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Introduccién

A finales del siglo XIX la deteccién de ondas de radio por Heinrich Hertz (Hertz, [1889) abrié el
camino para realizar los primeros intentos de deteccion de radio emisién proveniente del espacio.
Utilizando la teoria de Planck, desarrollada en 1900, se pudo determinar de forma tedrica la
cantidad de radiacion que se puede recibir del Sol suponiendo que es un cuerpo negro. Para
longitudes de onda en el rango de 10 cm a 30 m (Radio), la teoria predecia una emisién tan
débil, que la instrumentacion de la época no podria detectarla. Asi lo demuestran los intentos de
Jansky para detectar por primera vez la radio emisién del Sol a 20.5 MHz (Jansky, 1932)).

Fue hasta el 26 febrero de 1942, durante la Segunda Guerra Mundial, cuando el ejército
britanico reporté una fuerte interferencia en los radares que operaban a 50 MHz. Un analisis
detallado, mostré que esta radiacion provenia del Sol (Hey, [1946). El primer célculo de tempe-
ratura de brillo del Sol, fue reportado por Reber| (1946) a 480 MHz, donde se determiné que la
temperatura era de alrededor de 10° K, similar a la temperatura que se obtuvo proveniente de ob-
servaciones previas utilizando lineas de emisién de dtomos altamente ionizados (Edlén & Swings,
1942). La region observada fue nombrada como la corona solar. Tras el paso de la guerra, diversos
institutos de investigacion en Australia, Gran Bretana, Canada y Estados Unidos intensificaron
el estudio de la atmésfera solar (Covington & Broten, 1954; |(Christiansen & Warburton, 1955;
Coates|, [1957). Durante la década de los 50, varios trabajos demostraron que la temperatura de
brillo del Sol disminuia conforme la frecuencia de los receptores utilizados en las observaciones
aumentaba (Hagen, [1951; Coates, [1958]), lo que mostraba la complejidad de la atmdsfera superior
del Sol. Este tipo de comportamiento no podia ser explicado con un simple cuerpo negro. Para
modelar esta emisién, Van de Hulst| (1953), Athay| (1959) y [Allen| (1963) propusieron modelos
teodricos en donde coexistian una componente caliente y una fria. La componente fria fue asociada
a la cromosfera debido a que presentaba temperaturas que coincidian con las observaciones en Ho
y en la linea H y K del Call (Pagel, |1964). Basado en su modelo, Zheleznyakov, (1965|) identificd
que a 50 GHz se encontraria una regién de baja temperatura. Sin embargo, las primeras observa-
ciones milimétricas y sub-milimétricas (Gay, |1970; [Kundu, |1971; |Gezari et al., [1973) mostraron
que el principal mecanismo de emision es Bremsstralung térmico y es asi como se pudo predecir
que esta regién de baja temperatura tenia que encontrarse a una frecuencia mayor, alrededor
de 800 GHz y una temperatura de brillo de alrededor de 4800 K, semejante a la temperatura
de 4400 K que se obtuvo a partir de observaciones de la linea de CO realizadas por telescopios
6pticos infrarrojos un par de décadas antes (Goldberg & Miiller] 1953).

Para la década de los 70, existian las suficientes observaciones solares, en longitudes de onda
desde el ultravioleta (UV) hasta el radio, lo que permitié realizar el primer modelo unificado de
la atmésfera superior del Sol (Vernazza et al., 1973|1976, [1981). Estos modelos, llamados VAL,
publicados a comienzo de los 80, se calcularon con la aproximacion del equilibrio hidrostético
y utilizando el equilibrio estadistico para resolver la ecuacion de transferencia radiativa tanto
en el continuo como en las lineas de emision y absorcién. La hipdtesis mas fuerte utilizada en
estos modelos, es que los flujos horizontales son mucho menores que los verticales por lo que la
aproximacién 1D es valida (Fontenla et all [2006)). Los modelos VAL utilizaron principalmente
observaciones en el Visible y en el UV (Skylab) para ajustar el perfil tedrico de temperatura
y uUnicamente utilizaron las observaciones a longitudes de onda de radio, milimétricas y submi-
limétricas para validar el modelo. Es decir, las observaciones de baja frecuencia no se utilizaron
para el proceso de convergencia de los modelos atmosféricos. En el modelo promedio del Sol
(VALC), destaca la regién conocida como el minimo de temperatura (4400 K a 515 km sobre la
fotosfera). Esta region fue obtenida a partir de las lineas de emisién de H y K del Call.



