.3: Ejemplo de sistema binario en el que se detecta la emisién cromosférica
de la componente secundaria, pudiendose de esta forma (mediante la conversion de
variaciones en longitud de onda a variaciones en velocidad), determinar la velocidad
radial de ambas componentes.

2.3.2. Velocidades de Rotacién

Al realizar las substracciones espectrales, la velocidad de rotacién, wvseni, es ajus-
tada por el programa FSTARMOD (que realiza un ensanchamiento por rotacién de
la estrella de referencia), para reproducir un espectro sintético de las estrella proble-
ma, obteniendose asi un valor de vseni bastante real (ver apartado 2.3.3). Sin embargo
para determinar con precision las velocidades de rotaciéon, igualmente que las radi-
ales, usamos la técnica de correlaciéon cruzada. Cuando un espectro cuyas lineas estan
ensanchadas por rotaciéon se correlaciona con un espectro de lineas estrechas sin en-
sanchamiento, la anchura de la funcién de correlaciéon cruzada (CCF) es sensible a la
magnitud del ensanchamiento rotacional de la primera. Asi, midiendo esta anchura
(FWHM) se puede obtener la velocidad de rotacion de una estrella problema. Para
aplicar este método es necesario calibrar la relacion entre la FWHM de la CCF y la
velocidad de rotacion (wseni) de la estrella. En este caso se han calibrado estrellas es-
tandares con velocidad de rotacién muy pequena para cada campana de observacion,
es decir, se generan con FSTARMOD espectros ensanchados por rotacion de la estrella
de calibracién desde vseni = 1 km s~! hasta wvseni = 40 km s™! y se correlacionan todas
con la estrella original no ensanchada, se mide la anchura del pico de correlacion y se
tiene asi un conjunto de valores de rotacién-anchura que se ajusta con un polinomio de
grado 4 (ver Fig. 2.4). Esto se hace para estrellas de referencia de distintos tipos espec-
trales y la wseni de la estrella problema se obtiene mediante la medida de la FWHM
del pico de correlacion con una estrella del mismo tipo espectral o similar.

Los errores de los valores de wseni obtenido por este método se calculan usando el
parametro R definido por Tonry y Davis (1979) como la razén entre la altura de la
CCF y la componente de ruido antisimétrico. Este parametro se obtiene de FXCOR
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Figura 2.4: Calibraciéon de FWHM de la CCF con wsen: para la estrella de referencia

y da una idea de la senal ruido de la CCF. Tonry y Davis (1979) dedujeron que el
error en la FWHM de la CCF es proporcional a (1 + R)™! y Hartmann et al. (1986)
y Rhode et al. (2001) encontraron que la cantidad +wseni(1 + R)~! proporciona una
buena estimaciéon con un 90 % del nivel de confianza para la medida de vseni. En este
trabajo se ha adoptado entonces +wseni(1 + R)™! como la medida de la incertidumbre
de los valores obtenidos de wsen:.

2.3.3. Actividad Cromosférica

Los espectros echelle utilizados en este trabajo cubren todo el rango 6ptico (3000
A-10000 A) y permiten estudiar en detalle todos los indicadores de actividad descritos
en la seccién 1.3.

= Substraccion Fspectral

Para poder medir de manera sisteméatica las contribuciones cromosféricas (emi-
siones, llenados, etc) ha sido necesario emplear la Técnica de Substraccion Es-
pectral, aplicada mediante el programa STARMOD, desarrollado en The Penn-
sylvania State University (Barden 1985) y modificado por A.D. Welty, y posteri-
ormente por D. Montes y R. Lachaume.

Para aplicar esta técnica es necesario observar estrellas de referencia no activas
del mismo tipo espectral y clase de luminosidad que las estrellas activas, con los
mismos instrumentos y en las mismas condiciones si es posible que las estrellas
problema.

Con las estrellas no activas se realizan los siguientes pasos:
e Se desplaza en longitud de onda el espectro de la estrella, variando la ve-

locidad radial hasta que coincida con la estrella activa. En sistemas binarios
se tiene en cuenta la fase orbital para tomar el valor inicial.
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e Se ensancha por rotacién con una funciéon de ensanchamiento rotacional
estandar (Grey 1970) hasta obtener el mejor ajuste con el espectro de la
estrella problema.

e En un sistema binario se multiplica a los espectros de cada componente
por un peso en intensidad relativa (Sy y Sc), que representa la fraccion
con la que contribuye cada una de las estrellas del sistema al espectro total
en la fase orbital en que nos encontremos. Esta fraccion se calcula a partir
de la relacion de luminosidades entre las estrellas: a= Ly /L¢, siendo Ly
y L¢ las luminosidades de la componente caliente (H) y de la fria (C),
respectivamente.

Este valor se puede obtener de :

Ru\2B
ik

Donde Ry y R son los radios y By v B¢ son las funciones de Planck de la
componente caliente (H) y fria (C). Los pesos en intensidad relativa, Sy y
Sc, se obtienen sabiendo que:

Ly+Lc=Lr (luminosidad total)
Sy+Sc=1

despejando de aqui:

Su =% So =

1+a 1+a

e En un sistema binario se suman los espectros de las dos componentes para
obtener el espectro total sintético que queda normalizado a la unidad.

e Este espectro sintético obtenido, que es un espectro fotosférico, se substrae
del espectro real observado, quedando s6lo de esta forma la contribucién de
la cromosfera. Para las lineas de emision cromosférica, se define la anchura
equivalente del exceso de emision (EW), como la medida en este espectro
substraido, una vez normalizado a la unidad, (ver Figura 2.5).

Para mayor detalle, ver Montes et al. (1995; 1997; 1998; 2000).

s Anchuras Equivalentes

Para medir las anchuras equivalentes, E'W, de las lineas, se han utilizado los
espectros substraidos obtenidos con la técnica de subtraccién espectral, es decir,
sobre el espectro cromosférico, salvo en casos puntuales donde debido a la baja
senal ruido no ha sido posible construir el espectro sintético, o en el caso de
la linea de litio T (6707.82 A) que se mide tanto en el substraido como en el
observado. Estas medidas se han llevado a cabo por varios métodos, con ajustes
Gaussianos o Lorentzianos segiin fuera necesario y por integraciéon del perfil de
la linea. Se realizaron las medidas principalmente mediante dos métodos:

e IRAF: Con las opciones de la rutina SPLOT de IRAF (que permite deter-
minar la EW por ajustes Gaussianos y Lorentzianos o por integracion), se
han medido las EW de las lineas H3, Hy, Hj, H y K del Ca Il y Ca IT IRT
en todos los espectros y Ha en algtin caso.
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Figura 2.5: Espectros observado y sintético en panel izquierdo y espectro substraido en
el panel derecho. Sintético y substraido obtenidos mediante el programa FSTARMOD.

e MIDAS: El comando INTEGRA/LINE de MIDAS, solo se ha usado en al-
gunos casos, como el de las EW de la linea Ha o cuando las componentes
no eran separables con la rutina SPLOT de TRAF. En general, el perfil de
la linea Ha es complejo, puede estar compuesto por las dos componentes
indistinguibles, a veces es ancho y asimétrico y no ajustable a una tnica
Gaussiana o Lorentziana, y a veces presenta una componente ancha que se
desplaza con el tiempo respecto a una componente estrecha. Los comandos
de MIDAS (FIT/IMAGE, COMP/FIT, etc) permiten ajustar el nimero de
componentes Gaussianas necesarias para reproducir el perfil observado con
precisién en estos casos.

Como norma general, el resultado obtenido para cada linea en cada espectro es
el resultado de la media ponderada de un minimo de tres valores obtenidos por
estos métodos para minimizar errores.

Las incertidumbres en la medida de las anchuras equivalentes se han estimado
teniendo en cuenta:

e La precision tipica de STARMOD (0.5 - 2 km s ! in velocidad radial, y +5
km s~! en vseni),

e La rms obtenida en el ajuste entre el espectro observado y el espectro sub-
straido en la region espectral fuera de los elementos cromosfericos (tipica-
mente en el rango de 0.01 - 0.03)

e La desviacion estandar resultante de las medidas de EW.

El error final estimado para EW es del 10-20 %.

» Relaciones E(Ha)/E(HB) y E(Ca IRT Ags42)/E(Ca IRT Agags)



2.3 Procedimiento de obtencion de datos 27

La posible presencia de playas y material extenso (protuberancias vistas sobre el
limbo) en la cromosfera de las estrellas activas se puede distinguir gracias a la
comparacion de los excesos de emision de las lineas de Ha y HB, E(Ha) /E(Hp).

Buzasi (1992), desarrollé un modelo de transferencia radiativa en NLTE para
cuantificar la informacion contenida en la razéon E(Ha)/E(HfS). Generd una se-
rie de modelos para varias temperaturas, profundidades 6pticas y densidades,
encontrando que valores bajos de E(Ha)/E(Hf), ~ 1-2, podian pertenecer a am-
bas, playas y protuberancias proyectadas sobre el disco, sin embargo para valores
altos, > 3, hasta un limite tedrico de 15, podian sélo alcanzarse para regiones
extensas vistas fuera del limbo. Estos estudios estan de acuerdo con Heasley y
Mihalas (1976), quienes desarrollaron modelos detallados de las protuberancias
solares y encontraron grandes valores de la razon E(H«)/E(H ), comprendida
en un rango de 5 a 12. Por tanto, razones de 1-2 indican generalmente playas
y protuberancias sobre el disco, y razones mayores a 3 indican protuberancias
sobre el limbo, siendo imposible alcanzar estos valores para las playas.
E(Ha)/E(Hp) se obtiene del cociente de EW en el espectro substraido y corregi-
do del valor del continuo:

E(Ha) _ (F(Ha) F(Hao) B_R
E(HB) — (F(H,B)) * (F(Hﬂg)) % 2.512(8-R)

(Hall y Ramsey 1992; 1994)

El segundo término es la densidad de flujo absoluta F'(Hvy), que tiene en cuenta
la razén de energias entre los fotones de Ha y Hf y la diferencia del continuo
en 6563 A y 4861 A; para Ha y Hf este valor es de 0.2444. El tercer término
convierte el indice de color en una razon de flujos. El valor exacto de este factor,
depende obviamente de la temperatura de la estrella considerada.

E(Ha) _ (EW(Ha) B—R
Hie) = ()] «0.2444 % 2.512(8-0)

La relacion existente entre los excesos de emisiéon de las lineas infrarrojas del
Ca II \8498 A y A8542 A, es también un indicador de los tipos de estructuras
cromosféricas que producen la emisiéon. En las playas solares, se miden valores de
Esgsa2/Egi98” 1.5 - 3, mientras que en las protuberancias los valores son de & 9, el
limite para un plasma opticamente delgado (Chester 1991; Chester et al. 1994).
Ver también Arévalo y Lazaro (1999) y Montes et al. (2000).

» Flujos Superficiales

Para obtener los flujos en la superficie de la estrella en erg cm ™2 s™! A1 de las
emisiones medidas en anchura equivalente, se corrigen en primer lugar las medidas
de esta anchura de la contribucion relativa de cada componente al continuo total
del espectro cuando el sistema es SB2 (Sg y Sc para la componente caliente y
para la componente fria), determinandose esta contribucioén con los parametros
deducidos del radio y la temperatura de ambas componentes. De tal manera que
obtenemos la contribucién de cada componente en cada regiéon del espectro donde
tenemos una linea de emisién, y multiplicando cada medida realizada de EW por
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el factor 1/Sy y 1/S¢, respectivamente, obtenemos las EW's corregidas o reales
de las componentes.

Las EWs corregidas en el caso de sistemas SB2 o las medidas para el caso de
sistemas SB1, se convierten en flujos absolutos superficiales usando una escala de
flujos empirica calibrada por Hall (1996) en funcion de los indices de color de la
estrella. Se utiliza el indice de color (IC) que se tenga de la bibliografia, (B-V)
o (V-R), que proporciona unos coeficientes en las tablas dadas por Hall (1996)
en la region de H y K del Ca II, Ho y Ca II IRT. Estos coeficientes, A y B,
proporcionan el flujo del continuo, log F(A)= A + B(IC). El flujo superficial en
la linea se obtiene multiplicando F(A) por la EW.

Para las restantes lineas no calibradas por Hall, se deducen sus coeficientes. En
el caso de He se usa el mismo coeficiente que para H y K del Ca II, y para HJ,

H~ y Hf se obtienen mediante interpolacion entre los valores de los coeficientes
de H y K del Ca II y los de Ha.

Finalmente obtenemos el logaritmo del flujo absoluto en la superficie estelar.

Asimetrias en los Perfiles de Emision Cromosférica

Los perfiles de las lineas de emision cromosférica responden en general a perfiles
Gaussianos bien definidos. Sin embargo algunas lineas presentan alteraciones de
su simetria debido a fendmenos relacionados con el efecto Stark o con movimien-
tos de materia (condensaciones) producidos en la atmosfera estelar como conse-
cuencia de la actividad magnética. La naturaleza de la formacion de las lineas
y los parametros, densidad electronica, temperatura, etc, de los que dependen,
conformaré los perfiles y sus caracteristicas.

En los perfiles de algunas lineas, como las lineas de Balmer y en particular en
el perfil de la lineas He, sensible a cambios en las condiciones de la region de
formacion, se observan fenémenos tales como absorciones que transitan por el
perfil con cierta perioricidad, atribuidos a protuberancias, es decir, nubes de
gas denso y frio embebido en la corona a cientos de kilométros por encima de
la fotosfera (Collier Cameron 1998, etc). Estas absorciones pueden también ser
debidas a regiones activas (manchas, playas) que recorren la superficie estelar
y que transitan por Ha mientras la estrella rota, de manera que la altura de
estas absorciones en el perfil, informa sobre la zona en la superficie donde se
encuentra la mancha. En ocasiones, en los perfiles Gaussianos aparecen asimétrias
tipo absorciones en uno de los lados de la emision. Absorciones en el rojo sugieren
materia fria confinada a cierta distancia por encima de la fotosfera y que cae sobre
ella (Walter y Byrne 1998). Otro fenémeno observado es el ensanchamiento de las
alas de la linea de emisién, ademas de un aumento de la propia emision central,
en las fulguraciones, sin embargo, aiin sin evidencia de fulguracién, se encuentran
perfiles que dejan de ser Gaussianos y que normalmente pueden reproducirse por
la suma de varias componentes, la llamada componente estrecha, central y fija en
longitud de onda y la componente ancha, que se desplaza de un lado a otro de la
central. Este fenémeno indica la presencia de microfulguraciones (fulguraciones a
pequenia escala) en la cromosfera (Montes et al. 1998), donde la componente ancha
que se desplaza del lado azul al rojo, muestra la evoluciéon de la microfulguracion.

En resumen, las asimetrias en las lineas de emision, en concreto en la linea de Ho,
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revela informacion sobre el movimiento de materia en la cromosfera, bien subiendo
o callendo, en forma de protuberancias, fulguraciones, microfulguraciones, etc.

2.3.4. Litio I 6707.8 A

La linea en 6708 A de Li I es una linea muy sensible a la temperatura. El Li I
se produjo en los momentos iniciales del "Big Bang", durante la sintesis primordial,
y actualmente, debido a las propiedades nucleares de sus dos is6topos, Li’ y Li%, se
produce en reacciones de astillamiento, supernovas, etc. Se destruye en el interior estelar
por reacciones termonucleares, segin la reaccion Li’ (p,a)*He, a T = 2.6 * 10° K en
la secuencia principal, siendo por ello un indicador espectroscépico de la edad de una
estrella, mis exactamente del rango de edad en que se encuentra. Si se detecta una
gran abundancia de este elemento en una estrella, es de esperar que ésta sea joven, sin
embargo, en sistemas binarios activos con componentes evolucionadas, se presenta esta
linea de litio con abundancias superiores a la de estrellas aisladas de la misma masa y
grado de evolucion, (ver Capitulo 3). La actividad cromosférica esta relacionada con la
rotacion, y en sistemas binarios de periodo cortos, los mecanismos de mezcla dentro del
interior estelar se ven afectados por el transporte de momento angular entre la 6rbita
y la rotacién, pudiendo entonces inhibir la destrucciéon del litio y siendo asi dificil de
utilizar este indicador para determinar edades en estos sistemas.

La linea de Li I 6707.8 A, es una linea compleja en nuestros espectros, ya que, con
la resolucion espectral de que se dispone, aparece siempre solapada a la linea de Fe I
(6707.4 A), y por tanto se han medido las anchuras equivalentes para el conjunto (Li I
+ Fe I). Se ha calculado la anchura equivalente que se espera que tenga la linea de Fe
I (6707.4 A) para cada estrella de acuerdo a su temperatura y su indice de color B-V,
utilizando las siguientes calibraciones:

EW(Fe I 6707.4 A)=0.7885 — 0.208310g(T.;f) (A) (Soderblom et al. 1990)
EW(Fe 16707.4 A) = -0.015 + 0.040(B-V) (A) (Favata et al. 1993)

Obteniendo un valor de EW(Fe I) (con ambas ecuaciones y tomando la media o con
aquella de la que se tuvieran datos para el calculo) para cada estrella. Restando este
valor de las medidas del conjunto EW(LiI + Fe I), se obtienen las anchuras equivalentes
de litio.

2.3.5. Curvas de Velocidad Radial y Parametros Orbitales

Utilizando las velocidades radiales determinadas en los espectros, se estudia la curva
de velocidad radial.

Para el célculo del periodo y los parametros orbitales, se realiza en primer lugar un
periodograma con los valores de la velocidad radial obtenidos para la estrella primaria.
El periodo que mejor ajusta las medidas, P (dias), se utiliza junto con unos valores
iniciales de excentricidad, época de paso por el periastro, amplitud de la velocidad y la
longitud del periastro, que hacemos variar hasta obtener el mejor ajuste. En el caso de
poseer un sistema SB2, los resultados obtenidos en el ajuste de la orbita con la estrella
primaria, se toman de valores iniciales para el ajuste de la orbita SB2, y se introduce
un valor inicial de la razén de masas.
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Para este proceso se usa un programa que realiza una ajuste por minimos cuadrados
(x?) utilizando el método de Levenberg-Marquardt (Press et al. 1986), donde se ajusta
una serie de datos a una funcién no lineal que tiene en cuenta las incertidumbres de
los mismos.

El programa resuelve simultaneamente el periodo orbital, Py, la época de paso por
el periastro, Ty, la longitud de paso por el periastro, w, la excentricidad, e, la amplitud
de la velocidad radial de la primaria, K, la velocidad heliocéntrica del centro de masas,
v, v la relaciéon de masas, ¢q. La amplitud de la velocidad radial de la secundaria Ko,
es ¢K;.

Este programa proporciona la mejor solucién orbital tanto para sistemas SB1 como
SB2, pero no puede solucionar sistemas de més componentes.

En las Figuras Fig 2.6 y Fig 2.7 se pueden ver ejemplos de curvas de velocidad radial
para dos de los sistemas estudiados en este trabajo (SB1 y SB2 respectivamente), junto
con sus soluciones orbitales.
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Figura 2.6: En la grafica superior se representa la velocidad radial del sistema OX Ser,
frente a la fecha Juliana para seis de los datos observados en un mismo ciclo. Debajo se
representa la velocidad radial frente a la fase orbital y el ajuste orbital (linea continua)
con todos los datos disponibles de diferentes épocas, y la diferencia entre los valores de
velocidad radial observados y los que se obtienen de la solucion encontrada (O-C).
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Figura 2.7: Como en la Figura anterior pero en este caso se da la solucion SB2 del sis-
tema 2RE J1101+223 (se representan las velocidades radiales de ambas componentes).



Capitulo 3

Cinematica de Estrellas Binarias
Cromosféricamente activas

3.1. Introducciéon

El estudio conjunto de la cinemética de una muestra de sistemas binarios cromos-
féricamente activos (CABS de ahora en adelante), puede ayudar a entender mejor la
actividad de estos sistemas y su evolucion en el tiempo. Para ello se ha selecionado un
conjunto de CABS candidatos a pertenecer a cinco grupos cineméticos jovenes conoci-
dos: Asociacion Local, grupo Ursa Major, supercimulo de las Hiades, supercimulo IC
2391, y grupo de movimiento de Castor. Se ha analizado la pertenencia a estos grupos
a partir de los movimientos propios y paralajes de los Catélogos Hipparcos y Tycho-2,
obteniendo valores de velocidad radial de la literatura para calcular las componentes de
la velocidad espacial galactica (U, V, W) y aplicar los criterios de Eggen de pertenecia
a los distintos grupos. Se ha medido ademas la anchura equivalente de la linea de Li
I 6707.8 A para las estrellas componentes de estos sistemas y con ambos resultados se
ha tratado de establecer una relaccién entre la edad y la actividad.

Las observaciones llevadas a cabo para la obtencién de los datos empleados en este
capitulo son las dadas en la Tabla 2.1, y en la Tabla 3.1 se dan los nombres de los
sistemas seleccionados de la muestra total estudiada.

3.2. Muestra y grupos cinematicos estelares jovenes

Un grupo cinematico estelar, (GCE), es un conjunto de estrellas con velocidades
galicticas muy similares y que comparten un origen comiin; la evaporacién de un
ctumulo abierto, restos de una region de formacion estelar, o la juxtaposiciéon de varias
etapas de formacion estelar en distintas épocas y en regiones cercanas de campos de
velocidades. Segtin Eggen (1994), un supercimulo (SC), es un grupo de estrellas no
ligadas gravitacionalmente que comparte la misma cinemética y que puede ocupar
una region extensa de la Galaxia; un grupo de movimiento (GM) es la parte de un
supercumulo que se encuentra en el entorno Solar y que puede observarse en todo el
cielo. Se conocen en la vecindad solar varios de estos grupos, de los cuales los méas
jovenes y mejor documentados son los cinco que usaremos para el estudio de CABS y
son los siguientes grupos cinematicos estelares jovenes (GCE):
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Tabla 3.1: Sistemas Seleccionados

V640 Cas AB  UX For VY Ari V492 Per ~ HD285970  HD31181 EZ Eri HD35850
HD37847 HD39576 HD43930  SS Cam HD73343 WY Cnc BD-21 2961 HD95638
HD98800 HD101379 RW UMa  HD102077 HD105963A HD105963B DP Dra BD-+39 2587
HD116204 HD118238 HD129333 HDI133822 HD139777  HDI147379  HDI146361  HD154417
HD155555 HD160538 HD163621 HD165590 V885 Her V1430 Aql  HD200391  ADS 48 A
HD3125 HD3196 HD6680 HD16287  HD19754 LX Per V471 Tau  HD284163
HD27130 HD27149 HD27691  HD28033  HD?28291 HD286898  HD283750  HD232979
HD30050 HD283882 HD30738  HD34029  HD40891 HDA46697 QY Aur HD65626
HD71071 HD79210 HD79211  HDS82106  HD82159 A HD82159 B HD85217 HD86590
HD95559 BD112 2343 HD102509 HD113247 HDI120205  HD131511  HDI155802  HD158393
HD160922 HD163930 HD184591 HD200740  Ross 775 HD205249  HD209813  HD217188
HD222143 HD18645 HD42581  HD45088  HIP35191 HD61245 HD62668 CV Cnc
HD97305 HD109011 HIP66459 HDI129674 HD136901  HD137107J HDI147584  HDI153751
HIP83945 HD156498 HD175742 CG Cyg HD202908  HD203454  HD220096  HD20301
HD21242 HD54371 HD57853  HD58728A  HD95724 HD138157  HD152178 5 Cet
HD24053 HD30957 V998 Ori ~ HD41824  HD43516 HD50255 VV Mon YY Gem
CU Cnc HD72146 HD72688  HD79555  HD82286 EQ Leo HD237903  HD93915
HDY95188 HD108102 HZ Com  HDI144110 HDI147866  HD154905 V1285 Aql  HD21873
HD218739 EQ Peg FF And HD7700 HD8435 WW Ari HD14643 HD21018
HD32357 HD37824 HD39743  HD250810 HD51849 HD57364 BD-00 1712 RU Cnc
HDY0385 DM UMA HD98230J HD101309 HD106225  HD106495  HD112099  UX Com
HD114519 HD114630 HD118216 HDI119834 HD128171  HDI137164  GJ 623 HD151288
HD153525 HD157482 HD165341 HD166181 PW Her HD348635  HD234677  GJ1230A
HD175306 HD178450 HD185510 HD190540 HD199305 V1396 Cyg  HD205249  HD206046
HD213389 FL Aqr HD214479 HD216489 HD222107

Asociacion Local o grupo de movimiento de las Pléiades (20-150 Megaanos (Ma)):
Parece consistir en un ”"brazo cineméatico” de estrellas jovenes que contiene ciimu-
los y asociaciones estelares tales como los de las Pléiades, a Per, NGC 2516, IC
2602, y Scopious-Centaurus (Eggen 1975, 1983b, 1983c, 1992¢, 1995a).

Grupo Ursa Major (supercimulo de Sirio) (300 Ma): Asociado con el cimulo de
Ursa Major (Eggen 1960b, 1983a, 1992a, 1998b; Soderblom y Mayor 1993a, b;
King et al. 2003).

Supercimulo de las Hiades (600 Ma): Asociado con el cimulo de las Hiades
(Eggen 1958, 1960a, 1984a, 1992b, 1996a, 1998a).

Superciumulo IC 2391 (35-55 Ma): Grupo de movimiento joven asociado al cimulo
IC 2391, Eggen (1991, 1995b).

Grupo de movimiento de Castor (200 Ma), (Barrado y Navascués 1998; Ribas
2003).

La muestra selecionada es de 333 CABS o candidatas a CABS (de tipo espectral

mas tardio que F2) con datos cineméticos completos obtenidos de varias fuentes de
informacion:

= Aquellos sistemas que se habia establecido previamente su pertenencia a grupos

cineméticos estelares jovenes basandose en propiedades fotométricas y cinemati-
cas (Eggen 1965, 1971, 1989, etc).

» Posibles candidatos encontrados en estudios de cinematica para estrellas de tipos

tardios (Montes et al. 1999).



3.3 Criterios de Pertenencia 35

o o
i) T n
® y_Iy, IV
° °
o U% °° 1 G ':
o r @ ol b o - °, b
8g PU® O g % .
e Y | %
—~ ° ® 8 yoe —~ SN e ®
0 & 8 gy n he SN N
E 2300 o ? E .0. °
& o0 BEL o o I ° LR
> . 5 .
o ¢ ¢ o ° ¢
0 - . ° N 0 - ° ° -
| ° ° | :
° % o (Y7
[ ] L
ol o
© [ | | ° T I A Y N R N
[ —100 0 100 I —100 —50 0 50
U(km/s) W(km/s)

Figura 3.1: Planos (U, V) y (W, V) (Diagrama de Boettlinger) para toda la muestra
de binarias. En linea discontinua la region de estrellas jovenes del disco definida por
Eggen. Se representan tres grupos distintos de clase de luminosidad (V, IV y III).

= Las 206 estrellas incluidas en el catélogo de estrellas binarias cromosféricamente
activas, "Catalog of Chromospherically Active Binary Stars”, de Strassmeier et
al. (1993), con datos astrométricos y velocidades radiales.

= Algunas de las candidatas incluidas en el catalogo de Strassmeier et al. (1993)

(CCABS).

s Otras estrellas de tipos tardios identificadas recientemente como CABS, que in-
cluyen estrellas detectadas en rayos X/EUV, (Jeffries et al. 1995; Henry et al.
1995; Galvez et al. 2000).

3.3. Ciriterios de Pertenencia

En primer lugar, para determinar la pertenencia de los miembros de la muestra a los
diferentes grupos cinemaéticos estelares, se ha estudiado la distribucién de los mismos en
el espacio de velocidades, calculando las componentes de la velocidad espacial galactica
(U, V, W), en un sistema de coordenadas en el cual se toman como positivas la direccion
del Centro Galactico, la direccion de la rotatién Galactica y la direccion del Polo Norte
Galactico.

Se ha usado el procedimiento de Johnson y Soderblom (1987) para calcular las
componentes U, V, W, y su error asociado, donde se ha modificado el algoritmo orig-
inal (que requiere coordenadas de 1950) para adaptarlo a las coordenadas referidas al
J2000 en el Sistema Internacional de Refencia Celeste (ICRS) como se describe en la
introduccion de la guia (seccion 1.5) del Catéalogo de Hipparcos y Tycho, ESA 1997.
Las incertidumbres de las componentes de velocidad se han determinado usando la
matriz completa de covarianza para poder tener en cuenta la posible relacion entre los
parametros astrométricos.
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Figura 3.2: Ampliacion de la Figura anterior en la region de estrellas jovenes del disco
(Eggen 1984b, 1989), senalada por la linea discontinua.
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Figura 3.3: Planos (U, V) y (W, V) (Diagrama de Boettlinger) en la region de estrellas
jovenes del disco. Se dibujan con diferente simbolo y color las estrellas pertenecientes
a distintos grupos estelares cinematicos y las restantes estrellas no pertenecientes a la
region de estrellas jovenes del disco. Los simbolos rellenos senialan estrellas que cumplen
los dos criterios de Eggen (el de velocidad peculiar, PV, y el de velocidad radial, p,),
mientras que los simbolos vacios senalan otros posibles miembros. Las cruces marcan
la posicion central de los cinco grupos cinematicos que se estudian.
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Figura 3.4: EW(Li I) frente al tipo espectral para todas las estrellas de la muestra,
0=F, 10=G@G, 20=K y 30=M. Las lineas continuas representan las envolturas superior e
inferior de EW(Li I) de los distintos ctimulos

Las paralajes y movimiemtos propios han sido tomados de Catalogo Hipparcos
(ESA, 1997) y Tycho-2 (Hgg et al. 2000); catalogo de posiciones y movimientos propios
(PPM) (Roser y Bastian 1991; Bastian et al. 1993; Roser et al. 1994); y del catéalogo de
referencia TCR (Hgg et al. 1998). Se han incluido en este estudio sblo aquellas estrellas
con paralaje trigonométrica m > 30, tomandose la paralaje espectrocépica cuando no
se disponia de la trigonométrica.

Las velocidades radiales usadas son las velocidades radiales del centro de masas del
sistema, listadas en el catdlogo de Strassmeir et al. (1993), el "Eighth Catalogue of the
Orbital Elements of Spectroscopic Binaries" (Batten, Fletcher y MacCarthy 1989), o en
otros estudios mas recientes (Popper 1994, 1997, 2000; Fekel et al. 1999; Strassmeier et
al. 2000). Algunas velocidades radiales se han tomado de la compilacion WEB (Wilson
Evans Batten) (Duflot et al. 1995) y también se han tomado valores de la velocidad
radial y otras referencias dadas por SIMBAD', CNS3, el catalogo de estrellas cercanas
(tercera version preliminar, Gliese y Jahreiss 1991) y su version revisada CNSSR?. En
estrellas para las cuales se han obtenido espectros de alta resolucion para este trabajo,
(ver Montes et al. 2001b), las velocidades radiales se han calculado por correlacion
cruzada con estrellas estdndares de velocidad radial y se ha obtenido la velocidad del
centro de masas a partir de la solucion orbital del sistema (ver Capitulo 2).

En la Figura 3.1, se puede ver representados los planos (U, V) y (W, V) (diagrama
de Boettlinger) para la muestra, donde todas las estrellas se situan en el rango de U
(-130, 120) y V (-90, 40) excepto dos estrellas de valor muy alto para la velocidad
espacial: CM Dra (U = -105.35, V = -119.35) y Gl 629.2A (U = -88.24, V = -172.06),

'SIMBAD: http://simbad.u-strasbg.fr/Simbad
2CNS3R: http://www.ari.uni-heidelberg.de /aricns/index.htm
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que resultan ser binarias de la Poblacién II. La muestra se ha dividido en tres grupos
de acuerdo con la clase de luminosidad (V, IV y III), dibujandose con un simbolo y
color distinto. La Figura 3.2 representa la zona central de la anterior, donde se puede
ver la region, limitada por la linea de trazos, que encierra la poblacién joven del disco
segin la defini6 Eggen (1984, 1989). Dentro de esta region, se situan un gran nimero de
estrellas BY Dra (clase de luminosidad V), pero también hay un nimero considerable
de gigantes y subgigantes.

Como sélo queremos estudiar los grupos jovenes, se restringird la muestra a las
estrellas cuyas componentes U, V y W sigan el criterio de Legget (1992) para las
estrellas jovenes del disco (-50 <U <20; -30 <V <0; -25 <W <10), o méas exactamente
a las estrellas cuyas componentes U y V caigan dentro o cerca de los limites (linea
de trazos en las Figs. 3.2 y 3.3) de la poblacion joven del disco definidos por Eggen
(1984b, 1989).

En estos diagramas se basa la identificacién preliminar de la lista de CABS que
pueden ser miembros de uno de los cinco grupos cineméticos mencionados. La identifi-
cacion se realiza considerando la concentracion alrededor de las posiciones centrales de
los distintos grupos en los planos (U, V) y (W, V), Figura 3.3, tomando como miembros
aquellos sistemas que se encuentran proximos a estos centros y como no miembros u
"otras estrellas del disco joven” (ODJ) a los que no estando cerca de ningin grupo, se
encuentran dentro de los limites (linea de trazos) de poblacion joven del disco. En total
197 estrellas se encuentran dentro de los limites de poblaciéon joven del disco (Tabla
3.1).

Para determinar la pertenencia de los sistemas de la muestra a los distintos grupos
de movimiento se usaran ademas los criterios cinematicos de Eggen, basados en la deter-
minacién del movimiento espacial de la estrella respecto de un punto convergente calcu-
lado como centro de formaciéon de cada grupo cinemético. Las estrellas pertenecientes a
un mismo cimulo, muestran una tendencia a moverse en la misma direccién y cuando
se proyectan sus movimientos propios se puede observar que todos convergen hacia un
tnico punto. Midiendo el médulo y direccion de su movimiento propio se puede clasi-
ficar o descartar una estrella como miembro del cimulo (Eggen 1958, 1960a, 1960b;
Green 1993). Los criterios de Eggen intentan cuantificar la desviacion del punto de
convergencia del movimiento espacial de las estrellas, utilizando tres parametros:

1. la distancia angular entre la estrella y el punto de convergencia (\);

2. la componente del movimiento propio (u) en la direccion del punto de convergen-
cia (v);

3. la componente del movimiento propio (i) perpendicular a la direccion del punto
de convergencia (7).

Asi, las relaciones entre la velocidad tangencial (Vian), radial (Vi) y total (Votar) en
el método del punto convergente (o método del cimulo de movimiento) se expresan
€Omo:

Vian = 4.74pm ! = Vigrasen
er = VTotal cos A
Virotal = 4.74pm1sen™ A



3.3 Criterios de Pertenencia 39

siendo 7 la paralaje trigonométrica y donde la velocidad total calculada a partir de
las componentes de la velocidad galactica es Vi2,,; = U? + V2 + W2,

Los criterios de Eggen son los siguientes:

Criterio de la velocidad peculiar, que considera una estrella como posible miem-
bro de un grupo de movimiento cuando su velocidad peculiar (PV) es menor que un
10 % su velocidad total (V7).

PV < 0.1Vr

Donde velocidad peculiar (PV) se define como una velocidad tangencial (Vi,,) pero
teniendo en cuenta sélo la componente perpendicular a la direccién del punto de con-
vergencia del movimiento propio (7):

PV = 4747171

Y donde V aqui se define como una velocidad total que tiene en cuenta inicamente
la componente del movimiento propio en la direccion del punto de convergencia (v):

Vi = 4. 7T4vr tsen )\

Criterio de la velocidad radial:

El criterio se basa en la comparaciéon de la velocidad radial predicha, p. = VpcosA,
(Donde X es la distancia angular entre la estrella y el punto de convergencia), con
la velocidad radial observada para la estrella (V;), donde se establece que la estrella
pertenece al grupo si:

Vi — pe|] <4—8 kms™!

(4-8 dependiendo de la calidad de la velocidad radial). Para ver més detalle, Montes
et al. (2001).

En las Tablas 3.3, 3.4, 3.5, 3.6 y 3.7 se han listado las estrellas para cada
grupo de movimiento. En las columnas 1 a 5 se da el nombre: HD; Otro nombre; HIP,
identificador Hipparcos; Gl, nimero del catalogo Gliese y niimero del catalogo CABS de
Strassmeier et al. (1993). Una C delante del niimero del catilogo CABS significa que la
estrella es una candidata a CABS del catalogo. Los pardmetros estelares y astrométricos
(tipo espectral y clase de luminosidad, coordenadas (ICRS 2000), velocidad radial, V,, y
su error en km s™!, paralaje () y su error en milisegundos de arco (mas), el movimiento
propio (4aC0sd v 1) y sus errores (en mas/afo), se dan de la columna 6 a la 12. En
las ultimas columnas se dan las componentes U, V 'y W, la velocidad total (Vreta), ¥
los pardmetros necesarios para aplicar los criterios de Eggen (PV 'y p.). Los resultados
de la aplicaciéon de los criterios se dan en la columna contigua a cada parametro con la
etiquetas de ”S” si resulta el criterio positivo o "N” si resulta negativo.

Para el criterio de velocidad peculiar se ha usado el 10% de la Vi para todos
los grupos de movimiento excepto para la Asociacion Local donde se uso el 20% de
Vr, para tener en cuenta la gran dispersién observada en este grupo. Para el criterio
de velocidad radial se han tenido en cuenta las incertidumbres de la velocidad radial
adoptada para cada estrella. En la Figura 3.3 se han dibujado en simbolo relleno las
estrellas que cumplen ambos criterios.

Por ultimo también se han aplicado criterios espectroscopicos mediante el uso
de la anchura equivalente de la linea del Li T (A6707,8 A).
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Si se comparan las abundancias de litio obtenidas para las estrellas de la muestra
estudiada con las de estrellas de ctimulos con edad conocida podemos obtener un rango
de edades para las primeras. La EW es una medida de la abundancia, por lo que se
obtienen resultados similares al estudiar la EW de la linea Li I A6708 A, sin necesidad
de transformar EWs en abundancias y sin introducir errores adicionales.

Los datos que se dan de la anchura equivalente de litio para los sistemas de la
muestra se han recopilado de la literatura (Favata et al. 1995; Barrado 1996; Barrado
et al. 1998; Fekel y Henry 2000, etc). En aquellos sistemas para los cuales se disponia de
espectros de alta resolucion se ha medido esta EW (ver seccién 2.3.4). Los resultados
se encuentran en la Tabla 3.2.

Se han tenido en cuenta las medidas de EW(Li I) realizadas para ctimulos estelares
con edad conocida para comparar con las medidas de EW(Li I) de la muestra. Se han
recopilado los datos para el camulo de las Pléiades (Soderblom et al. 1993c) con el fin
de representar las envolturas superior e inferior de la EW(Li I). Para el ctimulo de las
Hiades se ha utilizado la envoltura dada por Soderblom et al. (1993d).

Envolturas superiores para cimulos extremadamente jovenes han sido obtenidas
por algunos autores, como en el caso del cimulo IC 2602, Neuh&user et al. (1997),
Montes et al. (2001) y Lopez-Santiago (2005). Las estrellas més frias de este cimulo
(30 Ma) no han llegado atin a la secuencia principal, por lo que su envoltura superior
se encuentra por encima de la que se obtiene para las Pléiades. En la Figura 3.4, se
representan las medidas de la EW de todas las estrellas de la muestra frente al tipo
espectral, de forma que puede verse donde deberian situarse los sistemas estudiados
segun el grupo al que pertenecen.

Asi pues, con la informacion de (U, V, W) y los criterios de Eggen, se puede de-
terminar la pertenencia a un grupo y por lo tanto la edad aproximada de los sistemas
que pertenecen a alguno de ellos, y con la informacién de las medidas de la EW del
Litio I podemos obtener una estimacién de la edad y compararla con la del grupo al
que pertenecen.

3.4. Analisis de los distintos grupos:

3.4.1. Asociacién Local

Las siete CABS que satisfacen ambos criterios de Eggen son de tipo BY Dra excepto
V824 Ara y V1430 Aql, que tienen una componente subgigante y pueden ser consider-
adas como tipo RS CVn. HD 98800 (TWA 4) es un sistema cuadruple consistente en
dos binarias espectroscopicas, clasificada como un sistema post T Tauri (Soderblom et
al. 1998) y como miembro de la asociacion joven TW Hya (10 Ma, Kastnet et al. 1997).
V824 Ara (HD 155555) es también un sistema CABS muy joven (Pasquini et al. 1991;
Eggen 1995; Dempsey et al .2001) recientemente identificado como miembro del grupo
de movimiento § Pic (Zuckerman et al. 2001).

Tres CABS (V640 Cas AB, V838 Cen, V772 Her) han sido previamente identificadas
como miembros de este grupo. V640 Cas (HR 5 B) es una binaria visual (ADS 61 AB)
cuya componente B es a su vez una SB. De la soluciéon orbital para la binaria AB
dada por Griffin (1999), se tiene V,=-11.70. Weber y Strassmeier (1998), obtuvieron
una solucién para la érbita de la componente B y obtuvieron V,=-12.1. Previamente
identificada por Agekyan y Orlov (1984) como miembro de la Asociacién Local, los
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valores de U, V, W calculados aqui confirman su pertenencia aunque no cumple el
criterio de p.. V838 Cen y V772 Her tienen componentes U,V y W similares a las de la
Asociacion Local, pero solo la primera satisface los dos criterios de Eggen (PV and p,).
Batten et al. (1979) sugirieron una edad para V772 Her cercana a la de las Pléiades,
pero Barrado y Navascués (1994) di6 una edad de 3 Ga para este sistema. Esta estrella
posee un valor de litio muy alto para sus dos componentes.

Las edades calculadas por Barrado y Navascués (1994) para TW Lep (94 Ma) y BM
CVn (65 Ma), son compatibles con su pertenencia a este grupo, pero la edad de ¢ UMa B
(6 Ga), 0% CrB (4 Ga), y ER Vul (4 Ga), indican que no son miembros tal y como con-
firman los datos cinemaéticos. Los dos primeros poseen valores de anchuras equivalentes
de litio que se corresponden con esta asociaciéon, y los dos tltimos poseen anchuras
equivalentes menores de lo esperado. Mientras que TW Lep no satisface ninguno de los
criterios de Eggen, BM CVn si cumple el segundo (p,).

HD 285970 (J 318) y HD 31181 (vB 166) fueron inicialmente clasificados como
sistemas pertenecientes al cimulo de la Hiades, pero sus velocidades radiales (Griffin y
Gunn 1981; Griffin, Mayor y Gunn 1982) y sus componentes U, V 'y W determinadas
en este trabajo indican que son posibles miembros de la Asociacion Local.

BD-21 2961 no tiene paralaje de Hipparcos pero si tiene los movimientos propios
medidos por Tycho-2. Tomando una paralaje espectroscopica, (27.5 mas) y la velocidad
del centro de masas (27.7 km s™!) dada por el CABS, se ha encontrado que es un posible
miembro de la Asociacion Local. Usando la paralaje (15.9 mas) y la velocidad radial
(16.5 km s™!) determinada cinematicamente, Makarov y Fabricius (2001) clasificaron
esta estrella como posible miembro de la asociacion TW Hya. Ambas determinaciones
indican que este es un sistema joven, de acuerdo con la medida del litio que da Favata
et al. (1995).

En conjunto, para las estrellas de este grupo, se encuentran tanto valores de EW(Li
I) grandes como pequerios, de acuerdo en parte con el rango de edades que presenta
(20-150 Ma), ver Figura 3.4, pero los casos con EW(Li I) << que la envoltura inferior
de las Pléiades indica que algunos de estos sistemas son en realidad méas viejos y no
pertenecen a la Asociacion Local.

3.4.2. Superctiimulo de las Hiades

Se obtienen 15 candidatas que satisfacen los criterios de Eggen, la mayoria de ellas
son probablemente de la secuencia principal, excepto 54 Cam (F9IV/G6IV) y V965 Sco
(F2IV/K1III) que son ambos sistemas RS CVn. Es muy probable encontrar sistemas
RS CVn en este cimulo teniendo en cuenta la edad del mismo (600 Ma).

Se sabe por estudios anteriores que los sistemas V1136 Tau, V818 Tau, HD 27149,
HD 27691, V918 Tau, V808 Tau y QY Aur, son miembros del cimulo de las Hiades,
de las cuales s6lo QY Aur no satisface los criterios de Eggen. También otros sistemas
como ADS 48A (GJ 4A), V471 Tau, and DH Leo han sido clasificados como miembros
del supercimulo, pero sélo el ultimo satisface los dos criterios.

LX Per fue clasificado como miembro del ciimulo abierto o Per, pero las velocidades
calculadas aqui parecen indicar que pertenece al sumerctiimulo de las Hiades.

Las EW de Litio dadas para las componentes del sistema HD 95559 por Fekel
y Henry (2000) y las medidas en este trabajo (ver apartado 4.5.2) indican que este
sistema es mas joven que el supercimulo de las Hiades.

La edad calculada por Barrado y Navascués (1994) para 93 Leo (933 Ma) es cercana
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a la de las Hiades, pero la edad de HD 131832 (93 Ma) es demasiado joven para este
camulo. Las edades de HD 3196 (1.7 Ga), RZ Eri (2.2 Ga), y LU Hya (4.3 Ga) son
muy grandes para que pertenezcan a este grupo y queda confirmado con el resultado
negativo de los criterios de Eggen.

3.4.3. Grupo Ursa Major

Cuatro miembros satisfacen ambos criterios de Eggen (HD 109011, V775 Her, HD
203454 y HD 220096). V775 Her es un sistema BY Dra, mientras que HD 203454 es
una CABS del catalogo de Strassmeier et al. (1993) y HD 220096 es una candidata a
CABS del mismo, pero todas son estrellas de la secuencia principal.

La edad calculada por Barrado y Navascués (1994) para e UMi (446 Ma) es incom-
patible con su pertenencia a este grupo, aunque el estado de evolucion de este sistema
es complicado (B6hm-Vitense 2004).

La estrella K2 III UV CrB, con una edad de 5 Ga, no puede considerarse como
posible miembro de este grupo tal y como indican los resultados de los criterios de
Eggen.

En cuanto a la anchura equivalente del litio, para este grupo no se dispone de un
estudio de la abundancia de litio para un cimulo de edad similar (300 Ma), por lo que
no se puede trazar una envoltura superior como en los casos anteriores. Las estrellas
pertenecientes a este grupo deberan tener una EW(Li I) que se situe entre la de las
Pléiades y las Hiades. Esto se cumple en dos casos pero hay otras tres estrellas con
EW(Li I) por debajo de las Hiades.

3.4.4. 1IC 2391

Sélo se han podido incluir ocho CABS en este grupo de las cuales, TZ For, HD
54371, HD 57853 y HD 58738 A ya habian sido clasificadas como miembros del mismo
por otros autores, pero ninguna cumple los criterios de Eggen.

TZ For, binaria SB2 eclipsante y evolucionada (F7III/G5III) en la cual no se ha
detectado LiI (Andersen et al. 1991) y de una edad de 1.3 Ga (Claret y Giménez 1995),
resulta incompatible con la pertenencia a este grupo. HD 57853 es un sistema triple
identificado por Makarov y Urban (2000) como miembro del grupo de movimiento joven
Carina-Vela que incluye al cimulo abierto IC 2391. El litio encontrado por Pallavivini
et al. (1987) también indica que el sistema es joven.

La estrella (HD 95724) tiene una EW(Li I) medida, muy pequena, que no es com-
patible con la pertenencia a este grupo aunque satisface el segundo (p.) criterio de
Eggen.

3.4.5. Grupo de movimiento de Castor

Soélo el sistema binario HD 237903 de tipo K7V, satisface ambos criterios de Eggen.

YY Gem (Castor C) es una de las estrellas que define este grupo de movimiento y su
pertenencia ha sido confirmada por Barrado y Navascués (1998), atin asi, curiosamente
no satisface el primer criterio de Eggen (PV).

VV Mon ha sido inicialmente incluida como posible miembro pero la edad calculada
por Barrado y Navascués (1994), 2.6 Ga, indica que no pertenece al grupo, quedando
confirmado con los resultados obtenidos por los criterios de Eggen.
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Hay 12 estrellas en este grupo con medidas de litio y se encuentran casi todas debajo
de la envoltura inferior de las Pléiades, de acuerdo con su edad. Sin embargo, se observan
también estrellas con EW (Li I) muy pequenia (por debajo de la envoltura superior de las
Hiades), lo que no corresponde con la edad de este grupo. FF UMa (2RE J0933-+624)
pertenece a este grupo, con una ET de litio medida en el espectro observado de EW (Li
I)= 82y 83 mApara componente primaria y secundaria respectivamente, y de 54 y 51
mAmedidas en el espectro substraido.

3.4.6. Otras posibles estrellas jévenes del disco

Este grupo con 51 objetos, incluye aquellos de la muestra inicial que no se han
podido confirmar como pertenecientes a algunos de los grupos descritos, siendo un
grupo muy inhomogéneo en rango de edades, aunque compartan el mismo espacio de
velocidades.

En la Tabla 3.8, se han listado estas estrellas.

RS CVn fué clasificada por Eggen (1992) como miembro de IC 2391, pero las com-
ponentes de la velocidad indican que s6lo se trata de una estrella joven del disco.

3.5. Resumen

De un total de 333 candidatos CABS de la muestra inicial, 197 se pueden considerar
por los valores de sus componentes de velocidad espacial (U, V, W) como estrellas
jovenes del disco. Haciendo uso de los criterios cinematicos, de estas 197 , se han podido
clasificar 39 como posibles miembros de la Asociaciéon Local, 50 del supercimulo de
las Hiades, 22 del grupo de movimiento Ursa Mayor, 8 del supercimulo IC 2391, 27
del grupo de movimiento Castor y 51 se han clasificado como otras estrellas del disco
joven, es decir, sistemas dentro o cercanos a los limites que determinan la poblacién
joven en el espacio de velocidades.

Teniendo encuenta los criterios de Eggen, si se reducen los grupos a aquellas estrellas
que cumplen uno de los criterios, se encuentran 28 posibles miembros de la Asociacion
Local, 40 del supercimulo de las Hiades, 16 del grupo de Ursa Major, 5 de IC 2391
y 19 de Castor. Si imponemos la maxima restriccién, sélo 7 cumplen ambos criterios
para la Asociacion Local (de las cuales dos son del catilogo de Strassmeier), 15 para
el supercamulo de las Hiades (9 son del catalogo de Strassmeier y una candidata), 4
para el grupo de Ursa Major (3 son del catalogo de Strassmeier), ninguno para el IC
2391 y uno para el grupo de movimiento de Castor.

Por otro lado, de la muestra escogida no se poseen los datos de EW(Li I) para
todas las estrellas, pero se puede comprobar para los disponibles, que los valores no se
corresponden la mayoria de las veces con los esperados segiin el grupo al que pertenecen,
siendo muchas veces este valor muy bajo, por lo que serian més viejas que los grupos
a los que cinematicamente pertenecen. Debido a la sincronizacién, los sistemas poseen
velocidades de rotacion grandes a pesar de ser viejos, lo que hace que nos encontremos
con estrellas evolucionadas que coinciden en propiedades cinemaéticas con otras estrellas
de grupos jovenes, pero que no pertenecen a los mismos.

En la Asociacion Local, HD 98800, V772 Her A y B, EZ Eri, etc, poseen valores
grandes de EW(Li I), confirmandose su pertenencia al grupo, aunque también hay
otras, GJ 617 A y ER Vul por ejemplo que poseen un valor pequeno de EW(Li I),
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situadas por debajo de la envoltura del cimulo de las Pléiades de la Asociacion Local,
lo que puede indicar que realmente no pertenecen a la misma por ser méas viejas, para
GJ 617 A ningtn criterio la incluye, pero ER Vul si cumple uno de los criterios de
Eggen. En el supercimulo de las Hiades, tenemos tanto estrellas con grandes valores
de EW(Li I) como estrellas con litio no detectado. Para el IC 2391, solo se ha medido
el litio para HD 95724, resultando de un valor muy pequeno, lo que hace pensar que la
estrella es vieja y por tanto no pertenezca a este grupo, aunque cumple el criterio de
la velocidad radial. Para Castor, aunque algunas estrellas se encuentran en una zona
del diagrama adecuada a su edad, otras parecen ser mas viejas al tener EW(Li I) muy
pequenias (por ejemplo HD 147866). Al mantener mas tiempo la abundancia en litio,
éste es un indicador de edad menos fiable para sistemas binarios que para estrellas
aisladas.
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Tabla 3.2: Medidas de EW(Li I) para la muestra de Binarias

Grupo'  Nombre C?  EW(LiI) (mA) Grupo® Nombre C?  EW(LiI) (mA)
LA HD 42 P 25.00 UMa V344 Pup P 31.92
” UX For P 24.49 ” UV CrB P 52.00
? VY Ari P 39.00 ” n CrB P 59.00
” V492 Per P 42.85 » € UMi P 35.00
” EZ Eri P 120.00 ” V775 Her P 0.00
” TW Lep P 46.45 IC HD 95724 P 3.00
? HD 95638 P 95.00 CASTOR 5 Cet P 14.60
” x UMa S 33.00 ” HD 24053 P 39.00
? HD 98800 P 390.00 ? HD 43516 P 28.00
” HR 4492 P 35.29 ” YY Gem P 65.00
” BM CVn P 29.00 ” HR 3385 P 38.64
? HS Lup P 74.00 ” IL Com P 22.00
» GJ 617A P 0.00 ” I, Com S 28.00
? o? CrB P 30.00 ? HD 147866 P 6.00
” o? CrB S 69.00 ” HD 154905 P 20.00
” V2213 Oph P 92.00 ” KZ And P 58.00
» V772 Her P 158.00 ” K7 And S 62.00
? V772 Her S 243.00 ” HD 218739 P 112.00
” ER Vul P 8.00 ” FF UMa P 54.00
? ER Vul S 9.00 ” FF UMa S 51.00
HS HD 16287 P 5.00 oDJ BQ Hya P 26.64
? V471 Tau P 218.70 ? DM UM P 35.00
? V833 Tau P 16.20 ? HU Vir P 15.62
” RZ Eri P 84.00 » RS CVn P 19.00
? V808 Tau P 2.40 ” RS CVn S 8.50
» V808 Tau S 1.10 ” LS TrA P 18.30
? a Aur P 145.59 ” LS TrA S 18.30
” a Aur S 12.03 » V815 Her P 201.00
” HD 40891 P 3.00 ” o Dra P 9.00
? TZ Pic P 10.72 ” VA78 Lyr P 59.00
» 54 Cam P 65.70 ” VAT78 Lyr S 28.00
? 54 Cam S 116.57 ? V1379 Aql P 32.93
” LU Hya P 8.28 ” AS Cap P 66.65
” HD 95559 P 20.00 ” A And P 10.00
” HD 95559 S 20.00 ” IL Hya P 74.59
? 93 Leo P 25.00

” HD 120205 P 0.00

” 28 Dra P 32.00

? 28 Dra S 58.00

” 7 Her P 21.00

” Z Her S 38.00

” HK Lac P 105.00

” HD 222143 P 0.00

I LA = Asociaciéon Local, HS = Supercamulo Hiades, UMa = Grupo de movimiento Ursa Major, IC = Supercamulo

IC 2391, Castor = Grupo de movimiento Castor, OJD = Otras estrellas del disco joven.
2 P = Componente primaria, S = Componente secundaria.



