UNIVERSIDAD NACIONAL AUTONOMA DE MEXICO

FACULTAD DE CIENCIAS

ASTROSISMOLOGIA DE LA ESTRELLA
KIC 6951642 OBSERVADA POR EL SATELITE
KEPLER

TESIS

QUE PARA OBTENER EL TITULO DE:
FISICO
PRESENTA :

Eunice Pérez Pérez

TUTOR
DR. LESTER IVAN FOX MACHADO

Enero de 2018

CIUDAD UNIVERSITARIA, CD.MX.


Veronica
Texto escrito a máquina
CIUDAD UNIVERSITARIA, CD.MX.


e e

Universidad Nacional - J ~  Biblioteca Central
Auténoma de México -

Direccion General de Bibliotecas de la UNAM
Swmie 1 Bpg L IR

UNAM - Direccion General de Bibliotecas
Tesis Digitales
Restricciones de uso

DERECHOS RESERVADQOS ©
PROHIBIDA SU REPRODUCCION TOTAL O PARCIAL

Todo el material contenido en esta tesis esta protegido por la Ley Federal
del Derecho de Autor (LFDA) de los Estados Unidos Mexicanos (México).

El uso de imagenes, fragmentos de videos, y demas material que sea
objeto de proteccion de los derechos de autor, serd exclusivamente para
fines educativos e informativos y debera citar la fuente donde la obtuvo
mencionando el autor o autores. Cualquier uso distinto como el lucro,
reproduccion, edicion o modificacion, sera perseguido y sancionado por el
respectivo titular de los Derechos de Autor.



ii

. Datos del alumno

Pérez

Pérez

Eunice

5541303416

Universidad Nacional Auténoma de México
Facultad de Ciencias

Fisica

411034164

. Datos del Tutor

Dr.

Lester Ivan
Fox
Machado

. Datos del Sinodal 1

Dra.

Marcela Dolores
Grether
Gonzélez

. Datos del Sinodal 2

Dr.
Valeri
Orlov

. Datos del Sinodal 3

Dr.
Raul
Michel
Murillo

. Datos del Sinodal 4

Dr.
Naser
Qureshi



Dedicado a aquellos cuya paciencia hacia mi,
es infinita como el Universo y sus maravillas.

Mira como la boveda del firmamento estd tachonada
de innumerables patenas de oro resplandeciente!
No hay ni el mas pequeno de esos globos que contemplas
que con sus movimientos no produzca una angelical melodia
que concierte con las voces de los querubines de ojos eternamente jovenes.

”El Mercader de Venecia”, William Shakespeare



iv

Agradecimientos

Agradezco principalmente al Creador del universo por vislumbrar en el cielo el camino
que he decidido perseguir. Seguidamente le doy gracias a mi asesor el Dr. Lester Ivan Fox
Machado por ensenarme todo lo que estd escrito en esta tesis, por su paciencia, ayuda y
comprension en todo momento. Finalmente y no por ello menos importante, a mi familia
quienes continian confiando en mis habilidades y respetando mis elecciones; Victor, Reyna
y Victor Josué sin ustedes este trabajo no habria sido posible.

Investigacion realizada gracias al Programa de Apoyo a Proyectos de Investigacién e
Innovacién Tecnolégica (PAPIIT) de la UNAM IN 105115, ” Astrosismologia, binariedad y
pulsacién: estudio y caracterizacién de estrellas binarias en el campo del satélite Kepler”.
Agradezco a la DGAPA-UNAM por la beca recibida.

Los entendidos resplandecerdn como el resplandor del firmamento;
y los que ensenan la justicia a la multitud,
como las estrellas a perpetua eternidad.
Daniel 12:8



Resumen

La mision espacial Kepler, lanzada en Marzo de 2009, provee fotometria de alta precisién
de miles de estrellas observadas simultaneamente. El andlisis de las largas series tempo-
rales obtenidas por Kepler de estrellas pulsantes, constituye una oportunidad dnica para
investigar el interior de estas estrellas por medio de la Astrosismologia.

En esta tesis se presenta un analisis sismoldgico de la estrella KIC 6951642 que fue ob-
servada por el satélite Kepler entre mayo de 2009 y abril de 2013. El anélisis de fotometria
permitié detectar 20 frecuencias de pulsacién, con un nivel de significacién superior al 99%;
permitiendo llevar a cabo un analisis teérico de los modos de oscilacion detectados. Los
parametros atmosféricos de la estrella se obtuvieron del andlisis de espectros ECHELLE
adquiridos en el Telescopio de 2.12-m del Observatorio Astronémico Nacional en San Pe-
dro Martir. Los pardametros derivados a partir de estas observaciones coinciden dentro de
las incertidumbres con los pardmetros de KIC 6951642 reportados en la literatura. Se han
calculado un conjunto de modelos de estructura estelar con la fisica apropiada de acuerdo
a los parametros de la estrella. Seguidamente se han calculado las frecuencias tedricas de
oscilaciones adiabaticas a partir de los modelos de estructura estelar. Finalmente se llevo
a cabo una comparacién entre las frecuencias de oscilacién observadas y las teéricas por
medio de ajustes del tipo 2.

Como resultado del analisis sismoldgico, se ha revelado la naturaleza hibrida de

KIC 6951642, ya que su espectro de amplitudes de oscilacién muestra pulsaciones en las
regiones de los modos g y p que estan claramente separadas. Las primeras pulsaciones entre
0-4 ¢/d son tipicas de las estrellas tipo v Doradus, mientras que las segundas pulsaciones
entre 8-20 c¢/d son tipicas de las estrellas tipo § Scuti. Por lo tanto, KIC 6951642 es una
estrella pulsante hibrida que muestra ambos tipos de oscilaciones § Scuti y v Doradus.
La identificacién de los modos de oscilaciéon indica que KIC 6951642 oscila con modos
no radiales p de orden bajo y modos g de orden alto. El modelo sismolégico que mejor
ajusta a las observaciones corresponde a una masa de 2.35Mq, un radio de 2.86 R y una
temperatura efectiva de 7288K.
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Summary

The Kepler space mission, successfully launched in March 2009, provides continuous, high-
precision photometry of thousands of stars simultaneously. The analysis of the Kepler long
time-series of pulsating stars gives a unique opportunity to investigate the interior of the
stars by means Asteroseismology.

This thesis presents a seismological analysis of the star KIC 6951642 observed by the
Kepler satellite between May 2009 and April 2013. The analysis of the Kepler photome-
try allowed to detect 20 pulsation frequencies with a significance level above 99%. This
allowed carry out a theoretical analysis of the detected oscillation modes. It was obtained
the atmospheric parameters of the star from Echelle spectra acquired at the 2.12-m Tele-
scope of the Observatorio Astronémico Nacional at San Pedro Martir (OAN-SPM). The
parameters derivated are in agreement within the uncertainties with those reported in the
literature. It was calculated a set of stellar structure models with appropriate physic to the
star parameters. Then, it was computed the adiabatic oscillation eigenfrequencies from
the structure stellar models. Finally, it was carry out a comparison between the observed
oscillation frequencies and the theoricals by means of y? fitting.

As a result, the sismological analysis it has revealed the hybrid nature of KIC 6951642,
the amplitude spectrum of the oscillations of KIC 6951642 shows pulsations in both g-
mode and p-mode regions which are clearly separated. The former pulsations between
0-4 c¢/d are typical of v Dor stars while the later pulsations between 8-20 c¢/d are typical
of § Sct stars. Therefore, this target is a hybrid star showing both kind of oscillations
-0 Sct and v Dor. The mode identification indicates that the star oscillate in non-radial
low-orders p and high-orders g modes. The seismological model that best fits observations
corresponds to mass of M = 2.35 Mg, radius of 2.86 R and effective temperature of
7288K.
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Introduccion

1.1 Antecedentes de Astrosismologia

ue alrededor del afio 500 a.C. cuando por primera vez se llamé armonicos a los astros.

Pitagoras de forma idealizada dijo que los cuerpos celestes se encuentran separados en
proporcién armoénica numérica dentro de un sistema geocéntrico en el cual el movimiento
del Sol y los planetas estaban regidos por intervalos musicales, que emitian zumbidos
particulares e imperceptibles acorde a su revolucion orbital. Dicha idea que predomind
hasta el Renacimiento era conocida bajo el nombre de Armonia del Cosmos o Musica
Celeste.