En paralelo al desarrollo de los modelos tedricos (Linsky, 1980; [Fontenla et al., 1990, 1991,
1993), se fueron desarrollado instrumentos cada vez mas sofisticados. Uno de los mas exitosos y
que sigue vigente hasta nuestros dias, es el Very Large Array (VLA), el cual permiti6é observar
con regularidad el Sol y algunas estrellas cercanas en frecuencias que van desde los 74 MHz hasta
los 50 GHz (von Hoerner}, [1975)). Estas observaciones hicieron posible estudiar los mecanismo de
emisién de radiacién en las estrellas (Dulk) [1985). Se identificé que los principales mecanismos
de emision en estds frecuencias, son Bremsstrahlung térmico, giroresonancia, emisién de plasma
y sincrotrén. Aunque el VLA representé un gran avance en el entendimiento de los procesos de
emision, aun presentaba limitaciones observacionales para estudiar con mas detalle la atmésfera
de las estrellas. E1 VLA no puede realizar observaciones sub-milimétricas debido al rms de la
superficie de sus platos y a la opacidad del sitio. Las observaciones submilimétricas deben ser
realizadas en alta montana donde la columna de vapor de agua precipitable es tan baja que
permite realizar observaciones a muy alta frecuencia (Masson, [1994)).

Los primeros modelos atmosféricos del Sol basados en observaciones sub-milimetricas fueron
publicados por Loukitcheva, M. et al.| (2004)); Selhorst et al.| (2005); De la Luz et al.| (2010). Estos
modelos presentaban diferencias con respecto a los calculados por observaciones UV (Avrett &
Loeser|, 2008)), ya que los modelos UV obtenian temperaturas de brillo més altas, especialmente,
en la regién del minimo de temperatura. De la Luz et al. (2014) demostré que si se modificaba la
estructura vertical de temperatura en la region del minimo de temperatura, era posible obtener un
mejor espectro a longitudes de onda submilimétricas. Ademas, estos nuevos modelos demostraron
que el espesor de la cromosfera y la densidad electronica, es mayor que en los modelos basados
en observaciones UV (De la Luz, 2016).

Con la puesta en marcha del Atacama Large Millimeter/submillimeter Array (ALMA), se
pudo observar por primera vez la cromosfera de una estrella diferente al Sol y desarrollar el
primer modelo cromosférico estelar basado en observaciones a longitudes de onda infrarrojas,
submilimétricas y milimétricas (Liseau et al., 2013} 2016) utilizando un modelo de emisién fuera
de equilibrio termodinamico local (De la Luz et al.| 2012)). La participacion en la primera mo-
delaciéon de una cromosfera estelar, nos mostré la importancia de tener una metodologia para
el calculo de las condiciones fisicas de atmosferas estelares utilizando las observaciones de estos
nuevos instrumentos.

Esta metodologia llamada Kinich-Pakal (KP), fue desarrollada y publicada por Tapia-Vazquez
& De la Luz| (2020). El método esta basado en un sistema de convergencia no lineal (Levenberg-
Marquardt), que utiliza el cédigo PakalMPI (De la Luz et al., 2010) como funcién paramétrica.
PakalMPI es un cédigo ampliamente probado en fisica solar que puede calcular el espectro de
emisién resolviendo la Ecuacién de Transferencia Radiativa (ETR) utilizando el Equilibrio Es-
tadistico (NLTE) y las funciones de opacidad para Bremsstrahlung térmico, Bremsstrahlung
Inverso y H™ (De la Luz et al., 2010} 2012, 2014; De la Luz, 2016).

Estado del Arte

La deteccién de una emisién débil a 8 GHz (3.7 c¢cm) proveniente de Procyon (F5 IV-V)
pudo ser explicada utilizando la emision térmica libre-libre, cuyo origen se establecié entre la
cromosfera y la corona (Drake et al. [1993)). Utilizando el Jansky Very Large Array (JVLA),
Villadsen et al.| (2014) pudo observar tres estrellas de secuencia principal (7 Cet (G8.5 V), n
Cas (F9V) y 40 Eri A (K0.5 V)). Sus resultados mostraron que la emisiéon a 34.5 GHz (8.7
mm) provenia de la cromosfera, ya que la temperatura de brillo era inferior a los 10000 K y las



profundidades épticas eran menores a las previstas para otros procesos de emision (emisién libre-
libre no térmica, giroresonancia y girosincrotrén). [Liseau et al.| (2016) detecté por primera vez la
emisién cromosférica de o Centauri A y B a longitudes de onda milimétricas y submilimétricas.
Recientemente, x' Ori, € Eri, v Lep, v Vir A, v Vir B y a Aql han sido observadas en estas
longitudes de onda (Fichtinger et al., 2017; Rodriguez et al., 2019; White et all 2020; |White
et al., 2021)).

Con un catalogo creciente de estrellas observadas en estas longitudes de onda, es necesario
contar con una metodologia para poder modelar su emision térmica y entender los procesos
fisicos que la originan. Actualmente, existen numerosos coédigos para el estudio de las atmosferas
estelares, los cuales podemos clasificarlos en dos tipos:

» Cddigos que simulan la estructura de la atmoésfera (la variacién de las condiciones fisicas
en funcién de la altura sobre la fotosfera).

= Codigos para calcular el espectro de emisién.