Tabla 3.3: Asociacién Local

HD Otro HIP GJ CABS Tsp a (2000) § (2000) Vi s Jta €OS & I U v w VIotal VT PV Pec
nombre (hms) " (km/s) (mas) (mas/yr) (mas/yr) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s)

123 V640 Cas AB 518 4.1 - G5V 00 06 15.81 58 26 12.20 -11.7 0.2 49.30 1.05 270.60 1.60 30.10 1.70 -18.15 0.54 -22.15 0.32 -1.51 0.17 28.68 26.74 11.8 N -13.0 §
17084 UX For 12716 - 20 G5-8V/G 02 43 25.57 -37 55 42.46 19.1 0.5 24.77 0.80 83.70 1.40 -65.40 1.40 -4.07 0.29 -26.10 0.73 -8.96 0.55 27.89 28.93 -9.1 N 22,58
17433 VY Ari 13118  113.1 22 K3-4V-1V 02 48 43.73 31 06 54.71 -2.8 0.3 22.73 0.89 216.90 1.60 -170.20 1.60 -22.21 1.03 -52.63 2.11 -7.17 0.53 57.57 56.64 14.0 N -9.9 N
28591 V492 Per 21144 - 42 K1 III 04 31 56.95 36 44 33.68 5.8 0.1 8.47 0.87 4.80 1.50 -67.50 1.50 -10.97 0.72 -27.73 3.57 -24.21 2.97 38.41 38.06 -9.3 N 10.1 8§
285970 J 318 21946 - C92 K8 04 43 01.43 18 42 41.92 14.4 0.5 21.10 2.22 99.30 1.40 -93.10 1.50 -13.57 0.49 -30.94 3.26 1.056 0.76 33.80 32.93 15.1 N 19.4°§
31181 vB 166 22805 - cig8 F7V/GTV 04 54 20.63 17 36 32.89 19.1 0.3 5.52 1.29 15.40 1.20 -26.10 1.10 -16.35 0.66 -26.75 6.26 -7.71 1.33 32.29 30.79 6.5 N 17.7 S
- EZ Eri - - - G9 05 07 28.48 -05 24 25.36 31.6 1.0 13.00 2.00 12.50 1.80 -27.50 1.90 -20.73 1.19 -22.13 1.68 -14.16 0.74 33.47 20.72 0.8 17.6 N
35850 BD-12 1169 25486 - ci9 F7 Vv 05 27 04.76 -11 54 03.48 18.8 1.3 37.26 0.84 17.50 0.70 -49.80 0.80 -10.19 0.99 -15.07 0.69 -8.22 0.54 19.96 16.27 0.4 14.8 58
37847 TW Lep 26714 - 54 F6IV/K2III 05 40 39.72 -20 17 55.55 18.0 0.3 5.87 1.19 22.90 1.10 -8.30 1.20 -7.02 1.33 -25.01 3.15 6.03 3.22 26.67 41.51 16.3 N 40.0 N
39576 TZ Col 27727 - 56 GL Vv 05 52 15.99 -28 39 24.94 24.0 3.0 11.41 1.07 7.00 1.50 -24.20 1.40 -4.29 1.88 -23.62 2.33 -10.46 1.38 26.19 90.24 0.85 89.6N
43930 V1260 Ori 30055  231.2 C25 K1V 06 19 28.87 13 26 54.08 18.6 0.5 1.89 1.12 8.30 1.30 -8.30 1.20 -9.46 5.34 -32.48 17.27 8.26 7.11 34.82 24.81 -22.8 N 16.3 S
- SS Cam 35197 - 68 FBIV-V/KOIV-III 07 16 24.74 73 19 56.91 -19.7 0.1 3.09 1.69 -1.70 1.70 -18.50 1.80 -5.20 10.89 -31.88 12.18 -12.54 3.10 34.65 29.59 -5.7' 8 -9.8 N
73343 RZ Cnc 42432 - 80 K1III/K3-4III 08 39 08.54 31 47 44.45 14.1 0.2 3.26 1.56 -6.10 1.00 -16.90 1.10 -14.69 2.08 -25.69 11.52 -3.16 5.88 29.76 26.24 -5.8 N 6.0 N
- WY Cnc 44349 - 82 G5V/M2 09 01 55.45 26 41 22.72 30.0 0.1 11.76 1.72 -11.80 1.30 -49.40 1.30 -21.55 0.39 -26.83 2.97 11.62 1.23 36.32 19.35 -8.3 N 4.9 N
- BD-21 2961 - - C119 K2 v 09 59 08.42 -22 39 34.61 27.1 0.2 27.50 2.00 -60.90 2.20 -18.80 2.20 -11.14 0.62 -27.45 0.93 3.20 0.83 29.80 13.47 2.08 8.1 N
95638 BD+62 1160 - - - F8 11 03 21.85 61 39 15.35 -10.5 1.0 24.00 2.00 -117.40 0.90 -656.60 1.00 -13.53 1.65 -22.47 1.60 -11.31 0.83 28.56 29.17 0.18 -12.1°§
98800 TWA 4 55505 2084A - K5 11 22 05.29 -24 46 39.55 12.8 1.0 21.43 2.86 -91.70 1.60 -31.10 1.40 -12.83 2.04 -20.82 1.67 -4.96 1.81 24.95 22.50 4.2 8 8.1 8
101379 J GT Mus 56862 - 96 A0/K2-4II1 11 39 29.59 -65 23 51.94 9.1 0.2 5.81 0.64 -30.00 1.00 -5.00 1.00 -16.59 2.45 -17.26 1.11 -11.21 1.49 26.43 29.72 1.2 8 16.4 N
- RW UMa 56974 - 97 F8IV/KOIV 11 40 46.35 51 59 53.41 -25.0 1.0 4.13 1.86 -26.00 1.30 -3.60 1.30 -15.12 11.54 -22.18 7.62 -28.49 3.31 39.14 31.38 9.6 N -13.0 N
102077 V838 Cen 57269 - - KO/K1Vp 11 44 38.46 -49 25 02.70 15.9 0.5 20.55 2.38 -128.90 1.30 -43.00 1.10 -17.07 2.69 -27.52 1.60 -13.66 2.00 35.15 35.43 2.2 8 16.7 8
1059634 BD+54 1499A 59432 3711A - KO Vv 12 11 27.76 53 25 17.46 -5.5 0.3 37.72 4.17 -164.20 1.10 -124.80 1.10 -13.60 2.15 -21.22 2.99 7.41 4.46 26.27 28.47 -7.4 N 13.9 N
1059638 BD+54 1499B 59431 3712B - K1V 12 11 26.78 53 25 07.37 -4.1 0.2

- DP Dra 62556 487 - M3 12 49 02.75 66 06 36.79 -10.1 0.4 98.14 1.67 -438.40 2.10 -100.70 2.20 -12.32 0.33 -19.94 0.35 -4.99 0.32 23.96 26.86 -3.0 S -16.1 §
- BD+39 2587 63322 - - G6 V 12 58 35.00 38 16 48.39 -6.6 0.6 26.24 1.75 -125.60 1.70 -44.40 1.70 -13.89 1.06 -20.28 1.37 -4.29 0.61 24.95 28.19 1.1 -14.7 N
116204 BM CVn 65187 - 112 K1 III 13 21 32.26 38 52 49.53 7.8 0.1 9.00 0.76 -54.20 0.90 -12.80 1.00 -18.99 1.69 -20.26 1.95 12.26 0.43 30.35 36.01 3.0 21.1 N
118238  CD-32 9477 66358 - 115 K2 IIIp 13 36 08.32 -33 28 44.83 9.3 0.2 1.97 1.19 -4.00 1.20 -6.80 1.20 1.11 3.76 -19.53 8.85 -8.01 8.40 21.14 18.09 -5.8 N 0.7 N
129333 Gl 559.1A 71631 9488 - F8 14 39 00.22 64 17 29.84 -23.1 0.5 29.46 0.61 -135.90 1.10 -256.30 1.20 -6.81 0.33 -30.65 0.49 -6.54 0.47 32.07 28.89 -11.2 N -21.6 §
133822  HS Lup 74049 - C59 G6-8V/G6-8V 156 07 57.75 -45 34 45.85 1.3 0.9 24.27 0.86 -117.20 1.00 -110.70 1.00 -14.77 0.94 -27.04 1.08 -6.60 0.36 31.51 30.69 7.1 N 0.3 8
139777 HR 5829B 75809 - Cé1 G8 IV-V 15 29 11.20 80 26 54.98 -15.8 0.5 45.32 0.57 -223.20 1.20 107.80 1.20 -14.78 0.35 -26.40 0.43 -2.50 0.32 30.36 32.63 -9.7 N -22.0 N
147379 BD+67 935A 79755 617A C62 MO V 16 16 42.75 67 14 19.85 -18.6 0.5 93.79 1.21 -493.80 1.30 83.80 1.30 -9.75 0.19 -29.58 0.43 4.09 0.38 31.41 32.17 -17.2 N -26.3 N
146361 sigma2 CrB 79607 615.24 132 F6V/GOV 16 14 40.85 33 51 31.01 -12.3 0.1 46.11 0.98 -266.47 0.86 -86.88 1.12 -6.55 0.13 -29.08 0.49 9.52 0.42 31.29 78.24 -3.6 S -72.8 N
154417 V2213 Oph 83601 654.1 (o] F8.5IV-V 17 05 16.82 00 42 09.22 -16.7 0.5 49.06 0.89 -15.67 1.17 -335.12 0.69 1.49 0.52 -30.37 0.50 -20.13 0.34 36.47 52.27 -8.8 S -41.9 N
155555 V824 Ara 84586 - 141 G5IV/KOV-IV 17 17 25.50 -66 57 03.72 2.7 0.3 31.83 0.74 -21.60 1.30 -136.40 1.30 -10.61 0.40 -15.72 0.41 -8.39 0.28 20.74 21.06 0.18 4.5 §
160538 DR Dra 85852 - 144 WD/KO-2III 17 32 41.21 74 13 38.42 -11.6 0.2 9.68 0.80 -65.00 1.00 30.40 1.20 -13.40 1.49 -29.31 1.69 18.19 2.08 37.01 30.70 -29.3 N -23.8 N
163621 V835 Her 87746 4034 146 G6V/K1IV 17 55 24.68 36 11 19.92 -19.9 0.1 32.37 0.70 -136.70 1.60 -20.80 1.60 -4.85 0.23 -26.88 0.32 7.74 0.45 28.39 0.00 -18.3 § 0.0 N
165590 V772 Her 88637 - 149 {Gov/(M1V) }G5V 18 05 49.72 21 26 45.23 -22.8 0.1 26.51 1.35 -29.20 1.10 -40.30 1.00 -8.52 0.35 -22.26 0.36 -5.57 0.22 24.48 27.76 -6.9 N -27.0 S
- V885 Her 88639 - 150 K7:V/K7V 18 05 50.00 21 26 18.00 -22.7 0.1 26.51 1.35 -29.20 1.10 -40.30 1.00 -8.46 0.34 -22.19 0.36 -5.54 0.21 24.39 27.74 -5.9 N -26.9 §
- V1430 Aql - - 164 G5V/KOIII-IV 19 21 48.49 04 32 56.92 -20.0 0.1 10.50 0.10 13.60 1.90 -30.70 1.80 -9.79 0.55 -20.72 0.63 -10.22 0.85 25.09 25.60 -1.58 -20.7 §
200391  ER Vul 03833 - 179 GOV/G5V 21 02 25.91 27 48 26.44 -25.5 0.4 20.06 0.85 87.30 1.50 6.20 1.40 -21.58 0.75 -21.94 0.23 -9.28 0.74 32.14 29.08 9.3 N -22.4§




Tabla 3.4: Supercimulo de Hiades

HD Otro HIP GJ CABS Tsp a (2000) 4 (2000) Vr E Mo COS S s U \% w Vrotal VT PV Pe
nombre (h m s) 7 (km/s) (mas) (mas/yr) (mas/yr) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s)

- ADS 48 A 473 4 A 2 dK6 00 05 41.01 45 48 43.49 0.1 0.1 85.10 2.74 878.72 1.65 -163.90 1.65 -40.29 1.31 -23.77 0.78 -16.756 0.55 49.69 47.34 -15.1 N 1.2 §
3125 ADS 475 AB 2713 - c2 GO 00 34 29.79 -04 32 47.51 3.0 0.5 9.97 1.90 84.80 0.90 4.50 0.90 -35.99 6.87 -17.97 3.74 -4.59 0.62 40.49 40.32 -2.6 S 1.5 §
3196 13 Cet A 2762 23 5 {F7V/}/64V 00 35 14.88 -03 35 34.14 10.6 0.3 47.51 1.15 415.90 0.50 -23.20 0.50 -35.99 0.84 -19.22 0.58 -13.23 0.29 42.89 40.98 -7.1 N 1.7 N
6680 78 Psc 5319 - C3 F5IV 01 08 01.34 32 00 43.64 14.0 5.0 23.87 0.78 204.00 0.80 -28.70 0.80 -39.03 2.80 -16.06 3.54 -9.43 2.56 43.25 41.56 -6.5 N 9.2 §
16287 BD-03 410 12158 9087 - X0 02 36 41.76 -03 09 22.07 22.4 0.1 41.09 1.25 321.90 1.40 59.40 1.30 -40.09 0.89 -17.89 0.67 -0.93 0.58 43.91 44.75 0.5 S 24.0 S
19754 EL Eri 14763 - 24 G8IV-III 03 10 38.51 -05 23 38.06 13.7 0.4 4.56 1.76 41.20 1.00 5.50 1.10 -35.27 10.67 -25.13 9.89 13.40 9.58 45.33 56.38 -4.3 8 36.5 N
- LX Per 15003 - 25 GOIV/KOIV 03 13 22.37 48 06 31.27 27.5 0.4 10.00 1.03 47.90 1.30 -70.80 1.30 -41.18 2.01 -16.72 3.39 -20.57 1.88 48.97 42.98 -17.8 N 22.8 §
- V471 Tau 17962 - 32 WD/K2V 03 50 24.97 17 14 47.43 40.0 0.8 21.37 1.62 127.50 1.10 -22.90 1.10 -45.77 1.09 -17.71 1.75 -4.18 1.21  49.25 45.66 0.5 35.58
284163 V1136 Tau 19591 - 36 dK0/dMO 04 11 56.22 23 38 10.74 36.8 0.1 27.21 2.11 143.10 1.20 -56.00 1.30 -41.70 0.60 -18.13 1.87 -1.79 0.90 45.51 45.48 0.8 36.85
27130 V818 Tau 20019 - 37 GEV/K6V 04 17 38.94 16 56 52.26 38.1 0.2 21.40 1.24 112.80 1.00 -24.20 1.00 -41.92 0.47 -18.61 1.22 -0.89 0.89 45.87 47.39 1.28 39.98§
27149 vA 123 20056 - 38 G4V/G8V 04 18 01.84 18 15 24.51 38.5 0.1 21.84 1.14 114.50 0.70 -30.80 0.70 -41.80 0.41 -18.90 1.14 -1.21 0.74 45.89 47.41 0.8 39.85§
27691 vA 249 20440 - 39 GO V 04 22 44.17 15 03 22.04 37.4 0.1 21.45 2.76 113.60 1.60 -26.00 1.50 -40.57 0.86 -20.38 2.74 -0.52 1.97 45.40 50.08 -0.1 S 43.0 s
28033 vB 62 20712 - Ci5 F8 V 04 26 18.50 21 28 13.55 42.0 5.0 21.54 0.97 106.10 0.90 -38.30 0.80 -45.29 4.72 -18.02 1.10 -2.02 1.73 48.79 46.58 1.5 39.458
28291 V918 Tau 20890 - 40 KO Vv 04 28 37.21 19 44 26.45 39.0 0.1 20.09 1.11 98.70 1.10 -39.60 1.10 -41.77 0.3¢ -20.05 1.3¢ -1.88 0.77 46.37 48.75 -0.2 S 41.8 8§
286898 V808 Tau 21395 - C93 GOV/K1V 04 35 33.92 12 06 01.75 39.6 0.2 13.51 1.32 41.10 1.10 -14.40 1.10 -38.62 0.36 -15.88 1.41 -7.60 0.93 42.44 32.80 -2.6 S 29.1 N
283750 V833 Tau 21482 171.24 42 dKbe 04 36 48.24 27 07 55.89 36.0 1.0 56.02 1.21 233.20 0.80 -148.60 0.80 -39.22 0.97 -17.41 0.51 -1.63 0.29 42.94 43.21 0.785 36.35§
232979 BD+52 857 21553 172 C108 X8 Vv 04 37 40.93 52 53 37.02 34.3 0.5 98.12 1.20 303.70 1.20 -475.60 1.20 -42.94 0.47 -8.47 0.38 -2.09 0.10 43.82 34.94 -1.18 21.9 N
30050 RZ Eri 22000 - 44 Am/KOIV 04 43 45.83 -10 40 56.04 43.0 1.0 5.40 1.29 3.50 1.20 8.80 1.20 -37.38 1.76 -13.48 1.47 -18.41 1.73 43.79 13.52 4.8 N 11.7 N
283882 V808 Tau 22394 - 45 K3V/K3V 04 49 12.99 24 48 10.24 41.1 0.2 18.96 1.62 86.30 1.20 -53.50 1.20 -43.50 0.37 -21.01 2.13 -0.56 0.86 48.31 52.04 1.4 '8 45.5 §
30738 vB 121 22524 - Cc17 F8 04 50 48.55 16 12 37.64 42.0 5.0 19.30 0.95 84.10 1.20 -26.10 1.10 -42.79 4.76 -20.02 1.03 -0.40 1.69 47.24 51.51 1.2 8 46.8 S
34029 alfa Aur 24608 194 51 G1III/KOIII 05 16 41.36 45 59 52.77 29.7 0.1 77.29 0.89 75.52 0.77 -427.11 0.50 -36.31 0.13 -13.85 0.27 -8.90 0.14 39.87 38.26 -7.1 N 28.4 §
40891 BD+63 629 28935 - - G5 06 06 24.68 63 50 06.48 16.3 0.4 32.95 1.06 -4.70 2.00 -317.60 2.00 -44.22 0.92 -23.13 1.17 -9.52 0.66 50.80 53.92 -4.8 S 29.0 N
46697 TZ Pic 31062 - 63 K1IV-IIIp 06 31 05.73 -59 00 16.57 10.4 0.3 5.69 0.60 31.20 1.40 50.50 1.30 -37.22 4.15 -22.66 1.58 25.59 3.49 50.53 45.23 27.4 N 18.7 N
- QY Aur 34603 268 67 dM5e/dM5e 07 10 01.84 38 31 46.05 37.9 0.3 157.23 3.32 -445.40 4.30 -943.30 4.30 -43.56 0.3¢ -21.59 0.52 -7.88 0.51 49.25 56.55 2.48 471N
65626 54 Cam 39348 - 75 F9IV/G6IV 08 02 35.78 57 16 25.05 24.8 0.7 9.84 0.73 -37.60 1.00 -69.90 1.10 -38.73 1.55 -16.39 1.84 -2.70 1.31 42.14 41.93 0.9 8 24.5 §
71071 LU Hya 41274 - 76 K1 IV 08 25 14.08 -07 10 12.86 27.8 0.3 20.20 0.90 -118.00 1.20 -9.90 1.30 -31.08 0.75 -18.35 0.33 -15.58 1.17 39.31 44.65 -13.2 N 37.4 N
79210 BD+53 1320 45343 3384 C35 MO V 09 14 22.77 52 41 11.81 11.1 0.1 161.59 5.23 -1555.60 0.90 -570.00 1.00 -42.02 1.15 -14.51 0.55 -22.82 1.05 49.97 54.88 14.4 N 29.3 N
79211 BD+53 1321 120005 338B - MO V 09 14 24.69 52 41 10.91 12.5 0.1 159.48 6.61 -1560.80 0.80 -660.60 0.90 21.09 1.27 -16.70 0.79 44.20 1.54 51.74 29.563 -43.7 N 15.7 §
82106 BD+06 2182 46580 349 c37 K3V 09 29 54.83 05 39 18.49 29.8 0.1 78.87 1.02 -502.40 1.00 109.70 1.10 -39.20 0.44 -12.06 0.30 -1.62 0.40 41.05 42.32 4.7 N 29.3 S
82159 ADS 7406 A 46637 - - GOV + K4:V 09 30 35.83 10 36 06.25 34.0 0.4 21.11

82159 ADS 7406 B 46634 - - K0:V 09 30 35.00 10 35 59.81 30.9 0.4 27.46 6.97 -192.30 1.40 -13.00 1.30 -38.65 5.95 -17.64 1.01 -6.03 6.00 42.91 45.99 -1.6 S 31.85
85217 4 Sex 48273 - - F6 V 09 50 30.08 04 20 37.14 16.3 0.9 21.78 0.93 -149.40 1.00 -51.10 1.00 -27.88 1.06 -22.84 0.81 -13.60 1.31 38.52 40.24 -13.8 N 25.1 N
86590 DH Leo 49018 3580 87 {KOV/K7VIK5V 10 00 01.71 24 33 09.89 9.8 0.9 30.82 1.29 -233.20 1.00 -33.10 1.00 -32.14 1.25 -12.55 0.53 -14.77 1.19 37.53 44.38 1.1 25.7N
95559 BD+23 2297 53923 - - KOV/KOV 11 02 02.27 22 35 45.49 2.9 0.1 18.43 1.19 -140.79 1.24 4.91 0.87 -32.59 2.08 -10.71 0.71 -12.03 0.97 36.35 47.41 -29.3 N 42.4 N
- BD+12 2343 - - - G5 11 32 49.42 12 10 24.93 14.4 2.6 17.40 2.00 -109.40 1.10 -0.10 1.30 -28.19 3.03 -16.82 1.67 4.25 2.60 33.10 30.62 -2.0 8 7.3 N
102509 93 Leo 57565 - 98 A6:V/G5IV-III 11 47 59.14 20 13 08.16 0.4 0.1 14.40 0.86 -145.30 0.70 -3.70 0.70 -41.37 2.51 -21.17 1.35 -11.41 0.72 47.85 48.53 -3.8 8 9.0 N
113247 V345 Hya 63650 - - KOIII/IV 13 02 43.32 -27 00 37.61 -20.2 0.3 7.3¢ 1.31 -95.00 1.80 -8.70 1.50 -58.64 8.89 -24.05 6.78 -13.68 0.90 64.84 62.45 -7.2 N -12.6 N
120205 BD-10 3759 67344 - - G5 13 48 10.06 -10 47 19.50 -28.9 0.4 31.78 1.06 -256.20 1.40 -4.50 1.20 -43.79 1.00 -13.40 0.85 -14.10 0.42 47.92 41.08 -2.5 S -15.3 N
131511 DE Boo 72848 567 120 K2 Vv 14 53 23.77 19 09 10.08 -31.0 1.0 86.69 0.81 -441.00 1.20 217.10 1.10 -36.13 0.50 -13.41 0.22 -14.08 0.88 41.03 31.62 2.4S -16.8 N
155802  BD-08 4400 84303 - - K3 v 17 14 08.07 -08 24 13.83 -33.3 0.5 34.27 2.01 -107.90 1.30 70.60 1.30 -36.14 0.56 -8.34 0.25 7.17 1.04 37.78 46.76 11.0 N -44.6 N
158393 V965 Sco 85680 - 143 F2IV/K1III 17 30 33.36 -33 39 15.92 -25.3 0.9 2.46 1.38 -4.20 1.20 -7.00 1.30 -26.74 1.31 -13.12 9.61 -0.75 2.71 29.79 31.55 1.0 -27.4 8
160922 28 Dra 86201 4017 - F5 V 17 36 57.09 68 45 28.69 -14.4 0.9 42.62 0.53 1.80 0.60 321.10 0.70 -33.43 0.48 -15.38 0.76 -11.33 0.48 38.50 36.00 7.7 N -8.9 8
163930 Z Her 87965 - 147 F4V-IV/KOIV 17 58 06.98 15 08 21.90 -45.0 0.2 10.17 0.84 -25.00 1.00 74.60 1.10 -55.89 1.99 -12.65 1.36 9.26 2.04 58.05 95.51 -1.0s -88.2 N
184591  BD+17 4009 96280 - C74 KO III 19 34 37.44 18 07 41.05 -40.6 0.8 4.58 1.44 21.40 1.10 20.90 1.10 -47.03 7.87 -14.16 5.84 -8.22 3.24 49.80 60.87 -4.8S -52.6 N
200740  BD+49 3448 103929 - Cc79 KO III 21 03 26.09 50 21 06.90 -22.1 2.0 8.40 0.55 65.40 1.10 46.60 1.20 -43.97 3.01 -22.08 2.00 -11.01 0.97 50.42 48.60 -8.3 N -19.4 §
- Ross 775 106106 829 A C134 dM4e 21 29 36.81 17 38 35.84 -25.2 0.1 148.29 1.85 1010.20 1.60 376.10 1.60 -36.51 0.89 -10.95 2.15 -7.64 1.02 38.87 43.78 -2.0 s -27.1 N
205249  AS Cap 106497 - 185 K1 III 21 34 16.57 -13 29 01.52 -27.0 0.4 4.90 1.13 15.60 1.00 1.30 1.00 -31.88 3.01 -16.48 0.89 13.95 2.58 38.50 20.39 2.2 N -13.8 N
209813  HK Lac 109002 - 190 F1V/KOIII 22 04 56.61 47 14 04.51 -23.6 0.2 6.62 0.61 59.40 0.90 33.80 1.00 -45.84 4.63 -29.01 0.59 -3.07 1.01 54.34 51.31 -1.3 S -15.5 N
217188  AZ Psc 113478 - 197 KO III 22 58 52.92 00 18 57.40 -21.0 0.1 6.78 0.88 55.60 0.90 13.60 0.90 -41.60 5.00 -16.58 0.82 4.12 1.65 44.97 42.60 4.8 N -15.4 S
222143  BD+45 4288 116613 4351 c87 G3/4v 23 37 58.49 46 11 57.97 -0.02 0.1 43.26 0.80 356.90 1.20 -12.00 1.20 -33.58 0.69 -16.09 0.55 -12.06 0.30 39.14 37.90 -10.0 N -2.1 S




Tabla 3.5: Grupo de movimiento Ursa Major

HD Otro HIP GJ CABS Tsp a (2000) § (2000) Vi T Jta €OS & I U v w VIotal VT PV Pc
nombre (hms) " (km/s) (mas) (mas/yr) (mas/yr) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s)

18645 - 13968 - C11 G2III 02 59 53.17 00 40 46.98 -2.3 0.7 8.71 1.18 -8.10 1.00 -24.70 1.00 10.66 1.43 -7.18 1.18 -6.35 1.31 14.34 11.84 -7.8 N -1.0 s
42581 - 29295 2294 - M1/M2V 06 10 34.62 -21 51 52.72 3.9 2.0 173.19 1.12 -139.40 1.60 -703.70 2.00 12.08 1.26 -10.97 1.42 -11.59 0.64 20.01 20.02 -6.2 N 7.3 8
45088 QU Gem 30630 233 62 K3V/K5V 06 26 10.25 18 45 24.82 -8.4 0.1 68.20 1.10 -115.30 0.80 -167.80 0.80 9.04 0.10 -4.656 0.13 -12.95 0.22 16.46 24.80 -3.4 N -20.6 N
- - 35191 268.3 - M2.5 07 16 19.77 27 08 33.07 -7.5 0.1 81.05 2.42 -39.00 2.60 -191.60 2.60 6.97 0.11 -8.36 0.35 -8.28 0.25 13.68 26.54 -7.3 N -25.0 N
61245 V344 Pup 36992 - 72 K1 III 07 36 13.81 -44 57 27.48 1.6 0.3 8.98 0.55 31.50 1.00 -20.20 1.00 15.92 1.16 -7.08 0.49 9.45 0.85 19.82 7.27 -18.4 N 0.8 8
62668 BM Lyn 38003 - C30 X0 07 47 20.82 47 20 17.63 -28.3 0.4 4.97 1.23 -7.20 1.00 -2.70 1.10 20.91 1.14 -4.48 1.11 -19.93 1.87 29.23 14.75 -6.6 N -14.4 N
- CV Cnc - 20698 - M4 08 31 38.00 19 23 54.00 -18.6 10.0 78.05 5.69 -229.48 6.39 -87.35 3.54 7.67 7.81 3.60 3.71 -22.28 5.16 23.84 17.18 13.9 N -16.3 §
97305 FL Leo 54723 - C44 K5 11 12 13.25 22 03 19.52 3.0 1.3 3.39 1.08 6.70 0.90 -7.70 0.90 11.53 4.37 -7.42 2.69 4.97 1.52 14.58 22.62 -3.6 N 17.9 N
109011 - 61100 1160 - K2 v 12 31 18.92 55 07 07.84 -13.1 0.6 42.13 3.11 107.80 1.20 -0.50 1.40 14.33 0.81 1.30 0.53 -10.57 0.54 17.85 17.85 0.4 5 -13.18§
- - 66459 519 - K5 13 37 28.77 35 43 03.95 -13.7 5.0 91.72 1.23 318.30 2.00 -58.20 1.90 13.92 0.34 4.72 1.11 -15.85 4.87 21.62 18.66 4.8 N -9.6 8
129674 - 71872 - C57 FO 14 42 00.71 52 00 19.15 -3.0 4.0 14.69 0.64 11.10 1.00 4.20 1.20 1.22 0.40 1.47 2.17 -4.47 3.39 4.86 2.90 2.8 N -1.4°8
136901 UV CrB 75233 - 122 X2 II/I 15 22 25.33 25 37 26.94 -19.7 0.2 3.58 0.89 16.30 1.10 -8.60 1.10 10.35 5.15 -0.97 2.44 -28.64 3.37 30.47 23.04 4.0 N -2.7 N
137107 eta CrB 75312 - - G2 V 15 23 12.31 30 17 16.10 -6.8 0.9 53.70 1.24 125.77 0.62 -176.48 0.81 15.24 0.54 -5.17 0.37 -12.38 0.77 20.30 18.67 -5.2 N -3.18
147584  zet TrA 80686 624 - F9 Vv 16 28 28.14 -70 05 03.84 8.5 1.5 82.61 0.57 197.80 0.70 111.50 0.70 13.45 1.11 4.73 0.95 -6.22 0.38 15.56 17.65 3.9 N 12.5' §
153751 epsilon UMi 82080 - 137 A8-FOV/G5III 16 45 58.25 82 02 14.11 -10.6 0.3 9.41 0.67 20.60 0.30 2.30 0.30 5.13 0.22 -2.09 0.52 -13.81 0.66 14.88 8.96 7.3 N -4.9 8
- - 83945 3991 - M3.5 17 09 31.54 43 40 52.86 -9.7 2.0 137.84 8.95 333.92 8.06 -278.02 10.28 7.81 0.98 -3.66 1.54 -15.59 1.37 17.81 14.62 3.2N -1.0N
156498 V2369 Oph 84595 - - G4V/IV+MOV+G8V 17 17 34.69 10 24 58.94 11.5 3.1 12.03 1.50 22.70 1.20 -38.30 1.20 19.33 2.75 0.40 1.71 -8.15 2.24 20.98 18.85 -2.9 N 7.5 8
175742 V775 Her 92919 9638 161 KOV/ (K5-M2V) 18 55 53.23 23 33 23.92 10.3 0.0 46.64 1.03 131.00 0.90 -282.90 0.90 24.71 0.45 -0.13 0.21 -22.35 0.57 33.32 34.67 2.2 8 14.2 8
- CG Cyg 103505 - 177 G9.5V/K3V 20 58 13.46 35 10 29.68 6.0 0.1 9.25 4.95 13.20 4.60 -16.90 4.20 3.12 2.95 4.13 1.20 -11.40 6.96 12.52 8.36 -7.5 N 2.4 §
202908 - 105200 - 181 (F9V/GOV)GIV 21 18 34.87 11 34 07.73 6.2 0.0 19.79 1.18 27.80 1.40 -54.60 1.30 5.48 0.44 -2.99 0.55 -14.66 0.89 15.93 14.81  -9.1 N 9.4 8
203454 - 105406 - 182 F8V/K5V 21 21 01.42 40 20 42.08 0.3 0.1 37.64 0.59 -17.70 1.00 -227.90 1.00 21.78 0.39 -3.64 0.12 -18.48 0.34 28.79 29.19 -2.6 § 5.5 §
220096 - 115312 - C86 G4 Vv 23 21 15.50 -26 59 12.37 13.0 10.0 9.92 0.87 -19.20 0.70 -11.20 0.70 14.00 3.19 0.44 1.68 -9.26 9.40 16.79 17.72 -0.3 s 14.2§




Tabla 3.6: Supercamulo IC 2391

HD Otro HIP GJ CABS Tsp a (2000) § (2000) Vi s Jta €OS & I U v w VIotal VT PV Pec
nombre (hms) " (km/s) (mas) (mas/yr) (mas/yr) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s)
20301 TZ For 15092 - - G2V 03 14 40.09 -35 33 27.58 22.8 1.0 5.86 0.96 35.60 0.70 18.70 0.70 -33.89 4.59 -20.07 1.83 -5.18 2.54 39.73 48.71 2.2 8 36.3 N
21242 UX Ari 16042 141.1 28 G5V/KOIV 03 26 35.39 28 42 54.33 26.5 0.5 19.91 1.25 46.40 1.10 -100.90 1.10 -26.49 0.52 -15.03 1.59 -21.77 0.87 37.44 30.79 -9.2 N 18.2 N
54371 - 34567 - - G8 V 07 09 35.39 25 43 43.12 19.2 0.9 40.68 1.02 -124.30 0.80 -175.30 0.80 -21.05 0.86 -17.59 0.41 -15.60 0.59 31.56 36.60 2.58 26.8N
57853 HR 2814 - - 69 F9.5V(K3:V/K5V) 07 20 21.43 -52 18 31.91 17.6 0.2 28.75 0.87 -30.10 1.90 133.20 1.80 -24.06 0.73 -15.36 0.22 -1.46 0.32 28.58 30.46 7.8 N 22.0 8§
587284 - 36238 - - F5 V+ 07 27 44.36 21 26 42.94 25.4 2.0 29.38 1.39 -60.90 1.80 -119.30 1.70 -23.76 1.83 -21.90 0.95 -8.26 1.01 33.35 31.96 -4.0N 23.958
95724 - 54028 - - G5 11 03 14.47 30 35 31.32 2.9 0.4 28.37 1.17 -159.10 1.30 -85.90 1.30 -19.18 0.83 -22.14 0.95 -7.95 0.59 30.35 29.62 -6.2 N 1.7 8
138157  0X Ser 75861 - - K0 15 29 44.45 16 11 31.22 -24.1 1.3 5.07 1.00 -32.40 0.80 7.50 0.80 -33.04 4.22 -21.36 3.40 -0.03 4.04 39.34 54.59 6.1 N -45.3 N
152178  CD-26 11634 82583 - 138 KOIII 16 52 56.01 -26 45 02.34 -36.8 0.1 2.12 1.24 0.90 1.30 -13.10 1.30 -34.19 1.28 -19.00 13.58 -26.19 11.98  47.07 40.18 -12.4 N -30.1 N




Tabla 3.7: Grupo de movimiento Castor

HD Otro HIP GJ CABS Tsp a (2000) é (2000) Vi s Mo €OS & I 19) v w VIotal VT PV Pec
nombre (h m s) (G0 (km/s) (mas) (mas/yr) (mas/yr) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s)

- 5 Cet 664 - 3 K1III 00 08 12.10 -02 26 51.75 -0.4 0.1 3.25 0.96 7.60 0.60 -4.20 0.60 -6.64 2.55 -10.00 3.35 -4.06 1.52 12.67 13.31 -2.2 N -4.7 8
24053 - 17936 - - GO 03 50 08.89 06 37 14.51 3.3 0.6 30.74 1.36 61.80 1.20 -37.90 1.30 -4.43 0.51 -10.74 0.56 0.99 0.42 11.66 20.23 5.6 N 17.8 N
30957 - 22961 - 46 K2V/K2v 04 56 26.056 64 24 09.63 6.8 0.1 27.07 0.99 37.70 1.00 -64.60 1.10 -13.07 0.32 -6.86 0.43 0.09 0.20 14.76 11.07 -7.1 N 1.48
- V998 Ori 25953 206 C131 M3.5 05 32 14.66 09 49 14.91 11.8 3.0 78.30 3.37 -177.94 3.76 -219.44 1.57 -6.23 2.84 -7.72 0.80 -18.26 0.98 20.78 32.23 4.9 N 27.7 N
41824 - 28796 - - G5V + K7:V 06 04 46.76 -48 27 30.30 22.2 0.5 33.64 0.84 -105.70 2.20 -26.50 2.00 -2.26 0.31 -12.47 0.50 -23.83 0.52 26.99 9.90 -14.3 N 8.2 N
43516 - 29750 - - G8III 06 15 55.75 -17 01 45.54 20.0 0.3 4.10 0.90 0.10 1.20 10.10 1.10 -22.11 2.21 -6.87 2.05 -0.57 2.02 23.16 4.26 11.6 N 4.0 N
50255 - 32971 - - G5 06 52 02.38 -11 12 16.22 11.3 0.8 30.26 2.17 -56.20 1.20 12.80 1.10 -11.71 0.65 -3.06 0.66 -7.91 0.56 14.46 14.98 4.5 N 12.8 §
- VV Mon 34003 - 66 G2IV/KOIV 07 03 18.29 -05 44 15.55 19.2 0.1 5.59 1.46 4.20 1.80 8.20 1.90 -17.72 1.30 -8.67 1.59 6.36 2.38 20.73 10.30 4.9 N 8.3 N
60179C SY Gem - 278C 71 dMie/dMie 07 34 37.41 31 52 09.79 7.8 1.7 63.27 1.23 -206.33 1.60 -148.18 1.47 -13.34 1.56 -7.29 0.26 -13.85 0.74 20.57 20.78 3.1 N 8.9 §
- CU Cnc 41824 20694 - M3.5 08 31 37.58 19 23 39.47 4.4 0.0 78.05 5.69 -229.48 6.39 -87.35 3.54 -10.24 0.56 -4.89 0.33 -10.63 1.00 15.55 15.93 2.6 N 6.2 §
72146 FI Cnc 41875 - C34 G5 08 32 17.34 29 19 09.51 -1.6 0.5 5.50 0.92 -19.00 0.90 -22.30 0.90 -6.28 1.54 -16.48 3.01 -18.15 3.17 25.31 25.44 -6.9 N -7.6 S
72688 HR 3385 41939 - 78 KOIII 08 32 58.50 -34 38 02.53 8.9 0.4 7.656 0.59 -18.80 1.20 4.10 1.30 -11.08 1.08 -6.65 0.47 -7.38 1.06 14.88 14.75 2.0N 8.9 8§
79555 - 45383  339A C36 Ko 09 14 53.66 04 26 34.63 8.5 2.5 54.25 1.14 -114.40 1.30 26.80 1.30 -12.81 1.45 -3.36 1.52 -1.52 1.40 13.33 8.98 5.8 N 3.0 8
82286 FF UMa 46919 - - KoIv 09 33 46.54 62 49 40.25 -4.6 0.3 9.57 0.92 -21.20 1.30 -23.00 1.60 -7.04 1.14 -12.92 1.33 -6.68 0.68 16.16 2.18 -156.4 N -0.8 §
- EQ Leo 50072 - - Ko 10 13 23.88 12 08 45.76 8.9 0.5 3.15 1.57 -12.60 1.10 -0.20 1.10 -19.04 7.82 -7.78 2.41 -4.00 5.60 20.95 17.98 6.1 N 1.1 N
237903 - - 394 - K7v 10 30 25.31 55 59 56.84 8.4 0.5 77.82 0.65 -180.80 1.00 -33.70 1.20 -13.74 0.29 -2.12 0.16 1.64 0.40 14.00 11.49 0.6 8 2.6 S
93915 - 53051 - - G5 10 51 14.62 46 47 46.60 -18.2 1.0 22.78 1.00 -89.00 0.90 -30.20 1.00 -5.63 0.8 -13.53 0.61 -22.33 0.93 26.71 20.04 -2.4N -5.0N
95188 - 53747 - - G8V 10 59 48.28 25 17 23.48 5.5 0.5 27.63 0.98 -126.30 1.40 1.70 1.30 -20.69 0.73 -7.45 0.35 -4.02 0.57 22.35 21.21 6.0 N 4.0 8
108102 IL Com 60582 - 102 F8V/F8V 12 25 02.26 25 33 38.40 -0.6 0.5 9.34 1.06 -12.70 1.20 -6.90 1.20 -3.76 0.86 -6.18 1.04 -1.36 0.51 7.36 7.89 -2.6 N -3.95
- HZ Com - - 103 GOV 12 29 40.92 24 31 14.65 -0.6 0.2 14.10 2.00 -8.10 1.10 -8.80 1.10 -0.80 0.39 -3.87 0.67 -0.97 0.21 4.07 3.60 -2.6 N -1.8 5§
144110  EV Dra 78519 - - G5 16 01 47.46 51 20 52.04 5.4 1.2 16.81 0.75 -81.30 0.90 27.20 1.00 -15.20 0.79 -8.563 1.00 17.60 1.09 24.77 26.04 -19.3 N 21.6 N
147866 V894 Her 80302 - - K0 16 23 35.70 21 03 27.13 -33.1 0.2 5.18 0.89 6.40 1.00 -5.20 0.90 -14.22 1.24 -14.46 0.83 -27.23 1.22 33.95 74.48 -1.6 S -74.1 N
154905 - - - - F7V 17 05 20.70 54 28 05.00 -14.3 0.5 37.08 0.89 -66.00 0.98 73.86 1.03 -12.10 0.29 -14.58 0.41 -2.44 0.35 19.10 13.78 9.7 N 11.1 8§
- V1285 Aql 92871 735 160 M3.5Ve/M3.5Ve 18 55 27.42 08 24 08.93 -13.5 1.0 86.27 1.90 93.60 2.60 -74.30 2.40 -9.09 0.76 -9.59 0.66 -7.12 0.23 15.01 11.44 -2.0N -9.6 S
218738 KZ And 114379 4315 200 dK2/dK2 23 09 57.36 47 57 29.99 -6.8 0.4 39.56 7.67 149.70 1.50 -4.20 1.60 -13.47 2.99 -12.31 1.21 -5.94 1.44 19.19 17.54 4.8 N -2.9° 8§
218739 - 114385 - - G5 23 09 58.88 47 57 33.81 -56.7 0.6 34.06 2.31 157.30 1.10 -9.60 1.20 -16.83 1.27 -12.63 0.75 -8.41 0.68 22.66 21.62 5.1 N -3.6 §
- EQ Peg 116132 896A - M3.5 23 31 52.18 19 56 14.31 -1.0 2.0 160.06 2.81 543.20 1.60 -44.60 1.60 -13.31 0.34 -7.58 1.54 -5.18 1.27 16.17 15.51 4.6 N -1.1'8




Tabla 3.8: Otras estrellas del Disco Joven

HD Otro HIP GJ CABS Tsp a (2000) & (2000) Ve ™ Jta COS & s U v w
nombre (hm s) ©’” (km/s) (mas) (mas/yr) (mas/yr) (km/s) (km/s) (km/s)

- FF And 3362 29.1 6 dMie/dMie 00 42 48.24 35 32 55.61 -0.5 0.6 42.03 1.98 261.80 2.50 75.10 2.40 -27.08 1.35 -12.83 0.78 6.76 0.49
7700 UV Psc 5980 - 11 G4-6V/K0-2V 01 16 55.12 06 48 42.10 5.9 0.2 15.87 1.32 85.50 1.30 19.40 1.30 -25.48 2.04 -8.41 1.06 0.89 0.60
8435 BC Phe 6408 - 12 G6-8V-IIIe 01 22 18.98 -56 43 53.20 4.1 0.9 8.49 0.96 -10.90 1.30 -32.60 1.30 16.00 1.92 -10.40 1.27 4.59 1.28
- WW Ari - - C99 Mde 02 08 12.30 15 09 04.00 13.4 2.5 71.70 10.00 3.50 1.80 -11.30 1.80 -8.21 1.55 4.33 0.94 -9.70 1.73
14643 BQ Hyi 10722 - 18 G1:Vp 02 18 00.80 -71 28 02.76 4.0 0.1 4.67 1.11 25.40 1.70 14.30 1.70 -26.27 6.95 -13.72 3.11 -3.60 1.34
21018 HR 1023 15807 - 27 G1IIT 03 23 38.99 04 52 55.56 7.4 0.1 2.92 0.95 -8.20 1.00 -2.90 1.10 3.19 3.29 5.54 2.76 -14.60 3.68
32357 BM Cam 23743 - 48 KOIII 05 06 12.14 59 01 16.83 -1.9 0.2 5.22 0.92 -2.50 1.00 -24.50 1.10 -8.94 2.00 -14.20 2.65 -14.91 2.92
37824 V1149 Ori 26795 - 55 K1III 05 41 26.79 03 46 40.93 28.2 0.3 6.93 1.13 34.10 1.10 5.30 1.10 -27.43 0.60 -19.49 2.01 14.83 3.86
39743 V403 Aur 28162 - 59 G8III 05 57 04.63 49 01 46.88 -1.1 0.1 5.59 0.87 -4.70 1.20 -7.00 1.30 -1.18 0.57 -3.19 1.27 -6.39 1.58
250810 CQ Aur 28715 - 60 F5/K1IV 06 03 53.65 31 19 41.19 28.5 1.0 4.13 1.41 -0.40 1.30 -4.50 1.30 -28.65 1.01 -4.25 2.30 -0.61 2.05
51849 - 33560 256 - Xav 06 58 26.05 -12 59 30.56 1.9 5.0 44.83 2.28 75.90 1.70 -120.10 3.60 9.22 3.57 -11.94 3.60 1.27 0.47
57364 AR Mon 35600 - 70 G8III/K2-3III 07 20 48.45 -05 15 35.79 11.5 0.6 3.62 1.22 5.70 1.10 -5.90 1.10 -1.783 2.76 -15.17 3.06 3.82 1.91
V789 Mon BD-00 1712 - - - K5V/K5V 07 25 13.89 00 25 37.38 5.3 0.1 30.56 0.22 73.20 1.00 -27.10 1.00 -0.27 2.95 -11.32 2.18 9.17 0.52
- RU Cnc 42303 - 79 F5IV/K1IV 08 37 30.13 23 33 41.60 1.0 0.2 3.02 1.58 -20.60 1.00 -2.10 1.10 -19.45 10.07 -0.20 1.67 -26.06 14.32
90385 DW Leo 51080 - ca1 GO 10 26 11.48 14 54 00.54 15.8 0.2 5.52 1.02 26.50 1.00 -9.30 1.00 15.35 4.16 -8.84 0.96 22.75 1.95
- DM UMA 53425 - 91 KO-1IV-IIT 10 55 43.54 60 28 09.73 -8.1 0.2 7.21 1.28 -37.70 1.40 -7.00 1.40 -16.68 3.81 -14.17 2.25 -14.91 1.70
98230J xi UMa B 55203 - 92 F8.5 11 18 10.90 31 31 44.00 -15.9 0.9 113.20 4.60 -453.70 4.40 -591.40 4.10 -2.21 0.47 -28.25 1.22 -20.60 0.88
101309  CD-38 7259 b56851 - 95 G5V/K1IV 11 39 22.23 -39 23 07.61 7.6 0.6 8.22 0.83 -2.90 1.20 -53.00 1.40 12.62 1.35 -14.72 1.06 -24.87 2.95
106225  HU Vir 59600 - 99 KoIv 12 13 20.69 -09 04 46.87 -0.6 0.1 8.00 1.25 -13.20 1.00 1.20 1.10 -7.23 1.39 -2.88 0.8 -1.21 0.47
106495 - 59736 - c49 G8III 12 15 01.71 14 15 53.84 14.8 0.2 2.53 1.24 9.00 1.00 0.50 1.00 14.01 7.38 4.89 4.93 16.85 1.44
112099 - 62942 - - G5 12 53 54.40 06 45 46.43 -23.1 0.5 38.12 1.44 -231.20 1.00 92.60 1.10 -34.561 1.23 -0.08 0.40 -17.37 0.51
- UX Com 63561 - 107 G2/K1(IV) 13 01 33.02 28 37 54.26 10.0 0.1 5.94 1.80 -59.00 2.30 -2.10 2.30 -37.85 11.78 -27.32 8.74 11.88 0.59
114519 RS CVn 64293  501.1 109 F4IV/G9IV 13 10 36.91 35 56 05.60 -14.0 1.3 9.25 1.06 -50.60 1.30 21.90 1.40 -27.26 3.37 -8.21 1.08 -13.57 1.29
114630  HR 4980 64478 20994 110 GOV/GOV 13 12 55.70 -59 48 59.76 15.5 0.1 25.12 0.72 8.23 0.45 -107.89 0.50 9.51 0.09 -13.52 0.10 -19.60 0.61
118216 BH CVn 66257 - 114 F2IV/K2IV 13 34 47.81 37 10 56.69 6.4 0.2 22.46 0.62 85.00 0.70 -9.60 0.80 15.40 0.46 10.82 0.32 3.55 0.21
119834 M Cen 67234 - - GYIII 13 46 39.38 -51 256 57.95 -5.6 0.9 12.68 0.87 10.70 0.80 -27.40 0.80 -1.08 0.67 3.76 0.70 -11.70 0.84
128171 RV Lib 71380 - 119 G8IV/K3IV 14 35 48.42 -18 02 11.53 -28.0 2.0 2.70 2.08 -18.50 1.40 -18.20 1.50 -32.05 10.12 -33.73 34.09 -26.38 8.08
137164 LS TrA 75689 - 124 K2IV/K2IV 15 27 45.68 -63 01 14.38 -8.6 0.8 7.85 0.93 -53.10 1.30 -31.60 1.30 -30.49 3.03 -22.96 3.56 3.09 0.87
- GJ 623 80346 - C133 M2.5 16 24 09.32 48 21 10.47 -27.7 0.5 124.34 1.16 1144.20 2.50 -450.80 2.30 24.26 0.30 2.44 0.41 -48.69 0.45
151288 - 82003 638 Cé5 K7.5Ve 16 45 06.35 33 30 33.20 -31.1 0.5 102.35 0.88 -40.00 1.40 380.20 1.50 -29.34 0.27 -12.35 0.33 -16.35 0.33
153525 - 83006 649.1A  C66 (] 16 57 42.23 47 21 43.72 -7.0 0.5 57.13 0.71 -139.10 1.30 262.50 1.40 -24.52 0.3¢ -5.84 0.38 4.61 0.35
157482 V819 Her 84949 - 142 (F2V/(GOV))GBIV 17 21 43.62 39 58 28.77 -2.8 0.1 15.53 1.16 9.70 0.80 -61.70 0.90 16.79 1.37 -6.91 0.42 -6.46 0.44
165341 70 OphA 88601 - - Kov 18 05 27.37 02 29 59.26 -6.9 0.5 196.62 1.38 276.30 2.30 -1091.80 2.30 7.36 0.44 -19.27 0.28 -18.96 0.17
166181 V815 Her 88848 - 152 G5V/(M1-2) 18 08 16.03 29 41 28.12 -7.73 0.1 30.69 2.08 108.50 1.30 -25.40 1.20 -2.10 0.21 0.39 0.46 -18.75 1.10
- PW Her 89039 - 153 F8-G2/K0IV 18 10 24.11 33 24 11.18 -23.0 0.1 4.31 1.29 18.30 1.70 9.80 1.70 -22.00 4.03 -4.94 4.43 -23.28 4.99
348635 AW Her 90312 - 155 G2/G8IV 18 25 38.73 18 17 40.20 -45.0 2.0 16.31 1.27 19.50 1.30 11.60 1.30 -33.31 1.40 -27.43 1.50 -14.37 0.71
234677  BY Dra 91009 719 156 K4V/K7.5V 18 33 55.77 51 43 08.88 -25.4 0.1 60.90 0.73 186.00 1.30 -325.90 1.30 18.18 0.31 -18.37 0.12 -28.82 0.26
- - - 1230A - M4.5 18 41 09.00 24 47 06.00 -11.9 0.0 120.90 7.20 499.00 1.00 41.00 1.00 -12.15 0.32 -0.71 0.52 -19.46 1.00
175306 o Dra 92512 - 159 GYIII 18 51 12.10 59 23 18.06 -19.5 0.2 10.12 0.43 77.56 0.46 25.43 0.55 -20.73 0.94 -5.04 0.59 -37.24 1.29
178450 V478 Lyr 93926 - 162 G8V/ (dK-dM) 19 07 32.39 30 15 16.19 -20.2 0.1 35.70 0.78 109.60 1.40 104.80 1.30 -25.40 0.41 -7.54 0.26 -10.55 0.26
185510 V1379 Aql 96714 - 170 sd8/KOIV-III 19 39 38.82 -06 03 49.45 -21.4 0.2 4.25 1.11 23.40 1.20 -27.70 1.20 -16.01 1.01 -29.47 5.08 -31.13 9.79
190540 V4091 Sgr 99011 - 172 KOIII 20 06 02.67 -18 42 15.72 -29.9 0.3 3.55 1.25 -0.90 1.30 3.00 1.30 -25.23 1.07 -7.47 2.15 14.81 1.99
199305 - 103096 809 Cc78 MO.5 20 53 19.79 62 09 15.81 -16.8 0.5 141.95 0.77 0.80 2.00 -775.00 2.00 22.01 0.15 -10.16 0.49 -19.09 0.15
- V1396 Cyg 103655 815A 178 M2V/M4Ve 21 00 05.35 40 04 13.00 -32.9 0.2 66.21 2.54 614.41 2.07 -247.19 2.45 -20.06 0.67 -33.57 0.20 -42.45 1.76
205249 AS Cap 106497 - 185 K1IIT 21 34 16.57 -13 29 01.52 -27.0 0.3 4.90 1.13 156.60 1.00 1.30 1.00 -27.06 3.01 -12.54 0.88 8.32 2.58
206046 AD Cap 106961 - 186 G5-8IV-V/G5 21 39 48.92 -16 00 21.01 9.0 1.0 5.22 1.56 44.30 1.50 0.70 1.50 -25.10 9.45 1.19 1.67 -32.69 8.26
213389 V350 Lac 111072 - 194 K2III 22 30 06.50 49 21 23.09 4.4 0.9 8.18 0.56 -25.50 1.30 -29.90 1.40 20.62 1.75 7.38 0.92 -7.64 1.02
- FL Agr - 867B - M3.5 22 38 45.20 -20 36 49.00 -28.5 10.0 115.10 7.40 449.00 2.20 -78.70 1.60 -25.89 4.16 -16.50 3.19 14.91 8.60
214479 FK Aqr 111802 867A 195 dM2e/dM3e 22 38 45.57 -20 37 16.06 -8.7 0.5 115.71 1.50 449.00 2.20 -78.70 1.60 -17.78 0.30 -10.22 0.21 -2.02 0.45
216489 IM Peg 112997 - 196 K2III-II 22 53 02.27 16 50 28.31 -15.5 0.1 10.33 0.76 -21.40 1.00 -26.30 1.00 13.87 1.26 -16.02 0.45 5.78 0.52
222107 lambda And 116584 9832 204 G8IV/III 23 37 33.84 46 27 29.35 6.8 0.1 38.74 0.68 159.10 0.70 -421.60 0.70 -0.92 0.09 -8.02 0.27 -54.97 0.95







Capitulo 4

Sistemas Binarios Cromosféricamente
Activos

En este capitulo se presenta el estudio simultaneo de los indicadores de actividad
en el 6ptico para una serie de binarias cromosféricamente activas. En concreto, se han
seleccionado catorce estrellas binarias cromosféricamente activas (RS CVn y BY Dra),
algunas CABS bien conocidas y otras recientemente identificadas como CABS, de las
cuales se han realizado observaciones espectroscopicas de alta resoluciéon con el fin
de obtener velocidades radiales, soluciones orbitales, anchuras equivalentes de lineas de
emision, flujos, etc, para estudiar en detalle cinco sistemas recientemente descubiertos a
varios niveles y para observar la actividad cromosférica de nueve sistemas ya conocidos
y previamente estudiados por el grupo de investigacion.

Los parametros estelares y orbitales se dan en la Tabla 4.1, y han sido recogidos en
su mayoria de la literatura.

Las observaciones utilizadas para la obtencion de los datos han sido nueve: FO-
CES99, FOCES01, FOCES 2002/04, FOCES 2002/06, NOT99, NOT00, NOT02, INT00
y HETO1 (ver Capitulo 2 para detalle de las observaciones).

En las Tablas 4.32 y 4.33 se encuentran las medidas de las EW de los excesos
de emision y los flujos superficiales para nueve de los sistemas, asi como la fase or-
bital correspondiente calculada con el periodo y el tiempo de conjunciéon dados en la
Tabla 4.1.

La posible presencia de playas o protuberancias en la cromosfera de las estrellas se
puede distinguir gracias a la comparaciéon de los excesos de emision de las lineas Ha y
HS, E(Ha)/E(HPB) v a la relaccion de los excesos de emision de las lineas del triplete
infrarrojo del Ca II (ver Capitulo 2). En la Tabla 4.34 se encuentran los resultados
de las medias para cada campana de las relaciones %ﬁ;, g—?; %ﬁiﬁ para todos los
sistemas cuando se disponia de todos los datos. Para ciertos casos a pesar de disponer
de medidas de las EW de las lineas implicadas, no se disponia de la medida del indice
de color (B-R) necesario para obtener la relacion de Balmer, asi que se han tomado los
valores de las tablas tabuladas para cada estrella segin su tipo espectral. Como puede
deducirse a la vista de los resultados de estas relaciones, parece que para estas binarias,
las lineas de Balmer se forman preferentemente en las protuberancias y que las lineas
del triplete infrarrojo del Ca II se forman practicamente siempre en zona de playas.
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Tabla 4.1: Pardmetros Estelares y Orbitales

HD Nombre Tsp SB Contribucién B-V V-R Tconj (HID) Porb Prot vsen(i)
SH/Sc (2400000 +) (dias) (dias) (km s~1)
- BK Psc! K5V /M3V?2 1 1.0 1.16 0.73 51383.2930 2.16632 2.24 17.12
12545 XX Trit KOIII 1 1.0 1.21 [0.62] 47814.3242 23.9824 24.3 17
37824 V1149 Ori K1I11 1 1.0 - 0.90 44325.93 53.58 54.1 11
- V789 Mon!  K5V/K5V 2 0.60/0.40 - 1.03 49054.9805 1.40212 1.412  28.3/25.12
82286 FF UMa! KOV /KO0IV?2 2 0.70/0.30 0.97 0.75 50292.1328 3.27352 3.27 33.6/32.42
- DM UMa KO-1TV-III 1 1.0 1.06 [0.76] 47623.38 7.4949 7.478 27
95559 2REJ 11011  K1V/K1V 2 0.50/0.50 0.87 [0.69] 49051.3125 1.52602 1.526  26.2/26.92
106225 HU Vir KOIII-TV 1 1.0 0.97 [0.70] 50195.909 10.3876 10.42 31.3
114515 RS CVn F4IV/GOTV 2 0.60/0.40 0.42/0.91 0.72 22811.666 4.797851  4.7912 11/42
116544  IN Vir K5V+KV 1 1.0 1.14 0.45 49422.53 8.1895 24
143313 MS Ser K2IV/G8V 2 0.85/0.15 0.94/1.23  [0.58/0.79] 42616.142 9.01490 9.60 7/15
234677 BY Dra K4V/K7.5V 2 0.70/0.30 1.06/1.33  0.91/1.15 43792.1056 5.975112  3.827 8.0/7.4
175742 V775 Her KOV/[K5-M2V] 1 1.0 0.91 0.80 43674.167 2.879395  2.898 15/
208472 V2075 Cyg KOIII 1 1.0 [1.00] [0.77] 49252.391 22.62293 - -

1 Estrellas estudiadas en detalle en este trabajo.

2 Determinados en este trabajo

4.1. BK Psc

4.1.1. Introduccién

BK Psc = 2RE J0039+103 = BD-+09 73, es un sistema binario cromosféricamente
activo, detectado en rayos X/EUV por el ROSAT WFC. Fue estudiado por primera
vez junto con una muestra de 11 sistemas binarios de tipo G-K, con periodos entre
0.5-5 dias y bajas excentricidades por Jeffreis et al. (1995), buscando la conexién entre
componentes binarias muy préximas, sincronizadas, y la actividad dinamo. Jeffreis et
al. (1995), lo identifico primero como un sistema SB1 de tipo espectral K5, obteniendo
valores de V=10.5 y B-V=1.14 y wseni<12 km/s, y también obtuvo dos medidas de la
velocidad radial. De su 6rbita tan s6lo pudo determinar un valor de K;>29 km/s. Tam-
Rién encontré la linea Ho en emision, con una anchura equivalente de EW(Ha)~1.6

Cutispoto et al. (1996), desarroll6 un método para medir los colores de las estrellas
activas e inferir los tipos espectrales a través de los mismos. Con este método y datos
adicionales sobre el indice U-B, la intensidad de la linea de Ca I 6717.7 A frente a B-
V, y la clasificacion en luminosidad del diagrama HR usando datos de HIPPARCOS,
clasifico el sistema como K5/6:V+M4:V4+WD, es decir, una estrella primaria de tipo
espectral K5V o K6V, una secundaria de tipo M4V y una posible enana blanca (esta
iltima también sugerida por otros autores). Cutispoto et al. (1999) obtuvo para este
sistema una variacién de la magnitud en V de 0.06 mag, siendo V,,;,= 10.41 mag y
Vimaz = 10.43 mag; un periodo fotométrico de 2.24+0.24 dias (2.17 dias del SAAO anual
Report 1993), un valor de wseni de 18+2 km/s, determiné dos valores de la velocidad
radial, y confirmo la clasificacion SB1 dada por Jeffreis et al. (1995).

4.1.2. Parametros Estelares

Se han obtenido 13 espectros del sistema binario BK Psc en 4 campanas de obser-
vacion (ver Tabla 4.2): 2.2m-FOCES 07/1999, INT (MUSICOS) 2000/8, NOT (SOFIN)
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Tabla 4.2: Diario de Observacién de BK Psc

2.2 m-FOCES 1999/07 INT-MUSICOS 2000/08 NOT-SOFIN 2000/11 2.2 m-FOCES 2001/09
Dia, uT ! S/N Dia, uT ! S/N Dia, uT ! S/N Dia, uT ! S/N
Ha Ha Ha Ha
26 02:45 0.06 87 11 04:19 0.42 36 6 01:03 0.52 84 24 01:17 0.17 32
28 03:36  0.99 68 12 04:14 0.88 64 6 23:06 0.95 79 24 22:45  0.58 57
30 03:11  0.91 75 13 04:39 0.35 62 8 00:28 0.43 88
14 04:36  0.81 49 8 23:30 0.88 96

2000/11 y 2.2m-FOCES 2001 /9.

Los parametros estelares adoptados para BK Psc se dan en la Tabla 4.1. El tipo
espectral y los datos fotométricos (B — V', V — R, Pphot) estan tomados de Cutispoto
et al. (1999). El periodo orbital (P,,) y la velocidad proyectada de rotacion (vseni) se
han determinado en este trabajo. Los datos astrométricos (paralaje (), movimiento
propio f,cosd y ps) son de los catalogos de Hipparcos (ESA 1997) y Tycho-2 (Hgg et
al. 2000) y se dan en la Tabla 4.5.

e Velocidad de Rotacion

La velocidad proyectada de rotacion (vseni) de esta estrella ha sido previamente
estimada como < 12 kms™" por (Jeffries et al. 1995) y 1842 kms™! por Cutisposto et al.
(1999). Usando la técnica de correlacion cruzada y tomando como estrellas de referencia
HD 154363 (K5V) para la primera campana y 61 Cyg A (K5V) para las tres restantes, se
ha obtenido un valor medio para (vseni) de 16.2+2.1, 16.44-0.7, 19.5+0.8, y 15.04+1.0km
s~! respectivamente en cada campaiia. El valor medio de todos los espectros es 17.1+0.5
km s7!, este valor es el que se da en la Tabla 4.1, y es proximo al dado por Cutispoto

et al. (1999).

e Velocidades Radiales y Solucion Orbital

Solo las lineas de absorcion fotosféricas de la componente primaria, K5V, pueden
verse en el espectro, (SB1), sin embargo las lineas de emisién cromosféricas se ven
tanto para la primaria como para la secundaria, de tal manera que se ha determinado
la velocidad radial de la primaria por el método de correlaciéon cruzada mientras que
para la secundaria se ha utilizado la diferencia de longitud de onda entre las emisiones
de la estrella primaria y la secundaria en las lineas Ha, H y K del Ca Il y en otras
lineas de Balmer. Cuando las emisiones de las dos componentes estan solapadas, se
han separado utilizando un ajuste a dos Gaussianas (ver Fig. 4.2). Usando nuestros 13
valores (para la primaria y para la secundaria) y los valores dados en la literatura para
la primaria, Jeffries et al. (1995) (dos valores) y Cutispoto et al. (1999) (dos valores),
ver Tabla 4.3, se ha determinado la solucién orbital del sistema BK Psc (ver Fig. 4.1).

Los valores de la velocidad radial se representan en la Fig. 4.1 Los simbolos rellenos
representan a la primaria (amarillo) y los simbolos vacios la secundaria (naranja), los
datos de Jeffries et al (1995) se dibujan como cuadrados, los datos de Cutispoto et al.
(1999) como tridngulos y los datos de este trabajo como circulos. La curva continua
representa el ajuste orbital por minimos cuadrados, x?. La solucién orbital se encuentra,
en la Tabla 4.4. El sistema binario BK Psc presenta una orbita casi circular (e = 0.0025)
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Tabla 4.3: Velocidades Radiales de BK Psc

Obs. HJD Primaria Secundaria
Vhel £ ov Vher £ ov
(km s~ 1) (km s71)
Jef (95)1 48846.081 2.9+ 2.0
Jef (95)1 48852.440 -56.9+ 2.0
Cut (99)2  49957.2180 -26.3% 4.0
Cut (99)2  49959.2741 40.6% 0.8
FOCES 99  51386.1147 -29.80 + 0.29 31.92+4.3
FOCES 99 51388.1500  -9.67 & 0.46 -9.67+4.5
FOCES 99  51390.1330  16.51 & 0.47 -57.65+4.5
INT 00 51768.1920  -29.98 £ 0.13 36.79+4.1
INT 00 51769.1885  22.71 £ 0.11 -70.234+4.1
INT 00 51770.2057  -52.42 £ 0.13 55.93+4.4
INT 00 51771.2027  37.91 £ 0.09 -93.2744.1
NOT 00 51855.0509  -6.84 + 0.21 -6.8444.2
NOT 00 51855.9699 3.06 &+ 0.17 -46.55+4.2
NOT 00 51857.0269 -32.54 + 0.14 31.00+4.1
NOT 00 51857.9863  27.93 £ 0.78 -75.80+4.8
FOCES 01  52177.0538  -56.65 & 0.23 71.8244.2
FOCES 01  52177.9479  16.25 % 0.10 -57.80+4.1

L Jef (95): Jeffries et al. (1995)
2 Cut (99): Cutispoto et al. (1999)

con un periodo de 2.1663 dias (que esta de acuerdo con las estimaciones previas). Como
ademaés el sistema tiene un periodo fotométrico de 2.24 dias, se puede decir que esta
sincronizado.

e Tipos Espectrales

Para obtener la clasificacion espectral de este sistema, se han comparado nuestros
espectros echelle de alta resolucién, en varios ordenes espectrales libres de lineas sen-
sibles a la actividad cromosférica, con espectros de diferentes estrellas de referencia no
activas de distintos tipos espectrales y clases de luminosidad, observadas durante la
misma campana. En el andlisis se ha usado el programa STARMQOD para generar el
espectro sintético y hacer la comparacién.

Para BK Psc se encuentra que el mejor ajuste entre el espectro observado y el
sintético, se obtiene cuando se usa una estrella de referencia K5V para la estrella
primaria, sin contribucién de la secundaria. Las estrellas de referencia usadas fueron
HD 154363 para la primera campana y 61 Cyg A para las tres restantes.

Esta clasificacion esta de acuerdo con el resultado dado por otros autores, como
Bidelman (1985) y Jeffries et al. (1995), y la clasificacién dada por Cutispoto et al.
(1999), K5/6:V + M4:V, donde la secundaria no tiene contribucién apreciable en el
espectro.

e Masas, Radios y Temperaturas

Si tenemos en cuenta que la estrella primaria, como ya hemos visto, es una estrella
K5V, podemos adoptar de las tablas de Landolt-Bornstein (Schmidt-Kaler 1982) un
valor para su masa de M; = 0.67 M, y de acuerdo con los resultados de la solucién
orbital, la razén de masas (¢ = M;/M, = 1.80) nos permite estimar la masa de la
estrella secundaria, My = 0.37 M, que corresponde (Schmidt-Kaler 1982) a una estrella
M3V. Con esta clasificacion, se tiene que la diferencia en magnitud bolométrica entre la
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Figura 4.1: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital. Los simbolos

rellenos representan a la componente primaria (amarillo) y los simbolos vacios repre-
sentan a la componente secundaria (naranja), cuadrados para los datos de Jeffries et
al. (1995), tridngulos para los datos de Cutispoto el at. (1999) y circulos para los datos
de este trabajo. La curva continua representa el ajuste orbital por minimos cuadrados,

X2

Tabla 4.4: Solucién Orbital de BK Psc

Elemento Valor Incertidunbre Unidades
Porb 2.1663 0.0000 dias
To(Conj) 51383.2930 0.0000 HJID (2400000 +)
w 84.8844 0.6124 grados
e 0.0025 0.0074

K 52.6981 0.7273 km s~ 1
Ko 95.0901 2.6580 km s~!
v -10.9501 0.3197 km s~1!
q= M;/M; 1.8044 0.0439

a1 sensg 1.5698 0.0217 10% km
a2 seng 2.8326 0.0792 10% km
a sens 4.4024 0.0821 106 km
" 0.02943 AU

" 6.3253 Rp
M sen3i 0.4662 0.0266 Mg
M, sen®; 0.2583 0.0154 Mg
f(M) 0.0328477 0.0013601 Mg
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primaria y la secundaria es de 2.5 magnitudes y la diferencia entre magnitudes visuales
de 3.9, lo que esta de acuerdo con que las lineas de la secundaria no aparezcan en el
espectro y con la clasificacion de Cutispoto et al. (1999).