Kepler, en 1600, relacioné de forma distinta la musica celeste con la velocidad en su
Segunda Ley: “Cuanto mds cerca se encuentre un planeta del Sol, su velocidad trasla-
cional serd mayor”. En 1770 Titius Bode enuncié una expresién empirica que relaciona
la separacion entre el Sol, los planetas y las notas musicales.

Ya para la década 1900 los telescopios sondeaban regiones cada vez mayores del espacio,
pero ningun instrumento tenia la capacidad de penetrar las capas de una estrella a fin
de conocer su constitucién interna. Esta situacion fue reconocida por Sir Arthur Stanley
Eddintong quien en 1918 supuso que a partir de las condiciones observables de la superficie
de una estrella se podria conocer su estructura interna. La implicacién rigurosa de esta
suposicién dio origen a la Astrosismologia.

1.2 Astrosismologia y estrellas pulsantes

La Astrosismologia se puede definir como la rama de la Astrofisica que trata de obtener
informacién de la estructura estelar estudiando los modos propios de oscilacién presentes en
las estrellas pulsantes. Como veremos maés adelante, la Astrosismologia es una herramienta
Unica para obtener informacion del interior estelar.

Las estrellas pulsantes son estrellas variables que presentan variaciones de tipo periddico



2 Introduccion 1.2

o cuasi-periddico en sus propiedades observables debido a un me- canismo fisico de ex-
citacién interno. A las estrellas pulsantes se les conoce como variables intrinsecas para
diferenciarlas de las variables extrinsecas, como las binarias eclipsantes que sufren oculta-
ciones o las variables eruptivas debido a la transferencia de masa proveniente de estrellas
vecinas.

Un modo de oscilacién es el estado estacionario de las vibraciones originadas por la
perturbacién de un sistema en equilibrio. Las frecuencias intrinsecas de dichas oscilaciones
caracterizan la estructura fisica del sistema perturbado.

Las oscilaciones de las estrellas pulsantes corresponden a ondas estacionarias que se
propagadan a través de cavidades resonantes del interior estelar. Estas ondas, a medida
que se propagan en el interior estelar se ven afectadas por cambios locales de presion, den-
sidad, temperatura y composicién quimica. De manera que estudiando como se relacionan
las oscilaciones con esos cambios locales de las propiedades macroscépicas, se infieren las
condiciones fisicas del interior de una estrella.

Histéricamente las Cefeidas han ocupado un lugar importante entre todas las clases de
estrellas pulsantes debido a su gran amplitud de oscilaciéon que conlleva una facil deteccion.
Los primeros estudios tedricos sobre oscilaciones estelares intentaban precisamente explicar
la variabilidad de las Cefeidas. Estos estudios fueron desarrollados por Lord Kelvin (1863)
y Ritter (1879). En particular Ritter realizé una discusién teérica acerca de las pulsaciones
radiales en una estrella homogénea.

Aunque trabajos posteriores trataron de explicar la variabilidad de las Cefeidas por
medio de efectos de binariedad, no fue hasta en 1914 cuando Shapley, basdndose en anélisis
observacionales dedujo que la variabilidad de las Cefeidas sélo podia deberse a pulsaciones
intrinsecas y no a efectos de binariedad. Le siguieron los trabajos de Eddintong (1918)
que sentaron la base matematica de las oscilaciones radiales y adiabaticas bajo el efecto de
la fuerza gravitatoria y el gradiente de presion; y luego Pikeris (1938) y Cowling (1941),
la solucién analitica de oscilaciones no radiales adiabaticas con modelos homogéneos y
politrépicos.

Atun con los avances teodricos, faltaba comprender la causa por la cual las Cefeidas
pulsaban. La primera explicaciéon fue que las oscilaciones eran causadas por las reac-
ciones nucleares en su interior. Esta suposicién fue descartada cuando se demostré que el
amortiguamiento radiativo de las capas superiores impedia la generacién de oscilaciones
con la amplitud observada. Por lo tanto se concluyé que el mecanismo excitador debia
encontrarse en las capas estelares externas.

Fue Zhevakin (1953) quien propuso el mecanismo x o de vélvula, el cual ocasiona
cambios de opacidad en la region de la segunda ionizacién del helio, como el causante de
la variabilidad de las Cefeidas. Luego se comprobd que este mecanismo define una franja
en el diagrama Hertzsprung-Russell (diagrama HR) que afecta no sélo a las Cefeidas, sino
a otras muchas estrellas pulsantes. Esta region se conoce como Franja de inestabilidad de
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Figura 1.1: Diagrama Hertzsprung-Russell ilustrando la localizacién de las principales estrellas pulsantes
en la banda de inestabilidad (Adaptado de Aerts et al. (2010).

las Cefeidas y se muestra en la Figura 1.1. Dicha banda esta comprendida de mayor a
menor luminosidad por: las Cefeidas y las RR Lyrae en la rama horizontal de las gigantes
rojas, las § Scuti, las v Doradus y las rapidly oscillating Ap (roAp) cortando a la Secuencia
Principal, y en la fase de enana blanca las ZZ Ceti.

Entre estas estrellas variables se pueden encontrar estrellas muy jovenes y muy evolu-
cionadas, de Poblacién 1 y II, por lo que tienen un amplio rango de masas. Presentan
periodos de oscilacion de entre décimas de minuto hasta varios afios. Se localizan en el
halo y en el bulbo galactico, tanto en los cimulos abiertos como en los globulares; y son
ampliamente estudiadas por proporcionar importante informaciéon de la estructura y la
evolucién estelar.

Como explicaremos en detalle mas adelante, las oscilaciones estelares se pueden clasi-
ficar de acuerdo a la fuerza que restaura el movimiento oscilatorio. En el caso de las es-
trellas, existen dos fuerzas principales que mantienen el equilibrio hidrostatico: la presién
y la gravedad. Cuando la presion es la fuerza restauradora, las oscilaciones se denominan
modos acusticos o modos p y cuando la gravedad es dominante, se refiere a los modos
gravitatorios o modos g.
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El movimiento oscilatorio més sencillo es el llamado modo radial fundamental que
ocurre cuando la estrella se expande y se contrae manteniendo su simetria esférica. Este
tipo de oscilacion es observado en la mayoria de las Cefeidas y las RR Lyrae. El modo
radial fundamental es de casi igual duracién que la escala de tiempo dindmico de la estrella
y por lo tanto proporciona informacién directa de su densidad.

No obstante, las estrellas pulsantes oscilan de manera més compleja y presentan varios
modos de pulsacion excitados simultaneamente que pueden ser de tipo radial o no radiales
(que al propagarse distorsionan la simetria esférica estelar). Cada modo de oscilacién estd
caracterizado por su periodo (frecuencia), y por una terna de valores (n, I, m) resultado
de la distribucion espacial de las oscilaciones de la estrella y se denominan orden radial,
grado angular v orden azimutal respectivamente.

1.3 Estrellas variables ¢ Scuti, ¥ Doradus e hibridas

Las estrellas 6 Scuti son variables pulsantes localizadas en la parte baja de las franja
de inestabilidad de las Cefeidas, donde ésta intercepta a la Secuencia Principal (SP).
Tipicamente tienen periodos de oscilacién entre 20 min y 5 horas. Son de tipo espectral
entre A2 y F5 con masas entre 1.5 y 2.5 Mg.

Algunas estrellas é Scuti son pulsadores radiales puros, mientras que la mayoria pulsan
en muchos modos no-radiales simultaneamente. Las pulsaciones en esta clase de variables
son debidas a modos p de bajo grado angular (I < 3) y de bajo orden radial (n =0 a 7).

Las estrellas § Scuti se han clasificado en dos sub-categorias de acuerdo a la amplitud
de sus oscilaciones: las Delta Scuti de Alta Amplitud (HADS: High Amplitude Delta Scuti)
con amplitud mayor a 0.3 magnitudes y las Delta Scuti de Baja Amplitud (LADS: Low
Amplitude Delta Scuti) con amplitud de oscilacién menor a 0.3 magnitudes.