En general, los codigos que simulan atmosferas estelares, han sido desarrollados para modelar
la emisién de una parte del espectro electromagnético y bajo condiciones fisicas muy especificas.
ATLAS12 (Kurucz, 1979), MARCS (Gustafsson et al. [1975) y PHOENIX (Hauschildt et al.,
1999), son un ejemplo de cédigos de propdsito general los cuales toman tnicamente en cuenta las
lineas de emisién y absorcion fotosféricas. Para simular la cromosfera y la corona, la mayoria de
los cédigos estan orientados en reproducir el espectro visible y UV, sin embargo, fallan al tratar
de reproducir el espectro a longitudes de onda més largas (Zirin et al., [1991; Loukitcheva, M.
et al., 2004; Selhorst et al.; 2005). PANDORA (Vernazza et al., |1976), MULTI (Carlsson & Stein,
1992) Y CHANTI (Dere et al., [1997) son un ejemplo de esto tipo de c6digos.

Los cédigos cuyo propédsito es calcular el espectro de emision, necesitan como entrada la es-
tructura de la atmésfera. Un ejemplo de estos cédigos son SYNTHE (Kurucz, 1979), SPECTRUM
(Hubeny & Lanz, 1995) y FAN-TOM (Cayrel et al., |1991). PANDORA, CHANTI y PHOENIX
tienen la capacidad de simular la estructura de la atmoésfera y calcular el espectro de emision.

Con el propdsito de modelar el espectro de emision a longitudes de onda que van desde el
milimétrico hasta el lejano infrarrojo, fue desarrollado el c6digo PakalMPT (De la Luz et al |, 2010).
Este cédigo nos permite reproducir el espectro de emision a longitudes de onda que ningin otro
codigo es capaz. Sin embargo, PakalMPI no tiene la capacidad de modificar la estructura de la
atmosfera. Para solucionar este problema, se desarrollé la metodologia KINICH-PAKAL (Tapia-
Vazquez & De la Luz 2020). Esta metodologia integra un modelo de convergencia no lineal
para modificar la estructura de la atmdsfera iterativamente junto con PakalMPI para calcular el
espectro de emisién. Mas adelante, explicamos las principales caracteristicas de KINICH-PAKAL
y PakalMPI.

Es importante mencionar que existe un tercer tipo de codigo. Estos permiten reproducir la
dindamica de la atmosfera del Sol bajo condiciones fisicas méas complejas, como lo es la mag-
netohidrodindmica. CO°BOLD (Freytag et al., 2012) y BIFROST (Gudiksen et al., 2011) son
actualmente, los modelos més avanzados en esta area. No obstante, este tipo de cédigos no ha
sido probado para estrellas diferentes al Sol, debido a la limitaciones observacionales que atun
existen. Como hemos mencionado anteriormente, el VLA y ALMA son actualmente los radios
interferometros con mayor sensibilidad que existen, pero atn es insuficiente para modelar la com-
plejidad de la cromosfera, es por eso que KINICH-PAKAL plantea el mejor enfoque para modelar
la emision milimétrica, submilimétrica e infrarroja en estrellas diferentes al Sol.



Objetivo General

Determinar las condiciones fisicas de la regiéon atmosférica estelar conocida como Cromosfera
utilizando el modelo KP y las recientes observaciones en el continuo entre los 30 GHz y los 12500
GHz de estrellas con temperaturas efectivas entre los 5200 K y 7600 K que corresponden a la
clasificacién espectral A, F, G y K de secuencia principal.

Objetivos Particulares

1. Optimizar el método de ajuste no lineal KP.

2. Crear un base de datos con observaciones de estrellas de tipo solar a longitudes de onda
infrarrojas, submilimétricas, milimétrica y de radio.

3. Crear una malla de observaciones que incluya la temperatura efectiva, temperatura de brillo
y frecuencia.

4. Crear una malla de modelos cromosféricos que incluya la temperatura efectiva, la altura
sobre la fotosfera y la temperatura radial en funciéon de la altura.

5. Determinar la influencia del perfil de densidad en el calculo de la temperatura radial.

6. Caracterizar las condiciones fisicas de la cromosfera en funcién de la temperatura efectiva
de la estrella.

Metodologia

A continuacién mencionamos las principales herramientas metodoldgicas utilizadas en este
proyecto, las cuales incluyen las observaciones, las condiciones iniciales, el modelo de transferencia
radiativa y el método de convergencia.

Observaciones

Para ajustar los modelos cromosféricos, es necesario medir la emisién térmica en funcién de la
altura (tomografia térmica). Esto requiere de telescopios muy sensibles que operen a frecuencias
que van desde los 12500 GHz hasta los 30 GHz (24 pym a 10 mm).

Actualmente existe un conjunto de radiotelescopios y telescopios que pueden resolver la fuente
en un tiempo razonable (1-2 horas de integracién). Entre ellos se encuentran los radio interferéme-
tros ALMA, VLA, Northern Extended Millimeter Array (NOEMA), Submillimeter Array (SMA),
Australia Telescope Compact Array (ATCA), telescopios de plato tinico como el Gran Telesco-
pio Milimétrico (GTM), el James Clerk Maxwell Telescope (JCMT) y observatorios espaciales
infrarrojos como Herschel y Spitzer.

Los criterios de seleccién de estrellas para nuestro estudio fueron los siguientes:

e Que la estrella no tuvieran un exceso de emision en el infrarrojo, ya que esto podria indica
la presencia de un disco de escombros a su alrededor (Montesinos et al., |2016)).

e Estar dentro de la secuencia principal.



e Tener una temperatura efectiva entre 5200 K y 7600 K.