Por otro lado, usando la paralaje (30.52 mas) dada por Hipparcos (ESA 1997)
y la magnitud visual V' para la estrella en estado quiescente, es decir, la magnitud
maés brillante (10.43) de los valores dados por Cutispoto et al. (1999), se ha estimado
el radio de la componente primaria. Esta magnitud V' es muy proxima a la que da
Hipparcos (V = 10.60 que corresponde a V' = 10.48) y como el sistema es relativamente
cercano, para calcular la magnitud absoluta My, no se ha tenido en cuenta correccion
de enrojecimiento. La correcciéon bolométrica (BC' = —0.72) correspondiente a una
K5V se ha tomado de (Schmidt-Kaler 1982) para obtener la magnitud bolométrica,
My y la luminosidad, L/Lg. Suponiendo que la contribucién de la secundaria a la
luminosidad total es muy pequedia, se ha usado esta L/Lg y la temperatura efectiva
(Teps = 4350 K) correspondiente a una K5V para determinar el radio (que llamaremos
Ryip) para la estrella primaria, resultando un valor de Rp;, = 0.60 + 0.04Rg. Los
errores de esta cantidad estan dominados por el error en la paralaje (£1.79 mas)
dado por Hipparcos y el error de la Tppy (+£100 K). Este radio puede compararse
con una determinacion independiente del radio minimo (Rsen i), tomando el periodo
fotométrico (2.24 dias) dado por Cutispoto et al. (1999) y la velocidad de rotacion
vseni = 17.1 determinada aqui. Se encuentra un valor de Rseni = 0.76 + 0.03R,
donde el error viene dominado por la incertidumbre en la determinaciéon de vsenz.
El valor obtenido para Rsen: deberfa ser menor que el Ry;,, sin embargo se obtiene
mayor, aunque los valores son aceptables si se tienen en cuenta el error de los factores
implicados en el calculo. Ademés, si se tiene en cuenta que el valor del radio para una
K5V en Schmidt-Kaler (1982) es R = 0.72Rg, que es intermedio entre Rpy;, y Rseni,
la aproximacién parece buena. El bajo valor de Ry, también sugiere que la superficie
pudiera presentar manchas para el valor tomado de V.

Si se toma el radio minimo Rseni y la temperatura efectiva (T.;; = 4350 K) de
la K5V obtenemos una luminosidad (L = 0.167Lg) que corresponde a una magnitud
de V = 9.88. Con esta luminosidad y la relaciéon masa-luminosidad para estrellas de la
secuencia principal, se ha determinado una masa de 0.594 M, para la estrella primaria,
compatible con un tipo espectral KbV-K7V. Con esta masa y la minima obtenida de
la solucién orbital, para la secundaria se ha estimado una masa de My = 0.33 M,
que corresponde a una estrella M3V, obteniendose un resultado similar al del método
descrito arriba.

Se puede resumir los datos obtenidos y adoptados para ambas componentes como:

My ksvy = 0.67, Mipin =~ 0.59 Mg
Primaria K5V = ¢ Ryxsv) = 0.72, Ry sini = 0.76 R
Tl(KSV) - 4350 K

MQ ~ 037, MQmm ~ 0.33 M@
Secundaria M3V = Rymav) = 0.45 Ry
T2(M3V) = 3470 K

la inclinacién del sistema ¢ = 62.4°, se deduce de la comparaciéon entre la masa
minima de la primaria obtenida en la solucién orbital (M; sin®i=0.466 M) con la
masa de una K5HV.
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Tabla 4.5: Datos Astrométricos y Componentes de la Velocidad Galactica: BK Psc

™ Mo cos & us U:l:G'U V:l:O'V W:|:0'W VTotal
(mas) (mas/yr) (mas/yr)  (kms~1) (km s71) (km s™1) (kms—1)

30.52+1.79  524.94+2.1 -198.0+£2.1 -55.23 £ 3.38 -63.27 £ 3.35 -25.66 = 2.04 87.82

Si calculamos el dngulo minimo para que se produzcan eclipses (%), dado por
€08 imin = (R1+ R2)/a, usando los valores adoptados del radio para ambas componentes
y el semi-eje mayor de la orbita (aseni), se obtiene un valor de i,,;, = 80.1°. Dada la
ausencia de eclipses en las observaciones fotométricas, la inclinacion del sistema debe
Ser menor a i,;, = 80.1°, de acuerdo con la estimacién anterior.

e Cinematica y Edad

BK Psc es una estrella de gran movimiento propio que se incluyé en el estudio de
Stephenson (1986), Sandage y Kowal (1986) y Weis (1991). Es una estrella relativa-
mente cercana (d = 32.8 pc) y sus datos astrométricos han sido medidos por Hipparcos
(ESA 1997) y Tycho-2 (Hgg et al. 2000) (ver Tabla 4.5).

Usando como velocidad radial la velocidad del centro de masas () del sistema, se
han calculado las componentes de la velocidad galactica (U, V, W) que se dan en la
Tabla 4.5. junto con sus errores.

La velocidad total Vi, v las componentes de velocidad galactica, U, V, W se
encuentran claramente fuera de los limites de poblacion joven en los diagramas (U,
V)y (U, W), (Eggen 1984, 1989; Montes et al. 2001b), indicando que BK Psc es una
estrella vieja (ver capitulo 3).

e Litio I 6707.8 A

En nuestros espectros del sistema BK Psc se ha incluido la region espectral de la
linea de Li I A6708 A no detectandose ninguna sefial de la misma. Como se sabe, el Li I
es un importante diagnostico de la edad en estrellas tardias, y ademés un gran nimero
de estrellas binarias cromosféricamente activas poseen abundancias de Li I mayores que
otras estrellas de la misma masa y estado evolutivo (ver Capitulo 3). De esta forma,
la ausencia de Li I en esta estrella activa indica que es una estrella vieja, confirmando
asi los resultados cinematicos.

4.1.3. Indicadores de Actividad Cromosférica

Se han medido las anchuras equivalentes de los indicadores de actividad desde H y
K del Ca Il hasta el Ca II IRT. La contribucién cromosférica de estos indicadores se ha
obtenido en los espectros substraidos usando como estrellas de referencia HD 154363
(K5V) para la primaria (sin contribuciéon de la secundaria) en la primera campana y
61 Cyg A (K5V) para las restantes.

En la Tabla 4.6 se dan las anchuras equivalentes (EW) de los excesos de emision
para las lineas H y K del Ca II, He, Hd, Hy, HB, Ha, y Ca II IRT . Cuando se
ha podido medir las EW de ambas componentes se ha senalado con (P) Primaria y
(S) Secundaria. Estas medidas de EWW han sido ya corregidas de la contribucion de
cada componente al continuo, teniendo en cuenta para las contribuciones los radios y
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Figura 4.2: Espectros de BK Psc en la region de la linea Ha. Espectros observados en
la parte izquierda en linea continua, superpuestos los espectros sintéticos en linea de
trazos, y a la derecha los espectros substraidos en linea de puntos. Se sefiala con una
(P) la posiciéon de la linea Ha para la componente primaria y con una (S) la posicion
para la componente secundaria. En el espectro substraido se ha ajustado la emision
con dos Gaussianas, una para cada componente.
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temperaturas obtenidos en el apartado anterior. Para la region de la linea Ha se tiene
una contribucién de Sy = 0.94 para la estrella caliente y S¢ = 0.06 para la estrella
fria (ver apartado 2.3.3). Finalmente, estas EW's se han convertido a flujo absoluto
superficial usando las escalas empiricas de flujo calibradas por Hall (1996) en funcion
del indice de color (ver apartado 2.3.3) B — V. El logaritmo del flujo asi obtenido
(logFs) se presenta en la Tabla 4.7.

En las Figs. 4.2 y 4.5 se muestran las lineas Ha y Ca II IRT A8498, \8542 para
cada observacion. Se representa el espectro observado (linea continua) y el espectro
sintético (linea discontinua) en el panel izquierdo, y el espectro substraido (linea de
puntos) en el panel derecho. Las lineas H y K del Ca II se ven en la Fig. 4.3, y un
espectro representativo de H3, Hy and HJ se presenta en la Fig. 4.4.

Los resultados obtenidos para el estudio de cada linea son los siguientes:

» Hy K del Ca Il y He:

La region de las lineas H y K del Ca II se incluye en los espectros tomados en las
campanas de FOCES 1999 y 2001. En la campana de NOT 2000 s6lo se incluye
la linea K del Ca II y en la campanas de MUSICOS 2000 no se pudo incluir a
ninguna de las dos. En todos los espectros se puede observar una intensa emisiéon
en ambas lineas y una clara emisién también de la linea He de la componente
primaria (ver Fig. 4.3). Las lineas H y K del Ca II para la componente secundaria
también se pueden apreciar junto a las de la primaria. Debido a que esta regiéon
espectral se encuentra al final de la red echelle de nuestros espectros, la razon
S/N es muy baja y resulta muy dificil normalizar el espectro, y por lo tanto no
se ha podido aplicar la susbstraciéon espectral. En la Fig. 4.3 se han representado
solo los espectros observados.

Las anchuras equivalentes medidas en el espectro observado estan de acuerdo con
la intensa emision en K del Ca II (EW= 2.7 A) encontrada por Mason et al.
(1995). Ademaés se observan claras variaciones de las emisiones H y K del Ca II
con la fase orbital y de una época a otra para la componente primaria, siendo el
nivel de actividad cromosférica mayor en la primera campana que en la tltima.

= HB, Hy y H5:

Las tres lineas de Balmer, H3, Hy y Hd, muestran también actividad cromos-
férica. Después de la substraccion espectral, se pueden ver las lineas en emisién
(ver Fig. 4.4). Para obtener las anchuras equivalentes cuando la S/N lo permitia
se ha separado ambas componentes mediante un ajuste Gaussiano. Estas tres
lineas también muestran variaciones con la fase, las tres en cooncordancia con la
variacion de Ha.

s Ha:

La regién de la linea Ha esta incluida en todos los espectros de las cuatro cam-
pafias y en todos los casos se puede ver en el espectro observado (Fig. 4.2) una
fuerte emision por encima del continuo de la estrella primaria y una pequefia
emision también por encima del continuo de la estrella secundaria. En todos los
espectros salvo en dos en los cuales el sistema se hallaba en conjuncion o muy
cerca de ella, se ha podido separar la emisién de ambas componentes por un
ajuste Gaussiano en el espectro substraido (Fig. 4.2). La emision de la primaria
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Figura 4.3: Espectro observado en la region de las lineas H y K del Ca II y He. Se
senala con una (P) la posicién de la componente primaria y con una (S) la posicion de
la componente secundaria.
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Figura 4.4: Espectro substraido de BK Psc en la region de las lineas HS, Hy y Hd. Se
detecta claramente la emision de la primaria (P) y de la secundaria (S).

por encima del continuo ya fue observada previamente en espectros tomados en
el 1992 (Jeffries et al. 1995) con valores de EW (Ha) = 1.0 A y en 1995 (Mason
et al. 1995) con valores de EW (Ha)=1.1 A. La diferencia entre estos valores y los
valores medidos en este trabajo se debe a que estos autores midieron la anchura
equivalente sobre el espectro observado y aqui se ha medido sobre el substraido.

La emision en Ha de la estrella primaria muestra una autoabsorcion central simi-
lar a la que se puede observar en estrellas activas de tipo M (Stauffer y Hartmann
1986) y en algunas de tipo K como la binaria dK5e V833 Tau (Montes et. al.
1995b) y la estrella aislada V834 Tau (Montes et. al. 2001¢). Esta autoabsorcion
es consecuencia de los procesos involucrados en la formacion de la linea en la
cromosfera de estrellas muy activas (Houdebine y Doyle 1994), segtn la linea se
forme a menor o mayor altura en la cromosfera, se verd mas o menos afectada
por las variaciones en temperatura y densidad electronica de la cromosfera, sien-
do un factor determinate la anchura de la regién de transiciéon y la temperatura
minima, para la profundidad de esta autoabsorcion.

La emisién en Ha por encima del continuo es permanente durante el tiempo
cubierto por nuestras observaciones (de 1999 a 2001), lo que permite deducir que
es un sistema binario cromosfericamente muy activo, similar a otros sistemas RS
CVn como V711 Tau, UX Ari, HU Vir y DM UMa, y algunas BY Dra como BY
Dray YY Gem.

La deteccion de Ha en emision para la componente secundaria (M3V), indica
que esta estrella debe tener una emisién muy intensa ya que no hay ninguna
contribucién al espectro de las lineas fotosféricas. Como ya se ha dicho, esta
emision es tipica de estrellas M (dMe), que también suelen mostrar fulguraciones.

La variacion de la emision en Ha con la fase para la estrella primaria es pequena,
aunque en la primera campafia la EW cambia de 1.7 to 1.1 A, siguiendo la ten-
dencia de las restantes lineas de Balmer, pero estacionalmente hay diferencias
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Figura 4.5: Espectro observado y substraido en la region de las lineas de Ca II IRT
(8498, 8542 A) tal y como la Fig. 4.2.
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Tabla 4.6: EW De los Indicadores de Actividad de BK Psc

EW (A) en el espectro substraido

Obs. o* Call Call IRT

1dt.7 K3 H3 He3 Hé Hy Hp Ha A8498  A8542  A8662
(2) 0.06  6.14/0.43 7.03/0.68 1.73 0.52 0.58 0.731 1.70/0.14 0.55 0.70 0.63
(2) 0.99 5 5 5 0.29 0.49 0.66" 1.661 0.49 0.65 0.61
(2) 0.91  4.54/0.38 3.78/0.26 1.31  0.52/0.17 0.31/0.10  0.64/0.17  1.32/0.35 0.49 0.69 0.83
(5) 0.42 - - - 5 0.17% 0.58" 1.51/0.12 0.67 1.62 1.30
(5) 0.88 - - - 5 0.27 0.50/0.05  1.32/0.24 0.59 1.36 1.09
(5) 0.35 - - - 5 0.28 0.51/0.01  1.48/0.31 0.69 1.24 1.35
(5) 0.81 - - - 5 5 0.54/0.08  1.37/0.32 0.64 1.36 1.42
(6) 0.52 2.04 - - 5 0.10° 0.731 1.791 0.55 0.76 -
(6) 0.95  3.56/0.38 - - 5 5 0.602 1.46/0.05 0.59 0.90 -
(6) 0.43 2.15 - - 5 5 0.572 1.49/0.16 0.59 0.75 -
(6) 0.88 5 - - 5 0.256 0.55/1.13  1.32/0.31 0.53 0.89 -
(8) 0.17  1.88/0.37 2.31/4 1.01*  0.50/0.35  0.50/0.13  0.45/0.04  1.18/0.32 0.51 0.65 0.48
(8) 0.58 3.57/0.31%  3.17/0.14°  0.91  0.27/0.03  0.36/0.12  0.52/0.11  1.09/0.37  0.46 0.64 0.51

1

2

Fase orbital calculada con el Perfodo, Porp, y la fecha de conjuncién, Tconj, calculadas aqui.
Valor en conjuncién.

Valor para ambas componentes juntas por imposibilidad de separar la contribucién de cada una.

3 Valores medidos sobre es espectro observado.

4

Medida de la linea He de la componente primaria mezclada con la linea H de Ca II de la componente secundaria.

5 Valores no medidos debido a la baja S/N.

6 Valores medidos en condiciones de muy baja S/N.

7 Identificador de la campaifias de observacion.

entre campanas, siendo mayores las EW (Ha) en el 1999 que en el 2001. La se-
cundaria parace mantener un valor similar de la EW alo largo de las 4 campanas.
(ver Figura 4.2).

Se han medido también las razones %(ggg y g—gg, obteniendose para la primera

componente un valor de entre 3 y 4 para todos los espectros. Estos valores indican
la presencia de material de protuberancias en el limbo de la estrella (Buzasi 1989,
Hall y Ramsey 1992).

Ca II IRT (A8498, \85/2, \8662):

Las tres lineas del triplete infrarrojo Ca II IRT se incluyen en todos los espectros
excepto la linea A8662 en la campana de NOT 2000. En todos los espectros
observados de BK Psc, se puede ver claramente la emisioén superpuesta a la linea
de absorcion, Fig. 4.5 panel izquierdo. Tras la substraccion espectral, sélo aparece
la emisién que proviene de la estrella primaria, Fig. 4.5 panel derecho, es decir,
a diferencia de los demés indicadores de actividad, no se ve exceso de emision de
la secundaria, atin teniendo en cuenta que es mayor la contribucion de la estrella
fria en estas longitudes de onda. Las variaciones con la fase o de una época a
otra de estas lineas son méas pequefias que en otros sistemas. (ver Figura 4.6). Se
han obtenido aqui para la razon Egsso/Fsgses valores muy pequeiios (entre 1.3 y
2.4), indicando que las emisiones de Ca II IRT proviene de regiones tipo playas, a
diferencia de lo obtenido con las lineas de Balmer que provenian de protuberancias
en el limbo. Esta diferencia de comportamiento de las lineas Ca II IRT respecto a
las demas se ha encontrado en otros sistemas binarios cromosféricamente activos



66 Sistemas Binarios Cromosféricamente Activos
N T T T T T T T T T
° O Hbeta 4861.32
-T ©  Halpha 65628 1
B[ i
0 0
o 5 ©
at 8 0 00 0 0 8 i
0 o 02 o o4 0 o5 o7 0 "
Fase
L T T T T T T T T T
Ca I 8498.018
O canesizom
" Ca I 8682.140
Bl i
Q o 0 )
0 0
at © 8 o 8 8 0 o1
0 011 OTZ 013 014 0:5 0jG Dt'l 018 019
Fase

Figura 4.6: Variaciones de los valores de las anchuras equivalentes frente a la fase orbital

para BK Psc. Las lineas de Balmer arriba, y las lineas del triplete infrarrojo del Ca II
IRT abajo.

Tabla 4.7: Flujo Absoluto Superficial de los diferentes Indicadores de Actividad Cro-

mosferica de BK Psc

logFg en el espectro substraido

Obs. p* Call Call IRT

1dt.” K3 3 He3 Hé Hy HB Ha A8498  A\8542  \8662
(2) 0.06  6.75/5.48 6.81/5.69 6.20 5.70 5.68 5.701 6.55/6.14  6.16 6.26 6.22
(2) 0.99 5 5 5 5.44 5.71 5.931 6.541 6.11 6.23 6.20
(2) 0.91  6.60/5.42 6.52/5.26 6.06  5.70/5.09  5.51/4,91 5.91/5.24  6.44/6.53  6.11 6.26 6.39
(5) 0.42 - - - 5 5.256 5.871 6.50/6.07 6.24 6.63 6.53
(5) 0.88 - - - 5 5.45 5.80/4.69  6.44/6.37  6.19 6.55 6.45
(5) 0.35 - - - 5 5.47 5.81/3.86  6.50/6.48  6.26 6.51 6.55
(5) 0.81 - - - 5 5 5.84/4.91  6.46/6.50 6.22 6.55 6.57
(6) 0.52 6.26 - - 5 5.016 5.971 6.551 6.16 6.30 -
(6) 0.95  6.50/5.42 - - 5 5 5.882 6.48/5.71 6.19 6.37 -
(6) 0.43 6.28 - - 5 5 5.862 6.49/6.20 6.19 6.29 -
(6) 0.88 5 - - 5 5.416 5.85/6.07  6.44/6.48 6.14 6.37 -
(8) 0.17  6.22/5.41 6.31/% 5.95%  5.68/5.41  5.72/5.02  5.76/4.62  6.39/6.50  6.13 6.23 6.10
(8) 0.58 6.50/5.34%  6.44/4.99° 501  5.41/4.34 5.58/4.98 5.82/5.05 6.39/6.56  6.08 6.22 6.13

Notas igual a la Tabla 4.6.
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4.1.4. Resumen

Se han estudiado en detalle 13 espectros de alta resoluciéon tomados en un intervalo
de tres anos (1999-2001), obteniendose velocidades radiales precisas de la componente
primaria y gracias a la emision de la secundaria, a pesar de ser un sistema SB1, se ha
podido calcular una solucién orbital del sistema SB2. El resultado es una orbita casi
circular de periodo orbital, 2.1663 dias, muy similar al periodo fotométrico de rotacion,
2.24 dias, lo que indica que la orbita est& sincronizada.

Por distintos métodos se ha concluido que la clasificacion espectral de este sistema,
es una primaria K5V y una secundaria M3V con contribucién muy pequena al espectro
continuo. Al ser ambas estrellas pertenecientes a la secuencia principal, el sistema se
puede clasificar como un sistema binario cromosféricamente activo del tipo BY Dra
(Fekel et al. 1986).

Con la informacién obtenida por la correlaciéon cruzada se ha medido la velocidad
de rotacion proyectada encontrandose un valor de vsens = 17.1 km s~! para la estrella
primaria.

El analisis cinematico y la ausencia de la linea de Li I, sugieren que este sistema
esta formado por estrellas viejas.

Finalmente, en el estudio de los indicadores de actividad, se ha detectado una
intensa emisison en Ha, en H y K del Ca II, He y en Ca II IRT y un llenado de
emision de las restantes lineas de Balmer para la estrella primaria y ademas emisiones
de la linea Ha y H y K del Ca II, He para la secundaria. Siendo las emisiones de Ho
persistentes durante todo el periodo de observaciéon y moduladas con la fase.

La razon E(Ha)/E(Hp) indica que las lineas de Balmer provienen de estructuras
tipo protuberancias mientras que la razon Egsso/Esges indica que las lineas Ca IT IRT
provienen de estructuras tipo playas. Las EW de los excesos de emisiéon de las lineas
de Balmer y las de H y K del Ca II se encuentran correlacionadas entre ellas mientras
que las lineas de Ca II IRT muestran un comportamiento diferente.
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4.2. XX Tri (HD 12545)

4.2.1. Introduccién Histoérica

XX Tri, (HD 12545 = SAO 55233 = BD +34 363), es una estrella binaria SB1
de largo periodo, P = 23.9 dias, (o = 02"03™47%,§ = +35°3529") clasificada como
una KOIII y de magnitud 8.1-8.7, que esta entre las estrellas mas activas de la clase RS
CVn, mostrando un flujo de emision en UV de hasta 400 veces los valores solares (Bopp
et al. 1993), emision en H y K del Ca II de 2-3 veces el continuo cercano (Bidelman
1985, Strassmeier et al 1993), y una fuerte emision coronal en rayos X (Dempsey et al.
1993). La linea Ha siempre aparece en emision, con anchuras equivalentes entre 2-3 A,
y se observa también exceso de emision en otras lineas como He I (5876 A), He, HS,
Hé, etc. Su abundancia de Li I (6707.8 A) tiene un valor muy grande, y su velocidad
espacial alta, lo que hace de ella una gigante muy especial, aunque no tnica.

Esta estrella SB1 ha sido ampliamente estudiada debido a sus variaciones fotométri-
cas, en principio asociadas a manchas moviendose por la superficie debido a la rotacion,
ya observadas en 1985, cuando Bidelman la identific6 como una buena candidata para
el estudio de las caracteristicas de las RS CVn basandose en la emision de las lineas H
y K del Ca II mediante técnicas espectroscopicas de prisma-objetivo.

Fekel y Hall (1985) la anadieron a la lista de supuestas variables, y 16 observaciones
realizadas por Ingvarson y Milton entre 1986 y 1987, mostraron un rango de variacion
de unas 0.16 magnitudes en V (con un periodo de 25 dias), y afios después se pudo
observar la amplitud record de 0.6 (Nolthenius 1991), con P = 24.4+0.1 dias, también
alcanzado en 1997/98 (Strassmeier 1999). Hasta entonces, la mayor variacion fotométri-
ca observada en amplitud para una estrella de tipo espectral tardio con manchas era
de 0.5 magnitudes para II Peg en 1986 (Doyle et al 1998).

Las observaciones de Boop (1990), muestran la variabilidad caracteristica de las
RS CVn, mayor amplitud a longitudes de onda pequenas y progresivamente menos
amplitud a longitudes de onda mayores, donde las manchas frias contribuyen mas a
la luz. Para ajustar la curva de luz observada y sus variaciones, se realizaron varios
modelos de manchas que permitieron determinar limites para algunos de los parametros
de la estrella. Algunos de los modelos de Eker (1995), muestran que con una variacién
en magnitud de 0.6, casi la mitad del hemisferio debiera estar cubierta por manchas.

Con observaciones de 1991/92, Strassmeier y Olah (1992), encontraron un periodo
fotométrico de 24.30+0.02 dias, que combinado con el periodo orbital 23.9824 dias
(Boop 1991) sugieren un periodo de migraciéon de las manchas de 5.0+0.3 afios. Con
ciertos parametros fijos para la estrella, realizaron modelos de manchas, variando la
forma, tamafo y temperatura, obteniendo que en 1995, con una variaciéon en V de 0.5
mag, y de 0.12 mag en V-1, debia existir una mancha que cubria aproximadamente un
20 % de la superficie visible con una temperatura de 1100£35 K, y ademas se clasifico
como una KOIIT (hasta entonces se suponia G5IV) en funcién de los indices de color
U-B y B-V. También en este trabajo Strassmeier y Olah (1992), midieron por primera
vez la anchura equivalente de la linea del litio T (6707.82 A), siendo del orden de 100+15
mA (log n(Li)=1.75). Otros valores obtenidos posteriormente de la medida del litio son
similares, por ejemplo, Boop et al. (1993) obtuvieron EW(Li+Fe)= 130 mA. La EW
del litio sera de alrededor de 101 mA, teniendo en cuenta la contribucién de la linea
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de hierro, Fe I 6707.44 A, que para una gigante de las caracteristicas de XX Tri es de
unos 29 mA. En abundancia le corresponde un valor de log n(Li)=1.7.

Pallavicini et al. (1992), Barrado et al.(1997), etc, realizaron varios estudios del litio
en estrellas cromosféricamente activas, mostrando que casi dos tercios tenian abundan-
cias muy altas. Sugirieron entonces que la rapida rotacién de las estrellas cromosféri-
camente activas inhibe la destruccion del litio de alguna forma. Fekel y Balachandran
(1993), examinaron el litio de una muestra de estrellas cromosféricamete activas, entre
ellas RS CVn, y sugirieron que cuando la estrella asciende por la rama de las gigantes,
la capa convectiva llega hasta el nicleo, el cual es un réapido rotador, y parte del mo-
mento angular y del litio pueden ser transferidos a la superficie, lo que da lugar a un
aumento de la abundancia de litio.

Ademés, para esta estrella también se obtuvo la velocidad peculiar espacial siendo
ésta, segtin la definicion Vyor=+/U? + V2 + W2=105 km/s, tan alta que se encuentra
ya dentro de las velocidades tipicas del halo o disco viejo (Eggen 1969). Actualmente
este valor se ha medido con més precision y es de 58 km /s, que sigue dentro del rango
establecido por Eggen para estrellas del Halo o disco viejo, y los valores obtenidos por
nuestro grupo son: U = 54.4+7.88, V =8.5+5.43 y W = -12.845.42, dando una Vyor =
56.53 km /s. El valor de la edad obtenido de las trazas evolutivas estelares de Schaller et
al. (1992) es de 1.8x10? afios. La funcién de masas que di6 Bopp en 1991, f(M)= 0.011,
y el hecho de que no se vean eclipses (i.e., R;+Ry < a cosi), permite estimar un valor
méaximo de la inclinacién de 6742°. Como ninguna estrella secundaria caliente puede
verse en los espectros de IUE, ni ninguna fria en los espectros de longitudes de onda en
el rojo (Bopp 1991), y como para i<35°, el ajuste de la curva de luz no es posible aunque
estuviera completamente cubierta de manchas, se deduce una inclinaciéon minima de
50+16°.

Del periodo de rotacion (P,,;) y de la velocidad de rotacion en el ecuador (vseni =
17+ 2 km/s), se obtuvo un radio minimo de 8.24+1 R (Strassmeier 1990) y se clasifico
como gigante. Mas tarde, con los datos obtenidos aplicando la técnica de "Doppler
imaging”, Strassmeier (1999) obtuvo un radio minimo de Rseni = 9.9+0.2 Ry con
un periodo de 24 dias y con una inclinaciéon de ¢ =~ 60+£10°, que da un radio estelar
de Rx~11.4729R,. Ademés, Strassmeier observé una gran variacién de la amplitud
en su curva de luz, 0.63 mag en V, 0.17 mag en V-I y 0.10 mag para B-V y U-B,
modelando la estrella con una gran mancha fria a altas latitudes y de dimensiones
gigantescas (=~ 12x20 R, es decir, unas 60 veces la extension del mayor grupo de
manchas solares), con otra mancha menor situada aproximadamente a 180° de la méas
grande en el hemisferio opuesto y con una mancha ecuatorial caliente (brillante), se
obtenia la variacion de magnitud observada. Como la amplitud de la variacién en la
curva de luz permaneci6 constante en unas 0.6 mag durante varios meses, se estimd
que la vida de las manchas, tanto de la fria como de la caliente es de por lo menos
ese tiempo de observacion, 220 dias, pero podria ser de un ano. Durante estas medidas
la estrella era més luminosa que nunca, un 15% mayor que en medidas anteriores,
indicando cierta analogia con el Sol, que aparece més brillante cuando se encuentra en
méximo de manchas debido al aumento de faculas y playas presentes. Dorren y Guinan
(1990), observaron una correlacién similar para el sistema binario RS CVn HR 1099,
y sugirieron que la variacién a largo plazo de la luz es producida por la competencia
entre el efecto de bloqueo de las manchas frias y el aumento que proviene de las faculas
o playas calientes. Esto implica por analogia con el Sol que el brillo en U se debe
incrementar frente al brillo en B cuando las playas. son visibles en el disco, es decir,
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durante los maximos de la curva de luz, y por tanto U-B aparece mas azul.

XX Tri no muestra en el modelo de Strassmeier, manchas sobre el polo, sino una
mancha asimétrica rodeandolo. Esto puede llevar a una relacion entre las latitudes a las
que emergen los tubos de flujo magnético y el periodo de rotaciéon estelar, ya predichos
por modelos de Schiissler et al. (1996). Para un tnico tubo de flujo en una estrella
rotante, el efecto de la fuerza de coridlisis sobre las fuerzas de sustentacion se hacen
menores a mayor periodo de rotacion. La fuerza neta es entonces incapaz de orientar los
tubos de flujo radialmente hacia el eje de rotacion de la estrella, que lleva predominan-
temente a las manchas a medias y bajas latitudes en el caso de estrellas de la secuencia
principal. Sin embargo si la zona de conveccion es lo suficientemente profunda, como
se espera para una gigante K0, una tasa de rotacion moderada es suficiente para orien-
tar los tubos de flujo cerca de los polos de rotacion. Aunque los modelos de Schiissler
asumen una simetria plano-ecuatorial para la generacion y evolucion de los tubos de
flujo, no se han podido determinar en este caso si en el polo invisible hubiera otra man-
cha. Como la mancha fria y la caliente son estructuras generadas por la concentracion
de lineas de campo magnético (que originan los tubos de flujo que emergen a la super-
ficie en la fotosfera estelar), con vidas largas y similares, jpor qué la mancha caliente
se encuentra en el ecuador y la fria rodeando los polos?. Una posible explicacion es que
las dos estructuras se forman por campos originados por diferentes modos de dinamo
o podrian ser causados por diferentes intensidades de campo, volviendose inestables a
diferentes latitudes. Un fenoémeno similar se predice por modelos pre-secuencia princi-
pal con una relacién entre el nicleo radiativo y la zona convectiva de las dimensiones de
las gigantes (Granzer et al. 1999). En estos modelos, los tubos de flujo a bajas latitudes
pueden hacerse inestables con fuerzas de campo pequenas, su sustentacién es entonces
pequena y ascienden a la superficie casi axialmente paralelos debido a la dominante
fuerza de coridlisis. La consecuencia es que los tubos de flujo salen a la superficie en
dos puntos de latitudes distintas. En XX Tri, donde las manchas son tan grandes que
llenan casi todo un hemisferio, las zonas de "preferencia” son probablemente justo la
zona ecuatorial y la polar. Evidentemente también se puede dar otra explicacion, y es
que estas zonas activas se forman aleatoriamente por efectos de la magnetoconveccion
cerca de la fotosfera estelar.

A continuaciéon en la Tabla A se listan los valores de los elementos orbitales de
XX Tri, segiin los da Strassmeier (1999), y en la Tabla B las caracteristicas estelares
revisadas por Strassmeier en (1999).

Tabla A: Elementos orbitales de XX Tri (Strassmeier 1999)

Poys — 23.96924-40.00092 dias
T(Conj) — 2447814.3242 (HJD)
v = -26.35+0.18 km/s

e = 0.0 (adoptado)

K = 15.940.2 km/s

aseni = 5.2440.07 x 10 km
£(M) = 0.0100-£0.0004 M,

Tabla B: Caracteristicas estelares

Paralaje () = 5.08+1.1 milisegundo de arco (HIPPARCOS)
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Tabla 4.8: Diario de observacion: XX Tri

2.2m-FOCES 1999/07

NOT-SOFIN 1999/11

INT (MUSICOS) 2000/8

NOT (SOFIN) 2000/11

1

1

1

Dia uT ! S/N Dia uT [ S/N Dia uT ) S/N Dia uT 3 S/N

(Ha) (Ha) (Ha) (Ha)
26 04:17  0.220 145 26 21:31  0.380 171 11 05:30 0.156 63 6 03:16  0.782 156
27  03:44  0.260 154 27 23:09 0.425 203 12 05:36  0.198 136 7 01:59  0.821 106
28  04:12  0.303 156 8 02:00 0.863 150
29 04:13  0.354 155 9 01:10  0.903 136
30 04:32  0.387 104

1 Valores calculados con el periodo orbital y el tiempo de conjuncién de la solucién orbital obtenida en este trabajo.

Distancia (d) = 1973 pc
V = 7.875 mag

M, = 1.203:33 mag

Ay =~ 0.35 mag

log g = 2.5-3.0

Tepr = 4750 K

CB = -0.437 (Flower 1996)
Mb = 0.765 mag

L =35 Lg

M = 1.8 Mg, (Schaller et al. 1992)
vseni — 20.8+0.5 km/s
Rseni = 9.94+0.2 Ry

4.2.2. Parametros Estelares

El sistema binario XX Tri ha sido observado en cuatro campanas de observacién:
2.2m-FOCES 07/1999, NOT-SOFIN 11/1999, INT-MUSICOS 8/2000 y NOT-SOFIN
11/2000, obteniendose un total de 13 espectros.

En la Tabla 4.1 se encuentran los parametros estelares del sistema, y en la Tabla 4.8
puede verse un resumen de los datos de las observaciones con la fase orbital y la relacion
senal-ruido (S/N) obtenida de la regién de la linea Ha.

= Velocidades Radiales y Solucion Orbital

Los valores de la velocidad radial heliocéntrica (Vye), se han obtenido por cor-
relacion cruzada efectuada con el programa FXCOR de IRAF como se explica
en el apartado 2.3.1. Las estrellas de referencia usadas fueron: HD 48433, HD
10476 y HD 219134 en la campana de NOT00, HD 161096, HD 3651 y HD 4628
para la campana de INT00, HD 3651 y HD 4628 para la campana de NOT99 y
HD 3651 y HD 161096 para la campana de FOCES99. Los valores de velocidad
radial obtenidos se encuentran en la Tabla 4.9 y se representan frente a la fase
orbital en la Figura 4.7, obtenida tomando como tiempo de paso por el periastro
T(Conj) = 2447814.3242 (Strassmeier 1999). En esta figura se han representado
44 valores medidos hasta 1993, Bopp (1993), 14 hasta 1999, Strassmeier (1999),
y 13 més de este trabajo, un total de 71 valores de la velocidad radial en distintas
épocas a lo largo de un periodo de 15 anos, desde 1985 hasta el 2000. Los datos
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Tabla 4.9: Velocidades Radiales: XX Tri

Obs. HJD Vhel + ay
(2400000 +) (km s~ 1)

FOCES 99  51385.6791 -10.89 +£ 0.32
FOCES 99  51386.6560 -10.53 £ 0.22
FOCES 99  51387.6756 -12.02 £ 0.28
FOCES 99  51388.6758 -14.50 £ 0.33
FOCES 99  51389.6890 -17.71 £ 0.29

NOT 99 51509.4035 -14.67 £ 0.31
NOT 99 51510.4703 -22.25 £+ 0.26
INT 00 51767.7411 -11.38 £ 0.14
INT 00 51768.7443 -9.75 + 0.06
NOT 00 51854.6431 -38.42 £ 0.10
NOT 00 51855.5897 -34.90 £ 0.14
NOT 00 51857.0004 -35.79 £ 0.14
NOT 00 51858.0042 -30.72 £ 0.12

Tabla 4.10: Parametros orbitales: XX Tri

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Periodo 23.9692 0.0000 dias
T(Conj) 47814.3242 0.0000 HJID (2400000 +)
w 0.0000 0.1857 grados

e 0.0000 0.0037

K 15.9000 0.0000 km s~!

v -26.3500 0.0000 km s—1

asen i 5.2407 0.0000 106 km
f(M) 0.0099827 0.0000000 Mo

de las diversas campanas parecen ajustarse bastante bien (las barras de error
se encuentran representadas para los valores del presente trabajo, pero son muy
pequeifias), y aunque hay valores que parecen separarse algo de los demaés, estan
dentro del error debido, por ejemplo, a la diferencia en la estrella escogida como
estandar de una campana a otra, etc. Los valores obtenidos para los paramet-
ros orbitales se presentan en la Tabla 4.10, estando en buen acuerdo con los de
Strassmeier (1999).

Clasificacién espectral

Se ha clasificado a la estrella primaria del sistema como una estrella gigante KO,
de acuerdo con la subtracion espectral realizada en las diferentes campanas de
observacion. Teniendo en cuenta el valor de la funciéon de masas de la soluciéon
obtital, f(M) = 0.0099827, se puede inferir un valor minimo para el valor de la
masa de la secundaria de My = 0.26 que se corresponde con un tipo espectral de
M4-M5V. Con lo que la clasificacién del sistema es KOIII/M4:5 V.

Litio I 6707.8 A

Una vez medida la anchura equivalente EW(Li I + Fe I ) en nuestros espectros,
calculamos la contribucién de la linea de Fe I 6707.4 A para XX Tri segtn las
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Figura 4.7: Arriba, medidas de las velocidades radiales a lo largo de 15 afios, 1985-
2000, en total 71 valores tomados de los articulos de Bopp (1993) y Strassmeier (1999)
y medidos en este trabajo. Abajo, ajuste para la 6rbita de XX Tri con estos 71 valores
de velocidad radial.
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calibraciones de Soderblom et al. (1990) y Favata et al. (1993), obteniendo un
valor de EW (Fe I)= 29 mA (para ambas ecuaciones). Restando este valor de las
medidas, se obtienen las EW (Li I) que se muestran en la Tabla 4.11. En la ultima
columna se encuentran los valores medios de la EW de litio para cada campana.

En la Figura 4.8, se representan las EW (Li I) (arriba) y las EW de tres lineas
fotosfericas, Fe I (6703.57 A), Fe I (6710.31 A) y Ca1(6717.68 A) (abajo), que en
los espectros se encuentran en la misma apertura. De tal manera, al comprobar
que las lineas de hierro no varian con la fase orbital, se puede asegurar que
las variaciones observadas para la EW del litio con la fase orbital son reales
y no debidas a errores en medidas o a variaciones de un espectro a otro por
normalizacion, etc.

Si se comparan estas variaciones con las que se han encontrado para el resto
de las lineas cromosféricas como se vera en el apartado 4.2.3, se observa una
anticorrelacion, es decir, cuando todos los indicadores de actividad aumentan su
valor de EW con la fase, la EWW de litio disminuye.

Se sabe que la EW del litio es muy sensible a los cambios de temperatura, y
de esta forma varia debido a la presencia de estructuras superficiales tales como
manchas oscuras o manchas brillantes. Se han predicho variaciones en la EW
de hasta un 3500 % (Barrado el al. 2001). Por lo tanto, la presencia de grandes
manchas por la superficie de XX Tri producirian valores grandes de la EW de
litio, pero la presencia de manchas calientes, producirian una disminucion en la
EW . Segun Strassmeier (1999), como ya se ha dicho en la introduccién, existe una
gran mancha oscura casi polar, que abarca practicamente todo un hemisferio, otra
mas pequena a 180°, y una mancha caliente en el ecuador, lo que puede explicar
los resultados obtenidos para los valores de las EW de Li I. Los valores pequenos
encontrados para en litio en 1999, y los valores grandes en el 2000, estando ambos
en distinto rango de fase, puede indicar que en 1999, la mancha caliente observada
por Strassmeier, hace disminuir los valores de la EW del litio respecto a los del
2000 en los que la mancha caliente quedaria detrds y no afectaria a nuestras
medidas, obteniendo asi los valores més grandes. Para nuestro origen de fases, la
mancha caliente apareceria visible de la fase 0.2 hasta la 0.75, aproximadamente,
y estaria detras y por tanto no visible, de la fase 0.8 a la 0.2.

4.2.3. Indicadores de Actividad Cromosférica

Se han medido las EW y los flujos (F's) de las lineas indicadoras de actividad de
todas las noches de observacion. Estas EW, se han obtenido midiendo en el espectro
substraido. Las estrellas de referencia usadas en la susbtraccion fueron: HR 7949 para
las campanas de INT00 y NOT99, HR 2477 para la campana de NOT00 y HD 197989
para la campana de FOCES99, todas de tipo KOIII (ver Tabla 4.9 y 4.11).

Los resultados obtenidos son los siguientes:

= Hy K del Ca II: Estas lineas, fueron las primeras indicadoras de actividad que se
estudiaron en esta estrella. Presentan grandes valores de la anchura equivalente,
que llega hasta 5 A. Los valores de anchura equivalente de ambas lineas parecen
variar con la fase, (aunque no se poseen datos en todas las fases), desde un valor
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Figura 4.8: Arriba, valores de la EW de la linea del Li I frente a la fase en distinto
simbolo segin la campana, y abajo, valores de la EW de las lineas de Fe 1 6703.67 A,
Cal6717.65 A y Fe16710.61 A en distinto color y distinto simbolo segin la campana,

para XX Tri.

Tabla 4.11: EW/(LiI), XX Tri

Obs. EW(Lil+Fel) EW(LiI) EW(LiI)
FOCES 99 122 93 83
FOCES 99 118 89

FOCES 99 117 88

FOCES 99 112 83

FOCES 99 104 75

NOT 99 113 84 78
NOT 99 102 73

INT 00 146 117 102
INT 00 116 87

NOT 00 116 87 110
NOT 00 153 124

NOT 00 147 118

NOT 00 140 111
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maximo de 2.82 A en la fase 0.26 (1999), hasta un valor minimo de 0.87 en la
fase 0.821 (2000) para la linea H, y un maximo de 5 A en la fase 0.22 (1999) y un
minimo de 2.80 A en la fase 0.782 (2000) para la linea K. Estas variaciones son
bastante mayores que las debidas al error de medida que es de un 10-20 %, por
lo que indican variaciones reales debidas a la modulacién rotacional y evolucién
temporal de las zonas activas. En las Figuras 4.9 y 4.10, aparecen representados
los espectros en el rango de longitud de onda de estas lineas, en el lado izquierdo
se encuentra el espectro observado en linea continua con el espectro sintético
obtenido superpuesto en linea discontinua y en la parte derecha se encuentran
los espectros subtraidos.

He: Esta linea, normalmente solapada a la H del Ca II, ha podido ser medida
en la mayoria de los espectros, variando su valor con la fase de acuerdo con la
variaciéon de H y K del Ca II. Alcanza un méximo de anchura equivalente, 0.42
A, en la fase 0.821 (2000), y un minimo, 0.16 A, en la fase 0.303 (1999). Ver
Figuras 4.9 y 4.10.

Ho y Hvy: Ambas lineas aparecen en absorciéon pero con una profundidad menor
por estar "llenas’ de emisién, que se ve claramente después de la substraccién.
Estas dos lineas, igualmente parecen mostrar variaciones del valor de la anchura
equivalente con la fase. H§ alcanza un méaximo de 0.24 A en la fase 0.863 (2000),
y un minimo de 0.02 A en la fase 0.345 (1999). H~y tiene valor méximo, 0.22 A, en
la fase 0.782 (2000), y un minimo, 0.02 A, en la fase 0.198 (2000) (ver Tabla 4.12).

Hf: Esta linea, al igual que las anteriores suele mostrar claramente un llenado
de emision en nuestros espectros. Como puede verse también en la Tabla 4.12, las
medidas de la EW varian con la fase, desde un valor minimo, 0.20 A, en la fase
0.345 (1999), hasta un valor maximo, 0.56 A, en la fase 0.863 (2000). Se aprecia
una concordancia entre los maximos y minimos de las cuatro lineas de Balmer.

Triplete infrarrojo del Ca II: Las dos primeras lineas del triplete infrarrojo del Ca
IT son bien visibles en los espectros. En la Figuras 4.11 y 4.12, se puede apreciar
la emision de las lineas superpuesta a las absorciones. Los valores de la anchura
equivalente varian con la fase, alcanzando las tres lineas un valor maximo de la
anchura equivalente en la fase 0.156 (1.14, 2.51 y 1.72 A respectivamente), y un
valor minimo (0.77, 1.18, y 1.03 A), en torno a la fase 0.3 (ver Tabla 4.12).

Ha: En estudios previos de esta estrella, Ha llego a alcanzar el valor de 2.7 A
el 15 de Noviembre del 1990, en un minimo fotosférico (maximo de manchas),
(Nolthenius 1991). Méas tarde fue observada a lo largo del ciclo, para intentar
establecer una correspondencia entre sus valores y la fase, pero los valores no
parecian seguir ningin patrén, aunque, al variar en una escala temporal de dias
y no en horas, se puede inferir la presencia de estructuras activas moviendose por
rotacion sobre la superficie estelar, (Bopp 1993).

Como puede verse en las Figuras 4.13 y 4.14, el perfil de la linea Ha en el
espectro substraido no se ajusta a una tnica Gaussiana, sino que posee como ya,
senald Strassmeier (1994) un perfil mas complejo, que puede descomponerse en
tres partes:

e una emisién hacia el azul
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e Una emisién central

e una emisién hacia el rojo

Siguiendo los trabajos anteriores, Montes et al. (1997), se ha ajustado el perfil de
la linea en el espectro substraido, por dos Gaussianas, una estrecha de emisi6on
central y una ancha desplazada al azul o al rojo, que son muestra directa de la
existencia de microfulguraciones en la cromosfera. Estudios realizados por Hall
y Ramsey (1994) muestran que las variaciones de la componente ancha puede
indicar estructuras semejantes a las protuberancias solares quiescentes. La pres-
encia de absorciones en el lado rojo de la componente ancha, puede indicar la
existencia de materia fria confinada a cierta distancia por encima de la fotosfera
y que cae sobre ella (Walter y Byrne 1998).

En las Figuras 4.13 y 4.14 se muestra, en el lado izquierdo, los espectros obser-
vados de la estrella (linea continua), y los espectros sintéticos (linea de puntos)
sobre los anteriores, mientras que en el lado derecho se encuentran los espectros
substraidos (linea continua) y los ajustes con las componentes ancha y estrecha
(en color azul y rojo respectivamente). De estas figuras y de los datos obtenidos
para ambas componentes en la Tabla 4.13 puede deducirse como, empezando
en la primera campaia, Julio 1999 (FOCES99), la componente ancha comienza
encontrandose en el centro de la linea de emisiéon y se va desplazando hacia el
azil, es decir, se producen variaciones de las microfulguraciones, mientras que la
anchura va disminuyendo. En la segunda campana (NOT99), Noviembre 1999, la
componente ancha se encuentra también en el lado azul, pero como sblo tenemos
dos noches, es insuficiente para ver la evolucion de las microfulguraciones, y la
anchura en este caso va aumentando. En la Figura 4.14, tenemos las dos sigu-
ientes campanas, Agosto 2000 y Noviembre 2000. En la primera, se puede ver
como la emisién en principio central (¢ = 0.22) de la componente ancha comien-
za a desplazarse hacia el azul, de la misma forma que ocurria en FOCES99 y en
(INT00), la componente activa se encuentra en el lado azul en los dos espectros.

El valor maximo para la anchura equivalente de la linea Ha se alcanza en la fase
0.22 (1999), con 2.51 A, mientras que el valor minimo se observa en la fase 0.156
(2000) con 1.34 A, de manera que sus minimos no coinciden en fase con los de
las demas lineas de Balmer. Este desplazamiento para Ha puede ser debido a
la gran sensibilidad de esta linea a los cambios de temperatura, acusando asi la
aparicion de estructuras a pequena escala que las demas lineas no detectan. Esto
confirmaria el hecho de no encontrar variacion periodica de esta linea (Bopp et
al. 1990).

Se puede concluir que las intensas emisiones observadas indican la gran actividad
de XX Tri y que existe una variaciéon de los valores de las anchuras equivalentes de las
lineas estudiadas con la fase, muy superior a la producida por los errores de medida.

Ademas, los valores maximos y minimos de la anchura equivalente, no coinciden
entre los grupos de lineas H y K del Ca II, lineas de Balmer y las lineas del triplete
infrarrojo, es decir, poseen distinto comportamiento, en la Figura 4.9 se puede ver la
diferencia entre H« (grafica superior) y el triplete infrarrojo de Ca II (grafica inferior).

Como indicaron Bopp y Strassmeier, al existir una diferencia entre el periodo fo-
tométrico y el periodo orbital, las manchas sufren una migracién de 5.03+afos de perio-
do, es decir se desplazan una fracciéon de fase de 0.188 al ano; de esta forma, teniendo
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Tabla 4.12: EW de los direfrentes Indicadores de Actividad Cromosférica de XX Tri

EW(A) en el espectro substraido
Obs. v Call Call IRT
Idt.2 K H He HS Hy HB Ha 28498 A8542  )\8662

(2) 0.220 5.09 1.88 0.22 0.09 0.17  0.42 2.1 0.97 1.38 1.19
(2) 0.260 3.01 2.82 0.21 0.08 0.09 0.33  2.09 0.87 1.18 1.18
(2) 0.303 3.17 1.37 0.16 0.07 0.07  0.27 1.58 0.85 1.24 1.03
(2) 0.345 3.74 1.65 0.21 0.02 0.09 0.20 1.44 0.77 1.28 1.05

(2) 0.387 - 1.49  0.19 0.08 0.13 0.32 175 0.93 1.59 1.46
(3) 0.380 3.10 - - - - 0.23 1.50 0.84 1.59 -
3) 0.425 3.60 - - - - 0.27 1.66 0.94 1.76 -
)] 0.156 - - - - 0.07 029 1.34 1.14 2.51 1.72

(5) 0.198 - - - - 0.02! 0.23 1.41  0.93 2.13 1.47
(6) 0.782 2.80 1.43 - 0.131  0.22! 046 240 0.95 1.23 -
(6) 0.821 3.34 0.87 042 0.18' 0.12 044 2.28 0.88 1.27 -
(6) 0.863 3.24 1.54 - 0.24 0.16 056 2.25  0.93 1.29 -
(6) 0.903 3.34 1.56 - 0.08' 0.15 048 225 0.92 1.32 -

! Valores medidos con baja S/N.

2 Identificador de la campaiias de observacion.

el minimo fotométrico de Strassmeier en el 1992, 1997 y 1998, es decir, los maximos de
manchas, calculamos el que corresponderia a nuestras observaciones, siendo el rango
de fase 0.9-0.2 en el periodo 1999/2000. En todo este intervalo, se han observado los
valores maximos para la anchura equivalente de todas las lineas, y aunque para Ha
existen dos valores pequefios que contrastan con lo que se esperaria (los dos valores
de la campana INTO00), su valor méximo de anchura equivalente, 2.5 A, se encuentra
precisamente en la fase 0.2 para 1999, lo que corresponderia con el minimo fotométri-
co. Boop (1990), encontré este mismo comportamiento para la linea H«, midiendo un
méximo de anchura equivalente, 2.7 A en el minimo fotométrico.

Con las medidas obtenidas de las anchuras equivalentes de ciertas lineas podemos
discriminar la presencia de playas o protuberancias en la cromosfera estelar. Como ya
se ha dicho, se ha utilizando la relaccion entre las lineas Ha y Hf, y las lineas del
triplete infrarrojo del Ca II.

= Relacién de los excesos de emision de Ha y HS

Los resultados de esta relacion se dan en la Tabla 4.15, siendo todos ellos valores
superiores a 3, alcanzando incluso el valor 9.39 en la fase correspondiente al
minimo fotosférico. Tenemos pues que esta relacciéon nos indica la presencia de
protuberancias en el limbo.

= Relacion de los excesos de emision F, del Ca II IRT Agas0 ¥ Agags

De nuestras medidas para esta relaccion, Tabla 4.15, se obtienen valores entre 1.3
y 2.3, que indican la presencia de playas.

Se deduce por tanto la presencia de protuberancias y de playas en XX Tri, de
forma que las lineas de Balmer emiten predominantemente en las protuberancias
mientras que las lineas de Ca II infrarrojo lo hacen en las playas.
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Tabla 4.13: Parametros de las componentes Gaussianas ancha y estrecha usadas en el

ajuste del espectro substraido en Ha de XX Tri

Ha componente ancha

Ha componente estrecha

Obs. %} I FWHM EW,. EW,L/EWrp I FWHM EWg EWg/EWp
1ds.2 ) A (%) A) @A (%)
(2) 0.220 0.78 1.38 1.15 43.4 0.24 5.74 1.49 56.2
(2) 0.260 0.74 1.38 1.08 47.6 0.21 5.36 1.19 52.5
(2) 0.303 0.76 1.30 1.04 55.9 0.13 5.69 0.82 44.1
(2) 0.345 0.50 1.26 0.67 29.5 0.25 6.09 1.59 70.0
(2) 0.387 0.65 1.26 0.67 41.3 0.19 4.33 0.95 58.6
(3) 0.380 0.60 1.25 0.80 52.6 0.13 5.35 0.72 47.4
(3) 0.425 0.54 1.16 0.88 49.7 0.18 5.08 0.90 50.9
(5) 0.156  0.73 1.30 1.00 70.0 1.00 4.17 0.43 30.0
(5) 0.198 0.71 1.31 0.99 62.7 0.11 5.33 0.63 39.9
(6) 0.782 0.79 1.50 1.26 48.6 0.22 5.76 1.35 52.1
(6) 0.821 0.76 1.51 1.22 46.4 0.22 6.03 1.44 54.7
(6) 0.863 0.82 1.40 1.23 48.6 0.28 4.50 1.32 52.2
(6) 0.903 0.93 1.42 1.41 57.0 0.21 4.59 1.05 43.0

Tabla 4.14: Flujo Absoluto Superficial para los diferentes Indicadores de Actividad

Cromosférica de XX Tri

logF g

Obs. © Call Call IRT

Idt.2 K H He Ho Hry Hp Ho  A8498  A8542  A8662
(2) 0.220 7.41 6.98 6.05 5.66 5.93 6.32 7.08 6.55 6.71 6.64
(2) 0.260 7.19 7.16 6.03 5.61 5.65 6.21  7.00 6.51 6.64 6.64
(2) 0.303 7.21 6.84 591 5.55 5.54 6.12  6.88 6.50 6.66 6.58
(2) 0.345 7.28 6.93 6.03 5.00 5.65 5.99  6.84 6.45 6.68 6.59
(2) 0.387 - 6.88 5.99 5.61 5.81 6.20 6.92 6.54 6.77 6.73
(3) 0.380 7.20 - - - - 6.06 6.85 6.49 6.77 -
(3) 0.425 7.26 - - - - 6.12  6.90 6.54 6.81 -
(5) 0.156 - - - - 5.54 6.16  6.80 6.62 6.97 6.80
(5) 0.198 - - - - 5.00 6.06' 6.83 6.54 6.90 6.74
(6) 0.782 7.15 6.86 - 5.821  6.041 6.36 7.06 6.55 6.66 -
(6) 0.821 7.23 6.65 633 596! 578 6.34 7.04 6.51 6.67 -
(6) 0.863 7.22 6.90 - 6.08 5.90 6.44  7.03 6.54 6.68 -
(6) 0.903 7.23 6.90 - 5.611  5.88 6.37  7.03 6.53 6.69 -

! Valores medidos con baja S/N
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Call H&K

5 Observed T Subtracted k

A3933 A3968

Normalized Flux
1 | 1

1
3970

3937 7 3937 77 3964
Wavelength (&) Wavelength (R)

Figura 4.9: Lineas H y K del Ca Il y He de XX Tri en las campanas del 1999. Espectros
observados en la parte izquierda en linea continua, superpuestos los espectros sintéticos,
y a la derecha los espectros substraidos. Cuando la linea no entra en el rango espectral
del espectrografo, se ha dejado el espacio en blanco.
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Call H&K

- Observed - Subtracted -

4

Normalized Flux

| 1 1 1 | 1 yes o1 1 1 1 1 1 1 |

3928 3937 3964 3970 3928 3937 3970

3964
Wavelength (&) Wavelength (&)

Figura 4.10: Lineas H y K del Ca II y He de XX Tri en las campanas de 2000. Igual
que en la gréafica anterior.
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XX Tri | .C.aI.I .IRT. o
- Observed T Substracted -

AB498.018 AB8542.089

| NOT 99 1 oazs i

[2.2m 99 T o387

Normalized Flux

| 22m 99 1 0260 i

8480 8500 8520 8540 8480 8500 8520 8540
Wavelength (X) Wavelength (&)

Figura 4.11: Las dos primeras lineas del triplete infrarrojo del Ca II de XX Tri en
las campanas de 1999. Al igual que en las graficas anteriores, espectros observados
y sintético superpuesto en linea de puntos a la izquierda y espectros subtraidos a la
redecha.



4.2 XX Tri (HD 12545) 83

XX Tri Call IRT
— T T T T | T T T [ T T T [ T T T T [ T T T T T T T T T T T T T
B Observed T Substracted .
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8480 8500 8520 8540 8480 8500 8520 8540
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Figura 4.12: Lineas del triplete infrarrojo del Ca IT de XX Tri en las campanas del

2000. Misma descripcion que la Figura anterior.
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Observed

|l NOT 99 1

NOT 99

22m 99

22m 99

Normalized Flux

22m 99

8555 8560 8565 8570 8555 6560 6565 8570
Wavelength (&) Wavelength (R)

Figura 4.13: Linea Ho (6562 A) de XX Tri en las campanas de 1999, espectros observa-
dos en linea continua, espectro sintético superpuesto en linea de puntos a la izquierda, y
en la derecha, los espectros substraidos ajustados con dos Gaussianas, corespondientes
a las componentes ancha en azul y estrecha en rojo.
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XX Tri Hao

Observed Substracted

INT 00

INT 00

Normalized Flux

6555 6560 6565 6570 8555 8560 8585 8570
Wavelength (&) Wavelength (&)

Figura 4.14: Igual que la Figura anterior para la linea Ho (6562 A) en las campaiias
de 2000.
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Figura 4.15: Valores de las anchuras equivalentes de Ha y de
infrarrojo del Ca II frente a la fase. Para H« se representan con distinto simbolo segiin
la campana, y para el triplete con distinto color cada linea y simbolo segin la campana.

las lineas del triplete

Tabla 4.15: Razdén de los excesos de emision de XX Tri

Obs. ¢  EW(HB) EW(Ha) EW(Ha)/EW(HB) E(Ha)/E(HB) Egsiz/Fsaos
FOCES 99  0.220 0.42 2.51 5.96 7.88 1.42
FOCES 99  0.260 0.33 2.09 6.33 8.35 1.36
FOCES 99  0.303 0.27 1.58 5.85 7.72 1.46
FOCES 99  0.345 0.20 1.44 7.20 9.49 1.66
FOCES 99  0.387 0.32 1.75 5.46 7.21 1.70
NOT 99 0.380 0.23 1.50 6.52 8.60 1.89
NOT 99 0.425 0.27 1.66 6.14 8.10 1.87
INT 00 0.156 0.29 1.34 4.62 6.09 1.29
INT 00 0.198 0.23 1.41 6.13 8.08 1.44
NOT 00 0.782 0.46 2.40 5.21 6.88 1.39
NOT 00 0.821 0.44 2.28 5.18 6.83 1.43
NOT 00 0.863 0.56 2.25 4.01 5.30 2.20
NOT 00 0.903 0.48 2.25 4.68 6.18 2.29
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4.2.4. Resumen

Este sistema a pesar de su periodo relativamente largo, 23.96 dias, y de ser viejo, es
muy activo. Su 6rbita es circular y los parametros estelares obtenidos estan de acuerdo
con los dados por otros autores. La componente secundaria no es visible en los espectros,
pero de la funcién de masas, f(M), se deduce que debe ser una M4 6 5 V.

El estudio de las anchuras equivalentes de los indicadores de actividad, como las
lineas infrarrojas del Ca II, HfB, H~, etc, refleja la variaciéon de la actividad de la
estrella, ciclo de presencia de manchas frias y manchas calientes a lo largo del periodo.
Los datos de la linea Hca, muestra variaciones diferentes a los anteriores indicadores
ya que es més sensible a los cambios producidos por las estructuras activas. Esta
linea informa de procesos o eventos a pequena escala y no periodicos (fulguraciones,
microfulguraciones....). En este caso el perfil de esta linea esta compuesto por una
componente estrecha y otra ancha que nos indica la presencia de microfulguraciones.
El desplazamiento de la componente ancha hacia el azul nos refleja las variaciones
en las microfulguraciones con la fase orbital y de una campana a otra. Ademas, los
méximos de emision cromosférica se observan en las fases donde hay mas manchas en
la fotosfera, opuesto a lo observado por otros autores en otras épocas.

El litio permite determinar la presencia de zonas activas a lo largo del periodo de
rotacion de la estrella.
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4.3. 2RE J0725-002 (V798 Mon)

4.3.1. Introduccién

El sistema 2RE J0725-002 (V789 Mon, BD-00 1712) es un sistema de magitud
visual V= 9.33 que fué clasificado por Jeffries et al. (1995) como dos estrellas K5V casi
idénticas aunque menciona la posibilidad de que una de ellas fuera algo mas fria. Jeffries
obtuvo una solucién orbital con 11 valores de la velocidad radial y dié un valor de la
velocidad de rotacién de vseni — 25 km s~! para ambas componentes. Este sistema
fué incluido més tarde en un estudio de estellas eclipsantes que resulté negativo, Robb
y Gladders (1996). Cutispoto et al. (1999) partiendo del periodo fotométrico de 1.412
dias calculado por Robb y Gladders (1996) y otros datos fotométricos, clasifico este
sistema como K3V + MO0:V. Ademaés, Jeffries et al. (1995), encontraron la linea Ha en
emision por encima del continuo para ambas componentes.