Fisicamente las estrellas tipo HADS tienen propiedades cercanas a las Cefeidas cldsicas
ya que generalmente son estrellas evolucionadas que presentan pulsaciones radiales con un
s6lo modo dominante (casi monoradiales). Mientras que las estrellas de baja amplitud se
localizan en la Secuencia Principal y suelen ser multiperiédicas.

Las estrellas variables v Doradus fueron reconocidas como una nueva clase de variables
a mediados de la década de los anos 90, a pesar de que la variabilidad en la estrella
prototipo del grupo, la estrella v Doradus (HR 1338), fue descubierta mucho antes por
Cousins y Warren (1963), y subsecuentemente estudiada por Cousins (1966 y 1992).

Cousins (1992) reporté que la variabilidad de v Doradus (HR 1338) se podia explicar
en términos de dos componentes sinusoidales con periodos P; = 0.7570 y P, = 0.7334,
sin embargo, no podian ajustarse a los datos observacionales resultando en una variacion
aleatoria de los datos. En los anos posteriores la causa de la variabilidad de la estrella
Doradus se mantuvo poco entendida.
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Sin embargo el descubrimiento de nuevas variables con caracteristicas pulsacionales
similares a la estrella v Doradus como HD 164615 (Burke & Lucy, 1977), 9 Aur (Krisci-
unas & Guinan, 1990), HD 224638 (Mantegazza & Poretti, 1991), condujo a que fueran
clasificadas en una nueva categoria de estrellas pulsantes denominadas estrellas tipo -~y
Doradus (Balona et al. 1994, Kaye et al. 1999).

Este tipo de estrella pulsante tiene tipos espectrales tardios entre A7 y F5, luminosidad
clase IV-V, periodos tipicamente entre 8 horas y 3 dias, amplitudes del orden de una décima
de magnitud. Las oscilaciones en estas estrellas son debidas a modos g (gravedad) de orden
radial alto y grado angular bajo.

Las v Doradus son estrellas con zonas convectivas externas. El mecanismo tipico de
excitacién en estas estrellas es mediante el ’bloqueo convectivo’. La envoltura convectiva
de las v Doradus es profunda y se extiende més alla de la region de ionizacién parcial del He
II donde opera el mecanismo k de excitacién. Como la mayoria del flujo es transportado
por conveccién, el mecanismo k no se aplica. En este caso las pulsaciones se originan
mediante un bloqueo de la luminosidad radiada en la parte inferior de la zona convectiva.

En la fase caliente de la pulsacién, el excedente de calor en el fondo de la zona con-
vectiva, no puede ser transportado inmediantamente por la conveccién. Esto se debe a
que la escala de tiempo local de un elemento de volumen convectivo en estas regiones es
del mismo orden o mayor al periodo de pulsacién. En estas circunstancias, no hay tiempo
suficiente para que el calor en la base del elemento de volumen convectivo sea transportado
hacia la cima de dicho elemento dentro de un ciclo pulsacional. Como resultado el calor
es bloqueado, la presién aumenta en la base de la zona convectiva y las capas se expanden
produciendo la pulsacién (Guzik et al. 2000, Dupret et al. 2004).

En las § Scuti, al ser estrellas con nucleos convectivos y capas radiativas, las oscilaciones
se generan por medio del mecanismo k (Zhevakin, 1953) el cual produce retenciones y
liberaciones continuas de energia debidas a cambios en la opacidad, en la capa de ionizacién
del He II. En particular, la opacidad disminuye a medida que la temperatura aumenta.
Durante la contraccién el aumento de la temperatura y la disminuciéon de la opacidad
genera una fuga de calor a través de las capas que estabilizam a la estrella. Sin embargo,
en la capa de ionizacién parcial del He II, la opacidad aumenta con la temperatura porque
la radiacion es absorbida al ionizar del material.

De forma que durante la contraccién, parte del calor es absorbido al ionizar una mayor
cantidad de especies atémicas. De forma que se absorbe energia en la contraccién y es
liberada durante la expansion. Esta perdida y ganancia de calor debido a los cambios
de opacidad dentro de la estrella durante el ciclo de pulsacién es lo que se denomina
mecanismo x (Breger, 2000).

Las estrellas v Doradus estdn situadas en una zona cercana a la secuencia principal,
con masas entre 1.5 a 1.8 Mg, que parcialmente se solapa con la regién de las § Scuti,
con masas entre 1.5 a 2.5 M, en la banda de inestabilidad; tal y como se muestra en la
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Figura 1.2: (a) Diagrama HR en el plano Teg y log g de las estrellas § Scuti, v Doradus e hibridas detectadas
con observaciones desde tierra. (b) El mismo diagrama que en (a) pero de las estrellas detecadas por el
satélite Kepler hasta el afio 2011. En cada Figura se muestran los bordes azul y rojo de la franja de
inestabilidad. De Uytterhoeven et al. (2011)

Figura 1.2. Es de esperarse que en esta interseccién se encuentren estrellas con modos de
oscilacién p y modos g, es decir pulsaciones hibridas en sus espectros de frecuencias.

La primera confirmacién de un pulsador hibrido de este tipo con los datos de telescopios
terrestres fue Handler et al. (2002), desde entonces se han presentado varios candidatos
a pulsadores hibridos que van en aumento por el andlisis de datos de telescopios espa-
ciales (Handler, 2009). Como se puede notar en la Figura 1.2(a) con observaciones desde
tierra solamente se habian confirmado tres pulsadores hibridos, pero con la misiéon Ke-
pler, la cantidad de candidatos a pulsadores hibridos ha aumentado enormemente. Tal y
como se puede notar en la Figura 1.2(b) las estrellas candidatas ocupan toda la banda de
inestabilidad, e incluso algunas estrellas se encuentran fuera de esta.

1.4 Satélite Kepler y KIC 6951642

La resolucién en el espectro de frecuencias de las oscilaciones estelares (distribucién de
amplitudes de oscilacién para cada frecuencia de la estrella pulsante) depende inversamente
del tiempo de obervacién (Av ~ T~1), por lo que la deteccién de frecuencias de oscilacién
con alta precisién requiere de una fina fotometria con series temporales de larga duracién
y preferentemente ininterrumpidas.

Uno de los métodos mas utilizados en la Astrosismologia observacional para obtener
series temporales continuas desde tierra son las observaciones multisitio, que consisten en
observar un mismo objeto estelar de manera continua mediante redes de observatorios
ubicados alrededor del globo terrestre que utilizan intrumentacién similar. Ejemplos de
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estas redes observacionales son: WET ”"Whole Earth Telescope” (Nather et al. 1990),
STEPHI ”STEllar PHotometry International” (Michel et al. 2000, Fox Machado et al.
2007), DSN "Delta Scuti Network” (Breger et al. 1999, Handler et al. 2000), SONG
”Stellar Observations Network Group” (Grundahl et al. 2008).

A pesar de las ventajas de las observaciones multisitio, estas requieren una gran coor-
dinacién y amplia colaboracién de los diferentes grupos de investigaciéon. Por otro lado,
debido a mal tiempo, problemas instrumentales y a la imposibilidad de conseguir tiempo
simultdneo de observacién en todos los observatorios involucrados, la eficiencia de estas
observaciones suele ser de entre el 30% y 40%.

La alternativa actual a las observaciones multisitio desde tierra son las observaciones
desde el espacio. Las misiones espaciales, tales como Kepler (Borucki et al. 2010), CoRoT
(Baglin et al. 2006) y MOST (Walker et al. 2003) han permitido mejorar notablemente
la deteccion de oscilaciones en todas las clases de estrellas pulsantes. Por tanto el nivel de
deteccién ha crecido drasticamente al obtener series temporales continuas de muy larga
duracién.

En particular, Kepler es un satélite de la NASA lanzado en marzo de 2009 cuyo princi-
pal objetivo es la busqueda de exoplanetas con caracteristicas similares a las de la Tierra
y ubicados en la zona de habitabilidad de su estrella, por el método de transito. Para esto,
durante los primeros cuatro anos de la misién, Kepler ha observado de manera simultanea
a 150,000 estrellas, localizadas entre las constelaciones de Lyra y Cygnus (en una édrea del
plano galdctico) la cual se muestra en la Figura 1.3. Antes del lanzamiento del satélite
Kepler las estrellas de esta region fueron observadas fotométricamente, y para determinar
sus parametros fisicos, se agruparon en una gran base de datos publica que contiene el
catalogo denominado Kepler Input Catalogue (KIC).