Tomando en cuenta los criterios de seleccion y las limitaciones técnicas, se solicité tiempo
de observacién para el sistema o Centauri (ALMA ID 2016.1.00441.S). El sistema ~ Virgo y las
estrellas individuales Altair y  Lep fueron observadas como parte del programa MESAS (Mea-
suring the Emission of Stellar Atmospheres at Submillimeter/millimeter Wavelengths) (White
et al., [2018]). Observaciones correspondientes al lejano infrarrojo (12500 GHz a 500 GHz) fueron
obtenidas de la base de datos de los telescopios Herschel y Spitzer.

Ademas de las estrellas anteriormente mencionadas, se buscé en la bases de datos de diversos
radio telescopios estrellas que fueron observadas (Tabla .

Estrella  Tipo Espectral Radiotelescopio/Telescopio

a Aqgl ATV VLA, NOEMA*, Herschel?
v Vir A FOV ALMAS3

v Vir B FOV ALMA

~v Lep FoVv ALMA, Herschel

n Cas A F9V VLA

x* Ori G1V ALMA, VLA

Sol G2V ALMA, VLA

a Cen A G2V ALMA, ATCA*, Herschel
7 Cet G8V VLA

40 Eri A KOV VLA

a Cen B K1V ALMA, ATCA.

€ Eri K2V ALMA, VLA, SCUBA®, GTM*

Tabla 1: Estrellas de tipo solar con observaciones a longitudes de onda que van desde el
infrarrojo al radio. *Base de datos no disponible. 'https://archive.nrao.edu/archive/
advquery.jsp 2http://archives.esac.esa.int/hsa/whsa/| 3https://almascience.nrao.
edu/asax/| ‘https://atoa.atnf.csiro.au/query.jsp °https://www.cadc-ccda.hia-iha.
nrc-cnrc.gc.ca/en/jcmt/

En el caso del Sol, se utilizaron ademaés, las observaciones reportadas por Loukitcheva, M.
et al.| (2004) para el estado intermedio de actividad.

Condiciones Iniciales

En Tapia-Vazquez & De la Luz (2020) y White et al. (2020) pudimos determinar que el
modelo solar C7 (Avrett & Loeser, 2008) funciona como condicién inicial de KP para estrellas
de tipo solar cuyas temperaturas efectivas se encuentran entre los 4700 K y los 7600 K. Por lo
tanto, utilizaremos este modelo como condicién inicial para obtener los modelos cromosféricos.

PakalMPI

Para producir el espectro de emisién sintético a las frecuencias previamente mencionadas,
KP utiliza el codigo PAKALMPI (De la Luz et al., [2011). Este cédigo cuenta con las siguientes
caracteristicas:

e Modelo atmosférico: Utiliza un modelo atmosférico con 21 atomos.
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e Modelo de transporte radiativo: Se utiliza la teoria clasica de transporte radiativo.

e Modelo de ionizacién: Se calcula la ionizacion NLTE (fuera del equilibrio termodindmico
local) para el caso de H y el ion H™ utilizando interpolaciones de parametros b; publicados
en la literatura. LTE (equilibrio termodindmico local) para los demas dtomos.

e Modelos de emisién y absorcién: El modelo cuenta con tres funciones de opacidad Bremss-
trahlung, Bremsstrahlung inverso y H™ (Dulk; (1985} Golovinskii & Zon, [1980; Zheleznyakov),
1996).

e Modelo geométrico: Modelo 3D radial de la estrella. Este modelo toma en cuenta las defor-
maciones producidas al observar en 3D.

e Modelo de soluciéon numérica: Utiliza técnicas de inteligencia artificial para reducir tiempos
de integracién y garantizar la estabilidad del cédigo. Ademds, hace uso de la aproximacién
de la aproximacion de Taylor a primer orden para la ecuacion de transferencia radiativa y
una interpolacién lineal.

Es necesario cambiar el valor del radio estelar y la gravedad superficial para poder equilibrar
hidrostaticamente la atmdsfera de estrella.

Kinich-Pakal

La metodologia KINICH-PAKAL (KP) (Tapia-Vazquez & De la Luz, |2020) realiza el ajuste
de la atmésfera con el algoritmo de Levenberg-Marquardt (LM) de la siguiente manera:

P = LS(]FZt(f7 xz, y7p0) (1)
donde LsqFit es el algoritmo de LM que recibe los siguientes parametros de entrada:
e f esla funcién de ajuste (PakalMPI).
e 1 son las frecuencias observadas v; (30 GHz - 12500 GHz).

e y las observaciones realizadas por los radio telescopios y telescopios en temperatura de
brillo (Th;).

e po el modelo cromosférico inicial.

Como resultado, obtenemos el modelo cromosférico (P) que mejor reproduce el espectro
observado (Figura [1)).

