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1., INTRODUCCI®S

En aquest +treball es presenta l’estudi realitzat, des
de 1l’any 1982, ‘d’un grup d’estrelles que tenen com a
caracteristica comuna 1l’emissié raddioc. Aquestes estrelles,
que anomenarem radioestrelles, i1 entre les gquals no incloem els
pilsars Jja que tenen unes >caracberistiques molt diferents,
tenen una historia relativament recent, la qual coéa, unit a la
poca intensitat de les seves emissions, aixi com & 1l’alts
variabilitat que mostren, fan que se’n posseixi escassa
informacié.

El Sol fou 1la primera estrella a 1la gqual se l1li va
detectar emissis radio. Les primeres deteccions van ser
realitzades 1’any 184Z, en plena Guerra Mundial, perde no van
ser publicades fins 1’acabament d’aquesta (Hey, 1946;
Southworth, 1945). A principis dels anys 50, gquasi totes les
radiofonts conegudes eren anomenades, de forma erronia,
radioestrelles. Algunes d’aquestes radiofonts estaven
associades a objectes com la Nebulosa del Cranc o 1la d’Orid i
d‘altree radiofonts no tenien una associaciéd a cap objecte
optic determinat Ja que les mesures radicastronomiques no
permitien obtenir posicions de 1les fonts amb 1la precisisé
suficient per comparar-les amb les posicions donades per les
fotografies.

Observacions realitzades per mitia d‘’ocultacions
lunars (Hazard et al., 1963) van mostrar que algunes radiofonts
apareixien localitzades & la posicié d’estrelles molt blaves.
El nom de radioestrelles va tornar a fer-se sentiy, pere ara
sabem gque aguests objectes ne eren radioestrelles siné
gquasars.

A finals de 1la decada dels anys 60, es van publicar
possibles deteccions de radicemissié associades a estrélles
(Betelgeuse, per Kellermann i Pauliny-Toth, 1866 ; n Aurigae,
per Seaquist, 1967 ; Sco X-1, per Andrew i Purton, 1968). Ara
bé, aguests resultats produien escepticicsme entre la comunitat



cientifica i eren associats a problemes de confusié o de
l’equip d’'observacié. Les raons per les quals es produia
aquesta desconfianga envers 1les deteccions venien donades
bidsicament pel baix nivell d’emissié i per 1la irrepetibilitat
de l'’experiment, és a dir, 1les emissions detectades en algunes
estrelles per uns oObservadors, no eren detectades per d'altres
(avui dia sabem que 1l’emissid radio de 1les estrelles és.
altament variable).

Lovell (1969), basant-se en 1l’analogia existent entre
les estrelles fulgurants i les fulguracions solars, les quals
van acompanyades d’una emissié intensa radio no termica, va
emprendre una recerca sistematica, durant moltes sessions
d’'observacis, de possible emissid radio d’estrelles
fulgurants. Els seus esforgos van tenir resultats positius,
puix que va trobar casos que mostraven que hi havia emissio
simultania de fulguracions eéptiques i radio (UV Ceti, VYZ
Canis Minoris i V371 Orionis).

Es podria dir, per tant, gque 1la primera deteccisé
d’emissié radio associada a una estrella (excepte el cas del
Sol) 1 acceptada per 1la comunitat cientifica és deguda a
Lovell. _

A l’any 1970, es van realitzar observacions d‘un
seguit d'estrelles conegudes (Antares, Betelgeuse, Aldebaran
« o) amb l’interferdometre del National Radiocastronomical
Observatory (NRAO) detectant-se emissié en algunes d’elles
(Wade 1 Hjellming, 1971). Aquestes deteccions, 1lliures de
confusié, van confirmar definitivament l’existéncia
d’'emissidé radio associada a estrelles.

Actualment existeix un cataleg de radioestrelles
(Wendkerxr, 188Z) gque conté un total de 150 objectes detectats
com a minim una vegada i 850 d’observats i no detectats. Per a
les estrelles detectades, el cataleg indica el flux obtingut i
la frequéncia d’cbservacié. Per a les no detectades, ddna’
un l1imit superior pel flux. Els fluxos mostrats pel cataleg,
és a dir, els resultats de totes les observacions radiométriques
‘realitzades a objectes estel.lars fins l’any 1982, ens permeten
fer diverses consideracions. En primer lloc, en el grup
d‘objectes detectats apareixen molts casos en qué una estrella

gue ha estat detectada alguna vegada, no ho ha estat en altres



ocasions. Aixé implica que les radioestrelles presenten
emissié radio molt variable. Agquesta emissid radio variable,
juntament amb els baixos nivells d’emissid amb que emeten les
estrelles, fa que el nombre d‘estrelles detectades sigui pobre
respecte de les observades. Es veu, per tant, que el problema
que presenta 1l‘observacié de les radioestrelles ve domnat per
1’alta variabilitat de lza seva emissid i per la poca
intensitat d4’aquesta.

La informacis de que es disposa per a les
radiocestrelles detectades estd limitada al valor del flux
obtingut per a una determinada freqiéncia. En els casos que
hagi estat detectada a altres freqiéncies, els valors dels
fluxos obbvinguts no permeten calcular 1’index espectral puix
gue les mesures (en general) no han estat fetes simultaniament
per a 1les diverses frequeéncies 1 el nivell d’emissié varia
d‘una observacie a 1l'’altra. '
| La compilacié de resultats observacionals fins 1’any
1982 de radiocestrelles (Wendker, 1982) no contempla
determinacions del grau de polaritzacid. Hi . ha poques
observacions que hagin determinat el grau de polaritzacid i
aixd fa dificil contrastar les previsions dels models tedrics
del mecanisme d’emissid amb els resultats observacionals.

Les radioestrelles, des del punt de vista astrofisic,
tenen un interés especial perqué representen una nova font
d’informacisé {(radio en aquest cas) sobre els objectes
estel.lars. Obtenir les maximes determinacions possibles del
flux, per +tal de condixer la variabilitat i 1la intensitat de
l’emissid, aixi com conéixer 1l‘index espectral i el grau
de ©polaritzacid per +ta8l de contrastar-los amb els models
existents 1 <+treure’n informacie, sdén objectius basics per
ajudar &a comprendre el fenomen de l’emissié radioc de les
estrelies.

De totes les radioestrelles conegudes, només n’hi ha
dues que tenen periodicitat radio (excepte els p&lsars).VUna
d’elles és LSI+61°303 (Taylor 1 Gfegory, 1882, 15984; Coe et
al., 1983) (l’altrxra és Cir X-1, situada a8 l’'hemisferi Sud);
Haynes et 21., 1980), la qual també presenta emissid en raigs
X‘(Bignami et al., 1981), i raigs gamma (Perotti et al., 1980),
mentre que 1l’emissgisé a 1l'’éoptic ha estat poc estudiads

{Bartoelini et al., 1983). Aquesta estrella, per les



caracteristiques esmentades abans, ha estat objecte 4d’un
estudi especial +tant des del punt de vista radio com del
fotométric (Paredes i Figueras, 1986; Paredes, 1986).

Les radicestrelles, a més del seu intereés
astrofisic, tenen un interés relevant des del punt de vista
astrométric. La raé per la qual tenen importancia astrométrica
és que les radioestrelles sén els objectes idonis per fer el
lligam entre el sistema de referéncia Hipparcos i el sistema de
refereéncia basat en 1les posicions d’objectes extragaladctics
obtingudes mitjangant interferometria de molt llarga base
(VLBI) (Froeschlée i Kovalewsky, 1882). El sistema de
referéncia Hipparcos estard basat en 1les 100000 estrelles de
magnitud visual més petita que 13 que observarid el satel.lit
astrométric Hipparcos de 1‘Agéncia Espacial Europea i de les
quals es coneixerd 1la posicié i el moviment propi amb una
precisié de 0".002 i 0".00Z per any respectivament (ESA, 1979).
La idoneitat de 1les radiocestrelles per fer el 1lligam dels
sistemes de referéncia ve donada perqué sén objectes comuns a
tots dos sistemes (sempre que la radioestrella tingui magnitud
visual menor gque 13 i emeti més de 15 mJy a les freqiuéncies
d‘observacis VLBI).

Tenint en compte 1’alt interés astrofisic de les
radioestrelles, aixi com el paper fonamental gque tenen per
lligar els sistemes de referéncia Hipparcos-VLBI, 1l’any 1982
es va comencar, dintre del Grup Hipparcos del Departament, 1la
tasca de 1realitzar observacions de radioestrelles a 3.6 cm
(banda X, 8.4 GHz) i 13.1 om (banda S, 2.3 GHz) simultaniament,
o fer observacions a 3.6 cm amb mesures de polaritzacié
circular a dretes i a esguerres simultdniament, amb la
finalitat de determinar fluxos i indeis espectrals o© graus de
polaritzacidé circular.

Com que el temps concedit per realitzar observacions
és limitat, ha estat necessari centrar els esforgos
observacionals en un nombre reduit d‘objectes. La conseqiéncia
d’aquest fet ha éstat la construccié d’una llista
constituida per aquelles radioestrelles que fossin mécs
interessants d’observar, tant pel seu interés astrofisic com
astrometric.

Les observacions realitzades durant 1‘any 18982, 1983 i
part del 1984 han estat realitzades simultaniament a 3.6 1 13.1



cm., les quals han permés calcular l’index espectral en els
casos que hagués hagut deteccié a les dues longituds d’ona
(Estalella, Paredes i Rius, 1983; Torra et &l., 1984).

Per tal d’evitar resultats equivocs per problemes de
confusisd, i tenint en compte 1l’interéds que té 1’estudi del
grau de polaritzacidg, les observacions realitzades
posteriorment es van realitzar a 8.4 GHz 1i amb polaritzacid
circular a dretes 1 a esguerres (Estalella, Paredes i Rius,

1985; Paredes, Estalella 1 Rius, 19B6; Torra et al., 1986).

La memoria d’‘aguest treball es presenta dividida en
nou apartats. A 1‘apartat segon es donen els criteris seguits
per fer una seleccid de les estrelles més interessants a
observar.

L’apartat 3 presenta les tecniques observacionals que
s’han emprat per realitzar les observacions, aixi com el
problema de 1l1l‘’apuntat de 1l1l‘’antena 1 1la solucid que s’‘ha
donat per solventar-lo.

A l’apartat 4 es fa una estimacid dels valors de la
confusié que es tenen per a les nostres fregiéncies
observacionals I s’explica 1la manera de fer 1les correccions
d’eficiéncia. Es mostra també el procéds de reducecis seguit
per a les dues técnigques observacionals emprades.

Als tres apartats seguents (5, 6 1 7) es donen els
resultats obtinguts de les radioestrelles observades, dividides
en tres grups diferents. La divisid de les radioestrelles
observades en tres grups, ve donada pel mecanisme d’emissié
(térmic 1 no +térmic, apartat 5§ 1 6 respectivament) i per
l’interés astrofisic 1 astrométric (sistemes RSCVn i Algol,
apartat 7).

L‘’apartat 8 esta dedicat a la radioestrella
periddica LSI+61°303. Es presenten els resulvats de les
observacions vradie 1 de 1les observacions fotométriques. Els
resultats radio estan d’acord amb la periodicitat que estava
establerta, mentre gque els resultats fotométrics mostren una
variacié gque no havia estat mai observada. Per intentar
explicar la variacid fotométrica, &’'ha desenvolupat un model,
el qual presentem en aquest apartat. També es presenta un
estudi realitzat per tal d’obtenir parametres fisics de



l’estrella.

Finalment, es presenten les conclusions (apartat 9) i

la bibliografia.
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seu Director, Juan J. de Orus, 'l’ajuda prestada en
l’elaboracié d‘aquest treball. De forma molt especial al Dr.
Robert Estalella, que ha estat el director, per haver-me’l
proposat i enriquit amb constants consells i orientacions. Al
personal de 1l’Estacién Espacial de Madrid, i de manera .
especial, tant professionalment com personalment, a Antoni Rius
per les atencions i ajuda rebudes al llarg de les diferentes
sessions d’observacidé. També agraeixo al grup Hipparcos del
Departament haver—-me donat l’oportunitat de poder realitzar
observacions fotomdtrigques durant una campanya d’‘observacis
d’estrelles Hipparcos, aixi com a Jordi Torra i Jorge Nufez
per l‘observacié realitzada a La Palma. A Victor Reglero, de
la Universitat de Valéncia també 1li quedo agrait pel seu ajut
en facilitar-me el programa HWINK. Dono 1les gracies a Carme

Jordi pel seu ajut en la correccidé del text.



Z. SELECCI¢6 DE RAﬁIOESTRELLES

El conjunt de radicestrelles que s’ha considerat al
programa observacional és el resultat d‘una seleccié entre
les 895 radioestrelles d’una versid actualitzada de 1la llista
de Walter (Walter, 1977), la qual estd extreta del cataleg de
Wendker. Per +a2l de dur 2 terme aquesta seleccié, es van
aplicar c¢riteris d’observabilitat, tant radio com optica.
Obviament, agquelles estrelles que tenen declinacié més petits
que -39 graus, i per +tant no observables des de 1la nostra
latitud, van ser eliminades.

El principal criteri per a la seleccid de
radioestrelles ha estat que fossin observables per Hipparcos.
Estrelles de magnitud visual més petita o igual que 13 s’'han
incles a 1la llista encara que s‘ha de tenir en compte que la
precisié esperada per Hipparcos disminueix per a magnituds més
grans que 11 (ESA, 1878). També s'han considerat 1les
limitacions d’'observacié per a Hipparcos d’estrelles dobles
amb separacions angulars entre 0".6 1 20" i una diferéncia de
magnitud més petita que 3.5 (ESA, 1873; Bacchus, 1982), la qual
cosa ha fet que algunes estrelles hagin estat eliminades., Un
altre criteri de seleccid ha estat eliminar totes les estrelles
amb una estructura radio clarament extensa, com és el cas de
les radionoves.

La 11ista final adoptada t& 68 radioestrelles. En
aquesta llista gqueden 1incloses 1les estrelles de la 1llista
d’estrelles astromédtriques donada per de Vegt (1982) amb
declinacions més grans que -35 graus 1 magnituds menors que 13,
excepte S58433. Inclou també totes les estrelles proposades per
Lestrade (1982) per fer observacions de VLBI astrométriques,
excepte Proxima Centauri, no visible des de la nostra latitud.
El grup de 30 radioestrelles optimes observables per Hipparcos
donada per HWalter (1982) és un subgrup de la llista final. Les
observacions realitzades durant 1l’any 198Z i el 1983 han estat

fetes sobre estrelles d’aquesta llista.



Posteriorment, per 1l1l’elevat nombre d’objectes Qque hi
havia a8 la 1llista i per 1la disponibilitat 1limitada de temps
d'observacié, es van treure de 1la llista 1les estrelles de
magnitud més gran gque 11, zixi com dues estrelles que estaven
en una zona de molta confusié (Cyg OB2-5 i Cyg OB-8A), quedant
un total de 54 estrelles.

Aquest grup de 54 radioestrelles ha estat acceptat
(Argue, 1984; 1985) per formar part del cataleg d’entrada
d‘'estrelles a observar per Hipparcos (Hipparcos Proposal No.

114). A la taula 2.1 hi ha 1la llista d‘aquestes 54
radioestrelles. |



Coord. 1950.0 . Nom Magnitud Periode Refer.
(dies)
000128.5 +615638 DM+61 2585 8.5 s
001224.1 4083236 UU Psc 5.9-5.99P  0.8417 K
011418.6 +063254 UV Psc 9.6~10.5P 0.86 K
012251.4 +231508 HR 407 6.1V s
023640.6 +610054 LSI+61°303 10.7V T
025939.7 +035341 92 Alpha Cet 2.8V _ s
030454.3 +404552 i Per 2.2-3.5V 2.8637 K
031007.4 +592238 CC Cas 7.39-7.54P 3.3690 K
032333.1 +283232 UX Ari 6.5V s
033413.1 +002531 HR 1099 6.01V B
041050.1 4100512 BD+08 549 6.2V s
041428.4 +501029 b Per 4.60-4.66P 1.5273 K
044546.3 +183740 BD+18 734 6.8V s
044903.8 +661539 9 Alpha Cam 4.3V F
053340.5 -011356 46 Eps Ori 1.7V S
053814.0 -015803 Zeta Ori 2.0V s
053831.7 -024429 BD-2 1344 B.5V s
055227.8 +072358 Alpha Ori 0.4-130V 2070 K
055613.3 +455604 n Aur 3.6V 8
061553.5 +151809 MWC 137 11P W
074011.3 +290022  Sigma Gem 4.17V B
075832.1 +572451 54 Cam 6.4V 1
085734.0 -273710 TY Pyx 7.20-7.80P 1.5992 K
094452.2 +113942 R Leo 5.40-10.50V 311.57 K
123121.4 4700348 Kap Dra 3.9V S
130817.8 +361201 RS CVn 8.4-9.9P 34,7979 K
133233.9 +372616 HR 5110 4,85V B
135351.8 +260946 2Z Boo 7.0-7.8P 4.9917 K
14520B8.0 +161825 DM+16 2708 10.2V G
' 161248.2 +3359%02 Sig CxB A 5.8V B
162620.2 -261922 Alpha Sco B 5.2V B
180048.4 -242149 9 Sgr 5.97V B
182242.7 -1243089 RY Sct 9.70-10.30 11.1249% K
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184642.0 -235343 V 1216 Sgr 10.10-10.50V K
184813.9 +331812 B Lyr 3.4-4.3P 12.9078% K
185303.0 +082018 V 1258 Aql 10.07V G
190357.6 4080808 R Agql 5.7-12 K
193941.4 4163733 HM Sge 6P W
185628.9 4350354 Cyg ¥X-1 8.6V S
201017.1 4381215 HD 192163 7.4V s
'201556.5 +375235 P Cyg 3.0-6.0V K
201846.7 4434143 HD 193793 6.8P A
203843.7 -323635 AT Mic B 10.9v G
214836.1 4122328 AG Peg . 6.00-9.40V K
215928.6 +433856 RT Lac '10-10.70P 5.0740 K
220639.4 4452946 AR Lac 6.87-7.69P 1.9832 K
223601.3 -205248 DM-Z1 6267 9.1V G
224205.6 4551935 BD+54 2846 8.8V ]
224440.0 4440436 EV Lac 6P W
225034.4 +163431 HD 216489 5.7V S
225758.2 +564037 HR 8752 5.5V S
231050.5 4022410 82 Psc 8.02-8.698B 3.9664 K
233506.5 4461114 Lambda And 4.80-5.28P 54 K
235229.0 +282118 II Peg 7.3V S

A : AGK3

B : Catalogue of Bright Stars

F : FK4 (Morin)

G : Gliese - Catalogue of Nearby Stars

I: IAU Progres Report, Com.24

K : Kukarkin - Catalogue of Variable Stars

S : SA0 '

T : Bartolini et al. (1883)

W Walter (1877)
Taula 2.1 : Llista de radioestrelles =a observar‘per Hipparcos

(Propbsal No. 114).