El principal objetivo de la misién Kepler es detectar pequenos cambios en el brillo
de las estrellas, del orden de 20 partes por millén, que podran ser producidos por el
planeta orbitando delante de ellas. Dada la enorme cantidad de curvas de luz de muy alta
precision que se generan durante el proceso de busqueda de planetas, el segundo objetivo de
Kepler es obtener informacién acerca del interior estelar de las estrellas pulsantes mediante
astrosismologia. Para cumplir sus objetivos, Kepler utiliza un telescopio tipo Schmidt de
0.95 m de apertura con un espejo primario de 1.4 metros. En la Figura 1.4 se muestra
una imagen de la camara CCD que se encuentra instalada abordo de la sonda. La camara
posee un campo de visién de 115 grados cuadrados y ofrece una resolucién de 95 millones
de pixeles.

La duracién prevista de la mision fue de 3.5 anos y se esperaba que la finalizacién de
su mision fuera a finales de 2012 pero posteriormente se amplié hasta el 2016. Desafortu-
nadamente dos de los giroscopios del mecanismo de estabilizacién de la sonda se averiaron,
por lo que en el afio 2013 se dio inicio a la misién K2 que consiste en observar diferentes
campos a lo largo de la ecliptica.
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Figura 1.3: Campo visual del satélite Kepler. De hitps://en.wikipedia.org/wiki/Kepler(spacecraft)

La tasa de lectura de los 42 CCDs de Kepler es de 6.54 segundos (6.05 segundos
de tiempo de integracién + 0.52 segundos de tiempo de lectura). Sin embargo, las series
temporales generadas por la misién contienen dos tipos de datos, es decir datos de cadencia
larga y datos de cadencia corta. Cada punto en los datos de cadencia larga corresponde
a un tiempo de exposiciéon de 1768.5 segundos que resultan de co-sumar 270 exposiciones
de 6.54 segundos.

Figura 1.4: Plano focal del satélite Kepler, consiste de 42 camaras CCD.
De https://en.wikipedia.org/wiki/Kepler(spacecraft)

En el caso de los datos de cadencia corta, cada imagen tiene un tiempo de exposicién
efectivo de 58.85 segundos que resulta de co-sumar 9 exposiciones de 6.54 segundos. La
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mayoria de las estrellas se observaron en cadencia larga, mientras que solamente 512 se
observaron en cadencia corta.

Los datos obtenidos por el satélite Kepler se organizan por trimestres (quarters). Las
curvas de luz son procesadas y calibradas en NASA AMES RESEARCH CENTER '. Los
datos finales (curvas de luz procesadas) como los datos crudos son archivados en el Mikulski
Archive for Space Telescopes (MAST) ? y la mayoria de ellos son piiblicos actualmente.

KIC 6951642 fue observada en el modo de cadencia corta (~ 1 min de exposicién)
durante el inicio de la misién por 20 dias. Luego fue observada en el modo de cadencia
larga (~ 30 min de exposicién) durante aproximadamente 3 afios que corresponden a 18
trimestres. Las coordenadas astronémicas de KIC 6951642 asi como sus pardametros fisicos
obtenidos del Kepler Input Catalog (KIC) se presentan en la Tabla 1.1. Estos pardmetros
fueron derivados a partir de la fotometria previa al lanzamiento de la mision.

Tabla 1.1: Pardmetros de la estrella KIC 6951642 del Kepler Input Catalogue.

Kepler Id. AR Dec Mag. Kepler E(B-V) T, logg Radio
(J2000) (J2000) (mag) K  com/s? R
6951642 19 31 05.930 +42 29 53.20 9.704 0.119 7178 3.3656  4.413

Por otra parte, la estrella KIC 6951642 tiene las siguientes designaciones en la li-
teratura: BD+42 3370, GSC 03143-00305, 2MASS J19310592+4229532, PPM 58443,
AG+42 1713, TYC 3143-305-1, SAO 48539. Algunas magnitudes fotométricas e infrarro-
jas tomadas de la base de datos SIMBAD Astronomical Database® se listan en la Tabla
1.2. El campo de visién cercano con la estrella KIC 6951642 en el centro se muestra en la
Figura 1.5, sus coordenadas indican que se encuentra dentro del campo del satélite Kepler.

Tabla 1.2: Pardmetros fotométricos de la estrella KIC 6951642 tomados de la base de datos SIMBAD

Kepler Id. B \Y J H K Tipo espectral
(mag) (mag) (mag) (mag) (mag)
6951642 9.99 9.70 8976 8.868  8.829 A5

KIC 6951642 fue incluida en un estudio por Uytterhoeven et al. (2011) de 750 estrellas
variables candidatas a tipo espectral A y F observadas por Kepler durante los primeros
tres trimestres de la misién. Uytterhoeven et al. (2011) llevaron a cabo una clasificacién

"https://www.nasa.gov/ames/home
http://archive.stsci.edu/kepler/
3http://simbad.u-strasbg.fr/simbad /
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Figura 1.5: Campo de 5" x 5’ de KIC 6951642 (De SIMBAD Astronomical Database).

visual a partir de los espectros de amplitudes de dichas estrellas con el objetivo estudiar
fenomenoldgicamente la relacién entre las estrellas § Scuti, las estrellas v Doradus y las
estrellas hibridas. Como resultado de dicho anélisis KIC 6951642 fue catalogada como una
estrella candidata a estrella hibrida. Dado que el analisis realizado por Uytterhoeven et
al. (2011) se basa en el andlsis visual de los espectros de amplitudes de tres trimestres de
datos, un analisis detallado de la estrella es necesario para confirmar su estado evolutivo
y determinar su clasificacién real.

Los pardametros atmosféricos de KIC 6951642 y de otras 116 estrellas en el campo de
Kepler han sido reportados recientemente por Niemczura et al. (2015). Dichos pardmetros
fueron obtenidos mediante dos métodos. Primero a partir de la sintesis espectral de
especpectros de alta resolucion y después a través del ajuste de la distribucion espectral
de energia. Niemczura et al. (2015) asignan un tipo espectral de F1V a KIC 6951642.

1.5 Motivacion y objetivos

Como se indicé anteriormente el analisis de los espectros de amplitudes de cientos de
estrellas pulsantes candidatas a tipos espectrales A y F en el campo de Kepler ha permitido
identificar nuevas estrellas candidatas hibridas ¢ Scuti/~y Doradus.

Estas estrellas hibridas representan un enorme potencial para la Astrosismologia ya
que al presentar oscilaciones tanto en el rango de los modos p y como en el rango de
los modos g un estudio detallado de las mismas permitiria escanear completamente la
estructura estelar, ya que la zona de propagacién de dichas oscilaciones incluye tanto
el nicleo como la envoltura estelar. La deteccién de nuevas estrellas hibridas ademas a
abierto nuevas interrogantes sobre la extension de los limites de la franja de inestabilidad
y de los mecanismos de excitacion de las oscilaciones en dichas estrellas pulsantes.

En el caso particular de KIC 6951642 ha sido catalogada como una candidata a ser
estrella hibrida § Sct/+ Dor. Sin embargo, como se indicé anteriormente, esta clasificacién
se basa en una observacién visual del espectro de oscilaciones (representacién gréfica de
los modos en que oscila la estrella pulsante) a partir de tres trimestres de datos de Kepler
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sin ningun calculo de modelos. Por lo tanto, para comprobar que la estrella es realmente
una estrella hibrida es necesario calcular modelos de oscilacién que permitan identificar
las frecuencias de oscilacién presentes en la estrella, de forma que nos permitan asignar
a los modos de oscilacion observados el tipo de oscilacion entre modo g o modo p. Estos
modelos ademds proveeran informacion sobre el estado evolutivo de KIC 6951642.

