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Introduccion.

1.1 Astrosismologia y estrellas pulsantes.

La astrosismologia se refiere al estudio de la estructura interna de estrellas pulsantes a
través del estudio de sus modos propios de oscilacion. En esta ciencia, se aprovechan las
oscilaciones para sondear el interior estelar el cual no es directamente observable. Cuando
se perturba un sistema en equilibrio su respuesta suele ser vibratoria en forma de pequenas
oscilaciones alrededor de dicho equilibrio. Estas vibraciones, si son estacionarias, se suelen
llamar modos propios de oscilacién porque sus frecuencias determinan la estructura fisica del
sistema que las soporta. El mecanismo principal para esta clase de estrellas es la conversién
neta de energfa de radiacién en energia de pulsacién en las capas superficiales (zona de
conveccién). Usualmente, las oscilaciones resultantes son estudiadas bajo la suposicién de
que son pequenas, que la estrella esta aislada y que es esféricamente simétrica. Hasta ahora,
la astrosismologia es el inico método disponible para derivar la estructura interna de las
estrellas con una alta precisién y su objetivo ultimo es el de mejorar los modelos evolutivos
de las estrellas.

Las estrellas pulsantes que estudia la astrosismologia son aquellas que presentan varia-
ciones de caricter periddico o cuasi-periédico en sus observables (luminosidad, tipo es-
pectral, velocidad radial) causadas por un mecanismo fisico de excitacién interno. Este
fenémeno intrinseco es lo que las diferencia claramente de las variables eclipsantes que,
como su nombre lo dice, sufren de variaciones en su luminosidad debido a compaifieros que
se interponen en la linea de vision del observador y la estrella en cuestién; o las eruptivas
cuya variabilidad es producida generalmente por la transferencia de masa a partir de es-
trellas companeras. De ahi que a las estrellas pulsantes a menudo se les denomine variables
intrisecas.

Los diferentes grupos de estrellas pulsantes ocupan regiones bien definidas en el diagrama
HR. Los llamados pulsadores clasicos ocupan una zona casi vertical denominada franja de
inestabilidad. Ademds de las 0 Scuti, aqui se encuentran las Cefeidas, las W Virginis (W
Vir), las RR Lyrae, las Rapidly Oscillating Ap (roAp), algunas v Doradus y las ZZ Ceti (ver
figura 1.1). Entre las estrellas pulsantes se pueden encontrar desde estrellas muy jévenes
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Figura 1.1: Diagrama HR que muestra las regiones donde se encuentran los distintos tipos de estrel-
las pulsantes. La secuencia principal (SP, en adelante) cruza en diagonal el diagrama desde la parte
superior izquierda a la inferior derecha. También se especifican las trazas evolutivas de cinco mod-
elos de estrellas con masas comprendidas entre 1 y 15 Mg, incluyéndose la Secuencia Principal de
Edad Cero (SPEC). Las lineas a trazos muestran los limites aproximados de la franja de inestabil-
idad para los diferentes tipos de pulsadores. La linea a puntos es la secuencia de enanas blancas.
(http : /Jwww.ster.kuleuven.be/ peter/Bstars/H Rqll.jpg).

hasta estrellas muy evolucionadas, tanto de Poblacién I y II. Cubren un amplio rango de
masas. Pueden presentar periodos de oscilaciéon desde algunas décimas de minutos hasta
muchos anos. Los diferentes grupos de pulsadores se pueden localizar tanto en el halo
como en el bulbo galactico; en ctimulos abiertos y globulares. Esto hace que su estudio
proporcione amplia informacién de interés para multiples campos de la astrofisica. En
particular la heliosismologia (que es el estudio de oscilaciones intrinsecas en el Sol), ha
permitido obtener un conocimiento muy detallado acerca de su estructura interna, como
por ejemplo, la profundidad de la zona de externa de conveccion, el contenido de helio y
ritmo de rotacién interior.

La razén por la cual los interiores estelares pueden ser sondeados a través de las os-
cilaciones es que diferentes modos de oscilacién penetran a diferentes profundidades dentro
de la estrella. Las oscilaciones estelares presentes en las estrellas pulsantes corresponden a
ondas estacionarias que se propagan a través de cavidades resonantes del interior estelar y
cuyo camino se puede ver afectado por cambios locales de presién, densidad, temperatura
y composicién quimica, por lo que al estudiarlas se pueden inferir las condiciones fisicas
del interior estelar. Como cualquier oscilador, una estrella pulsante se caracteriza por sus
modos propios de oscilacién, los cuales van a depender de la fuerza recuperadora que haga
que el sistema retorne a la posicion de equilibrio hidrostatico. En un sistema autogravitante
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las fuerzas principales que intervienen son la presion y la gravedad. Cuando la presion es
la fuerza restauradora se trata de modos actisticos o modos p. En caso contrario, cuando la
fuerza de gravedad es la dominante, se tratan de modos gravitatorios o modos g. Cada modo
de oscilacién estara caracterizado por su periodo (o equivalentemente, por su frecuencia),
y por una terna de valores (n, [, m) que resultan de la distribucién espacial del modo en
la estrella y se denominan orden radial, grado angular y orden azimutal respectivamente.
Los modos observados en las estrellas, sin embargo, deben corresponder a los linealmente
inestables, es decir, a aquellos que al ser excitados en el interior estelar no son disipados
completamente por efectos no lineales y conservan una amplitud finita. En este caso se
dice que la estrella es inestable a la pulsacién. En caso contrario, cuando los mecanismos
de amortiguamiento de la oscilacién prevalecen en el interior de forma que la amplitud de
oscilacion no puede crecer en el tiempo se dice que es estable. El movimiento oscilatorio
mas sencillo es cuando (I = 0) que ocurre cuando la estrella se expande y se contrae como
un todo manteniendo la simetria esférica. Este es el tipo de movimiento observado en la
mayoria de las Cefeidas y RR Lyrae. El modo radial fundamental es aproximadamente
igual al tiempo de escala dinamico de la estrella y proporciona informacién directa de su
densidad. La mayor parte de las estrellas pulsantes, no obstante, oscilan de manera mas
complicada presentando varios modos de pulsacién excitados simultdneamente, que pueden
ser sobretonos radiales o los llamados modos no radiales que, al propagarse, distorsionan la
simetria esférica estelar.

Para obtener informacion sobre la estructura estelar a partir de los modos de oscilaciones
se requieren tres etapas principalmente:

1. Deteccién de un gran ntumero de frecuencias de pulsacion con gran precisién,

2. Identificacién de los modos de oscilacién, es decir, asignarles los valores correctos de
n, ly m.

3. Determinacién precisa de los parametros fisicos de las estrellas objetivo.

Dado que la resolucién espectral en los espectros de amplitudes depende inversamente
del tiempo de observacion T: Av ~ %, la deteccion de las frecuencias de oscilacién con alta
precision requiere una cobertura observacional lo mas amplia posible que permita conseguir
series temporales largas y practicamente ininterrumpidas.

La obtencién de series temporales continuas es ahora una realidad gracias a las obser-
vaciones multisitio y a las misiones espaciales. Ejemplos de misiones espaciales dedicadas
a llevar a cabo estudios de diferentes tipos de estrellas pulsantes son WIRE (Hacking et al.
1999), CoRoT (Baglin et al. 2002), Kepler (Borucki et al. 2010).

En particular, Kepler ! es un satélite de la NASA cuyo principal objetivo es la bisqueda
de planetas extrasolares usando el método del transito (Borucki et al. 2010). Sin embargo,
los datos obtenidos por Kepler constituyen una base de datos tnica para llevar a cabo
estudios astrosismolégicos. Al final de la misién, se obtendréan las curvas de luz de aproxi-
madamente 150,000 objetos observados de manera continuas entre 1 mes y varios meses.

"http://www.kepler.nasa.gov/
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1.2 Gigantes Rojas.

Una estrella nace al condensarse de un material tenue para formar una nebulosa. Conden-
saciones al azar de este material llevan a la aparicion de masas opacas. La gravedad causa
que la masa se encoja y conforme lo hace, la temperatura en su centro aumenta. El centro
contintda acumulando masa pero debido a la conservaciéon de momento angular, la rotacion
aumenta pero su radio disminuye. Esta rotacién provoca que el material se distribuya en
una regién en forma de disco alrededor de la estrella (un disco protoplanetario). Cuando la
temperatura se ha elevado lo suficiente y el disco de gas y polvo se ha dispersado, la masa
comienza a brillar y se convierte en una protoestrella.

Si su masa inicial es menor a un décimo de la del Sol, el nicleo nunca se calentard
lo suficiente como para que comiencen las reacciones nucleares, y la estrella simplemente
brillara débilmente antes de perder su energia. Sila masa se encuentra entre 0.1 y 1.4 veces
la masa del Sol, la estrella se encoje y fluctiia de manera irregular. También manda un
fuerte viento estelar, y eventualmente disipa su capullo original de polvo. A esta fase se le
conoce como la etapa T Tauri. Cuando la temperatura en el nicleo de la protoestrella se
dispara hacia los 105°C, comienzan las reacciones nucleares, es decir, la estrella comienza
a transformar hidrégeno en helio y asi la estrella llega a la SP. El quemado de hidrégeno
durard alrededor de 10,000 millones de anos, pero al final, éste suministro se agotard y la
estrella serd forzada a cambiar su estructura. Como grupo, estas estrellas son llamadas
gigantes rojas.

Mientras que cada estrella de SP estd funcionando con un proceso tnico -la fusién
termonuclear de hidrégeno en sus nucleos- una gigante roja puede hacerlo con una variedad
de procesos y dentro de capas que rodean al nticleo. Al inicio de esta fase, la estrella quema
helio en su nicleo, después carbén, después oxigeno.

Sin embargo, independientemente del combustible quemado en su nicleo, la mayoria de
la energia producida por la estrella proviene de quemar hidrégeno en la envoltura exterior
a su nucleo. Estrellas masivas en transicién de un niucleo donde se fusiona hidrégeno a
uno donde se fusiona helio tienen fotosferas méas frias que las que tenian mientras estaban
en su etapa de SP, pero aun se pueden poner mas calientes y azules que el Sol. Esto es
particularmente cierto para estrellas muy masivas, las cuales durante su fase de gigante roja
forman una clase de objetos llamada supergigantes; estas estrellas generan diez mil veces
la energia del Sol, pero pueden variar en color desde las muy azules hasta las muy rojas.
El radio de la fotosfera de la estrella durante la etapa de gigante roja es draméticamente
més grande (=~ 200 veces mas grande en el caso del Sol) comparado con el tenfa durante su
etapa de SP. Para estrellas menores a un par de masas solares, este incremento en el radio
contrarresta un incremento por un factor de 10 o més en la luminosidad (The Astrophysics
Spectator 2006). En el caso de las estrellas de baja masa, el dérea més grande es simplemente
para contrarrestar la mayor generacién de energia.

1.3 Oscilaciones de tipo solar en estrellas gigantes rojas.

Este tipo de oscilaciones se descubrieron en el Sol a mediados de los anos 70, debido a que
su amplitud es muy baja. Luego, se comenzaron a buscar en estrellas de campo de tipo
solar (tipo espectral G), aunque no se tuvo éxito en encontrarlas. Fue hasta el ano de 1994



1.3 Oscilaciones de tipo solar en estrellas gigantes rojas. 5

cuando se demostré que éstas pueden existir en otras estrellas aparte del Sol.