3. REALITZACI& DE LES OBSERVACIONS
8.1vInbroduccié

Les observacions han estat dutes &a terme a 1l’Estacid
Espacial de Madrid (Robledo de Chavela), utilitzant l’antena de
64 m de dizmetre de la NASA Deep Space Network (DSS 63). Les
fregiéncies a les que s'han fet les observacions sdén 2290
MHz (banda S, 13.1 cm) i1 8420 MHz (banda X, 3.6 cm). L‘antensa
disposa d’un sistema d‘alimentacisd ("reflex-feed"”) dual a
banda S i ¥ (Rusch, 197€6) que juntament amb el sistema MDA/NAR
(Computer Metric Data Assembly/ Noise Adding Radiometer) (Madrid
DSCC, 1980) han permés fer observacions simultidnies a banda S
i banda X, o a banda X amb polaritzaciod circular a dretes i
polaritzacis circular a esgquerres.

El receptox disposa de preamplificador maser de molt
baix soroll, amb una amplada de banda de 40 MHz i temperatura
del sistema de l‘ordre de 20 K, gque unit a 1la utilitzacidé del
radiometre d’addicié de soroll (NAR), que permet estabilitzar
el guany, fa gque es pugui obtenir suficient sensibilitat per
poderxr detectar objectes débils en un temps racnable
d’observacisd.

Des del 1982, any en qué es van comengar a realitzar
les observacions, s‘han obtingut 18 periodes d’observacis,
tenint cada periode d’observacidéd una durada, en promig, de
cinc hores de temps udtil. Les sessions d’observacié han estat
distribuides a1 1llarg de cada any, excepte l‘any 1885 en qué
no es va realitzar cap observacic Jja que l’antena no va estar
operativa com a consegqiéncia d’una remodelacié de 1l’Estacid
Espacial. El1 temps d’observacis ha estat concedit sota el
concepte de "Host Country", segons els convenis entre INTA i
NASA.

11



3.2 Técnigues d'’obsexrvacisd

Basicament hi ha dues técniques d’observacio per
determinar fluxos de radiofonts amb una dudnica antema : ON-QFF i
escombrats (“"scans"). Totes dues, amb diverses modificacions que
s’han anat fent al llarg dels periodes observacionals per tal
d’adaptar-se als c¢canvis sprgits en el contrel de l‘’antena,
s’han utilitzat per duxr a terme les observacions. El fet
d’utilitzar una o 1l’altra ha vingut donat pels problemes
sorgits durant diverses sessions d‘observacic. '

La técnica ON-OFF és interessant per tal 4’ obtenir
una bona sensibilitat amb un temps relativament curt
d’observacié, perd presenta problemes per 1la incertesa que es
té gquan s’'cbserva el foms i també perqué els problemes
d’apuntat tenen més repercusid en agquesta teécnica. Aquests
problemes sdén menys greus quan es fan observacions utilitzant
la +teécnica dels escombrats, ‘perd alhora agquesta técnica
requereix molt més temps d’‘observacisé que la ON-OFF per
obtenir la mateixa sensibilitat.

Descrivim a8 continuacid cada una d’aquestes

~técniques :
ON-OFF

El procediment d’observacisé consisteix en la

realitzacié de mesures sobre la font (ON) i fora de la font

(OFF). La seqiéncia que es segueix és " + 00’ - ", indicant
“o"* 1 "0'" gque s=ém sobre la font i “+", "-", que som fora
d’ella. Les mesures "+" i "0O" consecutives estan preses sobre

el mateix interval d’angle horari, aixi com "O'" i "-",

La finalitat Qque es persegueix realitzant les mesures
ON 1 OFF sobre el mateix interval d’angle horari (i per tant
d’altura i d’azimut) és que s’eliminen ele errors degute a
les variacions de temperatura del sistema amb 1la variacio
d’altura de 1l’antena 1 a 1les variacions de 1l’atenuacid de
l1’atmosfera.

El temps Qque 1l’antena és &a cada posicidéd sobre la

font o fora d’ella és de 40 segons, i es deixen 20 segons pel

12
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moviment de 1l’antena entre aquestes posicions. El camp de
comparacic s‘agafa a 0.250° de 1la font, distancia suficient
perqué la font quedi fora del feix de 1’antena quan s’apunta
al fons. L‘observacidé de cada radioestrella es composa de 4 o
S sequéncies consecutives, amb una durada total de 18m 20s o
23m 00s. Els moviments de 1l’antena estan automatitzats
mitjangant un software local.

& continuacié presentem una estimacid teorica dé la
sensibilitat que s‘obté utilitzant aguesta técnica

observacional. Per a una sequéncia tenim

Tfont = (1/2) [( Ton - Toff+) + (Ton’ - Toff_)]

~ 2 2 2 2 ok
Srfont (172} ¢ Son ¥ Son’ + soff++ Soff-!

=2 Ts (1 + Ts/Tdio)/(B tobs)® , (Romero, 1978)

on s’ha considerat s = s
on off

i Tfont : temperatura de la font

sTfoétdesviacié quadratica mitjana de la temperatura de la
font

Ton (Ton’) : temperatura del sistema en la posicié 0 (0')

Toff: temperatura del sistema en la.posicié +,-

“on “off
del sistema en la posicié on i off.

desviacidé quadratica mitvjana de la temperatura

Ts : temperatura del sistema

B ¢ amplada de banda (40 MHz)

tobs: temps durant el qual sém a la posiciéd 0 (40 segons)
Tdio: temperatura de soroll del diode del NAR

Si es promitgen N seqiéncies (generalment, N=4)

, = 1/2N D_ Tfont

-3
]

=s /(zh)"
Ty Tfont

on T, és la temperatura de.la font i G ., és 1l’error amb

Te

gqué s‘obté aguesta bvemperatura.



Per a valors tipics a banda § i banda X,

Ts Tdio Sensibilitat
banda § ' 20 K 36 K 0.70 K/Jy
banda X ' 30 K 99 K 0.55 K/Jy

obtenim

G'T!(\ml() G_S‘(kay)

banda S 0.56 0.8
banda X 0.82 1.5

on hem passat de temperatura a8 flux (S) aplicant els valors de
la sensibilitat habituals a l’antena.

Aguesta estimacidé &= tesdrica, Ja que s‘ha de tenir
en compte la contribucis de la confusié, i com veurem a
l’apartat 4.1, per a banda S val 14 mJy i per a banda X val 1
mJy, la gqual cosa fa gque la sensibilitat a banda S quedi

limitada per la confusid.
Escombrats

Basicament la técnica dels escombrats consisteix en
fer passades amb 1l’antena per sobre la font. Aquestes passades
poden ser en anglé horari o en declinacic. En el nostre cas, es
situa l‘’antena un interval d’angle horari davant de 1la font i
se la manté aturada de manera que 1l1la font passi pel feix de
l’antena amb velocitat sideria,.

A les observacions realitzades per nosaltres s’'ha
prés com a durada d‘un escombrat un temps de 3 minubvs, ja que
per ser vrealitzades a banda S, 1l‘amplada del feix a mitja
poténcia meitvat (HPBW) és 0.140° i és necessari que 1la
longitud de 1'escombrat sigui algunes vegades més gran que
HPBHW.

14



La sensibilitat que s’obté amb aguesta técnica és
pitjor gque pel métode ON-OFF, en el sentit que per a un mateix
tempe d’observacidé, amb la técnica dels escombrats estem
menys temps integrant sobre la font que amb la técnica ON-OFF.
Fem a continuacid una estimacié de la sensibilitat que podem
obtenir, considerant la possibilitat de fer observacions a banda

"X (amd dos canals) o & banda S (també amd dosv canals)

GC_ =2Ts (1 + Ts/Tdio)/(B:tau-nsc-nc)?

Tx
on
T desviacié quadratica mitjana de la temperatura
»
del sistema
nsc t nombre d’escombrats
nc : nombre de canals (1 o 2)
tau : temps d’escombrat d‘un feix ( 9 segons a banda X
i 33 segons & banda §)
Ts, Tdio, B : prenem valors habituals (indicats
anteriorment)
banda § ' banda X
G_(mK J
nsc nc G}émK) GéimJy) T:m ) Géim Y)
b 0.70 1.0 1.95 3.51
6
2 0.48 0.7 1.38 z2.47
1 0.49 0.7 1.38 2.47
12
2 0.35 0.5 0.97 1.74
1 0.40 0.6 1.12 2.03
i8

15



3.3 Apuntat

L’antena, per diversos factois que afecten 1la seva
estructura (eixos d’'elevacidé o d’azimut lleugerament desviats
de 1la seva posicié correcta, dilatacions,...), perd precisié
en el seu apuntat, essent aquesta falta de precisid més o
menys greu segons la zona del cel on s’‘apunti. Aquesta falta de
precisiéd a 1l'’apuntat afecta de forma més notéria a les
observacions rxealitzades a fregqiiéncies més altes. L’amplada
a poténcia meitat del feix de 1l‘antena (HPBW), que per a les
nostres freqiéncies d’observacié val 0.140° @& 2.3 (GHz i
0.038° a 8.4 GHz, ens déma idea de la precisié que podem
tenir quan fem 1’apuntat d‘una radiofont. Si 1l’error quan fem
l’apuntat d‘una radiofont ¢és més gran que el valor del HPBW,
no observarem 1la radiofont. 8i 1l’error de 1l‘’apuntat és més
petit gque el HPBW, quan observem la radiofont rebrem només una
part de 1la seva emisidé, mentre gque quan l’error a 1'apuntat
sigui zexo zrebrem tota l‘’emissié. El1 problema de 1la falta de
precisié a 1l’apuntat afecta de manera especial & les fonts
febles perqué um error d’apuntat déna 1lloc a que només es
rebi una fraccidé del flux emés per 1la font, i si aquesta és
feble pot océrrer que la fracciéd del flux que es capti no
sigui suficient per detectar-lsa.

La manera de minimitzar el problema causat per 1la falta
de precisioc de 1l'apuntat és construir un model que ens doni,
en funcié de 1’altura i de 1’'azimut, la correccié que hem
de donar a l’antena pergué apunti correctament. E1 model
d‘apuntat consisteix essencialment en considerar una expressis
gque permeti calcular els increments necessaris per centrar la
radiofont, donada 1la seva posicid al cel. La formula conté
termes que descriuen els defectes que hi ha a 1‘’antena i que
afectaran a 1l’apuntadt.

El model d’apuntat ha anat canviant durant els anys
degut a modificacions en el sistema d’'apuntat 1 en els
codificadors i estructura de 1l’antena. El1 model gque s'ha
utilitzat per a 1la nostra antena fins l’any 1985 estia basat en
el de Stumpff (197Z2), a3l qual 1li hem afegit un terme lineal amb

l’azimut per un errxor d’escala al codificador de l‘azimut.

16
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El model és,

cos h*-Aa =P, + P, cos h + P_ ein h + P, €in h cos a +

i 2 3 4
+ P5 sin h sin a 4+ P6 sin a + P10 a cos h /360
Oh = P7 + PB cos h + P6 sin h cos a - P4 sin a +

+ P5 cos a + P9 cot h

on a és l’azimut, h ¢és 1l’altura 1 els increments venen
donats en mil.léssimes de grau.

El significat de cadascun d’aquests parametres és :

Parametre a h Significat Comentari

F1 X Error colimacié azimut Ajust subreflec.

P2 X Error de zero en azimut Ajust mecanic

P3 X Eix d'elevacidé tort

P4 X X Eix d’azimut inclinat(Est-Oest)

P5 X X Eix d’azimut inclinat(Nord-Sud)

Ps X b

P7 X Error de zero en Subreflector i
elevacid i1 errxor ajust mecanic
colimacio en azimut

P8 X Error deflexid gravitac.

P9 X Model refraccié Software APS

PIO b Error d’escala al Fix = =17

codificador azimut

Per determinar el valor d’aquests parametres, es fan
servir els valors de 1les correccions d’apuntat obtingudes a
través d’'observacions de algunes radiofonts, amb flux i
posicisé ben determinades, realitzades independentment a
l’Estacié. Amb aquestes dades, es fa un ajust de les
expressions que defineixen el model pel métode dels minims
quadrats per tal d’'obtenir el valor dels parametres a

excepcidé de PlO' Aquest procés e’'ha hagut de repetir cada cop



que s’han modificat les caracteristiques de l’antena,
Com a exemple del procés seguit fins a finals de 1885,

tenim Qque 1la solucidé obtinguda, amb els errors, és

P P P, P P Pg P, Pg Pg Pyo
25.50 -10.44 ~9.68 6.90 -6.04 S5.34 19.21 4.56 2.26 -17.00
+11.82 9.06 8.82 0.83 1.73 1.65 2.78 5.41 1.08 0.00

Amb els valors obtinguts dels parametres, es crea una
taula de correccions d’aspuntat que cal fer a 1l’azimut i un
altra per 1l’altura en funcié de 1l’azimut i 1‘altura. Els
valors d’aquestes taules ( Taula 3.1 1 Teula 3.2) sdén els Que
s‘han fet servir gquan s’'ha realitzat una observacidé. Els
errors amdb els quals s’han determinat els valors d’aquestes
taules, sén menors o iguals que dues mil.léssimes de grau, la
qual cosa indica que els valors de les taules 3.1 i 3.2 tenen
una precisid suficient +tenint en compte els valors de HPBW amb
qué treballem.

Recentment, s‘ha modificat substancialment el sistema
de control de l'antena (Rius et al., 1986}, la qual cosa ha fet
que el model d‘apuntat considerat anteriorment fés modificat,
de manera que actualment té un total de 20 parametres per

ajustar.,
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Offsets calculats, *ikkk El dokiok

‘AZ140.160.180.200.220.240.260.280,300.320.340.360.380.400.420.440.460.480.500.520.540.560.580.600.620.640.660.
EL 88 16. 18. 20. 22. 24. 26. 26. 26. 23. 23. 21. 19. 16. 14. 13. 13. 13, 14, 16. 18. 20, 22. 24. 26. 26. 26, 23.
EL 86 16. 18, 20. 23. 25. 26. 27. 26. 25. 24. 21. 19, 17. 15, 13. 13. 13. 14, 16. 18. 20, 23. 25. 26. 27. 26. 235.
EL 84 16. 18. 21. 23. 25 26. 27. 27 26, 24. 22, 19, 17. 15, 14, 13. 13. 14, 16, 18, 21. 23. 25. 26. 27. 27. 26.
EL 82 16. 19. 21. 23. 25. 27. 27. 27. 26. 24. 22. 19. 17. 13. 14, 13. 14, 15. 15, 19. 21. 23. 25. 27. 27, 27. 2.
EL 80 17. 19. 21, 23. 25 27. 27, 27, 26. 24. 22, 20. 17. 15. 14. 13, 14, 15. 17. 19, 21. 23. 25, 27. 27, 27. 26.

9, 21. 24, 26. 27. 28, 27. 26. 24. 22. 20. 18. 16, 14. 14. 14. 15. 17. 19, 21. 24. 26. 27. 28. 27. 26.

EL 76 17. 19. 22. 24. 26. 27, 28. 28. 26. 25. 22 20. 1B8. 16. 14. 14, 14, 15. 17. 19, 22. 24, 26. 27. 28. 28. 25,

EL 74 17. 20. 22. 24. 26. 28. 28, 28, 27. 25. 23. 20. 18. 16. 15. 14. 14, 16. 17. 20. 22. 24. 26. 28. 28, 28. 27.

EL 72 18, 20. 22, 25. 27. 28. 28. 28. 27. 25. 23 20. 18. 16. 15. 14. 15. 16. 18, 20. 22. 23. 27. 28. 28. 28. 27.

EL 70 18, 20. 23. 25. 27. 28. 29, 28. 27. 23. 23. 21. 18. 16. 15. 13. 15. 16. 18, gg 23. 23, 27. 28. 29, 28. 27.
21,

m
~4
[+ -]
-
~
-

[

EL 68 18. 20. 23. 2. 27. 28. 29. 28. 27. 25. 23. 21. 18. 17. 15. 13. 15, 16. 18, 23. 25. 27. 28. 29. 28. 27.
EL 66 13. 21. 23. 26. 27. 29. 29. 29. 27. 26. 23. 21. 19. 17. 16. 15. 15. 17. 19, 23. 26. 27. 29. 29. 29. 27.
EL 64 19, 21, 24. 26. 28. 29. 29. 29. 28. 26. 24. 21. 19. 17, 16. 15. 16. 17. 19, 21, 24, 26. 28, 29. 29. 29. 28,
EL 62 19. 21. 24, 26. 28. 29. 30. 29. 28, 26. 24. 21. 19. 17. 16. 16. 16. 17. 19, 21, 24. 26. 28. 29. 30. 29. 28,
EL 60 19. 22. 24. 26. 28. . 29, 28. 26. 24, 21. 19. 17. 16. 16. 16, 18. 19, 22, 24. 26. 28. 29. 30. 29. 28.
EL 58 20. 22. 23. 27. 29. . 30. 28, 26. 24, 22. 19. 17. 16. 16. 17. 18. 20. 22. 25. 27. 23. 30. 30. 30. 28.
EL 27. . 30. 28, 26, 24. 22. 19. 18, 17. 16. 17, 18. 20. 22. 25. 27. 29. 30. 30. 30. 28.
» 30, 29. 27. 24. 22. 20. 18. 17. 16, 17, 18, 20. 23, 25. 28. 29, 30. 31. 30. 29.
. 30. 29, 27. 24, 22. 20. 18. 17, 17, 17, 19, 21. 23. 26. 28, 30. 31. 3. 30. 29.
30. 29, 27. 25. 22. 20. 18. 17. 17. 18, 19. 21, 24, 26. 28.°30. 31. 31. 30. 29.
. 31, 29, 27. 25. 22. 20. 18. 17, 17, 18, 19, 21. 24, 26. 29. 30. 31. 31. 31, 29,
. 31,29, 27, 25. 22. 20. 18. 17, 17, 18, 20, 22. 24. 27, 29. 31, 32, 32, 31, 28,
. 31, 30, 27. 25. 23. 20. 19. 18. 18, 18, 20. 22, 25. 27. 29, 31, 32. 32. 3i. 30.
. . 31, 30, 28. 25. 23. 20. 19, 18. 18, 19, 20. 23. 25. 28. 30. 31. 32. 32. 31. 30.
EL 40 23, 25. 28. 30. 32. 33. 33, 32. 30. 28, 25. 23. 21. 19. 18, 18. 19, 21, 23. 25. 28. 30. 32. 33. 33. 32. 30.
EL 38 23. 26. 28, 31. 32, 33. 33, 32. 30. 28. 25. 23. 21. 19, 18, 18. 19. 21, 23. 26. 28. 31, 32. 33. 33. 32. 30.
EL 36 24. 26. 29. 31. 33. 33. 33. 32. 31. 28. 26. 23. 21, 19. 19. 19. 20, 21. 24. 26. 29. 31, 33. 33. 33, 32. 3L,
EL 34 24, 27. 23, 32, 33, 34. 34, 33, 31, 28. 26. 23. 21, 20. 19. 19. 20, 22. 24, 27. 29. 32. 33. 24. 34, 33. 31,
EL 32 25. 27. 30. 32. 34. 34. 34, 33, 31. 29. 26. 23. 21, 20, 19. 19. 20, 22. 25. 27. 20. 32. 34. 34. 34, 33. 31.
EL 20 25. 28. 30, 33. 34. 35. 34, 33, 31. 29, 26. 24. 22. 20. 19, 20, 21. 23. 5. 28. 30. 33, 34. 335. 34. 33, 3.
EL 29 26. 29. 31, 33. 35. 39, 33. 34, 32, 29, 27. 24. 22. 20, 20. 20. 21. 23. 26. 28. 31. 33, 35. 3§. 35. 34. 32,
EL 26 26. 29. 32. 34, 35. 36, 35. 34, 32, 30. 27. 24, 22. 21. 20. 21. .22, 24. 26. 29, 32. 34. 39, 36. 35. 34. 32.
EL 24 27, 30. 32. 34. 36. 36. 36. 35. 32, 30. 27. 25. 22. 2i. 21, 21. 22, 24. 27, 30. 32, 34. 36. 36. 36. 33. 32.
EL 22 28, 30. 33, 33. 37. 37. 37, 35, 33, 20, 28. 23. 23, 21, 21, 22. 23. 25. 28. 30. 33, 35, 37. 37, 37, 9. 23,
EL 20 28, 31. 34. 36, 37. 38. 37. 36, 34, 31. 28, 25, 23, 22, 22. 22. 24. 26, 28. 3i. 34. 36, 37. 38. 37. 3. 34,
EL 18 29. 32. 35, 37. 32. 39, 18, 37. 24, 2. 29. 2b. 24. 23. 22. 23. 24, 27. 28. 3. 35. 37, 38. . 24,
EL 15 31. 33. 36. 38. 39. 40, 39, 37, 35. 32, 30. 27, 25, 24. 23. 24. 23. 28. 31. 33, 36. 38. 39. 40. 9. 37. 25,
EL 14 32, 35. 37. 40, 41. 41, 40, 39, 36, 33. 31, 28, 26. &5. 24. 25, 27. 29. 22. 33, 37. 40. 41. 41. 40. 39. 6.
EL 12 34. 37. 39. 41, 42. 43, 42, 40, 38. 35. 32. 29. 27. 26. 26. 27. 28. 31. 34. 37. 39. 41. 42. 43. 42, 40, 38.
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Taula 3.1 : Valors, en mil.lécssimes de grau,
d’incrementar l‘elevacié per +tal de fer
l’apuntat de l’antena.