Los objetivos concretos de este trabajo son:

e Analizar la curva de luz de KIC 6951642 generada con 18 trimestres de datos de
cadencia larga y calcular sus frecuencias de oscilacién.

e Analizar la curva de luz de KIC 6951642 generada con los datos de cadencia corta y
compararla con los datos de cadencia larga.

e Reducir y analizar espectros Echelle de KIC 6951642 tomados en el Observatorio
Astronémico Nacional en San Pedro Martir con el objetivo de derivar sus pardmetros
atmésféricos.

e Calcular una serie de secuencias evolutivas de KIC 6951642 con el c6digo CESAM?2k.

e Estimar el estado evolutivo de KIC 6951642 en el diagrama Hertzsprung-Russell a
partir de las secuencias evolutivas.

e Calcular una serie de modelos sismologicos para KIC 6951642 a partir de los modelos
de estructura que mejor describan el estado evolutivo de la estrella.

e Comparar las frecuencias observacionales de KIC 6951642 con las frecuencias tedricas
resultantes de los modelos sismolégicos, por medio de la minimizacén de ajustes del
tipo x2.

e Obtener el modelo sismoldégico que mejor ajusta a los datos observacionales.
FEn los siguientes capitulos se expondra la metodologia asi como también las herramien-

tas y los cédigos utilizados en el presente trabajo. Y para finalizar la discusion y las
conclusiones.



Teoria de Oscilaciones estelares

n este capitulo se resumiran los principios basicos de la teoria de oscilaciones este-

lares, describiendo los tipos de modo de oscilacién en las estrellas. El estudio de un
sistema fisico por sus modos de oscilacién es una idea clasica en la Fisica. Al estudiar los
mecanismos de excitaciéon y amortiguamiento de los modos oscilantes, se sabe la clase de
modos que esperamos detectar en las observaciones. Los temas explicados en el presente
capitulo se pueden encontrar con mas detalle en los libros de texto Aerts, et al. (2010) y
Christensen-Dalsgaard (1998).

Como se mencioné anteriormente, las oscilaciones estelares son ondas estacionarias
propagandose a través de cavidades resonantes en el interior estelar, y por lo tanto son
informacién pura de su estructura. Las observables de las estrellas pulsantes que varian
como la luminosidad y velocidad radial, son el efecto de cambios peridédicos de la confi-
guracién del equilibrio estelar a causa de perturbaciones oscilando a través de las capas
envolventes.

La amplitud de oscilacién de una onda estacionaria unidimensional, es funcién de la
posicién y el tiempo A(z,t) y en el caso lineal estd dada por la expresion:

A(z,t) = Agsen(kx)cos(wot — dg) (2.1)

donde A es la amplitud de la onda, k es el nimero de onda, wg es la frecuencia angular
de oscilacién que depende de las caracteristicas de la cuerda y g es el desfase temporal
de la onda respecto al origen.

Para explicar los modos radiales y no radiales de oscilaciéon en la superficie de una
estrella, pensemos primeramente en una superficie (2-dimensional) como la membrana
de un tambor. El conjunto de modos que tiene nodos concéntricos en la superficie se
les denomina modos radiales. El modo radial fundamental es aquel que limita a toda
la membrana a moverse hacia arriba y hacia abajo con simetria circular, con maxima
amplitud en el centro donde se encuentra el antinodo y como el borde siempre permanece
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fijo es un nodo. Luego el primer arménico radial tiene un nodo conformado por un circulo
que secciona en dos partes la membrana (la parte externa en un anillo y la parte interna
central), el anillo externo se mueve en sentido opuesto al centro; de la misma forma el
segundo armoénico radial esta compuesto por dos circulos concéntricos que son sus nodos.

Existe una segunda direccién de oscilaciéon en la membrana, conocidos como modos
no radiales. El primer modo no radial es el modo dipolo, cuyo nodo es una linea que
pasa por el centro de la superficie y la divide a la mitad, de forma que las dos mitades
oscilan en oposicién de fase. El segundo arménico no radial divide la membrana circular
del tambor en cuatro secciones iguales (cuadrupolo) que se muestran en la Figura 2.1. Y
asi sucesivamente con el resto de los modos arménicos de oscilacién.

(0.0) (2.0)

Modo radial findamental Primer armoénico radial Segundo armoénico radial

CUNE
(0.1) (0,2) _(2,2)

Modo no radial simple Segundo modo no radial Segundo modo radial y
(Modo dipolo) (Meodo cuadrupolo) modo no radial cuadrupolo

Radial

~

No Radial
+
I
I

Figura 2.1: Representacion esquemética de los modos radiales y no radiales de oscilacién en la membrana
de un tambor (los signos de + y - indican que un antinodo se mueve hacia arriba o abajo, respectivamente).
Dichos modos de oscilacién se caracterizan por nidmeros cudnticos (a,b) donde a corresponde al niimero
de nodos radiales y b al nimero de nodos no radiales. (De Christensen-Dalsgaard, 1998).

2.1 Oscilaciones tridimensionales en las estrellas

Ya que las estrellas son tridimensionales, sus modos naturales de oscilacién tienen tres
direcciones ortogonales. Estas direcciones estan determinadas por las capas concéntricas
radiales (r), las lineas latitudinales (6) y las lineas longitudinales (¢). De forma que para
una estrella con simetria esférica las soluciones a las ecuaciones de movimiento tienen
dezplazamientos en las direcciones (r,6, ) y estan dadas por

& (r,0,0,t) = a(r)Y;" (0p)exp(i2nvt) (2.2)



14 Teoria de Oscilaciones estelares 2.1

6o(r.0,0.1) = ) TN i (2.3
b(r) DY, (6, .
§o(r,0,p,t) = 32(7:()9 l@fp #) exp(i2nvt) (2.4)

donde &, & v &, son los desplazamientos, a(r) y b(r) son amplitudes, v es la frecuencia
de oscilacién y Y;(6, ) son los arménicos esféricos, definidos como

V0,0 = || 2 (o B costean(ime) 25)

Y P/"(cosf) son los polinomios de Legendre, que se expresan como

(_1)m ) E dl—l—m
P (cost) = ~—~—(1 — cos°0) 2 ————
T ) 200 ( ) dcos!tmp
donde 6 se mide desde el polo pulsante (eje de simetria). En la mayoria de las estrellas
pulsantes el eje de simetria coincide con el eje de rotacién. Con excepcion de las estrellas
Ap con répidas oscilaciones, donde el eje simetria de pulsacion es el eje magnético.

(cos?0 —1)! (2.6)

Al igual que en la superficie superior de un tambor (bidimensional), hay dos nimeros
cuanticos para especificar los modos de oscilacién, en las estrellas tridimensionales hay
tres niimeros cuanticos y son:

e n el orden de nodos radiales y es llamado modo armdnico. A veces este nimero
cuéantico se representa con k, particularmente en los trabajos realizados sobre enanas
blancas pulsantes.

e [ el grado angular y especifica el nimero de nodos presentes en la superficie.

e m el orden azimutal, especifica las lineas longitudinales que hay en la superficie; las
lineas latitudinales son equivalentes a [— | m |. Los valores de m van de —[ a +,
por lo que hay 2! + 1 modos m para cada grado angular [.

2.1.1 Modos radiales y modos no radiales

Como se mencioné anteriormente, los modos mas simples son los modos radiales con [ = 0,
y el mas sencillo de ellos es el modo radial fundamental con n = 0 en el que la estrella se
expande y contrae (mientras se calienta y enfria) manteniendo su simetria esférica donde
el nicleo es el nodo y la superficie (que es la que se desplaza) es el antinodo. Este método
es tipico de las variables Cefeidas y RR Lyrae.

El primer arménico radial tiene n = 1 con un nodo radial que es una envolvente
concéntrica en el interior de la estrella. En términos del desplazamiento radial, la evolvente
es un nodo (no se mueve) y los movimientos suceden arriba y abajo de ésta en oposicién
de fase. Por ejemplo en las estrellas roAp, sus nodos radiales pueden ser directamente
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observados en sus atmésferas con sélo el movimiento en oposicién de fase por encima y
debajo del nodo radial y el antinodo en la superficie.

Algunas estrellas Cefeidas, RR Lyrae y § Scuti pulsan a la vez en el modo fundamental
y en los primeros modos arménicos radiales.