Un grupo de astrénomos de la Universidad de Aarhus (Dinamarca) y del ESO, obser-
varon la estrella n Bootis durante seis noches en el observatorio de Roque de los Muchachos
en la isla de La Palma (Islas Canarias) y fueron capaces de mostrar que oscilaba de manera
periddica en al menos diez diferentes modos simuldneamente con periodos de alrededor de
veinte minutos (Kjeldsen et al. 1994). La astrosismologia de gigantes rojas comenzé con
varias observaciones de oscilaciones de tipo solar en estrellas G y K basadas en observaciones
terrestres de velocidad radial y fotometria. Posteriormente, las observaciones de 150 dias
realizadas por el satélite CoRoT detectaron claramente oscilaciones radiales y no radiales
en el rango de 10 - 100uHz en este tipo de estrellas, lo cual llevé a un gran avance en su
estudio.

Las oscilaciones de tipo solar son oscilaciones excitadas por conveccién turbulenta en
las capas superficiales de estrellas frias de SP y post SP con envoltura convectiva. Las
gigantes rojas estan caracterizadas por una profunda envoltura convectiva y un pequeno
ntcleo degenerado. Esto es porque ya han agotado el hidrégeno que se encontraba en
su nucleo, por lo tanto, ya no hay la misma producciéon de energia para equilibrar a la
gravedad que estd comprimiendo la estrella. Esto calienta una capa justo en las afueras
del nicleo donde aun hay hidrégeno, iniciando su fusién en helio en esa capa. Dado que la
densidad en el nicleo de estas estrellas es bastante alta, la frecuencia de flotabilidad o de
Brunt-Vaisala (esto se explicara en el Capitulo 2) puede alcanzar valores muy grandes en
la parte central. Los espectros de oscilaciones en estrellas de tipo solar se caracterizan por
la presencia de picos de frecuencia igualmente espaciados, cuya separacién permite estimar
de manera directa la masa y el radio estelar. Especificamente, el espectro se caracteriza
por la separacién grande de frecuencias y por la separacién pequena de frecuencias (figura
1.2). La separacién grande de frecuencias consiste en una serie de picos uniformemente
espaciados separados por un intervalo Av entre modos p de un mismo grado y adjacentes
n: Av ~ Ay = vp41,—Vp,. Laseparacién grande es proporcional a la densidad media de la
estrella. La separacion pequeiia de frecuencias consiste en una serie de picos uniformemente
espaciados por un intervalo ;49 = vy | — Vp—1,142.

Esta separacién es sensitiva al gradiente de la composicién quimica de la estrella y por

Amplitude (ppm)

Frequency (mHz)

Figura 1.2: Espectro de potencias solar mostrando los valores [ = 3, 2, 1 y 0 (http://www.lesia.obspm.fr).



6 Introduccion. 1.4

lo tanto es indicador del estado evolutivo de la estrella.

1.4 KIC 5701829.

KIC 5701829 (BD+40 3689, 2MASS J19222264 +4059425, SAO 48371, TYC 3138-801-1) es
una estrella en el campo del satélite Kepler (ver figura 1.3) cuya variabilidad fue reportada
inicialmente por Baran y Fox Machado (2011) en una bisqueda sistemética de oscilaciones
radiales intrinsecas en enanas de tipo espectral M usando la base de datos piiblica del satélite
Kepler. Baran y Fox Machado (2011) analizan una muestra 86 estrellas del catalogo Kepler
Input Catalog (KIC) observadas en los trimestres 0, 1, 2 en cadencia corta que presentan
temperatura efectiva y gravedad en el rango esperado para las enanas M. En particular
la muestra de Baran y Fox Machado (2011) fue seleccionada de acuerdo a los siguientes
criterios: Teg < 4500 K, logg > 4.2, R < 1.0 R e indices de color 1 < R — J < 4.

La curva de luz de KIC5701829 tiene una duracién total de 31 dias de los cuales 29
fueron de observacién efectiva. Fue obtenida durante el Q2 de su ciclo en cadencia corta

34«34

Figura 1.3: Campo de 3.4' x 3.4" de KIC 5701829 (http://simbad.u-strasbg.fr).

Tabla 1.1: Parametros de la estrella KIC 5701829 tomados del catdlogo KIC.

Kepler Id. AR DEC Mag. Kepler Tug logg Radio
(J2000) (J2000) (mag) K  cm/s? Rs
5701829 19:22:22.64 440:59:42.5 9.047 4623  4.634 0.69

Tabla 1.2: Magnitudes de KIC 5701829 en diferentes bandas tomadas de la base de datos Simbad.
KIC B v J H K
5701829 10.27 9.30 7.513 6.990 6.942
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(tiempo de integracién ~1 min).

La base de datos Simbad? da un tipo espectral G5, aunque Baran y Fox Machado
(2011) reportan un periodo de oscilacién de aproximadamente 0.5 horas y estiman un tipo
espectral de KOIII para este objeto. De acuerdo al tipo espectral reportado, KIC 5701829
es una estrella gigante roja pulsante. Los paramtros fisicos de KIC 5701829 fueron tomados
del catalogo KIC (tabla 1.1) y de la base de datos Simbad (tabla 1.2).

1.5 Motivacion y objetivo.

Se ha observado que la estrella KIC5701829 presenta oscilaciones de tipo solar. La moti-
vacion de estudiar esta estrella esta en el hecho de que, al tratarse de una gigante roja,
los patrones de separacién corta y larga en su espectro de potencias son facilmente distin-
guibles, ademés de ser de las pocas estrellas que han sido observadas por el satélite Kepler
en cadencia corta (esto se explicard mds adelante). Se pretende usar lo anterior en conjunto
con las herramientas de la astrosismologia, fotometria y la espectroscopia para hacer un
analisis més detallado de su estado evolutivo.

Los objetivos concretos de este trabajo son:

e Analizar la curva de luz de KIC 5701829 para obtener sus frecuencias de oscilacion.
e Estimar la masa y el radio de KIC 5701829 a partir de las relaciones de escala.

e Reducir y analizar los espectros estelares de KIC 5701829 y de estrellas estandares
tomados en el telescopio de 2.12m del Observatorio Astronémico Nacional en San
Pedro Maértir con el objetivo de derivar el tipo espectral de KIC 5701829.

e Calcular una malla de secuencias evolutivas de KIC 5701829 usando el cédigo de
estructura y evolucion estelar CESAM2k.

e Comparar esas secuencias evolutivas con la posicién observacional de KIC 5701829 en
el diagrama HR para determinar su edad.

e A partir de cada modelo de estado evolutivo de KIC 5701829, calcular las frecuencias
tedricas de oscilacion usando el cédigo de oscilaciones FILOU.

e Comparar las frecuencias observacionales de KIC 5701829 con las frecuencias tedricas
resultantes de los modelos sismoldgicos por medio de la minimizacién de ajustes del

tipo x2.

e Determinar los parametros fisicos de KIC 5701829 a partir del modelo que mejor
ajusta las frecuencias observacionales y tedricas.

2http://simbad.u-strasbg.fr/simbad /






Aspectos tedricos de la Astrosismologia.

a idea de obtener informacién sobre un sistema. fisico a partir del estudio de sus modos

de oscilacién es, por supuesto, una de las mas viejas en la Fisica. Sin embargo, es en las
ultimas décadas, cuando esta técnica se comenzd a aplicar con éxito en el estudio del Sol y de
otras estrellas. Como ya se ha indicado, las oscilaciones estelares son ondas estacionarias
que se propagan a través de cavidades resonantes dentro de la estrella por lo que son
fiel reflejo de su estructura. Los observables tipicos como las variaciones en luminosidad
y velocidad radial, no son maés que el efecto manifiesto de los cambios periédicos en la
configuracién de equilibrio de estos objetos por perturbaciones que se propagan a través
de ellos. Los parametros de oscilacion que se observan en las estrellas incluyen ademas de
las frecuencias, a la variacién de la amplitud y los anchos de lineas. Las frecuencias de
oscilacién tienen ciertas ventajas en el diagnédstico de las propiedades estelares. Por un lado
como se dijo més arriba se pueden medir con gran precisién, por otro se pueden relacionar
de una manera sencilla con las propiedades de la estrella. Por ejemplo, una simple medida
del periodo fundamental, IT ~ Gp, provee la densidad media de la estrella. Las amplitudes
de los modos y los anchos de lineas, por otro lado, requieren de un tratamiento detallado
de la transferencia de energia dentro y fuera del modo de oscilacién y por ese motivo su
interpretacion es mucho mas complicada.

Las oscilaciones observadas en las estrellas pulsantes son tipicamente de muy baja am-
plitud. Esto permite que, en una primera aproximacién, se puedan tratar en términos
de pequenas perturbaciones lineales alrededor del modelo de equilibrio resultante de los
calculos de estructura y evolucién estelar. Los efectos no lineales, sin embargo, son impor-
tantes en la determinacién de las amplitudes finales y por lo tanto, del posible mecanismo
de seleccion de los modos. Una simplificacién adicional llega del hecho que los periodos
de pulsacion observados son mucho mas cortos que la escala de tiempo térmico a través
de la estrella, por lo que las oscilaciones se pueden considerar en una buena aproximacién
como adiabédticas. Esta aproximacién adiabatica seréd suficiente para determinar el espectro
total de oscilaciones de un modelo estelar y para calcular las frecuencias de oscilaciéon con
una precisién razonable. Por otra parte, los efectos no adiabdticos serdn importantes para
determinar cudles modos son inestables a la pulsacién.
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Los desarrollos tedricos que se explicaran en este capitulo se pueden encontrar con mucho
mayor detalle en varios ejemplares de la bibliografia del tema (p. ej. Cox 1980, Unno et
al. 1989 o Christensen-Dalsgaard 1998).

2.1 Teoria lineal de las oscilaciones.

La variacién temporal y espacial de una perturbacion al medio estelar viene dada por:

Entm (1,0, 0, 1) = Ei(r) Y™ (8, p)e™wnim?., (2.1)

Aqui £ es una perturbacién escalar asociada con el modo (por ejemplo el desplazamiento
radial); r, 6, ¢ y t son respectivamente la coordenada radial, la colatitud, la longitud y el
tiempo. La distribucion espacial de los modos se describe a través de los arménicos esféricos
Y™ (6, ¢), determinados como

Y6, 0) = (1) P (cos 6)c™?, (2.2)

donde P/™ es un polinomio de Legendre asociado y ¢;* es una constante de normalizacién

determinada por

Cim = (214;(% T;)T!n)!’ (2.3)

m’2

de tal forma que la integral de |Y sobre la esfera unitaria es igual a 1.

Al indice [ se le conoce como grado angular, representa el nimero de lineas nodales
presentes en la esfera oscilante, siendo 4/I(l 4+ 1) igual al producto del radio estelar y el
numero de ondas horizontales del modo. Puede tomar valores enteros positivos. Cuando
[ = 0 hablamos de modos radiales, [ = 1 modo dipolar, [ = 2 modo cuadrupolar. El indice m
es el orden azimutal. Este da cuenta del nimero de lineas nodales que atraviesan perpendic-
ularmente el ecuador, con |m| < [ habiendo 2/ + 1 posibles valores de m. Un ejemplo visual
de los armonicos esféricos para diferentes [ y m lo tenemos en la figura 2.1. Los modos con
m = 0 se denominan zonales y aquellos con m = [ sectoriales. El indice n es el orden radial
y en los casos mas frecuentes se identifica con el nimero de nodos (ceros) en la autofuncién
que existe entre el centro de la estrella y la superficie. Puede tomar valores de 0, 1, 2, etc.
Cuando n = 0 se habla de modo fundamental, si n = 1 se trata del primer sobretono, y asi
sucesivamente. Ya que n se relaciona con la profundidad de la estructura, no es accesible
a las observaciones. En general, un modo propio de oscilacién queda caracterizado por los
tres nimeros cudnticos n, [ y m, y por su frecuencia wy;,, sin embargo en ausencia de
rotaciéon (manteniendo la simetria esférica) las frecuencias dependeran solamente de n y [.
Ello se debe a que en este caso no existe ninguna direccién privilegiada en la estrella, y por
tanto la fisica de la pulsacién, y en consecuencia las frecuencias seran independientes de m.