amb qué s‘ha
les correccions de



Offsets calculats, ke A7 Hhkhk

47140.160.180.200.220,240,260.220, 300,320,240, 360, 330.400.420.440.460.480.500.520. 540.560,580.600.620.640.660,
EL 88272.243,237.253.294,350.416.484,545.592.619.623.604.563,505.437.367.304.255.225,220,238.277.333.399.467.528,
EL €6126.113.109.118.137.164.197.,220.260.263.297.298.288.267.238,203,168,136.111. 96, 92.101,120.147,180.213.243,
EL 84 80. 70. 67 72. 89.103.124.146.166.181.189.190.183.169,149.126.102, 80. 63. 53. 50. §3. 68. 86.107.129.149,

EL 82 57. 49. 30, 59. 72. 88.104.118.129.136.136.130.120.103. 87, €9. 53. 40. 32. 29, 33. 42. 85, 71. 87.101.
EL 80 43, 36. 34 36 43, 4.

66. 78. 30. 99.103.104.

EL 78 33. 28. 26. 28, 33, 41, 51. 62. 71, 78, 82, 82,
EL 76 27. 22. 20. 21. 26. 33, 41. 50. 58. 64. 67. 67.
EL 74 22. 18. 16. 17. 21, 26, 33, 41, 48. 53. 55. S5.
EL 72 19, 14. 13. 13. 16, 21, 28. 34. 40. 44. 47. 46.
EL 70 16. 12. 10, 11, 13, 18, 23. 29. 34, 38. 40. 39.
EL 68 14. 10. 8. 8. 11, 14, 19, 24, 29. 32. . 3.
EL 6612, 8. 7. 7. 9,12, 16. 20. 24. 28. 29. 29,
EL 64 10, 7. 9. 5. 7.10. 13,17, 21, 24, 25. 25.
EL62 9. 6. 4. 4., 5, 8.11.15, 18, 20, 22. 22.
EL60 8. 5. 3. 3, 4. 6. 9.12, 15, 18. 19. 19.
EL 58 7. 4. 3. 2. 3, 5. 8.10,13, 15, 16. 16,
EL36 7. 4. 2. 2. 2. 4, 6. 9.11, 13, 14. 14,
ELS4 6, 3, 2. 1. 1, 3, 5, 7.10.11. 12, 12,
EL 52 6. 3. 1. 1. 1., 2, 4, 6. 8. 10. 10. 10.
ELS0 5. 3. % 0.0, 1, 3,5 7. 8 9. 9,
EL48 5. 3. 1. 0. 0. 1. 2. 4. 5, 7. 8. 8.
EL46 5. 2. 1. O0.-1, 0. 1. 3. 4. 6. 6. 6.
EL44 5. 2. 0.-1. -1 0. 1. 2. 3. 5. 5. &5,
EL42 5. 2. 0.1, -1.-1, 00 1, 3. 4, 4. 4,
EL 40 5. 2. 0.-1.-1,-1, 0. 1. 2, 3. 3. 4.
EL 38 5. 2. 0.-1.-1,-1, -1, 0. 1, 2. 3. 3.
EL 38 5- 3- 1- -1- -2- -2- -11 0: 0! 1- 20 2!
EL34 5. 3. 1.-,-2,-2.-2.-1. 0. 1. 1. 1.
EL 32 S- 3- 10 “1- -21 -2- -2- -11 -11 0- 10 1»
L3 5. 3. 1.-1.-2,-2.-2.-2.-1. 0. 0. 0.
EL 28 6. 3. 1.-1,-2,-2,-2.-2.-2.-1. 0. 0.
EL 26 6. 4. 1. 0.-2, -2, -3, -2, -2, -1, 1. 0.
EL24 6. 4. 2. 0, -2. -2, -3, -3, -2, -2. -1. -1,
EL22 7. 4. 2. 0. -2.-2.-3. -3, -3, -2. -1. -1,
SEESSEEEEEEEE:
EL 14 8- 6- 3- ln -lu -21 -3- -3 -35 '3- ’20 °2
ﬂ_EL 12. 9. 60 4. 1' ‘11 -21 -3' -41 -31 -3| -3c -2

Taula 3.2 :

d’incrementar

Valorse, en mil

l’azimut per

l’apuntat de 1l‘antena.

99. 90. 78. 64. 30,
78: 71. 61, 43, 37,
63, 57, 48, 38, 27.
52. 47, 39. 30. 21.
44. 39, 32, 24. 16.
32, 33. 2. 19, 1%.

27. 23. 18, 12, 6.
23. 20. 15, 9. g
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,1leéscimes de

tal de fer

36. 26. 19, 17. 19, 26. 37, 49. 61. 73.
25. 16. 11. 9. 11, 16, 24, 34, 45, 4.
lg 1%. 3. 3, 4. 9. 16, 24. 33. 41.

-6.-10.-13.-14.-15.-14.-12, -9, -7, -4,
-6.-10.-13.-13.-15,-15.-13.-11, -8. -6.
-7.-11.-14.-15.-16,-16.-14,-12,-10. -7.
-8.-11.-14.-16.-16.-16.-15,-13.-11. -9.
-8.-12.-14,-16.-17.-17.-16.-14,-12.-10.
-8.-12.-14.-16.-17.-17.-16.-15.-13.-12,
=9,-12.-15.-16.-17.-18,-17.-16.-14.-12,
-9.-12.-15.-17.-18,-18.-17,~16,-15.-14.

-6. -9.-12.-15.-17.-18,-18,-18.-17,-16.-14,
-6. -9.-12,-15.-17.-18,-18,-18,-17.-16.-15.
-6. -3.-12.-15.-17.-18,-18.-18,-18.-17.-1¢.
. -9.-12,-14.-16,-18.-19.-19,-18,-17.-17,
. -9.-12.-14.-16.-18,-19,-19.-19,-18.-17,

-9.-12,-14,-16.-18.-19,-19.-19.-18.-18.

. ~9.-12,-14,-16.-18,-19,-19.-19.-19,-18,

~9.-11.-14.-16.-18,-19.-19.-19.-19.-19.

. -9.-11,-13.-16,-17,-1%,-19.-20.-13.-19,
. -8.-11.-13.-15.-17,-19.-19,-20.-20.-19.

LT
RO R o 0 o R

=7. -9.-11.-14,-16,-18.-19.-20.-20.-20.

. -6, -8.-11,-13.-16.-18.-19.-20.-21.-20.

grau, amb gqué s’'ha

les correccions de
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4. REDUCCIS DE LES OBSERVACIONS

Abans de considerar les reduccions corresponents a les
técniques d'dbservacié emprades, tractarem un fenomen sempre
existent en qualsevol observacié radicastronsémica i que afecta
a la maxima sensibilitat que es podra aconseguir. Aguest
fenomen €& 1la confusis. També es +tractara la correccisd

d’eficiéncia, que afecta el guany de 1‘antena.

4,1 Confusid

La confusiéd és el scoroll provocat per la suma de
molts senyals procedents de fonts deébile que s’introdueixen al
feix de 1’antena, Aquest fenomen sempre és present en
gualsevol observacié radiocastronomica, adquirint notorietat
quan les observacions sén realitzades amb una antena udnica i a
freqiéncies baixes, i convertint-se en la causa que limita la
sensibilitat que pot obtenir-se en una observacié (Dickel,
19786).

A l'’apéndix, s’ha fet una estimacidé teorica del
valor de la confusid per tal de poder-ho aplicar a les nostres

observacions. L’expressié obtinguda és

AS(Jy) = 0.17 - (2.3/f )0.8 . (2 2/3 (graus?)
GHz _ M

on f és la fregiéncia d’observacié i ) 1’angle sélid
del ?gfx principal de 1‘’antena. M

Apliquem aquesta relacid per. obtenir una apreciacié
de la confusié esperada a les nostres observacions, tenint en
compte 1les caracteristiques de l’antena i 1la freqiencia

d’observacid :
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f (GHz) () (graus?) AS (mly)
M
banda S 2.3 -0.025 14
banda ¥ 8.4 0.0014 1

El valor de 1la confusié obtingut a banda X coincideix
amb el valor estimat per Turégano 1 Klein (1980) per =
l‘’antena de 64 m. de Goldstone (idéntica a la nostra) a la
mateixa fregqiidéncia.

A banda S, Klein i §8Etelzried (1976) fan una estimacié
per a la mateixa antena de Goldstone de 17 mJy, gue és un valor
similar al calculat per nosaltres.

La confusié es pot mesurar experimentalment a partir de
les mesures del nivell de soroll d‘una série de registres
d‘una posicié donada del cel. El soroll degut a la confusié
es manté constant independentment del nombre de registres que
es promitgen, mentre gue 1la contribucié del sorocll del
receptor decreix com l’arrel quadrada del +temps d’'observacid,
© nombre de régistres promitjats (Dickel, 1976).

A partir dels registres obtinguts per nosaltres a 8.4
GHz de dues radiocestrelles no detectades, 1 aplicaht les
consideracions fetes anteriorment, s'ha fet una determinacisé
de la confusidé. Els valors obtinguts han estat de 4 mJy per a
una de les estrelles, que estd situada al pla galactiec, i 2
mJy per a l'altvra, 1la gual estd situada fora del pla
galactic.

4.2 Correccioc de l'eficiéncia

La relacidé entre el flux 8 i la temperatura d’antena

T registrada a la sortida del receptor ve donada per
A

S = 2kT / A ‘Q(h)

on ' ' A g
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k : constant de Boltzmann
n(h): eficiéncia de l’antens en funcidé de 1’altura

Ag: adrea geométrica de l’obertura de l’antena

La determinacié empirica de 1l’eficiéncia en funcid
-de l’'altura ha estat calculada per Turégano et al. (1980). El
polinomi d’ordre dos gue ﬁillor 'ajusta els punts empirics ve
donat per

f (h) = 0.2636 + 0.7314 - 107%. h - 0.6688 - 10 % . n®

on h ve donada en graus.

Agquesta expressioéo s’'ha utilitzat a 1la reduccid de
les nostres observacions per tal de fer la correccio
d‘eficiéncia. L’aplicacidé d’'aquesta correccié és suficient
en el nostre cas perque 1l'‘’error gque es pot fer a 1la
determinacidé del flux si no es corregeix d’'eficiéncia és de
l’ordre del 10%, la gqual cosa entra dins de 1l'error
observacional. A la figura 4.1 s’'ha representat el comportament
de la sensibilitat de 1’antena, Ag-‘l(h)/Zk, en funcié de

l’altursa.

4,3 Reduccidé observacions ON-0OFF

Per a cada radioestrella observada, la densitat de flu:x
es determina de la manera segient: de cada segment de 40 segons
sobre la font s fa una estimaciec de la temperatura de la font
calculant la diferéncia entre la temperatura ON 1 la del
segment adjacent (OFF), la qual estd presa sobre el mateix
interval d’angle horari.

El promig de les estimacions es prén com a temperatura
de 1la font, i l’exrror es +troba a partir de 1la desviacia
quadratica mitjana de les estimacions. Per a 1les observacions
fetes a banda 5 s’‘’ha de considerar 1la contribucié de la
confusio (14 mJy), de manera .que l’error gque s’'ha assignat
és la suma quadratica mitjana de l'’error observacional i del

de confusidé. Es considera que la font estd detectada si 1la
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seva temperatuia e meés gran gue tres vegades el seu error.
Les temperatures es transformen en densitate de flux a
partir de valors de 1l1la sensibilitat trobats en calibracione
realitzades en observacions prévies (Turégano et al., 1980;
Rius i Pasero, 1980) i aplicant la correccio de l’eficiéncia
indicada a 1l’apartat 4.2 . Aguests valors sén comprovats
durant cada observacio, mitjangant l1’ocbservacis de
calibradors potents.
A la hfigura 4,2 mostrem un exemple del procés de

reduccidé d’'una‘ observacidé feta aplicant la técnica ON-OFF.

'

4.4 Reduccid observacions escombrats

‘La reduccicé de les observacions d’escombrats és més
complexa gque pels casos ON-OFF. En primer 1lloc es visualitzen
tots els escombrats observats per tal de veure si apareix alguna
anomalia que pugui distorsionar les dades, com per exemple
interferéncies. En els casos en gqué aixéd passa, es rebutja
l’escombrat. Seguidament es promitgen +tots els escombrats, amb
la qual cosa s’aconsegueix un augment de la relacisd
senyal-soroll, 1 s’elimina una possible deriva lineal ajustant
una recté als punts corresponent a les 2zones on no ha
d‘haver-hi la font 1 restant aquesta recta a tots els punts.

En el cas que hi hagi una possible deteccid, a la part
central de 1l’escombrat promig apareix la font, gque es pot
aproximar bé per una gaussiana. Com gque les fonts‘que observem
sén no resoltes pel feix de 1l’antena, en el cas 4'escombrats

siderals 1‘'amplada de la gaussiana ha de ser

sig = HPBW / cos é~(8~ln2)%, on & és la declinacidé de la font.
L'alture de la gaussiana ens déna 1la temperatura de 1la
font i per tant el flux que rebem. La gaussiana, si éc deguda a
una radiofont no resolta, a més de 1‘amplada a poténcia
meitat indicada anteriorment, ha d’estar centrada al punt mig
de l’escombrat,  admetent que pugui estar lleugerament
desplagada per errors d’apuntat.

Per poder obtenir 1’altura exacta de la gaussiana,
aixi com compiovar gque l’amplada és la correcta 1 que esta

ben centrada, <e€‘ajusta una gaussiana amb wuna linia de base
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donada per un polinomi de segon grau. Aquest ajust, fet pel
programa de reduccié anomenat RSPGAU, consisteix en un procés
iteratiu per minims quadrats. En aguest procés els parametres
que cal ajustar sdén '

Tfont : altura de la gaussiana

Point : posicié del punt on és centrada la gaussiana

RO,R1 ,RZ2: coeficients del polinomi de segon grau de lsa

linia de base

Per iniciar la iteracié, el programa ajusta els punts de fora
de la zona on pi ha la gaussiana amb un polinomi de segon grau,
obtenint els valors 1inicials de RO, Rl i RZ. Per obtenir
l1’altura inicial calcula numéricament l’area de la
gaussiana, prenent com a base de la gaussiana l1l’obtinguda ambdb
1’ajust del polinomi de grau dos, i divideix aquesta pel factor
sig-(Zn/B-an)W.Pel que fa a la posiciéd on ¢és centradas la
gaussiana, inicialment es considera que es troba al punt mig de
1l1’escombrat.

Amb aquests parametres inicials es genera un registre
format per umna gaussiana més una linia de base. Aguests valors
es resten a 1’escombrat observat (observacio - calcul) i 1la
difereéncia obtinguda es minimitza per un procés iteratiu de
minims quadrats on els cinc parahetres van variant fins que
l’cbservacié menys el calecul sigui minim. E1 final d’aquest
procés déna els valors dels parametres que ajusten millor els
punts observats, amb els seus errors, els quals han estat
obtinguts per mitjiad de la matriu de covariangs.

Per passar de temperatura a flux s’utilitza el valor
habitual de 1l’area geométrica de 1l‘antena 1 els valors de
l’eficiéncia ja determinats (Apartat 4.2). L‘’error amb qué
='ha determinat 1l‘’altura quan es fa l’ajust de la gaussiana,
és l'error que s’assigna al flux.

Als casos en qué la relacié senyal-soroll no ¢és
massa bona, tot 1 havent promitjat tots els escombrats, es pot
augmentar agquesta convolucionant els punts observats amb unsa
gaussiana gue tingui 1la mateixa amplada que la que té el feix
de 1l’antena -en realitzar 1'’observacié (Papoulis, 1877). Cal
recordar que la gaussiana resultant de la convolucidé tindra
una amplada a poténcia meitat augmentada en un factor 2k,

Si després de convolucionar no apareix cap gaussiana

que permeti indicar que hi ha deteccio,; es considera la font no
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detectada i es doéna un limit superior de tres vegades el valorx
de la desviacié Qquadratica mitjiana dels punts resultants de 1la
convolucié, |

A la figura 4.3 mostrem un exemple del procés de

reduccié d‘una observacis feta aplicant 1la +técnica dels
escombrats.
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T(K)= -0.1 a 0.1

L T i ¥ ¥ L I Ll ¥ ¥ 1

| 4 Wi .
L AATAR B | % i ‘II. ‘ \ : l"l ..l]tll:‘lu“ 1.9 ..A,-'
A l” ‘l""T!Nl .u ¥ % y‘lm Wi 1 ” b ” Al [l i
FGWT B: BETAPER DlA= 162 HORA= 142154

A]ust inicial

Error residual a la linia de base:

Grau de 1‘ajust: 0 Error= 9.812£-03

Grau de 1’ajust: 1 Error= 9,803E-03

Grau de 1’ajust: 2  Error= 9.786E-03

AJUST EQM(K) Tfont(K) Point(S) RUSK) RI(K/S)R2(K/S52)  HPBW(G)

0.010 0.035  59.500 7.387E-04 9.615t-05-5.600E-07 8.