El modo mas simple de los modos no radiales es el correspondiente a la simetria axial
dipolocon ! =1y m = 0. Para este modo el ecuador de la estrella es un nodo, el hemisferio
norte se expande mientras que el hemisferio sur se contrae y viceversa (debido a que uno
y calienta y el otro se enfria). Esto es dependiente de PY(cosf) = cosf) donde 6 es la
colatitud. Por lo tanto no hay ningin cambio en la seccién transversal de la estrella.

Desde el punto de vista de un observador, la estrella parece oscilar arriba y abajo en
el campo de visién; lo cudl es asombroso porque cémo podria una estrella “rebotar” en
el espacio; y ya que las estrellas son incomprensibles esto no puede suceder, entonces se
creyé que no era posible pulsar en el modo dipolo. Sin embargo, Christensen-Dalsgaard
(1976) mostro6 que el centro de masa de una estrella no se desplaza durante las oscilaciones
en modo dipolo, por lo que las estrellas si pueden pulsar en tal modo. Los modos dipolo
son dominantes en las observaciones de las rapidas oscilaciones de las estrellas Ap.

Los modos no radiales solo ocurren para n > 1, por lo que en el caso de la modalidad
dipolo, existe al menos un nodo radial en el interior de la estrella; mientras que la capa
exterior asciende y desciende desde el punto de vista del observador. Entonces la envolvente
interior se desplaza, pero el centro de masa permanece fijo.

Los modos con dos nodos en la superficie [ = 2 se denominan modos cuadrupolo. El
modo | = 2, m = 0 depende de PY(cosfl) = (3cos?>0—1)/2, en este modo dos de los polos se
expanden, mientras que los otros se contraen (al enfriarse y calentarse, aunque no sucede
en fase con los desplazamientos). La Figura 2.2 muestra el modo octopolo con 1=3 que
ayuda a vislumbrar la forma en como se ven los nodos en una superficie esférica estelar.

(De Aerts et al. 2010)

2.1.2 El efecto de rotaciéon: modos m

En las ecuaciones 2.2, 2.3, 2.4 y 2.5, claramente se observa que para los modos m (m # 0)las
exponenciales en estas ecuaciones se combinan para dar una dependencia temporal que
va como expli(2mvt + myp)], este factor significa que los modos m son ondas viajeras. La
convencion de signos es que los modos con m positivo viajan contra la direccién de rotacién
(modo retrégrado é sentido horario), y los modos con m negativa viajan en la direccion
de rotacién (modo progrado 6 sentido antihorario).

Para una estrella con simetria esférica, las frecuencias de todos los miembros del mul-
tiplete 2l + 1 (conocido como octopolo séptuple con | = 3, m = —3,—2,—1,0,+1,+2,+3)
son la misma. Pero las desviaciones de la simetria esférica pueden aumentar la degen-
eracién de la frecuencia, y la causa fisica més significativa de la desviaciéon de una estrella
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Figura 2.2: Representacién esquemadtica de los modos radiales | = 3 octopolar. Las filas muestran los
modos oscilantes desde diferentes angulos de visién: 30, 60 y 90 respectivamente. Las bandas blancas
esquematizan las posiciones de los nodos en la superficie, mientras que las regiones en rojo y azul muestran
las secciones de la estrella que se estdn expandiendo (contrayendo) al calentarse (enfriarse) y viceversa. De
derecha a izquierda, la primer columna muestra [ = 3 y m = 0, de la segunda a la cuarta muestran teselas
para 0 < m < [. Es importante destacar que la rotacién distingue el signo de m (De Christensen-Dalsgaard,
1998).

es la rotaciéon. En una estrella en rotacion, la fuerza de Coriolis provoca variaciones en las
pulsaciones. Estas podran crecer o decrecer y volverse ciclicas con la direccién de la fuerza
de Coriolis, estando contra la direcciéon de rotacién. Por lo tanto, los modos m progrados
viajando en el sentido de la rotacion tienen frecuencias ligeramente mas bajas que m=0
(modo de simetria axial) y los modos retrégrados que van contra la direccién de rotacién
tienen frecuencias ligeramente mas altas, en el marco de referencia de la co-rotacién de la
estrella.

Esto fue analizado en el marco de referencia del observador (Ledoux, 1951). La relacién
de rotacién de Ledoux para una estrella rotando uniformemente se expresa como

Vnim = Vnlo — ’I’I’L(l - Cfnl)Q (27)

donde v, es la frecuencia observada, v,y es la frecuencia central imperturbable del
multiplete (m = 0) la cual no se ve afectada por la rotacién, Cy, es la constante de
normalizacién y 2 es la frecuencia de rotacién. La ecuacién 2.7 puede reescribirse como

Unim = Vnio + mCpi§2 — m$Q (28)

De la cual es mas facil observar que la fuerza de Coriolis reduce ligeramente la frecuencia
observada del modo progrado (m < 0) de la co-rotacién del sistema; y la frecuencia
aumenta para el modo que viaja contra la direccién de la rotacién (retrégrado con m >
0). También se puede decir que todos los miembros del multiplete estdn separadas por
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(1 — Cpy)S2. Sin embargo, en una verdadera estrella, los diversos componenetes de los
multiplos estan excitados en diferentes amplitudes y algunas pueden no tener una amplitud
observable, por lo que en las observaciones pueden no estar todos los miembros de un
multiplete.

De forma que la Astrosismologia al observar los miembros de un multiplete y sus
amplitudes, encuentra una marcada divisién de rotaciéon dada por el signo de m reflejada
en las amplitudes de frecuencia de cada modo; y de la cual se puede inferir la velocidad
de rotacién de la estrella. Ademés los multiplos de los modos de diferente grado angular
u orden radial, nos permiten conocer la velocidad de rotacién interna de la estrella (que
no se puede conocer por otro medio).

Por ejemplo la Heliosismologia ha sido capaz de medir la velocidad de rotacién dife-
rencial del interior del Sol, hasta aproximadamente medio camino hacia el nicleo. Debajo
de la zona de conveccion el Sol rota cuasi-rigido con un periédo cercano a 27 dias, en la
superficie se ve en latitudes de alrededor de 35° y en la zona de conveccion la rotacién no
s6lo depende de la distancia al eje de rotacion solar como se creia.

2.2 Ecuaciones de oscilaciones lineales y adiabaticas

De los parametros de oscilacién que se observan en las estrellas, las frecuencias poseen
ventajas en el diagnéstico de las propiedades estelares, ya que se pueden relacionar de
manera sencilla con sus propiedades intrinsecas. Por ejemplo, con el periodo fundamental
IT ~ Gp, se puede medir la densidad media de la estrella.

Las oscilaciones observadas en las estrellas pulsantes tipicamente son de baja ampli-
tud. Lo que permite, en primera aproximacién, el tratamiento en términos de pequenas
perturbaciones lineales alrededor del modelo de equilibrio resultante de los célculos de
estructura y evolucién estelar. No obstante, los efectos no lineales son importantes en la
determinacién de los tipos de modos de oscilacién presentes en la estrella. Suponiendo una
simetria esférica e independiente del tiempo, cada magnitud perturbada se puede expresar
como:

Ft) = folr) + f(7,1) (2.9)

donde fj es la magnitud en estado de equilibrio f’ es una perturbacién euleriana (pertur-
bacién en un punto dado).

Las ecuaciones generales que describen las oscilaciones de una estrella son las ecuaciones
de hidrodindmica. Asumiendo que en el estado de equilibrio hidrostético la estrella posee
simetria esférica y que el medio estelar es estatico, no viscoso y no magnético. La teoria
lineal de perturbaciones queda explicada por el siguiente sistema de ecuaciones:

e Ecuacion de continuidad: 9
a_i +V(p) =0 (2.10)
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e Ecuacion de equilibrio hidrostatico:

A7
— =-V Vo 2.11
'Odt2 p+p ( )
e FEcuacion de Poisson:
V20 = —47Gp (2.12)

e Ecuacion de conservacion de adiabaticidad

dp _ Tipdp

= 2.1
dt p dt (2.13)

donde I'y = (gﬂ“f; )s con S la entropia del sistema. Se ha despreciado la perturbacién
Lagrangiana de la composicién quimica, ya que los periodos de pulsaciéon son mucho més
cortos que la escala de tiempo de la nucleosintesis y de la difusién del material.