4.3.2. Parametros Estelares

El sistema binario 2RE J0725-002 ha sido incluido en una campana de observacion
con el telescopio de 2.1m Otto Struve-McDonald en 1998, obteniendose un total de 9
espectros. En la Tabla 4.16 se encuentran los datos de las observaciones con la fecha,
la hora de tiempo universal (UT), la fase y la relaciéon senal-ruido (S/N) obtenida en
la regién de la linea Ha.

Los parametros estelares adoptados para 2RE J0725-002 se dan en la Tabla 4.1. El
tipo espectral y los datos fotométricos (B —V, V, Pyuet) estan tomados de SIMBAD y
Cutispoto et al. (1999). El periodo orbital (P) y la velocidad proyectada de rotacion
(vseni) se han determinado en este trabajo. El movimiento propio (uacosd y us) es de
Tycho-2 (Hgg et al. 2000) y se da en el Capitulo 3 y no se dispone de la paralaje de
Hipparcos.

e Velocidad de Rotacion

Mediante las substracciones espectrales se ha encontrado que el mejor ajuste para
nuestros espectros se obtenia para un valor de velocidad de rotacién correspondiente a
vseni — 30 km s~! para ambas componentes.

Mediante la correlacion cruzada usando como estrella de referencia la estrella K5V
poco rotadora HD 32147, se ha obtenido vseni = 28.284+1.59 km s~ ! para la compo-
nente primaria y vseni — 25.09+2.06 km s~ ! para la componente secundaria, valores

en acuerdo con lo obtenido con el otro método y con los valores dados por Jeffries et
al. (1995).

e Velocidades Radiales y Solucién Orbital

Las velocidades radiales han sido determinadas por la técnica de correlacién cruzada
del programa FXCOR de IRAF. Como el sistema es SB2, los dos méximos de la CCF
de las componentes se veian claramente y se pudo ajustar cada una por separado en
todos los casos. En la Tabla 4.17 se encuentran los valores, para cada espectro, de la
velocidad radial heliocentrica (Vi) con sus respectivos errores (oy). Se ha calculado
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Tabla 4.16: Diario de Observacién de 2RE J0725

2.1m-MCD 1998/01

Dia UT ! S/N
(Ha)

13 08:03 0.71 152
15 08:06 0.14 76
16 08:30  0.87 70
17 08:22 0.58 59
18 08:53  0.31 46
19 08:14  0.00 58
20 08:18 0.71 56
21 09:07  0.45 47
22 08:19 0.14 99

1 Calculado del periodo y fecha de conjuncion obtenidos en este trabajo.

la solucién orbital del sistema usando nuestros 9 valores de velocidad radial y los 11
valores de Jeffries et al. (1995), (ver Tabla 4.17).

Los valores de la velocidad radial se representan en la Fig. 4.16. Los simbolos rellenos
representan a la primaria y los simbolos vacios a la secundaria. La curva continua
representa el ajuste orbital por minimos cuadrados, x2. La solucién orbital se encuentra,
en la Tabla 4.18 donde se da Top; como la fecha juliana heliocentrica en conjuncién con
la estella caliente detrés, para adoptar el mismo criterio de Strassmeier et al. (1993) en
su catalogo de estrellas binarias cromosféricamente activas. También se ha usado este
criterio para el calculo de las fases orbitales de todos los espectros.

El sistema binario 2RE J0725-002 tiene una orbita casi circular (e = 0.0129) con
un periodo de 1.4021 dias. Como tiene un periodo fotométrico de P ~ 1.412 dias
(Cutispoto et al. 1999), el sistema est4 sincronizado. La relacion de masas es de 1.0542,
concluyendo que las dos componentes son casi idénticas. Los valores de los pArametros
obtenidos estan de acuerdo con los encontrados por Jeffries et al. (1995).

e Tipos Espectrales

Para obtener la clasificacion espectral, se ha usado el programa STARMOD al igual
que con los anteriores sistemas ya descritos. Para 2RE J0725-002 se ha encontrado
que el mejor ajuste entre el espectro observado y el sintético, se obtiene cuando se
usan estrellas de referencia K5V tanto para la primaria como para la secundaria, con
una contribicién de 0.60 y 0.40 respectivamente. La estrella de referencia usada fué la
estrella HR 1614 (K5V). Esta clasificacion coincide con el resultado dado por Jeffries
et al. (1995), pero no con la clasificacion de Cutispoto et al. (1999), que propone un
sistema K3V + MO:V.

e Masas, Radios y Temperaturas

De la solucién orbital del sistema 2RE J0725-002, suponiendo la estrella primaria
K5V, podemos adoptar de las tablas de Landolt-Bornstein (Schmidt-Kaler 1982) un
valor para su masa de M; = 0.67 M. De acuerdo con la razén de masas (¢ = M;/M,

=1.0542), se deduce para la secundaria My = 0.63 M, que corresponde a una estrella
K6-K7V.
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Tabla 4.17: Velocidades Radiales de 2RE J0725-002

Obs. HJD Primaria Secundaria
(2400000 +) Vhel £ 0v Vhel £ ov
(km s_l) (km s_l)
Jef(95)1  49054.400 57.8 + 2.0 -46.1 + 2.0
Jef(95)!  49054.444 71.9 + 2.0 -63.6 + 2.0
Jef(95)1 49054.456 81.6 + 2.0 -69.8 + 2.0
Jef(95)!  49054.507 96.3 + 2.0 -84.6 + 2.0
Jef(95)!  49054.555 103.2 + 2.0 -92.2 + 2.0
Jef(95)1 49055.394 -89.6 &+ 2.0 109.2 £+ 2.0
Jef(95)1  49055.451 -79.5 & 2.0 102.6 + 2.0
Jef(95)1 49055.500 -69.1 + 2.0 85.4 £+ 2.0
Jef(95)1  49056.449 -21.2 +£ 2.0 32.4 £+ 2.0
Jef(95)!  49056.496 -40.3 £ 2.0 54.3 &+ 2.0
Jef(95)!  49056.572 -68.1 + 2.0 91.1 +£ 2.0
MCD98  50826.835 105.40 £ 0.66 -100.66 +0.88
MCD98  50828.837 -80.61 £ 0.66 93.65 £0.93
MCD98  50829.854 74.97 £ 0.76 -63.90 £1.38
MCD98  50830.848 61.17 £+ 0.67 -51.52 +0.86
MCD98  50831.870 -86.62 £ 0.62 104.17 £0.95
MCD98 50833.846 101.92 £+ 0.67 -100.26 £0.83
MCD98  50834.879 -23.90 £ 0.62 33.66 £0.89
MCD98  50835.844 -72.60 £ 0.66 85.18 £1.00
MCD98  50832.843 2.87 £+ 4.28 6.44 +4.00

1 Jef(95): Jeffries et al. (1995)
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Figura 4.16: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital para 2RE
J0725-002. Los simbolos rellenos representan a la componente primaria (amarillo) y los
simbolos vacios representan a la componente secundaria (naranja), cuadrados para los
datos de Jeffries et al. (1995) y circulos para los datos de la campana de McDonal 98.

La curva continua representa el ajuste orbital por minimos cuadrados, x?
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Tabla 4.18: Solucién Orbital de 2RE J0725-002

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Porb 1.4021 0.0000 dias
TConj 49054.9805 0.0477 HJID (2400000 +)
w 269.4447 0.2303 grados
e 0.0129 0.0024

K, 101.0946 0.4757 km s~1
Ky 106.5700 0.6943 km s~!
v 5.2931 0.1750 km s~1
q = Mi/M> 1.0542 0.0047

a1 seni 1.9490 0.0092 10% km
a2 seni 2.0545 0.0134 10% km
a seni 4.0035 0.0162 10% km
" 0.02676 AU

" 5.7521 Ro
M;j sen3i 0.6675 0.0085 Mg
M sen3i 0.6332 0.0081 Mg
f(M) 0.1500565 0.0021183 Mg

Ademas, se ha estimado el radio minimo de las componentes, (R sen 7), usando como
periodo de rotacion el periodo fotométrico (Prn=1.412 dias, Cutispoto et al. 1999), y
las velocidades de rotaciéon vsenip = 28.28, vsenig = 25.09, calculadas anteriormente,
se encuentra que Rsenip = 0.79 = 0.03R; y Rsenis = 0.70 &+ 0.06 R, apropiados
para una clasificacion K5V. El error en este caso viene dado principalmente por la
incertidumbre en el célculo de vsen:.

Con este radio minimo Rsini y la temperatura efectiva (7,7 = 4350 K) correspon-
diente a una estrella K5V, se puede obtener el limite inferior de la luminosidad para
cada componente del sistema (Lp = 0.20Lg, Ls = 0.16L) y para el sistema total
L =0.36L; (la contribucion de cada componente es de 0.60/0.40). Usando la relacion
masa-luminosidad para estrellas de la secuencia principal cuando L < Lg, se estima
que las masas minimas son M,,;,p = 0.56 M, para la primaria y M,ins = 0.52M, para
la secundaria. Masas que estan de acuerdo también con la clasificacion K5V (0.67M).

Con la magnitud bolométrica de una estrella K5V para la primaria y la razon de
luminosidades deducida de la razén de masas (¢) de la solucion orbital, se puede calcular
la magnitud bolométrica absoluta y la magnitud visual absoluta del sistema (6,76). Si
la magnitud aparente més brillante medida es de 9.33, se obtiene que la distancia al
sistema es de 32,72 =+ 0.13 pc (Tespectroscopica = 30.56 = 0.22 mas).

Se puede concluir:

Ml(KSV) = 067, Mlmin =~ 0.56 M@
Primaria K5V = ¢ Ryxsyv) = 0.72, Ry sini ~ 0.79 Rg
Tl(K5V) =4350 K

MQ(K6V) ~ 063, Mgmm ~ 0.52 M@
Secundaria K6 — 7V = Rykev) = 0.68, Rysini ~ 0.70 R
TQ(K6V) ~ 4132 K
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e Cinematica y Edad

Partiendo de la velocidad del centro de masas de la solucion orbital (vy), y los datos
de movimiento propio de Tycho-2 (Hgg et al. 2000), y la paralaje espectroscopica que
se ha determinado en este trabajo para el sistema 2RE J0725-002, se han obtenido los
valores para las componentes de la velocidad espacial (U, V, W). Los resultados se
encuentran en el Capitulo 3 con sus respectivos errores. La velocidad total Vg v las
componentes U, V, W, estdn dentro de los limites de la poblacién joven del disco, pero
no se encuentra pertenencia a ninguno de los grupos de movimiento (ver Capitulo 3),
(Eggen 1984, 1989; Montes et al. 2001b).

e Litio I 6707.8 A

En los espectros est4 incluida la region de la linea de Li I A6708 A viendose clara-
mente esta linea en pequena absorcion, pero encontrandose solapada con otras lineas
fotosféricas de ambas componentes, ademéas de con el Fe I (6707.4 A), ha sido imposi-
ble separarlas y medir su anchura equivalente. Su deteccion apoya su pertenencia a la
poblacion joven del disco.

4.3.3. Indicadores de Actividad Cromosférica

Se han medido las anchuras equivalentes de las lineas indicadoras de actividad cro-
mosférica en todos los espectros observados. Estas anchuras equivalentes se han medido
en los espectros substraidos obtenidos con el método de la susbtracion espectral usando
como estrella de referencia la estrella HD 32147 (K5V) para ambas componentes con
una contribuciéon de 06/04 al espectro segiin los resultados obtenidos en los apartados
anteriores.

En la Tabla 4.19 se dan las EW de los excesos de emision para las lineas Hea,
y Ca II IRT, que son los tnicos indicadores incluidos en esta campana. Las EW de
ambas componentes se ha sefialado con (P) Primaria y (S) Secundaria cuando se han
podido separar. Estas medidas de EW han sido ya corregidas de la contribucién de
cada componente al continuo, teniendo en cuenta los radios y temperaturas obtenidos
en el apartado anterior. Para la region de la linea Ha se tiene una contribucion de
Sy = 0.61 para la componente primaria S¢ = 0.39 para la componente secundaria.
Las EW's corregidas se han obtenido al multiplicar por un factor 1/Sy y 1/Sc a las
anchuras medidas de cada componente.

Finalmente estas EW's se han convertido a flujo absoluto superficial usando las
escalas de flujo calibradas por Hall (1996) en funciéon del indice de color B — V' y los
coeficientes para Ha y Ca II IRT. El logaritmo del flujo asi obtenido (logFs) se da
también en la Tabla 4.19.

En las Figs. 4.17 y 4.18 se ha representado Ha y Ca II IRT A8498, A8542 para
cada observacion, el espectro observado (linea continua) y el espectro sintético (linea
rayada) en el panel izquierdo, y el espectro substraido (linea de puntos) en el panel
derecho. La fase orbital (¢) de cada espectro se da en la Figura 4.17.

s Ho:

En los espectros observados la linea Ha aparece siempre en emisién por encima
del continuo para ambas componentes (ver Fig. 4.17 panel izquierdo). Parece que
la emisién proveniente de la componente secundaria es algo mayor que la de la
primaria, pero tras realizar la substraccion espectral se comprueba que la emisién
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Figura 4.17: Espectro de 2RE J0725-002 en la region de la linea Hoa para la cam-
pana de McDonald 98. Espectros observados en la parte izquierda en linea continua,
superpuestos los espectros sintéticos en linea de trazos, y a la derecha los espectros
substraidos en linea de puntos, Se sefiala con una (P) la posicion de la linea Ha para
la componente primaria y con una (S) la posicién para la componente secundaria. Al
espectro substraido se ha superpuesto el ajuste a dos Gaussianas de la emision (una
para cada componente).
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Figura 4.18: Espectro observado y substraido en la regiéon de las lineas de Ca II IRT
(8498, 8542 A) tal y como la Fig. 4.17. Se sefialan los excesos de emision de la primaria
(P) y secundaria (S).

es casi idéntica para ambas componentes. Para todos los espectros salvo uno en el
que el sistema se encontraba en conjuncion, se ha podido separar y medir la EW
de ambas componentes en el espectro substraido (ver Fig. 4.17 panel derecho).

Esta emision en Ha es persistente a lo largo de las diez noches, lo que indica que
este sistema es cromosféricamente muy activo, similar al sistema BK Psc visto en
el apartado anterior. Las FW medidas mediante ajuste Gaussiano dan un valor
medio de EWp(Ha) = 0.65 A y EWg(Ha) = 0.62 A para la componente primaria
y secundaria respectivamente (los valores obtenidos por Jeffries et al. (1995) me-
didos en el espectro observado fueron de EWp(Ha) = 0.09 A y EWg(Ha) = 0.25
A ). Las variaciones con la fase se pueden ver en las Fig. 4.19 y Fig. 4.20.

Ca IT IRT (\8498, \8542, \8662):

Las tres lineas del triplete infrarrojo Ca II IRT se incluyen en todos los espec-
tros salvo en una noche en que se cambié la configuraciéon de la red. En todos
los espectros observados, se puede ver claramente la emision superpuesta a la
linea de absorciéon para ambas componentes, Fig. 4.18 panel izquierdo. Tras la
substraccion espectral, se puede ver que la emisién es casi idéntica para ambas
componentes al igual que sucedia para Ha, Fig. 4.18 panel derecho. Las varia-
ciones con la fase o de una época a otra de estas lineas son apenas apreciables,
siguiendo una tendencia inversa a la de Ha tanto para la primaria como para la
secundaria. Los valores medios de las EW's son aproximadamente de 0.4 A. Las
variaciones de estas lineas con la fase se encuentran en las Fig. 4.19 y Fig. 4.20.

Se ha calculado la razén de los excesos de emision %Z‘iﬁ’ encontrandose un valor
de = 1.5 para la componente primaria y ~ 1.4 para la componente secundaria,
indicando que la emision en Ca IT IRT proviene de estructuras tipo playas.
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Figura 4.19: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase, de la linea He (arriba),
y valores de las lineas del Ca II IRT (abajo), para la componente primaria.
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Figura 4.20:

Lo mismo que la Figura anterior para la componente secundaria.
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Tabla 4.19: EW y Flujo Absoluto Superficial para los diferentes Indicadores de Activi-
dad Cromosférica de 2RE 0725-002

@ EW(A) (Primaria/Secundaria) logF g (Primaria/Secundaria)
Call IRT Call IRT
Ha 8498 A8542 28662 Ha 8498 28542 28662

0.71  0.71/0.72 0.27/0.31 0.42/0.29 0.33/0.29  6.83/7.02 6.27/6.45 6.46/6.42 6.35/6.42
0.14 0.62/0.58 0.19/0.22 0.33/0.53 0.13/0.36  6.77/6.93 6.11/6.23 6.35/6.68 5.95/6.51
0.87 0.48/0.58 - - - 6.66/6.93 - - -
0.58 0.70/0.65 0.30/0.25 0.34/0.39 0.34/0.28  6.82/6.98 6.31/6.35 6.36/6.55 6.36/6.40
0.31  0.66/0.60 0.35/0.34 0.32/0.33 0.38/0.37  6.80/6.94 6.38/6.49 6.34/6.47 6.41/6.52

0.00 1.24! 0.39! 0.63! 0.52! 7.071 6.421 6.631 6.551
0.71  0.64/0.62 0.19/0.28 0.43/0.36 0.28/0.28  6.78/6.96 6.11/6.40 6.47/6.51 6.28/6.40
0.45 1.391  0.232/0.412 0.282/0.302  0.282/0.402 7.121  6.202/6.602 6.282/6.432  6.282/6.562

0.14 0.72/0.58 0.25/0.18 0.36/0.34 0.24/0.30  6.83/6.93 6.23/6.21 6.39/6.49 6.21/6.43

! Valor de la Primaria y la Secundaria juntas

2 Valores medidos con baja S/N.

4.3.4. Resumen

Con los nueve espectros de alta resolucion observados y otros once de la literatura
se ha podido determinar una solucién orbital del sistema SB2, y se obtiene una érbita
casi circular con periodos rotacional y fotométrico casi iguales, por lo tanto el sistema
esta sincronizado.

La clasificacion espectral encontrada mediante la substraccion espectral y de acuer-
do con la solucion orbital, es ambas componentes casi iguales y de tipo K5V /K6-7V. Al
ser ambas estrellas pertenecientes a la secuencia principal, el sistema se puede clasificar
como un sistema binario cromosféricamente activo del tipo BY Dra.

Con la informacién obtenida por la correlaciéon cruzada se ha medido la velocidad
de rotacion proyectada encontrandose un valor de v sen i — 28.28 km s~! para la estrella
primaria y vsen¢ — 25.09 km s=! para la secundaria.

El analisis cinemético y la presencia de la linea de Li I, concluyen que este sistema
pertenece al grupo de estrellas jovenes del disco.

Finalmente, en el estudio de los indicadores de actividad, se ha detectado una
intensa emision en Ha y en Ca II IRT casi idéntica para ambas componentes, y la
razon %fﬁ indica que las lineas Ca II IRT provienen de estructuras tipo playas.



4.4 2REJ 0933+624 (FF UMa) 97

4.4. 2REJ 0933+624 (FF UMa)

4.4.1. Introduccion Histoérica

El sistema 2RE J0933+4-624 (FF UMa, HD 82286, SAO 14919) es un sistema binario
SB2 de magnitud V = 8.35, clasificado en un principio como dos estrellas G5V o un
par G5V /G5HIV (Jeffries et al. 1995) y més tarde como dos KOIV (Henry et al. 1995;
Strassmeier et al. 2000). Las dos componentes son visibles en el espectro con una
contribucién de 0.7/0.3 de la primaria y la secundaria respectivamente y ambas son
muy activas.

Henry et al. (1995) realizaron un estudio fotométrico y espectroscopico del sistema
encontrando un valor de 3.270 dias para el periodo de rotacién y una vseni = 35 km
s~ ! para cada componente. También observaron asimetrias es los perfiles de las lineas
de la primaria debido a la presencia de manchas. Strassmeier et al. (2000) encontraron
variaciones fotométricas con una amplitud AV =~ 0.15 mag y un periodo de 3.207
dias. También la clasificaron como una nueva candidata a aplicar la técnica de Imagen
Doppler para estudiar las manchas fotosféricas.

Jeffries et al. (1995) obtuvieron 15 valores de la velocidad radial con los que dedu-
jeron una solucion orbital de periodo 3.28 dias, muy cercano al periodo fotométrico de
Henry et al. (1995), indicando que el sistema esta sincronizado y con una excentricidad
menor a 0.18. Ademaés, encontraron la linea Ha en emisién por encima del continuo
midiendo una anchura equivalente de 1.05 A que corresponde a ambas componentes
sin separar.

4.4.2. Parametros Estelares

El sistema binario 2REJ 09334625 ha sido observado en 5 campanas de 1998 a 2004:
2.1m Otto Struve-McDonald 1998, 9.2m HET-McDonald 2000, 2.2m-FOCES 2002 /04,
2.2m-FOCES 2004/04 y NOT-SOFIN 2004/04, obteniendose un total de 39 espectros.

En la Tabla 4.20 se encuentran los datos de las observaciones con la fecha, la hora
de tiempo universal (UT) y la relacion senal-ruido (S/N) obtenida de la region de Hev.

Los parametros estelares adoptados para 2RE J0933+624 se dan en la Tabla 4.1.
El tipo espectral y los datos fotométricos (B —V, V — R |V, Pg,) estan tomados de
SIMBAD, Jeffries et al. (1995), Henry et al. (1995) y Strassmeier et al. (2000). El
periodo orbital (Pyy,)y la velocidad proyectada de rotacion (vseni) se han determinado
en este trabajo. Los datos astrométricos (paralaje (7), movimiento propio j,cosd y
ws) son de los catalogos de Hipparcos (ESA 1997) y Tycho-2 (Hgg et al. 2000) y se dan
en el Capitulo 3.

e Velocidad de Rotacion

La velocidad de rotacion proyectada (vseni) fué medida previamente para este
sistema por Jeffries et al. (1995), que da un valor de 41 km s para la componente
primaria y 32 km s! para la secundaria. Fekel et al. (1997) obtiene unos valores de
38.8 y 39.7 km s ! para las componentes primaria y secundaria respectivamente y
finalmente Strassmeier et al. (2000) mide 17 y 16 km s™*.
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Tabla 4.20: Diario de Observaciéon de 2RE J0933+624

2.1m-Sandiford 1998/01  9.2m McDonald 2000/01  2.2m-FOCES 2002/04 2.2m-FOCES 2004/04 NOT-SOFIN 2004/04

Dia uT S/N Dia uT S/N Dia uT S/N Dia uT S/N Dia uT S/N
(Ha) (Ha) (Ha) (Ha) (Ho)
13 10:27 146 19  06:12 233 22 19:54 118 31 23:36 71 2 21:53 225
14 9:58 203 23 06:34 263 23 1941 200 2 19:38 63 2 22:02 180
15  10:07 98 24 07:29 83 24 19:45 140 3 19:23 87 4 00:56 243
16 10:19 139 25  06:24 146 25  21:55 146 3 23:22 74 5 21:33 227
17 10:23 95 26 10:12 236 4 02:46 59
18 11:04 134 4 19:18 95
19  11:00 146 4 22:23 117
20 10:27 83 5 01:43 80
21 10:52 7 5 19:23 56
22 12:57 115 5 22:29 122
6 02:14 130
6 19:20 117
7 01:32 93

Al realizar las substraciones espectrales mediante el programa STARMOD, se ha
encontrado que el mejor ajuste para nuestros espectros se encontraba para un valor
de vseni = 35 km s~! para la componente primaria y de vseni — 38 km s~! para la
componente secundaria, bastante diferentes de los valores dados por Strassmeier et al.
(2000) de 17 y 16 km s~1.

Mediante la correlacion cruzada, usando como estrellas de referencia la estrella HD
26965 (K1V) y la estrella HD 3651 (KOV) para la campana de McDonald98 y la estrella
HD 166620 (K2V) en la campana de FOCES02, FOCES04 y NOT04, se han obtenido
unos valores medios de vseni = 31.80 4= 0.77 km s~ ! para la primaria y vseni — 27.96
+ 2.29 km s ! para la secundaria en la campafia de McDonald98, vseni = 35.46+1.12
km s~! para la primariay v sen i — 33.91+1.40 km s~! para la secundaria en la campaiia
FOCES02, vseni — 33.194£0.74 y 32.2540.98 km s~! en la campafia FOCES04 y v sen i
— 37.76+1.38 y 37.83+5.35 km s~ ! en la campania NOT04. La media de todos estos
valores es vseni —33.574£0.45 km s~! para la primaria y vsen i —32.3840.75 km s—*
para la secundaria.

Los valores obtenidos para la estrella secundaria estan de acuerdo con los de Jeffries
et al. (1995), mientras que para la estrella primaria son algo menores.

e Velocidades Radiales y Solucion Orbital

Las velocidades radiales han sido determinadas por la técnica de correlacién cruzada
del programa FXCOR de IRAF. Como el sistema es SB2, los dos picos de las CCF de
las componentes se veian claramente y se pudo ajustar cada una por separado en todos
los casos (salvo cuando estan en conjunciéon), aunque como puede verse en las figuras
4.28 y 4.29 las irregularidades de los perfiles (asimetrias y doble pico) implican errores
considerables en algunos casos.

Para el céalculo de la solucion orbital del sistema se disponia de los valores de
velocidad radial obtenidos en 39 espectros de este trabajo y los nueve valores fuera de
conjunciéon medidos por en 1993 Jeffries et al. (1995), ver Tabla 4.21. Sin embargo, al
intentar el ajuste orbital de este sistema, surgieron algunos problemas. En principio, si
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Figura 4.21: Velocidades del centro de masas v (V¢as) obtenida en las soluciones or-
bitales de las distintas campafias en funcién del tiempo.
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Figura 4.22: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital para la cam-
pana de McDonald 98. Los simbolos rellenos representan a la componente primaria
y los simbolos vacios representan a la componente secundaria. Los cuadrados repre-
sentan el valor del sistema principal, la curva solida representa el ajuste orbital por
minimos cuadrados, x2, del sistema principal y los circulos representan las medidas de
los dos picos encontrados en el perfil de la CCF de la estrella primaria. Esto supone
una amplitud de ~ 25 km s'.



100

Sistemas Binarios Cromosféricamente Activos

-1
Vhelio (KM 377)

4.905

Oo-20-10 0 10 20

ki
©
0

-1
Vhelio (kM s77)

Orbit of RE J0933 (FF UMa)

. | .
4.9054x10

L | L L | L L | L L
4.9055x10% 4.9056x10% 4.9057x10%

3x10% 4 4.9058x 10%
HJD — 2450000

- % -— —

3 %* X BT ;

E . . I . . I . . I . . I . . L4

3x10% 4.9054%10% 4.9055%10% 4.9056x10* 4.9057x10% 4.9058%10%

Orbit of RE J0S33 (FF UMa)

0-C (km s
—26-10 0 10 20

$$% %i o

Orbital Phase (T__ )
conj

Figura 4.23: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital para las
medidas realizadas en 1993 de Jeffries et al. (1995). Arriba se representa la velocidad
radial frente a la fecha juliana de observacion. Abajo, velocidad radial frente a la
fase, los simbolos rellenos representan a la componente primaria y los simbolos vacios
representan a la componente secundaria. El ajuste se ha realizado fijando el periodo
orbital obtenido en la campana de FOCES04 (ver Fig. 4.27) y excentricidad e=0.
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Figura 4.24: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital para la
campana de McDonald 98. Arriba se representa la velocidad radial frente a la fecha
juliana de observacion, donde se cubren varios periodos. Abajo, velocidad radial frente
a la fase, los simbolos rellenos representan a la componente primaria y los simbolos
vacios representan a la componente secundaria. El ajuste se ha realizado igual que en
la Figura. 4.23.



102 Sistemas Binarios Cromosféricamente Activos

Orbit of RE J0933 (FF UMa)

-1
Vhelio (km S )

| L | L | L | L |
5.156x10% 5.1562x10% 5.1564x10% 5.1566%10% 5.1568x10% 5.157x10%
HJD — 2450000
O T T {
o b E
ok : ' + ;
e E
O‘ E|
|

L | L | L | L | L |
5.156x10% 5.1562x10% 5.1564x10% 5.1566x10% 5.1568x10% 5.157x10%

Orbit of RE J0933 (FF UMa)
T i T

-1
Vhelio (km S )

10
T

0-C (km s ")
~10-5 0 5

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1
Orbital Phase (T

conj>

Figura 4.25: Igual que la Figura 4.24 para la campana de HET 00.
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Figura 4.26: Igual que la Figura 4.24 para la campana de FOCES 02.
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Figura 4.27: Igual que la Figura 4.24 para la campana de FOCES04.
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ajustamos la orbita con los datos obtenidos para la velocidad radial en cada campana
por separado, los parametros de ajuste no varian mucho de una a otra, pero al contrario
que con otros sistemas (como los estudiados en los apartados anteriores), cuando se
quiso utilizar todos los datos de velocidad para el ajuste total, no se encontr6 ninguna
combinacién que permitiera un buen ajuste. El problema podria deberse a los errores
en la medida de las velocidades radiales de la estrella secundaria, pero para la solucion
del problema SB1 ocurre lo mismo.
Para responder a este comportamiento se han buscado varias explicaciones:

= En primer lugar podria existir una estrella compaiera del par, una componente
terciaria méas alejada, que modificara la orbita principal. En la Figura 4.21, se rep-
resenta la velocidad del centro de masas del sistema, -y, (obtenida en cada ajuste,
uno por cada campana) frente al tiempo, de tal manera que puede apreciarse una
variaciéon (con una amplitud tan s6lo de unos 3 km s™!) que podria marcar la
presencia de una tercera estrella (Cumming 2004). Por otro lado, tanto en el perfil
de las lineas de absorcion fotosféricas (ver Fig. 4.28), como en el de las lineas de
emision cromosféricas (ver Figs. 4.34, 4.35, 4.36, 4.37, etc), y en el perfil de la
funcioén de correlacion (ver Fig. 4.29), parece que cada componente esta formada
por otras dos. Esto podria implicar que los picos que se observan en las lineas de
la primaria y secundaria fueran en realidad de dos componentes, teniendose asi un
sistema cuddruple. Para comprobar esta hipotesis, se han medido las velocidades
de los dos picos de la estrella primaria en la campafia de McDonald 98 (ver Fig.
4.22). Con una amplitud total (K;+Ks) K ~ 25 km s~! obtenida de las veloci-
dades medidas y con un periodo de unos tres dias, se obtienen masas (~ 1073 M)
de las componentes que son incompatibles con el tipo espectral observado ~ KO0
IV. Por otro lado, suponiendo ambas estrellas del mismo tipo espectral, K0, y sus
masas (M(KO0)= 0.79M,), se obtienen periodos de anos. También se ha intentado
reproducir el espectro de la componente primaria utilizando dos estrellas iguales
KO0, y el mejor ajuste se obtenia con rotaciones muy altas de ambas componentes
(50 km s7'). Estos resultados descartan la posibilidad de que el sistemas este
formado por 4 componentes.

= En segundo lugar, este comportamiento irregular se podria explicar mediante ac-
tividad, es decir, este sistema presenta emisiones por encima del continuo en Hao,
Hy K del Call, He y Ca IT IRT y llenado de emision para las restantes lineas de
Balmer, por lo que es un sistema muy activo, y por tanto su superficie presentara
manchas y otros elementos caracteristicos de actividad. La presencia de manchas
en la superficie de la estrella podria ser la causante de los perfiles en las lineas de
absorcion fotosféricas (ver Fig. 4.28) y de las asimetrias de las funciones de CCF
(ver Fig. 4.29), como se ha estudiado antes, manchas cercanas al polo estelar
pueden producir estos perfiles que variarian con la fase segtin la distribuciéon de
la mancha alrededor del polo y de una campana a otra segin la evolucion de la
mancha con el tiempo, ver Fig. 4.28. Debido a estos perfiles las velocidades radi-
ales no se pueden medir con exactitud y las variaciones en las orbitas no serian
reales, sino efecto de la medida de las velocidades radiales con irregularidades en
el perfil. Este problema se ha solucionado recalculando las velocidades radiales
pero esta vez empleando como estrella de referencia una ensanchada, esto es, se
ha generado un espectro sintético ensanchado a wseni de 2RE J0933+624 (33 km
s71) de la estrella de referencia y se ha correlacionado cada uno de los espectros
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Tabla 4.21: Velocidades Radiales de 2REJ 0933-1-624

Obs. JD Primaria Secundaria
(2400000 +) Vhel £ 0v Vhel £ ov
(km s_l) (km s_l)
Jef(95)1 49054.591 23.5 + 4.0 -35.9 +£ 9.0
Jef(95)!  49054.634 268 £3.0  -30.0 £ 9.0
Jef(95)1 49054.675 22.6 = 3.0 -45.0 £ 5.0
Jef(95)1 49055.378 20.0 £+ 3.0 -53.3 = 3.0
Jef(95)1 49055.423 19.5 &+ 3.0 -47.6 = 4.0
Jef(95)1 49056.425 -25.1 £ 5.0 48.7 &+ 3.0
Jef(95)!  49056.486 -20.6 £ 4.0 58.8 & 3.0
Jef(95)1 49056.543 -28.1 + 4.0 57.8 + 3.0
Jef(95)1 49056.600 -29.4 + 4.0 57.3 £ 3.0
MCD98 50826.935 25.80 £ 1.92 -62.05 + 4.75
MCD98 50827.915 -11.09 £ 6.26 26.23 £ 6.62
MCD98 50828.922 -22.16 £ 1.71 49.39 £ 4.58
MCD98 50829.929 25.95 £ 1.86 -60.06 + 4.29
MCD98 50830.932 -1.88 + 6.25 -
MCD98 50831.961 -28.27 £ 1.72 54.33 £ 4.59
MCD98 50832.958 17.88 + 1.63  -50.03 + 6.42
MCD98 50833.935 9.34 £ 4.51 -33.52 £ 4.72
MCD98 50834.953 -29.42 £+ 1.78 55.83 £ 4.90
MCD98 50836.039 -4.99 + 6.20 -
HETO00 51561.943 -27.96 £ 2.60 61.98 £+ 2.80
HETO00 51562.759 -3.74 £ 6.51 -
HETO00 51562.837 -2.75 £ 6.50 -
HETO00 51566.774 24.78 + 2.66 -62.86 + 2.81
HETO00 51566.797 25.66 £ 2.66 -65.02 + 2.81
HETO00 51567.812 -0.97 + 6.21 -
HETO00 51568.767 -31.61 £ 2.29 58.01 £+ 2.70
HETO00 51569.925 21.76 £ 2.64 -58.45 + 2.53
FOCES02 52387.329 -31.89 + 2.33 54.19 £ 4.49
FOCES02  52388.320 -2.24 + 4.13 -
FOCES02 52389.323 24.44 + 2.56 -54.03 + 4.62
FOCES02 52390.414 -24.46 £ 2.63 47.34 £ 4.93

FOCES04  53096.4836 26.98 £ 2.58 -63.76 + 6.27
FOCES04 53098.3186 -32.32 £ 2.06 58.08 £ 6.46
FOCES04  53099.3077 10.94 £ 3.24  -41.79 £ 8.17
FOCES04 53099.4736 19.50 £+ 2.98 -51.18 + 5.88
FOCES04 53099.6158 23.20 £ 2.31 -58.85 £ 6.54
FOCES04 53100.3048 18.38 + 4.44  -41.31 £ 8.71
FOCES04 53100.4329 10.31 £ 4.15 -30.65 * 8.26
FOCES04 53100.5718 0.24 £ 4.41 -
FOCES04 53101.3082 -31.11 £ 2.03 55.25 £+ 5.04
FOCES04 53101.4374 -31.81 £ 2.44 58.15 £ 5.54
FOCES04 53101.5932 -32.02 £ 2.18 58.24 £ 5.44
FOCES04 53102.3061 -3.95 £ 4.25 -
FOCES04 53102.5640 11.02 + 3.46  -40.39 + 8.89
NOTO04a2  53098.4155 -22.98 £ 1.20 68.66 + 4.30
NOTO04a2  53098.4208 -22.98 £ 1.25 67.88 £+ 4.49
NOTO04a2  53099.5426 61.79 £ 1.17 -21.23 £+ 4.36
NOTO04a?  53101.4019 -19.89 £ 1.30 79.70 £ 3.54

! Velocidades radiales tomadas en 1993 de Jefries et al. (1995).

2 Valores no tenidos en cuenta para el calculo de la solucién orbital.
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con ella. De esta forma, al tener ambos espectros, estrella problema y estrella de
referencia, la misma rotacion, el efecto de las asimetrias se ha eliminado quedando
perfiles de la CCF Gaussianos y por lo tanto mas faciles de ajustar con precision,
ver Figura 4.30. Los nuevos datos de velocidad radial asi obtenidos se dan en
la Tabla 4.21 (velocidad radial heliocentrica, Ve, con sus respectivos errores,
oy) y se emplearon de nuevo para el calculo de la solucion orbital, encontrandose
igualmente el mismo problema al intentar ajustar las diferentes épocas juntas.

= Otra explicaciéon asociada a la actividad y que parece la mas plausible es que
existe una modulacién orbital debida a la actividad que hace variar el periodo y
los parametros orbitales de una época a otra. El responsable seria el cambio del
momento cuadrupolar de una o ambas estrellas a lo largo del ciclo de actividad,
que provendria de intercambios entre las energias cinética y magnética mediante
el efecto hidromagnético de la dinamo.

Frasca y Lanza (2005) recurren en el caso del sistema RS CVn HR 1099, a un
modelo originalmente propuesto por Matese y Whitmire (1983) y elaborado por
Applegate (1992) y Lanza et al. (1998), en el que las variaciones temporales de los
periodos orbitales de algunos sistemas RS CVn pueden deberse a variaciones en el
momento cuadrupolar de la estrella primaria, a lo largo del ciclo de actividad, que
surge del intercambio de energias cinética y magnética conducido por la dinamo
hidromagnética estelar.

El modelo inicial asume que el momento cuadrupolar gravitatorio de la com-
ponente activa de las binarias proximas cromosféricamente activas varia con el
tiempo debido a una dinamo no lineal, que perturba el equilibrio hidrostatico es-
telar induciendo una fuerza de Lorentz variable con el tiempo y redistribuyendo
el momento angular interno. En concreto, un aumento del momento cuadrupo-
lar gravitatorio produce una disminucién del periodo orbital, mientras que una
disminucién en el momento cuadrupolar causa un incremento en el periodo or-
bital, asumiendo que el momento angular orbital permanece constante durante
la variacion. El efecto es instantdneo porque es directamente transmitido por el
campo gravitatorio sin necesidad del acoplamiento spin-6rbita. El posterior desar-
rollo del mecanismo de Applegate proporciona una forma de estudiar los balances
de energia de estas dinamos no lineales. Applegate y Patterson (1987) expusieron
la base teodrica por la que la actividad magnética induce un cambio en el periodo
y que més tarde fue modificada por Marsh y Pringle (1990), que mostraron que
las desviaciones del equilibrio hidrostatico se llevaban a cabo por cambios de en-
ergias, pero el problema energético fue solucionado finalmenete cuando Applegate
(1992) propuso un modelo que conectaba la variaciéon del momento cuadrupolar
gravitatorio con la distribucién del momento angular de la estrella activa medi-
ante la energia de la luminosidad. Este requiere que parte de la energia de la
luminossidad de la estrella activa se convierta en rotacion diferencial, estos cam-
bios en la rotacion diferencial modifican entonces la forma, el oblatamiento, de la
estrella activa y asi cambia el momento cuadrupolar; como esta desviacion de en-
ergia en la rotacion diferencial proviene de la luminosidad, implica una variacién
periodica de la luminosidad de la estrella activa. Més tarde Lanza, Rodoné y
Rosner (1998) estudiaron varias opciones parar explicar las variaciones de perio-
do en sistemas RS CVn en conexion con diferentes tipos de dinamo, llegando a la
conclusion de que variaciones del campo magnético poloidal de unos 100 Gauss
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Figura 4.28: Evolucién del perfil de las lineas de absorcion (panel superior) y detalle de
una linea de Fe I (A6677 A) en esa apertura (panel inferior) durante los 10 noches de
la campana McDonald 98. Se observan las lineas ensanchadas de ambas componentes
y las asimetrias producidas por las manchas fotosféricas.
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NOAO/IRAF V2.11EXPORT mcz@starx.fis.ucm.es Wed 11:53:10 01-Jun-20
Object="nrej0933_n3.fits’ Temp="nHD92588_n8.fits’ npts=2048 apertu
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Figura 4.29: CCF de 2RE J0933+624 en la campana de FOCES04, se pueden observar
irregularidades en el perfil correspondiente de ambas componentes que dificultan la
determinaciéon del centro de la CCF.

NOAO/IRAF V2.11EXPORT mcz@starx.fis.ucm.es Thu 14:00:26 19-May-20
Object="nrej0933 n3.fits’ Temp="synhd92588_nB_34.fits* npts=2048 ape
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Figura 4.30: CCF de 2RE J0933+624 con la estrella de referencia ensanchada en la cam-
paiia de FOCES04. Se comprueba que las irregularidades en el perfil han desaparecido
y se puede ajustar mejor el centro con una Gaussiana.
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(Applegate proponia variaciones de kiloGauss) podrian reproducir las variaciones
observadas. Lanza y Rodono (1999) recopilaron 46 sistemas binarios de diversos
tipos (RS CVn, WW UMa, etc) para evaluar los efectos del cambio en el momento
cuadrupolar gravitatorio.

Los resultados obtenidos hasta ahora encuentran que variaciones de unos cientos
de Gauss en el campo magnético poloidal, pueden producir una onda de distor-
sion que produciria un cambio en la rotacion diferencial suficiente para cambiar
la geometria u achatamiento de una estrella y por tanto cambiar su momento
cuadrupolar gravitatorio y en consecuencia, si el momento angular permanece
constante, el radio orbital cambiaria y por tanto también el periodo. Las varia-
ciones encontradas son de dP/P = 107%-107° en un intervalo de 7 a 109 afios.

Este mecanismo se ha utilizado posteriormente para explicar variaciones del perio-
do orbital en varios sistemas RS CVn, como SZ Psc (Kalimeris et al. 1995), RT
Lac, RS CVn, WW Dra, etc (Lanza y Rodon6 1999), XY UMa (Sowell 2001) y
HR 1099 (Garcia-Alvarez et al. 2003; Frasca y Lanza 2005).

En la Figura 4.27 se muestra el ajuste por separado de la campana de FOCES04,
obtenido con los valores de velocidad radial calculados con la estrella de referencia
ensanchada, y que es muy similar al ajuste obtenido por Jeffries et al. (1995) (P = 3.28
dias, e = 0.00, K; =27.8 y K; = 61.4) y al obtenido en las deméas campafas por separado
(ver Figs. 4.23, 4.24, 4.25y 4.26). A efectos practicos, para calcular parametros
derivados, etc, se utilizard esta solucion. Se ha elegido esta campana, FOCES04, por
tener un numero significativo de datos (13) y por que son los espectros de mayor
resolucion. La solucién orbital para FOCES0O4 se encuentra en la Tabla 4.23. En esta
tabla se da Tonj como la fecha juliana heliocentrica en conjuncién con la estella caliente
detrés.

Para estudiar entonces la tercera opciéon expuesta arriba, una vez obtenidas las
nuevas velocidades radiales y la solucion orbital de FOCES04 se obtuvieron los ajustes
orbitales de las restantes campamas tomando el periodo obtenido en la primera y asum-
iendo que la excentricidad es cero (en todos los ajustes e &~ 102). Estos ajustes resultan
ser practicamente iguales si se desplaza el tiempo de conjuncién de cada una de ellas
hasta el de FOCES04, es decir, mediante el programa de ajustes, se obtuvo que la solu-
cion orbital para todas las campanas es muy parecida pero con tiempos de conjuncion
desplazados entre si (ver Tabla 4.22). Ver por ejemplo la diferencia entre FOCES04 y
McDonald 98 puestas en fase con Tcon; de FOCES04 de la Figura 4.31 donde se ha rep-
resentado el ajuste orbital de FOCES04 y se han superpuesto los valores de velocidad
radial de McDonald 98, observandose que son practicamente iguales pero las tltimas
estan desplazadas en fase. En la Fig. 4.32, se representan las velocidades radiales de
todas las campafas ya desplazadas sobre el ajuste de FOCES04, observese el buen
acuerdo obtenido de esta forma para todas las velocidades radiales de las diferentes
épocas desde 1993 a 2004. Para obtener este desplazamiento en fase, se calcularon las
diferencias en los tiempos de conjuncién de todas las campanas respecto al tiempo
de conjuncién de FOCES04, (O-C) (Observado - Calculado = diferencia entre Top
obtenido del ajuste correspondiente a cada campana y el calculado a partir del T¢op;
de FOCES04), en la Figura 4.33, se ha representado la variacion del tiempo de con-
juncion de las distintas campanas, mayor cuanto mas lejos en el tiempo se encontraba
de la campana tomada como inicial. Las variaciones llegan hasta 2 dias y siguen una
relacién aparentemente lineal. Estas diferencias proporcionan una variacion del periodo
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Tabla 4.22: Variaciones del periodo Orbital (P)

Afio TConj O-C dpP/P
HID dias
(2400000 +)

1993 49055.8789 -2.0089  4.979x10-4
1998 50824.4023 -1.1755  5.187x10-4
2000 51561.2227 -0.9005  5.887x10-4
2002 52386.6758 -0.3615  5.134x10-4
2004 53090.8398

de: dP/P a2 10™* (ver Tabla 4.22), en 11 afios, es decir, un orden de magnitud mayor que
el mayor observado hasta ahora para HR 1099. Las variaciones van desde -4.979x10~*
a -5.835x107* y también siguen una relacién aparentemente lineal, pero sera necesario
tener un rango temporal mayor en la toma de datos para comprobar si llega a hacerse
sinusoidal tal y como sefialan Frasca y Lanza (2005) (en el acso de HR 1099) y asi
confirmar si este proceso es realmente el que produce los cambios observados en este
sistema.

Estas variaciones de periodo P podrian también deberse a una tercera componente,
pero esto implicaria una variacion de v (que sin embargo es muy pequena, ver Fig. 4.21)
por lo que parece mas probable la hipotesis de variaciones producidas por cambios en
el momento cuadrupolar gravitatorio.

Si tenemos en cuenta que los modelos propuestos por Applegate y desarrollados
por Lanza y Rodoné s6lo suponen que la estrella primaria es activa y que variaciones
de 100 Gauss del campo magnético poloidal son suficientes para las variaciones de
periodo observadas, y si por otro lado la variacién temporal encontrada para el sistema
HR 1099, que es la mayor encontrada hasta ahora, se produce por la accién dinamo de
una estrella primaria subgigante K1 y una secundaria de dinamo menos efectiva, G5V,
las variaciones temporales de un orden superior que se han encontrado en el sistema
2RE J0933-+624, se pueden justificar teniendo en cuenta que sus dos componentes son
muy activas, una primaria subgigante K1 y una secundaria KOV (con una dinamo maés
efectiva que la G5V de HR 1099) y que por tanto produciran variaciones del campo
magnético mayores, tal vez llegando al orden de kiloGauss, que provocaran cambios
més rapidos en el momento cuadrupolar gravitatorio y por tanto también cambios de
periodos mayores en menos tiempo que los observados hasta ahora.

Aunque aiin no se puede descartar del todo que las variaciones sean producidas por
una tercera componente, parece que la gran actividad observada en ambas componentes
de este sistema puede ser realmente la causante de variaciones en el campo magnético
de una magnitud tal que puede dar lugar a las variaciones temporales del periodo
observadas.

e Tipos Espectrales

Para obtener la clasificacion espectral de este sistema, se ha usado el progra-
ma STARMOD como en los anteriores sistemas ya descritos. Para el sistema 2RE
J0933+4-624 se ha encontrado que el mejor ajuste entre el espectro observado y el sin-
tético, se obtiene cuando se usan dos estrellas de referencia, de tipo K1IV para la
primaria y KOV para la secundaria.
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Figura 4.31: Desplazamiento en fase para el ajuste de la orbita de 2RE J0933+624. Se
dibujan las velocidades radiales y el ajuste (linea continua) de la orbita para la campana
de FOCES04 y se superponen las velocidades radiales de la campana de McDonald 98
que resultan ser casi idénticos pero desplazada en fase.

Tabla 4.23: Solucién Orbital de 2REJ 0933+624 (FOCES 2004)

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Porb 3.2735 0.0537 dias
TConj 53090.8398 0.1753 HJD (2400000 +)
w 0.0000 0.0000 grados
e 0.0000 0.0000

K 29.5520 0.9479 km s—1
Ko 62.5166 3.6018 km s~1
v -3.2324 0.7716 km s~!
qg= My /M, 2.1155 0.1012

a1 seni 1.3303 0.0479 10% km
a2 seni 2.8141 0.1686 10% km
a seni 4.1444 0.1753 106 km
" 0.02770 AU

" 5.9546 Ro
M sen3i 0.1797 0.0239 Mg
M, sen®i 0.0850 0.0118 Mg
(M) 0.0087534 0.0009888 Mg
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Esta clasificacion esta de acuerdo con las conclusiones dadas por otros autores que
suponen que una de las componentes podria ser evolucionada. En nuestros espectros se
aprecia en las lineas de absorcion fotosféricas que la secundaria pertenece a la secuencia
principal mientras que la primaria es una subgigante.

Las estrellas de referencia usadas para la substracciéon fueron: la estrella HD 26965
(K1V) para ambas componentes en la campafia de McDonald98 (0.7/0.3 de contribu-
cion al continuo), la estrella HD 92588 (K1IV) para ambas componentes en la campana
de HETO01 (0.7/0.3), las estrellas HD 92588 (K1IV) y HD 97004 (KOV) para primaria y
secundaria respectivamente (0.7/0.3) en la campana de FOCES02 y en la de FOCES04,
y en la campana de NOT04, debido a la falta de estrellas de referencia adecuadas, se
realiz6 la substraccion con la estrella HD 166620 (K2V) para ambas componentes.

e Masas y Radios

Teniendo en cuenta que en este caso la componente primaria es una estrella sub-
gigante y por lo tanto sus pardmetros (masa y radio) no estan tabulados, se va a
determinar la masa a partir de la componente secundaria, KOV (M, = 0.79 M, segin
las tablas de Landolt-Bornstein (Schmidt-Kaler 1982)) y la razon de masas (¢ = M, /M,
= 2.1155) de la solucion orbital, obteniendo que la masa de la primaria es de M; =
1.67 Mg, de acuerdo con lo esperable para una subgigante.

Ademés, a partir del periodo fotométrico (Pf,=3.27 dias de Henry et al. 1995) y
la velocidad de rotacion calculada para la estrella primaria (vsenip = 33.57) se puede
hacer una estimacién de su radio minimo, Rsenip = 2.17, de acuerdo con los valores
de estrellas subgigantes y los radios minimos estimados por otros autores.

e Cinematica y Edad

Partiendo de la velocidad del centro de masas de la solucién orbital (7y), y los datos
de movimiento propio de Hipparcos (ESA 1997) y Tycho-2 (Hgg et al. 2000), junto
con la paralaje que da Hipparcos para el sistema 2RE J0933+624, se han obtenido
los valores de las componentes de la velocidad espacial (U, V', W). Los resultados se
encuentran en el Capitulo 3 con sus respectivos errores.

La velocidad total Vg v las componentes U, V', W, caen dentrode los limites
del grupo de movimiento de Castor (ver Capitulo 3) y el criterio de pertenencia de la
velocidad radial parece confirmarlo (Eggen 1984, 1989; Montes et al. 2001b).

e Litio I 6707.8 A

En los espectros de este sistema, se ha incluido la regiéon de la linea de Li I A6708
A, excepto en las campaifias HET01 y NOTO04, donde se ve claramente la linea de
absorcion para ambas componentes. A pesar de encontrarse solapada con otras lineas
fotosféricas ademas de con el Fe I (6707.4 A), ha sido posible separarlas y medir su
anchura equivalente en muchos casos. En la Tabla 4.24 se dan los valores medidos, en
la columna tres, del conjunto Li I + Fe I espectro observado, en la columna cuatro
los valores del Li I corregidos de la anchura del Fe I (EW (Fe I)= 13.5 mA) y en la
quinta los valores del Li I medidos en el espectro substraido. El valor medio resultante
es EW(Li I)= 82 mA para la componente primaria y de EW(Li I)= 83 mA para la
secundaria en el espectro observado y corregido de la contribucion del Fe I, y EW(Li
I)= 54 mA y 51 mA respectivamente medidos en el espectro substraido.

Las EW's de litio de las componentes son del orden de las medidas en otras estrellas
del mismo tipo espectral pertenecientes al grupo de movimiento de Castor (ver Capitulo



114

Sistemas Binarios Cromosféricamente Activos

(km <71

helio

0-C (km s ")

-50

10

Orbit of RE J0933 (FF UMa)

-10 O

o LA
I /% |
I |
%J\ﬁ}i}\/
| | | | |
0.2 0.4 0.6 0.8 1
T T T T T
| | ]
e NS AN
Py I S T
w\wwww\wwww\wwww\wwww\www“\ L P L L P L L L L L L L P L L P
0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1

Orbital Phase (T,

conj>

Figura 4.32: Velocidades de todas las campanas de 2RE J0933+-624. Se dibuja el ajuste
(linea continua) de la orbita para la campania de FOCES04 y se superponen los datos
de las restantes campanas que han tenido que ser desplazados en fase (como se explica
en el texto). Notese el buen acuerdo de todos los datos, obtenidos desde 1993 a 2004,
con el ajuste orbital que se obtiene de esta forma.
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Figura 4.33: Evidencia de variacién del periodo orbital de 2RE J0933-+624. Se repre-
senta la diferencia (O-C) obtenida de los Ty en dias frente al tiempo HJD para las
campanas de este trabajo que van desde 1998 a 2004 y las observaciones de Jeffries et
al. (1995) realizadas en 1993. La variacion en estos 11 afios es aproximadamente lineal.
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Tabla 4.24: Litio en 2REJ 09334624

Observ. Noche EW(Lil + Fel) EW(LiI) EW(LiT) gy
mA mA mA

FOCES02 1 80.8/73.8 64.2/60.2 63.2/47.0
FOCES02 2 118.91 91.91 91.11
FOCES02 3 85.0/2 85.0/2 51.6/40.4
FOCES02 4 93.2/92.1 79.6/0.078.5 54.1/72.8
FOCES04 3 113.9/113.2 100.3/0.099.6 64.8/33.6
FOCES04 6a 138.11 110.9t 123.41
FOCES04 6b 078.8/2 65.2/2 43.8/2
FOCES04 6¢c 108.1/2 94.5/2 47.6/2
FOCES04 7b 128.01 100.81 76.31
FOCES04 Tc 144.31 117.1t 86.61
FOCES04 8a 96.4/119.9 82.8/1063 50.1/56.9
FOCES04 8b 91.9/97.2 78.3/836 53.1/49.2
FOCES04 8¢ 120.0/108.4 106.4/948 53.2/52.5
FOCES04 9a 115.71 88.51 86.71
FOCES04 9b 139.21 112.0t 124.31

1 Medida de las dos componentes juntas.

2 No medida por ruido o mezcla con otras lineas.

3).

4.4.3. Indicadores de Actividad Cromosférica

Se han medido las anchuras equivalentes de las lineas indicadoras de actividad cro-
mosférica en los espectros substraidos de todas las noches de observacion. Las estrellas
de referencia usadas para la substraccién con sus respectivas contribuciones se men-
cionaron ya en el apartado anterior.

En la Tabla 4.25 se dan las anchuras equivalentes (ET) de los excesos de emision
para las lineas H y K del Ca II, He, H), Hy, HB, Ha, y Ca II IRT en las campanas
de FOCES y NOT y para las lineas Ha y Ca II IRT en la campana de McDonald98 y
HETO1.

Las EW de ambas componentes se han podido separar y medir. Estas medidas de
EW han sido corregidas de la contribucién de cada componente al continuo, que en
este caso es de (.59 para la estrella primaria y de 0.41 para la secundaria en Ha. Las
EW's convertidas a flujo absoluto superficial (logFs), se presentan en la Tabla 4.26.

En las Figs. 4.34, 4.35, 4.36, 4.37, 4.42, 4.43, 4.44 y 4.45 se ha representado
Ho, Hy K del Ca II y Ca IT IRT A\8498, A\8542 para cada observaciéon. Se muestra el
espectro observado (linea continua) y el espectro sintético (linea rayada) en el panel
izquierdo, y el espectro substraido (linea de puntos) en el panel derecho. Un espectro
representativo de la linea HS, se muestra en la Fig. 4.37 y las lineas H y K del Ca II
aparecen en la Fig.4.38

s Ho:

La region de la linea Ha esta incluida en los espectros de este sistema, apare-
ciendo siempre en emision por encima del continuo para ambas componentes (ver
Fig. 4.34, 4.35, 4.36 y 4.37 panel izquierdo). En los espectros observados se
puede ver que la emision proveniente de la componente secundaria sobrepasa a la



116 Sistemas Binarios Cromosféricamente Activos
2REJO0933 Ha
T T | T T T T | T T T T | T T T T | T T T T | T T T T | T T T T | T T T T | T T
Observed Subtracte
L 4 » _
N
PS ’
| MCDONALD 98 . 1 |
N10 - /,___,.-- ..._‘__\V
P -
| 1 S i
N9 L -
| 1 .. i
| |
L 1 s « _
s P
| |
N 7
| 1 - i
| |
® T,
X _
= N6 . —
o - e e e e, e ~ T T e,
ﬂ P+5S
2 L
£
5
S | 1 ) 1
N5 o .

6560 6565
Wavelength (A)

6570

6555 6560 6565 8570
Wavelength (&)

Figura 4.34: Espectros de 2RE J0933+624 en la region de la linea Ha en la cam-
pana de McDonald 98. Espectros observados en la parte izquierda en linea continua,
superpuestos los espectros sintéticos en linea de trazos, y a la derecha los espectros
substraidos en linea de puntos. Se sefiala con una (P) la posicion de la linea Ha para
la componente primaria y con una (S) la posicion para la componente secundaria.
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Figura 4.35: Lo mismo que la Figura anterior para la campana de HET 2000.
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Figura 4.36: Lo mismo que la Figura anterior para la campana de FOCES 2002.
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Figura 4.37: Lo mismo que la Figura anterior para la campana de FOCES 2004.
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Figura 4.39: Ejemplo del espectro substraido en la regién de Ha con el ajuste a dos
Lorentzianas en el SPLOT de IRAF.
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Figura 4.40: Igual que la Figura anterior.
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primaria, pero en los espectros substraidos son iguales o la primaria parece may-
or. Esta emision en Ha es persistente en ambas componentes a lo largo de cada
campana y de una época a otra durante los seis anos de observaciones, indicando
que este sistema es cromosféricamente muy activo.

Al medir las EFW de esta linea, se comprobd que el perfil no se ajusta bien a
una unica Gaussiana, debido a la componente ancha que puede apreciarse clara-
mente, pero al intentar ajustar una componente estrecha y otra ancha para una o
ambas componentes, el ajuste tampoco era adecuado. Asi, el mejor resultado se
ha obtenido con dos Lorentzianas, una para cada componente, de forma que las
EW medidas corresponden a este ajuste (ver Figs. 4.39 y 4.40), con valor medio
de EWp(Ha) = 1.64 A y EWg(Ha) = 2.47 A para la componente primaria y
secundaria respectivamente, valores bastante mayores que el obtenido por Jeffries
et al. (1995). Aun asi, este ajuste realizado con la rutina SPLOT de IRAF, no
parece ajustar correctamente en algunas ocasiones, ya que parece asignar una
lorentziana mas ancha y con EW bastante mayor a la componente secundaria
que la que asigna a la primaria cuando ambas son aproximadamente iguales. Co-
mo no se han podido realizar otras medidas para cada componente por separado,
en la columna octaba de la Tabla 4.25 se han anadido los valores integrados de
ambas componentes juntas, de los cuales aproximadamente la mitad corresponde
a la EW de cada componente.

La variacion de la emision en Ha con la fase es muy notable en todas las campanas
tanto para la primaria como para la secundaria, como se puede ver el las Figs.
4.48, 4.49, 4.50, 4.51, 4.54y 4.55.

Se han medido también las razones de la EW de los excesos de emision de las
lineas Hoa y HB. Se ha obtenido para la componente primaria un valor de medio
de = 6 para todos los espectros y para la componente secundaria el valor es medio
de = 5. Estos valores indican una probabilidad alta de presencia de material de
protuberancias en el limbo estelar de ambas componentes.

HpB, Hvy y H):

Las tres lineas de Balmer, H3, Hy and Hd, muestran también actividad cromos-
férica. Después de la substraccion espectral, se comprueba que existia un llenado
por emision de la linea de absorcion, (ver Fig. 4.41). Para obtener las anchuras
equivalentes, cuando la S/N lo permitia, se ha separado ambas componentes me-
diante un ajuste Gaussiano, Tabla 4.25.

Los valores medios de las EW medidas para estas lineas son de EWp(HS) = 0.33
A, EWs(HB) = 0.25 A, EWp(Hy) = 0.14 A, EWs(Hy) = 0.19 A, EWp(H6) = 0.13
Ay EWs(HS) = 0.15 A, donde se aprecia que la secundaria tiene una emision
mayor que la primaria en casi todas las lineas.

Estas tres lineas también muestran variaciones con la fase, similar a la presentada
por Hey, ver Fig 4.52, Fig 4.53 , Fig 4.56 y 4.57.

H y K del Ca II y He:

La region de las lineas H y K del Ca II se incluye en los espectros tomados en
las campanias de FOCES 2002 y 2004 y en la campana de NOT 2004, en que se
puede observar una intensa emisiéon en ambas lineas y He en emisiéon para ambas
componentes (ver Fig. 4.42).
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Debido a que esta region espectral se encuentra al final de la red echelle de
nuestros espectros, la razén S/N es muy baja y resulta muy dificil normalizar el
espectro, aun asi, se ha podido aplicar la susbstracion espectral, representandose
en la Fig. 4.42 una selecciéon de los espectros en esta regiéon en la campana de
FOCESO04.

Las EW medias en el espectro substraido son de EWp(Ca 1T K) = 1.23 A,
EWg(Ca T K) = 1.14 A, EWp(Ca IT H) = 1.23 A, EWs(Ca IT H) = 1.08 A,
EWp(He) = 0.52 A y EWg(He) = 0.30 A.

Ademas se observan claras variaciones de la emisiones de H y K del Ca II con la
fase orbital y de una época a otra para ambas componentes.

w Ca II IRT (78498, A\8542, \8662):

Las tres lineas del triplete Ca II IRT, se incluyen en todos los espectros a ex-
cepcion de la linea A8498 que no se pudo incluir en las campanas de HETO00 y
NOTO04.

En todos los espectros observados se puede ver claramente la emision superpuesta
a la linea de absorcion (Fig. 4.43, Fig. 4.44 y Fig. 4.45 panel izquierdo), para
ambas componentes. Tras la substraccion espectral, se puede ver que la emision
que proviene de la estrella primaria, Fig. 4.43, Fig. 4.44 y 4.45 panel derecho, es
siempre mayor que la de la secundaria.