ITER EQMHK) Tfont(K) Point(S) RO(K) R1(K/S)R2(K/S2)  HPBW
1 0.010 0.039 58.819 1.378t-03-3.548E-07-8.948E-08 0.0

ITER  EQM(K) Tfont(K) Point(S) RO(K) RI(K/S)R2(K/S52) HP?&

2 0.010 0.039 58.963 1.415€-03-2.637t-06-7.160E-08 .050
ITER - EQM(K) Tfont&K) Point(S) ROSK) R1(K/S)R2(K/S2)  HPBH(G)
3 0.010 0 98.350 1.413t-03-2.769-06-7.063E-08 0.056
ITER  EQM(K) Tfont(K) Point(S) RO(K)  RI(K/S)R2(K/S2)  HPBH(G)
4 0.010 0.039 58,951 1.413t-03-2.775E-06-7.062E-08 0.050
Errors: 2.785E-03 4.185€-01 1.907E~03 8.042E-05 6.564E-07 0.000E-01
1.00 0.00 0.21 -0.45 0.46
0.00 1.00 0.05 -0.02 0.00
0.21 0.05 1.00 -0.85 0.74
-0.45 -0.02 -0.85 1.00 -0.97
0.46 0.00 0.74 -0.97 1.0
Errors: 2.785E-03 4.185E-01 1.907E-03 8.042E-05 6.564E-07 0. 000[-01

Linia de base:

(0) 1.41E-03 (1)-2.776-06 (2)-7.06E-08 (3) 0.00E-01 (4) 0.00E-01 (5) 0.00£-01
Altura= 42.1 Eficiencia=0.4530

Flux de 1’estrella S= 74.7+4/- 5.3m

Fiqura 4.3 : Exemple del procés de reduccié d’una observacis
realitzada amb la técnica dels escombrats.



5. OBSERVACIﬁ,D'EMISSORS TERMICS
5.1 Generalitats

El mécanisme responsable de l’emissié radio dels
emissors térmics és el bremsstrahlung en un gas circumstel.lar
ionitzat (Hjellming, 1976). En aquest procés, electrons lliures
en un gas ionitzat, basicament hidrogen ionitzat, emeten
radiacié electromagneética quan sén desviats en passar prop
dels protons (ions d‘’hidrogen).

Les estrelles amb emissid térmica detectades =&
radio, es caracteritzen en general per tenir ratlles prohibides
a l’espectre eoptic 1 presencia de pols circumstel.lar a
l’infrarroig. Se les classifica com estrelles de tipus jove amb
ratlles d’emissié ("early-type emission 1line") (Purton et al.,
1982). |

Per a algunes estrelles s’ha determinat el seu

espectre radio. En molts casos; l’espectre trobat és pla

ot

(= 0, on Sonu ), la qual cosa s’interpreta de forma
satisfactoria com radiacio bremsstrahlung d’un gas
opticament prim (Purton et al., 19882). També apareixen

espectres de la forma S8 nu , que s‘han interpretat com
radiacié térmica d‘una envoltura esféricament simétrica amb
una densitat depenent de la distancia com r <.

Agquests sistemes han estat resolts a partir
d‘’observacions interferométriques, presentant una grandaria
anguler alguns ordres de magnitud més elevat que el de
l’estrella propiament dita. Agquest fet no és sorprenent, Jja
que, d’acord amb Hjellming (1974), per poder detectar un

emissor térmic s’'ha de complir

T . thetaz 2 18970 - lambdaz- S .
B min

on
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T : temperatura de brillantor, en K

theta : diadmetre angular, en segons d’'arc
i
lambda : longitud d’ona , en cm

Smin : flux minim detectable, en Jy
Per a una regidé ionitzada (épticament gruixuda), amb una

temperatura electrénica de 104 K, lambda = 6 cm i S =n1 mJy,

obtenim theta 2 0".08 , 1la qual cosa correspon a un radi de
i4 ‘
6 x 10

gran gue la ‘grandAria de les estrelles. Per +tant, pergué una

cm a8 'una distancia de 1 kpc. Aquest radi écs molt més

estrella amb mecanisme d’emissié teérmic sigui detectable ha
de complir: (a) ser propera, (b) tenir una temperatura elevada o
(c) tenir una envoltura circumstel.lar moltes vegades més gran
gue la grandaria de l’estrella propiament dita (Kwok, 1980).
Bs aquesta darrera condicié 1la que semblen complir les
estrelles que han estat observades amb interferometria (Kwok et
al., 188B4; Brown et a3l1., 197¢6).

5.2 Resultats

Els resultats corresponents a 1les estrelles que s’han
observat estan resumits a la taula 5.1. Pels casos en qué hi ha
hagut deteccié per &a les dues fregqiéncies observacionals, i
tenint en compte gque la deteccid ha estat realitzada de forma
simulti&nia, s‘ha calculat 1’index espectral. En el cas que
una estrella no hagi estat detectada, es déna un 1limit
superior de ia densitat de flux de tres vegades la desviacio
quadratica mitjana. A continuacié es presenta un comentari

individual de cada estrella detectadsa.

Lk Halfa-101

£s una estrella de tipus B, amb ratlles d’emissid,
situada a éOO pc (Herbig, 1971). Mesures fetes amb
interferometria (Brown et al., 1976; Altenhoff et al., 1976;
Kwok, 1985) han mostrat la preséncia d‘un nucli no resolt ( <
1") submergit en una gran enveoltura de diadmetre més gran que

50". El nucli te un comportament espectral de la forma < =1,
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Nom

Data 13 cm 3.6 cm Index Técnica
observacio flux (mJy) flux (mJy) espectral observacic’

T Tau 207/82 { 8B4 {17 ’ 1

22/83 { 54 {51 1

Lk Halfa-101 207/82 177 £ 28 162 £ 6 -0.07 £ 0.13 1

46 Eps Ori 61/82 < 49 < 45 1

200/82 < 45 < 23 . 1
198/84 ¢ 52 < 40 1

MWC 137 61/82 284 £ 59 83 + 19 -0.94 £ 0.24 b

Kap Dra 22/83 < 47 < 40 1

RY Sct 178/82 477 £ 67 287 + 6 -0.39 £ 0.11 1

207/82 - 147 £+ B 1

HM Sge 178/82 < 43 68 + 4 1

200/82 < 45 75+ 4 1

R Aql 178/82 - <12 1

200/82 381 £ 16 40 £ 6 -1.73 £ 0.12 1

P Cyg 200/82 < 43 (6 i

AG Peg 207/82 < 95 <17 1
{

HR 8752 200/82 < 54 { 34 b
Taula 5.1 : Resultats corresponents a les observacions
realitzades & estrelles que presenten mecanismes d‘emissio
térmics. Pels casos en qué no hi ha deteccié es doéna un
limit superior de 1la densitat de flux de ¢tres vegades la

desviacidé quadritica mitja.

de técnica observacional indica

El digit que apareix a la columna

1 : ON-OFF i 2 : Escombrates.



mentre que per & 1l’envoltura s‘assumeix un index espectral
o/ = -0,1 (Purton et al., 1982).

Ele nostres resultats domen un index vespectral ( X =
-0.07) similar al que correspon a l‘’enveoltura. E1 nivell
d’emissid a 13 om (177 mJy) estd d’acord amb el corresponent
a l'’emissié dé l’envoltura donat per altres autors (Purton et
al., 1982) 1 no estd contaminat per la poseible emissid del
nuecli, puix que a 13 cm l’emissié del nucli és practicament

nul.la.

MHWC 137

Bs una estrella amb ratlles d’emissié., L’emissisd
radio obtinguda per nosaltres ( 284 mJdy a 2.3 GHz i 83 mJy a
8.4 GHz) sembla serx més intensa que l’cbtinguda en

observacions anteriors per Altenhoff et al. (1976). L‘’index
espectral mesurat (o= -0.94) és quasi el doble que el donat
per Altenhoff, ¥= -0.49 , obtingut a +través d’observacions

no simultdnies 8 S i 10.7 GHz. Els resultats a 5 GHz, obtinguts
amb el radiotelescopi de sintesi de MWesterbork, han estat
interpretats com emissié provinent de 1la nebulosa S5Z266, que és
una tipica regié HII (Altenhoff et al., 1976).

RY Sct

, s, una ecstrella amb ratlles d‘emissié, situada al
pla galactic. L‘’index espectral gque hem obtingut (x= -0.39)
esta en contradiccié amb ele resultats obtinguts per Purton et
al. (198Z), gque 1indiguen un espectre +termic. HKWoodsworth i
Hughes (1877), a partir d’observacions fetes per ells, han
assenyalat gque en aquesta zona hi ha molta confusid. #s
possible, per +tant, que el valor obtingut a 13 cm (477 mJy)
estigui contaminat per la confusid i no sigui propi de
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[N
l’estrella, amb la qual cosa Qquedaria explicat el valor no
térmic del nostre index espectral. & 3.6 cm el problema de la
confusio no és tan greu i els nostres valore (287 i 147 mJy)

son del mateix ordre que els obtinguts pels autors citats

anteriorment.
HM Sge
£s una estrellas amb ratlles d’emissid. A

i _
l’espectre éptvic, 1l’any 18975 es va observar un augment de

brillantor de . forma similar & una nova, mantenint-se amb la
brillantor aconseguida al maxim sense decaure. L’‘emissiod
radio es va detectar al 1977 i des d‘aleshores fins l’any
1982 en qué vam fer 1les nostres observacions, la intensitat
radio ha anat augmentant a totes les freqiéncies, mantenint
un index espectral ™ = 1, és a dir, § ocnu.

La forma de l’espectre i el tamany angular de la font
sén consistents amb l’emissidéd térmica d’un gas circumstel.lar
ionitzat (Purton et &al., 1983). Mesures realitzades al VLA han
mostrat una font resolta, amb un hale difus rodejant una
envoltura central de tamany 0".15 (Kwok et al., 1984).

Hem detectat aguesta radioestrella dues vegades a 3.6
cm (68 1 75 ‘mJy) 1 cap vegada & 13.6 cm, indicant aquests
resultats que 1l’index espectral és clarament positiu. Els
nostres valors <sdén compatibles amb 1‘’index espectral donat
per Purton et al. (1982). També cal remarcar que els nostres
valors del flux encaixen perfectament amb el radioespectre
corresponent a l’any 1982 (Kwok et al., 1984).

Bs ﬁna supergegant, gque Juntament amb «0ri, «Sco i
n Aur, mostra fulguracions esporadiques a un nivell d‘alguns
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mJy entre S i 15 GHz i després decau a un nivell no detectable,
Woodsworth 1 :Hughes (1973), a 10.5 GHz han detectat una
fulguracidé que va tenir el seu maxim a3 250 mJy.

Els nostres resultats (381 mJy a 2.3 GHz i 40 mJy a 8.4
GHz) semblen indicar que, a8l cas de 1la deteccisd, 1l’estrells
era en un moment de fulguracid, 1 que 1l‘emissié d'aquesta
€5 no térmiéa si es té en compte 1‘index espectral
obtingut.

D’'aquesta estrella també hi ha deteccions a un nivell
molt baix (Bowers i Kundu, 1979), Qque suggereizxen 1la
possibilitatb qhe aquesta emissié provingui de 1la
cromosfera/corona , amb un origen térmic, igual com s’ha vist
a oOri (Neweil i Hjellming, 1982),

|
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6. OBSERVACIS6 D’'EMISSORS NO TERMICS

”

6.1 Generalitats

Els mecanismes d’emissié no térmics es basen en
prodessos de radiacié sincroté. En 'aquests processos, gquan un
electré travessa les linmies d’un camp magnétic fa espirals
al llarg de les linies del camp i emet radiacidé electromagnética
(Shklovsky, 1960). L’‘emissié no térmica, 1 en particular la
girosincrotsd, es presenta en estrelles en les quals hi ha la
preséncia d‘'un camp magnétic (de 1la <corona) i un plasma
calent, o bé particules accelerades, encara que l’origen
d’aquests fets no est3 gens clar (Kuijpers, 1885}).

Dins:d’aquest grup haurien de ser-hi les estrelles del
tipus RSCVn i Algol, que tenen mecanicmes d’emissid no
teérmics. Ara bé, com gque formen un grup compacte, amb unes
caracteristiques ben determinades i amb models de mecanismes

d'emissié desenvolupats els hem mantingut apart.

i

- 6.2 Resultats’

Els resultats corresponents a les estrelles que s‘han
ocbservat estan resumits a 1a taula 6.1 . Pels casos en qué hi
ha hagut deteccié per a 1les dues freqiencies observacionals,
i tenint en c¢ompte que aquesta deteccié ha estat realitzada de
forma simultidnia, s‘ha calculat 1’index espectral. En el cas
que una estrella no ha estat detectada, es démna un limit
superior de la densitat de flux de tres vegades la desviacid
quadratica mitjana. A continuacié es presenta un comentari

individual de cada estrella detectada.
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Nom Data 13 cnm 3.6 cm fndex Técnica
observacio flux (mJdy) - flux (mJy) espectral observacic
DM+612585(%)  200/82 < 85 < 23 1
22/83 < 54 . { 45 1
UU Psc(k) 178/82 < 47 < 17 1
207/82 <70 < 17 1
HR 407(%) 200/82 { 44 < 12 1
20/83 < 45 < 34 1
82 Alpha Cet(#*)200/82 < 45 <17 1
20/83 { 4§ { 23 1
CC Cas(*) 207/82 { 45 12 1
22/83v { 54 < 40 1
BD+09 549(%) 200/82 { 43 {17 i
b Per(x*) 207/82 { 57 < 17 1
22/83 { 52 {51 b
BD+18734(%) 207/82 <70 < 17 1
22/83 < 44 < 40 1
9 Alpha Cam(*) 207/82 < 45 12 1
22/83 ¢ 60 < 74 1
VvV 371 Ori 61/82 { &8 < 12 i
Dseta Ori 200/82 64 + 18 { 28 1
BD-2 1344 61/82 614 + 26 47 + 17 -1.97 £ 0.28 1

ZOO/Bi 476 £ 15 45 £ 11 -1.81 £ 0.19 1



Alpha 0Ori

V616 Mon

YZ CMi

R Leo(*)

Ross 128

22 Boo

DM+162708

Alpha Sco B

V 1216 Sgr

Beta Lyr

V 1258 Aql

Cyg X-1

HD 182163

V 1258 Aql

Cyg 0BZ-5

Cyg OB2-8A

61/82
198/84

61782

61/82

61/82

21/83

61/82
20/83
21/83
198/84
21/83
178/82

207/82

200/82
21/83

200/82

178/82
200/82

200/82

"200/82

200/82

200/82

77
43

s

49

152
47

307
45
84

63 + 19

123

814

366

3551

123

48

99

44
45

43

47
+ 14

+ 15

43

+ 16

1+ 15

25

19
25

68

81

232

8%
23

37

40
40

40

17

23

23

28

23

12

6

+ 4.

+ 4

12

E3-

4

-1.2Z2 + 0.15

-1.91 % 0.05

-1.16 £ 0.08

-2.10 £ 0.01
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DM-216267 - 207/82 < 49 { 12

BD 54z846(%)  200/82 ( 48 < 28

EV Lac 200/82 203 £ 15 < 12
HD 216483(%) 178/82 < 47 < 34
207/82 - <12

Taula 6.1 ¢t Resultats corresponents a les observacions

realitzades a estrelles gque presenten mecanismes d’emissicé no
teérmics. Pels casos en qué no hi ha deteccid es déna un
limit superior de 1la densitat de flux de tres vegades la
desviacié quaﬁrética mitja. L'asterisc que acompanya el nom
d’algunes estrelles indica que la seva classificaciéd com a no
térmiques no ¢és del tot segura. El1 digit que apareix a 1la
columna . de técnica observacional indica 1 : ON-OFF 1 2 :

Escombrats.



EV Lac

£s una estrella que mostra fulguracions tipus UV Cet,
Aquestes estrelles emeten radiacié sincrotéd en forma de
fulguracions, essent la radiacid dominant a baixes
freqiéncies (Hjellming, 1976).

Nosaltres hem detectat aquesta estrella només a 13 cm
(203 mJy) i amb un limit superior per a 1l'’index espectral de
-2.17 . Com que no tenim coneixement de 1l‘existeéncia
d’observacioné realitzades sobre aquesta estrella per altres
autors a frequéncies similars a les nostres, no podem fer cap
comparacié directa dels nostres resultats, encara gque semblen
ser valors molt alts si els comparem amb mesures realitzades a
estrelles del mateix tipus (UV Ceti, Y2 CMi) a ones

centimétriques per altres autors (Kundu i Shevgaonkar, 13885).

HD 192163

Bs una estrella +tipus Wolf-Rayet. Els valors gque hem
obtingut del flux (814 mJy a 2.4 GHz 1 68 mJy a 8.4 GHz) sédn
molt més graﬁs que els obtingutse amb el VLA per Dickel et
al.(1880). Segurament els nostres valors estan contaminats pel
flux de 1a nebulosa veina NGCEB8B88 (Wendker et al., 1975).

1

Dseta Ori

£s una estrella classificada com 09.5 I. Amb les
nostres observacions només ha estat detectada a 13.6 cm (64
mJy), obtenint un limit superior per a 1l’index espectral de
-0.63. Mesureé d’altres autors (Balick, 1972), a les mateixes
frequiéncies 4que nosaltres, han donat limits superiors dels
nivells d)emiSSié menors que 10 mJy. Abbot et al. (1980),
1’han detectat a un nivell de l’ordre del mJdy a S5 GHz.
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Cyg OB2-5 i Cyg OBZ-8A

Aquestes estrelles estan & la vregidé de Cygnus X, 1la
qual presenta un excés de confusié que fa dificil 1la
ipterpretacié‘de les nostres mesures. Els nostres valors (366
mJy a 2.4 GHz i 81 mJy a 8.4 GHz per Cyg 0B2-5; 3551 mJy a 2.4
GHz i 23Z mJy & 8.4 GHz per Cyg OBZ2-8A) sdén molt més grans que
els fluxos obtinguts amb el Very Large Array (VLA) per Abbot et
al. (1981), de pocs mJy per totes dues radiocestrelles.

V_616 Mon

£s un enmissor de 1raigs X (A06Z20-00). Només 1’‘’hem
detectada a 3.6 cm (25 mJy). Ha estat observada també a banda S
per Owen et al. (1976b), indicant ‘un comportament no térmic, la

qual cosa concorda amb els nostres resultats.