La ecuacién de conservacién de energia se ha remplazado por una ecuacién de adia-
baticidad, en la que no hay intercambio de calor entre los diferentes puntos del medio
debido a las oscilaciones. Ya que los periodos de pulsaciéon observados son mucho més
cortos que la escala de tiempo térmico a través de la estrella, entonces las oscilaciones
pueden ser razonablemente consideradas como adiabaticas. Esta aproximacion adiabdtica
sera suficiente para determinar el espectro total de oscilaciones de un modelo estelar y
para calcular las frecuencias de oscilacion con una precision también razonable; deja de
ser valida en las zonas externas de la superficie. Los efectos no adiabdticos son importantes
para determinar cudles modos son inestables a la pulsacién.

Perturbando cada una de las variables y suponiendo que estas perturbaciones son muy
pequenas, se puede despreciar los términos de orden superior al primero y entonces obten-
emos las ecuaciones linealizadas. Es importante mencionar que a pesar de que la rotacién
es relevante en las variables § Scuti, es posible realizar el analisis de una perturbacién a
los modelos simétricamente esféricos no rotantes. De forma que las propiedades bésicas
de las oscilaciones en las § Scuti se obtienen a través del estudio de oscilaciones lineales
adibaticas de una estrella no rotante.

Dado que hemos considerado una simetria esférica y que por tanto, las magnitudes de
equilibrio dependen sélo del radio, hace posible expresar las perturbaciones en variables
separables, una parte radial y otra angular. Donde la parte radial viene dada por los
armoénicos esféricos y ademaés las magnitudes de equilibrio son independientes del tiempo.
Entonces una perturbacién queda expresada por

F(r,0,0,0) = J/(r)Y™ (8, p)exp(icvt) (2.14)

Aplicando esta expresién para las perturbaciones y usando las propiedades de los
armoénicos esféricos se llega a las ecuaciones de oscilacion, teniendo ahora como variable
sélo la parte radial f’ de cada perturbacion
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de, 2 1 dpo - 1 [S? - ll+1) -
or_ (2 =)+ — (2L - — P/ 2.15
dr <r * Ty opo dr ) St pPoC2 <w2 P w?r? (2.15)
dp/ 2 N7 dpo ~ %’
— = — N9)&, —p —_— 2.16
o po(w )& + T opo dr PP (2.16)
1d 2d<I;’ Y & 2 (+1) 5,
—— — | =—4 = =N — 2.1
r2dr (7’ dr ) G (cg + Pogo + r2 (2.17)
donde el desplazamiento 07 estd separado en las componentes radial y tangencial:
5F = &7 + & (2.18)
con
& (r,0,0,1) = &(r)Y™ (0, p)exp(iwt) (2.19)
y
- ~ oYy;™ . 1 oy™
0,p,t) = L_§ L5 jwt 2.20
Gr0.6.8) = 60r) (G0 + 25 ) e (2.20)

Las perturbaciones eulerianas de las variables quedan determinadas en funcién de los
armonicos esféricos de grado [ y orden azimutal m segin la ecuacién. Esto en consecuencia
de la simetria esférica. Con el propésito de calcular las frecuencias de oscilacion, evitando
las complicaciones de la ecuacién de la energia se prescinde del término de calor de la
ecuacion de conservacion de la energia. Lo cual se justifica porque en el interior estelar las
escalas de tiempo térmico son del orden del tiempo de Kelvin-Helmholtz, o sea tie ~ 107
anos, mientras que los periodos de pulsacién de una estrella hibrida es del orden de minutos
a horas, por lo que la hipdtesis de adiabaticidad es aceptable. Pero por el contrario, cerca
de la superficie tie; €s comparable con los periodos de oscilacion, y los modos son claramente

no adibaticos.
En estas ecuaciones se han introducido las funciones

e Frecuencia de Lamb
I(1+1)c?

2 _
S; = 5

r

e Frecuencia de Brunt-Vaisild o de flotabilidad

1 1
N? = g, ( dpo _ _@>
Ciopo dr  po dr

donde ¢ es la velocidad del sonido cg = Fl%g

(2.21)

(2.22)
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Definir % como variable, en conjunto con las ecuaciones 2.16 - 2.18 constituyen un
sistema de cuarto orden de ecuaciones diferenciales ordinarias con cuatro variables depen-
dientes ér, P, y %. A este sistema se agregan cuatro condiciones de frontera: dos
en la superficie y dos en el centro. De tal forma que al ser un sistema de ecuaciones
homogéneo, sin términos independientes, entonces tenemos un problema tipico de valores
propios y s6lo un ntimero discreto de frecuencias w? seran solucién (frecuencias posibles

en una cavidad resonante). El caso general se expresa como

Ly = v’y (2.23)

donde L es un operador lineal que representa a las ecuaciones y las frecuencias w? son

llamadas frecuencias propias, las cuales tienen asociada una funcién propia para cada
variable f (r). 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 orden radial n. En general, cada valor propio
Wnim €sté caracterizado por los tres niimeros cuanticos; pero como no se ha introducido la
rotacién, los valores propios estaran degenerados en m al no existir un eje preferencial.

2.3 Modos de oscilacion: Modos p y Modos g

Todo oscilador depende de una fuerza de restauracién que lo haga retornar a su punto de
equilibrio. Como se dijo en la Introduccién, en el caso de las estrellas las principales fuerzas
que mantienen el equilibrio hidrostatico son la presién, la gravedad y en algunos casos el
campo magnético. Cada una de ellas origina distintos modos, llamados respectivamente
modos p, modos g y ondas de Alfvén. No abordaremos los modos originados por el
campo magnético pero si se explicaran brevente los modos mixtos que son aquellos que se
comportan como modos p en el exterior y como modos g en el interior estelar.

Los modos p son ondas actisticas de modos que no estan dirigidos al centro de la
estrella (modos no radiales), de manera que la parte inferior de la onda estd en una regién
de mayor temperatura que la parte superior de la onda; y por lo tanto en una zona con
mayor velocidad del sonido. En consecuencia, la onda se refracta a la superficie, donde
luego se refleja y entonces la energia acustica es atrapada en el interior de la estrella,
como se puede ver en la Figura 2.3. Es importante mencionar que el nimero de puntos
de reflexién en la superficie no corresponde al grado dngular [ (nimero de nodos en la
superficie). Los modos con grado angular mayor tienen mas puntos de reflexién por lo
que sélo penetran algunas envolventes y los modos de bajo grado angular penetran més
profundamente.

La frecuencia del modo observado en la superficie, depende del tiempo que le toma
al sonido viajar a lo largo de la trayectoria del rayo; por lo tanto la integral de dicha
velocidad es una buena medida de la “cavidad acustica”. Entonces como en las estrellas
pulsantes, muchos modos penetran a todas las profundidades posibles y se observan en la
superficie; es posible pasar de las observaciones a un mapa de velocidades del sonido en
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Figura 2.3: Diagrama de la seccién transversal de una estrella, con las trayectorias de modos p de tres
diferentes grados angulares. Los circulos punteados representan los limites de las cavidades actsticas
inferiores a cada trayectoria (De Christensen-Dalsgaard, 1998).

el interior estelar, y a partir de este deducir un perfil de temperatura, con suposiciones
razonables acerca de la composicién quimica .

Los modos g o gravitatorios, tipicamente se visualizan como una burbuja de gas os-
cilando en la direccién radial alrededor de la posiciéon de equilibrio bajo la accién de la
gravedad; en su movimiento desplaza materia hacia los lados y en menor medida, radial-
mente, por lo que no hay modos g para [ = 0. El nicleo de las estrellas variables § Scuti, a
partir del ciclo CNO genera alta cantidad energia, que no es transferido eficientemente por
el transporte radiativo; de forma que aparecen modos p y modos g en las observaciones.
Por la naturaleza de los modos gravitatorios, poseen periodos mayores que los modos p,
por lo que en observaciones terrestres es dificil su deteccién en el espectro de frecuencias
porque coincide con la zona de ruido (instrumental y atmosférico).