Resultados

Los resultados que a continuacion se muestran, ya han sido publicados en revistas especiali-
zadas (Tapia-Vazquez & De la Luzl 2020; [White et al., 2020; White et al., [2021) y los obtenidos
recientemente como es el caso de las mallas (observaciones, condiciones fisicas y funcién de con-
tribucién) serdn publicados tentativamente en los proximos semestres.
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Figura 1: Modelo cromosférico obtenido con KP (Tapia-Vazquez & De la Luz, 2020). (a) Los
puntos negros representan el espectro observado (temperatura de brillo en funcién de la frecuen-
cia) de @ Cen A. La linea negra es el espectro sintético generado con el modelo cromosférico solar
C7 y la linea roja es el espectro obtenido con KP. Los colores rojo y naranja muestran las capas
atmosféricas donde la radiacién se origina. (b) La linea negra es el perfil de temperatura del
modelo C7 y la linea roja es el perfil de temperatura de a Cen A obtenido con KP. Al modificar
el perfil de temperatura inicial (linea negra) utilizando el algoritmo de Levenberg-Marquardt,
KP puede ajustar el espectro sintético al observado y de esta manera, conocer las condiciones
fisicas de la cromosfera. Los colores muestran las capas atmosféricas con base en su gradiente de
tempertura.

Malla de Observaciones

Para construir la malla de observaciones, se tomd como base las observaciones disponibles
hasta el momento (Tabla . Esta malla nos permitié estudiar de una manera empirica, el com-
portamiento de la radiacién en longitudes de onda que van desde el lejano infrarrojo hasta el
milimétrico. En la Figura [2| podemos observar que existe una regién donde el la temperatura de
brillo es menor al resto. Esta region se extiende por todo el rango de temperaturas efectivas (5200



K - 7600 K). Para caracterizar el comportamiento de la minima temperatura de brillo (Tp
se ajusto la siguiente funcion:

min)’

vry,  (Tepr) = alog(bTepr) + ¢ (2)

Donde a=-6.812102, b=1.41210"3 y c=1.65210*. De manera empirica podemos deducir que
la frecuencia a la cual se encuentra la Tp . , cambia de manera logaritmica en funcién de la

temperatura efectiva de la estrella. El propdsito de esta malla, es servir como entrada para el
modelo KP.

Observational Grid
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Figura 2: Malla de observaciones. En el eje x se muestra la temperatura efectiva de la estrella. El
eje y representa la frecuencia de observacion. El esquema de colores muestra la distribucién de
la temperatura de brillo después de la interpolacién. Los puntos representan las observaciones y
sus colores representan la temperatura de brillo observada. Las lineas grises punteadas verticales
indican que esas estrellas cuentan con un modelo cromosférico calculado por KP. Las lineas
punteadas negras indican los contornos de nivel (4400 K, 5800K, 7500 K, 9000 K y 10,000 K).
La linea roja indica la frecuencia a la cual se encuentra la minima temperatura de brillo. (Tapia-
Véazquez, F. et al., en prep)



Malla de Condiciones Fisicas

Para poder caracterizar la cromosfera de las estrellas, es necesario conocer las condiciones
fisicas bajo las cuales es posible su existencia. Para obtener la estructura de temperatura, densidad
y presion, utilizamos la metodologia KP. Calculamos el modelo cromosférico solo para 7 de las
12 estrellas observadas, debido a que algunas estrellas cuentan con una tnica observacién y no
aportan suficiente informacion de las condiciones fisicas de la atmosfera. Para el caso de las estrella
x! Ori y € Eri, su temperatura de brillo presenta anomalias (Fichtinger et al., [2017; Rodriguez
et al., 2019). Los modelos obtenidos con KP, han sido tomados como base para la interpolacién
de las mallas de temperatura, densidad y presion (Figuras [3| y [4| a-b). Estos modelos ya han
sido publicados en revistas especializadas (Tapia-Vazquez & De la Luz, 2020; |White et al., 2020;
White et al., 2021).

En la malla de temperatura, podemos observar que existe una regién de baja temperatura.
Esta region indica la transicién entre la fotosfera y la cromosfera. Para caracterizar su compor-
tamiento, se ajusto la siguiente funcion:

hr,

vomin (Lepf) = aTepy + bTlef +c (3)
Donde a=-3.33, b=3.11x10"* y ¢=9.37x103. Con esta malla (temperatura) es posible caracte-
rizar la atmosfera en términos de su temperatura. Por debajo de la regién de minima temperatura
se observa que el gradiente de temperatura es negativo (ddlhr < 0), una caracteristica de la fo-
tosfera. Por encima de esta region, se tiene un gradiente positivo de temperatura (% > 0). El
gradiente suave es consistente con la cromosfera y se llega a extender hasta los 3500 km sobre
la fotosfera en el caso de Altair. Después, se tiene un gradiente empinado consistente con la re-
gién de transicion, el cual abarca unos pocos kilometros. Finalmente, se tiene un gradiente poco
pronunciado que es consistente con la corona y que se extiende por varios miles de kilometros.
En el caso de las mallas de densidad y presion, los resultados muestran que conforme aumenta
la temperatura efectiva de la estrella, el ancho de la cromosfera comienza a aumentar. Para
entender que tanto se puede extender la cromosfera, hemos comenzado a modificar el perfil de
densidad de forma gradual pero sin modificar el perfil de temperatura. Este estudio se encuentra

en ejecucion y los resultados se reportardan en el articulo de investigacion.