2.1.1 Ecuaciones lineales y adiabaticas.

Las ecuaciones generales bésicas que describen las oscilaciones de una estrella son las ecua-
ciones de la hidrodinamica. Asumiendo que en el estado de equilibrio hidrostatico la estrella
posee simetria esférica y que el medio estelar es estatico, no viscoso y no magnético; al
aplicar la teorfa lineal de perturbaciones resulta el siguiente sistema de ecuaciones bésicas:
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Figura 2.1: Armonicos esféricos para el grado angular [ = 3. Las columnas muestran los modos desde
distintos dngulos: la columna de la izquierda es para una inclinacién de 30° en el polo de pulsacién, la
columna de en medio es para una de 60° y la columna de la derecha para una de 90°. Las lineas blancas
representan las lineas nodales I. Los elementos de masa sobre estas lineas no se mueven durante el ciclo de
oscilacién. El rojo y azul representan secciones de la estrella que se estdn moviendo hacia adentro (o hacia
afuera) y/o calentdndose (o enfridndose) en un momento dado o viceversa. Como [ > |m|, el primer renglén
muestra los valores [ = 3, m = 0 El segundo renglén muestra los valores | = 3, m = 2. El tercer renglén
muestra [ = 3, m = 1 con dos nodos que son lineas de latitud y otra que es una linea de longitud y el iltimo
renglén muestra (I = 3, m = 3) (Aerts et al. 2010).

e Ecuacion de continuidad: iy
14 —
— + V. =0, 2.4
2 V. (p0?) (24)
e FEcuaciéon de movimiento:
9% O 1 0
- =—=——Vp -5V Ve, 2.5
e Ecuacion de Poisson:
V20 = —4nGyp/, (2.6)
e Ecuacion de conservacién de la energia térmica:

NS _ 1o 1 _

i o) 1B\ s s
PL o vr \ ot T, ot

) —§(VF). (2.7
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Donde p’ es la densidad, @' es el potencial gravitacional, G es la constante de gravitacién
universal, v es la velocidad de un elemento de gas y t es el tiempo. Las perturbaciones
Eulerianas se denotan por primas, mientras que las perturbaciones Lagrangianas se denotan
por 6. S es la entropia especifica, F es el flujo de energia, € es el ritmo de generacién de
energia por unidad de masa, ¢, es el calor especifico por unidad de masa a presién constante,
vp = —(gll%)p, I = (g%—ﬁg) s. Aqui se ha despreciado la perturbacién Lagrangiana de la
composicién quimica, ya que se comentd los periodos de pulsacién son mucho mas cortos

que la escala de tiempo de la nucleosintesis y de la difusiéon del material.

El desplazamiento 7 es separado en componentes radial y tangencial:
0F = &7 + . (2.8)

Utilizando el sistema de ecuaciones (2.4) - (2.7) junto con la tltima definicién, y con-
siderando las propiedades del operador V en un sistema de coordenadas esféricas se obtienen
las siguientes expresiones para &, y &:

& (r) = VArE (r)Y" (0, p)rel =, (2.9)
. (Y0, 0) 5 Y (0,9) -\ (i
En(r) = Var&y(r) < L 8(9 90)9 + sei@ l@fp ?) <p> el—wt), (2.10)

Estas dos ultimas expresiones representan a las componentes radial y horizontal de la
perturbacién Lagrangiana del desplazamiento. Igualmente, las perturbaciones Eulerianas
de las otras variables ( p/, @', etc.) quedardn determinadas en funcién de los arménicos
esféricos de grado [ y orden azimutal m segin la ecuacién (2.1). Esto es una consecuencia
de la simetria esférica que posee el problema a resolver.

La aproximacién adiabatica

Con el propdsito de calcular las frecuencias de oscilacién, las complicaciones de la
ecuacién de la energia se evitan prescindiendo del término de calor en la ecuacién de conser-
vacion. Esto se justifica, debido a que en el interior estelar las escalas de tiempo térmico son
del orden del tiempo de Kelvin-Helmholtz, osea, tir ~ 107 afios, mientras que sabemos que
los periodos tipicos de pulsacion son del orden de minutos u horas, por lo que la hipétesis de
adiabaticidad es aceptable. Por el contrario, cerca de la superficie 1., €s comparable con los
periodos de oscilacién, luego los modos se vuelven no adiabaticos. Asi, las perturbaciones
Lagrangianas de p y p quedaran relacionadas por la siguiente ecuacion:

93p _ Tiom 90
ot po Ot

que se agrega a (2.4) - (2.6), para formar un sistema de ecuaciones adiabéticas.

(2.11)

Teniendo esto en cuenta, obtenemos el siguiente sistema de ecuaciones lineales y adiabaticas
para el cédlculo de las perturbaciones:

g 2
&__<2+ 1 @)gﬁL(S_l_l)];r_l(i*l)qS/, (2.12)

dr r Tyiopo dr poc2 \ w? 2p2
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dp' ) o = dpo ~ d®’
. ~ N 05+ po— 2.13
o po(w ) + Ty opo dr P+ po e (2.13)
1d [ ,do I & o\ LI+1) -
—— — | = 4G | = =N — Q. 2.14
r2dr <T dr > T <c§ T 90 * r2 (2.14)
En estas ecuaciones hemos introducido las siguientes frecuencias caracteristicas:
e Frecuencia de Lamb ( ) )
I+ 1)c
T A 2.15
l r2 ) ( )

e Frecuencia de Brunt-Vaisild o de flotabilidad

N2:go< 1 @_i@) (2.16)

Las ecuaciones (2.12) - (2.14) constituyen un sistema de cuarto orden de ecuaciones
diferenciales ordinarias para las cuatro variables dependientes 57,, ];’ , P y dd! /dr. A este
sistema se agregan cuatro condiciones de frontera: dos en la superficie y dos en el centro.
De esta forma se ha llegado a un problema tipico de valores propios. Las soluciones no
triviales del problema pueden ser obtenidas solamente para valores selectos de w, la cual
constituye un valor propio del problema. Para cada valor de [ se tiene un conjunto de
ecuaciones y, por tanto, de valores de w cuyas funciones propias asociadas difieren entre si
en el nimero de puntos nodales a lo largo del radio, dados por el indice n. Este sistema
de ecuaciones con las condiciones de frontera se resuelve numéricamente con un cédigo de
oscilaciones estelares.

2.1.2 Relaciones de escala.

La primera aproximacion a los datos que aporta la astrosismologia estd basada en las
propiedades generales de las oscilaciones, tipicamente la separacién grande Av y la frecuen-
cia Vg, de maxima potencia. Se sabe que en una buena aproximacién (Ulrich 1986) Av
es proporcional a la raiz cuadrada de la densidad estelar. Brown et al. (1991) fueron los
primeros en argumentar que la frecuencia de maxima potencia v,,., para estrellas de tipo
solar deberfia escalarse con la frecuencia acustica de corte. Kjeldsen y Bedding (Kjeldsen y
Bedding 1995) usaron esta suposicién para relacionar vy, con las propiedes estelares de
la siguiente manera:

M Teff T
et -
Vmaz® (%)

Vmax

Esta relacién de escala ha funcionado bien observacional y tedricamente. La frecuencia
de separacién grande promedio (Av) estd directamente relacionada con el tiempo que le
toma al sonido viajar a través del didmetro estelar, y por lo tanto es proporcional a la
densidad estelar promedio. Esto se expresa en la siguiente relacién de escala:
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1, T
(315)2 (745)°
e R (2.18)
© P (E)4

donde Avy = 135uHz, Vpmeze = 3050puHz y Terpe = 5777K son los valores solares.
Entonces, eliminando la dependencia de la luminosidad se obtiene:

R ~ Vmazx Av _92 Teff

1
~ 3 2.19
Ry "Umaze  Avg Tetto ) (2:19)

M Unmax 3, AV 4y, Tegy 3

M@ ~ Vmaz® AV@ Teff@ (220)

(Kallinger et al. 2010; Mosser et al. 2010). Si se supone que 7T, ya se ha determinado,
ésto provee valores del radio R y la masa M de la estrella, independientemente de cualquier
modelo. Sin embargo, debe notarse que Av v vmee aparecen a potencias bastante altas,
particularmente en la expresiéon para la masa, y por lo tanto los resultados son sensibles
a errores en las cantidades observadas. Tal determinacion de la masa y el radio estelar
dependen de la validez de las escalas supuestas ya se trata de una primera aproximacion.

La escala de vp,q, (Ec. 2.17), no posee una base tedrica completamente segura ya que
no es posible ain hacer predicciones confiables de las amplitudes de los modos excitados
estocasticamente o de su dependencia de la frecuencia. Sin embargo, las relaciones tienen
un apoyo observacional muy fuerte.

2.2 La naturaleza fisica de los modos de oscilacion.

Se puede obtener una explicacién cualitativa adecuada de los modos de oscilacién sin necesi-
dad de resolver numéricamente el sistema de ecuaciones de oscilaciones adiabaticas (2.12)
- (2.14), despreciando la perturbacién en el potencial gravitacional, ®’. Esto puede justi-
ficarse, en principio, solo para ordenes n o grados [ altos (Cowling 1941). En este caso el
nuimero de ceros en las autofunciones es elevado y las contribuciones al potencial gravitato-
rio de las regiones donde la perturbacién de densidad tiene signo opuesto se cancelan unas
con otras. A este procedimiento se le conoce como la aproximacién de Cowling, y permite
reducir el orden del sistema a la mitad, con una reduccién correspondiente en el nimero
de las condiciones de frontera. Aunque no existe una justificacién matemaética clara, este
tratamiento simplificado de las ecuaciones es muy 1til de cara a entender la naturaleza
fisica de los modos de oscilacion.

Asi en esta aproximacion, despreciando las derivadas de las magnitudes en equilibrio
dado que las autofunciones varian muy rapido espacialmente, se obtiene la siguiente ecuacion
para la autofuncién &,:

d?¢,
dr?

= —-K(r)&, (2.21)

donde
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K(r) = "2—22 <JZ—§ —~ 1> <i—§ - > : (2.22)

De la ecuacion (2.21) se ve que &, es localmente una funcién oscilatoria cuando K (r) > 0,
en caso contrario, cuando K (r) es negativo, la solucién es una funcién exponencial de r.
Los modos de oscilacién quedaran atrapados en cavidades resonantes determinadas por las
soluciones donde K (r) es positivo. Las fronteras de esta regién estardn determinadas por los
puntos donde K (r) = 0, los cuales se denominan puntos de reflexion, ademas se aprecia que
los tipos de oscilacién quedaran determinados por los valores de w respecto a las frecuencias
S;y N. De acuerdo a esta descripcién la solucién serd oscilatoria cuando:

w| > N[y |w| > 5, (2.23)
0
wl <IN| 'y Jw] < S5 (2.24)
y serd evanescente cuando:
IN| < |w| < S, (2.25)
0
S; < |w| < |NJ|. (2.26)

Las propiedades oscilatorias de un modelo estelar dado dependeran del comportamiento
de S; y N en el interior estelar. Se pueden distinguir los siguientes tipos de modos de os-
cilacién: modos p, aquellos que cumplen la condicién (2.23) se determinan por la frecuencia
acustica, Sj; modos g, los que cumplen la condicién (2.24) y se controlan por la frecuencia
de flotabilidad, N y los modos mixtos. Las principales caracteristicas de estos modos se
presentan a continuacién.