Es una binadria emissora de raigs X. Encara que es
troba situada prop de 1‘equador galactic, no forma part del
conegut compléx radio Cygnus X, trobant-se probablement lliure
d’un excéds de confusid. La contrapartida optica és
HDZ2Z6868, que té un intereés excepcional per la creenga gque 1la
companya invisible és un forat negre (Boltomn, 1972).

La histeria radio des del 1971 =&l 1875, a
freqgiéncies similars a les nostres, presenta un espectre més
o menys pla i un nivell d’emissié de l‘’ordre de 20-30 mJy. La
seva emissié' es pot explicar facilment per un mecanisme
sincroté (Hjellming, 1976). També ha estat observada a 10.6
GHz durant diversos periodes i ha presentat sempre un nivell
d’'emissisé similar al citat anteriorment (Woodsworth i
Hughes, 1977)%
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t
Els nostres resultats a8 3.6 ecm (18 i 25 mJy) estan

perfectament d’acord amb els nivells d’emissié estable gue
presenta aquesta estrella., Pel que fa al valor obtingut per a
l1’index espectral, o = -1.22, és possible que no sigui
correcte perqué s'ha calculat amb el flux de 123 mJy observat

a 13 cm, el qual pot estar afectat per la confusid.

£ una estrella massiva que presenta emissid rédio
variable i molt débil. Exhibeix algunes caracteristiques gque
suggereixen qée el mecanisme d’emissid és térmic, possiblement
causat pel vent estel.lar. També és possible que sigui un
emissor no térmic 1 que el seu espectre radio aparegui opac
per 1l’absorcié produida per un gas proper a 1l'estrella
(Gibson, 1980).

Ha estat detectada per Spangler et al. (1977) a 5 GHz
i per HWoodsworth 1 Hughes (1977) a 10.5 GHz amb un nivell
d’emissidé de 7 i 10 mJy respectivament.

Les nostres mesures (13 mJy a 8.4 GHz i no detectada a
2.3 GHz) confirmen el baix nivell d’emissidéd que presenta

aquesta estrella.

Z2Z Boo

Aquesta estrella binaria ha estat observada molt poc.
L’uvnica observacid radio de qué disposem és la de Spangler
et al.(1877), la qual ddéna un valor de 9 mJy a 5 GHz.

Els resultats de 1la nostra observacié (63 mJy a 2.4
GHz i no degectada a B.4 GHz) suggereixen un index espectral

negatiu, la qual cosa estad d’'acord amb el valor domat a 5 GHz.
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BD-21344

Ha estat detectada per Feldman et al. (1973) a 10.6
GHz obtenint un valor de 44 mJdy.

Els nostres resultats & 3.6 om ( 47 i 45 mJy) sén
practicament iguals que el corresponent a la primera deteccis.
Els valors corresponents & 13.1 com (614 1 476 mJy) sén més
dubtosos ja que aquesta regid presenta molta confusié (Purton
et al., 1982). ' '
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7. OBSERVACI& DE RSCVN I ALGOL
7.1 Generalitats

Les RBCVn son sistemes binaris moderadament propers
amb periodes gqgue van d‘un dia a8 dues setmanes i generélment
amb una estrella de tipus espectral G o més tardana (Hall,
1875). Exhibeiien la classica corba de llum de les binaries
eclipsants, per¢ modulada per umna ona migratoria que varia
lentament amb periodes qgque van de 5 a 75 anys. Hall (1972),
basant-se en analogies amb el 8Sol, ha interpretat aquest
fenomen com el resultat de 1les propietats optiques d’una
amplia regidé d’activitat de taquesz solars que cobreix més
del 50% de 1la superficie d’una de les estrelles del sistema
binari,.

També presenten emissié de raigs X i possiblement hi
hagi transferéncia de massa d‘una estrella a 1l‘altra aixi
com camps magnétics intensos. Agquests camps podrien estar
induits per 1la rotacie rapida forgada per forces de marea
(Dulk, 1885). '

Aquests sistemes sén possiblement el tipus més comi
de radioestrelles detectades. La seva emissié é&s intensa,
altament variable i sovint polaritzada circularment (Dulk, 1885)

L‘emissis radio s’interpreta habitualment com
emissié girosincrotsd d’electrons mitjanament relativistes
(pocs MeV) en camps magnétics de 10 - 100 gauss (Owen et al.,
1876; Dulk, 1885). De forma ocasional s’han observat
fulguracions de molt poca durada 1 amb polaritzacié circular de
l’ordre del 100% (Brown i Crane, 1978), indicant un mecanisme
ccherent. Mesures directes de la temperatura de brillantor han
estat obtingudes mitjancant observacions de VLBI (Lestrade et
al., 1985) i +totes elles sén consistents amb models d’emissid
girosincrote en qué les fulgdracions parteixen d’una font

compacta, amb autoabsorcisd 1 s’expandeixen fins omplir una
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¥

regis de grandéria similar al del sistema binari en una escals
de temps de l‘ordre d‘un dia (Mutel et al., 19895).
Les caracteristiques observacionales gque donen suport a

la idea d‘un mecanisme d’'emissic girosincrotd sén

a) Durant periodes no actius, Qquiescents, l’emissié és
polaritzada (tb > 10%), amb grandiaries angulars de 1l’ordre de
la granddria del sistema binari i btemperatures de brillantor

9+ 0.5

Tg~10 K )

' 0
b) Durant periodes actius, la font és compacta (T Bz 101 K,

grandaria més petita o de 1l‘ordre del radi de l’estrella

activa) i no gens polaritzada (rc < 10%). L‘’espectre
‘ ot

s’inverteix, amb index espectral «~1 ( S < nu) (Mutel et al.,
H

1885).

El model emprat per Mutel et al. (1885) per explicar
la grandaria angular i les polaritzacions observades es basa en
un model de Dbucle coronal en expansid, similar a alguns tipus
d’emissié solar del +tipus IV. El1 model considera que hi ha una
regio activa a 1la superficie d'’una de les estrelles, la qual
produeix electrons mitjanament relativistes, els gquals amb una
distribucidé d’'’energia potencial, radien emissidé giresincrots.
Al comengament la regid és suficientment compacta 1 per tant
hi haur3 autoabsorcié, 1la qual cosa veldra dir que la regiéd
serad opticament gruixuda a la seva proepia radiacié. La
radiacio d’aquest nucli +tindra index espectral positiu 1 un
grau de polaritzacié circular molt petit com a conseqgiéncia
de 1la gran ?rofunditat optica (Mutel et al., 1985). Per
l‘’expansicé d‘’un o més bucles de 1la corona associats a les
regione actives, 1la grandaria de la font va augmentant. A la
vegada} el gfau de polaritzacio circular augmenta com a
conseqiencia que la font es torna épticament prima. La font
compacta desapareix en una escala de temps d‘hores
(aproximadament el temps de vida radiativa dels electromns). El
bucle o bucleé s’expandeixen més o0 menys fins la grandaria
del sistema binari. L’emissid radio (correspen & 1‘halo)
decau lentament, perd molt més lentament que la del nucli
perqueé en sei el damp magnétic de 1la zona de 1l1‘’halo més

débil, fa gque la vida radiativa sigui més llarga.
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Expressions simplificades pexr a la radiacié
d’'electrons mitjanament relativistes harn estat donades per Dulk
i Marsh (1982) 1 Dulk (1885). D'elles, les gque aplicarem als

nostres resultats sdn :

'r (7.1)
rc"\v"l.ZB'x 100;035d 10"0.071 cose(nu / nub)—0.782+0.545 cos 6
(7.2)
(T & 1)

on

Tef : temperatura efectiﬁa

r, @ grau de polaritzacié circular

2] : angle entre el camp magneétic i la visual a 1'observador

d : index de la llei potencial de distribucié d’energia dels
electrons ¢ n(E)=(d—1)Eod-1N E _d,on N és el nombre
d’electrons per cm3 ikE o~ 10 KeV ) -

nub : 2.8 x 10° B (Hz) , girofreqiéncia

nu : freqiéncia

B : camp magnétic (G)

Aqueétes relacions sén valides pexr 2 < 4 < 7,

© 2 20° i 10 £{ nu/nub £100.

A la figura 7.1 es representa el grau de polaritzacisd
en funcié de 1la temperatura efectiva per diferents valors dels
parametres 6 i 4. La re;acié entre X, i Tef es dedueix
facilment a partir de (7.1) i (7.2). A la figura 7.2 es
representa el grau de polaritzacisd en funcioe del camp
magnétic també per diversos valors de 6 i 4 i per a la
nostra freqiuiéncia d’observacidé (nu = 8.4 GHz). A totes dues

figures s'han tingut en compte 1les restriccions imposades per
utilitzar les férmules aproximades.
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7.2 Resultats i determinacid de paradmetres fisics

Els resultats de les nostres observacions sén a la
taula 7.1, S’ha de dir que hem 1inclés l’estrella £ Per
(Algol) al grup de 1les RSCVn perque el seu comportament des
del punt de vista de la seva emissid radio és similar al del
grup format per 1les RSCVmn (Gibson, 1985). Tal com s’aprecia a
la taula, hi ha mesures del grau de polaritzacié circular,
(rc= R-L / R+L, on R i L indiquen el flux que s’'obté quan
s’observa simultaniament amb polaritzacié circular a dretes i
a esquerres respectivament), les quals tenen gran interés
perqué es poden contrastar amb les previsions del model
comentat anteriorment. Aquest interés augmenta si es +té en
compte que la majoria d’observacions fetes des del descobriment
de la radioemissid dels sistemes RSCVn l’any 1974 s’han fet
amb un tipus de polaritzacio, no portant per tant informacié
sobre el grau de polaritzacis. Les pogques mesures de
polaritzacidé que es tenen (Owen et 2831., 1876; Spangler, 13877;
Mutel i Weisberg, 1978), indiquen gque l’emissid és moderadament
polaritzada circularment, pere no linealment (presumiblement
per la despolaritzacié Faraday). Agquestes mesures han estat
fetes Dbasicament a 1400 MHz i 2400 MHz. Mesures fetes a
fregiéncies superiors han estat realitzades recentment 1 en

parlarem quan fem el comentari individual de cada estrella.

UX ARI (m = 7, 1 = 61°, Sp = G5 V+KO IV, P = 6.4 dies,
d 50 pec )

Es un dels sistemes RSCVn més actius des del punt de
vista 1radio. Agquesta radioestrella ha estat observada (i
detectada) amb VLBI (Mutel et al., 1985), obtenint un mapa
radio a 5 GHz, el gual mostra una estructura d’halo de 3.2
mil.léssimes de segon d’arc (resolta) i un nucli més petit
que 0.4 mil.léssimes de segon d’arc (no resolt), el qual és
més petit que el diametre de l‘estrella. Ha estat observada
al VLA des del 1982 a diverses fregiéncies (1.4, 4.9 i 14.9
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Nom Data 13 om 3.6m Index Polaritzacio Técnica

observacio  flux (mly) flux (mly) espectral circular observacioenal
W Psc 178/82 ( 47 (17 1
200/82 (44 (23 1
357/84 - (20 2
160/86 - (16 2
161/86 - (1 2
162/86 - (2 2
Beta Per 207/82 - 8914 1
269/84 <77 (28 1
269/84 (24 (24 2
350/84 - (3 2
357/84 - (18 2
110/86 - (12 2
160/86 - 155 ¢ 4 $0.02 4 0.03 2
161/86 - 53 & 12 .13 £ 0.17 2
162/86 - 7545 -0.06 £ 0.07 2
X Ari 207/82 (52 (1 1
269/84 ( 57 (37 1
110/86 - 1543 -0.25 ¢ 0.20 2
160/86 - 16345 ~-0.00 £ 0.03 2
162/86 - 5116 -0.08 £ 0.02 2
HR 1099 200/82 (43 B61t6 1
20/83 ( 43 (28 1
350/84 - 270 4 28 -0.00 £ 0.10 2
52/86 - 5% 4 +0.15 4 0.16 2
110/86 - 1214 6 -0.02 4 0.03 2
160/86 - 5248 +0.24 £ 0.15 2
1628 (18 2



RZ Eri

Signa Gem

RU Cnc

Ty Pyx

RS CVn

HR 5110

Sig CrB A

RT Lac

AR Lac

110/86
162/86

21/83
110/86

21/83

20/83
198/84

20/83
198/84
280/84

20/83
280/84
357/84
110/86
162/86

280/84
355/84
357/84

200/82
349/84

200/82
349/84
355/84
357/84

45 115

(47

(44
(83

{ 66

(139

(95

( 45

¢ 44

(8
(16

(17
(11

(28

(17

(23

(12
(17
(18

(23
(18
43¢5
267 13
@2+6

216
(27
(28

(12

(3

(12
(28
(27
(24

( - 0176

-0.20 £ 0.08
~0.05 2 0.01
+0.09 £ 0.14

NN e
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178/82 {73 (23 1

87 Psc
207/82 (93 (12 i
161/86 - (17 ' 2
Lambda And 200/82 { 47 ¢ 40 i
357/84 - (15 . 2
160/86 - (17 _ 2
11 Peg 200/82 { 47 (4 ‘ b
Tauvla 7.1 : Resultats ade les observacions realitzades =&

estrelles del tipus RE CVn i § Per. Pel casos en qué no hi ha
deteccidé es déma un limit superior de la densitat de flux de
tres vegades 1la desviacise quadratica mitja. El1 digit que

apareix a la columna de técnica observacional indica 1 : ON-OFF

i 2 : Escombrats.
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GHz) i amb mesures de polaritzacid circular. Aquests resultats
han mostrat © que existeix una forta correlacidé entre
l1’helicitat de la peolaritzacie circular i la frequeéncia
d’observacié (Mutel et al., 1985b). A 1la figura 7.3a hi ha
representat un histograma del nombre de vegades que -'s‘ha
observat en funcie del grau de polaritzacis, per a 1les
observacions de Mutel et 21. (1985b) 1 per a les corresponents
als nostres resultats (8.4 GHz). Els nostres resultats confirmen
la correlacis éntre la polaritzacisé i 1la longitud d’ona.

D’acord amb el model de radioemissié comentat
anteriorment, cal esperar que les fulguracions intenses estiguin
associades a fonts ambd autoabsorcis sincrots (polaritzacisd
petita) mentre que l‘emissidé no intensa, Qquiescent, provingui
de regions extenses amb electrons menys energeétics
(polaritzacidéd moderada). Aixd donaria lloc a una certa
correlacié entre polaritzacié i' intensitat. Les mesures de
Mutel et 3l. (1985b) compleixen aquest fet. Les nostres mesures,
fetes a 8.4 GHz, compleixen també agquesta tendéncia, encara
que per tenir wuna confirmacio definitiva sdén necessaries
moltes més observacions. Els nostres resultats compleixen les
previsiong del model d’emissié girosincrotéd i podem aplicar
les expressions (7.1) 1 (7.2) per calcular valors de 1la
temperatﬁra efectiva 1 del camp magnétic a partir del grau de
polaritzacid observat 1 suposant que T <« 1 quan el flux
observat és minim.

Si considerem que les linies del camp magneétic estan
situades més o menys al llarg del pla orbital, aleshores podem
prendre8~40. D’acord amb 1les expressions (7.1) 1 (7.2), i
tal com es pot veure a la figura 7.1, obtenim per r = 0.25

Tef = 1079 K

independent del valor de d que considerem. De les expressions

anteriors obtenim, tal com es pot veure a la figura 7.2,

B =30 G per 4 = 3
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Nombre d'observacions

53

UX ARI HR 1099
1.4 GHz A 1.4 GHz _
1
1] + )]
4.9 GHz 4.9 GHz i
i .
L | 1
8.4 GHz . 8.4 GHz
- -
4 £ i 1
14.9 GHz 14.9 GHz
K y N i s
-20 0 20 =20 0 20
Polaritzacié- circular (%) Polaritzacié circular (%)

(a) (b)

Figura 7.3 : Histograma del nombre d’observacions realitzades
a una determinada estrella en funcid del grau de polaritzacié
circular obtingut. El cas (a), correspon a UX Ari i el cas (b),
correspon a HR 1099, Els resultats a 1.4 GHz, 4.9 GHz i 14.9 GHz
sén de Mutél et al.,(1985Db).




HER 1088 (m = 6.7, 1 = 33°, Sp = G5 V+4K0O IV, P = 2.8 dies,

Es un sistema meolt actiu, gque ha estat detectat amb
VLBI a 8.4 GHz (Lestrade et al., 1984) en un moment en qué la
seva emissic era de 400 mJy. La grandaria angular obtinguda va
ser de 0.8 mil.léssimes de segon d’‘argc, que correspon
aproximadament al 75% del diametre de l‘’estrella K activa. Es
tenen mesures de polaritzacié a B GHz (Brown i Crane, 1978;
Owen i Jones, 1976), 1les quals donen vvalors rcs 10% 1 fluxos 2
100 mJy. També ha estat observada al VLA a diverses
freqieéncies i amb mesures de polaritzacid circular (Mutel et
al., 1985b) mostrant, 1igualment com UX ARI, una correlacisé
entre l’helicitat de la polaritzaciod circular i la
fregiénecia d‘observacio.

Igual que &l c¢cas anterior, hem representat a la
figura 7.3b els resultats del VLA 1 els obtinguts per mnosaltres.
Les nostres dades corroboren la correlacié entre 1la
polaritzacid i la longitud 4’'ona. |

Taﬁbé s’observa als nostres resultats que 1la
polaritvzacic és petita gquan l’emissiéd és intensa 1 que quan
aquesta darrera és meés debil, 1la polaritzacic és meés gran,
la qual cosa indica gque l’emissié d‘aquesta radioestrella
compleix 1la correlacidé entre intensitat 1 grau de polaritzacio
predita pel model d’emissid girosincrotd,

Podem aplicar per tant el model d'emissié
girosincrotdé. Per a rc= 0.24 1 6 = 60° , de 1les expressions
(7.1 1 (7.2), tal com es pot veure a la figura 7.1, obtenim

Tef A~ 1.58 x 109 K pexr &

n
~

Tef ~ 3.98 x 10° K per d

L
w

i a partir de les expreséions (7.1) i (7.2), i +tal com es pot
veure a la figura 7.2, obtenim

B %50 G per &

n
~

B~100 G per d

]
w

54



SIG GEM (m = 4.3, i = 2z6°, Sp = K1 1III+? , P = 19.6 dies,
d = §9 pc)

No és un sistema massa actiu rel que fa a emissié
radio. S'ha observat pogques vegades i les seves deteccions
sén escascses. Amb el VLA (5 cm) <=’ha detectat a un nivell de 3
mJy (Drake et al., 1980), encara que altres vegades no s'ha
detectat ( < 0.45 mJy, Lang et al., 1985). A freqiéncies més
baixes {12 cm) i amb l’interfercometre d’Arecibo s’ha
detectat a un nivell de 17 mJy (Turner, 1885). El1 fet que no
1l‘haguem detectat a 3.6 cm (dues observacions), aixi com els
valors molt baixos obtinguts a 5 cm i les deteccions a 12 i 13.6
cm, suggereix que el mecanisme d’emissié és no térmic., A
més & més, 1’'observacid simultinia del dia 21, ddéma un
limit superior per a 1l’index espectral de -0.76, el qual

correspon 2 un mecanisme d’emissidé no térmic.