Malla de Funcion de Contribucién

Para determinar la regién donde la emisién se genera, se utiliza la funcién de contribucién

(CF) definida como:

CF = jyexp(—1,) (4)

donde j, es la emisividad j, = k,B(T) y 7, = [ k,dz la profundidad 6ptica.

En la Figura[h]se observa de izquierda a derecha, la interpolacién de la funcién de contribucién
para las diferentes bandas de ALMA (B9, B7, B6 y B3). Las frecuencias nos indican diferentes
partes de la atmdsfera, de tal manera que, entre mayor sea la frecuencia, mas cerca de la fotosfera
nos encontramos. En contraparte, si disminuimos la frecuencia podemos estudiar regiones mas
externas de la atmosfera.

Para estrellas con temperaturas efectivas entre 5200 K y 6000 K, la radiacién electromagnética
a 679 GHz proviene de una regién mas cercana a la fotosfera y tiene contribuciéon de una region
alrededor de los 1000 K. A 343.5 GHz la radiacion proviene de regiones alrededor de los 600 km,
1100 km y 1500 km. El mismo patron se repite para 233 GHz pero con la contribucién empieza
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a ser mas significativa a 1100 km y 1500km. En el caso de los 97.5 GHz, la emision proviene de
una region alrededor de los 1500 km y que llega a extenderse hasta los 1800 km.

En el caso de las estrellas entre los 6000 K y los 7000 K, la emisién a 679 GHz proviene de
una region que extiende desde los 700 km hasta los 1250 km. Esto significa que la mayor parte de
la cromosfera esta emitiendo. A 343.5 GHz la emision proviene de regiones que se sitian a 1300
km y 2000 km con un anchura de ~100 km y 200 km respectivamente. La emisién a 233 GHz es
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Figura 3: Malla de temperatura cinética. La paleta de colores representa la temperatura cinética
después de la interpolacién. Se observa que la regién por debajo de 2200 km se encuentra parcial-
mente ionizada, ya que su temperatura estd por debajo o cercana a los 10,000 K (temperatura
de ionizacién del hidrégeno). El eje x es la temperatura efectiva de la estrella. En el eje y se tiene
la altura sobre la fotosfera. Los puntos representan la altura sobre la fotosfera donde encuentra
el minimo de temperatura cinética para cada los modelos cromosféricos calculados con KP. Las
lineas punteadas verticales grises son las estrellas cuyos modelos cromosféricos sirvieron como
base para la interpolacién. Las lineas negras punteadas representas los contornos de nivel (4000
K, 5000K, 6000K, 10,000 K, 50,000 K, 200,000 K y 500,000 K). La linea roja indica la altura
sobre la fotosfera a la cual se localiza el minimo de temperatura cinética. (Tapia-Véazquez, F. et
al., en prep)
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similar y la regiones reducen su anchura. A 97.5 GHz la emisién proviene casi en su totalidad de
una region a 2000 km de altura.

Por tltimo, para estrellas con temperatura efectiva mayor a 7000 K, la radiacién a 675 GHz,
343.5 GHz, 233 GHz y 97.5 GHz, proviene de regiones ubicadas alrededor de los 1260 km, 1350
km, 1450 km y 1500 km respectivamente. La anchura de las regiones se encuentra entre los 50
km y 200 km.
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Figura 4: Malla de densidad de hidrégeno y presién total. En ambas graficas, el eje x es la
temperatura efectiva de la estrella, el eje y es la altura sobre la fotosfera y las lineas verticales
grises son los perfiles que sirvieron como base para la interpolacién. La paleta de colores representa
la densidad de hidrégeno (a) y la presién total (b) interpolada. Las lineas negras punteadas son
los contornos de nivel para las diferentes densidades y presiones. (Tapia-Vazquez, F. et al., en

prep)
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Contribution Function Grid
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Figura 5: Funcién de contribucion para diferentes frecuencias. En cada grafica, el eje x muestra
la temperatura efectiva de la estrella, el eje y representa la altura sobre la fotosfera y la paleta
de colores representa la funcién de contribucién normalizada. (Tapia-Vazquez, F. et al., en prep)

Discusion

En la figura [2| encontramos que existe una frecuencia en la cual la temperatura de brillo
alcanza un minimo, estableciendo un punto de inflexion que separa dos gradientes de temperatura,
los cuales marcan la estructura de la atmoésfera superior de la estrella. Cuando el gradiente es
negativo, la emision proviene de la region cercana a la fotosfera y cuando el gradiente es positivo,
la emisién tiene su origen en la cromosfera. La ecuacion 2| nos indica que esta frecuencia depende
de la temperatura efectiva de la estrella y tiene un comportamiento logaritmico. Este es el primer
estudio que de manera analitica, establece el limite observacional entre la fotosfera y la cromosfera
en estrellas de secuencia principal. Esta relacién, permitira optimizar el mapeo de la atmésfera
de una estrella utilizando un menor niimero de observaciones y menos tiempo de integracion.