2.2.1 Modos acusticos.

Son ondas acusticas estacionarias atrapadas entre el punto de reflexién interno y la super-
ficie. Se caracterizan porque su propagacién es paralela a la direcciéon de vibraciéon. La
fuerza recuperadora en estas oscilaciones es la presién (de ahi su designacién p). El radio
de reflexién se localiza donde w = Sj(r¢), que se determina a partir de la Frecuencia de
Lamb (2.15):

olre) L (2.27)

re o I+ 1)
por lo que los modos de [ bajo profundizardn en mayor medida que los de [ altos, més
superficiales. Los modos p son de frecuencias altas (ver figura 2.2). En general, todos los
modos p escalan con la densidad media de la estrella, de forma que estrellas mas densas
tendran frecuencias mas altas que otras menos densas para un mismo modo. El periodo

fundamental se relaciona con la densidad media a través de la siguiente expresion (Cox
1974):
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I = 2x[(3(; — 4)§7TG,5]—1/2 (2.28)

De esta ecuaciéon se aprecia que para un determinado valor de I'1, se obtiene la conocida
relacién periodo-densidad media que cumplen la mayoria de estrellas pulsantes, II\/p =~
constante. También notamos que para un valor de I'; &~ 4/3 el periodo, II, puede alcanzar
valores inmensos. Este seria el caso, por ejemplo, en objetos muy masivos formados por
particulas relativistas, donde la presién de radiacion es mucho més importante que la presén
del gas.

Las frecuencias de los modos p de orden alto cumplen las siguientes relaciones asintéticas
que son muy utiles en la interpretacién de oscilaciones tipo solar y relacionan de manera
sencilla a las frecuencias con el orden radial y el grado de los modos (Vandakurov 1967,
Tassoul 1980):

N Wnt l 1
Yoy = 5 (n+ 5T a)Av (2.29)

donde Av {2 f R dcr] y « es una constante de fase que depende de la frecuencia. De

forma que esta ecuacién predice un equiespaciamiento uniforme Av en n de las frecuencias
de grado bajo. También los modos de igual valor n + [/2 cumplen la relacién

Unl ™~ Vn_,142- (2.30)

2.2.2 Modos gravitatorios.

La gravedad, actuando sobre la perturbacion de densidad, provee la fuerza de restauracion
para estas oscilaciones, por esta razén son llamados modos g. Se comportan como ondas
gravitatorias en el interior estelar. Se caracterizan por su propagacién transversal a la
direccién de vibracion, que tipicamente se visualiza como una burbuja de gas oscilando en
la direccién radial alrededor de la posiciéon de equilibrio bajo la accién de la gravedad, que
en su paso desplaza materia hacia los lados y, en menor medida, radialmente. Esta es la
razén por la que no existen modos g de grado [ = 0. Los puntos de reflexién se localizan
en N = w. En las zonas de conveccién donde N? < 0 los modos g son evanescentes. En la
figura 2.2 se muestra la zona de propagacion de los g en un modelo solar.

Los periodos de los modos g de grado bajo estan equiespaciados asintéticamente de
acuerdo a la siguiente relacién valida para n altos (Tassoul 1980),

1Ty

T ~ T(n + ay), (2.31)

donde IIj = 37 y «, es una constante de fase dependiente de [. En este caso los
f Ndr g

periodos estan asmtotlcamente equiespaciados con el orden del modo.
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Figura 2.2: Visualizacién de los modos g y p. Los modos g quedan atrapados en la zona radiativa de la
estrella mientras que los modos p son los tnicos que llegan a la superficie (zona convectiva) produciendo
pulsaciones observables (http://tremordeterra.blogspot.mx/2009/09/sismologia-estelar.html).

2.2.3 Modos mixtos.

Son una mezcla entre modos p y g, teniendo sus mayores amplitudes de oscilacién tanto
en el interior como en la superficie. Son producto del acoplamiento existente entre ambos
tipos de oscilacién, el cual se hace patente a lo largo de la evolucién, cuando sus frecuencias
tienden a acercarse. Como ya se explicd, durante la evolucién de una estrella desde la
SPEC, la composiciéon quimica central varia al fundirse el hidrégeno y producirse helio,
creandose un gradiente negativo del peso molecular medio i en los bordes externos del
nucleo convectivo que hace disminuir la presién central por lo que el nicleo convectivo se
contrae. Esto permite que la estabilidad dindmica sea mayor, aumentando el valor de N
en esta zona.

2.3 Excitacion de los modos.

Para que las estrellas oscilen, se necesita de un mecanismo que excite sus modos. Existen
dos tipos de mecanismos de excitacion:

El primero es el mecanismo . En las capas de la estrella donde la opacidad x aumenta,
el flujo que proviene de las capas internas puede ser almacenado temporalmente. La energia
acumulada durante la compresién se libera cuando la capa trata de alcanzar su estado de
equilibrio expandiéndose. Por lo tanto, la estrella se puede expandir mas alld de su radio
de equilibrio. Cuando el material regresa a su posiciéon original, la energifa vuelve a ser
almacenada en el interior estelar y el ciclo se repite. Este mecanismo también es conocido
como la vélvula de Eddington y explica la variabilidad de la mayoria de las clases conocidas
de estrellas pulsantes.
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El segundo mecanismo de pulsacién es el que posee el Sol y las estrellas de tipo solar que
son intrinsecamente estables. Estas oscilaciones son ezcitadas estocdsticamente debido a la
turbulencia en sus zonas de conveccion superficial. El movimiento convectivo vigoroso en
las capas exteriores superficiales genera ruido actustico en un amplio rango de frecuencias,
el cual excita los modos de oscilacién de tipo solar. Debido al gran niimero de elementos
convectivos sobre la superficie, la excitacién tiene una naturaleza aleatoria, y las amplitudes
de las oscilaciones varian mucho en el tiempo.

Como existe una diferencia en la naturaleza fisica de estos mecanismos de excitacién,
se puede suponer que existen diferentes dominios de intestabilidad en el diagrama HR.
Estos mecanismos deben estar localizados en una parte especifica de la estrella para dar
lugar a oscilaciones observables. La consecuencia de este requisito es una restriccion para
la estructura interior de una variable pulsante: si la region de inestabilidad de alguna clase
de variable se conoce de manera precisa, los modelos que incorporan este mecanismo de
excitacién deben ser capaces de reproducirlo. De esta manera, los detalles de la fisica
que describe la estructura interior de las estrellas pueden ser modificados para reflejar las
observaciones (Handler 2012).



Obtencion, reduccion y analisis de datos
observacionales.

En la introduccién se menciond que el estudio de la estructura estelar a través de métodos
sismoldgicos requiere de series de tiempo de alta resolucién y sin interrupciones. Dicho
lo anterior, el uso de datos tomados desde el espacio juega un papel fundamental en este
estudio, ya que éstos no presentan interrupciones debidas al ciclo noche/dia y por lo tanto
no afectan la ventana de observacion.

Esto es fundamental porque para estrellas méas masivas que el Sol, sus periodos de
oscilacién duran tipicamente de horas a dias. En este caso, éstos son mas dificiles de detectar
en Tierra por la pausa que se tiene que hacer de una noche a otra en las observaciones.
Otra ventaja atin més importante es que el ruido de centelleo inducido por la atmésfera de
la Tierra ya no limita el umbral de deteccién al actual nivel de milimagnitudes.

En este capitulo se describen los conceptos basicos de fotometria y espectroscopia asi
como también la adquisicién, reducciéon y andlisis de los datos, es decir, la extraccién
y el andlisis de la curva de luz de KIC 5701829 usando la paqueteria Period04 ' y la
determinacion de su tipo tipo espectral con base en la comparacién con estrellas estandar
con la paqueteria IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) 2.

3.1 Fotometria.

La fotometria es la medicién precisa del brillo, color y espectro de las estrellas y de otros
objetos celestes para obtener informacion sobre su estructura, temperatura y composicion.
El matematico y astrénomo griego Hiparco usé un sistema que dividia las estrellas en seis
magnitudes, desde la mds brillante (magnitud 1) hasta la mds débil (magnitud 6). Con
el tiempo se fueron descubriendo estrellas ain més brillantes que las de magnitud 1, asi
que a éstas se les asignaron magnitudes negativas, por ejemplo, una estrella de magnitud
-2 es mas brillante que una estrella de magnitud 1. El sistema principal de clasificacién

"http://www.univie.ac.at/tops/Period04/
2www.iraf.noao.edu/
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(UBVRI por sus siglas en inglés) usa bandas en el ultravioleta, el azul, el visual, el rojo y
en los rangos infrarrojos. De acuerdo con la base de datos Simbad, la estrella KIC 5701829
tiene una magnitud aparente (en el visible) de 9.30. Més informacién sobre conceptos y
definiciones se pueden encontrar en Dictionary of Geophysics, Astrophysics anda Astronomy
(Basu 2001) y en Astronomy Methods: A Physical approach to Astronomical Observations
(Bradt 2004).

3.1.1 Descripcion de la mision Kepler.

El satélite Kepler estd mapeando una regién de la Via Lactea donde hay una gran cantidad
de estrellas de tipo solar y que se encuentra entre las constelaciones del Cisne y de la Lira.
Su proposito es la busqueda de planetas con un tamano similar al de la Tierra dentro o
cerca de la zona habitable. Los resultados de la misién permitiran colocar a nuestro sistema
solar dentro del continuo de sistemas planetarios en la Galaxia.
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Figura 3.1: Campo de visién del satélite Kepler (http://keplergo.arc.nasa.gov).
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3.1.2 Caracteristicas del satélite Kepler.

El instrumento del satélite Kepler es un telescopio especialmente disenado de 0.95m de
didmetro (ver figura 3.2) llamado fotémetro que cuenta con un arreglo de 42 CCDs (Charge
Coupled Device). Este aparato consiste en una placa de silicio dividida en miles (o millones)
de pequenos cuadrados fotosensibles. Cada uno de estos cuadrados corresponderd a un pixel
en la imagen final. Cada CCD mide 50 x 25 mm y tiene 2200 x 1024 pixeles. Su campo de
visién es de ~105°cuadrados (ver figura 3.1).

Kepler tiene dos series de datos disponibles: Cadencia corta (~1 min) y cadencia larga
(~30 min). El intervalo entre lecturas de un pixel dado en un CCD se le conoce como
frame (o equivalentemente, un tiempo de integracién). El tiempo de integracion (o tiempo
de exposicion) es el tiempo de flujo acumulado de una fuente celeste en el pixel. Este
tiene una duracién de 6.02s ademds de un tiempo de lectura (read out time) de 0.52s. El
tiempo de exposicion predeterminado para una cadencia corta es 6.02s x 9 o 54.2s. La tasa
de cadencia o tiempo de integracién es (6.02s + 0.52s) x 9 0 58.9s (~1 min). El tiempo
predeterminado para cadencias largas es treinta veces 54.2s, o 1626s. La tasa de cadencia
entre el inicio de integraciones consecutivas es treinta veces 58.9s, o 1766s (~30 min).

El instrumento tiene la sensibilidad para detectar un planeta con tamano similar al de
la Tierra en una estrella de tipo espectral G2V (tipo solar) y con una magnitud de m, =
12 en 6.5hrs de integracién. También posee un filtro espectral paso banda desde 400nm a
850nm.

El fotémetro debe estar en el espacio para evitar interrupciones causadas por los ciclos
de noche-dia, ciclos de estaciones y perturbaciones atmosféricas, tales como la extincion
asociada a las observaciones terrestres.

Kepler observa el mismo campo estelar de manera continua y simultdneamente mon-
itorea la luminosidad de més de 100,000 estrellas durante al menos 3.5 anos, que es la
duracién inicial de la mision.

Dado que la capacidad de almacenamiento abordo es limitada, cada mes el satélite

Optical Axis

Focal Plane Sunshade

Schmidt Corrector
0.95 mdia.
Graphite-cyanate
Metering Structure

Local Detector Electronics

Focal Plane Array
42 CCDs,
>100 5q.deg. FOV

Primary Mirror, 1.4 m dia.