HR 5110 ( m = S5, i = 13°, Sp = F2 IV+probable K, P = 2.6 dies,
d = 52 pc)

Ha estat observada a 8.4 GHz amb VLBI (Lestrade et

al., 1984). No ha estat resolta, donant una grandaria < 1.4
mil.lessimes de segon d‘arc, que és similar a la grandaria del
cgsistema binari ( 1.3 x 1015m }). E1l flux total era de 32 mJy i
la temperatura de brillantor TB 2 4 x 108 K.

Els nostres 1resultats corresponen a un cas en que
l’emissio era intensa 1 poec polaritzada, 1 a dos casos en gue
l’emissié no era intensa pere =i peolaritvzada, encara que
s’'ha de notar que en un d’aquests casos el grau de polaritzacié

estava determinat amb un error gran. Aquests resultats també

encaixen dins del context d’'emissié girosincroté esmentatb

anteriorment. Calculem per tant quins valors de la temperatura
efectiva i del camp magnétic obtenim a partir del valor de la

polaritzacid obtingut el dia 357 (prenem aquest valor 1 no el

$5



del dia 16Z perqué +té menys error). Si & = 80° , de les

expressicons (7.1) i (7.2), tenim

Tef & 6.31 x 10° K per d

fl
~J

Tef &~ 2.51 x 109 K per 4

]
w

8i considerem que la nostra observacid correspon & un
estat no actiu similar al que hi havia durant 1l’observacid de
VLBI, i tenim en compte que +totes dues observacions han estat
fetes a 1a mateixa fregqiéncia, veiem que els nostres resultats
de la Tef concorden amb el limit inferior de 1la temperatura de

—Tef si T 971

brillantor obtinguda amb VLBI. (Recordem que TB =

i TB:Tef x T ('I'B { Tef) si T£1)
De les expressions (7.1) i (7.2), tenim

B & 100 G per d

i
~J

B = 150 G per d

[
w

SIG CxB A ¢ = 5.8, i = 289, Sp =F8 VGO V , P = 1.1 dies,

m
4 = 23 pec)

Ha estat observada amb VLBI (a 5 GHz) pers els
resultats no sén gaire fiables per 1la baixa relacié
senyal-soroll {(Mutel et al., 1985). El1 flux btotal era 14 mJy.
També s‘'ha observat a 21 cm (1.4 GHz), detectant-se un flux de
9.3 mJy (Kuijpers i van der Hulst, 1985).

La nostra observacié a B.4 GHz és 1l’dnica que s‘ha
fet en aquesta freqiéncia i el valor obtingut del flux és del

mateix ordre que 1l’obtingut a 5 GHz.
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BETA PER ( m =2.2-3.5 , Sp =B8 VG5 III , P =2.9 dies,
d = 25 pc)

Encara que Algol no estd catalogada com RSCVm, 1la
seva emissié radio és similar en molts aspectes a la dels
sistemes RS5CVn (Gibson, 198%5), 1=a qual cosa suggereix que la
companya invisible d’Algol és una estrella del +tipus RSCVn,
és a dirx, una subgegant K (Mullan, 1985). Aquest éuggeriment
indicaria que: ' s’hauria de parlar en termes d’una estrella
RSCVn, en lleoc d’un sistema RSCVn (Mullan,1985).

Algol va ser la primera radiocestrella detectada amb
VLBI (Clark et =&2l1., 1875). Posteriorment ha estat observada
diverses vegades amb VLBI (Lestrade et al., 1985; Mutel et
al., 1885), mostrant, en els casos que hi ha mesures de

polaritzacidé ( a 5 GHz), una estructura de nucli no polaritzada

i wuna estructura d’halo 1lleugerament polaritzada. També s'ha
10

observat a 1.6 GHz, mostrant X, > 53% 1 TB > 10 K (Lestrade et
al., 1885), la qual cosa és consistent amb un procés coherent
del tipus madser-ciclotrd descrit per Melrose i Dulk (1982).

Els nostres resultats indiguen gque 1l’estrella ¢és
forca activé, mostrant un nivell d’emissié suficientment alt
per ser detectada per VLBI amb facilitat. Cal notar que ha estat
detectada tres dies seguits 1 que encara que les mesures dg
polaritzacio mostren un error gran, els resultats obtinguts
semblen complir 1la tendéncia seguida per 1les RSCVn que a
l’emissié 1intensa 1i correspon poca polaritzacis i que a

l‘’emiscsidé feble 1li correspon polaritzacio més gran.,

7.3 Discussisé

Els valors de 1la densitat de flux i del grau de
Ipolaritzacié circular que hem obtingut per algunes de les
estrelles obéervades, ‘semblen confirmar 1l’existéncia d’una
anticorrelacid entre la intensitat del flux i 1la peolaritzacid
circular. Agquesta anticorrelacisé és una caracteristica que ha
.estat apuntada pel model d’emissid girosincrotd (Mutel et
al., 1985). A partir dels resultats de les nostres observacions,
i supossant valida l’aplicaciéd del model basat en l’emissié

girosincroté, es poden calcular parametres fisics del sistema
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binari tals com el camp magnétic o la temperatura efectiva.
D’altra banda, algunes de les estrelles observades

presenten nivells d’emissié intensa 1 & la vegada han estatb

detectades diverses vegades., Aquest fet indica que tenen moltes

possibilitats de ser detectades amb VLBI.



8. ESTUDI DE LSI+61°303

B.1 Introduccié
\
La radioestrella LSI+461°303 presenta emissidé en raigs

X, raigs gamma i ones radio. La seva emissidc en raigs X és

debil (10 Serg s ~}) (Bignami et al., 1981), mentre que la

seva emissié en raigs gamma es considera associada a la part
optica de 1la font de raigs gamma CG135401 (Perotti et al.,
1980; Pollock et al., 1981), encara que aquesta associacid té
una incertesa produida per la identificacié entre un objecte
pﬁntual i un d’extens.

Les observacions radio mostren una emissié intensa i
variable amb una periodicitat de 26.352 dies (Taylor i Gregory,
1982) obtinguda & partir de mesures realitzades al llarg de
quatre anys a 5 GHz 1 10.5 GHz. Aquesta periodicitat ha estat
confirmada per Coe et al, (1983). S'ha obtingut un nou valor de
la periodicitat de 26.486 dies a partir de mesures simultanies
a2 51 10.5 GHz (Taylor i Gregory, 19B4}.

Aguesta periodicitat radio fa que, a excepcid dels
puilsars, LSI+61°303 sigui una de 1les dues dudniques radiofonts
perisodiques conegudes (l‘altra és Circinus X-1, P=16,59 dies)

Les 'nostres observacions radio, 1zrealitzades a 8.4
GHz, estan d’acord amb la periodicitat radio.

Els valors obtinguts a partir d‘observacions de 1la

velocitat radial sén consistents amb el periode radio i donen

suport a la preséncia d’una estrella companya (Hutchings i
Crampton, 1881).

Observacions fetes amb l1’International Ultraviolet
Explorer (IUE) mostren que agquesta estrella sofreix pérduecs de
massa (Howarth, 1883). Aquesta pérdua de massa es considera que

&s una conseqguiéncia de la rotacié rapida de 1l’estrella i

59



déna lloc a que l’estrella mantingui una estructura
d‘envoltura (Howarth, 1983; Hutchings i Crampton, 1981).

Respecte a observacions fotométriques, hi ha lec fetes
als colors UBV per Bartolini et al. (1983). Els resultats
obtinguts no mostren variacions de 1llum que estiguin correlades
amb el periode orxrbital, pere els cinc punts obtinguts no estan
situats a 1l’interval de fase on hi ha el mdxim a la corba de
llum radio.

Com que les observacions fotométriques realitzades no
cobrien de forma satisféctéria les fases on hi ha la variacié
a la corba rédio, es van fer observacions UBVRI durant 10 dies

i coincidint amb el periode de maxima activitat radio.

8.2 Observacions radio

La periodicitat radio d‘aquesta estrella fa que
tingui un interés especial des del punt de vista astrofisic.
Tota 1la infeormacid radio de qué es disposa per a aquesta
estrella ha estat obtinguda basicament a 5 GHz i 10.5 GHz. Les
nostres observacions estan fetes a3 8.4 GHz. També s’'han
realitzat mesures del grau de polaritzacid.

Els nostres resultats sén a la taula B.1. La fase zero
ha estat establerta pel dia Julia 2443366.775 (Taylor 1
Gregory, 198BZ) 1 s’ha prés un valor pel periode de 26.496
dies. L’error assigmat al flux corresponent al dia 161 de 1986
és més gran que el dels altres dies per problemes d’apuntat
durant l’obsexrvacidé d’aquell dia.

A 1la figura 8.1 hi ha representats els nostres valores
del flux, en funcidé de la fase, superposats a 1la corba radio
promig de Taylox i Gregory (198Z) obtinguda a 5 GHz. Tal com es
pot veure, els nostres resultats estan d‘acord amb la corba
perisdica radio. Les dues ocasions en qué no vam detectar 1la
radiocestrella corresponen a fases en gqueé l’emissis és
minima.

Si considerem les diferents corbes d‘emissié radio
obtingudes entre 1l’amy 1977 i el 1981 per Taylor i Gregory
{188z, 1984), aixi com la obtinguda per Coe et 31. (1983) entre
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Maig del 1981 i Abril del 1982, i de les quals el valor del

maxim és

Flux ma&xim Data Freqiiéncia Refereéncia

(mJy) mes—any GHz
300 8-77 5 Taylor i Gregory, 1882
140 2-78 10 Taylor i Gregory, 1982
i50 8-78 5 Taylor i Gregory, 138z
100 8-78 3 Taylor i Gregory, 1982
40 6-80 10 Tayler i Gregory, 1982
60 8-80 5 Taylor i Gregory, 1982
300 8-81 5 Taylor i Gregory, 1984
250 8-81 10 Taylor i Gregory, 1984
200 - 11-81 10.7 : Coe et al1., 1983

observem que l’amplitud del maxim ha anat disminuint durant
tres anys i al quart any ha tornat a tenir un nivell d’emissié
molt elevat.

El nostre valor corresponent a la deteccidéd de 1l’any
1984 estd d’'acord amb un estat d’emissié similar a 1l‘’any
1980, mentre que els valors obtinguts 1l’any 1986 estan d’acord
amb un nivell d’emissié similar al de l’any 1978 i de 1l’any
1981/1982.

Aquests resultats ens suggereixen una possible
periodicitat en la variacisé del nivell d’intensitat de

l’ordre de quatre anys. La verificacié d’aquest suggeriment

requereix realitzar observacions els anys vinents.

Les mesures de polaritzacid circular, considerant els
seus errors, indiquen que practicament no hi ha polaritzacié
circular, la qual cosa ens indica que aquest resultat no esta
en contradicciéd amb el fet que el mecanisme d’emissié sigui
sincroté, tal com suggereixen els models que intenten explicar

" l'’emissié radio.
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8.3 Observacions fotométriques
8.3.1 C.A.H.A

Les observacions van ser realitzades a Calar Alto amb
el telescopi de 1.23 m del Centro Astrondmico Hispano—-Aleméan
(C.A.H.A.). E1 telescopi estava equipat amb un fotéﬁetre d’un
canal associat a un fotomultiplicador RCA31034 refrigerat per
gel sec i amb el sistema de filtres UBVRI de Johnson. Les
observacions es van dur a terme el mes de Juliol del 1985
durant deu nits. Totes les nits, excepte la primera, van ser
bones fotométricament, amb "seeing" més petit que 2".

Cada observacié per a cada color es va fer amb temps
d’integracie de 5 segons 1 el procés s‘aturava quan o bé
l’error instrumental relatiu era més petit que 0.005 o bé el
temps total dfintegracié era 40 segons. L’estrella estava
centrada a un diafragma de 21" i el fons era restat
automaticament. L’area del cel que s’escollia per fer el
fons estava situada 30" al Nord de 1l’estrella. El tipus de
fotometria emprada va sér la diferencial, utilitzant com a
estrella de comparacié BD+60°483, que és la mateixa que van

fer servir Bartolini et al. (1983).

Cada nit es seguia una seqiéncia donada per SCSSCS

(S:estrella, C:comparacié). A part de les observacions de
fotometria diferencial de LSI+61°303, cada nit també es
realitzaven observacions de fotometria UBVRI absoluta d’una
llista d’estrelles a observar per Hipparcos. Al fer 1la
reduccid d’aquest programa vam incloure l’estrella de
comparacié amb la qual cosa vam conseguir tenir un total de 20
mesures de fotometria absecluta de l‘estrella de comparacid.

Els resultats obtinguts per a l’estrella de comparacid soén:

VvV = 8.407 £ 0.003
(B-V) = 0.799 & 0.006
(U-B) = -0.279 + 0.001
(V-R) = 0.751 %+ 0.004
(v-I) = 1.363 £ 0.008

La reduccidé de les mesures de fotometria diferencial

es va fer promitjant, per a cada nit, els quatre increments de
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magnitud obtinguts entre l'estrella i 1la de comparacié, fent

préviament una interpolacié lineal per a l'estrélla de
comparacie per +tal d'obtenir els comptes que tindria si
haguéssim observat simultaniament l’estrella i la de

comparacis.
Cada increment de magnitud entre 1’estrella i 1l1la de

comparacidé s‘obté a partir de 1’expressio

m-m’ = ~-2.5 « log (N / N’)
on
N = nombre de comptes de 1l’'estrella
N’ = nombre de comptes de 1l'estrella de comparacié

= magnitud de 1l’estrella

m’ magnitud de l’estrella de comparacis
Els errors amb qué es donen les magnituds corresponen

a8 la desviacid gquadratica mitjana de la mitjana.

8.3.2 La Palma

Aquesta estrella ha estat observada dues vegades,
durant el mes de Desembre de 1985, a 1‘observatori de La Palma
amb el telescopi JKT, essent els observadors Torra i Nuiez
(1986).

L’observacié ha estat feta amb els cinc colors UBVRI
del sistema Johnson 1 el +tipus de fotometria és diferencial.
L’estrella de comparacid (BD+60°493) és 1la mateixa que es va
utilitzar a les observacions fetes a C.A.H.A.

De les dues nits observades, tenim una mesura per a la
primera nit 1 dues per a la segona. L‘’error gque s'ha calculat
per a la segona nit s'ha fet a partir de la desviacié dels dos
valors. Aquest error també s'ha assignat al resultat obtingﬁt
la primera nit, Jja que les condicions d'observacié de les dues
nits eren similars.

La fase que correspon a cada punt, 0.29 1 0.36, s'ha
calculat de 1la mateixa manera qﬁe per a les observacions
anteriors, és & dir, a partir de 1la fase zero definida a
;édio.
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Els valors obtinguts &l V s’han utilitzat, juntament
amb els valors obtinguts & Calar Alto, per fer l’estudi del
model teeoric que expliqui la wvariacid optica observadsa.
Aquest estudi es troba a l’apartat B.6, i a 1les figures 8.4,

8.5 i altres, apareixen representats aquests punts.

8.4 Variacié optica

A la taula B.Z es presenten els resultats obtinguts en
funcié del dia Julid heliocéntric i de la fase. La fase zero
ha estat establerta de 1la mateixa manera gque pel cas dels
resultats radio.

Els valors obtinguts a Calar Alto sém dibuixats a la
figura 8.2 i figura 8.3, en funcié de la fase i el dia (U.T.).

La figura 8.2 mostra 1les magnituds V absolutes de
LSI+61°9303 observades a Calar Alto, el valor de les quals
apareix a 1la taula 8.2 i que han estat calculades sumant els
valors dels increments obtinguts de la fotometria diferencial
als valors de 1l'estrella de comparacidé indicats a 1'’apartat
anterior. Aquests resultats mostren de forma clara que
l’estrella exhibeix una variacié 1luminosa. Durant l’interval
del periode orbital cobert per les nostres observacions, la
corba de llum optica es comporta de forma similar a la corba de
llum radio donada per Taylor i Grégory (1984), obtinguda a 5 i
10 GHz. Totes dues +tenen el maxim a la fase 0.6 i el temps que
la nostra triga a adquirir un valor de la intensitat meitat del
maxim és de l’ordre de dos dies, similar també a1 de lsa
corba de llum radio.

L’amplitud de 1la <corba és 0.1 magnituds, mentre que
les barres d’error sdén de l’ordre de 0.01 magnituds. Per tal
de comprovar gque aguesta variacio observada és real, hem
aplicat un test ;Xz (Ji—-quadrat) al conjunt format pels punts
observats (magnituds V) i a 1la recta que correspon a2 la mitjana
ponderada d‘’aquests punts. El valor que s’'ha obtingub‘de Xz,
indica que el nivell de significacié que 1la recta representi
els punts observats és practicament nul. Aixo ens indica que

hi ha una variacié eptica real de 1’estrella.
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Els indexs de color (B-V), (U-B), (V-R) 1i (V-I) sén
dibuixats a8 1la figura 8.3, Les barres d’'error, gque sén del
mateix ordre que abans, no ens permeten en aquest cas confirmar
© no la variabilitat d’aquests valors. L‘aplicacid d’un test

:Xz, als valors obtinguts per a cada index de color, déna per
(B-V) i (U-B) un nivell de significacieo del 95% i del 75%
respectivament que els punts observats siguin una representacid
de la recta associada a la mitjana ponderada. Pel cas dels
colors (V~R) 1 (V-1) els valors que s’obtenen sén del 20% i
del 11 % respectivament, la qual cosa indicsa lé'possibilitat que
hi hagi variacidé en aquests dos colors, encara que aquesta

variacidé seria molt petita.

8.5 Determinacié de parametres fisics
8.5.1 Classificacidé espectral

A partir dels indexs de color observats (B-V) i (U-B)
fora del maxim (v = 10.74) s’'ha calculat el parametre
fotométric Q, el qual e¢s 1independent de 1’envermelliment
("reddening") 1 només depén del tipus espectral.

El valor de Q vé donat per (Mihalas i Binney, 1981):

E(U-B)
Q= (U-B) - -———— . (B-V) (8.1)
E(B-V)
i
E(U-B)
= 0.72 + 0.05 « E(B-V) (8.2)
E(B-V)

on E(U-B) i E(B-V) ¢éc l’excés corresponent a cada index de
color. 5i negligim el darrer terme de (8B.2), ja que E(B-V)*&X1,

obtenim un valor de Q igual a =-0.88, la qual cosa indica que
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aguesta estrella és del tipus espectral BO - BO0.5 (Johnson et
al,, 1853).