Las anchuras equivalentes medias medidas para estas linea son EWp(A8498) = 0.58
Ay EWs(\8498) = 0.35 A, EWp(A\8542) = 0.67 A y EWg(\8542) = 0.43 A,
EWp(A\8662) = 0.59 A y EWg(A\8662) = 0.35 A.

Las variaciones con la fase o de una época a otra de estas lineas son notables y
con tendencias distintas a las de las lineas de Balmer, ver Figs. 4.46 a 4.51, 4.54
y 4.55.

E(Ha)

Analogamente a la relacion también se han calculado la razén de los excesos

E(HB)’
de emisién %ziﬁ, como otro indicador del tipo de estructuras que producen la
emisiéon observada. Se han obtenido para la razén Z&542 valores muy pequeiios,

E
del orden de 1.0, indicando que las emisiones de Ca IBI49fRT proviene de regiones

tipo playas, a diferencia de lo obtenido con las lineas de Balmer que provenian
de protuberancias. Esta diferencia de comportamiento entre las lineas Ca II IRT
y las demés se ha encontrado también en el distinto comportamiento de la EW
de las lineas con la fase.
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Figura 4.41: Espectro observado y sintético en el panel izquierdo y espectro substraido
en el panel derecho, en la regiéon de la linea HS, para 2RE J0933+624 en la campana
de FOCES 2004.

4.4.4. Resumen

En primer lugar, con los 39 valores de velocidad radial medidos por correlacion
cruzada en espectros de alta resolucién obtenidos en este trabajo y otros de la liter-
atura se intent6 determinar una solucion orbital del sistema SB2, resultando imposible
de ajustar con precision tanto por separado, campana a campana, como todas juntas,
debido en gran parte a los errores en las medidas de velocidad radial provocados por
asimetrias en los perfiles de la CCF. Este efecto se corrigié ensanchando la estrella es-
tandar de velocidad radial hasta la rotacion de la estrella problema, y se pudieron medir
nuevos valores de velocidad radial més precisos. Con estos valores nuevos, los ajustes
orbitales de cada campana por separado resultaron casi idénticos pero desplazados en
su tiempo de conjuncion.

Estos desplazamientos indican una variaciéon en el periodo orbital que puede ser
debida a varios factores. Después de desechar la idea de que el sistema sea en realidad
un sistema cuddruple, podemos suponer o bien que existe una tercera componente
invisible que hace variar el periodo orbital del sistema principal (se observan variaciones
en v del orden de 3 km s~! que aparentemente es lineal decreciente, lo que implicaria
un periodo de més de 50 afios si es parte de una variacion sinusoidal) o bien que debido
a la naturaleza activa de las dos componentes del sistema, en el ciclo de actividad se
producen variaciones del campo magnético de una magnitud tal que puede dar lugar
a variaciones de la rotacion diferencial que cambian el achatamiento de las estrellas y
por tanto el momento cuadrupolar gravitatorio e inducen las variaciones temporales del
periodo observadas. Ambos argumentos ya han sido utilizados previamente por otros
autores para explicar variaciones de periodo similares en otros sistemas RS CVn, etc.

Se calcularon entonces los desplazamientos de los tiempos de conjunciéon de las
diferentes campanas respecto a la de FOCES04 que se tomo como referencia, resultando
un orden de variacién en perfodo de dP/P ~ 10~*, durante los 11 afios que cubren las
observaciones, es decir, un orden de magnitud mayor que el mayor observado hasta
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Figura 4.42: Espectros en la region de las lineas H y K del Ca II para la campana de FO-
CES 2004. Espectros observados en la parte izquierda en linea continua, superpuestos
los espectros sintéticos en linea de trazos, y a la derecha los espectros substraidos.
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Figura 4.43: Espectro observado y sintético (panel izquierdo) y espectro substraido
(panel derecho) de 2RE J0933+624 en la region espectral de las lineas Ca II IRT
(8498, 8542 A) para la campaiia de McDonald 98. Se sefiala con una (P) la posicion de
las lineas para la componente primaria y con una (S) la posicién para la componente
secundaria.

ahora en otro sistema de tipo RS CVn (HR 1099), pero que puede explicarse por la
gran actividad encontrada en ambas componentes de este sistema en particular.

Utilizando los 13 valores de la campana més reciente se han obtenido los parametros
orbitales del sistema SB2 resultando un periodo de 3.2735 dias y una excentricidad cero
(impuesta), muy parecidos a los obtenidos en las otras campanas y de acuerdo con los
valores de Jeffries et al. (1995). El periodo orbital es muy similar al periodo fotométrico
(3.270 dias), lo que indica que el sistema esta sincronizado. La clasificacion espectral
encontrada mediante la substraccion espectral y con los parametros fisicos como Rsen 7,
resulta ser K1IV/KOV.

Con la informacién obtenida por la correlacion cruzada se ha medido la velocidad
de rotacién proyectada encontrandose un valor de vsen ¢ = 33.57 km s~! para la estrella
primaria y vseni = 32.38 km s~! para la secundaria.

El anélisis cinemaético y la presencia de la linea de Li I, permite concluir que este
sistema pertenece al grupo de estrellas jovenes del disco y en concreto cumple el criterio
de velocidad radial de Eggen de pertenencia al grupo de movimiento de Castor.

Finalmente, en el estudio de los indicadores de actividad, se ha detectado una
intensa emisioén en todas las lineas cromoféricas y la linea Ha siempre por encima del
continuo para ambas componentes.
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Figura 4.44: Igual que la Figura anterior para la campana de FOCES 2002.
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Figura 4.45: Igual que la Figura anterior para la campana de FOCES 2004.
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Figura 4.46: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase, de la linea Ha arriba,
y valores de las lineas del triplete del Ca IT IRT abajo para la componente primaria en
la campana de McDonald 98.
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Figura 4.47: Lo mismo que la Figura anterior para la componente secundaria.
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Figura 4.48: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase, de la linea H arriba, y
valores de las lineas del triplete infrarrojo del Ca II abajo para la componente primaria
en la campana de HET 2001.
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Figura 4.49

: Lo mismo que

la Figura anterior para la secundaria.
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Figura 4.50: Igual que la Figura anterior para la estrella primaria en la campana de
FOCES 2002.
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Figura 4.51: Igual que la Figura anterior para la estrella secundaria.
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Figura 4.52: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase de las lineas de Balmer
para la componente primaria en la campana de FOCESO02.
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Figura 4.53: Lo mismo que la Figura anterior para la componente secundaria.
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Figura 4.54: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase, de la linea Ha arriba,
y valores de las lineas infrarrojas del Ca II abajo para la componente primaria en la

campana de FOCES 2004.
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Figura 4.55: Lo mismo que la Figura anterior para la componente secundaria.
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Figura 4.56: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase, de las lineas de Balmer
para la componente primaria en la campana de FOCES 2004.
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Figura 4.57: Lo mismo que la Figura anterior para la componente secundaria.
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La razéon % indica que las lineas de Ca II IRT provienen de estructuras tipo playas
y la relacion EEHa) /E(Hp) indica que las lineas de Balmer provienen de estructuras
tipo protuberancias tanto para la componente primaria como para la secundaria.
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Tabla 4.25: EW de los diferentes indicadores de Actividad de REJ0933-+624

EW(A) en el espectro substraido

Obs. @ Call Call IRT

Idt.5 K H He HS Hy HA Ho 8498 8542 28662
Hoa; (P+S)

(1) 0.75 - - - - - - 0.89/2.45 0.35/0.23  0.53/0.41  0.48/0.28
2.66

(1) 0.06 - - - - - - 3.641 0.631 1.02! 0.771
3.27

(1) 0.37 - - - - - - 1.54/2.93 0.581 1.18! 0.55%
3.31

(1) 0.67 - - - - - - 1.24/2.02 - - -
2.43

(1) 0.98 - - - - - - 3.521 0.541 0.881 0.661
2.96

) 0.30 - - - - - - 1.43/2.21 0.38/0.22  0.60/0.43  0.48/0.27
2.88

6)) 0.60 - - - - - - 0.90/2.31 0.43/0.10 0.80! 0.53/0.28
2.47

(1) 0.90 - - - - - - 1.00/2.15 3 3 3
2.62

(1) 0.21 - - - - - - 1.25/2.19 0.37/0.23  0.70/0.56  0.42/0.31
2.70

6)) 0.55 - - - - - - 1.25/1.93 0.57% 0.94! 0.53!
3.07

) 0.74 - - - - - 0.31/0.23 1.95/2.73 - 0.71/0.32  0.58/0.32
4.90

(" 0.07 - - - - - 0.591 3.421 - 1.07t 0.93!
2.93

7 0.47 - - - - - 0.65! 3.53 1 - 1.16 1 1.03!
3.38

(" 0.30 - - - - - 0.88! 1.62/3.09 - 0.74/0.41  0.72/0.14
3.23

(7) 0.26 - - - - - 1.131 5.20 1 - 1251 1.141
4.03

7) 0.62 - - - - - 0.681 3.951 - 1111 0.95!
3.33

(7 0.91 - - - - - 0.661 2.58/1.58 - 0.68/0.30  0.59/0.43
3.19

(7) 0.26 - - - - - 0.911 3.42/1.57 - 1.26! 1.341
3.45

(9) 0.56  1.80/1.96  1.46/2.17 3 3 0.07/0.132  0.46/0.34 2.15/1.99 0.80/0.60  0.55/0.43  0.67/0.42
3.70

(9) 0.86 3.421 2.451 0.621 0.20! 0.26':2 0.7412 3.991 1.20! 0.93! 1.041
3.34

(9) 0.17  1.92/1.27  1.31/0.98 0.589/3 0.09/0.10  0.12/0.152  0.45/0.212 1.33/2.01 0.91/0.38  0.63/0.22  0.73/0.32
2.91

(9) 0.50 1.88/1.81  1.53/1.11 0.41/0.07  0.10/0.11  0.07/0.162  0.21/0.452 1.85/1.81 0.78/0.65  0.49/0.39  0.73/0.43
3.25

(11)  0.70 1.09/0.82 1.08*/0.71  0.51/1.08* 0.13/0.14  0.15/0.15 0.36/0.34 1.34/2.20 0.57/0.25  0.75/0.42  0.66/0.29
2.81

(11)  0.26  0.92/0.85  0.95/0.92*%  0.92%/1.49 3 0.18/0.08 0.31/0.34 1.89/1.60 0.55/0.41  0.70/0.44  0.63/0.40
2.79

(11) 0.57 3.03! 2.07! 0.24! 0.69! 0.50" 0.67" 3.451 0.91! 1.19t 1.08!
2.70

(11) 0.62  1.40/0.71  0.94%*/0.97  0.57/0.94* 3 3/0.19 0.36/0.28 1.19/2.26 0.57/0.28  0.60/0.41  0.56/0.43
2.58

(11) 0.66 3 3 3 3 0.15/0.21 0.30/0.27 1.19/2.06 0.60/0.31  0.72/0.46  0.58/0.36
2.59

(11) 0.87 3.121 2.141 0.211 0.31! 0.37% 0.711 3.471 0.85% 1.251 1.05!
2.78

(11) 0.91 3.04! 1.90% 0.33! 0.35! 0.24! 0.60" 3.31! 0.86" 1.161 0.95%
2.97

(11) 0.95 3 1.341 0.311 3 0.20! 0.63! 3.46" 0.90" 115t 0.95!
3.03

(11)  0.18  0.91/0.76  1.09/0.98%  0.98%/1.12 3 0.16/0.16 0.22/0.31 1.86/1.67 0.58/0.40  0.70/0.49  0.68/0.38
3.07

(11)  0.22  1.52/1.37  1.33/0.99*  0.99%/1.70  0.16/0.24  0.17/0.29 0.27/0.31 2.09/1.59 0.59/0.41  0.80/0.53  0.69/0.43
3.19

(11)  0.27  1.25/1.24  1.08/0.96*  0.96%/0.36  0.17/0.15  0.18/0.23 0.31/0.30 1.99/1.74 0.57/0.42  0.75/0.53  0.64/0.43
3.10

(11) 0.48 3.30! 1.97t 0.44! 0.50% 0.29! 0.67" 3.411 0.94! 1.281 1.121
2.91

(11) 0.56 2.671 2.221 0.28! 0.36" 0.44! 0.70" 3.551 0.99! 1.361 1.18!
2.91

(12) 0.29  1.33/1.20  0.77/1.66* 1.66% 3 3 0.26/0.26 2.04/1.56 - 0.91/0.43  0.34/0.46
3.16

(12) 0.27 1.16/1.02  0.54/0.66% 0.66% 3 3 0.36/0.28 1.88/0.59 - 0.60/0.64  0.51/0.40
2.87

(12) 0.64  1.09/0.59  0.89%/0.81 4/0.35 3 3 0.30/0.24 2.05 - 0.65/0.26  0.52/0.22
2.87

(12) 0.21  0.18/1.00  1.10/0.96* 4/0.48 0.511 0.14/0.11 0.41/0.21 1.89/1.83 - 0.59/0.42  0.58/0.40
3.19

Ho;: medida de Ha por integraciéon para las dos componentes juntas. 1 Valor de la primaria y la secundaria juntas.
2 Valor medio (de dos aperturas en cada espectro) o valor de la apertura de mayor S/N.

3 Valor no medido debido a la baja S/N.

4 Componente de H con componente de la otra estrella de He sin separar.

5 Identificador de la campafias de observacion (ver Tabla 2.1).
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Tabla 4.26: Flujo Absoluto Superficial de los Indicadores de Actividad de 2RE

logFg
Obs. Call Call IRT
Idt.3 K H He HS Hy HB Ha 28498 28542 28662
1) - - - - - - 6.89/7.28  6.41/6.13  6.59/6.38  6.55/6.22
(1) - - - - - - 7.501 6.671 6.88! 6.76"
(1) - - - - - - 7.13/7.36  6.63/6.54  6.94/6.84  6.61/6.51
1) _ _ - - . - 7.04/7.20 - - -
(1) - - - - - - 7.491 6.60! 6.811 6.69!
(1) - - - - - - 7.10/7.24  6.45/6.11  6.65/6.41  6.55/6.20
(1) - - - - - - 6.90/7.25  6.50/6.77  6.77/6.67  6.59/6.22
(1) B - - . - - 6.94/7.22 3 3 3
1) - - - - - - 7.04/7.23  6.44/6.13  6.72/6.52  6.49/6.26
(1) - - - - - - 7.04/7.58 6.63! 6.84" 6.591
) - - - - - 6.40/6.20  7.23/7.33 - 6.72/6.28  6.63/6.28
(7) - - - - - 6.68" 7.481 - 6.90! 6.84"
) - - - - - 6.851 7.15/7.38 - 6.74/6.38  6.73/5.92
(7 - - - - - 6.721 7.491 - 6.931 6.881
(7 - - - - - 6.74" 7.541 - 6.92! 6.85"
(7 - - - - - 6.961 7.661 - 6.971 6.93!
(7) - - - - - 6.731 7.35/7.09 - 6.70/6.25  6.64/6.41
- - - - - 6.86 .48/7.09 - 6.97/6.8 .00/6.90
7 1 7.48)7 7/6.87 7
(9) 7.15/7.09  7.06/7.13 3 3 5.73/5.94  6.57/6.38  7.28/7.19  6.77/6.55  6.61/6.40  6.70/6.40
(9) 7.431 7.28! 6.691 6.17" 6.30" 6.77" 7.541 6.951 6.84! 6.891
9 .18/6.90 .01/6.79 6.6 5.83/5.82  5.96/6.00  6.56/6.16 .07/7.19  6.83/6.35  6.67/6.11  6.73/6.28
7 7 7 7/3 7.07/7 7 7
9 17/7.06 .08/6.8 6.51/5.6 5.87/5.86  5.73/6.03  6.23/6.49 21/7.15  6.76/6.58  6.56/6.36  6.73/6.41
7.17/7 7 4 4 7 7 4 7.21/7 7 73/6.4
(11)  6.93/6.71  6.93/6.65 6.60/3 5.09/5.96  6.06/6.00  6.46/6.37  7.07/7.23  6.63/6.17  6.75/6.40  6.69/6.23
11 6.86/6.73  6.87/6.76 6.9 6.14/5.73  6.40/6.3 22/7.10  6.61/6.38  6.72/6.42  6.67/6.3
7 7/6.7 3/6.97 3 4/5.7 4 7 7.22/7 72/6.4 7/6.37
(11) 7.38! 7.211 6.28" 6.71" 6.58" 6.73" 7.481 6.83! 6.95" 6.90"
(11)  7.04/6.65  6.872/6.79 6.65/3 3 3/6.10 6.46/6.28  7.02/7.25  6.63/6.22  6.65/6.38  6.62/6.41
(11) 3 3 3 3 6.06/6.15  6.38/6.27  7.02/7.20  6.65/6.26  6.73/6.43  6.63/6.33
(11) 7.391 7.231 6.221 6.37% 6.45" 6.76% 7.481 6.80" 6.97% 6.891
(11) 7.381 7.17% 6.411 6.421 6.261 6.681 7.461 6.801 6.931 6.851
(11) 3 7.021 6.391 3 6.18! 6.70" 7.481 6.821 6.93! 6.85"
11 6.85/6.68  6.93/6.79 6.85 6.09/6.03  6.25/6.33 21/7.11  6.63/6.3 6.72/6.46  6.70/6.35
794 3 3 7.21/7 7 72/6.4 7
(11)  7.08/6.94  7.02/6.79* 3/7.03 6.08/6.20  6.11/6.29  6.34/6.33  7.26/7.09  6.64/6.38  6.77/6.50  6.71/6.41
(11)  6.99/6.89  6.93/6.78* 3/6.35 6.10/5.99  6.14/6.18  6.40/6.31  7.24/7.13  6.62/6.40  6.75/6.50  6.68/6.41
(11) 7.411 7.191 6.54" 6.57" 6.35" 6.73" 7.481 6.84! 6.98! 6.92!
(11) 7.321 7.241 6.341 6.43" 6.53! 6.751 7.491 6.871 7.00! 6.94!
(12)  6.78/7.02  7.02/6.88*  7.12/7.02 3/8 3/8 6.32/6.25  7.25/7.08 - 6.83/6.41  6.40/6.43
(12)  6.63/6.62  6.96/6.81% 6.71/3 3/8 3/3 6.46/6.28  7.22/6.66 - 6.65/6.58  6.58/6.37
(12)  6.84/6.71  6.93%/6.57 4/6.34 3/8 3.8 6.38/6.21  7.00/7.20 - 6.68/6.19  6.59/6.11
(12)  6.94/6.78  6.15/6.80*  6.90/6.48 6.58" 6.03/5.86  6.52/6.16  7.22/7.15 - 6.49/6.40  6.63/6.37

Notas como en la Tabla anterior.
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4.5. 2REJ 1101+223 (HD 95559)

4.5.1. Introduccién

El sistema 2RE J1101+4223 (HD 95559, BD+23 2297, HIP 53923), de magnitud
visual V= 8.8 mag, es un sistema SB2. Jeffries et al. (1995) encontr6é un periodo de
1.5 dias a partir de once valores de la velocidad radial, y clasificd el sistema como
constituido por dos estrellas G5V. Ademés, detect6é la linea Ha con un llenado de
emisiéon para ambas componentes.

Este sistema fué incluido més tarde en un estudio de estrellas binarias eclipsantes
de Popper (1996) que resulté negativo, pero estimé una nueva clasificacion espectral,
K2, para ambas componentes usando la suma de la anchura equivalente de las lineas
del doblete del sodio; clasificacién bastante mas fria que la de Jeffries et al. (1995).

Fekel et al. (2000) encontr6 una nueva solucién orbital y mediante el estudio de
lineas sensibles a la temperatura y a la luminosidad en la region de 6430-6465 A clasifico
al sistema como BY Dra compuesto por dos estrellas K1V. También detecté una gran
abundancia de Li I y midi6 la velocidad de rotacién, vsens, 32.4 y 31.6 km s~!, para
la primaria y la secundaria respectivamente. Mientras que Strassmeier et al. (2000)
obtuvo unos valores de 31 y 26 km s~ ! para cada componente.

4.5.2. Parametros Estelares

El sistema binario 2RE J1101+223 ha sido observado en 2 campanas, en Enero
de 1998 con el telescopio de 2.1m Otto Struve-McDonald y en Abril del 2002 con el
telescopio de 2.2m de Calar Alto con el espectrografo FOCES, obteniendose un total
de 15 espectros.

En la Tabla 4.27 se encuentran los datos de las observaciones con la fecha, la hora
de tiempo universal (UT), la fase y la relacion senal-ruido (S/N) obtenida de la region
de la linea Ha.

Los parametros estelares adoptados para 2RE J1101+223 se dan en la Tabla 4.1. El
tipo espectral y los datos fotométricos (B — V, V, Pyuot) estan tomados de SIMBAD
y Fekel et al. (2000). El periodo orbital (Poy) y la velocidad proyectada de rotacion
(vseni) se han determinado en este trabajo. Los datos astrométricos (paralaje (),
movimiento propio pecosd y us) son de los catalogos de Hipparcos (ESA 1997) y
Tycho-2 (Hgg et al. 2000) y se dan en el Capitulo 3.

e Velocidad de Rotacion

La velocidad de rotacion proyectada (vseni) fué medida previamente para este
sistema por Jeffries et al. (1995), que da un valor de 27 km s™! para la componente
primaria y por Fekel et al. (2000) que obtuvo unos valores de 32.4 y 31.6 km s™! para
cada componente. Fekel menciona que la diferencia entre sus velocidades y las medidas
por Jeffries puede deberse a que, con la presencia de manchas, las lineas son menos
profundas que cuando no hay manchas y hace que la FWHM sea un poco mayor.
Finalmente Strassmeier et al. (2000) proporciona los valores de 31 y 26 km s~! para
cada componente.
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Tabla 4.27: Diario de Observaciéon de 2RE J1101

2.1m-Sandiford 1998/01 2.2m-FOCES 2002/04
Dia  UT P! S/N Dia  UT P! S/N
(Ha) (Ha)
13 11:48 0.12 123 22 21:48 0.68 7
14 11:25 0.77 133 23 22:59  0.36 82
15 12:47  0.46 123 24 23:02  0.02 97
16 12:28 0.11 116 25 22:33  0.70 96
17 12:15 0.76 86 26 00:17 0.71 68

18  12:35 0.42 92
19 12:39  0.08 132
20  12:34  0.73 100
21 12:37  0.39 80
22 12:25 0.04 97

1 Del periodo orbital y la fecha de conjuncién obtenidos en este trabajo.

Al realizar las substracciones espectrales mediante el programa STARMOD, se ha
encontrado que el mejor ajuste para nuestros espectros se obtenia con un valor de
vseni = 30 km s~ ! para ambas componentes.

Mediante la correlacion cruzada usando como estrella de referencia la estrella KOV
poco rotadora HD 3651 en la campana de McDonald y la HD 166620 (K2V) en la
campaiia de FOCES02, se ha obtenido v sen i = 26.23+1.13 km s~ ! para la componente
primaria y vseni = 26.9241.14 km s~! para la secundaria.

e Velocidades Radiales y Solucion Orbital

Las velocidades radiales han sido determinadas por la técnica de correlacién cruzada
del programa FXCOR de IRAF. Como el sistema es SB2, los dos picos de la CCF de
las componentes se veian claramente y se pudo ajustar cada una por separado en todos
los casos.

En la Tabla 4.28 se encuentran los valores, para cada espectro, de la velocidad radial
heliocentrica (Vje) con sus respectivos errores (o).

Se ha calculado la solucion orbital del sistema usando nuestros 15 valores de veloci-
dad radial, 10 valores de Jeffries et al. (1995), 8 valores de Fekel et al. (2000) y uno de
Strassmeier et al. (2000), Tabla 4.28.

Los valores de la velocidad radial se representan en la Fig. 4.58, los simbolos rel-
lenos representan a la primaria y los simbolos vacios a la secundaria. La curva soélida
representa el ajuste orbital por minimos x2. La solucién orbital se encuentra en la
Tabla 4.29. En esta tabla se da Tgonj como la fecha juliana heliocentrica en conjuncién
con la estella caliente detrds como en los casos anteriores.

El sistema 2RE J1101+223 tiene una orbita casi circular de e = 0.0075, con un
periodo orbital de 1.5260 dias que es muy similar a su periodo fotométrico (P =
1.5264 dias, Fekel et al. 2000), lo que indica que el sistema estd sincronizado. Las
masas minimas resultantes (M sen?i) y la razon de masas (¢ = M; /M, = 1.0139) estan
de acuerdo con los valores obtenidos por Fekel et al. (2000).

e Tipos Espectrales

Con el programa STARMOD se ha encontrado que el mejor ajuste para el sistema
2RE J1101+223 entre el espectro observado y el sintético, se obtiene cuando se usan
estrellas de referencia KOV tanto para la estrella primaria como para la secundaria y
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Tabla 4.28: Velocidades Radiales de 2RE 1101+223

Obs. HJD Primaria Secundaria
(2400000 +) Vhel & ov Vhel £ ov
(km s_l) (km s_l)
Jef(95)! 49052.571 101.9 + 2.0 -92.8 + 2.0
Jef(95)1 49052.664 78.5 & 2.0 -68.5 £ 2.0
Jef(95)! 49052.757 40.9 £ 2.0 -32.2 4+ 2.0
Jef(95)! 49054.600 -87.2 £ 2.0 95.4 + 2.0
Jef(95)! 49054.644 -95.9 & 2.0 104.2 & 2.0
Jef(95)1 49055.389 100.7 & 2.0 -93.2 £ 2.0
Jef(95)! 49055.435 106.8 & 2.0 -99.4 £ 2.0
Jef(95)1 49055.611 106.2 £ 2.0 -94.5 £ 2.0
Jef(95)1 49055.679 88.7 &+ 2.0 -86.9 + 2.0
Jef(95)1 49055.727 72.8 &+ 2.0 -65.8 £ 2.0
Fekel(00)2  50200.709 -103.4 £ 2.0 109.1 £ 2.0
Fekel(00)2  50400.035 101.0 £ 2.0 -92.3 £ 2.0
Fekel(00)2  50401.049 5.4 £ 2.0 54+ 2.0
Fekel(00)?2  50576.681 60.9 & 2.0 -52.9 + 2.0
Fekel(00)2  50632.664 -103.9 £ 2.0 111.4 £ 2.0
Fekel(00)2  50831.054 -104.0 £ 2.0 111.6 + 2.0
Fekel(00)2  50831.947 86.4 & 2.0 -78.6 £ 2.0
Fekel(00)2  50927.773 96.4 & 2.0 -88.6 &£ 2.0
MCD98 50826.992 -77.48 £ 0.44 78.84 £ 0.16
MCD98 50827.975 112.42 + 0.75  -105.11 % 0.78
MCD98 50829.032 -24.19 £ 0.93 31.98 £ 0.96
MCD98 50830.019 -64.94 + 1.10 72.53 £ 1.02
MCD98 50831.010 112.36 &+ 0.77  -105.72 %+ 0.76
MCD98 50832.024 -46.47 + 0.96 52.29 + 0.90
MCD98 50833.027 -50.52 &+ 1.28 56.33 £ 1.05
MCD98 50834.024 110.18 + 0.92  -106.47 & 0.92
MCD98 50835.025 -65.73 + 1.12 72.44 + 1.01
MCD98 50836.017 -24.11 + 1.26 26.04 + 1.20
Fekel(00)2  51240.763 110.2 £ 2.0 -103.7 &+ 2.0
Strass(00)®  51659.696 -101.6 & 2.0 107.7 £ 2.0
FOCES02  52387.409 -93.69 £ 0.75  102.35 £ 0.78
FOCES02  52388.458 88.72 £ 0.76  -76.47 & 0.96
FOCES02  52389.460 4.76 + 0.24 4,76 + 0.24
FOCES02  52390.496 -99.96 £ 0.69  108.04 % 0.79
FOCES02  52390.512 -101.09 £ 082  109.61 + 0.68

1 Jef(95): Jeffries et al. (1995).
2 Fekel(00): Fekel et al. (2000).
3 Strass(00): Strassmeier et al. (2000).
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Figura 4.58: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital para 2RE
J1101+-223. Los simbolos rellenos representan a la componente primaria (amarillo) y
los simbolos vacios representan a la componente secundaria (naranja). (cuadrados para
los datos de Jeffries et al. (1995), tridngulos para los de Fekel et al. (2000), rombos para
los de Strassmeier et al. (2000), circulos para los datos de la campana de McDonald 98
y estrellas para los datos de la campana de FOCES02). La curva sélida representa el

ajuste orbital.

Tabla 4.29: Solucién Orbital de 2REJ1101+223

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Porb 1.5260 0.0000 dias
TGonj 49051.3125 0.0799 HJID (2400000 +)
w 359.3283 18.9833 grados
e 0.0073 0.0025

K 108.9193 0.4785 km s~!
Ko 110.4321 0.5808 km s~!
v 2.9340 0.1246 km s~!
q= Mi/M> 1.0139 0.0029

a1 sing 2.2855 0.0100 10% km
a2 sing 2.3172 0.0122 10% km
a sens 4.6027 0.0158 10% km
" 0.03077 AU

" 6.6131 Ro
M; sin®i 0.8400 0.0091 Mg
M3 sin®i 0.8285 0.0090 Mg
f(M) 0.2042848 0.0026926 Mg
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con la misma contribucion, 0.50, para cada una. La estrella de referencia usada fué
HR 166 (KOV). La clasificacion para el sistema 2RE J1101+223 esta de acuerdo con
la que da Popper (1996), K2V, y Fekel et al. (2000), K1V.

e Masas, Radios y Temperaturas

De la solucién orbital del sistema 2RE J1101+223, suponiendo la estrella primaria
KOV, podemos adoptar de las tablas de Landolt-Bornstein (Schmidt-Kaler 1982) un
valor para su masa de M; = 0.79 M. De acuerdo con la razon de masas (¢ = M; /M,
=1.0139), se deduce que la masa de la secundaria es My = 0.78 M, que corresponde
a otra estrella KOV.

Se ha estimado el radio minimo de las componentes, (Rseni), usando el periodo
fotométrico, Py,,—1.5264 dias, de Fekel et al. (2000) y la velocidad de rotacién v sen ip =
26.23 y vsenig = 26.92 determinadas en este trabajo; el resultado es de Rsenip =
0.79 £0.03Rs v Rsenig = 0.82 £ 0.03R, que esta de acuerdo con el rango de radios
de una KOV. El error en este caso viene dado principalmente por la incertidumbre en
el célculo de vsen:.

Con el radio minimo Rsen ¢y la temperatura efectiva (T, ;; = 5250 K) correspondi-
ente a una estrella KOV, se obtiene el limite inferior de la luminosidad para cada com-
ponente del sistema (Lp = 0.42L, Ls = 0.45Ly) y para el sistema total L = 0.87L
(contribuyendo en igual proporcién ambas componentes). Usando la relacion masa-
luminosidad para estrellas de la secuencia principal cuando L < Ly, se estima que
las masas minimas son My, = 0.73M para la primaria y Moy, = 0.75M para la
secundaria. Masas que estan de acuerdo también con la clasificacion KOV (0.79M).

La luminosidad total y la distancia (54.26 pc) proporcionan una magnitud aparente
de V = 8.77, cuando la estrella esta libre de manchas. Si comparamos este valor con el
valor medido 8.92 (valor menos luminoso), la pequena diferencia puede ser debida a la
presencia de manchas en la superficie de una o ambas componentes.

En el calculo de la inclinacion del sistema, se ha supuesto la masa de la estrella
primaria M; = 0.79 para una KOV y por tanto con la M; sin®i = 0.84 obtenida de
la solucién orbital, se obtiene que seni es 1.02, dentro de un orden esto indica una
inclinacion 7 & 90°, lo cual lleva a plantearse la necesidad de que la estrella primaria
sea en realidad algo mas caliente y posea mayor masa, es decir, de tipo espectral més
temprano o de clase de luminosidad subgigante, y por tanto la inclinacién este por
debajo de 90° (tan solo si la primaria fuera G8 tendriamos i ~ 88°). Por otro lado, a
pesar de este resultado y de que el angulo minimo para que se observen eclipses es de
unos = 70°, estudios llevados a cabo han concluido la falta de eclipses (Popper 1996).

Se puede concluir:

Ml(KOV) = 079, Mlmin ~ 0.73 M@
Primaria KOV =< Ryxkov) = 0.85, Ry sini = 0.79 R
TI(KOV) = 5250 K

M2(K0V) = 079, M2min ~ 0.75 M@
Secundaria KOV =< Rokoy) = 0.85, Ry sini ~ 0.82 Rg
TQ(K()V) = 5250 K
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e Cinematica y Edad

Partiendo de la velocidad del centro de masas de la solucién orbital (), y los datos
de movimiento propio de Hipparcos (ESA 1997) y Tycho-2 (Hgg et al. 2000), junto con
la paralaje que da Hipparcos, se han obtenido los valores para las componentes de la
velocidad espacial (U, V', W) que se dan en el Capitulo 3 con sus respectivos errores.

La velocidad total Vya v las componentes U, V, W, caen dentro de los limites
de la poblacion joven del disco (Eggen 1984, 1989; Montes et al. 2001b), y como se
ha visto en el Capitulo 3, este sistema podria pertenecer al superciimulo de la Hiades,
aunque no cumple ninguno de los criterios de Eggen.

e Litio T 6707.8 A

La region de la linea de Li I A6708 A se ha incluido en los espectros de este sistema,
donde se puede ver claramente en absorcién, pero encontrandose solapada con otras
linea fotosféricas de ambas componentes, ademéas de con el Fe I (6707.4 A). Atn asi,
ha sido posible medir un valor en la tercera noche de la campana de FOCES, donde
las dos componentes estan en conjuncién, teniendo un valor de 60.7 mA en el espectro
observado (51.2 mA en el substraido). Este valor es de las dos componentes juntas y
ademds mezcladas con sus respectivas linea de hierro (Li I + Fe I).

En la Figura 4.59 se dibujan el espectro observado (linea continua) en la region de
Li I, y el espectro sintético (linea de puntos) superpuesto, donde se puede ver la linea
de absorcién de Li I para ambas componentes.

Si se obtiene el valor de la EW de la linea de Fe I (6707.4 A) usando la relacién con
el indice de color de Favata et al. (1993), se tiene un valor de EW(Li I) = 20 mA para,
cada componente. Este valor para un tipo espectral KO0, indica que el sistema podria
ser mas joven que las Hiades.

4.5.3. Indicadores de Actividad Cromosférica

En la Tabla 4.30 se dan las EW de los excesos de emision para las lineas H y K del
Ca II, He, Ho, Hy, HB, Ha, y Ca IT IRT en la campana de FOCES 04 y para las lineas
Ha y Ca Il IRT en la campaiia de McDonald.

Las EW de ambas componentes se ha senalado con (P) Primaria y (S) Secundaria
cuando se han podido separar. Estas medidas de EW han sido ya corregidas de la
contribuciéon de cada componente al continuo, que en este caso es del cincuenta por-
ciento cada una a lo largo de todo el espectro. Las EW's convertidas a flujo absoluto
superficial (logFs), se presentan en la Tabla 4.31.

En las Figs. 4.60, 4.61, 4.63, 4.64 y 4.65 se han representado Ha, Hy K del Ca Il y
Ca IT IRT A\8498, \8542 para cada observacion. Se muestra el espectro observado (linea
continua) y el espectro sintético (linea de trazos) en el panel izquierdo, y el espectro
substraido (linea de puntos) en el panel derecho. La fase orbital (¢) de cada espectro
se da en la figura. Un espectro representativo de las lineas HS, Hy and Hd se muestra
en la Figs. 4.62

» Ho:

La region de la linea Ha esté incluida en todos los espectros de este sistema, en
los espectros de la primera campana, McDonald 98, se puede ver que la linea
de absorcion tiene un llenado de emisién que hace casi desaparecer a ambas
componentes (ver Fig. 4.61, panel izquierdo). La emisién de ambas componentes
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Figura 4.59: Espectro de 2RE J1101+4-223 en la region de la linea de Li I. El espectro
observado se representa en linea continua y el espectro sintético en linea de trazos. Se
observan claramente las absorciones de la linea de Li I correspondiente a las compo-
nentes primaria (P) y secundaria (S) del sistema binario.

parece casi idéntica y se han medido las EW usando un ajuste Gaussiano para
cada componente en el espectro substraido (ver Fig. 4.61, panel derecho). Los
valores obtenidos se dan en la Tabla 4.30. Los valores medios obtenidos para
las anchuras equivalentes son de EWp(Ha) = 0.32 A y EWg(Ha) = 0.36 A.
Se observan pequenas variaciones con la fase orbital para ambas componentes
(ver Figs. 4.66 y 4.67). Al analizar la campania de FOCES 04, se puede ver de
nuevo la linea Ha con llenado hasta el continuo para ambas componentes (ver
Fig. 4.60, panel izquierdo). Pero después de realizar la substraccion espectral se
han medido unos excesos de emision, EWp(Ha) = 0.46 A y EWg(Ha) = 0.47 A
que son un 35 % mayores que los medidos en la campafia de McDonald 98. Para

esta campafia no se aprecian variaciones de la EW con la fase (Tabla 4.30), ver
Figs 4.68 y 4.69.

Se ha observado que en este sistema la estrella secundaria suele presentar valores
un poco mayores de la EW que la estrella primaria.

En las Figuras 4.66, 4.67, 4.68 y 4.69, se representa la variacion de la EW con
la fase para ambas componentes en ambas campanas de observacion.

= HB, Hy y Ho:

Las otras tres lineas de Balmer, solo se han podido observar en la campana
de FOCES 02, donde también muestran evidencias de actividad cromosférica.
Presentan un llenado de la linea de absorcion y tras la substraccion espectral se
ve una clara emision (ver Fig. 4.62). Cuando la senal-ruido era lo suficientemente
alta, se pudo realizar la separaciéon de ambas componentes mediante un ajuste
Gaussiano midiendo sus EW, ver Tabla 4.30.
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Figura 4.60: Espectro de 2RE J1101+223 en la regién de Ha para la campana de Mc-
Donald 98. Espectros observados en la parte izquierda en linea continua, superpuestos
los espectros sintéticos en linea de trazos, y a la derecha los espectros substraidos en
linea de puntos. Se sefiala con una (P) la posicion de la linea Ha para la componente
primaria y con una (S) la posicién para la componente secundaria. Al espectro sub-
straido se ha superpuesto el ajuste a dos Gaussianas de la emision (una para cada
componente).
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Figura 4.61: Tgual que la Figura anterior para la campana de FOCES02.
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Figura 4.62: Espectro substraido representativo de 2RE J1101+223 en la regién de HS,
H~ y H¢ para la campana de FOCES02. Se pueden detectar claramente los excesos de
emision de ambas componentes (P) y (S).

Las tres lineas muestran la misma variacién con la fase que la linea Ha para
ambas componentes y los valores medios obtenidos son de EW (HfS) = 0.13/0.13
A, EW(Hy) = 0.09/0.09 A y EW (H6) = 0.07/0.09 A (ver Fig. 4.70 y 4.71).

En este caso, al disponer de medidas de EW tanto de la linea Ha como de la linea

Hp, se ha medido el valor de la razoén del exceso de emision en EW %ﬁ—g% y de

la razén g—ﬁg, obteniendose un valor medio de g—‘;g ~ 3.4 para la componente pri-
maria y &~ 3.6 para la componente secundaria. Estos valores indican la presencia
de materia tipo protuberancia en el limbo estelar de ambas componentes.

» Hy K del Ca Il y He:

La region de las lineas H y K del Ca II s6lo esta incluida en la campana de FOCES
02. En todos los espectros se puede ver una intensa emision en las lineas H y K
del Ca II y una clara emisiéon en la linea He proveniente de ambas componentes
(ver Fig. 4.63). La presencia en emisién de la linea He indica gran actividad
cromosférica.

En nuestros espectros, esta regién se encuentra al final de la red echelle y por
lo tanto la eficiencia es muy baja, teniendo una senal-ruido también muy baja
y la normalizacion del espectro se hace dificil. Aun asi, se ha podido realizar la
substraccion espectral.

Como se puede ver en la Fig. 4.63, en el lado derecho de los dos paneles, una de
las linea He proveniente de una de las componentes esta siempre solapada con la
linea H del Ca II de la otra componente, con lo que la medida de sus EW se ha
realizado con una separaciéon Gaussiana s6lo cuando ha sido posible.

Las EW medias son EW= 0.88 A para la estrella primaria y EW= 0.84 A para
la secundaria en K del Ca IT, EW = 0.82 A para la primaria y EW= 0.65 A para
la secundaria en H del Ca IT y EW= 0.30/0.43 Apara He. La variacion de la
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Figura 4.63: Espectro observado y sintético (izquierda) y substraido (derecha) en la
region de H y K del Call y He para la campana de FOCES02.
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Figura 4.64: Espectro observado y sintético (izquierda) y substraido (derecha) en la
region de las lineas de Ca II IRT (8498, 8542 A) para la campaiia de McDonald 98. Se
senala con una (P) la posicion para la componente primaria y con una (S) la posicion
para la componente secundaria.

emision de H y K del Ca II con la fase orbital es ligeramente ascendente hasta la
fase 0.7 donde desciende.

« Ca I IRT (898, \85/2, \8662):

Las tres lineas del triplete Ca II IRT, se incluyen en todos los espectros, donde
se puede ver claramente la emision sobre la linea de absorciéon para ambas com-
ponentes (Figs. 4.64 y 4.65 panel izquierdo). Tras la substraccion espectral, se
puede ver que la emision es casi idéntica para ambas componentes (Figs. 4.64 y
4.65 panel derecho).

Para este sistema las variaciones con la fase cambian de una campana a otra,
mientras que en FOCES no se aprecian variaciones o son muy pequenas, en Mc-
Donald, se presenta una clara variaciéon, observandose que la EW de Ha crece
cuando las EW de Call IRT decrece y viceversa, es decir, presentan anticor-
relacion. Ver Fig. 4.66, 4.67, 4.68 y 4.69. Los valores medios de las EW's son
~ 0.25/0.31 A en la campafia de McDonald y ~ 0.36/0.37 A en la campaiia de
FOCES.

Si calculamos ahora la razén de los excesos de emisién %:fﬁ, tenemos que es de
~ 2.4 para la componente primaria y &~ 1.4 para la componente secundaria en la
campana de McDonald pero de &~ 0.9 para ambas componentes en la campaina
de FOCES. Estos valores indican que la emisiéon del Ca IRT proviene de regiones
tipo playas, en contraste (en la campaina de FOCES) con las lineas Balmer que
provenian de protuberancias.
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Figura 4.65: Espectro observado y sintético (izquierda) y substraido (derecha) en la
region de las lineas de Ca IT IRT (8498, 8542 A) para la campaifia de FOCES02.
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Figura 4.66: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase, de la linea Ha arriba,
y valores de las lineas infrarrojas del Ca II abajo para la componente primaria en la
campana de McDonald 98.
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Figura 4.67: Como la Figura anterior para la componente secundaria.
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Figura 4.68: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase, de la linea Ho arriba,

y valores de las lineas infrarrojas del Ca II abajo para la componente primaria en la
campana de FOCES02.

n
2 T T T T T T T T T
&
n
at
. . . . . . . . .
0 0.1 0.2 0.3 0.4 05 06 0.7 0.8 0.9
T T T T T T T T T
O canswson
O cansseom
al O canssszo
ol
-]
E| o
L
° 0
v o 86
wl
o
. . . . . . . . .
0 0.1 02 03 04 05 08 0.7 08 09

Fase

Figura 4.69: Como la Figura anterior para la componente secundaria.
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Figura 4.70: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase, de las lineas de Balmer
(H), Hy, HB y Ha) para la componente primaria en la campana de FOCES02.
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Figura 4.71: Como la Figura anterior para la componente secundaria.

Tabla 4.30: EW de los diferentes Indicadores de Actividad Cromosférica de 2REJ
11014223

EW(A) en el espectro Subsdtraido

o* © Call Call IRT

K H He HS Hy HA Ha 28498 8542 28662
(1) o0.12 - - - - - - 0.29/0.30  0.30/0.20  0.22/0.21  0.26/0.26
(1) o7 - - - - - - 0.22/0.41  0.23/0.33  0.41/0.52  0.37/0.40
(1) 0.46 - - - - - - 0.29/0.42 3/0.49 0.90! 0.54!
(1)  o.11 - - - - - - 0.29/0.28 - - -
(1) 0.76 - - - - - - 0.26/0.34  0.13/0.39  0.33/0.29
(1)  0.42 - - - - - - 0.31/0.32  0.21/0.25  0.29/0.25  0.27/0.34
(1)  0.08 - - - - - - 0.34/0.40  0.14/0.18  0.35/0.30 3/8
(1) 0.73 - - - - - - 0.33/0.47  0.13/0.28  0.32/0.37  0.24/0.23
(1) 0.39 - - - - - - 0.44/0.38  0.23/0.20  0.37/0.38  0.16/0.24
(1) o0.04 - - - - - - 0.41/0.28  0.18/0.32  0.27/0.38  0.22/0.41
(9) 0.68 1.06/1.02  0.85/0.92° 4/0.50 0.09/0.132 3/0.082 0.12/0.082  0.54/0.48  0.33/0.35  0.33/0.30  0.37/0.35
(9) 0.36 0.77/0.84  0.80°/0.68 0.17/4 0.05/0.092  0.08/0.102  0.09/0.15>  0.32/0.52  0.39/0.40  0.33/0.37  0.34/0.42
(9)  0.02 1.52% 1.27% 0.681 0.10%>2 0.10%>2 0.211>2 0.741 0.601 0.501 0.781
(9) 0.70 0.92/0.87  0.92/0.59  0.20/0.35  0.07/0.08%  0.12/0.092  0.18/0.16>  0.49/0.43  0.36/0.37  0.33/0.32  0.41/0.38
(9) 071 0.76/0.63  0.70/0.68  0.40/0.44  0.08/0.082  0.08/0.09>  0.13/0.13%  0.50/0.46  0.36/0.37  0.35/0.32  0.40/0.37

O* Identificador de campaifia de observaci6on.

1 Valor de las estrellas primaria y secundaria juntas.

2 Valor medio medido (de dos aperturas en el espectro) o valor de la apertura en mejores condiciones.
3 Valor no medido debido a la muy baja S/N.

4 Valor no medido debido a mezcla con otras lineas.

5 Linea H de Ca II de una componente mezclada con la Linea He de la otra componente.
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Tabla 4.31: Flujo Absoluto Superficial para los diferentes Indicadores de Actividad
Cromosférica de 2RE 11014223

logFg

o © Call Call IRT

K H He H Hy HA Ho 28498 A8542 28662
(1)  0.12 - - - - - - 6.52/6.54  6.37/6.19  6.23/6.21  6.31/6.31
(1) o7 - - - - - - 6.40/6.67  6.25/6.41  6.50/6.61  6.46/6.49
(1) 0.46 - - - - - - 6.52/6.68 3/6.58 6.841 /3 6.621 /3
(1) o.11 - - - - - - 6.52/6.51 - - -
(1) o7 - - - - - - 6.48/6.59  6.00/6.27  6.41/6.48  6.34/6.35
(1) 0.42 - - - - - - 6.55/6.57  6.21/6.29  6.35/6.29  6.32/6.42
(1) 0.08 - - - - - - 6.59/6.66  6.04/6.15  6.43/6.37 38
(1) 0.73 - - - - - - 6.58/6.73  6.00/6.34  6.40/6.46  6.27/6.25
(1)  0.39 - - - - - - 6.70/6.64  6.25/6.19  6.46/6.47  6.09/6.27
(1)  0.04 - - - - - - 6.67/6.51  6.15/6.40  6.32/6.47  6.23/6.50
(9) 0.68 7.11/7.09  7.01/7.05° 4/6.78 6.04/6.20> 3 /5.982 6.15/5.98%2  6.79/6.74  6.41/6.43  6.41/6.37  6.46/6.43
(9) 0.36 6.97/7.01  6.99°/6.92 6.32/4 5.78/6.04>  5.98/6.08%2  6.03/6.252  6.57/6.78  6.48/6.49  6.41/6.45  6.42/6.51
(9) 0.02 7.27% 7.191 6.921 6.081:2 6.081:2 6.401>2 6.931 6.67% 6.591 6.781
(9) 0.70 7.05/7.02 7.05/6.86  6.39/6.63 5.93/5.98%  6.16/6.03>  6.33/6.282  6.75/6.69  6.45/6.46  6.41/6.40  6.50/6.47
(9) 0.71 6.97/6.88  6.93/6.92  6.69/6.73  5.98/5.98 5.98/6.03 6.19/6.19  6.76/6.72  6.45/6.46  6.43/6.40  6.49/6.46

Igual que en la Tabla anterior.

4.5.4. Resumen

Con los quince espectros de alta resoluciéon obtenidos en este trabajo y otros veinte
de la literatura se ha podido determinar una soluciéon orbital del sistema SB2, re-
sultando una o6rbita casi circular, con los periodos orbital y fotométrico casi iguales,
concluyendose que el sistema esté sincronizado.

La clasificacién espectral encontrada mediante la substraccién espectral y con los
parametros fisicos tales como Rsen i, resulta una primaria y una secundaria practi-
camente iguales y de tipo KOV. Al ser ambas estrellas pertenecientes a la secuencia
principal, el sistema se puede clasificar como un sistema binario cromosféricamente
activo del tipo BY Dra (Fekel et al. 1986).

Con la informacion obtenida por la correlacién cruzada se ha medido la velocidad de
rotacion proyectada encontrandose un valor de vseni = 26.23 km s~! para la primaria
y vseni — 26.98 km s~ ! para la secundaria.

El anélisis cinemético y la presencia de la linea de Li I ~20m A, indican que este
sistema pertenece al supercimulo de la Hyades, (ver Capitulo 3).

Finalmemte, en el estudio de los indicadores de actividad, se ha detectado un alto
nivel de actividad, encontrandose excesos de emision en todos los indicadores de ambas
componentes.

La magnitud de la emision varia de una época a otra, por ejemplo, se ve que la
EW de Ha y Ca II IRT muestra un incremento del 35 % para Ha y del 30 % para Ca
IT IRT de la campaiia de FOCES02 respecto a la de McDonald 98.

Las variaciones de Ha y Ca II IRT con la fase muestran una anti-correlacién, lo que
esta de acuerdo con los resultados de las razones g—‘;g y % que indican que las lineas
de Balmer provienen de protuberancias mientras que las lineas infrarrojas provienen
de playas.



4.6 Otros Sistemas Binarios 155

v1i149 0Or1 Hax

Observado + Sintetico T Subtrai1do

[ NoT =oo0

Normalized Flux
T
|
T

1 1 1 1 1 1 1 1
8555 8560 6565 8570 8555 6580 8585 8570

Wavelength (A) Wavelength (A)
V1149 Ori Call IRT
T T T T T T
Observado + Sintetico T Substraido
| NoT =zooo0 T T
ERS 4
- - — —
. , . NPT
s L J 4
! L L L L ! L L L L
8480 8500 8520 8540 8560 8480 8500 8520 8540 8560
Wavelength (&) Wavelength (&)

Figura 4.72: Espectros representativos en Ha y Ca II IRT para V1149 Ori. Espectros
observado y sintético en panel izquierdo y espectro substraido en el panel derecho.

4.6. Otros Sistemas Binarios

Se describen a continuacién otros sistemas estudiados en este trabajo pero que
al tener un nimero menor de observaciones, no ha sido posible analizarlos con tanto
detalle como los anteriores.

4.6.1. V1149 Ori (HD 378324)

Binaria espectroscopica SB1 no eclipsante, clasificada como K1III4+F por Bidelman
y MacConnell (1973), aunque Fekel et al. (1986) no encontraron evidencias en el UV de
la presencia de una componente de tipo F. Hirshfeld y Sinnott (1982) asignan un tipo
espectral G5IV. Fekel et al. (2005) la clasificaron como KOIII y obtienen un periodo
orbital de 53.57467 dias. Este sistema presenta una intensa emisiéon en H y K de Ca 11
(Montes et al. 1995) y la linea Ha en absorcion (Bopp 1984; Fekel et al. 1986; Montes
et al. 1995, 1997, 2000). La presencia de manchas en esta estrella ha sido ampliamente
estudiada a partir de su variabilidad fotométrica (Hall et al. 1983, 1991; Strassmeier
et al. 1989; Cutispoto 1992).

En este trabajo, se han obtenido tres espectros de esta estrella en dos campanas de
observacion, de los cuales se han obtenido los excesos de emision cromosférica mediante
la técnica de substraccion espectral usando como referencia la estrella HD 95345 (K11I1I)
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en la campana de MUSICOS00 y la estrella HD 48432 (KOIII) en la campafa de
NOTO00. Con estos ajustes se obtuvo una velocidad de rotacion del orden de 11 km s71,
de acuerdo con los valores de la bibliografia.

Las medidas de las EW se realizaron con ajustes Gaussianos en todas las lineas
en el espectro substraido. El perfil de la linea Ha presenta una absorcion en el lado
azul (ver Figura 4.72) en la primera noche de la campana de NOT00, y una emision
en el mismo lado en la tercera noche. Este efecto, ya encontrado antes (Montes et al.
2000), confirma la gran variabilidad del perfil de esta linea y puede ser indicativo de
movimientos de masa.

Los valores obtenidos para las relaciones de Balmer y de la lineas del triplete infrar-
rojo del calcio indican que las primeras provienen de estructuras tipo protuberancias
y las segundas de estructuras tipo playas.

La linea de Li I 6797.8 se observa claramente en todos los espectros. El valor medio
de su EW es de 67 mA, medido en el espectro observado. Restando la EW (Fe I) para
este tipo espectral se obtiene una EW (Li I) ~ 48 mA.

4.6.2. DM UMa

El sistema DM UMa es uno de los RS CVn maés activos, y ha sido objeto de multiples
estudios en todo el rango espectroscopico. Es un sistema SB1 de periodo orbital de 7.49
dias y su estrella primaria se ha clasificado como K0-K1 III-IV y muestra una gran
emision en H y K de Ca II.

En este trabajo se han obtenido 18 espectros de esta estrella en tres campanas de
observacion. En las substracciones espectrales para obtener los excesos de emision de
las lineas cromosféricas se han utilizado como estrellas de referencia la HD 75935 (G8V)
en la campana de HETO01, la HD 97004 (K0V) en la campana de FOCES02 y la HD
26965 (K1V) en la campana de MCD98.

Con estos ajustes se obtuvo una velocidad de rotaciéon de 25 km s™! para la com-
ponente primaria. Usando la técnica de correlacion cruzada se obtiene un valor de 33
km s™!, de acuerdo con medidas de otros autores (O’Neal et al. 1998).

En los espectros se aprecia emision sélo para la componente primaria (ver Figura
4.73). La emision de la linea Ha se puede ver siempre por encima del continuo. Su perfil
esta compuesto por una componente estrecha central y otra ancha que se desplaza al
azul y al rojo (evolucién de microfulguraciones), y se ajusté con dos Gaussianas. La
EW que se da en la Tabla 4.32 es la suma de las dos componentes. Como se puede
ver en los 11 espectros tomados en 1998, s6lo se observan pequenas variaciones de la
EW (Ha), pero los valores de EW de Ha en la fase 0.63 en la campana de HETO00 y
en las fases 0.92 y 0.05 de la campana de FOCES02, son mayores que en las restantes,
ademas, como se puede ver en la Figura 4.74, se produce un ensanchamiento de la
linea Ha el dia 19 de enero (fase 0.63 de HET00) que luego no se observa en las noches
siguientes (del espectro de esta noche al espectro siguiente pasan 4 dias). Por otro lado,
el la regiéon de la lineas del doblete de sodio, se puede ver una pequena emisiéon de la
lineas de He I D3 (A\5873), que parece mantenerse en los restantes espectros. Esto indica
que el espectro del dia 29 de enero se tom6 en el momento de una intensa fulguracion
(la EW cambia en un factor 2) y durante el resto de las noches se observa un descenso
gradual y por tanto se trata de una fulguraciéon de larga duraciéon. En la campana de
FOCES02 también se observa el ensanchamiento de la linea de Ha, como sélo hay dos
espectros podemos suponer que se tomaron en la subida de otra fulguracion.
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Figura 4.73: Espectros representativos en Ha y Ca II IRT para DM UMa. Igual que la
Figura anterior.

Los valores obtenidos para las relaciones de Balmer y de la lineas del triplete in-
frarrojo del calcio II indican que las lineas de Balmer provienen de estructuras tipo
protuberancias y las lineas del triplete infrarrojo del Ca II provienen de estructuras
tipo playas.

La linea de Li I 6797.8 se puede ver claramente en todos los espectros, teniendo un
valor medio medido de 60 mA, en el espectro observado. Restando la EW (Fe I) para
este tipo espectral se obtiene una EW (Li I) ~ 41 mA.

4.6.3. HU Vir (HD 106225)

HU Vir, es un sistema clasificado como KOIII-IV, que muestra una gran emision
en todos los indicadores de actividad cromosférica. Bidelman (1981) fué el primero
que detect6 sus emisiones en H y K del Ca II y desde entonces ha sido un sistema
ampliamente estudiado, descubriendose que en realidad es un sistema triple con un
periodo de unos 6.3 afios (Fekel et al. 1999).

En este trabajo, se han obtenido 10 espectros de esta estrella en dos campanas de
observacion (HET00 y FOCES02), de los cuales se han obtenido los excesos de emision
cromosférica mediante la técnica de substraccién espectral usando como referencia la
estrella HD 92588 (KO0IV), que es la que suministra el mejor resultado para ambas
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Figura 4.74: Fulguracion en DM UMa. Espectros de DM UMa en la campana del
HETO0 en la region de Ha, arriba, y del He I D3 (A5873), abajo. Se observa en el dia
19 de enero como el perfil de Ha esta méas ensanchado posee una emisién mayor y hay
una pequena emision del He I.
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Figura 4.75: Espectros representativos en Ha y Ca II IRT para HU Vir. Igual que la
Figura 4.72.

campanas, con este ajuste se obtuvo una velocidad de rotaciéon de ~ 28 km s7!, de
acuerdo con los valores de la bibliografia.

Las mediciones de la EW se realizaron con ajustes Gaussianos en todas las lineas.
El el caso de Ha, la estructura de esta linea implica la presencia de una componente
estrecha central y una componente ancha desplazada hacia el azul o hacia el rojo (evolu-
cion de microfulguraciones) y por tanto no se puede ajustar con una sola Gaussiana
(Montes et al. 2000), ver Figura 4.75. Los valores que se dan en la Tabla 4.32 'y 4.33
son de la suma de la componente ancha y estrecha. Como se puede ver en esta tabla,
las EW de la linea de Ha se mantiene en valores superiores (EW (H ) aumenta en un
factor de = 0.25) al resto durante tres noches (fases 0.70, 0.08 y 0.18), en las cuales el
perfil de Ha muestra un ensanchamiento y una emisiéon més intensa que en el resto,
ver Figura 4.76, y presenta una pequenia emision de la linea de He I D3 (A5873). Es
conocido que HU Vir presenta una longitud activa, en la cual aumentan sus emisiones,
pero en este caso se ha comprobado que nuestras observaciones no se correspondian con
dicha longitud activa, lo que indica que efectivamente se ha detectado una fulguracion.

Los valores obtenidos para las relaciones de Balmer y de la lineas del triplete infrar-
rojo del calcio II indican que las primeras provienen de estructuras tipo protuberancias
y las segundas de estructuras tipo playas.

La linea de Li I 6797.8 se observa claramente en todos los espectros. El valor medio



160 Sistemas Binarios Cromosféricamente Activos

de EW (Lil + FeI) es de 50 mA. Restando la EW (Fe I) para este tipo espectral se
obtiene una EW (LiI) ~ 31 mA.

4.6.4. RS CVn (HD 114519)

Este sistema, prototipo de la clase de objetos a la que da nombre, se trata de un
sistema binario SB2 clasificado como F4IV/GIIV con emisiones moderadas en H y K
del Ca II de la componente fria. Naftilan y Drake (1980) y Frasca y Catalano (1994),
observaron una emision variable en Ha de la componente fria. La curva de luz presenta
una onda fuera de eclipse (Catalano y Rodon6 1967) que indica la presencia de manchas
oscuras en su superficie. Montes et al. (1995), realizé un estudio de las lineas H y K
del Ca II y observé variaciones de la emisiéon con la fase.

En este trabajo se han obtenido tres espectros de esta estrella en una campana de
observacion (MUSICOS00), donde s6lo se han incluido las lineas de HB, Ha y Ca II
IRT. En las substracciones espectrales para obtener los excesos de emision de las lineas
cromosféricas se utilizaron las estrellas de referencia HD 100563 (F5V) para la primaria
y la estrella HD 76291 (K1IV) para la secundaria con una contribucién de 0.60/0.40 al
continuo. Con estos ajustes se obtuvo una velocidad de rotacion de ~ 18 km s~ y 40
km s ! para la primaria y la secundaria respectivamente, de acuerdo con los valores de
la bibliografia para la secundaria aunque algo mayores para la primaria.

RS CVn presenta un llenado de emisién de las lineas en estudio provenientes de la
estrella fria. Aparece en los espectros lo que parece una pequena contribucion de la
componente caliente (ver Figura 4.77), pero el hecho de que nadie la haya observado
antes, que sea muy caliente (F4) y de que en las substraciones se utilizo una estrella
de referencia de la secuencia principal (F5V) en vez de una subgigante (F4IV), hace
pensar que en realidad la emisién observada no es real y proviene de las substraciones.

Los valores obtenidos para las relaciones de Balmer y de la lineas del triplete infrar-
rojo del calcio IT indican que las primeras provienen de estructuras tipo protuberancias
y las segundas de estructuras tipo playas.

En el Capitulo 3 se dan las medidas del litio EW (li I)=19 mA.

4.6.5. IN Vir (HD 116544)

IN Vir fué identificada como fuente de rayos X por EXOSAT, (Giommi et al. 1991),
y clasificada como una estrella aislada poco masiva de la secuencia principal de tipo
K (Cutispoto et al. 1992). Mas tarde, Tagliafferri et al (1994), encontr6 que el perfil
ajustaba mejor a la combinacién de una subgigante K4 y una enana GS8.

Actualmente se considera que es un sistema binario SB1 clasificado como K5V+KV,
de 8.2 dias de periodo de rotacién y con una intensa emision en H y K del Ca Il y un
perfil P-Gygni inverso en la linea de He, Strassmeier (1997).

En este trabajo se han obtenido sélo dos espectros de esta estrella en una campana
de observacion. En las substracciones espectrales para obtener los excesos de emision
de las lineas cromosféricas se realizaron pruebas con estrellas de referencia de tipos
KOV y K5V, obteniendose el mejor ajuste con una estrella KOV, en concreto, se utiliz6
la estrella de referencia HD 136442 (KOV).