Figura 3.2: Seccién transversal del satélite Kepler (http://kepler.nasa.gov/Mission/QuickGuide/MissionDesign/).
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descarga los datos. Ademads, cada tres meses el satélite gira 90°sobre su eje apuntador para
mantener los paneles solares y la sombrilla de cara hacia el Sol cuatro veces al ano. Cada
uno de estos intervalos se les llaman cuartos (o temporadas) denotados como Q0, Q1, Q2,
Q3 que se repiten cada ano Kepler (cada ano que dure la misién). Los nuevos ”cuartos”
comienzan con el inicio de coleccién de informacién para cada nueva temporada y corren
de manera continua (1, 2, 3, 4, 5, etc.). Ademés de las interrupciones en las series de datos
causadas por la descarga, sucede que el satélite entra en modo seguro si un rayo césmico lo
golpea o si una secuencia de comando produce respuestas inesperadas, lo que ocasiona que
haya huecos indeseables en los datos.

3.1.3 El método de transito para detectar planetas extrasolares y la astrosis-
mologia.

Cuando un planeta cruza frente a su estrella (desde la perspectiva del observador), se le
llama transito. Los transitos producen un pequeno cambio en la luminosidad de la estrella
que depende del tamafio del planeta y de su distancia a la misma. Por ejemplo, para
planetas del tamanio de la Tierra y una estrella como el Sol, la luminosidad sélo cambiard
en 84 partes por millén (ppm), es decir, 0.008%. Para un planeta del tamafnio de Jupiter,
ésta variacién puede ser del 1 6 2%. Ademds, todos los transitos producidos por el mismo
planeta deben producir el mismo cambio en la luminosidad y deben durar la misma cantidad
de tiempo (es decir, debe ser periédico), proveyendo asi una sefial bastante respetable y un
método confiable de deteccion. En astrosismologia, las pulsaciones de tipo solar también
causan cambios en la luminosidad y son detectables desde el espacio. La fotometria de
alta precisién obtenida por el satélite Kepler es capaz de detectar estos cambios y se utiliza
para sondear el interior de las estrellas usando las técnicas de astrosismologia (Aerts et al.
2010). Esta base de datos es tunica ya que puede ser usada para caracterizar propiedades
comunes de las oscilaciones de un gran ntmero de estrellas variables intrinsecas al analizar
sus espectros de amplitudes (Chaplin et al. 2011; Uytterhoeven et al. 2011; Baran y Fox
Machado (2011).

3.2 Espectroscopia.

La espectroscopia es el estudio de la interaccién entre la materia y la energia. Esta tiene
un gran nimero de aplicaciones en la quimica, la fisica y la astronomia. También permite
detectar la absorcién o emisién de radiacién electromagnética en ciertas longitudes de onda y
relacionarlas con los niveles de energia implicados en las transiciones atémicas y moleculares.

El objetivo de la espectroscopia es el de caracterizar la luz que proviene de un objeto
de acuerdo a la longitud de onda que la compone. El resultado es una curva de intensidad
como funcién de longitud de onda llamada espectro o distribucién espectral de energia. El
espectro depende (entre otras cosas) de la composicién quimica del objeto. La longitud de
la luz absorbida o emitida por un cuerpo depende esencialmente de las interacciones entre
los niveles de energia y el campo de radiacion.

A través del estudio del espectro de una estrella se puede deducir su temperatura su-
perficial, composicién quimica y su velocidad radial. A partir de ahi, (en conjunto con
otras técnicas) se puede determinar su radio, edad, masa, luminosidad, estado evolutivo y
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su distancia.

3.2.1 Clasificacion espectral de las estrellas.

La Clasificacién Espectral de Harvard.

Esta clasificacién estd basada en lineas que son mayormente sensibles a la temperatura
estelar, en vez de a la gravedad o la luminosidad. Las clases espectrales estan divididas en
subclases denotadas por niimeros que van del 0-9. Con la temperatura en orden decreciente
la secuencia es:

e Tipo O: Estrellas azules con temperatura superficial de 20,000K - 35,000K.
e Tipo B: Estrellas azules-blancas con temperatura superficial de alrededor de 15,000K.
e Tipo A: Estrellas blancas con una temperatura superficial de alrededor de 9,000K.

e Tipo F: Estrellas amarillas-blancas con una temperatura superficial de alrededor de
7000K.

e Tipo G: Estrellas amarillas como el Sol con una temperatura de alrededor de los
5500K.

e Tipo K: Estrellas naranjas-amarillas con una temperatura superficial de alrededor de
los 4000K.

e Tipo M: Estrellas rojas con una temperatura superficial de alrededor de los 3000K.

Los colores estelares corresponden a la sensacion visual real sélo en los extremos de la
clasificacién. Las clases espectrales tempranas (o calientes) estdn caracterizadas por lineas
de atomos ionizados mientras que los tipos espectrales frios (o tardios) tienen lineas de
atomos neutros. Las bandas de absorcion de las moléculas también aparecen en los tipos
espectrales tardios. Estas diferencias se deben esencialmente a la diferencia de temperat-
uras. En la figura 3.3 se muestran las distintas clases espectrales con sus temperaturas y
composicion quimica.

La Clasificacién espectral Yerkes.

Para una clasificacién mas precisa, uno también debe tomar en consideracion la lumi-
nosidad de la estrella ya que dos estrellas con la misma temperatura efectiva pueden tener
luminosidades bastante diferentes. Esta clasificacién estd basada en el escrutinio visual de
espectros de rendija con una dispersién de 11.5nm/mm. Se distinguen de entre seis clases
de luminosidad:

e [a Supergigantes mas luminosas.
e Ib Supergigantes menos luminosas.

e II Gigantes luminosas.



24 Obtencion, reduccién y analisis de datos observacionales. 3.3

650 nm

Hydrogen

30,000 K

——Helium

———

Carbon —'  —— Helium

t———Iron———— Calcium —*

G SRR

Sodium—* Magnesium® — Oxygen

<[]

—— Oxygen
e ‘ | Jj

3000 K

[T
Iron

C J
Many molecules
Copyright © 2005 Pearson Prentice Hall, Inc.

Figura 3.3: Clasificacién de espectros estelares de acuerdo con sus temperaturas y composicién quimica
(http://zebu.uoregon.edu/ imamura/122/lecture-4/mk.html).

o [II Gigantes normales.
e IV Subgigantes.
e V Estrellas de SP (enanas).

La clase de luminosidad estd determinada a partir de las lineas espectrales que dependen
fuertemente de la gravedad superficial estelar, la cual estd intimamente relacionada con la
luminosidad. Las masas de las gigantes y las enanas son aproximadamente similares, pero
los radios de las gigantes son mucho méas grandes que los de las enanas. Esto da lugar a
los efectos de luminosidad en el espectro estelar, el cual puede ser usado para distinguir
entre estrellas de diferentes luminosidades. Mas sobre astronomia general en Fundamental
Astronomy (Karttunen, H., 1996).

3.2.2 Espectrografo Boller & Chivens.

La observacion de los espectros de objetos celestes se hace a través de un espectrégrafo.
Este posee un elemento dispersor que separa la luz que llega de los objetos celestes en sus
longitudes de onda.

El espectrégrafo Boller & Chivens es un espectrégrafo clasico de resolucién espectral
baja e intermedia (R <10,000). La escala de placa espacial sobre el espectro es aproxi-
madamente 40” /mm. También posee una ldmpara de CuHeNeAr.

Este espectrégrafo se usa exclusivamente en el telescopio de 2.1 m de didmetro del
Observatorio Astronémico Nacional - San Pedro Mirtir 2. Un esquema del espectrégrafo
se muestra en la figura 3.4.

3http://haro.astrossp.unam.mx/indexspm.html
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Figura 3.4: Esquema del espectrégrafo Boller & Chivens (http://observatorio.uniandes.edu.co).

3.3 Resultados.

Aqui se combinan resultados de astrosismologia, fotometria y espectroscopia para determi-
nar parametros fundamentales precisos de la estrella KIC 5701849.

3.3.1 Curva de luz de KIC 5701829.

La curva de luz de KIC 5701829 (figura 3.5) obtenida por el satélite tiene una duracién
total de 30.78 dias (738.9hrs), de los cuales 29 fueron de observacion efectiva durante el Q2
de su ciclo en cadencia corta (tiempo de integracién de 58.9s), obteniéndose 41,824 puntos.
En la curva de luz, los ejes son flujo relativo vs. BJD (Barycentric Julian Day por sus siglas
en inglés). Las fechas en las que se obtuvo la curva de luz son: 55002.61 BJD - 55033.30
BJD correspondientes a las fechas del 20 de Junio de 2009 al 20 de Julio de 2009.

La frecuencia de Nyquist correspondiente a esta serie de datos fue de:

1
fn = 5; = 733.70¢/d (3.1)

donde ¢ es la separacién (el tiempo de integracién) que hay entre cada punto de la curva
de luz.
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Figura 3.5: Curva de luz de la estrella KIC 5701829 obtenida por el satélite it Kepler.

3.3.2 Diagrama Echelle.

Una de las técnicas més usadas para el andlisis sismico de estrellas de tipo solar es la
representacién de las frecuencias de oscilacién en el llamado diagrama Echelle. El espectro
se divide en segmentos de longitud Av y se apilan uno sobre otro de tal manera que los
modos con un grado dado se alinean verticalmente en "rugosidades” (ridges). Cualquier
separacion de la regularidad, tales como variaciones en la separacién grande de frecuencia,
son claramente visibles como una curvatura del diagrama, y las variaciones en la separacién
pequena aparecen como convergencia o divergencia de los "ridges” correspondientes. En la
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Figura 3.6: Diagrama Echelle donde se muestran los valores [ = 0, 1 y 2 para las frecuencias observadas.
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practica, se observa que las separaciones grande y pequena varfan con la frecuencia (Suérez
et al. 2010 y Bedding y Kjeldsen 2010).

FEn la figura 3.6 se muestran los valores de [ de las frecuencias obtenidas a partir de la
curva de luz de KIC 5701829. Los valores | = 2 corresponden a modos p puros y los [ =
0 a modos acusticos puros. En comaparacion, las frecuencias con el valor [ = 1 aparecen
amontonadas en el lado derecho del diagrama. Esto quiere decir que se tratan de modos
mixtos, es decir, una mezcla entre modos g y p.

3.3.3 Determinacion de los modos de oscilacion: Period04.

Para la determinacion del espectro de amplitudes de KIC 5701829 a partir de la curva de
luz diferencial se usé el programa Period04. Este programa esta basado en el teorema de
Fourier y esté especialmente dedicado al andlisis de grandes series de tiempo astrondémicas
que contienen huecos. El programa ofrece las herramientas para extraer frecuencias indi-
viduales del contenido multiperiédico de las series de tiempo y provee una interfaz sensible
para realizar ajustes multifrecuencia simultaneos.

Para generar la lista de aquellos picos que se consideraran genuinos de la estrella con un
99% de confianza, se usa el preblanqueado (prewhitening). Este método consiste en re-
mover periodos de manera secuencial de los datos hasta que se alcanza el nivel de ruido en
la senal, restando de la funcién original fy(¢;) una sinusoide de amplitud Aj, frecuencia 4
y fase (1, correspondientes al pico a blanquear.

Ft) = folts) = Y Aisin(2m(Qit + 1)) (3.2)
Los pasos a seguir son los siguientes:

1. Se calcula la transformada de Fourier de la serie temporal original y se identifica el
pico de mayor amplitud.

2. Se hace un ajuste por minimos cuadrados a la serie temporal con esta frecuencia y se
mejora simultdneamente la frecuencia, amplitud y fase calculdndose la relacién senal
a ruido de la frecuencia blanqueada.