Los resultados obtenidos con la metodologia KP muestran que las condiciones fisicas de la
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cromosfera dependen de la temperatura efectiva de la estrella. La estructura de temperatura
muestra que la cromosfera es menos caliente de lo que se habia estimado utilizando modelos
UV. Esto concuerda con lo observado por |Ayres| (2002) y Liseau et al.| (2013), quienes midieron
temperaturas de 3800 K en el Sol y 3909 K en a Cen A respectivamente. Medir con precisién la
altura a la que se encuentra la temperatura minima cinética (T, . ), es indispensable para calcular
la energia necesaria para el calentamiento de las capas exteriores de la atmosfera y entender los
mecanismos fisicos que proveen esta inyeccién de energia. Para ello, calculamos de forma analitica
la funciéon que relaciona la altura de a la cual se encuentra el minimo de temperatura con la
temperatura efectiva de la estrella (ecuacién [3). Estudios previos (Ulmschneider & Kalkofen,
1977; |Schmitz & Ulmschneider} [1977; Ulmschneider et al| [1977)) analizaron tanto la temperatura
minima como la altura a la cual se encuentra utilizando modelos UV. La Tabla [2] muestra una
comparacion entre los parametros calculados en trabajos previos y los obtenidos en este estudio,
como son la temperatura minima cinética (T,, . ), el valor de la columna de masa (log mr, . )y
la altura sobre la fotosfera (hy,,..) a la cual se encuentra el minimo de temperatura. En cuanto a
la densidad y la presion, los datos muestran un ligera variacion respecto a la temperatura efectiva
de la estrella. [Selhorst et al.| (2005) observé un comportamiento similar para el Sol. Sin embargo,
su modelo propone que estas condiciones se extienden hasta una mayor altitud sobre la fotosfera.
Para corroborar si en nuestros modelos estas condiciones se pueden extender a una mayor altitud,
nos encontramos realizando un anélisis de la estructura de densidad. Las diferencias tanto en la
minima temperatura cinética como en la estructura de densidad, se deben a que las longitudes
de onda con las que estamos trabajando son més grandes si las comparamos con el pico de la
funcion de Planck, por lo tanto, la emisién es proporcional a la temperatura. Consecuentemente,
esta radiacién proporciona un promedio de la estructura térmica de la cromosfera, a diferencia
de las lineas de emisién UV, cuyas longitudes de onda mas cortas que el pico de la funcién de
Planck promedian la estructura térmica hacia estructuras mas calientes y densas (Linsky}, [2017).

En cuanto al origen de la emisién, nuestros resultados muestran que la altura donde se genera
el continuo varfa respecto a la frecuencia como se muestra en la figura 5 Ademds, los datos
muestran que proviene de diferentes regiones de la atmédsfera y no de una sola como antes se
crefa (Vernazza et all [1981). Este resultado coincide con el obtenido por [De la Luz (2016)
para el Sol y es el primero en su tipo. La funcién de contribucién, nos permitira estudiar las
contribuciones de los diferentes dtomos a la emision.

Finalmente la grafica 4] muestra que el espesor de la cromosfera aumenta conforme aumenta
la temperatura efectiva de la estrella. Este resultado muestra la influencia de la presién en el
calculo de las condiciones de la cromosfera en equilibrio hidrostatico.

Conclusiones

e Construimos una malla observacional para estudiar de forma empirica el comportamiento
de la radiacién a través de diferente tipos espectrales.

e Mostramos que la frecuencia a la cual se observa la T . tiene una dependencia logaritmica
con la temperatura efectiva de la estrella.

e Utilizando la metodologia KP, obtuvimos un conjuntos de modelos cromosféricos, con los
cuales, construimos las mallas de condiciones fisicas (temperatura, densidad y presién).

e Demostramos que existe una relacion cuadratica entre la altura a la cual se encuentra el
minimo de temperatura cinética y la temperatura efectiva de la estrella.
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Tmin log MTin hTT,min
Estrella (K) (g cm™2) (km)
Literatura Este trabajo Literatura Este trabajo Literatura FEste trabajo
a Adgl 5000° 4300° -3.0° -4.57 - 2083"
v Vir A - 55821 - -0.49 - 615°F
v Vir B 5700¢ 5544°% -0.74 -0.58 - 615°F
v Lep - 4800¢ - -0.97 - 750¢
aCen A 4475° 37007 -1.25¢ -0.75 - 5607
Sol 44009 3518 -1.429 -1.2 5609 523
a Cen B 3650°¢ 3591 -1.0° -0.72 - 525

Tabla 2: Pardmetros atmosféricos reportados en la literatura y obtenidos en este trabajo. T,, .
representa la minima temperatura cinética del modelo cromosférico. log my, . es la columna de
masa. hr, . esla altura sobre la fotosfera a la cual se encuentra la minima temperatura cinética
en el modelo cromosférico. 9Gouttebroze et al. (1999), “White et al. (2021)), “White et al.| (2020),
4Kelch et al. (1979), “Ayres et al.| (1976), /Tapia-Vazquez & De la Luz (2020), 9Avrett & Loeser
(2008). Nota: t Estos valores han sido recalculados tomando como base el modelo publicado.

e Encontramos que el espesor de la cromosfera aumenta conforme aumenta la temperatura
efectiva de la estrella.

e Generamos mallas de la funcion de contribucion para las diferentes frecuencias de ALMA.

e La funcion de contribucién mostré que la altura donde se genera el continuo aumenta
conforme incrementa la temperatura efectiva de la estrella.

e Mostramos que en algunos casos, la radiacién se genera en distintas regiones de la atmésfera.