La determinacise de 1la classe de lluminositat ¢éc més
complexa. Presentem l’estudi fet pel cas BO, indicant gue pel
cas B0.5 també s’obté el mateix resultat en la determinacisé
de la classe de lluminositat. De les relacions existents entre
els indexs de color intrinsecs, el tipus espectral i la classe
de lluminositat (Mihalas i Binney, 1981) obtenim

-Classe espectral (B-V)
o

BO Ib -0.21

BO III -0.28

BO V ‘ -0.28

L’excés ve donat per la relaciéd

E(B-V) = (B-V) - (B—V)O

i l’absorcié A, , en magnituds és
A= R, E(B-V)

en N és la longitud d’omna i R % €s una constant, el valor

de 1la qual obtenim a partir de la corba d’absorcisd
interstel.lar donada per Johnson (1965). Pel cas de V, es té
Rv= 2 i <es’obtenen els valors de 1l’absorcié gque s’indiquen

a continuacié per a les diferentes classes de lluminositat

Classe espectral  E(B-V) Av
BO Ib 1.06 3.18
BO III 1.13 3.39

BO V 1.13 3.39
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Per deduir la distancia apliquem 1la féermula habitual
m-M=25 - log d -5+ &

on

magnitud aparent

magnitud absocluta

distancia (pc)

» o X 8

absorcisd

i prenem com &8 valors de Mv els que donen Mihalas 1 Binney

(1881) en funcisd del tipus espectral i la classe de

. 1lluminositat. Tenim per tant

Classe espectral Mv d (pc)
BO Ib -5.8 4508
BO III -4.,7 2570
BO V -4.0 1B62

Si suposem que agquesta estrella estd asscociada al cumul obert
IC 1850 (Gregory et al., 1978), el qual estad situat a una
‘distancia de 2.3 Kpc, és obvi que 1l’'estrella no pot ser de
classe 1.

Acceptant que la distancia és Z300 pe, i amb els valors
de l‘absorcid calculats anteriorment per a les classes III i

V, trobem que la magnitud absoluta visual és
M = -4.46
v

valida tant per a classe III com per a classe V ja que totes
dues tenen la mateixa absorcis.

Aquesta magnitud abscluta també és coincidenf amb els
valors que déna Lesh (1968) pel +tipus espectral B0.5 III i BO
V.

Si comparem agquecsts resultats amd els obtinguts perx
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d‘altres autors, veiem gque coincidim amb els donats per
Hutchings i Crampton  (1981), els quales donen una classificacié
B0 V a partir d’observacions a l’'ultraviolat fetes per 1'IUE,
mentre que no' coincidim amb Howarth (1983), el qual déna B4.5

ITI també a partir d’observacions a 1‘IUVE.

B.5.2 Determinacio del radi i temperatura efectiva

S'’ha fet una estimaciéd del radi 1 de 1la temperatura

efectiva de l’estrella comparant els models d’'atmosferes
de Kurucz (1979) amb els valors UBVRI observats corregits
d’envermelliment.

El proceés seguit ha ecstat en primer 1lloc el pas de
magnituds Johnson & fluxos., Aixe s'ha pogut fer tenint en

compte les calibracions donades per Johnson (1866):

Banda Longitud d‘ona Densitat de flux absoluta
PN per a magonitud = 0
-2 -1 -1
(nm) f N (erg cm nm s )
-8
U 360 4,35 - 10
B 440 7.20 - 10" °
v 550 3.92 . 10°°
R 700 1.76 . 10°°
1 900 8.30 . 1072

i la relacisd

m, - m, = ~-2.5 + log (fllfz)
Si

m = 0

magnitud observadsa

o]
it

valors de la taula anterior
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aleshores el fluzx observat vindra donat per 1la relaciod

-0.4 m1

Axa bé, les magnitude que hem de considerar han de corregi:-se

d’envermelliment. L‘absorcié veé donada per
A>\= R, + E(B-V)

on E(B-V)=1.13 +tal com s’ha vist a 1l’apartat anterior. De
Seaton (1878) prenem RU = 4,75 1 4de Johnson (1965) R B= 4,

Rv = 3, RR = Z.13 i RI =1.3 , valors amb els quals obtenim

per a2 l’absorcid els resultats

AU = 5.37
AB = 4.52
Av = 3.39 .
AR = Z2.41
AI = 1.47

i els valors de 1les magnituds corregides d’envermelliment

Uo = 11.32 - 5.37 = 5.95
Bo = 11.59 - 4.52 = 7.07
vV =10.74 - 3.39 = 7.35
RZ = 9,91 - 2.41 = 7.50
Io = 98,23 - 1.47 = 7.76

Els valors dele fluxos observats 1 corregits d’‘absorcid sén

f, = 1.81 - 10710 erg em 4nm 171
£ =1.07 - 10710
' B -11
£, = 4.50 - 10
v ~11
£ =1.76 + 10
R -12
£ =6.53 - 10

La 1intensitat (Lang, 1874), <+també anomenada flux a 1la

superficie de 1l1l‘estrella (Kurucz, 1979), ve donada per 1la
relacisd '
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d
F)\ = —-—-—'—————;—— L} f}\
n R
on
d = distancia a l’estrella
R = radi de l’estrella
Fixada la distancia a l’estrella 4 = 2300 pc, es considera un

valor pel radi i per a la temperatura. Amb agquests valors
considerats, es determina el valor de log F 5 a partir de les
taules de models d’atmosfera de Kurucz (19739). El1 valor minim
que s’obteé de la suma de les diferéncies, per a cada color i
en valor absolut, entre log F}‘ (de Kurucz) i 1l1l‘’observat ens’
déna un criteri per determinar quins valors de R i T sén més
adients considerant els valors observats de Fo -

Aquest procés es va repebtint per a diferents radis i
temperatures. S'ha trobat que el millor ajust dels cinc colors
U, B, Vv, R‘ i I de les nostres observacions és per a un model
amb

T = 30000 K ' R =10 R

efectiva solars

Agquesta temperatura efectiva correspon als tipus BO-BO.S
I7II o BO V (Bohm—-Vitense, 1981).

També s‘ha utilitzat el meétode de Barnes et al. (1978)
per determinar el radi i la temperatura. Aquest métode defineix
un parametre Fv de brillantor de 1la superficie visible que ve
donat per

= FV = 4,z2207 - 0.1 - Vo - 0.5 - log FI
on
FI = didmetre en mil.léssimes de segon d’arc

V°= magnitud visual al sistema UBV corregida d‘absorcio

i el 1relaciona ambd (V—R)D per mitja de relacions obtingudes

empiricament ,

Fv = 3.877 - 1.390 . (V-—R)o y —=0.17 ¢ (V-R)O$ 0.50
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Pel nostre cas,

(V-R)D = =-0.15 ' Vo = 7.35 ' Fv = 4,1855% , FI = 0.0398

la qual cosa déna un radi de 9.8 R .
solar

Pel que fa a la temperatura, 1la relacidé amb el parametre

FV és
FV = log Te + 0.1 - BC
on
Te = temperatura efectiva
BC = corrxeccid bolomeétrica = -Z,83

(Lang, 1974; Mihalas, 1981i)

i obtenim
T = 29410 K

Tots dos models donen resultats similars. Era d’esperar
que fés aixi, perqué els models teorice de Kurucz (1978)

concorden totalment amb les observacions per &a temperatures

efectives per sobre dels B0O0O K.

8.5.3 Lluminositat

~Llei de Stefan - Boltzmann

Si l'’estrella es comporta com un ¢os negre, tenim
L =4 n Rz- sig - T e erg = -1
on
sig = 5.67 10_5erg s—lcm K-4
' = constant de Stefan-Boltzmann
Te = temperatura efectiva
R = radi de l‘’estrells
Si prenem els valors obtinguts (R= 10 R i T = 30000 K)
solay e
obtenim
38 1

L=2.8. 10 erg s



-Lluminositat bolométricsa

Es calcula a partir de

3.0z » 10 5°. 1p ~(2/3IMb erg & 1

!
"

on

My

magnitud bolométrica

Pel nostre cas M_ = M_ + BC = -4.46 - 2.83 = -7.29

i obtenim

38

2.48 - 10 erg 5_1

Ly

Al m3xim, la lluminositat bolometrica és.

L, = 2.70 . 1098 erg 571

i l’increment de 1lluminositat bolométrica entre el maxim i el

minim és
_ 37 -1
delta Lb = 2.14 - 10 erg s
~Lluminositat visual (V)
: 0.4 - (Msola; v)
L =1L » 10
v splar

3.8268 . 1033 . 100:4 + (4.79 - Mv) 1

erg s

Aplicant-ho als nostres valors, tenim

37 erg 5_1 {minim)

L =1.92 - 10

L =2.08 - 1037 erg 5—1 (maxim)

i l’increment de lluminositat visual és

delta Lv = 1.64 - 1036 erg s



8.6 Model per explicar 1la variébilitat optica

B.6.1 Introduccid

Qualsevol model gque pretengui explicar les variacions
éptiques observades, ha de tenir present els models gque
expliquen l'’emissioc radio per tal de no caure en contradiccions.
Actualment hi ha dos models que descriuen l'emissié radio,
aixi com l’'’emissié de raigs X i raigs gamma. Tots dos modelé
consideren l’existéncia d’una companya compacta per a
l’estrella. Un d‘ells, degut a Maraschi i Treves (1981),
suggereix que l’estrella  companya és un pulsar. De moment no
s’'ha trobat évidéncia observacional (Bignami et al., 1981; Coe
et al., 198B3) i 1la periodicitat radio no gqueda explicada.en
agquest model. L’altre model, degut a Taylor 1 Gregory (198%Z,
1984), considera gque l’emissié perisdica radio ¢és produida
per 1la radiacioé sincroteo d’electrons, la produccié dels
gquals ve donada per un augment del ritme d’acrecié sobre la
companya compacta en un sistema que té .una érbita altament
excentrica. Aquestes mateixes particules donen lloc =a
l’emissié de raigs X i raigs gamma per scattering Compton dels
fotons de la primadria. Sembla ser, per tant, que el model
d’acrecid és el que millor explica les caracteristiques

emissores. de 1l‘estrella.

8.6.2 Deforma:ions de la primaria

D’acord amb el model que explica l’emissisd
perioedica radio, +tenim un sistema binari altament exceéntric
en el gue hi ha acrecié de massa guan el secundari (objecte
compacte) passa pel periastre. La periodicitat radio ve donada
per tant per 1la periodicitat orbital. Si aquest model és
correcte, cal esperar que es produeixin deformacions
gravitatories del primari pel secondari, més grans com més a
prop del periastre ens trobem. Aquestes deformacions del primari
produirien variacions de 1la grandaria superficial aixi com
una vredistribucié de la temperatura superficial, que donaria
lloc a'variacions de 1a magnitud. Aquestes variacions, que es

produirien de forma més intensa quan es passés pel periastre,
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sén les que podrien explicar les variacions optiques

observades.

Per fer aquest estudi, s’ha utilitzat un programa
anomenat WINK, creat. per Wood (1971, 1973) 1 que genera corbes
de llum per a sistemes binaris eclipsants no esférics a partir
d‘una série d’elements que defineixen un model de sistema
binari. En aquest 1la intensitat a 1la superficie de les
estrelies ve donada per la temperatura efectiva i 1la llei de
radiacis de Planck, ‘en combinacié amb les 1lleis tipiques per
a l’enfosquiment lineal del limb ("linear limdb darkening") i
l’abrillantament gravitacional ("gravity brightening”). Aquest
ﬁodel també considera les distorsions rotacionals i
gravitateries, aixi com la reflexio.

El model de HWood assumeix que la superficie
fotosférica d’una estrella es pot representar per un
el.lipsoide triaxial, la qual cosa queda justificada a partir
dels treballs de Chandrasekhar (13933) en queé va demostrar que
un politrop en rotacié 1 deformat gravitacionalment podia
aproximar—se per un el.lipsoide +triaxrxial. El1 model de Wood
també permet orbites excéntriques introduint l'’excentricitatb
i 1la longitud del periastre com a parametres lliures.

Ara bé, el model de Wood esta restringit al cas que
hi hagi rotacié sincrona de les estrelles {periode de
rotacié igual a periode orbital), ‘i considera gque 1la
deformacidé de les components al llarg de l’érbita ¢és
constant. Tenint en compte gque considerarem excentricitats
elevades, ens interessa considerar 1la possibilitat que 1la
deformacid varii al llarg de l’erbita 1 també que 1la
rotacid puguil ser no sincrona, é€s a dir, tenir 1la
possibilitat de treballar amb diferents velocitats rotacionals.

La 1introduccié d’'aquestes noves opcions al programa
WINK ha estat feta per Clausen et al. (1977), 1i és agquesta
versid modificada 1la que s‘ha fet servir després d’introduiry
alguns canvis addicionals. Aguests nous canvis han consistit en
passar tot el programa a doble precissidé per +tal d’evitar els

problemes que sorgien gquan treballavem amb una estrella
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compacta {(radi de 30 quilomebres) aixi com fer servir les
taules dels models de Kurucz (1979) en lloc de 1la 1llei de
Planck.

Les formules generals que defineixen a politrops
deformats per efectes de gravitacisé i rotacie han estat
donades per Chandrasekhar (1833). A partir d’aquestes

formules, Clausen et al. (1977) troben les expressions que donen
els valors instantanis dels eixos estel.lars, correctes fins a

tercer ordre

a=r [1+q- >’3+ 1/2 - (1 + q ) (2 /JQK)Z' >%3 ]

b=r [1-1/2+q:»241/2- (14+a) (L/700% 43

c=r [1-1/2 - q - )y 1]

El segon terme de cada paréntesi és degut a

deformacié gravitateria i wvaria al 1llarg de 1’sérbita, ja que

¥ = r/R on R=RO:(1-e cos E) és la distancia, a cada instant,
entre les components ( E : anomalia excéntrica, RO : longitud
del semieix major).

El tercer terme, que apareix als eixos a i b,
representa la deformacié rotacicnal, essent 4l 1a velocitat
angular de rotacidé i JQKel valor sincrone, Apareix també
la constant Y,= r/RO, on r és el radi de l’‘estrella sense
pertorbar.

Els parametres basics amb els quals treballa el

programa son

i : inelinacié

e : excentricitat

w ¢ longitud del periastre

u : enfosquiment del limbe (“"limb darkening")

A : radi de l’estrella A, en unitats del semieix

major, sense pertorbar
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k : relacid de radis ( radi A / xadi B )
¢+ abrillantament gravitacional ("gravity brightening")
T : temperatura equatorial

Tc: temps de conjuncié

q ¢ relacié de masses
w ¢ albedo de reflexid
P : periode orbital (en dies)

quad : magnitud de gquadratura. Notem que el temps de
quadratura Tq és Tg=Tc+P/4
rnot : longitud del semieix major (en radis soplars)
lambda

N/a,

;ongitud d’ona de 1les observacions (en amstrongs)

velocitat de rotacidé angular referida al valor
sincrone

g ¢ logaritme de la gravetat

Com que considerem que el nostre sistema binari esta
format per una estrella jove de la classe III © V i una estrella
compacta, 1la contribucié l1lluminosa d’aquesta dltima a 1la
corba de 1llum és totalment negligible i per tant els valors
dels parametres fisics que assignem a l’estrella compacta no
tenen cap influéncia a la corba de llum generada. Assenyalem a
continuacidé els valors gque prenem per a la nostra estrella i

que mantenim sempre fixos

u = 0.34 . Aquest valor s'ha tret de les +taules de Carbon i
Gingerich (1969) adoptant una temperatura de 30000 K,
logaritme de 1la gravetat superficial 4 1 longitud

d’ona 5500 amstrongs.

= 0.25 Aquest valor és el que es pren habitualment per & una
estrella radiativa

T = 30000 K

Te =0

W =1

P = 26.496 dies

quad= 10.74

AN = 5500 A

g = 4



- Parametres del sistema binari a determinar

Els parametres gque hem fet variar per tal de veure
quina combinacid d’ells donava corbes de llum que s’assemblesein

a l’observada sén:

rnot
Tenint en compte la tercera llei de Kepler
2 » n + ronot 3/2
P =
((sm + pm) - G)1/%
on _
P = periocde
sm = massa secundari
pPm = massa primari

i com que al nostre cas el periode té un valor fixat (26,4596
dies), el valor del semieix vindra donat directament pels
valors que donem a la massa del sistema. Els valors que hem

donat a les masses sdén

sm = 1 -1.5 -2 M solars
pmn =1 -2 -3 ..... 15 M solars
A
Ha preés els valors 1 - 2 - 3 ...20 R splars i 25 - 30 - 35
R solars en unitats del semieix major
e

Per a valors de l’excentricitat menors que 0.4 s’'ha vist
gue per a valors +tipics de masses i radi no hi ha
practicament variacié 1lluminosa al passar pel periastre,
o si n‘hi ha (valors prop de 0.4) és molt més petita
que l’'observada. Per a excenbtricitats més grans que 0.795,
hi ha una variacié de la corba de llum molt pronunciada al
pas pel periastre, perd a la vegada molt estreta pel poc
temps que l’estrella compacta esta deformant a 1la

primé&ria.



L’'estudi sisteméatic s‘ha fet pels valors seguents
0.45 { e £ 0.75

presos a intervals de 0.05

NN oI

~ S’ha fet per a dos casos:

ay /0,=1. En aquest cas 1la velocitat de rotacic de la
primaria és igual a la velocitat de rotaciéd orbital
promig (rotacio sincrona)

b) cas que 1la velocitat de rotacid de la primdria és igual
a la velocitat de rotacid orbital al moment del pas pel
periastre. La relacidé que existeix entre 1la velocitat
angular al periastre (referida a la velocitat angular

promig) i l’excentricitat vé donada per

,(2 periastre 1 + e 172

i

_Q orbital

Els valors utilitzats son :

e 0.45 0.50 0.55 0.60 0.65 0.70 0.75
_fll_QKZ.SSZ 3.464 4.124 5.000 6.204 7.935 10.740

longitud del periastre, W :
La influéncia d‘’aquest parametre a 1la corba de llum queda
reflectida a 1la figura 8.4. Fixat un valor de la inclinacisd
(90 graus en aguest cas), i per a un donat, s'ha assignat
la fase del maxim de la corba observada (0.6) al maxim de
la corba generada. Tal com es pot apreciar a la figuras,
l’dnica corba simétrica és la que correspon a W = 180°.

¥s raonable que sigui aixid d’acord amd 1la geometria
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del problema i a la redistribucié de temperatures segons la

llei de Von Zeipel (1924), (Tecg® ), provocada per 1la
deformacié quan passa prop del periastre (assenyalat amb una
P a la figura).

Si ens fixem en els punts observats veiem que mostren
una certa simetria, 1la qual cosa fa pensar que les corbes
tedriques 'que ajustaran millor els punts observats seran
aquelles que tinguin valors de wW al voltant de 180°.

Al fer l’estudi sistemdtic, en una primera fase es van
emprar els valors 0°, 60°, 120°, 180°, 240° i 300°. Un
cop comprovat gque el valor de W que donava corbes més
semblants a les observades era de 180°, ja es va prendre
sistemidticament només aquest valor.