3. Se calcula la transformada de Fourier de los residuos y se identifica el nuevo pico de
mayor amplitud.

4. Se hace un ajuste por minimos cuadrados usando simultdneamente las frecuencias
derivadas.

Este procedimiento se repite hasta que se extraen todas las frecuencias significativas. Sdlo
se tomaron en cuenta 12 frecuencias cuya senial a ruido fue mayor a 2.9 para una mayor
precision.

Los valores de la tabla 3.1 son las frecuencias observacionales de KIC 5701829 y en la figura
3.7 se muestra su espectro de potencias con sus [ respectivamente identificados. Notese
que la mayor S/N es la que corresponde a 12.42c¢/d (143.69uHz) que resulta ser la méxima
frecuencia de pulsacién de la estrella.
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Tabla 3.1: Frecuencias obtenidas a partir de la curva de luz de KIC 5701829 con sus [ correspondientes.

100

120

140 1

Frecuencia  Frecuencia Amplitud Fase S/N 1
[c/d] £0.03 [uHz] £ 0.3 [ppt] &£ 0.001 [27 rad]
11.87 137.33 0.037 0.69  3.6609 0
12.91 149.36 0.046 0.22 4.7456 0
10.82 125.18 0.033 0.24 3.3460 0
12.42 143.69 0.082 0.59 8.4368 1
11.38 131.66 0.079 0.37 7.4063 1
13.51 156.31 0.047 0.29 5.0891 1
13.40 155.03 0.033 0.46 3.5102 1
11.40 131.89 0.053 0.02 5.0319 1
11.49 132.93 0.032 0.05 3.0617 1
12.78 147.86 0.048 0.21 4.8316 2
13.85 160.24 0.040 0.63 4.5144 2
11.75 135.94 0.029 0.42 29025 2
2.0x10° 7 ' '
T - 1 _
£ | ]
> . |
= 1.5x107 - .
= L ]
= - |
5 - _
2 . |
o 1.0x10% - .
O i 1 |2 |:L ]
v [ | ]
N 2 ]
3 ]
g 2.0x10 IO 1
L
= i
©
X _
D . v il w1, l.hnhll A

Frecuencia {(uHz)

Figura 3.7: Espectro de potencias obtenido a partir de la curva de luz de la estrella KIC 5701829 mostrando
algunos de los valores de [ identificados.
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3.3.4 Determinacion del tipo espectral de KIC 5701829.

Los espectros de la estrella KIC 5701829 fueron adquiridos en el Observatorio Astronémico
Nacional en San Pedro Martir, B.C., México. Se utiliz6 el espectrégrafo italiano Boller
& Chivens unido al foco Cassegrain f/7.5 del telescopio de 2.12m. Se usé una rejilla de
difraccién de 400 1/mm y un dngulo de blaze de 6°en el primer orden para las observaciones,
con un angulo de inclinaciéon de 8°para cubrir un rango de longitud de onda desde 4400 a
7900 A. Se empleé una dispersién de 1.8Apor pixel con una resolucién espectral de SA(R
~ 750 en la longitud de onda central).

Se utilizé el software IRAF para reducir el espectro obtenido (ver Apéndice A). Se
calibraron los pixeles en términos de la longitud de onda para hacer la comparaciéon con los
espectros de las estrellas estdndar.

El tipo espectral se definié al hacer una comparacioén directa con plantillas de espectros
grabados durante la misma noche de observacién, usando el mismo equipo y con espectros de
resolucién similar de la librerfa espectral Miles (Sanchez-Bldzquez et al. 2006). Esta incluye
985 estrellas con un gran rango de parametros atmosféricos y cubre un rango espectral de
3525 a 7500Acon una resolucién espectral de 2.5A.

La figura 3.8 muestra el espectro de la KIC 5701829 y los espectros de las estrellas
HD 940264, HD 95345 y HD 86362 que se tomaron en cuenta para hacer una cuidadosa
comparacion espectral y asi poder estimar la temperatura superficial de KIC 5701829.

Al hacer la comparacién visual entre los espectros, se determiné que el espectro de KIC
5701829 es muy similar al de la estrella estandar HD 94264. Ramirez y Melendez (2005)
calcularon la temperatura superficial de HD 94264 a partir de espectros de alta resolucuén
y encontraron que Tery = 4670K & 51K, por lo que se le asigné esta temperatura a KIC
5701829.

3.4 Andlisis de datos observacionales.

El espectro de potencias presentado en la figura 3.6 permite dar una estimacion de las
separaciones grande y pequena de KIC 5701829. Para pasar de ciclos/dia a pHz, basta con
multiplicar por 11.57.

Se encontré que el valor de la separacion larga es de Av = 12.12 4+ 0.3 pHz y el de
la separacién corta de ov = 1.35 + 0.3 pHz. La frecuencia de la méxima potencia de os-
cilacién se encontré en el rango de 100 a 200uHz centrada en vp,q, = 143.69 + 0.3 pHz.El
valor de la frecuencia de Nyquist que corresponde a esta serie de datos es de 733.70c/d
(8488.90pHz). A partir de vy, se puede obtener el periodo de oscilacién de KIC 5701829
el cual es aproximadamente 1.93hrs.

La estrella HD 94264 tiene un tipo espectral KOIII, por lo que como resultado de esta
comparacién, KIC 5701829 también tiene un tipo espectral KOIII. En general, las estrellas
de tipo espectral K son objetos con temperaturas entre 3500 - 4500K que se caracterizan
por la presencia de metales neutros en sus fotosferas. En este tipo espectral se comienzan
a formar bandas moleculares como las de CH y CN. Dado que las estrellas gigantes de
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tipo espectral K que tienen una envoltura convectiva externa, las oscilaciones intrinsecas
detectadas son oscilaciones de tipo solar.

Ademas como tiene una clase de luminosidad III, ésto la ubica fuera de la SP sobre la
rama de las gigantes, es decir, KIC 5701829 es una gigante roja.

Usando las relaciones de escala descritas en el capitulo 2 (Kjeldsen y Bedding, 1995) se
encontré que, en una primera aproximacion, la estrella posee una masa M ~ 1.16 M +0.03
y un radio R =~ 5.25Rs £0.05.

Con los valores obtenidos es posible calcular el logaritmo de la luminosidad normalizada
con respecto al valor solar:

2 i
4R aTeff

—— ) =1.07+0.1 3.3
47rRé0Te4ff@) (8:3)

L
log(—) =1
og(5) = log(
donde o es la constante de Stefan-Boltzmann. También se calculé el logaritmo de la
temperatura efectiva:

log(T,z) = 3.67 £ 0.01 (3.4)

Estos valores se usaran mas adelante para compararlos con los valores teéricos obtenidos
por un modelo de evolucion estelar.

3.5 Calculo de incertidumbres.

Dado que se esta trabajando con fotometria, la ventana espectral es util para estimar el
error de las frecuencias extraidas. Este es aproximadamente igual al FWHM (Full Width at
Half Maximum) de la méxima frecuencia de pulsacién del espectro obtenido de la estrella.
La razon de esto es que se estd ajustando una distribucién gaussiana (ideal) a la méxima
frecuencia de pulsacién, por lo tanto, la diferencia entre ellas da una medida de la incer-
tidumbre en la medicién. No se consideraron las incertidumbres dadas por el programa
Period04 ya que éstas estan subestimadas pues sdlo calculan la consistencia interna de la
solucién (ver Breger et al. 1999). En este caso se encontré una Af ~ 0.03c/d (0.3uHz) para
todas las frecuencias.






Analisis tedrico.

Cuando se observa un nuevo fenémeno en la naturaleza siempre se hace necesario hallar
un modelo que lo describa adecuadamente. Este modelo debe dar informacion acerca
de los estados previos en los que se encontraba el fenémeno y hacia qué estados evolucionaré.
Esto es posible gracias al lenguaje de las matematicas las cuales proveen una manera de
describir los fenémenos sin ambigiiedades a través de ecuaciones. Una herramienta fun-
damental para resolverlas es la de los métodos numéricos. Sin embargo, la cantidad de
calculos es tan grande que se tienen que implementar cédigos numéricos en computadoras
para llevarlos a cabo.

En este capitulo se utilizan un par de cédigos numéricos (ver Apéndice B) que resuelven
las ecuaciones que describen la estructura y evolucién de una estrella (CESAM2K) y que
generan las frecuencias de oscilacién tedricas correspondientes a este modelo (FILOU). Los
resultados obtenidos tedricamente se compararan con los resultados observacionales del
capitulo 3.

4.1 Determinacion del estado evolutivo de KIC 5701829: Secuencias
evolutivas tedricas.

Para calcular una secuencia evolutiva de una estrella con CESAM2k, primero se calcula un
modelo homogéneo de SPEC con la masa correspondiente M. Este modelo se evoluciona
hasta una edad de 9Gys que para la masa en cuestién sobrepasa la fase de gigante roja .

Después, se dibuja un diagrama HR (ver figura 4.1) con la secuencia evolutiva y la
posicién observacional de la estrella, y se escoge el modelo que maés se ajusta a su estado
evolutivo usando el criterio de comparacién de x? (ver subseccién siguiente). Estas secuen-
cias comienzan en la SP y de ahi suben a través de lo que se conoce como la rama asintética
de las gigantes rojas.

Considerando la masa de este modelo, la edad estimada del diagrama HR (con base en
tablas generadas por CESAM2k de log(T.¢)) y la fisica implementada en el célculo anterior,
nuevamente se calcula un modelo que describirda aproximadamente el estado evolutivo de
KIC 5701829.

Este dltimo modelo es el que se usa en el codigo de oscilaciones FILOU. Con él, se
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calculan las frecuencias de oscilacién tedricas que se compararan en la siguiente seccién con
las frecuencias observacionales. En cada modelo se analizaron 600 frecuencias. Las met-
alicidades usadas fueron: X=0.70 Y=0.28, Z=0.02. En total se calcularon 20 secuencias
evolutivas, desde 1.00M, hasta 1.40M en pasos de 0.02M.

El asterisco muestra la posicién esperada de KIC 5701829 con base en los parametros
Terr y log(L/Ly) obtenidos observacionalmente. Las coordenadas en el diagrama corre-
sponden a: (3.67+0.01, 1.07+0.1). Se puede apreciar también que este punto cae dentro
de una caja de 0.01 x 0.1 que es el error tomado en cuenta, por lo que la aproximacién es
confiable.

En el Apéndice B se describe brevemente la fisica implementada en el cédigo CESAM2k
que sirve para generar modelos de evolucién estelar.

Uno de los pardametros que se tomé en cuenta en el cédigo FILOU fue el de un modelo
con rotacién nula. El motivo es que los espectros que se obtuvieron de KIC 5701829 son
de baja resoluciéon. Esto no permite obtener informacién de la velocidad proyectada de
rotacién v sin i de la estrella y por lo tanto, de su ritmo de rotacion.

Al agotérsele el suministro de hidrégeno a una estrella de SP (inicio de la secuencia
evolutiva en Fig. 4.1), su nicleo se contrae y su temperatura aumenta, esto causa que las
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Figura 4.1: Secuencias evolutivas tedricas de KIC 5701829 para masas desde 1.00M (linea continua extrema
derecha) hasta 1.40Mg (linea continua extrema izquierda) en pasos de 0.02Mg.
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capas exteriores de la estrella se expandan y se enfrien. La luminosidad de la estrella au-
menta considerablemente y ésta se convierte en una gigante roja. El comienzo del consumo
de helio (cuando se ha alcanzado T = 10®K en el niicleo estelar) detiene el enfriamiento
de la estrella y el incremento en su luminosidad y la estrella ahora se mueve hacia a la
izquierda en el diagrama HR (flash del helio). Después de que termina el consumo de helio
en el nucleo, la estrella se enfria nuevamente y se mueve hacia la derecha y hacia arriba
ascendiendo asintoticamente en el diagrama HR. Esto se debe a que la estrella se vuelve
intestable y evoluciona de esta forma hasta alcanzar el equilibrio hidrostatico.