Con el ajuste se obtuvo una velocidad de rotacion de 24 km s™*, y la media de los
valores obtenidos para la correlaciéon cruzada con 8 estrellas de referencia es de 25 km
s~1. Estos valores estan de acuerdo con los de la literatura.

1
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Figura 4.76: Fulguracién en HU Vir. Espectros de HU Vir en la campana del HET00
en la region de Ha, arriba, y del He T D3 (A5873), abajo. Se observa en los dias 23, 24
y 25 de enero como el perfil de Ha esta méas ensanchado y posee una emision mayor y
hay una pequena emisién del He 1.
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Figura 4.77: Espectros representativos en Ha y Ca II IRT para RS CVn. Igual que la
Figura 4.72. La emisién que parece provenir de la componente secundaria es efecto de
la subtraccion espectral.

IN Vir presenta considerables emisiones en H y K del Call, Ha y Ca II IRT, sin
embargo ni siquiera se observan llenados de las lineas Hd y Hy y la linea Hf, muestra
llenado de emision s6lo en un espectro. La medida de las EW se realizé con un ajuste
Gaussiano para todas las lineas.

Los valores obtenidos para las relaciones de Balmer y de la lineas del triplete infrar-
rojo del calcio II indican que las primeras provienen de estructuras tipo protuberancias
y las segundas de estructuras tipo playas.

La linea de Li I 6797.8 A no se detecta en este sistema.

4.6.6. MS Ser (HD 143313)

MS Ser es un sistema binario SB2. Griffin (1978) calcul6 su soluciéon orbital, en-
contrando un periodo de 9.01 dias y propuso una clasificacion espectral de K2V /K6V
basandose en propiedades fotométricas. Osten y Saar (1998) revisaron sus parametros
estelares y la reclasificaron como K2IV/G8V.

Boop et al. (1981) observé un llenado de emision variable de la linea Ha y calculd
un periodo fotométrico de 9.60 dias, algo diferente a su periodo de rotacién. Miller y
Osborn (1993) confirmaron este periodo fotométrico y observaron una intensa emision
en las lineas H y K de Ca II y llenado de emisiéon de las del Ca II IRT. Montes et al.
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Figura 4.78: Espectros representativos en Ha y Ca II IRT para IN Vir. Igual que la
Figura 4.72.

(2000) observa Ha y Hf con un llenado de emision hasta el continuo, donde la EW de
Ha es muy variable de una época a otra, y también observa intensas emisiones en las
linea H y K del Ca II, He y Ca II IRT. También se observa una pequena emisién de la
secundaria.

En este trabajo se han obtenido catorce espectros de esta estrella en cuatro cam-
panas de observacion. En las substracciones espectrales para obtener los excesos de
emision de las lineas cromosféricas se utilizaron como estrellas de referencia la HD
201196 (K2IV) como primaria y la HD 182488 (G8V) como secundaria para la cam-
pana de FOCES99, la estrella HD 92588 (K1IV) como primaria y la HD 75935 (G8V)
como secundaria para la campana de HETO01, la estrella HD 92588 (K1IV) como pri-
maria y la HD 71148 (G5V) como secundaria para la campana de FOCES02, y la
estrella HD 166620 (K2V) como primaria y la HD 182488 (G8V) como secundaria para
la campana de FOCES02b. En todos los casos la contribucién al continuo del espectro
de las componentes es de 0.85/0.15 para primaria y secundaria.

Mediante la correlacién cruzada se obtuvo una velocidad de rotacién de 10.3340.08
km s~! para la primaria y de 5.0140.42 km s~! para la secundaria, valores algo distintos
de los de la literatura (15 y 7 km s™1).

La medida de las EW se realiz6 con un ajuste Gaussiano para todas las lineas,
donde se aprecia una emision en todos ellas para ambas componentes. La emisiéon de la
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Figura 4.79: Espectros representativos en Ha y Ca II IRT para MS Ser. Igual que la
Figura anterior. Observese la emisién de ambas componentes.

linea Ha se puede ver en la mayoria de las ocasiones con un llenado hasta el continuo
que hace desaparecer la absorcion, similar al encontrado por Montes et al. (2000), pero
a veces la emision se puede ver por encima del continuo para ambas componentes,
aunque las emisiones de la secundaria son muy pequenas (ver Figura 4.79).

Los valores obtenidos para las relaciones de Balmer y de la lineas del triplete in-
frarrojo del calcio II indican que para la estrella primaria ambas provienen de estruc-
turas tipo playas pero para la estrella secundaria los valores obtenidos indican que las
primeras provienen de estructuras tipo protuberancias y las segundas de estructuras
tipo playas.

La linea de Li I 6797.8 A no se detecta en este sistema.

4.6.7. BY Dra (HD 234677)

BY Draconis es un sistema multiple que contiene tres objetos. Las componentes A
y B forman un sistema binario de corto periodo (6 dias) y de tipo espectral (K4V-K7V)
cuya solucion orbital es ampliamente conocida. BY Dra es el prototipo de una clase de
estrellas activas caracterizadas por rapida rotacion y emisiones en H y K del Ca II (ver
Capitulo 2).

En este trabajo se han obtenido ocho espectros de este sistema en una sola campana
de observacion (FOCES99). En las substracciones espectrales para obtener los excesos
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Figura 4.80: Espectros representativos en Ha y Ca IT IRT para BY Dra. Igual que la
Figura anterior.

de emision de las lineas cromosféricas se han utilizado como estrellas de referencia HD
154363 (K5V) como estrella primaria y HD 151877 (K7V) como estrella secundaria con
una contribucién al continuo de 0.70/0.30 respectivamente.

En estos ajustes se obtuvo una velocidad de rotaciéon de 5 km s ! para ambas
componentes. Usando la técnica de correlaciéon cruzada se obtiene un valor de 12 km
s,

La medida de las EW se realiz6 con un ajuste Gaussiano para todas las lineas,
donde se aprecia emisién para ambas componentes. La emision de la linea Ha se puede
ver siempre por encima del continuo para las dos componentes ver Figura 4.80. Se
obtiene siempre mayor emisiéon de la componente caliente.

Los valores obtenidos para las relaciones de Balmer y de la lineas del triplete infrar-
rojo del calcio II indican que tanto para la estrella primaria como para la secundaria,
las lineas provienen de estructuras tipo playas.

La linea de Li I 6797.8 A no se detecta en los espectros de este sistema.

4.6.8. V775 Her (HD 175742)

V775 Her es un sistema binario SB1 clasificado como K0V /[K5-M2V] con una in-
tensa emision en H y K del Ca IT de la componente primaria y cuya emisiéon en Ho
es muy variable, pasando de un pequeno llenado a emisién por encima del continuo
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Figura 4.81: Espectro representativo en Ha y Ca II IRT para V775 Her. Igual que la
Figura anterior. Notese la pequena emisién proveniente de la componente secundaria.

en unas horas (Xuefu y Huisong 1984). Montes et al. (1997) encuentran una intensa
emisiéon en Ha para la primaria y detecta una pequena emisiéon de la secundaria.

En este trabajo se han obtenido 5 espectros de este sistema binario en una sola
campana de observacion (FOCES99). En las substracciones espectrales para obtener
los excesos de emision de las lineas cromosféricas se ha utilizado como estrella de
referencia HD 3651 (KOV), aunque tipos espectrales algo mas tardios también podrian
ser validos.

Usando la técnica de correlaciéon cruzada se obtiene un valor de la velocidad de
rotacién de 15 km s~!, de acuerdo con lo obtenido por otros autores y con el espectro
poco ensanchado que se observa.

Se aprecia en los espectros una emisiéon en todas las lineas para la componente
primaria y s6lo una pequena emisiéon en las lineas H y K del Ca II, He y Ha para la
componente secundaria (ver Fig. 4.81).

Los valores obtenidos para las relaciones de Balmer y de la lineas del triplete in-
frarrojo del calcio II indican que provienen de estructuras tipo playas.

La linea de Li I 6797.8 A no se detecta en los espectros de este sistema.
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Figura 4.82: Espectro representativo en Ha y Ca IT IRT para V2075 Cyg. Igual que la
Figura anterior.

4.6.9. V2075 Cyg (HD 208472)

Este sistema binario SB1 ha sido relativamente poco estudiado hasta que Fekel et
al. (1999) midi6 valores de la velocidad radial y obtuvo los pardmetros orbitales del
sistema. Esta clasificada como una KO de clase de luminosidad III o IV.

En este trabajo se ha obtenido tan sb6lo un espectro de esta estrella. En las sub-
stracciones espectrales para obtener los excesos de emision de las lineas cromosféricas
se ha utilizado como estrella de referencia la HD 2477 (KOIII), después de comprobar
que ajustes con estrellas de tipo KOV no eran adecuados.

Usando la técnica de correlacién cruzada se obtiene un valor de 17 km s~! para la
velocidad de rotacion.

La medida de las EW se realiz6 con un ajuste Gaussiano para las lineas Ho, H3, H
y K del Ca Il y Ca II IRT, donde se aprecia una emisién para la componente primaria.
La emision en Hy y Hy es muy pequena y la senal-ruido baja, por lo que no se ha
podido obtener un valor de EW para estas lineas.

Debido a la falta de informacion fotométrica, el paso de EW a flujos se ha realizado
con el indice de color B-V correspondiente a un tipo espectral KOIII, e igualmente para
la relacion de Balmer % oteniendose un valor de 8.96, lo que indica que las lienas de
Balmer provienen de estructuras tipo protuberancias. De la razén entre las lineas de
Ca IT IRT se deduce que estas tltimas provienen de estructuras tipo playas.
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Tabla 4.32: EW de los diferentes Indicadores de Actividad Cromosférica
EW(A) en el espectro substraido
Obs. © Call Call IRT
Idt.8 K H He HS Hey HB Ha 28498 A8542 8662
V1149 Ori
@ 0.14 - - - - - 0.10 0.64 0.60 0.99 0.75
(6) 0.51 1.57 0.45 - - - 0.05 0.39 0.41 0.53 -
(6) 0.55 1.16 0.77 - - - 0.06 0.47 0.45 0.58 -
DM UMa
) 0.43 . . . . . - 3.40 0.72 0.79 0.71
(1) 0.57 - - - - - - 3.00 0.58 0.69 0.72
(1) 0.70 - - - - - - 3.00 0.55 0.75 0.76
(1) 0.84 - - - - - - 2.83 - - -
1) 0.97 - - - - - - 2.99 0.65 0.72 0.61
(1) 0.98 - - - - - - 2.50 0.57 0.72 0.62
1) 0.10 - - - - - - 2.72 0.58 0.66 0.64
(1) 0.24 - - - - - - 2.75 0.63 0.89 0.56
1) 0.37 - - - - - - 2.87 0.59 0.73 0.65
1) 0.50 - - - - - - 2.69 0.63 0.67 0.54
1) 0.63 - - - - - - 3.14 0.63 0.76 0.60
(7) 0.75 - - - - - 0.78 6.38 - 0.71 0.73
(7 0.28 - - - - - 0.69 4.62 - 0.86 0.77
(7 0.42 - - - - - 0.96 4.05 - 0.72 0.71
(7 0.54 - - - - - 0.82 3.48 - 0.75 0.59
(7) 0.70 - - - - - 0.85 3.16 - 0.71 0.63
(9) 0.92 2.26 1.83 4 0.30 0.31 0.67 5.24 0.87 1.06 0.99
(9) 0.05 3.24 0.97 0.37 0.55 0.35 1.00 6.10 1.00 1.66 0.92
HU Vir
™ 0.65 - - - - - 0.58 2.34 - 0.89 0.92
(7) 0.60 - - - - - 0.76 2.48 - 0.96 0.84
Q) 0.70 - - - - - 0.52 2.75 - 0.93 0.75
(7 0.08 - - - - 0.83 3.00 - 1.12 1.03
(7 0.18 - - - - - 0.82 2.73 - 1.14 0.97
(7 0.28 - - - - - 0.56 2.29 - 1.15 0.89
(7) 0.37 - - - - - 0.81 2.41 - 0.99 0.89
(9) 0.07 1.75 1.18 4 4 0.22 0.58 2.14 0.75 0.95 0.81
(9) 0.17 1.88 1.55 0.192 4 4 0.39 2.10 0.71 0.76 0.79
(9) 0.26 1.81 1.36 4 4 4 0.072 1.47 0.63 0.71 0.73
RS CVn
@ 0.55 - - - - B 0.13 0.72 0.50 0.58 0.68
(4) 0.97 - - - - - 0.57 1.62 0.98 1.19 1.01
(4) 0.37 - - - - - 0.12 0.88 0.48 0.71 0.61
IN Vir
©) 0.16 2.91 2.23 0.28 0 0 0.11 0.63 0.70 0.89 0.71
(9) 0.29 2.13 1.65 4 0 0 0 0.47 0.70 0.89 0.74
MS Ser
2) 0.75 2.12/% 1.39/0.15 0.36/% 0.16/% 0.19/0.36 0.34 0.96/0.17 0.67/ 0.85/0.05  0.68/0.09
(2) 0.97 1.60% 1.121 0.38! 0.15! 0.19! 0.40 ! 1.421 o0.72} 0.89! 0.76!
(2) 0.19  2.62/0.33  1.22/0.35% 0.356 /4 0.20/4 0.31/4 0.48/4 1.33/4 0.70/0.05  0.82/0.05  0.75/0.09
7 0.01 - - - - - 0.421 1.27! - 0.811 0.661
(7 0.12 - - - - - 0.41! 1.00" - 0.78! 0.64!
) 0.23 - - - - - 0.491 1.36! - 0.721 0.661
(7 0.34 - - - - - 0.68! 1.73/0.22 - 0.823 0.723
(9) 0.04! 1.37! 0.99! 0.251 0.13! 0.11! 0.341 0.911 0.49' 0.651 0.551
(9) 0.15%  2.01/0.14  0.21/0.20° 0.206 /4 4 0.183% 0.50% 1.06/4 0.68% 0.79% 0.778
(10) 0.78  2.52/0.20 1.46/0.14 0.34/% 0.263 0.128 0.428 1.13% 0.55/0.03  0.68/0.03  0.59/0.44
(10) 0.89  1.82/0.12  1.15/0.036 0.26/% 0.153 0.183 0.34/0.10 1.19 0.52/0.22  0.68/0.12  0.58/0.08
(10) 0.01 3.251 0.741 0.40" 0.181 0.18! 0.38! 1.42! 0.721 0.861 0.72!
(10) 0.12  2.37/0.31  1.55/0.596 0.596 /4 0.20/% 0.15/0.04 0.41% 1.16/0.06  0.60/0.05  0.76/0.12  0.62/0.07
(10) 0.22  2.69/0.27 1.43/0.37° 0.376 /% 4 0.15/ 0.38/0.05  1.04/0.39  0.54/0.06  0.74/0.13  0.60/0.07
BY Dra
@) 066  157/1.16  0.07/0.66 _ 0.12/0.20  0.35/0.21 _ 0.22/0.33 _ 0.25/0.32 _ 1.27/0.22 _ 0.34/0.18  0.39/0.24 _ 0.35/0.20
(2) 0.83  1.44/1.06  1.09/0.68  0.25/0.35 0.45 0.38 0.60 1.34 0.31/0.13  0.33/0.16  0.26/0.13
(2) 0.84  1.44/0.80  0.49/0.39 0.33 0.49 0.31 0.62 1.36 0.32/0.14  0.34/0.16  0.29/0.13
(2) 0.01 3.18 2.17 0.55 0.44 0.37 0.52 1.34 0.48 0.57 0.45
(2) 0.16  1.11/0.67  1.21/0.65  0.38/0.25  0.32/0.16  0.16/0.20  0.40/0.16 1.39 0.35/0.14  0.40/0.22  0.35/0.16
(2) 0.32  246/1.23  1.11/0.68  0.37/0.22  0.22/0.22  0.11/0.17  0.31/0.29  0.72/0.40  0.29/0.13  0.34/0.18  0.31/0.13
(2) 0.34  3.20/1.87  1.60/0.93  0.51/0.32  0.35/0.21  0.18/0.17  0.33/0.18  0.95/0.40  0.33/0.15  0.36/0.18  0.31/0.13
(2) 0.35  2.66/1.62  1.47/0.92  0.42/0.30  0.33/0.20  0.26/0.25  0.44/0.17 1.36 0.35/0.15  0.41/0.21  0.32/0.16
V775 Her
@) 076  0.65/0.08  0.54/0.09 0.29 0.15 0.17 0.27 0.76/0.11 0.44 0.62 0.50
(2) 0.10  1.41/0.06 0.80 0.292 0.14 0.16 0.21 0.89/0.15 0.42 0.58 0.50
(2) 0.46 0.27 0.79 0.31 0.12 4 0.24 0.87/0.22 0.45 0.59 0.49
(2) 0.15 1.52 0.93 0.282 0.16 0.21 0.30 0.92/0.14 0.45 0.53 0.53
(2) 0.49 2.11 0.95 0.32 0.16 0.27 0.35 1.11 0.48 0.58 0.47
V2075 Cyg
(6) 0.10 1.30 0.482 z K K 0.11 0.79 0.64 0.87 -

1

3

Valor de la primaria y la secundaria en conjuncién, 2 Valor medido con baja S/N.

Valor de la primaria y la secundaria juntas por no poder separarlas.

4 Valor no medido debido a la baja S/N.

5

6

7

Valor medio (de dos aperturas en cada espectro) o valor de la apertura de mayor S/N.

Componente H de una estrella mas He de la otra estrella sin separar.

Valor medido sobre el espectro observado.

Identificador de la campafias de observacion (ver Tabla 2.1).
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Tabla 4.33: Flujo Absoluto Superficial de los Indicadores de Actividad Cromosférica

logFg
Obs. Call Call IRT
1dt.8 K H He H§ Hy HB Ha 28498 28542 28662
V1149 Ori
@ - - - - - 5.01 6.08 6.13 6.35 6.23
(6) 6.06 5.51 - - - 4.71 5.86 5.97 6.08 -
(6) 5.93 5.75 - - - 4.79 5.94 6.01 6.12 -
DM UMa
@) - - - - - - 7.06 6.32 6.36 6.31
(1) - - - - - - 6.95 6.22 6.30 6.32
(1) - - - - - - 6.95 6.20 6.34 6.34
1) - - - - - - 6.93 - - -
(1) - - - - - - 6.95 6.27 6.32 6.25
1) - - - - - - 6.87 6.22 6.32 6.25
(1) - - - - - - 6.91 6.22 6.28 6.27
1) - - - - - - 6.91 6.26 6.41 6.21
(1) - - - - - - 6.93 6.23 6.32 6.27
(1) - - - - - - 6.90 6.26 6.29 6.19
1) - - - - - - 6.97 6.26 6.34 6.24
(7) - - - - - 6.24 7.28 - 6.31 6.32
(7) - - - - - 6.19 7.14 - 6.40 6.35
(7) - - - - - 6.39 7.08 - 6.32 6.31
(7) - - - - - 6.27 7.02 - 6.34 6.23
(7 - - - - - 6.28 6.97 - 6.31 6.26
(9) 6.64 6.55 4 5.78 5.81 6.18 7.19 6.40 6.49 6.46
(9) 6.80 6.27 5.85 6.04 5.86 6.36 7.26 6.46 6.68 6.43
HU Vir
(@) B B B B B 6.25 6.92 - 6.45 6.47
(7 - - - - - 6.36 6.95 - 6.40 6.43
(7 - - - - - 6.20 6.99 - 6.47 6.38
(7 - - - - - 6.40 7.03 - 6.55 6.52
(7 - - - - - 6.40 6.99 - 6.56 6.49
(7 - - - - - 6.23 6.91 - 6.56 6.45
(7 - - - - - 6.39 6.94 - 6.50 6.45
(9) 6.69 6.52 4 4 5.81 6.25 6.89 6.38 6.48 6.41
(9) 6.72 6.64 5.732 4 4 6.07 6.88 6.35 6.38 6.40
(9) 6.71 6.58 4 4 4 5.332 6.72 6.30 6.35 6.37
RS CVn
@ - - - - - 6.42 7.16 7.00 7.07 712
(4) - - - - - 7.07 7.51 7.29 7.38 7.31
(4) - - - - - 6.39 7.25 6.98 7.15 7.09
IN Vir
Q) 6.41 6.29 5.30 0 0 511 6.10 6.15 6.25 6.15
9) 6.27 6.16 4 0 0 0 5.98 6.15 6.25 6.17
MS Ser
(2) 7.49/% 7.31/5.44 6.72/% 6.38/% 6.48/5.86  6.76/5.87  7.33/5.73 7.09/% 7.19/5.21  7.09/5.46
(2) 7.371 7.221 6.75" 6.36" 6.48" 6.83! 7.501 7.121 7.211 7.141
(2) 7.59/5.78  7.25/5.80° 6.716 /4 6.48/% 6.69/4 6.91/4 7.47/% 7.11/5.21  7.18/5.21  7.14/5.46
) - - - - - 6.85" 7.45% - 7.7t 7.08!
(7) - - - - - 6.84% 7.341 - 7.15% 7.07%
) - - - - - 6.92! 7.481 - 7.121 7.08!
) - - - - - 7.06% 7.58/5.85 - 7.173 7.123
(9) 7.311 7.16! 6.57" 6.291 6.24! 6.76" 7.30! 6.951 7.07! 7.00!
(9) 7.47/5.41  6.49/5.56° 6.476 /4 4 6.453 6.93% 7.37/% 7.093 7.163 7.153
(10)  7.57/5.56  7.33/5.41 6.70/4 6.60° 6.28% 6.85° 7.403 7.00/4.99  7.09/4.99  7.03/6.15
(10)  7.43/5.34  7.23/4.87 6.58/% 6.36 6.45 6.76/5.60 7.42 6.98/5.85  7.09/5.58  7.03/5.41
(10) 7.68 7.04 6.77 6.44 6.45 6.81 7.50 7.12 7.20 7.12
(10)  7.54/5.76  7.36/6.04% 6.946 /4 6.48/% 6.37/4.90 6.84 7.41/5.28  7.04/5.20  7.14/5.58  7.05/5.35
(10)  7.60/5.70  7.32/6.83° 6.73% /4 4 6.37/4 6.81/5.05  7.36/6.09  6.99/5.29  7.13/5.62  7.04/5.35
BY Dra
@) 5.07/6.30 _ 5.77/6.05  4.86/5.53  5.37/5.52  5.22/5.76 _ 5.37/5.85  6.42/6.02  5.04/5.88  6.00/6.00 _ 5.95/5.92
(2) 5.04/6.26  5.82/6.07  5.18/5.78 5.333 5.303 5.603 6.283 5.90/5.74  5.93/5.83  5.83/5.74
(2) 5.94/6.14  5.47/5.82 5.17% 5.36% 5.218 5.613 6.29% 5.92/5.77  5.94/5.83  5.87/5.74
(2) 6.15! 5.08! 5.391 5.321 5.291 5.54% 6.28" 5.881 5.961 5.861
(2) 5.82/6.06  5.86/6.05  5.36/5.63  5.33/5.40  5.08/5.55  5.58/5.55 6.30° 5.95/5.77  6.01/5.97  5.95/5.82
(2)  6.17/6.32  5.82/6.07  5.35/5.58  5.17/5.54  4.92/5.48  5.47/5.81  6.17/6.28  5.87/5.74 5.94/5.88  5.90/5.74
(2)  6.28/6.50  5.98/6.20  5.49/5.74  5.37/5.52  5.13/5.48  5.50/5.60  6.29/6.28  5.93/5.80  5.97/5.88  5.90/5.74
(2)  6.20/6.44  5.95/6.20  5.40/5.71  5.35/5.50  5.29/5.64 _ 5.62/5.58 6.29% 5.95/5.80  6.02/5.95  5.29/5.83
V775 Her
@) 6.22/4.83  6.14/4.88 5.87 5.59 5.66 5.89 6.43/5.24 6.10 6.25 6.16
(2)  6.55/4.70 6.31 5.87 5.56 5.63 5.78 6.50/5.38 6.08 6.22 6.16
(2) 5.84 6.30 5.90 5.49 4 5.84 6.49/5.38 6.11 6.23 6.15
(2) 6.59 6.37 5.85 5.62 5.75 5.93 6.52/5.54 6.11 6.18 6.18
(2) 6.73 6.38 5.91 5.62 5.86 6.00 6.60/5.35 6.14 6.22 6.13
V2075 Cyg
(6) 6.57 6.14 E E B - 6.35 6.20 6.34 -

Notas: Como la Tabla anterior.
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Tabla 4.34: Valor medio de la Razén de los excesos de emisiéon en cada campainia de
observacion

Nombre Obs. EW(Ha)/EW(HBS) E(Ha)/E(HB) EW(8542)/EW(8498)
Idt.!
BK Psc (2) 2.30/2.06 3.21/2.87 1.34
BK Psc (4) 2.67/4.39 3.72/6.12 2.16
BK Psc (6) 2.47/0.27 3.45/0.38 1.46
BK Psc (8) 2.36/5.68 3.29/7.91 1.33
XX Tri (2 6.06 8.12 1.01
XX Tri (3) 6.32 8.35 1.04
XX Tri (4) 5.17 6.98 1.05
XX Tri (6) 4.66 6.53 1.02
V1149 Ori  (4) 6.40 9.60 1.65
V1149 Ori  (6) 7.81 11.72 1.30
V789 Mon (1) - - 1.48/1.03
FF UMa (1) - - 1.72/1.87
FF UMa (7 5.79/12.86 6.27/12.84 -
FF UMa (9) 5.45/6.00 5.89/6.66 0.70/0.67
FF UMa (12) 5.36/5.50 5.85/6.31 1.30/1.35
FF UMa (13) 4.02/6.00 5.81/6.50 -
DM UMa (1) - - 1.24
DM UMa (7 5.40 7.10 -
DM UMa (9) 6.95 9.13 1.43
REJ 1101 (1) - - 1.86/1.62
REJ 1101 (9) 3.44/3.40 3.61/4.14 0.91/0.87
HU Vir (7 3.72 4.25 -
HU Vir (9) 4.23 5.18 1.15
RS CVn (4) 6.43/- 4.49/- 1.32/0.85
IN Vir (9) 5.7 6.05 1.27
MS Ser (2 3.04/3.55 2.96/5.58 1.23/1.12
MS Ser (7 2.69 2.67 -
MS Ser (9) 2.39/2.68 2.37/4.20 1.24/1.24
MS Ser (10) 3.09/7.80 3.06/12.25 1.27/1.23
BY Dra (2) 2.86/1.66 4.29/3.98 1.11/1.30
V775 Her (2) 3.38 3.99 1.30
V2075 Cyg  (6) 7.18 8.96 1.36

! Identificador de la campafas de observacién (ver Tabla 2.1).



Capitulo 5

Nuevos Sistemas Binarios

Durante los tltimos anos, los estudios realizados tanto sobre espectros de estrellas
binarias conocidas como de estrellas aisladas, han permitido constatar que alguna de las
primeras clasificadas como SB1 son en realidad SB2, y que un nimero de las ultimas,
poseen cambios en su velocidad radial y por lo tanto no son estrellas aisladas.

De este conjunto de estrellas clasificadas como aisladas pero con variaciones de
velocidad radial y algunas estrellas postuladas como posibles binarias en la literatura,
se ha realizado un analisis espectroscopico para desvelar su naturaleza. En este estudio
se han incluido 4 candidatas a binarias cromosféricamente activas (C79, C62, C65 y
C66) tomadas del catalogo CABS de Strassmeier et al. (1993) y otras de estudios de
Strassmeier et al. (2000) y Wichmann et al. (2003), asi como algunas de las estrellas de
la exploracién espectroscopica de estrellas aisladas miembros de grupos de movimiento
jovenes de Lopez-Santiago (2005) que mostraban variaciones de la velocidad radial.

5.1. Muestra

Se ha seleccionado una muestra de 28 candidatas que se dan en la Tabla 5.1 donde
se incluye el nimero de observaciones de que se dispone para cada objeto (columna 5),
en la pentltima columna se senala si presenta actividad cromosférica débil (D), es decir,
s6lo emision en H y K del Ca II o0 moderada en algunos indicadores, si la actividad es
intensa (Si) y si no presenta evidencia de actividad en ninguno de los indicadores (No),
y en la ultima columna se seniala si presenta variaciones del valor de la velocidad radial
(Si) o si permanece constante (No).

Se han utilizado las observaciones de alta resoluciéon realizadas en este trabajo para
obtener velocidades radiales precisas que permitan discernir la naturaleza del objeto de
la muestra seleccionada: estrella aislada, binaria de largo periodo (mayor de 60 dias) o
binaria de corto periodo (menor de 60 dias). Se ha determinado este limite de 60 dias
teniendo en cuenta que en diez dias no se produjo una variacion superior a 3 km/s,
pero este calculo es aproximado.

Para todas las candidatas se han calculado las velocidades radiales en todos sus
espectros por el método de correlaciéon cruzada con tres estrellas estAndares de velocidad
radial, HD 92588, HD 132737 y HD 75935. En el caso de las estrellas candidatas que
se han confirmado como binarias los resultados se dan en la Secciéon 5.2.1, 5.2.2 y 5.2.3
y en la Tabla 5.23. Las velocidades radiales de las estrellas de la muestra que han
resultado aisladas o posibles binarias de largo periodo (mayor que el tiempo cubierto
por las observaciones) se presentan en la Tabla 5.30 y se describen en la Seccion 5.3.
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Tabla 5.1: Muestra de Candidatas

Nombre HD CABS Tgp n°® Obs. Actividad Vr
FR Cnc - - K8V 14 Si Si

BD +11 2052A1 82159 A - G8V (/K5V) 10 Si Si

BD +11 2052B 82159 B - G8V 3 D No
OS Hya 82841 - K2 3 Si Si

HIP 48309 85270 - G5 3 No No
BD +28 1779 - - G5 3 No No
GJ 378 - - M1 3 D No
EQ Leo - - KO 3 Si No
BD +41 20781 89959 - KOV/K0V 3 D No
HIP 59514 238090 - MO 4 No No
HIP 61100 109011 - K2V 2 Si No
BD +39 2586 112733 - G5V 2 No No
BD +39 25871 - - G8V/M0OV 16 Si Si

BD +52 1785 234121 - K1V 4 No No
2RE J1507+761 135363 - G5 28 Si Si

OX Ser! 138157 - KOIII 10 Si Si

BD-09 4262 142764 - K5 2 No No
BD+29 27521 143705 - GOV 5 No No
PX Ser 145230 - K21V 3 Si Si

HIP 79755 147379 A C62 MOV 3 D No
GI Dra 150202 - KO0 5 D No
HIP 82003 151288 C65 K7.5Ve 3 D No
HIP 83006 153525 C66 KO 3 D No
BD -08 4400 155802 - K3V 3 No No
HIP 84590 156984 - KO0 4 No No
2RE J1738+6111 160934 - K7V 2 Si Si

HIP 97640 226099 - G5 2 No No
HIP 103929 200740 CT79 KOV 1 D No

! Sistemas con solucién orbital determinada estudiados en detalle en este capitulo

5.2. Candidatas Confirmadas como Binarias Espec-
troscopicas

Se han confirmado seis candidatas como sistemas binarios espectroscépicos de corto
periodo (menor de 60 dias), y se ha identificado la estrella HD 160934 como una nueva
binaria de largo periodo.

Para seis de estos sistemas (BD +11 2052A, BD +39 2587, HD 160934, HD 89959,
OX Ser y HD 143705), se ha podido calcular la solucion orbital y se han estudiado en
detalle en las siguientes secciones. Para la restante (PX Ser), no se dispone de datos
suficientes para calcular la orbita pero se ha estudiado su actividad cromosférica.

Los valores de las velocidades radiales (Vi) obtenidas con su correspondiente fecha
juliana (HJD) y la velocidad de rotacion (wvsen ¢) medida por correlacion cruzada usando
de estrella de referencia la estrella HD 166620 (K2V) se dan en las Tablas 5.4 (BD +11
2052 A); 5.10 (BD +39 2587); 5.22 (HD 160934) y Tabla 5.23 para el resto de sistemas
binarios. En algunos casos ha sido posible obtener los valores de velocidad radial de las
dos componentes.
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Figura 5.1: Imagen de 5'x5’ del DSS del sistema binario visual BD +11 2052 A y B.
La componente A es la binaria espectroscopica analizada en este trabajo.

5.2.1. Sistemas Binarios de Periodo Corto con Solucién Orbital
BD +11 2052 A (HD 82159)

e Introduccion

La estrella BD +11 2052 (HD 82159) es una binaria visual cuya componente A fué
incluida por Cutispoto et al. (1999) en un estudio de clasificacion de fuentes estelares
detectadas en rayos X por la WFC ROSAT, donde se realiz6 espectroscopia para la
componente A, clasificandola como sistema SB1 de tipo espectral GO9V+ K4:V y calculo
tres valores de velocidad radial y una velocidad de rotacién de 13 km s~ 1. Strassmeier et
al. (2000) calcularon también dos valores de velocidad radial distintos (ver Tabla 5.4).

La componente B (SAO 98614) (V=8.67), a unos 13.9 segundos de arco, es una
estrella tipo K0:V con una una velocidad de rotacién de 6 km s™! (en la Figura 5.1 se
puede ver el sistema doble visual con ambas componentes).

En este trabajo, se analizaron espectros de alta resolucion del sistema BD +11 2052
A y B, confirmando la naturaleza binaria de la componente A y determinando un valor
de la velocidad radial de la componente B de 27.62+0.04 km s ! que no varia en el
tiempo y que esta de acuerdo con el valor encontrado por Strassmeier et al. (2000),
indicando que la componente B es una estrella aislada. Ademas, se ha encontrado que
esta componente posee cierto nivel de actividad cromosférica mostrando un llenado de
la emision de la linea Ha y de las lineas Ca II IRT.

e Pdrametros Estelares
La estrella BD +11 2052 A ha sido observada en 2 campanas de observacion, 2.2m-
FOCES 2004/04 y NOT (SOFIN) 2004/04, obteniendose un total de 9 espectros.

En la Tabla 5.3 se encuentran los datos de las observaciones con la fecha, la hora
de tiempo universal (UT) y la fase.

Los parametros estelares adoptados se dan en la Tabla 5.2. El tipo espectral y los
datos fotométricos (B — V, V, Py ) estan tomados de SIMBAD y de Cutispoto et al.
(1999), el periodo orbital (Pgy,) v la velocidad proyectada de rotacion (wseni) se han
determinado en este trabajo.

s Velocidad de Rotacion

Al realizar las substracciones espectrales mediante el programa STARMOD, y
analizar el espectro de esta estrella, se ha encontrado que aunque el sistema es
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Tabla 5.2: Parametros Estelares de BD +11 2052 A y B

BD HD Tsp SB vV B-V PL Proy vsing!
(dfas) (dias) (km s~1)

+ 112052 A 82159 A  G8V/M4-5Vl 1 866 091 3.8562 - 13.9240.11

+112052B 82159 B KO:V - - - - - 6

! valores determinados en este trabajo

Tabla 5.3: Diario de Observacion de BD +11 2052 A

2.2m-FOCES 2004/04 NOT-SOFIN 2004/04
Dia uT P! S/N Dia uT P! S/N
(Ha) (Ha)
1 00:00 0.11 47 2 22:33 0.51 81
2 21:42 0.51 37
3 21:30 0.72 53
4 20:21 0.91 71
5 21:12 0.13 78
5 23:06 0.14 76
6 21:10 0.33 71
6 23:44 0.36 65

! Del periodo orbital y la fecha de conjuncién obtenidos en este trabajo.

SB1, parece existir una contribuciéon muy pequena de la secundaria. Al hacer los
ajustes se obtuvieron resultados similares utilizando tanto una tnica estrella de
referencia G8V como primaria como utilizando esta G8V con una contribucién de
0.78 al continuo como primaria y una K5V como secundaria con una contribucion
de 0.22 al continuo.

El mejor ajuste para nuestros espectros suministra un valor de vseni = 11 km
s~! para la componente primaria. Mediante la correlacién cruzada, usando como
estrella de referencia la estrella HD 166620 (K2V) en la campana de FOCES04,
se obtiene una media de los valores medidos para cada espectro, ver Tabla 5.4,
de vseni = 13.9240.11 km s ! para la componente primaria; valor muy parecido
al dado por Cutispoto et al. (1999) (1342 km s™!).

= Velocidades Radiales y Soluciéon Orbital

A pesar de que parece verse cierta contribucion de la estrella secundaria tanto en
el espectro de absorcion fotosférico como en la funcién de correlacion cruzada, no
se puede medir, por lo que sélo se dispone de los valores de velocidad radial de
la estrella primaria y se ha determinado la solucién orbital para el sistema SB1.

En la Tabla 5.4 se dan los valores, para cada espectro, de la velocidad radial
heliocentrica (Vie) con sus respectivos errores (o).

En este trabajo se ha obtenido por primera vez la soluciéon orbital del sistema us-
ando los ocho valores de velocidad radial obtenidos en la campana de FOCES04.
Existen en la literatura valores medidos por otros autores, dos valores de Strass-
meier et al. (2000) y tres valores de Cutispoto et al. (1999) (ver Tabla 5.4), pero
no se han usado para realizar el ajuste. La solucién orbital se encuentra en la
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Tabla 5.4: Velocidades Radiales y wseni de BD +11 2052 A

Obs. HJD Vhet L ov vseni
(2400000 +) (km s=1)  (km s—1)

Cutis99! 49739.7137 51.70 £ 0.90 -
Cutis99! 49742.7242 27.50 £ 0.70 -
Cutis99! 49745.7083 3.80 £ 1.10 -
Strass002 51232.7629 26.70 £ 0.60 -
Strass00?2 51235.7864 51.70 £ 0.60 -

FOCES04  53096.5003 0.88 £ 0.07 13.58
FOCES04  53098.4047 52.94 £ 0.09 13.94
FOCES04  53099.3958 37.85 £ 0.09 13.98
FOCES04 53100.3483 1.27 £ 0.10 13.97
FOCES04 53101.3839 30.02 £ 0.07 14.41
FOCES04 53101.4631 34.62 £ 0.06 14.02
FOCES04 53102.3819 51.97 £ 0.07 14.03
FOCES04  53102.4890 51.49 £ 0.08 14.20

NOTO04 53098.4486 64.79 £ 0.24 -

! Cutispoto et al. (1999).
2 Strassmeier et al. (2000).

Tabla 5.5: Solucién Orbital de BD +11 2052 A

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Porb 3.8562 0.0327 dias
TGonj 53095.8789 0.1198 HJID (2400000 +)
w 216.5405 7.9795 grados
e 0.2672 0.1005

K 30.6339 4.5112 km s—1
v 28.5740 1.3174 km s~1!
aseni 1.5653 0.2353 10% km
" 0.01046 AU

" 2.2491 Rp
f(M) 0.0102783 0.0046381 Mg

Tabla 5.5. El sistema BD +11 2052 A tiene una orbita excéntrica, e = 0.2672,
con un periodo orbital de 3.8562 dias.

Como se puede ver v es muy similar a la velocidad radial medida en la estrella
companera de la binaria visual.

= Tipos Espectrales
La estrella de referencia usada en la substraccion espectral fué HD 75935 (G8V).

Teniendo en cuenta el valor de la funcién de masas de la solucion orbital, f(M)
= 0.0102783, y la clasificacion de la estrella primaria como una G8V (M; = 0.84
Mg, segun las tablas de Landolt-Bornstein, Schmidt-Kaler 1982) se puede inferir
un valor minimo para el valor de la masa de la secundaria de My = 0.23 M, que
se corresponde con un tipo espectral de M4-M5V. Con lo que la clasificacion del
conjunto queda G8V/M4-5V. Si con esta clasificacién se calculan las contribu-
ciones al continuo de cada componente y se comparan con las obtenidas en la
substraccion espectral, resulta que la secundaria debiera ser algo mas caliente,
MO-2.
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Figura 5.2: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital. (ocho valores
determinados en este trabajo). La curva solida representa el ajuste orbital por minimos
cuadrados, x2, realizado para una séla componente.

» Litio I 6707.8 A

En los espectros de este sistema, se ha incluido la region de la linea de Li I A6708
A viéndose claramente esta linea en absorcién. El valor medio de los 8 espectros
de FOCES04 para la EW de (LiI + FeI) en el espectro observado es de 131 mA,
teniendo en cuenta la temperatura y el indice de color (B-V) para una estrella
G8V y aplicando las calibraciones de Soderblom et al. (1999) y de Favata et al.
(1993) (ver apartado 2.3.4) para obtener la EW de Fe T (11.42 mA), se obtiene
una EW de Li I es de 119 mA. La EW medida en el espectro substraido es de
86 mA. Este valor para una estrella de tipo G8V, indica que BD +11 2052 A es
mas joven que las Hiades.

e Indicadores de Actividad Cromosférica

Se han medido las EW de los indicadores de actividad cromosférica de todas las
noches de observacion, usando como estrella de referencia la estrella HD 75935 (G8V)
para para la campafia de FOCES04 y la estrella de referencia HD 166620 (K2V) para
la campana de NOT04.

En la Tabla 5.6 se dan las anchuras equivalentes (EW) de los excesos de emision
para las lineas H y K del Ca II, He, H, Hy, HB, Ha, y Ca II IRT, en la campana de
FOCES y para las lineas Ha y Ca II IRT en la campana de NOT04.

s Ha:

Se dispone de 8 espectros con la linea Ha de la primera campana, FOCES04,
donde se puede ver que la linea de absorcién tiene un llenado de emisién que
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Figura 5.3: Espectro de BD +11 2052 A en la region de Ha para la campana de
FOCESO04. Espectros observados en la parte izquierda en linea continua, superpuestos
los espectros sintéticos en linea de trazos, y a la derecha los espectros substraidos en
linea de puntos.
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Figura 5.4: Igual que la Figura anterior para la region de las lineas de Ca II IRT (8498,
8542 A).
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Figura 5.5: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase de la linea He, arriba, y

valores de las lineas del triplete infrarrojo del Ca II, abajo, para la componente primaria
en la campana de FOCES 2004.

llega casi hasta el continuo (ver Fig. 5.3, panel izquierdo). El exceso de emision
de la estrella primaria se puede ver en el espectro substraido (ver Fig. 5.3, panel
derecho), con un perfil irregular y que varia muy poco con la fase (ver Fig. 5.5).
Los valores obtenidos de EW se dan en la Tabla 5.6, siendo el valor medio de
EW(Ha) = 0.64 A.

» HB, Hy y Ho:

El resto de las lineas de Balmer también presenta un llenado de emisién, mostran-
do evidencias de actividad cromosférica. Las EW, ver Tabla 5.6, al igual que
Ho apenas varian con la fase y tienen un valor medio de EW (HB) = 0.25 A,
EW(Hy) = 0.15 A y EW(H6) = 0.15 A.

» Hy K del Ca Il y He:

La region de las lineas H y K del Ca I esta incluida en los espectros, pero debido a
la baja senal-ruido en esta zona y a la pequena emision de la estrella de referencia,
se han medido las EW sobre el espectro observado cuando fué posible.

La linea He también es visible en todos los espectros. Las EW de las tres lineas
medidas sobre el espectro observado, ver Tabla 5.6, muestran variaciones con
la fase y tienen un valor medio de EW (H) = 2.68 A, EW(K) = 3.71 A y de
EW (He) = 0.81 A.

w Ca II IRT (78498, A\8542, \8662):
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Tabla 5.6: EW de los diferentes Indicadores de Actividad Cromostérica de BD +11
2052 A

EW(A) en el espectro substraido
Obs.  Noche %) Call Call IRT
Idt.3 K H He Ho Hry Hp Ha 28498  A8542  \8662

(12) n3 0.11 1.732 1.612 1 0.14 0.13 0.23 0.68 0.25 0.36 0.30
(12) 5 0.51 2452 1.882 ! 0.21 0.14 026 0.69 0.27 0.34 0.21
(12) n6 0.71 3.332 2312 0.882 ! 0.18 0.24 0.76  0.27 0.32 0.20
(12)  n7 0.91 3.862 2.892 0.942 1 0.15 0.28 066 0.28 0.34 0.19
(12) n8a 0.13 4.592 3.702 0.772 0.13 0.15 024 0.64 0.28 0.34 0.20
(12)  n8b 0.14 4.672 3.182 0.732 0.14 0.14 027 0.66 0.28 0.36 0.22
(12) n9%a 0.33 5.33%2 3.222 0.752 0.2 0.17 026 0.75 027 0.35 0.20
(12)  n9% 0.36 ! ! ! ! 0.15 0.26 069 025 0.35 0.22
(13) nl 0.51 ! ! ! ! ! 0.25 0.60 - 0.63 0.55

! Valores no medidos debido a muy baja S/N.
2 Valores medidos sobre el espectro observado.

3 Identificador de la campaifias de observacién.

Tabla 5.7: Flujo Absoluto Superficial para los diferentes Indicadores de Actividad Cro-
mosférica de BD +11 2052 A

(12

0.36 1 1 1 1 560 5.87 6.39 5.86 6.00 5.80
(13 1

0.51 1 1 1 1 5.85 6.33 - 6.26 6.20

logFs

Obs. p  Gall Call IRT
Idt.3 K H He H6 Hy HB Ha 28498 28542  )\8662
(12) 011 6.642 6.612 1 5.56 5.54 5.82 6.39  5.86 6.01 5.94
(12) 051 6.792 6.682 ! 5.74 557 587 6.39  5.89 5.99 5.78
(12) 0.71 6.93%2 6.772 6.352 ! 5.68 584 6.43  5.89 5.96 5.76
(12) 091 6.992 6.872 6.382 ! 5.60 5.90 6.37 5.91 5.99 5.74
(12) 0.3 7.072 6.972 6.292 552 5.60 5.84 6.36 591 5.99 5.76
(12) 0.14 7.07% 6.912 6.272 556 557 589 637 591 6.01 5.80
(12) 0.33 7.132 6.912 6.282 549 5.66 5.87 6.43 5.89 6.00 5.76

)

)

Igual que en la Tabla anterior.

Las tres lineas del triplete infrarrojo Ca II se incluyen en todos los espectros y se
puede ver la emision cromosférica superpuesta a la linea de absorcién, Fig. 5.4.

La variacion con la fase de las EW's es casi nula, ver Fig 5.5, y tienen un valor
medio de EW (\8498) = 0.27 A EW(A\8542) = 0.34 A y EW(\8662) = 0.22 A.

e Resumen

Del estudio realizado se puede deducir que en el sistema doble visual BD+ 11 2052,
la componente B es una estrella aislada de velocidad radial 27.6240.04 y la componente
A tiene una velocidad radial variable y por tanto es un sistema binario espectroscopico
con una velocidad del centro de masas 7, muy similar a la velocidad radial de la
componente B de la binaria visual.

A pesar de que se puede ver cierta contribucion de la estrella secundaria al continuo
del espectro, no se puede medir y por lo tanto seguimos considerandola como una
binaria espectroscopica SBI.
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Con 8 datos de la velocidad radial se ha obtenido la solucién orbital para el sistema
SB1 encontrandose una orbita ligeramente excéntrica y con un periodo de 3.8562 dias.

Ademas, se ha podido inferir un valor minimo de la masa de la secundaria que se
corresponde con una estrella M4 o M5V, que es algo mas tardia que la clasificacion de
Cutispoto et al. (1999).

Respecto a la actividad cromosférica, esta estrella tiene la linea H o llena de emision,
asi como las restantes lineas de Balmer, muestra emisién en H y K del Ca I, He y en
las tres lineas de Ca II IRT.

Tanto la razon de las lineas de Balmer como la de las dos primeras lineas del triplete
infrarrojo del Ca II nos indican que ambas provienen de playas (ver Tabla 5.29).
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Figura 5.6: Sistema binario visual BD 439 2586 y BD +39 2587. La componente B
(BD +39 2587) es la CAB analizada en este trabajo.

BD +39 2587 (HIP 63322)

e Introduccion

La estrella BD 439 2587 (HIP 63322, SAO 63275) forma parte de una binaria visual
BD +39 2586/BD +39 2587. Fué incluida en el estudio de Strassmeier et al. (2000),
donde se dan los datos fotométricos del sistema, la velocidad radial, la velocidad de
rotacion y la medida de las anchuras equivalentes de algunos indicadores de actividad.

La estrella primaria, BD 439 2586 (HD 112733), del sistema visual, (V=8.67),
es una estrella tipo G5V con una velocidad radial de -5 km s~! y una velocidad de
rotacion de 5.9 km s~ (ver Figura 5.6). En este trabajo, para esta componente se ha
determinando un valor de la velocidad radial de -4.6240.06 km s™! que no varia en el
tiempo y que esta de acuerdo con el valor encontrado por Strassmeier et al. (2000), por
lo que se puede concluir que esta componente es una estrella aislada y ademés es una
estrella no activa (no muestra emisiones ni llenado de lineas de emisién cromosférica).

La componente secundaria (BD +39 2587, RX J1258.5-+3816) fue identificada como
una fuente en rayos X (Zickgraf et al. 2000). Strassmeier et al. (2000) determinaron
valores de velocidad radial y una velocidad de rotaciéon de 7.7 km s '. Adema4s, la
clasificaron como una G6V y mencionaron su posible naturaleza binaria al encontrar
que los dos valores de velocidad radial son distintos.

e Pdarametros Estelares
La estrella BD +39 2587 ha sido observada en 2 campafias de observacion, 2.2m-
FOCES 2004/04 y NOT (SOFIN) 2004/04, obteniendose un total de 12 espectros. En
la Tabla 5.9 se encuentran los datos de las observaciones con la fecha, la hora de tiempo
universal (UT), la fase y la relacion sefial-ruido (S/N) obtenida en la region de Ha.

Los parametros estelares adoptados se dan en la Tabla 5.8. El tipo espectral y los
datos fotométricos (B — V, V) estan tomados de SIMBAD y de Strassmeier et al.
(2000) y el periodo orbital (Pyy,) y la velocidad proyectada de rotacion (vseni) se han
determinado en este trabajo.

= Velocidad de Rotacion

Al realizar las substracciones espectrales, se ha encontrado que el mejor ajuste
para nuestros espectros se encontraba con vseni — 5 km s~!. Mediante la cor-
relacion cruzada usando como estrella de referencia HD 166620 (K2V) en la cam-
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Tabla 5.8: Parametros Estelares de BD +39 2586 y BD +39 2587

BD Tsp SB V. B-V Pl Pg usini
(dias) (dfas)  (km s™1)

+39 2586 G5V - 8.67  0.68 - - 5.9

+39 2587 G8V/MOV! 2 9.28  0.85  7.5656 - 4.6940.03

! valores determinados en este trabajo

Tabla 5.9: Diario de Observacion de BD +39 2587

2.2m-FOCES 2004/04 NOT-SOFIN 2004/04

Dia. uT P! S/N Dia uT P! S/N

(Ha) (Ha)

1 01:26 0.42 46 4 02:58 0.87 176

4 00.31 0.85 45 6 05:33 0.18 121
4 03:18 0.87 52
4 23:24  1.00 55
5 01:59 0.01 68
5 21:36  0.13 55
6 00:08 0.15 55
6 03:06 0.17 62
6 22:33 0.19 70
7 03:05 0.32 67

1 Del periodo orbital y la fecha de conjuncién obtenidos en este trabajo.

pafia de FOCES04, se ha obtenido v sen ¢ = 4.694-0.03 km s~ ! para la componente
primaria (ver Tabla 5.10), valor ligeramente inferior al dado por Strassmeier et
al. (2000).

= Velocidades Radiales y Soluciéon Orbital

Debido a la pequena contribucién de la componente secundaria al espectro ob-
servado, s6lo se puede ver claramente el pico de correlacion de la componente
primaria, asi que los valores de velocidad radial correspondientes a la estrella se-
cundaria se han obtenido por la diferencia en longitud de onda entre las emisiones
cromosféricas de la primaria y la secundaria en cuatro lineas de cada espectro (las
tres lineas del triplete infrarrojo del Ca Il y la linea K de Ca II). En la Tabla 5.10
se encuentran los valores, para cada espectro, de la velocidad radial heliocentrica
(Vihel) con sus respectivos errores (o).

Se ha podido calcular de esta forma la solucién orbital del sistema completo SB2,
usando 10 de los valores obtenidos en la campana de FOCES04 y dos valores de
Strassmeier et al. (2000), ver Tabla 5.10. La solucién orbital se encuentra en la
Tabla 5.11 (ver Figura 5.7). La y obtenida de la solucién orbital es muy proxima
a la velocidad radial de la otra componente del sistema binario visual.

El sistema BD +39 2587 presenta una orbita muy excéntrica, e = 0.3101, con un
periodo orbital de 7.5656 dias.
= Tipos Espectrales

En la substraccion espectral se ha encontrado que el mejor ajuste entre el espectro
observado y el sintético, se obtiene cuando se utiliza una estrella de referencia G8V
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Tabla 5.10: Velocidades Radiales y Vseni de BD +39 2587

Obs. HJD Primaria Secundaria Primaria
(2400000 +) Vhel £ ov Vhel £ ov vsens
(km s_l) (km s_l) (km s_l)

Strass00! 51232.8977 -35.70 £ 0.8 39.80 £ 5.0
Strass00!  51235.8954 -6.60 & 0.62 -
FOCES04 53096.5597 -15.33 £ 0.06 14.16 & 1.0 4.41
FOCES04  53099.5219 30.84 £ 0.06 -63.34 &+ 1.0 4.83
FOCES04 53099.6376 32.65 + 0.06 -64.62 £+ 1.0 5.23
FOCES04 53100.4751 18.07 £ 0.06  -44.65 £ 1.0 7.66
FOCES04 53100.5829 13.39 + 0.05 -34.53 £ 1.0 6.60
FOCES04 53101.4001 -27.51 £ 0.05 29.77 £ 1.0 4.47
FOCES04 53101.5057 -31.77 £ 0.05 38.05 £ 1.0 6.46
FOCES04 53101.6291 -35.89 £ 0.05 43.21 £ 1.0 6.02
FOCES04 53102.4402 -39.61 £ 0.05 49.25 £ 1.0 3.71
FOCES04 53102.6289 -33.79 £ 0.05 42.64 £ 1.0 3.80

! Strassmeier et al. (2000).

2 Valor combinado de las dos componentes.

como estrella primaria con una contribucién de 0.89 y una MOV como secundaria
con una contribucién de 0.11.

Si tenemos en cuenta la razon de masas de la solucion orbital (q= 1.6054) y que la
estrella primaria se ha clasificado como una G8V (M; = 0.84 M, segun las tablas
de Landolt-Bornstein, Schmidt-Kaler 1982), se obtiene un valor de la masa de la
secundaria de My = 0.52 Mg, que se corresponde con un tipo espectral de K9V,

de acuerdo a nuestra clasificacién por comparacién con estrellas de referencia
(MOV).

= Litio I 6707.8 A

En los espectros de este sistema, se ha incluido la regién de la linea de Li I
6708 A viendose claramente la linea de absorcion. El valor medio obtenido para
la primaria, de los 10 espectros de FOCES04, de la EW (Li I + Fe I) en el
espectro observado es de 104 mA, teniendo en cuenta la temperatura para una
estrella G8V y el indice de color (B-V) de la estrella y aplicando las formulas de
Soderblom et al. (1999) y de Favata et al. (1993) para obtener la EW de Fe I
(13.62 mA), se deduce una EW de Li I es de 90.38 mA. La medida de Li I en
el espectro substraido es de 96 mA y por tanto es una estrella mas joven que las
Hiades. Para la estrella secundaria no se ha podido medir.

e Indicadores de Actividad Cromosférica

Se han medido las anchuras equivalentes de las lineas indicadoras de actividad de
todas las noches de observaciéon en los espectros substraidos usando como estrella de
referencia la estrella HD 75935 (G8V) para la primaria y la estrella HD 147379 (MOV)
para la secundaria en la campana de FOCES04 y la estrella de referencia HD 166620
(K2V) para la primaria y la estrella HD 151877 (K7V) para la secundaria en la campana
de NOTO04.

En la tabla 5.12 se dan las anchuras equivalentes de los excesos de emision para las
lineas H y K del Ca II, He, H), Hy, HB, Ha, y Ca IT IRT en la campana de FOCES04
y para las lineas Ha y Ca II IRT en la campana de NOTO04.
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Figura 5.7: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital, con 10 valores
nuevos de este trabajo (cuadrados) y 2 valores de Strassmeier et al. (2000) (circulos).
La curva solida representa el ajuste orbital por minimos cuadrados, x? y los simbolos
rellenos representan a la estrella primaria (amarillo) y los simbolos vacios representan
a la estrella secundaria (naranja).

Tabla 5.11: Solucién Orbital de BD +39 2587

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Porb 7.5656 0.0002 dias
TGonj 51232.1836 0.0478 HJID (2400000 +)
w 80.7872 3.6106 grados
e 0.3101 0.0100

K 35.6064 1.1198 km s—1
K> 57.1620 2.1034 km s—1
v -5.1185 0.3249 km s~!
q= M;/M; 1.6054 0.0307

a1 seni 3.5217 0.1114 10% km
a2 seni 5.6536 0.2089 108 km
a seni 9.1753 0.2368 108 km
" 0.06133 AU

" 13.1829 Ro
M; sen3i 0.3313 0.0264 Mg
M sen®; 0.2064 0.0171 Mg

f(M) 0.0304053 0.0028857 Mg
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Figura 5.8: Espectros de BD +39 2587 en la region de Ha para la campana de FOCES04.
espectros observados en la parte izquierda en linea continua, superpuestos los espectros
sintéticos en linea de trazos, y a la derecha los espectros substraidos en linea de puntos.
se ha sefialado la componente primaria con una (P) y la secundaria con una (S).
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Figura 5.9: Igual que la Figura anterior en la region de las lineas de Ca II IRT (8498,
8542 A). Se puede distinguir la emision de la secundaria.
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Figura 5.10: Valores de las anchuras equivalentes frente a la fase de la linea He, arriba,
y valores de las lineas del triplete infrarrojo del Ca II, abajo, para la componente
primaria en la campana de FOCES 2004.

s Ha:

En la region de Ha se dispone de 10 espectros de la campana de FOCES04, donde
se puede ver que la linea de absorcién tiene un llenado de emision casi hasta el
continuo de la primaria y una pequena emision por encima del continuo de la
secundaria (ver Fig. 5.8, panel izquierdo). El exceso de emision de las estrellas
se puede ver claramente en el espectro substraido (ver Fig. 5.8, panel derecho).
Los valores de EW obtenidos varian ligeramente con la fase (ver Figs. 5.10 y
5.11) y se dan en la Tabla 5.12. Los valores medios de estas anchuras equivalentes
son EWp(Ha) = 0.58 A y EWg(Ha) = 0.25 A para la primaria y la secundaria
respectivamente.

= HB, Hy y Ho:

Las lineas de Balmer también se han podido observar con un llenado de emisién.
Las EW, ver Tabla 5.12, tienen unos valores medios de EWp(HB) = 0.23 A,
EWg(HB) = 0.14 A, EWp(Hy) = 0.28 A, EWg(Hy) = 0.06 A, EWp(H6) = 0.14
Ay EWg(H6) = 0.08 A. Estas EW, a diferencia de He, parecen tener variaciones
mas irregulares, pero podria deberse a errores en la medida debido a la dificultad
que siempre muestran estas lineas.

» Hy K del Ca Il y He:

La region de las lineas H y K del Ca II esta incluida en los espectros, pero debido
a la presencia de una pequena emision de la estrella de referencia en estas lineas,
se han medido las EW sobre el espectro observado.
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Figura 5.11: Igual que la Figura anterior para la componente secundaria.

La linea He también es visible en todos los espectros. Las EW de las tres lineas,
ver Tabla 5.12, muestran variaciones con la fase més acusadas que las demés y con
la misma tendencia las tres. El valor medio de estas EW es de EWp(H) = 0.60
A, EWg(H) = 0.32 A, EWp(K) = 0.84 A, EWs(K) = 0.27 A y EWp(He) = 0.38
A y para la secundaria, el tinico valor medido es de EWg(He) = 0.17 A.

» Ca II IRT (78498, 8542, \8662):

Las tres lineas del triplete infrarrojo Ca II IRT, se incluyen en todos los espectros
y se puede ver las lineas de emisién cromosférica sobre las lineas de absorcion,
Fig. 5.9, para ambas componentes.

La variacion con la fase de las EW, ver Tabla 5.12, es mayor para la estrella
secundaria que para la primaria, ver Figs. 5.10 y 5.11, y tienen unos valores
medios de EWp(A8498) = 0.18 A, EWg(A8498) = 0.04 A, EWp(A8542) = 0.24
A, EWs(\8542) = 0.06 A, EWp(A8662) = 0.22 A y EW()\8662) = 0.05 A.

e Resumen

En el sistema doble visual BD +39 2586/BD +39 2587, la componente A (BD
+39 2586) es una estrella aislada de velocidad radial no variable, -4.62+0.06, y la
componente B (BD +39 2587) tiene una velocidad radial variable, siendo un sistema
binario espectroscopico.