Trabajo Futuro

Con el fin de validar la estabilidad de los modelos obtenidos, es necesario modificar las condi-
ciones iniciales de densidad y presién que sirven como entrada de KP. Este trabajo se encuentra
en desarrollo y sera descrito a detalle en el articulo.

Para ampliar el estudio y contar con catalogo de emisién estelar a longitudes de onda mi-
limétricas y submilimétricas, se solicité tiempo de observacién en los radiotelescopios VLA y
ALMA. Ambas propuestas se han realizado bajo el marco del programa MESAS (White et al.,
2017). MESAS es un programa que busca caracterizar las atmdsferas estelares de las estrellas
de secuencia principal. Su objetivo es construir un catalogo de emision estelar que sirva como
plantilla para estudios de debris, clima espacial y actividad estelar. KINICH-PAKAL forma parte
de este proyecto y su principal contribucion es modelar las atmdsferas estelares en estrellas cuya
temperatura efectiva se encuentra entre los 5200 K y los 7600 K. Sin embargo, se busca estable-
cer el limite superior e inferior en el cual KINICH-PAKAL es mas efectivo que otros modelos de
atmosferas estelares (p. ej. PHOENIX, Pandora, etc.). La Tabla [3| muestra las estrellas que se
han propuesto para ser observadas.

Del cronograma propuesto en el proyecto doctoral, falta realizar el analisis de densidad que
mencionamos anteriormente, revisar la estabilidad de los modelos con los cambios realizados y
comenzar con la redaccién de la tesis. Respecto al articulo de investigacién, falta incorporar los
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resultado del andlisis de densidad, discutir los resultados finales y terminar con su escritura. Se
espera que sea enviado dentro de los proximos semestres. Es importante mencionar que si las
condiciones sanitarias lo permiten, se realizard una estancia de investigacion. El lugar esta por
definirse y dependera de la restricciones de movilidad. En la siguiente seccién, se encuentra el
cronograma detallado.

MESAS ALMA MESAS VLA

Estrella Tipo espectral

Banda Banda
Sirio A A0V B9 Ka
Vega A0V B7, B3 Ka
Fomalhaut A3V B9, B3 -
B Leo A3V B7, B3 -
a Adl ATV B9, B8, B7, B6 Ka
~v Vir A FOV B7, B6, B3 Ka
~v Vir B FOV B7, B6, B3 Ka
Procyon F5IV B7, B3 Ka
~ Lep F6V B7, B6, B3 Ka
73 Ori F6V B7, B3 -
£ Hydri GOV B7, B3 -
a Cen A G2V B7, B3 -
0 Pavonis  G8V B7, B3 -
7 Ceti G8V - Ka
«a Cen B K1V B7, B3 -
¢ Ind K5V B7, B3 -
70 Oph A K5V B7, B3 -
61 Cyg A K55V - Ka
70 Oph B K7V B7, B3 -
61 Cyg A K5V - Ka

Tabla 3: Estrellas que han sido propuestas para ser observadas dentro del programa MESAS. Para
el caso del radio telescopio ALMA, las bandas corresponden al continuo estdndar (B9=679 GHz,
B8=405 GHz, B7=343.5 GHz, B6=233 GHz y B3=97.5 GHz) y para el VLA, las observaciones
se han solicitado para el continuo (Ka=33 GHz).

Cronograma Detallado

Semestre 1:

e Revision de la bibliografia.
e Busqueda en la base de datos de radiotelescopios de observaciones de estrellas de tipo solar.

e Redaccién y envio del articulo ”Nonlinear Convergence of Solar-like Stars Chromospheres
Using Millimeter, Submillimeter, and Infrared Observations”.
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Semestre 2:

e Revision de la Metodologia Kinich-Pakal.

e Procesamiento de las observaciones encontradas en las bases de datos de los radio telesco-
pios.

e Redaccién y envio del articulo ”The MESAS Project: ALMA Observations of the F-type
Stars v Lep, v Vir A, and v Vir B”.

Semestre 3:

e Analisis de la densidad en los modelos cromosféricos solares.
e Programar la malla de interpolacion para las observaciones y los modelos.

e Presentar el examen de candidatura.

Semestre 4:

e Calcular los modelos cromosféricos.
e (Caracterizar la cromosfera en funcion de la temperatura efectiva.

e Asistir a un congreso internacional.

Semestre 5:

e Estancia de investigacion.
e Establecer una funcién analitica entre la temperatura efectiva y el minimo de temperatura.

e Redaccién de Tesis.

Semestre 6:

e Redaccion de Tesis.
e Redaccién y envio del articulo de investigacion relacionado con el tema de investigacion.

e Diseno de un programa de observacion para trabajos futuros.
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