4.2 Criterio estadistico de comparacién.

Una vez que se que se tienen todas las frecuencias tedricas v, de cada modelo estelar, éstas
se comparan con las frecuencias observacionales v p,:

N
1
X2 = N ;(Vobs - Vteo)2 (41)
1=
donde N es el nimero total de frecuencias usadas.

El anslisis estadistico x? se usa comunmente para comparar la informacién observada
con la informacién que se espera obtener de acuerdo con un andlisis especifico. Lo que se
pretende es averiguar la calidad del ajuste; si las desviaciones fueron producto del azar o
debidas a otros factores. Entre menor sea el valor de la diferencia entre los valores tedricos
con respecto a los valores observados, mejor serd el ajuste y en consecuencia se podrd

Tabla 4.1: Comparacién de las frecuencias observacionales F.O. con los modelos tedricos obtenidas a partir
de los codigos numéricos. Las frecuencias estdn dadas en pyHz.

F.O. 1.00Mg 1.02Ms 1.04M, 1.06Mg 1.08Ms 1.10My 1.12Mg I
137.33  137.13  133.64  140.35 13451  143.10 13551  134.00 O
149.36  153.36  152.01  157.10  150.58  158.06  149.71  148.03 0
12518 120.46 11529  123.35 11821  127.86 121.11  119.74 0
143.69 143.99  143.82  143.60 144.11 143.38  143.86  144.19 1
131.66 129.41  132.23  130.20  133.11  130.54  130.86  129.16 1
156.31 156.83  158.07 15893  157.96  158.16  157.05 156.25 1
155.03 153.74 15494  155.76  155.24  155.11  154.66  155.00 1
131.89 131.73  129.80  131.83  130.72  132.90 130.86 131.41 1
132.93 13417 13475 13335 13557  135.08 133.15 133.78 1
147.86  146.98  148.85 14751 14859  146.94 14751 14849 2
160.25 159.67  159.26  160.43  158.94  159.42  159.98  160.79 2
135.94 13549 13482 13575 13501 13555 13620 134.93 2
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Tabla 4.2: Comparacion de las frecuencias observacionales F.O. con los modelos tedricos obtenidas a partir
de los codigos numéricos. Las frecuencias estdn dadas en pyHz.

F.O. 1.14M, 1.16M, 1.18M, 1.20M, 122M, 124M, 1.26M,

137.33  142.85 137.68 142.07  131.53 140.23 135.66 142.32
149.36  156.88 151.23 156.88  144.49 153.95 147.01 154.17
125.18  129.30 124.62 126.82 119.04 126.97  124.45 130.55
143.69  143.31 142.57  142.37  143.88 143.76 143.02 144.73
131.66  128.51 131.55 129.72 131.59 131.24  131.18 130.43
156.31  157.67  156.62 156.90 15791 158.06 156.46 158.42
155.03  154.71 153.81 153.87  155.03 155.12 153.93 155.63
131.89  130.78 130.17  132.05 129.36 129.00 130.19 134.86
132.93  133.09 132,97  133.86  133.87  133.28 133.25 132.64
147.98  148.39 148.45 148.48 148.21 147.56 148.34 148.31
160.25 160.77  160.76 160.71 160.30 160.65 160.35 160.19
135.94  134.93 136.23 136.91 134.99 136.25 135.21 135.31

o~

NN === === O0 OO

tomar una decisiéon en cuanto a cudl es el modelo que maés se acerca a las observaciones

(Fox Machado et al. 2006).

FEn las tablas 4.1, 4.2 y 4.3 se muestran las frecuencias tedricas obtenidas a partir del
cédigo FILOU. Estas se comparan con las frecuencias observacionales asignandoles los val-
ores | mas cercanos correspondientes a cada una de ellas.

Tabla 4.3: Comparacién de las frecuencias observacionales F.O. con los modelos tedricos obtenidas a partir
de los codigos numéricos. Las frecuencias estdn dadas en pyHz.

o~

F.O. 128Mg 1.30My 1.32M, 1.34Mg 1.36M 1.38Ms 1.40Mg

137.33  137.32 140.84 133.86 141.60 138.44 135.72 133.60
149.36  148.12 153.55 145.01 152.70 149.29 146.37 144.08
125.18  126.70 128.26 122.77 119.88 127.78 125.28 123.31
143.69  143.08 144.64 143.79 144.46 143.56 143.21 144.23
131.66  130.60 130.14 129.93 128.28 128.07 131.76 128.89
156.31  158.32 158.55 157.14 157.72 157.40 156.14 157.29
155.03  155.59 155.76 154.40 155.15 155.08 153.55 154.62
131.89  132.03 132.35 132.01 130.39 132.21 133.82 130.55
132.93 133.15 134.32 134.21 132.57 133.21 136.01 132.64
147.98  147.43 146.87  148.40 148.59 148.14 146.79 147.91
160.25  159.02 161.40 160.15 160.49 161.22 160.63 159.45
135.94 136.09 135.84 135.51 135.56 136.55 136.23 135.24

NN == === OOoOO
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Tabla 4.4: Parametros de los modelos tedricos calculados para KIC 5701829.

M/Ms Edad (Gyrs) log(Tesr) log (L/Lg) log(R/Re) x>

1.00 13.2 3.67 0.84 0.60 4.02
1.02 12.2 3.67 0.81 0.58 11.07
1.04 11.3 3.67 0.85 0.60 6.86
1.06 10.5 3.67 0.88 0.61 6.20
1.08 9.86 3.67 0.91 0.63 10.70
1.10 9.20 3.67 0.93 0.64 1.89
1.12 8.60 3.67 0.96 0.65 4.29
1.14 8.04 3.67 0.98 0.67 9.92
1.16 7.53 3.67 1.01 0.68 0.88
1.18 6.95 3.67 1.03 0.69 7.67
1.20 6.46 3.67 1.05 0.70 8.82
1.22 6.07 3.67 1.07 0.71 3.74
1.24 5.70 3.67 1.09 0.72 1.21
1.26 5.35 3.67 1.11 0.73 7.82
1.28 5.07 3.67 1.13 0.74 0.95
1.30 4.72 3.67 1.15 0.75 4.39
1.32 4.47 3.67 1.17 0.76 3.58
1.34 4.20 3.67 1.18 0.76 6.22
1.36 3.98 3.67 1.20 0.77 1.98
1.38 3.78 3.67 1.22 0.78 2.38
1.40 3.56 3.67 1.23 0.79 4.78

A partir de este analisis se determiné que el modelo tedrico que maés se acerca a los
valores observacionales es el que tiene el valor de x? = 0.88. Este corresponde al modelo de
1.16 M, (Tabla 4.4). Lo anterior le da a KIC 5701829 una edad aproximada de 7.53Gyrs
y un radio R ~ 4.78 R;. Estos valores corresponden a una estrella masiva y evolucionada
como se encontrd en el capitulo 3 a partir de su masa, radio y tipo espectral. Se observa
que a pesar de que las relaciones de escala son tan sélo una primera aproximacién, el
modelo calculado tedricamente coincide perfectamente con el observacional en cuanto a la
masa se refiere. La diferencia entre el radio observacional y el tedrico se puede explicar
considerando que el valor de Av es sensible a la rotaciéon de la estrella y estos cdlculos no
la toman en cuenta ni su intensidad de campo magnético ademads de que se considera a la
estrella adiabdticamente aislada. Otra posible razén es que aunque la estrella fue observada
en cadencia corta, sélo fue por 29 dias, mientras que hay casos en los que las curvas de luz
de las estrellas del campo de Kepler duran meses y por lo tanto, ésto dificulta la deteccion
precisa de los modos de oscilacién.

En la figura 4.2 se muestra el diagrama Echelle de los valores observacionales | = 2
(cuadrados), I = 0 (cruces) y [ = 1 (tridngulos) junto con los valores tedricos (puntos)
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Figura 4.2: Diagrama Echelle mostrando los valores observacionales (simbolos) en comparacién con las
frecuencias tedricas (puntos) correspondientes a x2=0.88.

Tabla 4.5: Comparacién final de parametros observacionales y tedricos de KIC 5701829.

M/Me  log(Tepp)  log (L/Le) log(R/Ro)

Observacional 1.164+ 0.03 3.67+£ 0.01 1.07& 0.1 0.72+ 0.05
Tedrico 1.16 3.67 1.01 0.68

correspondientes al ajuste de x2=0.88. Ademds del ajuste, graficamente también se puede
apreciar la cercania de los valores tedricos con los observacionales. En la tabla 4.5 se pre-
sentan los parametros finales de KIC 5701829.



CONCLUSIONES

La astrosismologia ha resultado ser una herramienta muy util para sondear el interior de
las estrellas, al cual no se tiene acceso directamente. Sin embargo, aun quedan muchas
interrogantes en cuanto a la descripcion precisa de las pulsaciones en las estrellas; qué los
inicia, si existen m&s mecanismos de pulsacién o si todos caen dentro de los que ya estan
propuestos, si cuando las pulsaciones se generan, se mantienen hasta llegar a la superfcie,
etc.

En este trabajo se ha hecho un estudio més detallado de la estrella KIC 5701829 al
identificar sus propiedades estructurales y su estado evolutivo. Esto se logré usando resul-
tados del analisis de su espectro de oscilacion y de sus parametros superficiales provistos
por observaciones espectroscépicas en tierra. La ventaja de esta estrella es que es de las
pocas que ha sido observada de manera efectiva durante 29 dias en cadencia corta lo que
hace maés fina su curva de luz y ayuda asi a un andlisis més preciso.

Estas observaciones han dado como resultado una clara deteccién de 12 modos identi-
ficados con los grados armonicos [ = 0, 1, 2 entre 50 y 170 yHz con una separacién grande
de: Av = 12.12 £+ 0.3 pHz y una separacién pequena de év = 1.35 + 0.3 yHz ademds de
una frecuencia maxima de pulsacién vy,,,=143.66pHz. El espectro de oscilacion de esta
estrella estd caracterizado por oscilaciones de tipo solar bien definidas.

El modelado detallado de esta estrella permitié determinar los parametros principales
con un alto nivel de precisiéon. Al final, se concluyd que esta estrella tiene una masa M de
1.16 Mg, (tedrica y observacional), una edad de 7.53Gyrs (tedrica), un radio R de 5.25R,
observacional (4.78Rg, tedrico) y una luminosidad observacional log(L/Ls) = 1.07 (1.01
tedrica). Como resultado de su edad y radio, también se concluye que se trata de una
gigante roja.

También se comprobé la eficacia de los cédigos numéricos empleados en el cdlculo de la
masa y el radio de la estrella ya que los valores tedricos y los observados son idénticos para
la masa y en el caso del radio difieren en tan sélo 8.5%, tomando en cuenta los pardmetros
iniciales de CESAM2K.

Como se pudo ver en el andlisis de los capitulos 3 y 4, los parametros previos de KIC
5701829 fueron estimados muy superficialmente ya que se encontraron discrepancias entre
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los valores reportados de su periodo (0.5hrs, Baran y Fox Machado (2011)) y su radio
(0.694R: del Kepler Input Catalog) en comparacién con los calculados en este trabajo
(1.93hrs y 5.25R respectivamente).

Esto no es de sorprenderse ya KIC 5701829 es s6lo una estrella entre las méas de 100,000
que estudia el satélite Kepler, por lo no tienen ninguna particularidad que motive un estudio
mas detallado hasta el presente trabajo.