També s‘ha obtingut un comportament similar al mostrat

a la figura 8.4 considerant el cas i = 45°,

inclinacié :

La figura B.S mostra com varien 1les diverses corbes
tedriques en funcid de la inclinacié per a un valor fix de
la longitud del periastre. El comportament gque mostren
aquestes corbes també era d’esperar. En efecte, com que
l’estrella comenga & estar deformada abans de passar pel
periastre, per a una 1inclinacié de 90° nosaltres veiem
aquesta part deformada (estirada) directament, amb la qual
cosa estem? veient 1l1la part més freda (els punts que veiem
sén els que estan més lluny del centre de l’estrella) i
aixo ens déna el minim que apareix abans del maxim.

Quan la 1inclinacié val 0°, aguest minim no ens
apareix mai perqué, per la geometria, els punts més freds
no apuntaran mai & la nostra visual com & consegqiencia de
la deformacis.

De la mateixa manera com s'ha fet per &2 la longitud
del periastre, guan s’'ha fet l'’estudi sistematic s’ha
utilitzat'en una primera fase els valors per a la inclinaciso
de 0°, 30°, 60° 1 90° i wuna vegada s'ha comprovat gue els
valors de 60° 1 90° donaven corbes de llum completament
diferents de 1les observades, s'ha fet 1l’estudi posterior

amb inclinacions de 0° i 30
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Figura 8.4 -: Corbes de llum generades per a diferents valors

de 1a 1longitud del periastre i per un valor donat de la

inglinacié. Els simbols quadrats indiquen els punts observats.
P indica periastre.
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Figura 8.5 : Corbes de llum generades per a diferents valors

de la 1inclinaciéd i per a un valor fixat de 1la longitud del

periastre.



Per la gran quantitat de corbes de llum generades com a

conseqiéncia dels diferents parametres i dels valors que

podien prendre cadascun d’ells, ens ha calgut wutilitzar un
parametre estadistic que ens digués gquina corba de 1llum
teorica s’apropava més a 1l‘observada sense haver de fer 1la

comparacié visualment.

El parametre que s'ha utilitzat ha estat X ,definit

per :
-
1 om(i) - em(i) 2
X=—-———_Z< )
- nobs - 1 sigma{i)

on

om({i) = magnituds observades

cm(i) = magnituds calculades

sigma(i) = error magnitud observada
nobs = nombre de punts observats (12)

Els valors de tals que 1 ¢ X< 2 , ens  diuen que les
corbes generades tenen una forma semblant a 1’observada. En el
cas que tinguéssim una corba completament plana,; és a dir, Qque
no hi hagués deformacio i per tant no tinguéssim cap variacid
" lluminosa, el valor de X que obtindriem és 3.9,

Per fer—-nos una idea dels valors gque pren aguest
parametre, donem & continuacid else valors que corresponen a

les corbes de la figura 8.5

També ¢és interessant veure el comportament de en funcid
de la massa total del sistema. Aixe es veu reflectit a la
figura 8.6 on a les ordenades hi ha el parametre X i a les
abcisses la massa total del sistema. Els'punts que apareixen a

la figura corresponen al cas que e = (.60 , _Q./_.n.K = 2z2.64 ,x =
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;S RG , sm = Z MO i diversos valors de la 1inclinacisé. El
comportament d’aquesta figura és completament general, éc 3
dir, si agaféssim altres valors per e, JQ./.JIK i r també
obtindriem wuns figura similar, encara que podria ecstar
desplacada.

Per a8 gqualsevol inclinacié, tots els punts d‘aquesta
figura tendeixen a 3.9 per valors de la massa total grans. La
rasé és senzilla puix que valors grans de 1la massa total
impliquen valors grans del semieix major de l‘’srbita (recordem
que tenim el periode fixat), la qual cosa fa que la distancia
al periastre sigui gran i per tant la deformacidé petita i com a
conseqiéncia 13 corba de llum tendeixi a ser plana.

El comportament per a la zona de masses relativament
petites és témbé raonable tenint en compte el comportament
reflexat a la figura B8.5. ’

El calcul d‘aquest parametre de forma sistemiaticsa
s’'’ha fet prenent el programa WINK (amb totes les modificacions
indicades) com una subrutina d4’un programa‘anomenat RWOMC, el
qual, donades iles corbes de llum generades per WINK, assigna la
fase 0.6 al maxim de cadascuna d’elles (que és 1la fase del
maxim del punts observats) 1 determina la fase dels altres
punts d’acord a aquesta assignacidé. Fet aixe, RWOMC calcula

el parametre X .

Els resultats obtinguts, és a dir, el conjunt de
parametres e, i, sm, pm, ¥ i .ﬂ.LJ1K que fan que X £ 2
estan representats a les figures 8.7 a 8.13. A les abcicsses hi
ha el radi de l’estrella sense pertorbar (r) expressat en radis
sclars 1 a2 les ordenades hi ha la massa del primari en masses
solars. E1 parametre lambda que apareix indica el quocient
entre la velocitat de rotacié del primari 1 la velocitat
orbital al periastre. La relacid entre aguest parametre 1
AL/ ), ve donada per
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Figures 8.7 a 8.13 : Conjunt de parametres gque compleixen la

condiciéXﬁ 2 ., El parametre lambda indica el quocient entre
la velocitat de 1rotacid de la primadria i 1la velocitat orbital
al periastre. La corba situada més a la dreta ddmna la
distancia periastre. La corba situada a 1l’esquerra ddna el
radi del 1l&6bul de Roche al periastre. Els signes + indiquen una
inclinacid de 0° i1 els signes % de 30°. Els casos en qué el
radi deformat ¢és més gran gque la distancia entre les dues

estrelles al periastre els hem indicat amb un quadrat.
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Quan AN =1, la primaria gira amb velocitat angular

igual a la velocitat orbital al periastre. El valore de Kb /,Q*
sén eles indicats a 1'apartat anterior.

Quan ,O./_Jlk = 1, els valors de )\ saon els segients
e 0.45 0.50 0.55 0.60 0.65 0.70 0.75

N 0.338 0.289 0.242 0.200 0.161 0.126 0.0594

A totes les figures apareixen dues corbes continues.
La corba situada més a 1la dreta ddéna la distancia
al periastre (en 1radis solars) i s’ha calculat mitjangant

l’expressid

dap rnot « (1 - e) =

37.387508 - (sm + pm)ll? (1 - e) Rsolars

on s'ha utilitzat la tercera 1llei de Kepler i el periode de
26.496 dies. Quan el radi de 1l’estrells al periastre, tenint en
compte la deformacidéd gravitatoria 1 rotacional de l’estrells,
és més gran gque la distincia entre 1les dues estrelles al
periastre, concsiderem Que la solucid gque hem obtingut no és
valida 3ja que el programa gque hem utilitzat no preveu el
cas d'interaccid fisica de les dues estrelles. Agquests casos

els hem assenyalat amb un quadrat.

La corba situada a l’'esquerra déna el radi del lobul
de Roche al periastre. El cadlcul d‘aquest radi <'ha fet a

partir de 1les foérmules donades per Brown 1 Boyle (15B4)

2
alfa A-B:legQ+C - (log Q)

A =0.398 - 0.026 - K + 0.004 - K

B =-0.2646 4+ 0.052 «+ K - 0.015 - K



C=-0.023 - 0.005 - K

%2 - (1 + e)4

{1 + e - cos © )3

valides per 0 { K £ 2 i on X és el quocient de velocitats
definit anteriorment, Q = pm/sm i © ¢és 1l’anomalia vertadera
que prenem igual a zero. '

Totes les sclucions obtingudes mostren que el radi de
1l‘estrella sempre eés més gran que el radi del 1lébul de Roche
al periastre, 1la qual cosa ens indica que hi ha acreciso de
massa de la primaria a la secundaria i per tant concorda amb
el model que explica 1l'’emissisd radio, el qual necessita
acrecidé al periastre.

A les figures 8.14 1 8.15 <e’'han representat algunes
corbes generades amb valcors dels parametres donats per les
solucions de RWOMC. Els valors d’aquests parametres estan
indicats al peu de cada figura. També serveix com a exemple la

figura 8.5.

8.6.3 Discussié dels pardmetres obtinguts

Els }esultats obtinguts mostren que hi ha diverses
families de para&metres que fan possible )( { 2. 8i comparem
les solucions obtingudes per a una excentricitat donada i pels
valors corresponents de lambda, veiem gue donen valors similars.
Aixo fa pensar gque les possibles solucions que obtindriem per
a valors de lambda, compresos entre els que tenim calculats,
serien similars a 1les obtingudes. L'udnic gque s'hauria de
tenixr en compte serien els casos en queé el radi al periastre
és més gran que 1la distancia al periastre, els quals
considerem que no sén valids,

Els resultats obtinguts es peden resumir dient que
eristeixen solucions per a valors de l’excentricitat 0.45 ( e
£ 0.70, i pér a8 masses de la primadria menors que 7 Moi radis
10 £ r £ 20 Ro, o bé, per masses de la primaria 7 £ pm £

i3 M_ i radis r 2 Z0 R

0] 0
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Figura B8.14 : Corbes de llum generades. Els parametres
corresponents a aquesta figura sén : r = 21 RG , Pm = 8 MO'
sm = 2 MC)' i=

0° i e = 0.65 ., E1 valor de J? CQ és 1 (corba
K

superior), 4 (mig) i 6.2 (inferior).
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Figura 8.15 : Corbes de llum generades. Els parametres
corresponents a aQuesta figura sén : r = 15 Re , pm = 3 M_,
smo=1.5M ), i=0°ie = 0.65 . E1 valor de () /n €s 1 (corba
K
superior) i 6.2 (inferior).
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Els diferents valors obtinguts de la massa del primari
sén inferiors als valors que es prenen habitualment pel tipus
espectral 1 classe de lluminositat considerats ( M213 Msolars,
Allen, 1876). Sembla sexr per tant que, de +totes les solucions
obtingudes, les més acceptables fisicament siguin agquelles que
tenen valors de 1la massa més grans. Cal indicar perd que estem
considerant un sistema binari que presenta acrecié 1 que per
tant, és possible que 1l’evolucic de 1l’estrella en aquest
sistema binari doni lloc &8 una relacidé entre la massa i el
tipus espectral diferent de la Qque es considera habitualment
(Sutantyo, 1986).

Si es compara una corba de 1llum generada a partir dels
parametres donats. per una de les nostres solucions amb els
punts observats, s‘observa que hi ha una semblanga, la qual
cosa indica gque 1la variacid optica observada es pot exblicar
per deformacions gravitateries. L‘aplicacié del model basat
en deformacions gravitatéries ens ha permés obtenir
parametres fisics del sistema, encara gque Soén necessaries
més observacions per tal de reduir les diferents possibilitats
que tenim de generar corbes de llum similars als valors

observats.
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8. CONCLUSIONS

Una part basica de 1a realitzacié d’‘agquest treball
ha sigut 1la creacié - d’'una llieta de radioestrelles que
complessin les condicions requerides per ser observades pel
satel.lit Hipparcos i que a la vegada presentin caracteristiques
idonies per poder ser observades en un futur amb VLBI. Aquesta
llista ha estat acceptada (Proposal No. 114) per formar part de

1’Input Catalogue d’Hipparcos.

Per +tal de poder dur a terme les observacions
radiometriques de les estrelles de 1la nostra 1llista, hen
participat en l’elaboracis del sof tware necessari que
~ permeteés la possibilitat de realitzar observacions
radioastronomigues amb diverses técniques.

També hem col.laborat a 1la resalitzacié d’un model

d’apuntat perxr tal que es puguin realitzar correccions
d’apuntat automidticament durant una observacidé, coneguts
l1’altura i l’azimut, sense haver de perdre temps d4’'observacisé

fent apuntats manualment i per a diverses =zones del cel.
Agquestes correccions de 1’apuntat de l’antena sdén
necessaries per realitzar observacions de fonts febles i amb un
feix d’antena petit.

Aixi mateix, hem fet un estudi de la confusid per
tal d’'obtenir la sensibilitat limit a 1la gque es pot arribar a
banda S i banda X a&mb l‘’antena de 64 m.

Pel gque fa a 1l’observacic de radioestrelles, 1la
reduccié d'aquestes observacions i la interpretacic dels
resultats obtinguts, 1les conclusions Qque se’n poden treure

=én:
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Hem realitzat observacions radiométriques de
radioestrelles, obtenint informacio sobre els nivells
d’emissioc i variabilitat. En alguns casos hem obtingut
informacié sobre 1‘index espectral o sobre el grau de

'polaritzacié circular..

El grup RSCVm (i Algol) és el que ha estat més
observat. Els nivells d‘emissis obtihguts, aixi com la bona
relacido gque hi ha entre el nombre de vegades que hem detectat
una radiocestrella iespecte al nombre de vegades‘ que 1l’hem
observada, ens permet treure la conclusio qué aquest grup pot
ser observat amdb VLBI amb moltes possibilitats de deteccis.
D’altra banda, observacions realitzades amb VLBI per d’altres
autors d‘algunes RSCVn, indiquen wuna grandaria angular de
l’ordre de 12 mil.léssima de segon d‘arc. Sembla ser, per
- tant, que el grup de les RSCVn pot subministrar les
iadioestrelles per fer el 1lligam radio - entre el sistema
Hipparcos i el sistema extragalactic.

Les mesures del grau de polaritzacidé realitzades a
agquest grup de radiocestrelles ens han permés contrastar els
valors observats amb 1les previsions tedriques donades per un
model d’‘emissio girosincroté, resultant—-ne un acord entre el
model i els resultats. Cal indicar, pero,; gque és necessari
realitzar més mesures per poder fer una confirmacio rotunda,

ja que se’n tenen poques mesures.

Per l’interés ' cientific de la radioestrella
ﬁSI+61°303, hem dedicat una part del treball a observar-la en
radio i en optic, aixi com & crear un model teoric que
expliqui les variacions lluminoses que hem observat. Les
conclusions obtingudes d’aquecsta part sén

Els vresultats de les mesurec radiométriques de la
radicestrella ' LSI+61°303 concorden amdb la periodicitat radio
de 26.496 dies obtinguda a d’altres fregiiéncies. Les nostres
mesures, realitzades a partir del 1982, Juntament amb les
realitzades per altres autors entre 1877 i1 1881, ens permeten
fer el suggeriment de 1l’existéncia d‘una variacid amb una
escala de temps de 1l’'ordre de 4 anys en el nivell de
l1’amplitud de la corba de llum radio.
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A partir d'observacions fotométriques de
LSI1+461°303 hem descobert una clara variacié éptica de
-1l’estrella, gque sembla estar correlada amb la corba de llum
radio donada per Taylor i Gregory (1984). Totes dues tenen el
seu maxim & la fase 0.6 1 el temps que passa fins arribar a
intensitat meitat és de 1’ordre de dos dies.

Hem fet 1’analisi dels punts fora del maxim i hem
obtingut un tipus espectral BO - B0.5 III o BO V.

Hem intentat explicar la variacid optica observada
per mitjad de deformacions de 1la prim&ria produides per un
objecte compacte i que donariemn un maxim de la corba de llum
quan la deformacié £fés maxima, la gqual cosa succeiria quan
es passés prop del periastre en una orbita excéntrica. Per la
gran quantitat de parametres lliures, hem obtingut families de
solucions. Si:.comparem una corba de llum generada a partir dels
valors donats per una d'équestes solucioné amb els punts
observats, notem una semblanga, la qual cosa sembla indicar que
les deformacions gravitateéries poden explicar de forma forga
satisfactoria les variacions observades. Seria interessant, de
totes maneres, fer mes observacions per tal d’obtenir més
punts i aixe ens permetria reduir el nombre de families de
solucions obtingudes.

De les diferents families de solucions, les que
semblen més acceptables fisicament sén les gue corresponen a
masses de la primdria més elevades. Encara que la relacié
massa-radl que ens apareix a les soluclons s’‘aparta de la que
es déna habitualment (en funcié del tipus espectral i classe
de lluminositat), cal 1indicar que la relacidé massa-radil
utilitzada normalment es basa en sistemes en els quals no hi ha
acrecis de massa, mentre que al nostre sistema hi ha acrecis
de massa i pex tant.la historia eveolutiva pot ser diferent de
la gque 1l’hagues portat a complir 1la relacid massa-radi
habitual.
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Apéendix

A continuacio fem una estimacidé teerica del valor de

la confusidé per poder-ho aplicar a les nostres observacions.

Per a una freqiéncia f donada, sigui N(S) el nombre
de radiofonts (per unitat d’angle solid) amb flux més gran
gque S

N(S) = A, S
on el valor de 1‘index x depén del model de 1‘univers
adoptat (Kraus, 1966; Dickel, 1976).
' El nombre de radiofonts amb flux entre S i S+dS, per a
la freqiéncia f és
dN(S) = —Af- x 8§ ds

Tenint en compte el comportament espectral +tipic de

x-.'l

lés fonts extragalactiques, la dependéncia amb 1la freguencia
ve donada per (Kraus, 1866)
alfa

5 = So ( £/ fo )
on el valor que pren alfa tipicament és -0.8 .
Les mateixes fonts d’abans, a la frequéncia f’ +tenen un flux
S’, 1 imposant que N(S5)d5 = N(5’)d5’ tenim gque
3lfa-x

Ap =RA, (£ [ £)

‘Pér tant podem escriure
N(S,£) = A (f_/ £ yalfarx gox
on Ao és una constant. '
El nombre de vradicfonts amb flux més gran o igual que
S, a la frequéncia f, dins de 1l‘’angle so¢lid de l1l’antena
Ly .+ es

N_= N(S,f) - (L

L M

i el nombre de radiofonts amb flux entre S5 i S+d5, a 1la
freqiencia f, dins del feix de l’antena és

_ . ] ) ] alfa.x x-1
N,-dS = N(S,£)-fl,- dS = - A_ .!lM x (£ _/f) s* a5

Si estan distribuides a 1’atvtzar, segueixen una llei
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i obtenim

Expressis

Expressio

amb la qual cosa obtenim que A_ = 0.1

Poisson, amb valor esperat N 45 i desviacié +tipica

dS).% La conbtribucié d’aquestes fonts a la radiacid de

4

tindra una desviacidé tipica S-(N dS) i 1la desviacid

tipica total de +totes les fonts amb flux menor Qque Slim sera

0s = (fi’lm g2. N, as )"

= —Slimx+2-_QM- A_- (fo/f)alf?'ﬁ/nz) "

Determinem Slim :

Prenem com a flux limit, Slim, aquell flux pel qual hi

ha una font per feix d’antena, és a dir N =1

N(Slim,f) -fl, = A - (fo/f)alf""’-‘ s1im*. [}

M o M

. _ 2=1/x -alfa -1/x
Slim = A_ (£ _/£) N "
de OS en funcidé de Slim:
74 .
AS = ( ~x / x+2 )" Blim
de A4S en funcidé de f i M

s

(-x/x+2)%. aTY/¥ (¢ ygyTelfe () -1/x
o o M
Segons Kellermann (1872)

N(S=20.2Jdy, f=2.3GHz ) = 1.0 fonts/grau’

~ 8i prenem els valors habituals, » = -1.5 i alfa = -0.8, tenim

ASIy) = 0.17 - (2.3/5, 108 (1 /3 (graus® )
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