Esta nueva binaria espectroscopica presenta una pequena contribucion de la estrella
secundaria al continuo aunque no aparece en la correlacion cruzada, ademas presenta
lineas de emision de la secundaria, con lo que se han medido las velocidades radiales de
la componente primaria por correlaciéon cruzada y las de la secundaria por variaciones
en longitud de onda de las emisiones cromosféricas, pudiendose asi determinar la orbita
como si fuera un sistema SB2.
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Tabla 5.12: EW de los diferentes Indicadores de Actividad Cromosférica de BD +39

EW(A) en el espectro substraido
Obs. © Call Call IRT
1dt.” K H He Hé H~y HA Ha 28498 8542
28662
(12) 0.41 0.886-4/3 3 3 3 0.99/0.09 0.311 0.52/0.18  0.17/0.05  0.18/0.05  0.13/0.06
(12) 0.85 0.836.4/3 0.672:4/3 3 0.13/3 0.21/0.09 0.21/3 0.64/0.29  0.18/0.05  0.24/0.08  0.21/0.05
(12) 0.87 0.76%/0.45* 0.58%/0.34*  0.39%/0.17% 0.16/3 0.26/0.11 0.27/3 0.69/0.28  0.21/0.07  0.26/0.08  0.24/0.10
(12) 1.00 0.69%/0.15% 0.714/0.30* 0.47% /3 0.12/3 0.20/0.0172  0.19/0.12  0.55/0.27%  0.17/0.06  0.22/0.07  0.19/0.07
(12) 0.01 0.78%/0.20* 0.56%/0.10* 0.35% /3 0.16/3 0.19/0.012 0.20/0.17  0.58/0.39%  0.22/0.05  0.28/0.06  0.24/0.05
(12) 0.13  0.62%/0.19%%  0.50%/0.21% 0.26% /3 0.14/0.08 0.15/0.04 0.27/0.12 0.55/0.24 0.19/0.04  0.24/0.05  0.27/0.03
12 0.15 0.73%/0.25 0.61%/0.22 0.3 0.14/0.0 0.17/0.08 0.24/0.1 0.65/0.16  0.18/0.02  0.25/0.06  0.22/0.03
7 4 4 4 4 74 3 4 7 7 2 4 4

(12) 0.17 0.93%/0.46% 0.64% /0.22% 0.50% /3 0.13/0.10 0.20/0.04 0.22/0.13  0.54/0.23  0.17/0.02  0.24/0.04  0.23/0.05
(12) 0.19 0.72%/0.22% 3/0.70* 3 0.11/3 0.23/0.092 0.26/0.13 0.58/0.23 0.17/0.06  0.22/0.09  0.22/0.07
(12) 0.32 0.68%/0.25% 0.50%/0.16* 0.33%4/3 0.31/3 0.16/0.072 0.24/0.16 0.56/0.23 0.18/0.02  0.25/0.06  0.19/0.05
(13) 0.87 3 0.75/0.11 3 3 3 3 0.25/0.57 - 0.44/0.05 0.37/3
(13) 0.18 0.64/0.15 0.44/0.155 0.155/3 3 0.04/3 0.16/3 0.57/3 - 0.52/3 0.52/3

1 Valores para las estrellas primaria y secundaria juntas.

2 Valor medio medido (de dos aperturas del espectros) o medida de la apertura en mejores condiciones.

3 Valores no medidos debido a muy baja S/N.

4 Valores medidos sobre el espectro observado.

5 Valor de H de Ca de una componente con la He de la otra componente.

6 Valores medidos con baja S/N.

7 Identificador de la campaifias de observacion.

Tabla 5.13: Flujo Absoluto Superficial para los diferentes Indicadores de Actividad

Cromosférica de BD +39 2587

logFg

Obs. v Call Call IRT
Ids.” K H He Hs Hy HpA Ho 28498 28542 28662
(12) 0.41 6.716:4 /3 3 3 3 6.77/5.51 6.27% 6.48/6.43 5.90/5.52  5.93/5.52  5.79/5.60
(12) 0.85 6.696:4 /3 6.59%:4 /3 3 5.89/3 6.10/5.51 6.10/° 6.57/6.64  5.93/5.52  6.05/5.73  5.99/5.52
(12) 0.87 6.65%/6.38%  6.53%/6.26*  6.366.26/5.96* 5.98/3 6.19/5.60 6.21/3 6.61/6.63  5.99/5.67  6.09/5.73  6.05/5.82
(12) 1.00 6.60%/5.90*  6.62%/6.21% 6.44/3 5.86/3 6.08/4.86>  6.06/5.76  6.51/6.61°  5.90/5.60  6.01/5.67  5.95/5.67
(12) 0.01  6.66%/6.03*  6.51%/5.73* 6.31/3 5.98/3 6.06/4.562  6.08/5.91  6.53/6.77%  6.01/5.52  6.12/5.60  6.05/5.52
(12) 0.13  6.56%/6.01*  6.46%/6.05* 6.18/3 5.93/5.41 5.95/5.16  6.21/5.76  6.51/6.56  5.95/5.42  6.05/5.52  6.10/5.30
(12) 0.15  6.63%*/6.13*  6.55%/6.07* 6.33/° 5.93/5.35  6.01/5.46%>  6.16/5.82  6.58/6.38  5.93/5.12  6.07/5.60  6.01/5.30
(12) 0.17  6.73%/6.40*  6.57%/6.07* 6.46/3 5.89/5.50 6.08/5.16 6.12/5.79 6.50/6.54 5.90/5.12  6.05/5.42  6.03/5.52
(12) 0.19  6.62%/6.07* 3/6.57* 3 5.82/3 6.14/5.512  6.19/5.79  6.53/6.54  5.90/5.60  6.01/5.78  6.01/5.67
(12) 0.32  6.60%/6.13%  6.46%/5.93% 6.28%4 /3 6.27/3 5.98/5.402  6.16/5.88 6.52/6.54 5.93/5.12  6.07/5.60  5.95/5.52
(13) 0.87 3 6.64/5.77 3 3 3 3 6.17/6.93 - 6.32/5.52 6.24/3
(13) 0.18 6.57/5.90 6.41/5.90% 5.945 /3 3 5.38/3 5.98/3 6.52/3 - 6.39/3 6.39/3

Igual que en la Tabla anterior.
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Con 11 datos de la velocidad radial se ha obtenido la solucién orbital encontrandose
una orbita bastante excéntrica y de periodo de 7.5656 dias.

Ademas, de la solucion orbital se ha podido inferir un valor minimo de la masa de
la secundaria que corresponde a una estrella K9V, de acuerdo con lo obtenido en las
substracciones espectrales (MOV).

Respecto a la actividad cromosférica, la estrella primaria muestra la linea Ha llena
de emision y la estrella secundaria tiene emisién por encima del continuo. Las restantes
lineas de Balmer también muestran un llenado de emisiéon para ambas componentes.
Las lineas H y K del Ca II se ven siempre en emision por encima del continuo junto
con He y las tres lineas de Ca II IRT.

Tanto la razén de las lineas de Balmer como la de las dos primeras lineas del triplete
infrarrojo del Ca II nos indican que ambas provienen de playas (ver Tabla 5.29).
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Figura 5.12: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital para HD
89959. Tres valores de este trabajo (cuadrados) y cinco de Wichmann et al. (2000)
(circulos). La curva solida representa el ajuste orbital por minimos cuadrados, x?.

BD +41 2078 (HD 89959)

HD 89959 es una binaria SB2 descubierta por Wichmann et al. (2003) a partir de
varias medidas de la velocidad radial, pero no pudo determinar una solucién orbital.
En los tres espectros realizados para esta estrella en FOCES 04, se pueden ver las
lineas de absorcion fotosféricas de ambas componentes (ver Figs. 5.13 y 5.14). En la
subtraccion espectral se ha utilizado como referencia, la estrella HD 97004 (KOV) para
ambas componentes con una contribuciéon de 0.50 cada una al continuo.

Con los tres valores de velocidad radial obtenidos en este trabajo y los que da
Wichmann et al. (2003), se ha obtenido una solucién orbital de 12.1606 dias de periodo
y una excentricidad de 0.3116, ver Fig. 5.12 y Tabla 5.14.

En los espectros se puede ver perfectamente las dos componentes casi iguales (prob-
ables KOV o proximas a este tipo), observandose emisiones en las lineas del triplete
infrarrojo del Ca IT y con llenados de emision de la linea Ha (ver Figs. 5.13 y 5.14).
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Tabla 5.14: Solucién Orbital de HD 89959

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Porb 12.1606 0.0002 dias
TConj 51262.5625 0.0509 HJD (2400000 +)
w 184.2444 2.4049 grados
e 0.3116 0.0080

K, 41.0467 0.3315 km s~!
Ks 40.8404 0.4886 km s~!
v -4.4173 0.1900 km s~1
q= Mi/M> 0.9950 0.0088

aj seni 6.5221 0.0556 108 km
ay seni 6.4893 0.0797 108 km
a seni 13.0114 0.0972 108 km
" 0.08697 AU

" 18.6946 Ro
M; sen3i 0.2960 0.0070 Mg
Mo sen®; 0.2975 0.0070 Mg
f(M) 0.0747574 0.0019134 Mg

NOAO/IRAF V2.11EXPORT mcz@starx.fis.ucm.es Fri 17:29:25 10-Dec-2004
Separation step = 1.587819

WW“W”WWW

WWWWW

| | | | | |
6540 6550 6560 6570 6580 6590
Wavelength (angstroms)

Figura 5.13: Espectros de HD 89959 en la region de la linea Ha para la campaia de
FOCES 04.
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NOAO/IRAF V2.11EXPORT mez@starx.fis.uem.es Fri 17:25:56 10-Dec-2004 NOAO/IRAF V2.11EXPORT mez@starx.fis.uem.es Fri 17:27:08 10-Dec-2004
Separation step = 1.083279 Separation step = 0.4662554

I I I I I I I I I
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L | | | | | | | |
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Figura 5.14: Espectros de HD 89959 en la region de las lineas del Ca II IRT para la
campana de FOCES 04.

Tabla 5.15: Solucion Orbital de OX Ser

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Porb 14.3675 0.0007 dias

TConj 50918.1406 0.0000 HJID (2400000 +)
w 0.0000 0.5204 grados

e 0.0000 0.0113

K 27.9675 0.5246 km s~!

¥ -6.8570 0.2954 km s—!
asent 5.5255 0.1036 108 km
f(M) 0.0325645 0.0018032 Mg

OX Ser (HD 138157)

Esta estrella poco estudiada fué selecionada por Strassmeier et al. (2000) como
candidata a "Doppler imaging”, y obtuvo un periodo fotométrico de 14.3 dias y una
velocidad de rotaciéon de 29 km s~!. También proporciona cuatro valores de la velocidad
radial que difieren considerablemente entre si.

Los datos de velocidad radial determinados en este trabajo confirman claramente su
naturaleza binaria (SB1), ver Tabla 5.17, y han permitido calcular una solucién orbital
utilizando seis valores nuevos y cuatro dados por Strassmeier et al. (2000). La orbita
obtenida es circular y tiene un periodo de 14.3675 dias (ver Fig. 5.15 y Tabla 5.15),
que es igual al periodo fotométrico y por tanto el sistema esta sincronizado.

Esta estrella es muy poco activa, en la substraccion espectral se utilizé como estrella
de referencia la HD 132737 (KOIII) y en los espectros substraidos se puede ver la emision
de las lineas de H y K del Ca II y un pequeno llenado de emisién en Ha (Fig. 5.16).
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Figura 5.15: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital para OX Ser,
con 6 valores nuevos de este trabajo (cuadrados) y 4 valores de Strassmeier et al. (2000)
(circulos). La curva sélida representa el ajuste orbital por minimos cuadrados, x>.

NOAO/IRAF V2.11EXPORT mcz@starx.fis.ucm.es Fri 18:14:30 10-Dec-2004 NOAO/IRAF V2.11EXPORT mcz@starx.fis.ucm.es Fri 18:25:10 10-Dec-2004
Separation step = 0.3291105 Separation step = 0.6981745

W
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| | | | | | | | | |
6540 6550 6560 6570 6580 3960 3965 3970 3975 3980

Wavelength (angstroms) Wavelength (angstroms)

Figura 5.16: Espectros de OX Ser en la region de la linea Ha (izquierda) y en la region
de la linea H del Ca II (derecha) para la campana de FOCES 04.
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Figura 5.17: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital para HD
143705, con 5 valores nuevos de este trabajo (cuadrados) y 6 valores de Wichmann et
al. (2000) (circulos). La curva solida representa el ajuste orbital por minimos cuadra-
dos, x? y los simbolos rellenos representan a la estrella primaria y los simbolos vacios
representan a la estrella secundaria.

BD 29 2752 (HD 143705)

HD 143705 es una estrella clasificada como GOV (V=7.96) con una paralaje de
Hipparcos de 16.16 mas. Su naturaleza SB2 fué descubierta por Wichmann et al. (2003)
a partir de varias medidas de la velocidad radial con las que obtuvo una primera solucién
orbital del sistema a pesar de no disponer de datos para cubrir todo el periodo.

Con cinco valores de velocidad radial de este trabajo y los seis que da Wichmann
et al. (2003), se ha encontrado una solucién orbital de 8.1130 dias de periodo y una
excentricidad de 0.1267, resultados muy similares a los de Wichmann (ver Fig. 5.17 y
Tabla 5.16).

Esta estrella posee actividad cromosférica muy pequena, no encontrandose emision
ni llenado en ninguna linea de las estudiadas a excepcién de una emision muy pequena
en H y K del Ca II para ambas componentes (ver Fig. 5.18).
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Tabla 5.16: Solucién Orbital de HD 143705

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Porb 8.1130 0.0001 dias
Tconj 51262.1445 0.0496 HJID (2400000 +)
w 48.5420 2.5340 grados
e 0.1267 0.0065
Ky 49.1812 0.4935 km s~1!
Ko 49.3372 0.7532 km s~!
v 6.0125 0.2551 km s~!
q= My/Ms 1.0032 0.0115
a1 sent 5.4425 0.0548 108 km
a2 seni 5.4598 0.0835 108 km
a seng 10.9024 0.0999 108 km
" 0.07288 AU
" 15.6643 Rp
M; sen?i 0.3929 0.0114 Mg
M, sen3i 0.3916 0.0113 Mg
£(M) 0.0975991 0.0029484 Mg
NOAO/IRAF V2.11EXPORT mez@starx.fis.ucm.es Mon 12:41:04 11-Apr-2005 NOAO/IRAF V2.11EXPORT mcz@starxfis.ucm.es Mon 12:42:11 11-Apr-2005
Separation step = 0.3657623 Separation step = 0.3472405
I I I I I I I I I I
| | | | | | | | | |
6540 6550 6560 6570 6580 8640 8650 8660 8670 8680
Wavelength (angstroms) Wavelength (angstroms)

Figura 5.18: Espectros de HD 143705 en la region de la linea Ha y en la region de la
linea \8662 A del Ca II IRT para la campaiia de FOCES 04.
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Tabla 5.17: Parametros Estelares de HD 160934

1

HD Tsp SB V. B-V Pl Prot vsing

(dias) (dias) (km s~ 1)

160934 K7V 1 10.29 1.30 6246.13184£9.005  1.84240.0052  15.8540.65

1 valores determinados en este trabajo

2 Henry et al. (1995)

5.2.2. Sistemas Binarios de Periodo Largo Con Solucién Orbital
HD 160934

e Introduccion

Esta estrella K7 enana, es la contrapartida optica de la fuente del ultravioleta ex-
tremo RE J1738+611 (Pounds et al. 1993) y se ha considerado hasta ahora como una
estrella aislada. Vyssotsky (1956) la clasifico como una K8V. Mulliss et al. (1994) de-
tectaron una intensa emision en la linea Ha. Weis (1993) obtuvo sus magnitudes UBV
y Henry et al. (1995) la incluy6 en un estudio de busqueda de variabilidad de estrellas
cromosféricamente activas donde obtuvo datos fotométricos y calculé un periodo fo-
tométrico de ~ 1.842 dias, una velocidad de rotacién de 13 km s™! y un radio minimo
de 0.5 Rg.

Esta estrella muestra las lineas de H y K del Ca II en emision, asi como HS y Ha,
lo que es indicativo de gran actividad.

Las observaciones realizadas en este trabajo junto con las de otros autores, han
permitido por primera vez comprobar que HD 160934 es un sistema binario SB1 de
muy largo periodo.

e Pdrametros Estelares

HD 160934 ha sido observada en 5 campanas de observacion: MUSICOS00b, IDS00,
FOCES02a, FOCES02b y FOCES04. En la campaiia de IDS00 se obtuvieron espectros
de baja resoluciéon y no se tendran en cuenta en este estudio salvo los dos valores de la
velocidad radial que se midieron. Se obtuvieron un total de 15 espectros.

En la Tabla 5.18 se encuentran los datos de las observaciones con la fecha, la hora
de tiempo universal (UT), la fase y la relacion sefial ruido (S/N) obtenida en la region
de la linea Ha.

Los parametros estelares adoptados se dan en la Tabla 5.17. El tipo espectral y los
datos fotométricos (B —V, V, Pgy) estan tomados de Hipparcos (ESA 1997) y Tycho-
2 (Hog et al. 2000) y el periodo orbital (Pom) y la velocidad proyectada de rotacion
(vseni) se han determinado en este trabajo.

» Velocidad de Rotacion

Al realizar la substraccion espectral, se ha encontrado que el mejor ajuste para

nuestros espectros corresponde a vseni — 15 km s~ L.

Mediante la correlacion cruzada usando como estrella de referencia la estrella HD
166620 (K2V) en la campafia de FOCES04, se obtiene una media de vseni =
15.8540.65 km s (ver Tabla 5.19), parecido al valor de 13 km s~! de Henry et
al. (1995).
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Tabla 5.18: Diario de Observacién

MUSICOS-INT 2000/11

2.2m-FOCES 2002/04

2.2m-FOCES 2002/06

2.2m-FOCES 2002/04

Dia uT ot S/N Dia uT ot S/N Dia uT ! S/N Dia UT ot S/N
Ha Ha Ha Ha

8 23:28 0.718 49 24 22:32 0.815 78 4 02:12  0.803 89 1 03:48 0.917 39
25 22:36  0.815 73 5 3:21 0.804 65 4 04:07 0.917 63

26 01:07 0.815 72 7 3:17 0.804 68 4 04:54  0.917 55

5 03:11  0.917 49

6 02:45 0.918 60

7 04:38 0.918 39

1 Fase calculada a partir del periodo orbital y la fecha de conjuncién obtenidos en este trabajo.

Tabla 5.19: Velocidades Radiales y wseni de HD 160934

Obs. HJD Vhel = ov vsens

(2400000 +) (kms™1')  (kms™1)
Henry954 49481.0 -26.7+0.1 13
MUSIC00 51768.4887 -31.5440.34 19.73
IDS013 52004.7172 -34.8745.10 -
IDS013 52005.6957 -33.5442.67 -
Zuckerman?  52036.4366 -35.6 +0.7 -
FOCES02a  52388.5920 -39.7640.34 18.58
FOCES02a  52389.6396 -40.56+0.32 19.73
FOCES02a  52390.6400 -40.60£1.00 19.97
FOCES02b  52460.4393 -38.66+0.44 18.31
FOCES02b  52461.4418 -38.3740.42 18.53
FOCES02b  52462.5468 -38.2540.46 18.83
Griffin! 52612.7400 -28.4041.00 -
Griffin! 52625.6899 -28.4041.00 -
Griffin! 52701.2300 -27.4041.00 -
Griffin! 52737.1400 -26.20+1.00 -
Griffin! 52788.0100 -26.7041.00 -
Griffin! 52815.0000 -26.5041.00 -
Griffin! 52833.9500 -26.00+1.00 -
Griffin! 52865.9500 -24.8041.00 -
Griffin! 52895.8800 -27.1041.00 -
Griffin?! 52923.8900 -26.5041.00 -
Griffin! 52970.7400 -26.9041.00 -
Griffin! 52988.7200 -26.70+1.00 -
Griffin! 53001.7200 -26.4041.00 -
Griffin! 53066.2300 -26.5041.00 -
FOCES04 53096.6588 -25.5740.19 15.35
Griffin! 53098.1800 -25.80+1.00 -
FOCES04 53099.6717 -26.1640.18 15.61
FOCES04 53099.704 -26.37+0.19 15.74
FOCES04 53100.6326 -26.16+£0.22 16.82
FOCES04 53101.6146 -26.5940.18 16.02
FOCES04 53102.6933 -26.0940.23 15.98
Griffin! 53144.0900 -27.50+1.00 -
Griffin! 53171.0500 -25.1041.00 -
Griffin! 53225.0000 -26.1041.00 -
Griffin! 53249.9400 -24.90+1.00 -
Griffin! 53283.8500 -26.1041.00 -
Griffin? 53322.8000 -24.5041.00 -

! Griffin (comunicacién privada).

2 Zuckerman et al. (2004).

3 Valores de espectros de baja resoluciéon del IDS/INT 2001

4 Henry et al. (1995)
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Figura 5.19: Ajuste de los datos de la velocidad radial con la fase orbital. 15 valores de
este trabajo (cuadrados), 1 de Zuckerman et al. 2004 (tridngulo), 1 valor de Henry et
al. 1995 (estrella) y 21 de Griffin (circulos). La curva sélida representa el ajuste orbital
por minimos cuadrados, x2.

= Velocidades Radiales y Soluciéon Orbital

En la Tabla 5.19 se encuentran los valores, para cada espectro, de la velocidad
radial heliocentrica (V4e1) con sus respectivos errores (oy ).

Se ha calculado la soluciéon orbital del sistema usando 38 valores de la velocidad
radial, 15 obtenidos en este trabajo, un valor de Zuckerman et al. (2004), 21
valores medidos por Griffin (comunicacion privada), y un valor de Henry et al.
(1995) que es una media de 30 observaciones que realiz6 en un periodo de 66 dias.
La mejor solucién orbital encontrada con estos datos, proporciona una orbita muy
excéntrica, e = 0.8028, con un periodo orbital de 6246.1318 dias (17.1126 anos),
aunque hay otros periodos que también serian posibles. Es necesario realizar més
observaciones en el intervalo de fases (0.2-0.8) donde no hay datos, para poder
confirmar esta solucion orbital (ver Tabla 5.20).

Teniendo en cuenta el valor de la funcién de masas de la solucion obtital, f(M)
= 0.0508497, y la clasificacion de la estrella primaria como una K7V (M; = 0.61
Mg, segun las tablas de Landolt-Bornstein, Schmidt-Kaler 1982) se puede inferir
un valor minimo para el valor de la masa de la secundaria de My = 0.36 M, que
se corresponde con un tipo espectral de M2-3V. Con lo que la clasificacion del
conjunto queda K7V /M2-3V.

= Litio I 6707.8 A

En los espectros de este sistema, se ha incluido la regién de la linea de Li I A6708
A, v el valor obtenido de su EW una vez corregida de Fe I es de 3.8 mA.
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Tabla 5.20: Solucién Orbital de HD 160934

Elemento Valor Incertidumbre Unidades
Porb 6246.1318 0.9005 dias

TConj 2485.9436 0.0000 HJD (2400000 +)
w 219.7273 2.9021 grados

e 0.8028 0.0169

K 7.1840 0.1134 km s~!

vy -28.8895 0.1836 km s~1!
aseni 367.8775 15.1907 108 km
f(M) 0.0508497 0.0062992 Mg

Segtn el valor de sus componentes galacticas de velocidad, esta estrella se situa
fuera de los limites del disco joven pero bastante cercana al grupo de la Asociacion
Local. Ademas tiene un valor pequeno del litio para una estrella de tipo espectral
K7V. Ambos hechos indican que puede tener la edad de la Pléyades (Zuckerman
et al. 2004; Lopez-Santiago 2005).

e Indicadores de Actividad Cromosférica

Se han medido las anchuras equivalentes de las lineas indicadoras de actividad
de todas las noches de observacion en los espectros substraidos con el método de la
substraccion espectral usando como estrella de referencia la estrella 61 Cyg B (K7V)
para todas las campafas. Al no tener una estrella de referencia adecuada en la campana
de FOCES04, se tomo de FOCESO02b que tenia la misma configuracion.

En la Tabla 5.21 se dan los excesos de emision de las anchuras equivalentes (EW)
para las lineas H y K del Ca II, He, Hé, Hy, HB, Ha, y Ca II IRT.

s Ho:

La regiéon de la linea Ha esta incluida en los seis espectros de FOCES04 de este
sistema, donde se puede ver la linea de emisién por encima del continuo con una
autoabsorcion asimétrica, (ver Fig. 5.20, panel izquierdo). El exceso de emision
de la estrella se puede ver claramente en el espectro substraido (ver Fig. 5.20,
panel derecho). Los valores obtenidos se dan en la Tabla 5.21, teniendo un valor
medio de EW (Ha) = 1.88 A.

» HB, Hy y Ho:

Estas tres lineas de Balmer también se han podido observar con emisiéon por
encima del continuo, indicando asi una gran actividad.

Las EW, ver Tabla 5.21, tienen un valor medio de EW (HB) = 0.78 A, de
EW (Hy) = 0.67 A y de EW (H6) = 0.68 A.

» Hy K del Ca Il y He:

La region de la linea H y K del Ca II esta incluida en los espectros. Debido a que
la estrella de referencia presenta una pequena emision en estas lineas, las medidas
de EW obtenidas son menores que las reales. Se ha encontrado una emisién en
la linea H cuya posicion se corresponderia con la estrella secundaria.

La linea He también es visible en todos los espectros. Las EW de las tres lineas,
ver Tabla 5.21, tienen un valor medio de EW (H) = 3.00 A, EW(K) = 241 A y
de EW (He) = 0.94 A.
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HD 160934 Ha
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Figura 5.20: Espectros de HD 160934 en la region de la linea Ha para la campana de
FOCESO04. Espectros observados en la parte izquierda en linea continua, superpuestos
los espectros sintéticos en linea de trazos, y a la derecha los espectros substraidos en
linea de puntos.
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Normalized Flux
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Figura 5.21: Igual que la Figura anterior en la region de las lineas de Ca II IRT (8498,
8542 A).
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Tabla 5.21: EW de los diferentes Indicadores de Actividad Cromosférica de HD 160934

EW(A) en el espectro substraido

Obs.  Noche % Call Call IRT

Idt.3 K H He Hé Hr~y Hp Ha 8498 A8542  )\8662
(5) n8 0.718 - - - - - 0.79 216  0.42 1.04 071
(9) n4 0.815 296 2.24 1.21 0.78 0.58 0.73 1.93 0.53 0.76 0.55
(9) n5 0.815 2,51 1.77 0.79 035 0.64 0.69 1.84 0.50 0.74 0.56
(9) n7 0.815 4.24 3.30 1.22 065 061 0.76 1.96 0.51 0.75 0.54
(10) n24 0.803 4.66 4.05 1.64 067 0.58 1.09 2.02 0.51 0.77 0.59
(10) n25 0.804 396 268 0.89 049 0.69 0.85 1.77 0.46 0.64 0.51
(10) n26 0.804 5.83 2.96 1.14 0.66 0.63 0.97 1.79 0.51 0.77 0.56
(12) n3 0.917 1 2.28 0.83 0.66 0.542 0.68 1.85 0.55 0.83 0.56
(12) n6 0.917 2.06 2.57 1 0.80 0.72 0.92 1.86 0.53 0.81 0.62
(12) n6b 0.917 1.81 162 056 065 0.58 0.94 1.76 0.51 0.80 0.58
(12) n7 0.917 2.01 1.82 065 095 0.83 0.96 1.96 0.52 0.76 0.56
(12) n8 0.918 2.00 2.56 1.10 1.11 0.5 0.81 1.77 0.47 0.73 0.55
(12) n9 0.918 0.94 1.14 0.302 0.37 0.62 0.88 1.80 0.49 0.62 0.56

! Valores no medidos debido a muy baja S/N.
2 Valores medidos con baja S/N.

3 Identificador de la campaifias de observacion.

= Ca I IRT (\8498, \85/2, \8662):

Las tres lineas del triplete infrarrojo del Ca II IRT, se incluyen en todos los
espectros y se puede ver las lineas de emision cromosférica superpuesta a la
absorcion, Fig. 5.21.

Las EW, ver Tabla 5.21, tienen unos valores medios de EW (\8498) = 0.54 A,
EW(A8542) = 0.71 A y EW(\8662) = 0.57 A

e Resumen

Del estudio realizado de las velocidades radiales, se puede deducir que HD 160934
es una estrella binaria espectroscopica SB1.

Con 15 datos de la velocidad radial de este trabajo y 23 de otros autores, se ha
obtenido por primera vez la solucién orbital para el sistema SB1 encontrandose una
orbita muy excéntrica y de periodo muy largo (6246.1318 dias), pudiendose inferir un
valor minimo de la masa de la secundaria que se corresponde con una estrella M2-M3V.
Con més valores de velocidad que cubran todo el intervalo de fases se podran confirmar
estos resultados.

Esta estrella presenta todas las lineas cromosféricas en emision por encima del con-
tinuo, incluso en todas las lineas de Balmer, lo que indica una gran actividad magnética.
Se trata ademas de una estrella jéven, como muestra su cinemética y la presencia de
litio, lo que podria explicar la gran excentricidad y periodo del sistema.

La razoén de las lineas de Balmer indica que éstas provienen de estructuras tipo
portuberancias mientras que la razéon de las dos primeras lineas del triplete infrarrojo
del Ca II indica que estas provienen de estructuras tipo playas (ver Tabla 5.29).
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Tabla 5.22: Flujo Absoluto Superficial de los diferentes Indicadores de Actividad Cro-

mosferica de HD 160934

logF'g en el espectro substraido

Obs. % Call Call IRT

Idt.3 K H He Hé Hry Hp Ha 28498 8542  )\8662
(5) 0.718 - - - - - 5.70  6.47 5.82 6.21 6.05
9) 0.815 6.10 5.98 5.72 555 547 5.67 6.42 5.92 6.08 5.93
(9) 0.815 6.03 5.88 553 520 551 5.65 6.40 5.89 6.06 5.94
9) 0.815 6.26 6.15 5.72 547 549 5.69 6.43 5.90 6.07 5.93
(10) 0.803 6.30 6.24 5.85 549 547 5.84 6.44 5.90 6.08 5.97
(10) 0.805 6.23 6.06 5.58 535 555 5.74 6.38 5.86 6.00 5.90
(10) 0.805 6.40 6.10 5.69 548 551 5.79 6.39 5.90 6.08 5.94
(12) 0.917 1 598 555 547 5432 5.63 6.40 5.93 6.11 5.94
(12) 0.917 5.94 6.04 1 5.56 5.56 5.77 6.40 5.92 6.10 5.98
(12) 0.917 5.88 584 537 547 546 5.78 6.38 5.90 6.09 5.95
(12) 0.917 5.93 5.89 544 563 562 578 6.42 5.91 6.07 5.94
(12) 0.918 593 6.03 567 570 540 5.71 6.38 5.86 6.05 5.93
(12) 0.918 5.60 5.68 5.102 522 549 575 6.39 5.88 5.98 5.94

Notas igual a la Tabla anterior.
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Figura 5.22: Espectro de PX Ser (HD 145230) en la region de la linea Ha para la
campana de FOCES 04.

5.2.3. Otras Binarias Sin Soluciéon Orbital
PX Ser (HD 145230)

Estrella de magnitud V = 9.24 y tipo espectral K2, selecionada también por Strass-
meier et al. (2000) como candidata a "Doppler imaging”, es un sistema SB1 de 12.3
dias de periodo fotométrico y que posee una velocidad de rotacién de 19 km s~ 1.

Se han realizado solo tres espectros de esta estrella y se han obtenido sus valores
de velocidad radial, pero son insuficientes para poder determinar una solucién orbital
incluso con los tres valores que obtiene Strassmeier et al. (2000).

En la subtraccion espectral se ha utilizado como estrella de referencia HD 92588
(K1IV). Se puede ver un llenado de la linea Ha y emisiones en las lineas del Ca II IRT
y de Hy K de Ca Il (ver Fig 5.22, 5.23y 5.24).

La razoén de las lineas de Balmer indica que éstas provienen de estructuras tipo
portuberancias mientras que la razéon de las dos primeras lineas del triplete infrarrojo
del Ca II indica que estas provienen de estructuras tipo playas (ver Tabla 5.29).
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Figura 5.23: Espectro de PX Ser (HD 145230) en la regién de las lineas del Ca II IRT
para la campana de FOCES 04.
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Figura 5.24: Espectro de PX Ser (HD 145230) en la region de las lineas H y K del Ca
IT para la campana de FOCES 04.
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Otras Binarias Hao
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Figura 5.25: Espectros en la region de Ha para la campana de FOCES 04 para algunas
de las estrellas analizadas.
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Otras Binaria Call IRT

L e e L L S B S B B BN B I
Observado

"FOCES 2004 T Subtraido | 1

I AB498.018 AB542.089 T 1

FR Cnc

HD 89959

Normalized Flux

PX Ser

8480 8500 8520 8540 8480 8500 8520 8540
Wavelength (&) Wavelength (R)

Figura 5.26: Espectros en la region del Ca II IRT para la campana de FOCES 04 para
algunas de las estrellas analizadas.
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Tabla 5.23: Velocidades Radiales y wsen: para HD 89959, OX Ser, HD 143705 y PX

Ser

Nombre Campana  HJD Vhel £ ov vsensd
(2400000 +) (km s~1) (km s—1)

HD 89959 FOCES04 53100.5963 -52.83+0.15/43.871+0.15 0.48/1

? FOCES04 53101.3520 -57.03+0.15/47.85+0.16 t/1.21

? FOCES04 53102.5760 -28.47+0.15/19.484+0.15 2.00/!

» Wichm03  51264.249 -51.8+1.0/42.3+1.0 -

? Wichm03  51265.231 -53.6+£1.0/44.1+1.0 -

» Wichm03  51266.294 -26.4+1.0/18.2+1.0 -

? Wichm03  51267.254 -4.84+3.0/-4.8£1.0 -

? Wichm03  51269.345 20.5+1.0/29.1£3.0 -

OX Ser FOCES04 53096.5855 13.02 + 0.27 25.01

? FOCES04 53098.7259 19.96 + 0.26 20.46

» FOCES04 53099.6634 17.99 + 0.28 24.16

? FOCES04 53100.5668 9.27 £ 0.27 22.83

» FOCES04 53101.6812 -2.73 £ 0.27 26.05

? FOCES04 53102.6048 -14.21 £+ 0.26 29.99

? Strass00 50923.9043 2414+ 1.3 -

» Strass00 51222.0491 -31.8 £ 1.5 -

? Strass00 51071.5995 16.7 £ 1.8 32.2

? Strass00 51226.0382 -18.5 + 1.4 26.4

HD 143705 FOCES04 53100.6103 -16.35+£0.42/28.50+0.43  5.42/2.18

» FOCES04 53101.5746 -44.70+0.46/55.83+0.36  1.20/1.52

? FOCES04 53101.6528 -44.76+0.38/57.02+0.36  2.54/3.82

» FOCES04 53102.5077 -41.62+0.41/53.02+0.36  3.82/1.91

? FOCES04 53102.6385 -39.15+0.39/51.35+0.35  3.97/1.84

? Wichm03  51264.4733 -39.4+1.0/50.61+1.0 -

» Wichm03  51265.3920 -15.0+£1.0/27.5+1.0 -

? Wichm03  51266.4864 5.842.5/5.8+2.5 -

? Wichm03  51267.4555 42.84+1.0/-30.5+1.0 -

? Wichm03  51268.3973 56.5+1.0/-43.24+1.0 -

? Wichm03  51269.3942 47.3+£1.0/-33.9£1.0 -

PX Ser FOCES04 53101.6636 -20.32 £ 0.14 17.83

» FOCES04 53102.6622 -42.29 + 0.21 19.43

? FOCES04 53102.7079 -42.93 £+ 0.21 19.07

1 Valores proximos a cero, indicando que la estrella tiene una velocidad de rotaciéon del mismo orden que la estrella de

referencia (0.5).

Nota: Wichm03 = Wichmann et al. (2003); Strass00 = Strassmeier et al. (2000)

Tabla 5.24: EW HD 89959, OX Ser y PX Ser

EW(A) en el espectro substraido

Nombre Noche Call Call IRT

K H He H) Hr~y HA Ha 8498 8542 28662
HD 89959 n7 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.03/0.04 0.07/0.07 0.10/0.10 0.08/0.08
HD 89959 n8 0.29/0.29  0.17/0.11 0.00 0.00 0.00 0.00 0.04/0.03 0.07/0.07 0.11/0.11 0.08/0.06
HD 89959 n9 0.00 0.30! 0.00 0.00 0.00 0.00 0.03/0.03 0.07/0.06 0.13/0.10 0.11/0.09
OX Ser n3 4.21 2.47 0.00 0.00 0.00 0.00 0.21 0.33 0.40 0.40
OX Ser nb 2.40 1.37 0.00 0.00 0.00 0.00 0.35 0.35 0.47 0.45
OX Ser n6 4.22 2.81 0.00 0.00 0.00 0.00 0.33 0.35 0.46 0.45
OX Ser n7 3.90 2.37 0.00 0.00 0.00 0.00 0.31 0.29 0.42 0.40
OX Ser n8 5.16 2.69 0.00 0.00 0.00 0.00 0.25 0.38 0.44 0.45
PX Ser n8 1.17 1.60 0.20 0.00 0.00 0.26 0.92 0.64 0.78 0.66
PX Ser n9%a 2.60 1.62 0.31 0.00 0.00 0.15 0.90 0.72 0.82 0.65
PX Ser n9b 2.02 1.20 0.00 0.00 0.00 0.34 0.92 0.76 0.84 0.71

1 Valores de primaria y secundaria juntas
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Tabla 5.25: Flujo Absoluto Superficia: HD 89959, OX Ser y PX Ser
logF'g en el espectro substraido

Nombre Noche Call Call IRT

K H He HS Hy HB Ha 28498 28542 28662
HD 89959  n7 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 558/5.71 5.76/5.76 5.92/5.92 5.82/5.82
HD 89959  n8  6.63/6.63 6.40/6.21 0.00 0.0 0.00 0.0 571/558 5.76/5.76 5.96/5.96 5.82/5.70
HD 89959  n9 0.00 6.64 000 0.00 0.00 0.00 558/558 576/5.70 6.03/5.92 5.96/5.87
OX Ser n3 6.88 6.65 0.00 0.00 0.0 0.00 5.78 5.97 6.06 6.06
OX Ser n5 6.63 6.39 0.00 0.00 0.00 0.00 6.00 6.00 6.13 6.11
OX Ser n6 6.88 6.70 0.00 0.00 0.00 0.00 5.98 6.00 6.12 6.11
OX Ser n7 6.85 6.63 0.00 0.00 0.00 0.00 5.95 5.92 6.08 6.06
OX Ser n8 6.97 6.68 0.00 0.00 0.00 0.00 5.86 6.03 6.10 6.11
PX Ser n8 6.29 6.43 553  0.00 0.00 5.72 6.41 6.25 6.34 6.27
PX Ser n9%a 6.64 6.43 572 0.00 0.00 5.48 6.40 6.30 6.36 6.26
PX Ser n9b 6.53 6.30 0.00 0.00 0.0 5.84 6.41 6.33 6.37 6.30

Notas igual a la Tabla 5.24.
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Tabla 5.26: Otras Estrellas con Variaciones de Velocidad Radial

Nombre Campana HJD Vhel £ ov vsens
(2400000 +) (km s~1) (km s~1)

FR Cnc? FOCES04 53098.3713 16.28 + 0.66 35.58
? FOCES04 53099.3411 20.40 £ 0.65
? FOCES04 53099.4230 16.24 £ 0.81
? FOCES04 53099.4546 16.06 £ 0.93
? FOCES04 53100.3156 14.90 £ 0.64
» FOCES04 53100.3917 13.85 £ 0.56
? FOCES04 53101.3264 19.56 £ 0.40
? FOCES04 53101.4495 23.22 £ 0.57
? FOCES04 53102.3306 19.24 £ 0.80
? FOCES04 53102.4753 17.49 £ 0.63

2RE J1507+7612 FOCES02a  48845.374 -2.3£1.50 19.41
» FOCES02a  48846.397 -5.9+1.50
? FOCES02a  48848.369 -3.7£1.50
? FOCESO02a  48851.363 -7.0£1.50
? FOCES02b  52389.0689 -5.61£0.17
? FOCES02b  52390.1100 -3.90£0.15
? FOCES02b  52457.9008 -7.4440.27
? FOCES02b  52458.9074 -5.43£0.21
? FOCES02b  52459.8765 -7.54+0.23
? FOCES02b  52460.8947 -4.75£0.27
» FOCES02b  52461.8783 -7.33£0.23

5.3. Otras Estrellas con Variaciones de Velocidad Ra-
dial

Para las estrellas FR Cnc y 2RE J15074-761, atin midiendo variaciones de velocidad
radial en un nimero suficiente de espectros, no se ha podido establecer un periodo. Por
tanto, aunque es posible que estas variaciones sean debidas a una naturaleza binaria,
podrian deberse a otros factores relacionados con la actividad, y se han estudiado
aparte.

Los valores de velocidad radial y de rotacién se dan en la Tabla 5.26.

¢ FR Cnc

Esta estrella de magnitud V = 10.43 y tipo espectral K8V, esta clasificada como
tipo BY Dra que posee variabilidad debido a la modulacién rotacional producida por
las manchas (Kazarovets et al. 1999). Usando la velocidad radial, 25.5 km /s de Upgren
et al. (2002) y los datos de Hipparcos para las distancia y los movimientos propios, se
han calculado las componentes de la velocidad galactica (U, V, W)= (-24.1, -22.8, -5.1)
km /s, obteniendose que pertenece a la poblacion joven del disco (Montes et al. 2001).

Pandey et al. (2002:2005), realizaron un estudio fotométrico y espectroscopico, de-
duciendo un periodo fotométrico de 0.827+0.002 dias y sugieren que es probablemente
una estrellas aislada.

Al realizar la subtraccion espectral se utilizo como referencia la estrella HD 151877
(K7V). Se midieron 10 valores de la velocidad radial por correlacion cruzada, Tabla
5.26, encontrandose variaciones de hasta 10 km/s de un dia a otro.

En los espectros tomados se puede ver la gran actividad de esta estrella, mostrando
siempre la linea de emision en Ha por encima del continuo (ver Fig 5.27) y con
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Tabla 5.27: EW de FR Cnc

EW(A) en el espectro substraido

Nombre  Noche Call Call IRT
K H He H§ Hy HB Ha 28498 )\8542  \8662

FR Cnc n5 2 2 2 2 0.42 1.13 2.83  0.69 0.97 0.76
FR Cnc néa 2.46 2 2 0.62 1.10 1.32 3.50 0.73 0.92 0.71
FR Cnc n6b 2 2 2 2 0.40 1.44 3.80 0.77 0.94 0.81
FR Cnc née 2 2 2 2 0.46 1.10 3.15 0.91 0.97 0.75
FR Cnc n7a 1.54 274 1.70 021 0.67 130 3.12 0.73 0.99 2.18
FR Cnc  n7b 1.581  1.47 0.73 025 0.30 1.03 284 0.71 0.95 0.71
FR Cnc n8a 2 2 2 0.40 0.76 1.08 2.83  0.67 0.91 0.73
FR Cnc n8b 2 2 2 2 0.27 1.23 3.15 0.71 0.86 0.70
FR Cnc n9%a 212 174  1.02 2 0.77 1.21 3.78  0.67 0.92 0.73
FR Cnc n9b 2 2 2 2 2 1.40 3.34  0.77 0.89 0.74

! Valores medidos con baja S/N.

2 Valores no medidos por la baja S/N.

emisiones en el resto de los indicadores cromosféricos que a veces también sobrepasan
el continuo (HB, Hy y Hd).

En las lineas de emision cromosférica de Ca II IRT, se puede observar un par de
picos, que podrian provenir de la componente primaria y secundaria respectivamente,
ver Fig 5.27, sin embargo, estos perfiles también pueden deberse a otros efectos de
actividad tales como manchas, etc.

A pesar de la variaciones de velocidad radial en un periodo corto, no se ha podido
obtener una solucién orbital, por otro lado, la presencia de picos en algunas emisiones
que podrian venir de una estrella companera, podrian también deberse a las variaciones
de actividad, asi, a la vista de estos resultado, no queda clara su naturaleza binaria.

e 2RE J15074-761

Para la estrella 2RE J15074-761 se encuentran pequenas variaciones de su velocidad
radial (hasta 4 km/s en tres dias) durantes tres campanas de observacion (FOCES02a,
FOCES02b, y FOCES04), pero no podemos concluir su binariedad debido a que ni
siquiera se puede establecer un periodo aproximado con el rango temporal disponible.
Con observaciones futuras que permitan disponer de un rango en tiempo de observacion
mayor, sera posible determinar la naturaleza de estas variaciones. Sus velocidades ra-
diales se dan en la Tabla 5.26.

5.4. Candidatas Aisladas o Posibles Binarias de Largo
Periodo

Se han obtenido en total 19 candidatas aisladas, es decir, cuyas velocidades radiales
no cambian en un periodo menor de 60 dias, pero que pueden ser binarias de periodo
mayor. Entre estas se encuentran 4 candidatas a CAB, C62, C65, C66 y C79, incluidas
en el catalogo de Strassmeier et al. (1993), que no muestran evidencias de binariedad.

En la Tabla 5.30, se dan los valores de la velocidad radial y la velocidad de rotacién
medida por correlaciéon cruzada para cada espectro obtenido.
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FRCnc Hao y Ca IRT

Observed Observed
| Foces 2004 T 1
I N9b “N9b -

Normalized Flux
T
1
T
1

6555 6560 6565 6570 8480 8500 8520 8540
Wavelength (X) Wavelength (X)

Figura 5.27: Espectros de FR Cnc en la region de la lineas Ha (panel izquierdo) y en
la region de las lineas del Ca IRT (panel derecho) para la campana de FOCES 04.
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Tabla 5.28: Flujo Absoluto Superficial: FR Cnc

logFg
Nombre  Noche & Call IRT
K H He H6 Hy HB Ha 28498 18542  \8662
FR Cnc n5 2 2 2 2 588 6.35 6.91  6.24 6.38 6.28
FR Cnc n6a 6.62 2 2 6.03 6.30 6.42 7.00 6.26 6.36 6.25
FR Cnc néb 2 2 2 2 586 6.46 7.04  6.28 6.37 6.31
FR Cnc né6c 2 2 2 2 592 6.34 6.95 6.36 6.38 6.27
FR Cnc n7a 6.41 6.66 6.46 b5.56 6.08 6.41 6.95 6.26 6.39 6.74
FRCnc n7b  6.42' 6.39 6.09 563 573 631 691 6.25 6.37 6.25
FR Cnc nsa 2 2 2 584 6.14 6.33 691  6.22 6.36 6.26
FR Cnc n8b 2 2 2 2 569 6.39 6.95 6.25 6.33 6.24
FR Cnc n9a 6.55 6.47 6.23 2 6.14 6.38 7.03 6.22 6.36 6.26
FR Cnc n9b 2 2 2 2 2 6.45 6.98  6.28 6.35 6.27
Notas igual a la Tabla anterior.
Tabla 5.29: Razon de los excesos de emision

Nombre EW(Ha)/EW(HB) E(Ha)/E(HB) EW(8542)/EW(8498)

FR Cnc 2.65 5.64 1.26

BD +11 2052 A 2.68 2.55 1.28

HD 89959 - - 1.61/1.55

BD +39 2587 2.19/1.21 1.94/1.79 1.26/1.68

OX Ser - - 1.25

PX Ser 4.07 5.08 1.15

HD 160934 2.14 5.01 1.47
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Tabla 5.30: Candidatas aisladas o posibles binarias de largo peiodo

Nombre HJD Campana Vhel £ ov Vhel + ov vsent
(240000 +) (km s71) (km s71) (km s71)

BD +11 2052B  53096.4917 FOCES04 27.74£0.04 27.6240.04 2.28
” 53098.3938 FOCES04 26.91+0.12

OS Hya 53101.3631 FOCES04 26.39£0.27 25.104£0.10 6.42
” 53102.4027 FOCES04 24.8940.11

HD 85270 53096.5089 FOCES04 -14.3140.10  -14.5440.06 2.77
” 53099.4045 FOCES04 -14.714+0.10

” 53102.4618 FOCES04 -14.6440.12

BD 428 1779 53099.3848 FOCES04 -14.864+0.12 -15.2510.10 0.05
” 53100.3568 FOCES04 -15.6940.23

” 53102.4668 FOCES04 -16.4540.25

GJ 378 53100.4197 FOCES04 -16.28+0.43 -16.0740.29 3.46
» 53102.4980 FOCES04 -15.8940.40

EQ Leo 53101.4241 FOCES04 16.75+0.26 16.77+0.15 16.60
” 53100.4484 FOCES04 18.86+0.24

” 53102.5164 FOCES04 13.95+0.28

HD 238090 53099.4848 FOCES04 -17.3440.41  -17.774+0.25 0.54
» 53100.4617 FOCES04 -18.2840.38

” 53102.5845 FOCES04 -17.5140.53

HD 109011 53101.5282 FOCES04 -6.76+0.13 -6.59+0.09 3.08
”? 53102.6215 FOCES04 -6.4240.13

BD +39 2586 53096.5500 FOCES04 -4.621+0.06 -4.66£0.05 2.81
”? 53096.5338 FOCES04 -4.83+0.13

HD 234121 53096.5707 FOCES04 -16.36+0.14 -16.6140.09 3.26
” 53099.5684 FOCES04 -16.6740.25

” 53100.5165 FOCES04 -16.9140.16

? 53102.6708 FOCES04 -16.5940.28

HD 142764 52002.1723 INTO1 -31.14+£2.36  -56.6240.10 3.65
” 52003.2479 INTO1 -44.91+2.36

» 52390.0952 FOCES02a -56.50+0.11

” 53096.6319 FOCES04 -57.9040.28

HD 147379 A 52388.5575 FOCES02a -17.87+0.19 -17.91+£0.91 -
” 52389.6274 FOCES02a -17.9540.19

GI Dra 53100.6213 FOCES04 -30.5240.10  -30.4610.06 2.93
” 53101.5835 FOCES04 -30.5540.13

”? 53102.6845 FOCES04 -30.3540.10

HD 151288 52388.6507 FOCES02a -30.47+0.14  -30.53+0.08 15
”? 52389.6159 FOCES02a -30.55+0.15

» 52390.6549 FOCES02a -30.5610.14

HD 153525 52388.6608 FOCES02a  -5.93+0.11 -5.89+0.06 30
» 52389.6814 FOCES02a  -5.86+0.11

” 52390.6961 FOCES02a  -5.89+0.11

HD 155802 53100.6693 FOCES04 -33.234+0.15  -33.1240.09 2.12
” 53101.6057 FOCES04 -33.0940.14

”? 53102.6784 FOCES04 -33.0310.16

HD 156984 53096.6942 FOCES04 -96.73+0.15  -97.001+0.09 0.30
”? 53098.7323 FOCES04 -97.31+0.18

”? 53099.5798 FOCES04 -97.0440.14

HD 226099 53101.6876 FOCES04 9.27+0.41 7.67+0.22 3.66
» 53102.6549 FOCES04 7.03+0.26

HD 200740 52175.3850 FOCES01 -19.984+0.08 -19.98+0.08 -
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En general estas estrellas no poseen actividad cromosférica o es muy débil.
Estudios posteriores confirmaran si realmente son estrellas aisladas o binarias de
periodos largos.






Capitulo 6

Comportamiento de los Indicadores de
Actividad

La actividad magnética de las estrellas de los tiltimos tipos espectrales de la secuen-
cia principal es una manifestaciéon observable de campo magnético estelar.

La generacion y amplificacion de los campos magnéticos superficiales en estrellas
tipo solar, se considera cominmente como resultado del complejo mecanismo dinamo,
cuya eficiencia depende de la interaccién entre la rotacion diferencial y la capa con-
vectiva subfotosférica. Se han realizado niimerosos estudios para buscar esta relacién
actividad-rotacion.

En principio Wilson (1966) y Kraft (1967), pensaban que esta relacion era indirecta
y se relacionaba a través de la edad. Skumanich (1972), compar6 la rotacion con las
emisiones en H y K del Ca II para estrellas de las Pléiades, Ursa Mayor, Hiades y para
el Sol, y demostr6 que ambas, la emisién cromosférica y la rotaciéon, disminuyen con
el inverso de la raiz cuadrada de la edad. De acuerdo con los datos de Frazies et al.
(1970) para el Sol, la intensidad de la emision del H y K del Ca II varia linealmente con
la intensidad del campo magnético superficial. El trabajo de Skumanich (1972) fué asi
el primero en sugerir que la relacion actividad-rotacion era consecuencia de la accién
dinamo, debido a la relacién de proporcionalidad entre el flujo superficial del campo
magnético y la rotacién estelar.

Para estrellas aisladas rapidas rotadoras, existe una correlacién bien establecida
entre la actividad magnética y la rotacion (Noyes et al. 1984), en la que la rotacion
es un parametro crucial de la actividad estelar para una estrella de un tipo espectral
determinado (Kraft 1967; Durney 1972). Esta correlacion se puede entender como la
dependencia de la eficacia en la generaciéon de flujos magnéticos a gran escala por parte
del proceso de dinamo con la rotacion del fluido (Parker 1955, 1979). El campo magnéti-
co acopla la zona subfotosférica de convecciéon con la cromosfera, regiéon de transiciéon
y corona estelares, permitiendo que la energia cinética asociada a la turbulencia se
convierta en un exceso de energia magnética que puede entonces ser disipada, lo que
significa que permite el mantenimiento de un viento estelar caliente que actua como
freno de la rotacion estelar (ver Mestel y Spruit 1987; Collier Cameron et al. 1991).
Esto conlleva el consecuente decremento en el flujo magnético mantenido por el proceso
dinamo y la actividad asociada que se observa desde el éptico a los rayos X.

Otros indicadores observables de la actividad estelar incluyen el cubrimiento de la
superficie estelar por manchas fotosféricas y las emisiones producidas en las distintas
capas de la atmosfera estelar. Cuando se compara cualquier medida radiativa de la
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actividad magnética estelar con la velocidad de rotacion, para estrellas de temperatu-
ra efectiva y gravedad similares, se encuentra que la actividad crece mon6tonamente
segun crece la velocidad angular para periodos que sobrepasan 1-2 dias. Una de las
mejores correlaciones entre la actividad magnética y la rotacién, se obtiene cuando se
utiliza el nimero de Rossby, definido como la razén entre el periodo de rotaciéon y el
tiempo caracteristico de conveccién. Todos estos indicadores muestran un incremen-
to con la rotacion, seguida de una saturacion (Noyes et al. 1984; Hempelmann et al.
1995; Montes et al. 1996; Stauffer et al. 1997; Pizzolato et al. 2003) y recientemente
se ha observado también un proceso de supersaturacion, donde la emisiéon en rayos X
decrece con el aumento de la rotacion tras pasar la zona de saturacién (Prosser et al.
1996; Randich 1998). Se han propuesto varias hipdtesis para explicar este efecto de
saturacion. Algunos autores opinan que se debe a saturaciéon del mecanismo dinamo
(Charbonneau y MacGregor 1992), otros han considerado que es el propio mecanismo
de calentamiento el que se puede saturar y Vilhu (1984) senala que si los indicadores de
actividad estan asociados a las regiones magnéticamente activas de la superficie estelar
de tal manera que el area cubierta por regiones activas es mayor a mayor intensidad del
campo magnético, la saturacion se alcanzaria al alcanzar la rotacion un valor donde la
superficie estuviera completamente cubierta por regiones activas. Actualmente no esta
claro que causa este efecto de saturacion (Pizzolato et al. 2003; Ryan et al. 2005) y en
principio podria tratarse del conjunto de varios procesos.

Las relaciones Flujo-Flujo entre diversos indicadores de actividad han sido muy
estudiadas en la literatura (Ayres et al. 1981; Orange et al. 1982; Basri 1987; Montesinos
y Jordan 1988; Rutten et al. 1991; Thatcher y Robinson 1993; Montes et al. 1996;
Lopez-Santiago et al. 2005), ya que proporcionan relaciones entre indicadores que se
forman a distintas temperaturas, es decir, a distintas alturas de la atmosfera estelar.
Las correlaciones encontradas son bastante aceptables y se cumplen para distintos
tipos espectrales y clases de luminosidad, donde las pendientes aumentan al aumentar
la temperatura de formacion de los correspondientes indicadores (desde la cromosféra
a la corona).

En este capitulo se realiza un estudio de las relaciones Flujo-Flujo de todos los
indicadores 6pticos de actividad cromosférica desde H y K del Ca II hasta el triplete
del Ca IRT (hasta ahora so6lo se habia estudiado en los indicadores clasicos como H y
K del Ca Il y Ha) que se han mencionado a lo largo del texto, con el fin de comprobar
la relacion existente entre todos ellos. También se han analizado las relaciones entre la
actividad y la rotacién mediante diagramas Flujo-P ., Flujo-vsen: y Flujo-ntimero de
Rossby. Este estudio se ha llevado a cabo para una muestra de binarias cromosférica-
mente activas que incluye 14 sistemas binarios de los que se presentaron las medidas
de las EW de los excesos de las lineas de emision (19 estrellas) y los correspondientes
flujos en el Capitulo 4; 7 estrellas confirmadas como binarias (ver Capitulo 5) y 16
sistemas de las cuales se han recopilado datos de los flujos en trabajos anteriores del
grupo de investigacion (Montes et al. 2000) (de estos 16 sistemas, tres son comunes a
los estudiados en el Capitulo 4, V1149 Ori, HU Vir y MS Ser). Las estrellas, 47, de
los 35 sistemas binarios, son en su mayoria muy activas, con emisiones en todos los
indicadores del 6ptico y con Ha en emision por encima del continuo.

Los resultados encontrados se compararan con los obtenidos por otros autores, en
particular con el estudio sobre sistemas binarios activos de Montes et al. (1995 y 1996)
llevado a cabo con una muestra de sistemas binarios, de clases RS CVn y BY Dra, de
distintos niveles de actividad, centrandose en el estudio de los indicadores H y K del
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Tabla 6.1: Parametros Estelares y Orbitales para la Muestra Total

HD Nombre Tsp SB Cont. (B-V) (V-R) TConj Porb Prot vseni
(Su/Sc) (H.J.D.) (dfas) (dfas) (km s—1)
(2400000+)
- BK Psc K5V/M3V 1 1.0 1.16 0.73 51383.2930 2.1663 2.24 17.1
12545 XX Tri KOIII 1 1.0 1.21 [0.62] 47814.3242 23.9824 24.3 17
21242 UX Ari G5V /KO0IV 2 0.70/0.30 0.91 0.54/0.70 50415.0647 6.43876 6.437876 6/37
32357 12 Cam KOIII 1 1.0 1.12 [0.77] 48111.1 80.898 81.23 11.3
37824 V1149 Ori KI1II1 1 1.0 1.14 0.90 44325.93 53.580 54.1 11
45088 OU Gem K3V/K5V 2 0.70/0.30  [0.95/1.15] [0.82/0.99] 43846.2 6.991868 7.36 5.6/5.6
- V789 Mon K5V /K5V 2 0.60/0.40 [1.15] 1.03 49054.9805 1.4021 1.412 28.3/25.1
62044 o Gem K1II1 1 1.00 1.12 0.92 47227.22 19.604471 19.601562 27
- FR Cnc K8V 1 1.00 1.16 0.67 - - 0.827 35.6
80715 BF Lyn K2V /dK 2 0.50/0.50 0.99 [0.74/] 45802.472 3.80406 3.80406 10/10
81410 1L Hya G8V/KOIII-IV 2 0.03/0.97 1.02 0.79 47103.1723  12.904982 12.730 26.5
82159 BD+11 2052A  G8V/M4-5V 1 1.00 0.91 [0.58] 53095.8789 3.8562 ~ Porp 13.9
82286 FF UMa KOIV/KOV 2 0.70/0.30  0.97/[0.81]  0.74/[0.64] 50292.1328 3.2658 3.27 33.6/32.4
89546 FG UMa G8IvV 1 1.0 1.00 0.64 49297.702 21.35957 21.50 15
89959 BD+41 2078 KOV 2 0.5/0.5 [0.81] [0.64] 51262.5625 12.1606 - 1.2/1.2
91816 LR Hya KOV/KOV 2 0.50/0.50  [0.81/0.81] [0.64/0.64] 46539.89 6.86569 3.1448 6/6
- DM UMa KO-1TV-TIT 1 1.0 1.06 [0.76] 47623.38 7.4949 7.478 27
95559 2REJ 1101 KI1V/K1V 2 0.50/0.50 0.87 [0.69]/[0.69]  49051.3125 1.5260 1.526 26.2/26.9
106225  HU Vir KOITI-TV 1 1.0 0.97 [0-705] 50195.909 10.3876 10.42 31.3
106677 DK Dra K1III/K1II1 2 0.50/0.50 [1.07/1.07] [0.81/0.81] 2443445.95 64.44 63.75 10/10
- BD+39 2587 G8V/MO0OV 2 0.89/0.11 0.85 [0.58] 51232.1836 7.5656 ~ Pop 4.7/-
112859 BQ CVn F/KO II1 2 0.20/0.80 0.93 [0.77] 18.700 18.50 <6/17
113816 IS Vir KOIII 1 1.0 1.15 0.93 49843.4 23.65462 23.50 6
114515 RS CVn F4IV/G9IIV 2 0.60/0.40 0.42/0.91 0.72 22811.666 4.797851 4.7912 11/42
115781 BL CVn G-KIV/KOIII 2 0.07/0.93 1.14 [/0.77] 45284.47 18.6917 18.6917 7/35
116204 BM CVn KI1II1 1 1.0 1.16 [0.81] 445256.776 20.625 20.6 15
116544 IN Vir K5V+KV 1 1.0 1.14 0.45 49422.53 8.1895 24
138157 OX Ser KOIII 1 1.00 [1.00] [0.77] 50918.1406 14.3675 14.3 29
143313  MS Ser K2IV/G8V 2 0.85/0.15  0.94/1.23 [0.58/0.79] 42616.142 9.01490 9.60 7/15
143705  BD+29 2753 GOV /GOV 2 0.50/0.50 [0.58] [0.50] 51262.1445 8.1130 - 3.4/2.2
145230  PX Ser K21V 1 1.00 0.99 0.78 - - - 19
160934 2RE J1738 K7V 1 1.00 1.30 [1.15] 2485.9436 6246.1318 1.842 15.8
234677 BY Dra K4V/K7.5V 2 0.70/0.30 1.22 1.1 43792.1056 5.975112 3.827 8.0/7.4
175742 V775 Her KOV/[K5-M2V] 1 0.93/0.07 0.91 0.80 43674.167 2.879395 2.898 15/
208472 V2075 Cyg KOIII 1 1.0 [1.00] [0.77] 49252.391 22.62293 - -

Ca IT (para 73 sistemas) y Ha (para 51 sistemas), algunos comunes con los estudiados
en este trabajo (estos flujos se han recalculado a partir de los datos de EW utilizando
las mismas calibraciones utilizadas en este trabajo de Hall 1996) y con el estudio sobre
estrellas aisladas jovenes de Lopez-Santiago (2005), que también determina los flujos
en todos los indicadores 6pticos a partir de espectroscopia echelle en una muestra de
144 estrellas.

Los parametros estelares (Tespr, B-V, V-R, Py, wseni) y orbitales (Porp, Tconj)
de los sistemas de la muestra se han recopilado en la Tabla 6.1. Los datos de los
flujos cromosféricos utilizados para las relaciones analizadas en este capitulo son el

valor medio de todas las observaciones disponibles para cada estrella y se dan en la
Tabla 6.2.

6.1. Relaciones Flujo-Flujo

6.1.1. Lineas Hy K de Ca IT y He

La intensa emisién en el niicleo de las lineas del doblete H y K del Ca II es el clasico
indicador de la actividad cromosférica en el 6ptico. Su funcién fuente estd dominada por
procesos colisionales y por tanto es un buen trazador de la temperatura y la densidad
electronica de la region. Por analogia con el Sol, estas emisiones se han identificado con
las emisiones del entramado cromosférico en general y en particular con regiones tipo
playas, que muestran campos magnéticos mas intensos que en las zonas adyacentes.