Aun queda trabajo por delante. Un articulo relativamente reciente (Bedding et al.
2011), indica que se puede diferenciar entre una gigante roja que estd quemando hidrégeno
en su cascaron y otra quemando helio en el niicleo. Para poder hacer esto, se necesitan
identificar los modos g presentes en el espectro de KIC 5701829. Sin embargo, esto requiere
analizar una serie temporal mucho més larga (de 8 meses a un afnio) que la que se ha usado
en este trabajo. Adicionalmente, si se determina la velocidad proyectada de rotacién de
KIC 5701829, se podria incluir el ritmo de rotacién estelar en el andlisis tedrico y asi se
obtendrian modelos més realistas a los que se han utilizado aqui. Lo anterior no sélo se
restringe para KIC 5701829 sino para el resto de las estrellas que se encuentran en el campo
de visién del satélite Kepler.
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Apéndice 1.
Reduccion de espectros usando IRAF.
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Apéndice 1.
Reduccion de espectros usando IRAF.

Proceso de Reduccion, Extraccion y Calibracion de espectros.

Las imagenes instrumentales contienen la informacion sobre los objetos a estudiar pero
también estan sujetas a modificaciones a la senal intrinseca del objeto, debido al
medio de transmisién y a los sistemas instrumentales con los que se captura dicha
informacion. Para todo el proceso se utilizo el Image Reduction and Analisys Facility

et slestie- by Vet
fid

lzquierda:Apariencia del espectro crudo o

instrumental, se cbservan muiltiples espectros.
Derecha: Espe

ro instrumental, que es |la suma de todas las senales que recibio la rendija.

Correccién por BIAS.

osicion BIAS es una imagen con obturador cerrado v el menor tiempo de
ion posible. Con esto se determina el ruido electronico y posibles errores
sistematicos. Estas imagenes deben primerc combinarse para formar el MASTER BIAS
(outlier rejection), ésto con la tarea zerocombine . Posteriormente el MASTER BIAS
es sustraido de cada imagen tanto objetos como arcos. Entre mas BIAS hay el
MASTER BIAS sera mas efectivo en la eliminacion de ruido (tarea ccdproc).

EeXposic

MASTER BIAS: Combinacidn de varios bias, en este caso la combinacién de 20 imagenes
BIAS.

Figura A.1: Proceso de reduccién de espectros.
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Extraccion de espectros.

Se usa la tarea apall que extrae sumas unidimensicnales de flujo a través de las

aperturas. Se extraen tanto los espectros objeto como los de los arcos. Los espectros
extraidos no estan calibrados ni en flujo de energia ni.en.\ por lo que los espectros
tienen unidades de niimero de conteos en el gje y.y de niimero de pixel en el eje x.

e R

Calibracién por A.

Con base en una ldmpara de comparacion (CuHeNeAr) se asocia una A a cada # de

pixel. Al header. de la imagen se le agrega el pardmetro de referencia al arco
correspondiente RESPECTRA=arco.ms.fits. Se usa |3 tirea identify.

lzquierda: Arco extraido con lineas espectrales en unidades # de pixel. Derecha: Linea
identificadas segiin catdlogo.

Figura A.2: Extraccién de espectros.
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Reduccion de espectros usando IRAF.

ben
Reduccidn de

Luego de la identificacion de lineas se realiza correcion de dispersion y extraccion del
espectro calibrado en A con 12 tarea dispcor. Esta tarea asocia la calibraciéon en A de
los arcos con la distribucién de la senal a lo largo de los pixeles en los objetos.

a0y —

0 e

Wavalongth {urgeteame)

ada - AN SPM

Calibracion en Flujo.

= Se determina la masa de aire de la posicion del objeto al momento de la
observacion setairmass. La masa de aire es el cociente entre la trayectoria de un
fotén a través de la atmosfera y la trayectoria minima vertical que recoreria al
mismo punto en la tierra.
Se elige una estrella estandar a la cual se:aplican los mismos pasos anteriores para
la reduccién, extraccion y calibracidon en A. A las estrellas estandares se les conoce
muy -bien su luminosidad y ésta se utiliza para determinar la cantidad de energia
que el instrumento interpreta: como conteos. Este flujo por pixel y sus unidades se
pueden conocer con las tareas standard y sensitivity.

au

[ ]

Espectro calibrado en flujo de |z estrella estandar en este casoc BD +25 4655.

Figura A.3: Calibracién por longitud de onda .
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Valentina Abril, L
Reduoccidn de datos espec

Calibracion en Flujo.

# La tarea standard: Asocia los datos de luminosidad que tiene IRAF de las
estrellas estandares observadas la misma noche que los objetos (preferiblemente
en el mismo campo), esos archivos los afiade al archivo de sensitividad.

» La tarea sensfunc determina la funcion de sensitividad y extinsion del
instrumento basado en la luminosidad de:las estrellas estandar en la base de
datos, es decir determina que tan sensible es el aparato o gue tanta energia reci
y como los conteos se asocian con la escala de energia teniendo en cuenta la
Luminosidad de las estrellas estandar para diferentes valores de A.

Funcidn sensitividad del instrumento basado en los datos instrumentales y de luminosidad
de la estrella estandar.

Calibracion en Flujo.

= Por dltimo |a tarea calibrate: Calcula el flujo"aplicando la funcion sensitividad
determinada a partir de la estandar y transforma los conteos en unidades de
energia para los espectros de los objetos ya calibrados en A

NOAO/TIAF PE.IAN wabentin ebvaleatios- Ioptay
R0506TELan. Fital*. 1.1 T TEERM4IG

s

Varalengt (srgriemsl

Figura A.4: Calibracién por flujo.
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Apéndice 1.
Reduccion de espectros usando IRAF.

lachado. UNAM E;
icacadn Espectral

Determinacion de Tipo espectral y Clase de Luminosidad.

La clasificacion espectral que se le dio a las estrellas basada en las morfologias de sus
espectros la cual depende directamente de so temperatura.
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. Las estrellas de tipe K contienen lineas de Hidrdgeno y He débiles pero aiin
perceptibles, las lineas met3licas en estas estrellas empiezan a ser importantes, en
especial las lineas de sodio, calcio y Magnesio. Las lineas moleculares son atin
muy débiles, éstas empiezan a ser prominentes para estrellas mas frias, de tipo M.

. En cuanto a la morfologia del espectro fas estrellas tipo G y K son un gripo
homogéneo, sin embargo se presentan algunas peculiaridades. Es caracteristico de
estos espectros tener dos curvas, una leve hacia el azul y la mas prominente al
lado de la primera

: La mayoria de estas estrellas tienen alta probabilidad de contener un sistema
planetario.

. Las gigantes tipo K corresponden a estrellas evolucionadas importantes para el
estudio de evolucidn estelar.

Figura A.5: Determinacién del tipo espectral y clase de luminosidad.
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Codigo de evolucion estelar: CESAM2k y
codigo de oscilaciones: FILOU.

B.1 Calculo de modelos de estructura estelar: Cédigo CESAM.

Los modelos de estructura estelar adecuados para nuestras estrellas problema, tanto para
el célculo de las isocronas como de las frecuencias de oscilacion fueron generados mediante
el cédigo de evolucion CESAM (Morel 1997).

CESAM (Code d’Evolution Stellaire Adaptatif et Modulaire) consiste en un conjunto
de programas y rutinas que permiten llevar a cabo célculos de la evolucién estelar cuasi
estatica en una dimension, incluyendo la difusién de las especies quimicas y la rotacion.
Este cédigo integra el sistema de ecuaciones de estructura estelar, utilizando el método
de colocacién de “splines”.El cédigo se estructura en dos espacios: el espacio fisico donde
las ecuaciones se escriben sin tener en cuenta el método empleado en su solucién y en
el espacio funcional (“B-splines”) donde las ecuaciones diferenciales son integradas con el
formalismo matematico. Esto proporciona una estructura modular que permite explotar,
con el mismo algoritmo, diferentes opciones fisicas como: ecuaciéon de estado, opacidad,
reacciones termonucleares o difusién, para un mismo calculo; ademés de que el orden y la
precisién de la solucién se ajustan a través de unos pocos parametros de entrada (Morel
1997).

CESAM permite computar la evolucion estelar desde el estado evolutivo de pre-SP hasta
el inicio de la combustién de *He por medio del proceso triple-a; ademés puede incluir la
pérdida de masa durante la evoluciéon. Como resultado se obtiene el perfil radial de las
magnitudes que definen a las estrellas como son la luminosidad, la presion, la temperatura,
la densidad o la composicién quimica, asi como la variaciéon de los mismos con la evolucién
temporal de la estrella.

El conjunto de ecuaciones 1D de estructura estelar empleado por CESAM se puede
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escribir de la siguiente forma (Morel 1997):

dp Gm 0?2

5 ="t (B.1)
o1 2)
- ﬁ (B.3)
8;? =V, 1<i<ny, (B.5)

donde V = 9InT/0Inp toma una expresién distinta segin el transporte de energia sea
radiativo o convectivo. Aqui se ha considerado como variable lagrangiana independiente la
masa, m, dentro de una esfera de radio r(m), en vez del propio radio. Ademés se asume una
estructura estelar simétricamente esférica, la ausencia del campo magnético y un primer
orden en el efecto de la rotacién. (m,t) es la velocidad angular de rotacién estelar; L(m,t)
es la luminosidad emitida por la superficie de una esfera de radio » en un momento dado
t; € es el ritmo de generacién de energia por unidad de masa; u es la energia interna por
unidad de masa; X;(m,t) es la fraccién de nicleos del tipo ¢ por unidad de masa a un radio
r(m) en un momento dado ¢, donde existen nx especies quimicas; por tltimo, ¥; es el ritmo
de variacién de X; debido a las reacciones termonucleares y en su caso la difusiéon atémica.

En el presente trabajo, la fisica implementada en el cédigo para generar los modelos ha
sido la siguiente:

e La ecuacién de estado de Eggleton et al. (1973). Cabe destacar que la utilizacién de
otra EOS mds completa, como puede ser CEFF, conduce a resultados similares en el
ambito de masas de las § Scuti.

e Tabla de opacidades interpoladas de OPAL, Iglesias & Rogers (1996), complementada
a bajas temperaturas por la de Kurucz (1991).

e La conveccién se describe de acuerdo a la teoria de longitud de mezcla de Henvey
et al. (1965), utilizando el criterio de Schwartzchild para decidir si el transporte de
energia es por radiaciéon o conveccién.

e La atmésfera se calcula siguiendo la ley T'(7) de Hopf.

e Las reacciones termonucleares fueron interpoladas de los ritmos de reacciones nuclea-
res de Caughlan & Fowler (1988). Las cadenas nucleares contienen 20 especies que
toman en cuenta el proceso PP, el ciclo CNO y el proceso 3a (Clayton 1968): 'H,
2D, 3He, *He, "Li, ®Be, 12C, 13C, N, 15N, 160, 170; las especies 2H, "Li, "Be se
consideran en equilibrio.

e La difusion de especies quimicas y la pérdida de masa no fueron consideradas en el
calculo.
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B.2 Calculo de las frecuencias tedricas de oscilacion: Cdédigo FILOU.

Las frecuencias propias de oscilacion de los modelos de estructura estelar que describen
aproximadamente el estado evolutivo de nuestras estrellas problema, las hemos computado
con el codigo de oscilaciones adiabéticas FILOU (Tran Minh et al. 1995). En la versién
utilizada de dicho codigo, las frecuencias se calculan a partir de modelos con rotacion
considerando los efectos hasta el término Q2 (segundo orden) en la perturbacién producida
por el desdoblamiento rotacional.
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