Sin embargo, en sistemas binarios, el andlisis de estas lineas es més complicado,
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Tabla 6.2: Flujo Absoluto Superficial Medio de los diferentes Indicadores de Actividad
Cromosférica para la Muestra Total de Sistemas Binarios

logF'g en el espectro substraido

HD Nombre Ref. Comp. Call Call IRT

K H He Hé Hy HA Ha 8498 28542 28662
- BK Psc G P 6.51 6.45 6.03 5.59 5.60 5.83 7.05 6.17 6.37 6.35
G S 5.41 5.31 0.00 4.95 4.97 4.92 6.32 0.00 0.00 0.00
12545 XX Tri G P 7.24 6.90 6.10 5.65 5.70 6.21 6.94 6.53 6.69 6.67
21242 UX Ari MO0 P 6.92 6.90 6.12 - - 6.23 6.89 0.00 0.00 6.63
32357 12 Cam MO0 P 6.45 6.40 0.00 - - 5.10 5.99 0.00 6.28 6.14
37824 V1149 Ori G, M00 P 6.05 5.79 0.00 - - 4.91 5.98 6.04 6.20 6.22
45088 OU Gem MO0 P 6.12 6.05 5.38 - - 5.80 6.25 6.18 6.24 6.24
S 5.82 5.73 5.50 - - 5.43 6.17 5.72 5.99 5.76
- 2RE J0725-002 (V789 Mon) G P - - - - - - 6.77 6.25 6.41 6.30
62044 o Gem MO0 P 5.92 5.89 - - 0.00 4.65 5.63 0.00 6.26 6.02
- FR Cnc G P 6.50 6.51 6.26 5.76 5.97 6.38 6.96 6.26 6.36 6.31
80715 BF Lyn MO0 P 6.74 6.71 6.15 - - 6.09 6.51 6.04 6.20 6.10
S 6.71 6.68 6.15 - - 6.07 6.40 6.15 6.19 6.23
81410 IL Hya MO0 P 6.38 6.38 0.00 - - 5.39 6.49 6.19 6.17 6.30
82159 BD 11 2052 A G P 6.92 6.95 6.31 5.57 5.60 5.86 6.34 5.89 6.02 5.84
82286 2RE J0933+624 (FF UMa) G P 7.03 6.95 6.66 6.22 6.08 6.55 7.25 6.67 6.61 6.71
S 6.97 6.90 6.47 6.22 6.14 6.33 7.33 6.44 6.45 6.28
89546 FG UMa MO0 P 6.94 6.89 0.00 - - 5.70 6.61 0.00 6.42 6.29
89959 BD +41 2078 G P 6.63 6.52 0.00 0.00 0.00 0.00 5.62 5.76 5.97 5.87
S 6.63 6.42 0.00 0.00 0.00 0.00 5.62 5.74 5.93 5.80
91816 LR Hya MO0 P 6.67 6.66 0.00 - - 0.00 5.87 0.00 6.33 6.27
S 6.67 6.59 0.00 - - 0.00 6.07 0.00 6.45 6.32
- DM UMa G P 6.72 6.41 5.85 5.91 5.83 6.26 7.01 6.28 6.36 6.26
95559 2RE J1101+4-223 G P 7.02 6.99 6.47 5.93 6.04 6.17 6.60 6.31 6.40 6.35
S 7.00 6.94 6.71 6.05 6.03 6.17 6.64 6.36 6.41 6.40
106225 HU Vir G, M00O P 6.71 6.58 5.73 0.00 5.80 6.10 6.92 6.34 6.47 6.44
106677 DK Dra MO0 P 6.45 6.32 0.00 - - 0.00 6.04 0.00 6.24 6.09
S 6.48 6.29 0.00 - - 4.70 6.22 0.00 6.63 6.41
- BD +39 2587 G P 6.64 6.53 6.13 5.95 5.87 6.06 6.46 5.93 6.02 6.05
S 6.10 6.06 5.96 5.42 5.16 5.86 6.60 5.42 5.61 5.55
112859 BQ CVn MO0 P 6.39 6.38 5.36 - - 5.58 6.25 0.00 6.50 6.38
113816 IS Vir MO0 P 5.99 5.97 0.00 - - 5.04 6.07 0.00 6.30 6.18
114519 RS CVn G P - - - - - 6.40 7.20 6.99 7.10 7.10
115781 BL CVn MO0 P 6.43 6.41 0.00 - - 0.00 5.94 0.00 6.17 5.93
116204 BM CVn MO0 P 6.55 6.51 0.00 - - 5.16 6.35 0.00 6.36 6.30
116544 IN Vir MO0 P 6.34 6.23 5.39 0.00 0.00 5.11 6.04 6.15 6.25 6.16
138153 OX Ser G P 6.84 6.61 0.00 0.00 0.00 0.00 5.91 5.99 6.09 6.09
143313 MS Ser G, MO0 P 7.11 6.92 6.69 6.46 6.44 6.84 6.92 7.04 6.78 6.74
S 6.48 6.57 0.00 0.00 5.38 5.63 5.73 5.25 5.91 5.89
143705 BD +29 2753 G P 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00
145230 PX Ser G P 6.49 6.39 5.62 0.00 0.00 5.71 6.41 6.29 6.36 6.27
160934 2RE J1738+611 G P 5.85 5.91 5.43 5.51 5.49 5.74 6.39 5.90 6.07 5.95
234677 BY Dra G P 6.04 5.81 5.27 5.32 5.13 5.51 6.29 5.92 5.97 5.81
175742 V775 Her G P 6.41 6.27 5.91 5.63 5.77 5.94 6.55 6.23 6.34 6.27
S 5.92 6.06 0.00 0.00 0.00 0.00 6.38 0.00 0.00 0.00

208472 V2075 Cyg G P 6.57 6.14 - - - - 6.35 6.20 6.34 -

Ref.: Referencia de la cual se han tomado los flujos cuya media se presenta en la Tabla.
G: Este trabajo; M00: Montes et al (2000).
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teniendo en cuenta varios factores que dificultan su estudio: la contribucion de cada
componente al espectro observado (esto, naturalmente, es comun a todos los indicadores
de actividad); el solapamiento de las lineas de ambas componentes y en particular de las
lineas de H del Ca II y He; la baja senal ruido en esta zona de los espectros hace dificil
la substraccion espectral, teniendo muchas veces que medir las E'W sobre los espectros
observados; algunas de las estrellas que se utilizan de referencia presentan pequenas
emisiones en estas lineas, con lo que las EW medidas en los espectros substraidos
pueden estar subestimadas.

En la Figura 6.1 se han representado los flujos de la linea H en el eje de abscisas
y de la K en el eje de ordenadas junto con el ajuste lineal por minimos cuadrados
(con simbolos crecientes segin valores de vseni mayores y distinto color segin su tipo
espectral) para el conjunto de estrellas binarias de este trabajo (circulos rellenos) y las
estrellas aisladas de Lopez-Santiago (2005) (circulos vacios), obteniendose la siguiente
relacion:

log Fs(Ca I K) = (0.16 + 0.01) + (0.99 + 0.02) log F5(Ca IT H) (r = 0.97)  (6.1)

Con r el coeficiente de correlacion. Se deduce asi larazén Fs(Ca I K)/Fs(Ca Il H) =
1.34. Teniendo en cuenta sblo las 36 estrellas binarias de la muestra el resultado es:

log Fs(Ca II K) = (0.36 + 0.02) + (0.96 + 0.05) log F5(Ca IT H) (r = 0.94)  (6.2)

Con F5(Ca Il K)/Fs(Call H) = 2.29. En el estudio realizado por Lopez-Santiago
(2005) en estrellas aisladas, se obtienen unos valores muy similares para esta relacion
flujo-flujo:

log F5(Ca II K) = (0.12 £ 0.01) + (1.00 £ 0.03) log F5(Ca II H) (r = 0.97)  (6.3)

teniendo entonces Fs(Ca Il K)/Fs(Ca Il H) = 1.32, es decir, casi igual que lo
obtenido incluyendo las binarias. Otros autores dan valores de 1.15 (Linsky et al. 1979)
para estrellas enanas y 1.08 (Montes et al. 1996) para estrellas binarias activas.

Respecto a la linea He, como su funcién fuente estd dominada por procesos de
fotoionizacion, no ofrece informacion sobre las propiedades del medio, pero también se
considera un indicador de actividad por encontrarse en emision en las estrellas activas.
Su cercania a la linea H del Ca II dificulta a veces su medida y por tanto el error en
los valores medidos es mayor que en el resto de las lineas. En la Figura 6.2 se han
representado los flujos de He en el eje de abscisas y de H y K respectivamente en el
eje de ordenadas junto con el ajuste lineal por minimos cuadrados para el conjunto de
estrellas aisladas y binarias, obteniendose las siguientes relaciones:

log F5(Ca IT K) = (1.62 4 0.03) + (0.82 £ 0.07) log F5(H,) (r = 0.86) (6.4)

log F5(Ca II H) = (1.49 + 0.03) + (0.83 = 0.06) log F5(H.) (r = 0.90) (6.5)
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Figura 6.1: Relaciéon Flujo-Flujo H y K del Ca II para estrellas binarias de este trabajo
(circulos rellenos) y estrellas aisladas de Lopez-Santiago 2005 (circulos vacios).

Las relaciones obtenidas unicamente con las binarias son:

log Fy(Ca I1 K) = (2.23 4 0.05) + (0.73 £ 0.12) log Fs(H.) (r = 0.80) (6.6)

log F5(Ca IT H) = (1.89 +0.04) + (0.77 £+ 0.10) log F5(H,) (r = 0.84) (6.7)

Que poseen pendientes algo menores que las encontradas para estrellas aisladas por
separado:

log F5(Ca II K) = (1.37 & 0.04) + (0.86 + 0.09) log Fs(H,) (r = 0.90) (6.8)

log F5(Ca II H) = (1.48 4 0.03) + (0.82 =+ 0.06) log F5(H.) (r = 0.94) (6.9)

obtenidas por Lopez-Santiago (2005), y de las calculadas por Montes et al. (1995)
para sistemas binarios activos:

log Fs(Ca I1 K) = (1.46 % 0.56) + (0.86 = 0.09) log Fy(H,) (r = 0.95) (6.10)

La diferencia en los resultados puede ser debida a que, como se ha mencionado
antes, los valores de He son maés dificiles de medir, sobre todo para las componentes
secundarias, y por tanto tienen un mayor error.

6.1.2. Linea Ho

La linea de Ha se forma en la cromosfera media, aunque sus alas se forman en zonas
mas internas. Es el indicador méas importante en el 6ptico debido a que las estrellas frias
de este estudio, tienen su méximo de emisién en esta longitud de onda. Este indicador
se ha mostrado como un buen diagnéstico de la actividad estelar tanto en estrellas de
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Figura 6.2: Relacion Flujo-Flujo He y H y K del Ca II.

la secuencia principal, gigantes y estrellas T-Tauri (Herbig 1985; Stauffer y Hartmann
1986; Young et al. 1989; Bouvier 1990; Pasquini y Pallavicini 1991) como en sistemas
RS CVn y BY Dra (Strassmeier 1990; Montes et al. 1996).

A continuacién se presentan las relaciones entre el flujo de Ha y los restantes indi-

cadores de actividad.

= Flujo de Ha y Flujos de H y K del Ca II:

Esta es una de las relaciones méas referida en la bibliografia, (Zarro y Rodgers
1983; Herbig 1985; etc) puesto que implica una relacion entre las distintas capas
de las cromosfera donde se forman las lineas Ha (que se forma principalmente en
la cromosfera media) y H y K del Ca II (que se puede formar desde la baja hasta
la alta cromosfera).

Cuando se representan los flujos de esta linea frente a los flujos de H y K del
Ca II para estrellas binarias y aisladas, (ver Fig. 6.3), se obtienen los siguientes
resultados:

log F5(Ha) = (—1.13 4 0.04) + (1.13 + 0.10) log F5(Ca IL K) (r = 0.77) (6.11)
log Fs(Hg) = (—1.00 & 0.05) + (1.13 4 0.11) log F5(Ca 11 H) (r = 0.76) (6.12)

Existe una independencia con respecto al color en todas las relaciones entre ex-
cesos de emision en diferentes lineas cromosféricas (Schrijver y Zwaan 2000), que
parece desaparecer para las estrellas de tipo M. Rutten y Schrijver (1987) y Rut-
ten et al. (1989) argumentan que el flujo de las lineas de Balmer no compensa la
reduccién en la emision, en H y K del Ca ITy h y k del Mg II, y que por tanto
existe una deficiencia neta real en la emision cromosférica en las estrellas de tipo
M respecto de estrellas més calientes con el mismo periodo de rotacion. Por ello,
para el ajuste realizado se han excluido los valores de las estrellas de la muestra
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Figura 6.3: Relacion Flujo-Flujo Ha y H y K del Ca 11

de tipo espectral M (que son solo las componentes secundarias de BK Psc y BD
+39 2587).

Los valores de la literatura para la relacion (Ha, K del Ca II) son bastante
parecidos:

log Fs(Hg) = (—0.92 + 0.65) + (1.13 + 0.10) log F5(Ca IT K) (r = 0.83) (6.13)

para las estrellas binarias activas de Montes et al. (1995), y

log Fs(H,) = (—1.11 £ 0.05) 4+ (1.13 £ 0.11) log F5(Ca II K) (r = 0.78) (6.14)

para las estrellas aisladas de Lopez-Santiago (2005). A pesar de la dispersion
puede verse que tanto estrellas aisladas como binarias siguen la misma tenden-
cia, donde las estrellas binarias se mantienen en la parte més alta del ajuste
confirmando asi su gran actividad.

Flujo de Ha y las restantes lineas de Balmer:

Las lineas de Balmer en general muestran un comportamiento similar, siguiendo
todas la misma tendencia, pero se forman en alturas diferentes de la atmosfera
estelar, debido a las condiciones de temperatura y densidad que precisan para su
formacion.

Estos indicadores de actividad en el rango 6ptico, posiblemente debido a la difi-
cultad a la hora de medirlos, ya que algunas de estas lineas sblo se presentan en
emision en estrellas con niveles de actividad muy altos, se han estudiado en muy
pocos casos. Un ejemplo es Montes et al. (1996), donde las observaciones en los
distintos rangos no son simultineas y se ven afectadas por fenémenos transitorios
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de actividad que provocan una gran dispersion en los datos. En este trabajo, las
medidas en todas las lineas cromosféricas son simultéaneas (los espectros estelares
cubren todo el rango 6tico), al igual que los datos utilizados de las binarias de
Montes et al. (2000) y de las aisladas de Lopez-Santiago (2005).

La relacion obtenida entre los flujos de Ha y de He es (ver Fig. 6.4):

log Fs(H,) = (1.42 + 0.05) 4 (0.86 + 0.12) log Fs(H,) (r = 0.74)  (6.15)

siendo muy similar la encontrada por Montes el al. (1995) para binarias:

log Fs(H,) = (1.91 £ 0.57) 4 (0.79 + 0.10) log Fs(H,) (r =0.78)  (6.16)

Pero bastante diferente de la relacién obtenida para estrellas aisladas por Lopez-
Santiago (2005):

log Fs(H,) = (3.64 £ 0.02) + (0.48 + 0.07) log Fy(H,) (r = 0.86)  (6.17)

Esta gran diferencia entre binarias y aisladas, parece ser debida esencialmente
a la dispersion en los datos de las estrellas binarias, como se puede ver en los
diagramas, que puede deberse o bien a su propia naturaleza binaria, puesto que
los valores obtenidos en este trabajo y por Montes et al. (1995) son muy similares,
o bien a las complicaciones adicionales en las medidas de He.

Los ajustes para las relaciones entre Ho y Ho, Hy y HS son (ver Figs. 6.4y 6.5,
panel derecho):

log Fs(H,) = (3.68 4 0.05) + (0.50 % 0.11) log F (Hs) (6.18)
(3.94 + 0.05) + (0.46 + 0.13) log Fy (H.,) (6.19)
(2.92 4 0.03) + (0.60 + 0.06) log F5(Hy) (6.20)

Con coeficientes de correlacién r=0.51, r=0.46 y r=0.76 respectivamente. Es-
tos valores también difieren de los obtenidos para estrellas aisladas por Lopez-
Santiago (2005), cuyas pendientes son 0.49, 0.45 y 0.66 para HS, Hy y Hf, salvo
la relaciéon con HB que es muy similar. Si se tienen en cuenta soélo las estrellas
binarias las pendientes son 0.57, 0.51 y 0.59.

En general, las pendientes obtenidas para estas lineas son similares, de acuerdo
con que se forman de la misma manera y a alturas no muy distintas.

En los resultados obtenidos para estas lineas, sobre todo Hé y Hv, hay que tener
en cuenta que el nimero de medidas de excesos de emision es menor que en otras
relaciones, s6lo estrellas muy activas muestran llenados de emision en estas lineas,
y que el error de medida debido a la baja S/N de los espectros en la zona también
es mayor que para otras regiones. Igualmente se observa una mayor dipersiéon en
las estrellas binarias que en las aisladas.



. . o e
228 Comportamiento de los Indicadores de Actividad
gL Tsp=F (O HEstrellas Aisladas [ gL Tsp=F (O HEstrellas Aisladas 4
Estrellas Binarias | L Estrellas Binarias
Tsp = M 1 [ Tsp = M
7+ g 7+ g
—~ —~
3 3
L IS L . L
% (J %] ol O
[ © L CaC
L]
g «° g ‘ Qe
6 r ‘ B 6 r B
o vsini < 5 kms™! o vsini < 5 kms™!
@ 5 <ovsini < 15 kms™ | [ @ 5 < vsini < 15 kms™’
15 < wsini < 26 kms™' | r 15 < wsini < 26 kms™' |
5 vsini > 25 kms™’ B 5 vsini > 25 kms™’ B
S Y EE B H S
4 5 6 7 8 4 5 6 7 8
log Fg (He) log Fg (H8)

Figura 6.4: Relacion Flujo-Flujo Ha-He y Ha-Hé

Como ya se ha visto a lo largo del trabajo, la razon entre los excesos de emision
de Ha y Hf esta relacionada con la presencia de protuberancias (Hall y Ram-
sey 1992). Cuando E(Hoa)/E(HB) es < 3 se atribuye tanto a playas como a
protuberancias vistas sobre el disco y valores mayores s6lo pueden provenir de
protuberancias en el limbo. En la Tabla 4.34 y en la Fig 6.6, puede verse que
la mayoria de los sistemas binarios de la muestra presentan protuberancias en
el limbo, lo que indica la gran actividad en estas estrellas. En la Fig 6.6 se ha
representado el cociente E(Ha)/E(Hp) frente al exceso de flujo en HS para las
componentes de los sistemas binarios de este trabajo (circulos rellenos) y para las
estrellas aisladas de Lopez-Santiago (2005) (circulos vacios) en el panel izquierdo
y so6lo los sistemas binarios de este trabajo en el panel derecho (estrellas de clase
de luminosidad V en circulos rellenos y estrellas de clase de luminosidad III o
IV en aspas), sefialandose los limites entre playas y protuberancias. Mientras que
las estrellas aisladas se encuentran en su mayoria cercanas al limite entre playas
y protuberancias, las estrellas de los sistemas binarios se situan en general en la
zona de protuberancias. Arévalo y Lazaro (1999), presentan una grafica similar
para seis estrellas RS CVn de corto periodo, obteniendo que las lineas de Balmer
provienen de estructuras tipo playas en vez de las protuberancias. Para sistemas
RS CVn de periodos largos este cociente suele encontrarse entre 3 y 13 (Buza-
si 1989; Ramsey 1990; Hall y Ramsey 1992), sin embargo para las BY Dra (en
general de periodos cortos) estudiadas por Arévalo y Lazaro (1999) tienen val-
ores menores a 3. La muestra de este trabajo esta compuesta por varios sistemas
BY Dra, que en general tienen valores de la razén de Balmer muy cerca de 3,
y de sistemas RS CVn de periodos intermedios cuyo cociente de E(Ha)/E(Hp)
muestra valores superiores a 3 en general, lo cual estd de acuerdo con los resul-
tados anteriores y también nos indica el distinto comportamiento de las estrellas
evolucionadas en cuanto al origen de las emisiones cromosféricas, que tienden a
producirse en regiones tipo protuberancias.

= Flujo de Ha y Flujo de las lineas del Ca II IRT:
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Figura 6.6: Relacion entre la razon E(Ha)/E(Hf) y el exceso de emision en la su-
perficie de la estrella en Hy para estrellas binarias (circulos rellenos) de este trabajo y
para estrellas aisladas de Lopez-Santiago (2005) (circulos vacios) en el panel izquier-
do. Lo mismo para las binarias de este trabajo por separado, estrellas de la secuencia
principal (BY Dra) (aspas) y estrellas gigantes o subgigantes (RS CVn) (circulos), en
el panel derecho. Las lineas continua y discontinua denotan las regiones Eu, /Eu, = 2
y En,/ Ey, = 3 respectivamente.
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Figura 6.7: Relacién Flujo-Flujo Ha y Ca IT A8498 y Ca IT A8542

La relacién obtenida entre estos indicadores es:

log Fs(Hy) = (—2.20 % 0.03) + (1.41 £ 0.06) log F5(CalI)8498) (6.21)
(—1.95 & 0.03) + (1.33 = 0.06) log F5(CallA8542) (6.22)
(—1.65 & 0.03) + (1.29 = 0.07) log F5(CalI\8662) (6.23)

Con coeficientes de correlacion r=0.92, r=0.88 y r=0.88 respectivamente. Valores
muy similares a la relaciéon encontrada entre Ha y K del Ca II.

Lopez-Santiago (2005) obtiene para estrellas aisladas una pendiente de 1.32 para
la ecuacion 6.22 (r=0.90).

El efecto en las estrellas tipo M, como se ha comentado antes, por el cual en
estrellas muy activas el exceso de emisiéon en K del Ca II es menor que para
estrellas mas calientes con la misma rotacién, se observa claramente en el caso
del Ca II IRT. Lopez-Santiago (2005) encuentra una relacion lineal que cumplen
las estrellas M aisladas por separado:

log Fs(Hy) = (4.28 £ 0.03) + (0.38 4 0.09) log Fs(CalIA8542) (r = 0.90) (6.24)

En la Figura 6.7 (panel derecho), se ha representado el ajuste lineal entre Ha y la
segunda linea del Ca IT IRT para las estrellas de la muestra de binarias y aisladas
(sin tener en cuenta las dos estrellas M) y el ajuste obtenido por Lépez-Santiago
(2005) para estrellas tipo M aisladas. Debido a que en esta muestra sélo tenemos
dos estrellas binarias tipo M, estrella secundaria de BK Psc y de DB +39 2587,
y en BK Psc no se detecta emision en el Ca IRT (la contribucién al espectro es
muy pequeia y débil), no se han tenido en cuenta en el calculo global, pero se
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Figura 6.8: Relaciéon Flujo-Flujo Ha y Ca IT A8662

comprueba en el diagrama que la tinica componente M del sistema BD +39 2587,
sigue la tendencia del ajuste realizado para las aisladas.

Aligual que en los casos anteriores, las estrellas binarias se encuentran en la parte
superior del ajuste.

6.1.3. Lineas de Balmer HF, Hy y H)

Las relaciones entre las lineas de Balmer HB, Hy y Hé y las lineas H y K del Ca
IT y Ca IT IRT no estan referidas con anterioridad en la literatura, puesto que se suele
utilizar Ha. Pero debido a las diferencias existentes entre las alturas de formacion
(aunque pequenas) se exponen aqui los siguientes resultados (excluyendo las estrellas
tipo M de la muestra). Ver Figs. Fig 6.9, Fig 6.10 y Fig 6.11:

log Fs(Hz) = (0.63=0.05) + (0.79 & 0.14) log F5(CallK) (r = 0.62)  (6.25)
(—0.39 + 0.04) + (1.03 = 0.13) log F5(CalIA8498)(r = 0.76)(6.26)

log Fs(H,) = (1.93 4 0.04) + (0.58 & 0.13) log Fs(CalIK) (r = 0.66)  (6.27)
(0.57 & 0.04) + (0.84 + 0.19) log Fs(CalI\8498)(r = 0.65) (6.28)

log Fs(Hs;) = (1.51+0.04) 4 (0.64 £ 0.13) log F5(CallIK) (r =0.72)  (6.29)
(0.07 % 0.05) + (0.92 = 0.20) log Fs(Call\8498)(r = 0.69) (6.30)

Relaciones muy similares entre si, con pendientes cercanas a la unidad, y del orden
de las obtenidas para Ha.
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6.1.4. Lineas del Ca II IRT

El proceso de formacion de las lineas del triplete infrarrojo esta dominado por
procesos colisionales, por lo que el efecto de la actividad en éstas es similar a las de H
y K del Ca II.

» Flujo de Ca IT IRT y Flujo de H y K del Ca II:

Al estudiar la relacién entre la linea K del Ca II en funcién de la linea del Ca 11
IRT A8542 (ver Figura 6.13), se obtiene el siguiente ajuste:

log Fs(CallK) = (1.59+0.03)+(0.79+0.07) log F5(Call\8542) (r = 0.79) (6.31)

Para las estrellas aisladas esta relacion tiene una pendiente de 0.84 (Lopez-
Santiago 2005) con un coeficiente de correlacién de r=0.84, mientras que para
las binarias por separado es de 0.62 con r=0.56.

= Relaciones entre las lineas del triplete infrarrojo de Ca II:

Como también se ha visto anteriormente, la razén entre los excesos de emision
de las lineas del Ca II TRT A8542 y A8498, proporciona informacién sobre las
estructuras (playas y protuberancias) donde se forman.

La relacion que se ha obtenido entre ambas es:

log Fy(CallA8542) = (0.30 = 0.01) + (0.97 & 0.02) log F5(CalIA8498) (r = 0.98)
(6.32)

Los valores de la razon Fgsso/Fgus se encuentran casi todos entre 1 y 2 (ver
Fig 6.13), lo que indica un origen en regiones tipo playas. Esto estd de acuerdo
con algunos estudios de binarias tipo RS CVn y BY Dra (Hall y Ramsey 1992;
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Chester et al. 1994; Arévalo y Lazaro 1999; Montes et al. 2000). En la Fig 6.13 se
representa el ajuste lineal obtenido entre estas dos lineas (izquierda) y los limites
de valores 1-2 para la razon Fgsgo/Fga9s (derecha).

Las relaciones entre estas dos lineas (A8498 y A8542) con la linea del Ca IRT
(A8662) puede verse en la Figura 6.14 y los ajustes obtenidos son:

log Fy(H,8498) = (0.22 = 0.01) + (0.95 & 0.02) log F5(CalIA8662) (r = 0.98)
(6.33)

log Fy(H,8542) = (0.31 + 0.01) + (0.96 & 0.02) log F5(CalIA8662) (r = 0.98)
(6.34)

Como se puede ver, se obtienen dos relaciones muy similares y con pendientes
muy cercanas a la unidad, debido a que las tres lineas se forman a la misma
altura.

6.1.5. Resumen

En esta parte se ha podido establecer las relaciones Flujo-Flujo entre todos los
indicadores de actividad cromosféricos del 6ptico e infrarrojo cercano que han sido
observados simultdneamente, lo que evita que fenémenos transitorios puedan afectar
al resultado, siendo mas fiable que medidas no simultaneas como las realizadas has-
ta ahora y pudiendo proporcionar informacién directa sobre en origen de la emision
cromosférica observada (playas, protuberancias proyectadas, material extenso del tipo
protuberancias en el limbo, etc)

Las correlaciones obtenidas entre los diferentes indicadores de actividad y el exceso
de emisién de Ha pueden resumirse como las siguientes leyes de potencia:

1.41
Fra & F)gigs
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1.33
Fra < Fygsio

1.29
Fra o Fygeeo
Fg, x F}Q?’
Fro x F}glf‘

0.86

0.50

0.46

Fira ox F950

Donde aproximadamente los exponentes aumentan al aumentar la temperatura de
formacion de los indicadores, de acuerdo con los resultados de Rutten et al. (1991),
Montes et al. (1995), Lopez-Santiago 2005, etc.

En todas las relaciones Flujo-Flujo obtenidas, el conjunto de sistemas binarios pre-
sentados en este trabajo queda en la parte superior de los diagramas, confirmando
de esta manera la mayor actividad de las estrellas en sistemas binarios respecto a las
estrellas aisladas.

Ademas, en la razéon E(Ha)/E(H (), se obtienen en la mayoria de los casos valores
(>3) que indican la presencia de protuberancias sobre el limbo. Lazaro y Arévalo (1997)
y Arévalo y Léazaro (1999) encuentran esta razon siempre < 3 para un estudio sobre
sistemas RS CVn de corto periodo en contraste con lo encontrado para sistemas RS
CVn de periodo largo donde E(H«)/E(H ) se encuentra entre 3 y 13 (Hall y Ramsey
1990). Nuestra muestra esta formada por sistemas RS CVn de medio periodo y se
encuentran valores de F(H«)/E(H ) mayores a 3, lo que confirma su gran actividad.
Ademas, si distinguimos entre RS CVn y BY Dra, se observa que aquellos sistemas
con valores méas cercanos al limite establecido entre playas y protuberancias (3) son
sistemas BY Dra (2RE J1101+223, BK Psc, etc), es decir, formados por estrellas de la
secuencia principal, lo que indica que la presencia de secundarias gigantes o subgigantes
es la causante del mayor nivel de actividad en los sistemas RS CVn y por tanto mayor
probabilidad de protuberancias.

La razon de las lineas del triplete infrarrojo del Ca II Egs4o /Egags, siempre da valores
entre 1y 2, que indican la presencia de playas (al igual que en otros sistemas RS CVn y
BY Dra), confirmando asi que en estos sistemas las lineas de Balmer y las infrarrojas del
Ca II se forman en distintas regiones de la superficie estelar y por tanto se comportan
de manera diferente.

Como se ha visto en todas las relaciones obtenidas, las estrellas binarias presentan
una mayor dispersién que las aisladas, este efecto podria deberse por un lado a la
dificultad al medir las lineas de emision cuando las emisiones de las dos componentes
se superponen o solapan, lo que implica mayores errores en las medidas de EW, y
por otro lado y de forma mas importante a la variabilidad temporal y modulacién
rotacional de la actividad con el periédo de rotacién y orbital (ver Fig. 6.19).
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6.2. Relaciones Actividad-Rotacion

Como ya se mencion6 en la introduccién, el mecanismo de dinamo implica intera-
ciones entre la rotacion diferencial y la conveccién, y proporciona la base tedrica del
papel de la rotacién en los procesos de actividad.

En sistemas binarios activos (RS CVn y BY Dra), generalmente se ha producido la
sincronizacion de los periodos de rotaciéon y orbital, con lo que la rotaciéon no depende
ni de la masa ni de la edad de la estrella, y esto permite estudiar esta relacion actividad-
rotacion de forma independiente de la edad.

Parece que en general todas las estrellas aisladas y estrellas de sistemas binarios
separados cumplen una relacion actividad-rotacion. Para estrellas de sistemas binarios
cuyas componentes estan muy proximas, los niveles de actividad son muy altos, incluso
dos 6rdenes de magnitud mayor que para una estrella aislada con el mismo periodo
de rotacion (Basri et al. 1985; Simon y Fekel 1987), la llamada sobreactividad. Estas
estrellas sobreactivas fueron previamente reconocidas por Schrijver (1984) que encontré
temperaturas cromosféricas altas (temperatura en rayos X = T, >107K) caracteristicas
para estrellas con ciertos periodos de rotacion. Basri et al. (1985) en un estudio sobre
la dependencia entre actividad y la rotacion, concluyé que las estrellas subgigantes en
sistemas binarios sincronizados son més activas que las estrellas aisladas con el mismo
periodo de rotacion. Rutten (1987) encuentra una serie de sistemas sobreractivos, entre
ellos, RS CVn, 0 Gem, DK Dra, ¢ UMi, etc, algunas de las cuales se encuentran en
nuestra muestra, y concluye que en su mayoria, estas estrellas sobreactivas son estrellas
binarias evolucionadas clasificadas como RS CVn y que esta sobreactividad puede sig-
nificar diferencias en la estructura interna de la estrella que podrian estar causadas por
la interaccion entre las estrellas del par o por fusién de componentes. Se han realizado
intentos de relacionar la sobreactividad con parametros estelares u orbitales, pero hasta
ahora han fallado. Schrijver y Zwaan (1991) investigaron el problema usando el flujo
en rayos X blandos, el periodo orbital (P,.;), la separacion de las componentes (d), sus
radios (R) y sus masas (M), encontrando las relacion:

log Fy, = Tx10°(Ry/Ro)" P, i 4 (ergem2s71) (6.35)

orb

que puede también escribirse en funciéon de d o My teniendo en cuenta que: P,
x d7 13 y My o« Ry®33, donde el subindice H se refiere a la componente caliente
del sistema. Este resultado implica que aunque la contribucion principal de la emision
provenga de la componente activa (la fria), este flujo depende de una propiedad intrinse-
ca de la compariera (la caliente), es decir, la componente caliente afecta la actividad
de la fria.

6.2.1. Actividad-usen:

En esta seccion se ha estudiado la dependencia de los flujos de emision cromosférica
con la velocidad de rotacion (wseni) para las estrellas binarias de este trabajo. Estas
velocidades han sido medidas en nuestros espectros usando la técnica de correlacion
cruzada (como se explico en el Capitulo 2) salvo en algin caso en el que se han tomado
los datos de la literatura.

En las Figuras 6.15y 6.16 (panel izquierdo) se representan los flujos de K del Ca II,
Ha y la primera linea del Ca IT IRT frente a la rotacion (wseni) para todas las estrellas
de la muestra, se observa una tendencia de aumento de flujo con wseni aunque se hay
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Figura 6.15: Relacién Flujo-vsen: de todas las componentes de los sistemas analizados
en este trabajo en las lineas K del Ca II (izquierda) y Ho (derecha).

una gran dispersion, mayor en la K del Ca II y menor en el Ca II IRT. En particular, el
sistema o Gem se desvia en dos relaciones (no se poseen medidas de esta estrella para
el Ca II IRT), probablemente por ser una estrella gigante. El resultado encontrado
confirma que cuanto mayor es la rotacion, mayor es la actividad cromosférica de la
estrella.

Entre estrellas gigantes y subgigantes, la dependencia entre la actividad y la rotacion
se vuelve menos evidente (Maggio et al. 1990). Las gigantes méas frias siguen a las
estrellas de la secuencia principal, pero las gigantes méas calientes no (Ayres et al.
1998). La evolucion a lo largo del diagrama HR tiene dos efectos en competencia, el
aumento de la profundidad de la capa convectiva que incrementa la accién dinamo,
y la rapida disminucién de la rotacion que la de debilita, de tal manera que Giidel
(2004) sugiere que probablemente la rapida evolucion a través de esta fase no deja
tiempo suficiente para que las estrellas converjan en una relacion unificada de actividad-
rotacion. Teniendo en cuenta este resultado, se ha realizado un ajuste lineal entre el
flujo de Har y la velocidad de rotacion (wseni), y se han obtenido las siguiente relaciones:

log Fs(Ha) = (5.980 & 0.052) + (0.028 + 0.005)vseni(Todas) (r = 0.66)(6.36)

log Fs(Ha) = (5.931 = 0.055) + (0.033 % 0.005)vseni(CL = V) (r =0.78)  (6.37)

Para todas las estrellas de la muestra, y para las estrellas de la secuencia principal
(CL = V) respectivamente. Las correlaciones no son muy altas pero suficiente para
confirmar la relacién real entre ambas cantidades, y la dispersion que producen las
estrellas evolucionadas a las que no se les puede asociar un mismo comportamiento
(PX Ser, 0 Gem, etc). En la Fig. 6.16 se ha representado el ajuste para las estrellas de
la secuencia principal (circulos rellenos). Parte de la dispersion se debe también a la
variacion temporal de la emision (ver Fig. 6.19).
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Figura 6.16: Relacion Flujo-vseni para la primera linea del Ca II IRT (panel izquierdo)
y ajustes lineal de la relacion Flujo-uvsen: de las estrellas de la secuencia principal (linea
de puntos) para la linea Ha (panel derecho).

6.2.2. Actividad-P,

Igualmente se ha analizado la dependencia de los excesos de emision cromosférica
con el periodo de rotacion. El periodo utilizado es el periodo fotométrico extraido de
la bibliografia si estaba disponible y en su defecto, teniendo en cuenta que los sistemas
estan sincronizados (P, & P,4), se ha tomado el periodo orbital (ver Tablas 4.1 y
6.1).

En la Figura 6.17 se representa el flujo de la segunda linea del Ca II IRT frente
al periodo de rotacién para todos los sistemas binarios de este trabajo junto con las
estrellas aisladas de Lopez-Santiago (2005). El tamano de los simbolos utilizados es
proporcional a la velocidad de rotacion (wseni). En la Figura 6.18 (panel izquierdo) se
representa el exceso de flujo superficial en K del Ca II frente al periodo de rotacién para
las estrellas binarias de este trabajo (circulos rellenos), para las estrellas aisladas de
Lopez-Santiago (2005) (circulos vacios) con el ajuste correspondiente en linea discon-
tinua y para las estrellas aisladas (cuadrados rellenos) y estrellas binarias (triangulos
vacios) de Montes et al. (1996). En esta grafica con la linea K del Ca II no se han
incluido las componentes secundarias de BK Psc y de V775 Her debido a que el asignar
los periodos de rotacion a estrellas secundarias puede conducir a errores a pesar de la
sincronizacion de los sistemas. DK Dra (primaria y secundaria), V1149 Ori y 12 Cam,
todas estrellas K gigantes son las de periodos mayores y las que més se apartan de la
tendencia de las deméas como se observa en la Figura 6.17 y 6.18 (panel derecho). En
la Figura 6.18 (panel derecho) se hace el mismo estudio para la lineas de Hov.

Las estrellas binarias muestran mayor dispersion que las estrellas aisladas, quedando
siempre por encima, al igual que sucedia en las relaciones Flujo-Flujo, pero en conjunto
muestran la disminucion de emisién para periodos mayores. En la Figura 6.17 se puede
ver ademés como las estrellas con mayor wseni son las que estan méas arriba (mayor
actividad) y més a la izquierda (Periodo de rotacén més corto). Se ha realizado un
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Figura 6.17: Relacion Flujo-Periodo de todas las estrellas para la segunda linea del Ca
IT IRT. El tamano de los simbolos es proporcional a wvsenz.

ajuste lineal con los datos de las estrellas binarias para el flujo de Ha:

log Fs(Ha) = (6.534 & 0.070) — (0.008 + 0.004)P,; (r = 0.32) (6.38)

para compararlo con el ajuste de Frasca y Catalano (1994):

log Fs(Ha) = (6.29) — (0.0113)P,e, (6.39)

donde igualmente sélo se utilizaron estrellas binarias. Las pendientes y ordenados
son similares entre estos dos ajustes, sin embargo, difieren de la pendiente del ajuste
también para estrellas binarias de Montes et al. (1994), Fg, o< Pr3% es decir, casi un
orden de magnitud menor. Esto puede ser debido a la gran dispersion de datos en los
tres casos.

A pesar de esta dispersion en las relaciones de K del Ca II y de Ha se aprecia
perfectamente la separaciéon entre estrellas aisladas y binarias, que es mas acusada a
partir de log Py,; =~ 0.9 dias en la relaciéon con K del Ca Il y en log Py, > 0.8 dias en Hao.
Igualmente se puede distinguir la presencia de una regién de saturacion de la actividad
con periodos de rotacién muy cortos tanto para estrellas aisladas como binarias que
es mas suave cuando se utiliza Ha, donde se puede apreciar que la saturacion de
las estrellas binarias se encuentra en una zona superior paralela a la de las aisladas.
También se distingue una region de supersaturacion en el caso de la K del Ca II para
las estrellas aisladas. Este efecto de saturacion encontrado por Lopez-Santiago (2005)
para la emisién cromosférica de estrellas aisladas, s6lo se habia observado en el flujo
coronal (Micela et al. 1985; Stauffer et al. 1994; Prosser et al. 1996; Randich 1998;
Pizzolato et al. 2003; Marino et al. 2003). En la Figura 6.18 se aprecia claramente
este efecto para estrellas con log Py < 0.5 dias (Ppt < 3.16), muy proximo a los 3 -
4 dias encontrados en rayos X. Si tenemos en cuenta que la mayoria de las binarias
de nuestra muestra tienen periodos superiores a 3 dias, este efecto podria no ser tan
claro, sin embargo, las binarias situadas en esa regiéon del periodo 3 < P, < 8, son las
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supersaturacion, para periodos de rotacién muy pequenos.

que marcan el principio de la saturacién observada en las binarias. Como el nimero
disponible de medidas es pequeno, para confirmar esto se necesitaran més datos de
estrellas binarias de periodos <3 dias.

El hecho de que en la relaciéon con Ha no se observe el efecto de supersaturacion, y
que las estrellas activas més frias (con temperaturas menores a 4100 K) mantengan un
valor constante en el exceso de flujo muy proximo al de saturacion, tanto los sistemas
binarios como las estrellas aisladas, es decir, que se ve menos afectado por la saturacion
de la emision cromosférica, por lo menos para las estrellas con tipos espectrales mas
tardios que K7 (Lopez-Santiago 2005), convierte a H, en un indicador de actividad
més adecuado.

Si comparamos las estrellas binarias de esta muestra con las estrellas binarias de
Montes et al. (1995; 1996) en la Figura 6.18, se observa un comportamiento similar
(mayor actividad que las estrellas aisladas) y ademaés algunas parecen presentar atin
mayor actividad. En general, las primeras exceden la densidad de flujo superficial de
las segundas.

En estas relaciones se puede observar una gran dispersién debida a la variacion
temporal de las emisiones (modulacion rotacional) y por eventos de fulguraciones (DM
UMa y HU Vir en este caso), ver Figura 6.15 (panel derecho). En esta Figura se
representa la variacion de Ha desde su valor méximo a su valor minimo durante el
tiempo de observacion para aquellas estrellas de las que se disponia de varios valores
frente a la rotacion, y se han superpuesto los valores medios del flujo en Ha para todas
las estrellas de la muestra. Como se observa, algunas estrellas muy activas muestran
variaciones considerables, lo que contribuye a la dispersién final de los datos. Igualmente
este fenomeno se ha podido observar en el estudio de los casos particulares sobre varios
sistemas en el Capitulo 4, cuando los sistemas més activos mostraban variaciones de
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Figura 6.19: Se ha representado aqui la variaciéon de Hea, desde su valor maximo a
su valor minimo durante el tiempo de observacion, para aquellas estrellas de las que
se disponia de varios valores frente a la rotacion (wseni), y se han superpuesto los
valores medios del flujo en Ha para todas las estrellas de la muestra (panel izquierdo).
La variabilidad temporal de las emisiones cromosféricas a lo largo de los peri6dos
rotacional y orbital produce dispersién cuando tomamos el valor medio como medida
de actividad. Lo mismo pero frente al periodo en el panel derecho.

EW con la fase orbital.

Esto permite concluir que por un lado las estrellas binarias incluso sincronizadas
generan flujos mayores para la misma rotaciéon que las aisladas y por otro, que existen
en la muestra una serie de estrellas sobreactivas que a su vez generan flujos mayores
para la misma rotacion que el resto de las binarias (Rutten 1987).

6.2.3. Dependencia con el nimero de Rossby

Debido a la gran dispersion encontrada en los diagramas flujo-rotacion (Fs-vseni y
Fs-P.st), la relacion actividad-rotacion parece que depende también de otras variables.
Los candidatos mas firmes a influir en esta relaciéon son las caracteristicas de la zona
convectiva, como es la turbulencia. Siendo el tiempo caracteristico de la conveccién
(Teonv), €8 decir, el tiempo que invierte una célula convectiva en recorrer la longitud
de mezcla desde la base de la zona convectiva, el pardmetro mas adecuando para
medir la turbulencia, se escoje para el estudio actividad-rotacion el niimero de Rossby
(Ro), definido como la razén entre el periodo de rotaciéon de una estrella y su tiempo
caracteristico de conveccion:

P
Ro= (6.40)

7-COIIV

El valor de Ro se encuentra estrechamente relacionado con la eficacia de la accion
dinamo (Durney y Latour, 1978), por lo que muchos autores (ver Gunn et al. 1998 y
Pizzolato et al. 2003) han tomado este pardmetro como la mejor variable a la hora de
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Figura 6.20: Relacion actividad-rotacion para las estrellas binarias de este trabajo (cir-
culos rellenos), estrellas aisladas de Lopez-Santiago (2005) (circulos vacios) y las estrel-
las de Montes et al. (1995 y 1996) (tridngulos), en la linea K del Ca II (panel derecho) y
en la linea Ha (panel izquierdo) mediante el nimero de Rossby (Ro). La linea continua
en Ha corresponde al mejor ajuste a las estrellas aisladas.

parametrizar la relacion actividad-rotaciéon. Otros autores no encuentran una mejora
ostensible cuando sustituyen P, por Ro (Basri, 1986; Young et al., 1989; Strassmeier
et al., 1990; Rutten, 1987). De hecho, el nimero de Rossby parece ser un buen indicador
de la actividad s6lamente para estrellas enanas aisladas (Stepieri, 1994).

En la Figura 6.20 se ha representado el log F5(Ca II K) frente a Ro para las estrellas
binarias de este trabajo (circulos rellenos), junto con las estrellas aisladas de Lopez-
Santiago (2005) (circulos vacios) y para las estrellas tanto aisladas como binarias de
Montes et al. (1995 y 1996) (tridngulos).

El nimero de Rossby (Ro) se ha determinado de la misma manera para las tres
muestras de estrellas, a partir de los valores de 7o, dados por Noyes et al. (1984) como
funciéon de B — V para las estrellas de la secuencia principal y de la grafica de Basri
(1987), obtenida por el autor a partir de los valores de 7.,y calculados por Gilliland
(1985), para las estrellas subgigantes y gigantes. Otros autores prefieren utilizar otros
modelos de estructura interna (Gunn et al. 1998) o valores empiricos determinados a
partir de la emision en rayos X (Pizzolato et al. 2003).

Al utilizar log Ro se observa una menor dispersién respecto de la utilizacion del
periodo de rotacién. Ademaés, se aprecia claramente una regién de saturacion, para un
valor de log Ro aproximado de -0.6 se alcanza una saturacion en la emisiéon cromosférica
tanto para estrellas aisladas como para estrellas binarias, y el efecto de supersaturacion,
hacia valores de log Ro muy bajos para las estrellas aisladas, similar al encontrado
cuando se utiliza el periodo de rotacion.

En este caso, no se aprecia la separacion observada entre los sistemas binarios y las
estrellas aisladas cuando se utilizaba el periodo de rotacion, lo que sugiere la existencia
de una relaciéon entre el periodo de rotacién de una estrella y su tiempo caracteristico
de la conveccién, de forma que la razon Py /Teony €s igual para estrellas aisladas y
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binarias con valores de P, similares.
Igualmente en la Figura 6.20 se ha representado el log F5(H,) frente a Ro, junto
con el ajuste realizado por Lopez-Santiago (2005) para estrellas aisladas:

log Fs(Ha) = (+6.60 & 0.28) — (1.68 = 0.06)Ro (r = —0.79) (6.41)

En todos los casos parece que las estrellas binarias siguen la tendencia de marcar
el limite superior de las aisladas, es decir, tienen mayor actividad, y que las estrellas
binarias de esta muestra contienen un gran nimero de estrellas sobreactivas (las estrel-
las situadas mas arriba en el diagrama son XX Tri, 2RE J0933+624 secundaria, DM
UMa, 2RE J0725-002 secundaria y BK Psc primaria).

6.2.4. Resumen

En el estudio actividad-rotacion llevado a cabo, se pueden encontrar diferencias
segun los parametros escojidos para representar una u otra.

Por un lado, al comparar los flujos en Ha, K del Ca Il y Ca IRT, frente a la velocidad
de rotacién proyectada, se comprueba la proporcionalidad directa, a mayor vseni, mayor
exceso de emision en flujo. Se han utilizado estos indicadores para tener representado
todo el rango en longitud de onda del 6ptico pero se realiza el ajuste en Ho, ya que
es el centro de la emision en estos sistemas. En este ajuste queda clara la necesidad de
eliminar las estrellas gigantes y subgigantes que debido a su etapa evolutiva no siguen
un mismo comportamiento, Rutten (1987). Es decir, por un lado las estrellas gigantes
y subgigantes se desvian de las relaciones actividad-rotacién y ademas los sistemas
binarios muy activos sufren variaciones de flujo con la fase y de una época a otra,
ambos factores son los principales causantes de la dispersion observada en las binarias.

Por otro lado, en el estudio actividad-periodo de rotacién, se observa el diferente
comportamiento entre las estrellas aisladas y las binarias. Las estrellas aisladas y una
gran parte de las estrellas en sistemas binarios sincronizados siguen las mismas rela-
ciones entre los flujos y la rotacion, que es independiente de la edad. Sin embargo, las
estrellas binarias tienen mayor exceso de flujo para la misma rotacién que las estrellas
aisladas, lo que hace pensar que algo instrinseco de las binarias (parametros orbitales,
interaccion entre campos magnéticos, etc) modifica el mecanismo dinamo y produce
mayor actividad. Aqui también se sigue observando que las estrellas gigantes se apartan
de la tendencia marcada por las demés. Una de las opciones para unificar los resultados
entre binarias y aisladas es usar el nimero de Rossby, que tiene en cuenta las carac-
teristicas de la zona convectiva ademas de la rotaciéon, pero a pesar de que nuestros
resultados parecen indicar una menor dispersién entre ambos grupos, muchos autores
no han encontrado mejora obstensible. Ademas, dentro del conjunto de sistemas bina-
rios, existen varias estrellas que son atin més activas y poseen un exceso de emision
mayor que la del resto de binarias, estrellas sobreactivas Rutten (1987), lo que tam-
bién puede confirmar que la dinamo de las estrellas en sistemas binarios se ve alterada
respecto a la de las estrellas aisladas debido a las interacciones entre componentes y
por lo tanto el mecanismo dinamo de las estrellas en sistemas binarios seria distinto
del de las aisladas y dependiente de parametros orbitales o de relaciones simples entre
los pardmetros estelares de las dos componentes. Como se estudi6 en el Capitulo 4 y
se ha mencionado més arriba, los sistemas con estrellas evolucionadas producen mayor
actividad por la interaccién de las componentes, de tal manera que pueden producirse
variaciones fisicas sobre la orbita y por tanto variar su comportamiento de forma no
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regular (incluso algunos sistemas RS CVn sufren niveles de actividad que provocan
variaciones en los periodos orbitales, como se ha visto con la estrella 2RE J0933+4-624).

Intentos de relacionar actividad con estos parametros no han resultado exitosos,
pero con estudios mas amplios sobre estrellas sobreactivas podria llegar a establecerse
como la interaccién entre componentes modifica el mecanismo dinamo.






Capitulo 7

Conclusiones

En este trabajo se ha llevado a cabo un estudio cinematico y de actividad estelar en
sistemas binarios cromosféricamente activos, basado en la informaciéon multilongitud de
onda de distintos indicadores de actividad cromosférica en el 6ptico y en el infrarrojo
cercano.

El estudio en general se puede resumir en cinco grandes apartados:

= En primer lugar se ha recopilado una muestra de sistemas binarios espectroscopi-
cos con componentes de los altimos tipos espectrales, posibles miembros de los
grupos de movimiento jévenes en base a su cinemaética:

e De un total de 333 estrellas binarias de tipos espectrales F a M, anterior-
mente clasificadas como miembros o candidatas a pertenecer a estos grupos
de movimiento jovenes por diferentes indicadores de edad, se han determi-
nado las componentes de la velocidad galactica (U, V, W), obteniendose
197 sistemas que se encuentran dentro de los limites de la poblacién estelar
joven del disco en los planos (U, V) y (W, V).

e De estos 197 sistemas, mediante los criterios cinematicos se han podido
clasificar 39 como posibles miembros de la Asociacion Local, 50 del su-
percimulo de las Hiades, 22 del grupo de movimiento Ursa Mayor, 8 del
supercumulo IC 2391, 27 del grupo de movimiento Castor y 51 se han clasi-
ficado como otras estrellas jovenes del disco. Teniendo encuenta los criterios
de Eggen, si se reducen los grupos a aquellas estrellas que cumplen uno de
los criterios, se encuentran 28 posibles miembros de la Asociaciéon Local, 40
del superciimulo de las Hiades, 16 del grupo de Ursa Major, 5 de IC 2391 y
19 de Castor. Si imponemos la maxima restriccion, sélo 7 cumplen ambos
criterios para la Asociacién Local, 15 para el supercimulo de las Hiades, 4
para el grupo de Ursa Major, ninguno para el IC 2391 y uno para el grupo
de movimiento de Castor.

e Se ha estudiado la presencia de la linea de absorcién del litio como indicador
espectroscopico de edad, pero debido a la naturaleza binaria que impide
la destruccion del litio durante méas tiempo, no se puede mantener como
criterio de pertenencia pero si como apoyo a la clasificacién.
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= En segundo lugar se ha realizado un estudio detallado de 14 sistemas binarios
cromosféricamente activos de clase RS CVn y BY Dra, para determinar sus
propiedades espectroscopicas:

e Las observaciones se han llevado a cabo con espectrografos de alta resolucion
espectral de tipo echelle, lo que ha permitido realizar un estudio simultaneo
de todos los indicadores de actividad cromosféricos del rango 6ptico, desde
las lineas H y K del Ca II hasta el triplete infrarrojo del Ca II, incluyendo
las lineas de la serie de Balmer, He, Hd, Hy, HS y Ha.

e El extenso rango espectral obtenido ha permitido determinar la velocidad
radial, velocidad de rotacion, el tipo espectral y la abundancia de litio de
todos los sistemas. Asimismo, se ha utilizado la técnica de substraccion
espectral para determinar la anchura equivalente del exceso de emisién cro-
mosférico en las diferentes lineas y el correspondiente exceso de flujo emitido
por la estrella.

e Para cinco de estos sistemas BK Psc, XX Tri, V789 Mon, FF UMa y 2RE
J1101+624, se ha llevado a cabo un estudio méas amplio, que ha permitido
obtener la solucion orbital, los parametros estelares, y la discusién detal-
lada de su actividad cromosférica en base a los excesos de emision de los
diferentes indicadores de actividad cromosférica.

e Se han medido 13 valores de velocidad radial mediante correlacion cruzada
para la componente primaria del sistema SB1 BK Psc y se han determi-
nado las velocidades radiales de la componente secundaria por diferencias
en longitud de onda de sus emisiones cromosféricas, lo que ha permitido
obtener por primera vez la solucién orbital SB2 del sistema, encontrandose
una orbita casi circular de periodo 2.1663 dias muy similar al periodo fo-
tométrico, lo que indica que el sistema esta sincronizado. Ademas se ha
estimado la masa de la estrella secundaria y su tipo espectral (M3V) y se
ha estudiado la actividad cromosférica encontrando emisiones de H« por
encima del continuo y modulacién rotacional de las EW de las lineas de
emision.

e El estudio del sistema XX Tri, ha permitido confirmar la gran actividad
observada en esta estrella anteriormente debido a la presencia de grandes
manchas de muy larga duracién en su superficie. Ademas, se ha recalculado
la solucién orbital donde se ha obtenido una estimacion de las propiedades
de la estrella secundaria.

e Se han obtenido 9 y 15 valores nuevos de velocidad radial para los sistemas
SB1 V789 Mon y SB2 2RE J1101+223 respectivamente, lo que ha permitido
mejorar la obtencién de la soluciéon orbital de ambas, de excentricidades
cercanas a cero y periodos orbitales pequefios (1.4021 y 1.5260 dias). Tras
la determinacién de masas minimas para las estrellas secundarias ambas
se clasifican como sistemas BY Dra. En el analisis de los indicadores de
actividad cromosféricos se encuentran emisiones considerables pero poca
modulacién rotacional. V789 Mon se encuentra en los limites de las estrellas
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jovenes del disco y 2RE J1101+4-223 pertenece al grupo de movimiento del
supercumulo de las Hiades.

e Se han obtenido 39 valores de velocidad radial entre 1998 y 2004 en 4 épocas
diferentes para la estrella 2RE J0933+624 (FF UMa), que han permitido
determinar el cambio producido en el periodo orbital con el tiempo. Se ha
medido una variacion del periodo de: dP/P ~ 10*, en 11 afios, es decir, un
orden de magnitud mayor que el méas grande observado hasta ahora que ha
sido para otro sistema de tipo RS CVn (HR 1099). Aunque atin no se puede
descartar totalmente que las variaciones sean producidas por una tercera
componente, parece probable que la causa sea la gran actividad observada
en ambas componentes de este sistema. Las variaciones en el campo mag-
nético producidas por la interaccion de las componentes puede llegar a ser
de una magnitud tal que puede dar lugar a las cambios en la velocidad de
rotacion que alteran la forma u oblatamiento de las componentes, modifi-
candose asi el momento cuadrupolar gravitatorio, y en consecuencia hacen
variar la velocidad orbital y el periodo. Este proceso se ha encontrado en
otras estrellas RS CVn, donde la presencia de una estrella evolucionada
produce una efectividad mayor del mecanismo dinamo que conlleva mas
perturbacion de una estrella sobre otra.

e Se ha podido obtener una solucion orbital completa (SB2) de sistemas bina-
rios espectroscopicos catalogados SB1 mediante la medida de las variaciones
en longitud de onda entre las emisiones de la componente secundaria y las
de la primaria, lo que ha permitido obtener las masas de las componentes.
En sistemas binarios de componentes frias, las emisiones en H y K y en
otros indicadores pueden asi proporcionar mas informacion sobre sistemas

SBL1.

e En un nimero considerable de las estrellas estudiadas en este trabajo. se ha
encontrado una componentes ancha en los perfiles de la linea de emisién de
Ha (XX Tri, FF UMa, DM UMa, HU Vir, etc), lo que nos indica presencia

de movimientos de masa, microfulguraciones, etc.

» En tercer lugar, en una muestra de 28 estrellas, se ha realizado un estudio de la
variabilidad de la velocidad radial con el objeto de aclarar su naturaleza aislada,
binaria de corto o de largo periodo:

e Se ha confirmado la naturaleza binaria SB1 de la estrella BD +11 2052 A
y SB2 de la estrella BD +39 2587, se ha hallado por primera vez sus re-
spectivas soluciones orbitales, se ha realizado ademés una estimacion de la
masa y tipo espectral de sus componentes secundarias y un estudio espec-
troscopico de los indicadores 6pticos de actividad cromosférica que indican
gran actividad modulada con la fase.

e Se ha descubierto la naturaleza binaria de largo periodo de la estrella HD
160934, cuyo periodo es del orden de 6246 dias con gran excentricidad, y
se ha estudiado sus indicadores de actividad, que a pesar del largo periodo
aparecen en emision por encima del continuo. Es una estrella jéven que
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Conclusiones

cineméaticamente se encuentra fuera de los limites de la poblacién joven del
disco pero muy cercana a la Asociacion Local.

Se ha confirmado la naturaleza binaria SB1 de la estrella OX Ser y SB2 de
las estrellas HD 89959 y HD 143705 y se ha determinado por primera vez
sus soluciones orbitales.

Se ha encontrado variaciones de velocidad radial de la estrella PX Ser con-
firmando su naturaleza binaria.

Tanto en la estrella FR Cnc como 2RE J1507-+761, se encuentran pequenas
variaciones de su velocidad radial, que pueden ser debidas o bien a su nat-
uraleza binaria o bien a variaciones en los perfiles de las lineas fotosféricas
producidas por manchas en su superficie. Ambas estrellas muestran los in-
dicadores de actividad cromosféricos en emision.

Se han obtenido en total 20 estrellas que catalogamos como aisladas, es
decir, cuyas velocidades radiales no cambian en el periodo cubierto por
nuestras observaciones (60 dias), pero cabe la posibilidad de que fuesen
binarias de muy largo periodo. Entre estas se encuentran 4 candidatas a
CAB, C62, C65, C66 y C79, incluidas en el catalogo de Strassmeier et al.
(1993), que no muestran evidencias de binariedad.

= En cuarto lugar, se ha llevado a cabo un estudio de las relaciones flujo-flujo para

todos los indicadores de actividad cromosférica observados, desde H y K del Ca
IT hasta el triplete infrarrojo del Ca II, con el fin de determinar la conexién entre
la emision en la alta, media y baja cromosfera.

e Los resultados indican una clara correlacién entre la actividad en diferentes

lineas. Esta correlacion es en general, igual para estrellas aisladas y binarias,
donde las binarias se encuentran siempre en la parte superior de los diagra-
mas, por encima de las aisladas, indicando su mayor actividad. Ademés, las
pendientes de las correlaciones aumentan segiin aumenta la temperatura de
formacion del indicador.

Se ha podido distinguir entre la emisién que proviene de regiones activas
como las playas cromosféricas y la que procede de regiones extensas como
las protuberancias en cada una de las estrellas de la muestra a partir de
la relacién entre la emision en las lineas Ha y Hf, y las lineas del triplete
infrarrojo del Ca II en 8542 y 8498 A. Para las estrellas de la muestra
de este trabajo, se encuentra que en los sistemas RS CVn las lineas de
Balmer se forman principalmente en las protuberancias sobre el limbo y en
las BY Dra se forman en las playas o en protuberancias sobre la superficie,
coincidiendo con estudios de otros autores. Por otro lado se ha encontrado
que las razones de los flujos de emision de las dos primeras lineas del triplete
del Ca IRT muestran siempre valores entre 1 y 2 tanto para sistemas BY
Dra como RS CVn, que indican que estas lineas se forman preferentemente
en regiones tipo playas.

= Por tltimo, se ha estudiado la relaciéon entre la actividad y la rotaciéon estelar:
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e Se ha estudiado la dependencia de la emisién cromosférica de la linea K
del Ca II, Ha y la primera linea del Ca II IRT, con la velocidad (vseni) y
con el periodo de rotacién para las estrellas binarias de la muestra, encon-
trandose una correlacién de muy poca pendiente que confirma el aumento
de actividad a mayor wseni y menor periodo. En estas relaciones se obtiene
que la gran dispersion en los datos proviene de la presencia de gigantes y
subgigantes en la muestra (V1149 Ori, DK Dra, etc).

e Ademés en las relaciones con el periodo de rotaciéon las estrellas binarias
quedan siempre por encima de las aisladas, apreciandose una separaciéon
entre ambas a partir de periodos mayores de 6 dias tanto en la linea de
Ha como la del K del Ca II, siendo el efecto mas acusado en esta tltima.
También se observa un efecto de saturacion, siendo mas alta la zona de
saturacion de las binarias, lo que muestra de nuevo la mayor actividad de
estas estrellas, donde ademés se puede distinguir un grupo mas activo o
estrellas sobreactivas.

e Se ha estudiado también la dependencia de la emisién cromosférica con el
numero de Rossby, Fg-Ro, para estrellas binarias y aisladas, encontrando
que la dispersion y la separacion entre binarias y aisladas disminuye respecto
a las relaciones con el periodo o la velocidad de rotacién. Ademés se puede
observar mejor la zona de saturacién, quedando siempre por encima la de
las estrellas binarias.
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