A continuacién se realizard una breve comparacion de las propiedades de los dos prin-
cipales modos de pulsacion: modos p y modos g.

e Los modos p son ondas actsticas cuya propagacion en el gas es paralela a la direccion
de vibracién; mientras que los modos g son debidos a la gravedad (el empuje es la
fuerza de recuperacién) y su propagacion en el gas es principalmente transversal.

e Si el numero de nodos radiales aumenta, las frecuencias de los modos p también
aumentan, y las frecuencias de los modos g disminuyen.

e Los modos p son mas sensibles a las condiciones superficiales de la estrella, mientras
que los modos g son mas sencibles a las condiciones del nicleo estelar (véase Figura
2.4).
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Figura 2.4: Diagrama comparativo de las trayectorias de los rayos de modos p a la izquierda y modos g
a la derecha. La trayectoria del modo p con alto grado angular tiene n = 8, I = 100 y la de menor grado
angular tiene n = 10, [ = 5. El modo g es atrapado en el interior estelar (modelo solar) ya que no se
propagan a la parte convectiva externa y en la superficie pueden ser observables (débilmente) sus efectos
en la zona de conveccién (De Christensen-Dalsgaard, 1998).

e Para ordenes radiales muy grandes, existe una relacién asintética para los modos p
(son aproximadamente equidistantes en frecuencia) y no hay una relacién asintética
para los modos g.

Las relaciones asintdticas son de gran importancia en muchas estrellas pulsantes. De
acuerdo a Tassoul, (1980) y Unno et al. (1978) la frecuencia observada estd dada por:

Unim = Avp <n + % + e> + dv (2.24)

donde n y [ son el orden radial y el grado angular del modo de oscilacién, € es una
constante de orden unitario, v es conocida como la “pequena separacién”, v, es la
frecuencia observada. Arg es la gran separacién y es inversamente proporcional al tiempo
de viaje de la onda de sonido desde la superficie de la estrella al nicleo y de regreso, dado

por
Avy = (2 /OR %>_1 (2.25)

donde ¢(r) es la velocidad del sonido. Evidentemente la gran separacién es sensible al
radio de la estrella; y ya que las estrellas variables estan cerca de la secuencia principal,
es una buena medida de la masa de la estrella. La pequena separacion es sensible a la
condensacion del nucleo y por lo tanto a la edad de la estrella.
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2.3.1 Modos mixtos

Como su nombre indica son una mezcla de modos p y g, teniendo porcentajes de su energia
de oscilacion distribuidos desde el interior estelar hasta la superficie. Son producto del
acoplamiento existente entre los dos tipos de oscilacion a lo largo de la evolucion de la
estrella.

Durante la evolucién de la estrella, la composiciéon quimica central, varia al fusionarse
hidrégeno para producir helio, credndose un gradiente negativo del peso molecular medio
u en el borde externo del niicleo convectivo que disminuye la presién central, por lo que
el nicleo se contrae. Esto permite que la estabilidad dindmica sea mayor y que aumente
la frecuencia N de Brunt-Vaisild (frecuencia maxima de oscilacién, en el caso limite en
que un modo g no arrastra materia verticalmente). De forma que los modos g tienen
frecuencias mas altas y se aproximan a los modos p.

La mayor parte de los modos p, apenas varian con la evolucién estelar, mientras que
los modos g sufren cambios en su cavidad resonante permitiendo que se puedan propagar a
mayor frecuencia. Este aumento de frecuencia en los modos g, hace que se encuentren con
cavidades resonantes nuevas en la envoltura externa en las que previamente sdlo existia un
modo p puro. El acoplamiento entre entre un ascendente modo g y un modo p, produce un
intercambio de propiedades que resultan en la aparicién de un modo mixto. El parametro
de la sobrepenetracion convectiva cambia el tamano real del nicleo convectivo, e influye en
gran medida en la frecuencia de los modos mixtos. Por lo tanto identificar dichos modos
en el espectro de frecuencia es un importante indicador de este parametro.



Datos observacionales: Adquisicion y
Analisis

lo largo de este capitulo se describiran a profundidad la metodologia utilizada en

la adquisicién de datos, deteccién de frecuencias, observaciones espectroscépicas, re-
duccion del espectro de la estrella, el proceso del anélisis tedrico de los modos de oscilacién
y el calculo de secuencias evolutivas usando las propiedades intrinsecas de la estrella,
citadas de la literatura y obtenidas del anélisis espectral.

3.1 Datos fotométricos

En astronomia, la fotometria se encarga de medir la luminosidad (brillo) de los astros. La
escala de brillos de las estrellas fue establecido por Hipparcos de Nicea (astrénomo griego).
El dividi6 el brillo en cinco magnitudes, pero sélo pudo clasificar los astros visibles por el
0jo humano durante una noche oscura. Después de la invencién del telescopio de Galileo en
1609 se amplié la escala a aquellos objetos que no eran visibles a simple vista. Los astros
mas brillantes como el Sol, tienen magnitud negativa, los mas débiles tienen magnitud
positiva y mientras mayor sea dicho nimero, el astro es mas débil luminosamente.

Una curva de luz es una representacién grafica de la intensidad de luz de un objeto
celeste (magnitud aparente) en funcién del tiempo. Se suelen graficar a partir de una regién
espectral o banda fotométrica (dependiendo del filtro usado en las observaciones). En el
caso de las estrellas variables, las curvas de luz son periddicas y su estudio porporciona
informacién sobre los procesos fisicos que se producen en su interior y por tanto son una
herramienta fundamental.

3.1.1 Datos fotométricos de Kepler

Como se mencioné en la Introduccién la fotometria obtenida por el telescopio Kepler
es a través de una cdmara cuyo plano focal se compone de 42 sensores CCD (2200 x
1024 pixeles) con resolucién de 95 megapixeles y un sensor capaz de detectar cambios
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de 20 partes por millon para estrellas con magnitud aparente de 12. Las curvas de luz
calibradas se archivan en el Mikulski Archive for Space Telescopes (MAST). De esta base
se descargaron las curvas de luz en formato de tablas FITS (Flexible Image Transport
System) de 18 trimestres de cadencia larga y una curva de luz de cadencia corta. En
la Tabla 3.1 se enlistan los parametros principales de cada trimestre de observaciéon que
incluye el nombre del archivo, el tipo de cadencia en el que fueron observados, las fechas
entre las cuales el telescopio Kepler realizé la toma de datos y el nimero de datos no nulos
a los cudles se les realizé un anélisis de Fourier.

Tabla 3.1: Archivos .fits descargados de la base publica Kepler Input Catalogue

Dataset name  Quarter Target Actual Actual Date
KPLR006951642 type start time end time (No NULL)
2009131105131 0 LC 2009-05-02 00:54:56  2009-05-11 17:51:31 469
2009131110544 0 SC 2009-05-02 00:40:43 2009-05-11 18:05:44 14234
2009166043257 1 LC 2009-05-13 00:15:49  2009-06-15 11:32:57 1624
2009259160929 2 LC 2009-06-20 00:25:09 2009-09-16 23:09:29 4070
2009350155506 3 LC 2009-09-18 17:19:58  2009-12-16 23:55:06 4134
2010078095331 4 LC 2009-12-19 21:03:56  2010-03-19 16:53:31 4108
2010174085026 5 LC 2010-03-20 23:47:15 2010-06-23 15:50:26 4486
2010265121752 6 LC 2010-06-24 22:44:09 2010-09-22 19:03:09 4272
2010355172524 7 LC 2010-09-23 16:08:24 2010-12-22 01:10:41 4226
2011073133259 8 LC 2011-01-06 20:45:08 2011-03-14 20:18:16 3106
2011177032512 9 LC 2011-03-21 00:24:25 2011-06-26 10:10:29 4609
2011271113734 10 LC 2011-06-27 08:14:32  2011-09-28 18:22:51 4441
2012004120508 11 LC 2011-09-29 16:56:19 2012-01-04 19:50:25 4473
2012088054726 12 LC 2012-01-05 21:49:54  2012-03-28 12:32:43 3550
2012179063303 13 LC 2012-03-29 05:42:32 2012-06-27 13:18:20 4241
2012277125453 14 LC 2012-06-28 15:17:47  2012-10-03 19:40:10 4269
2013011073258 15 LC 2012-10-05 23:39:07 2013-01-11 15:18:15 4366
2013098041711 16 LC 2013-01-12 14:21:10  2013-04-08 11:02:28 3534
2013131215648 17 LC 2013-04-09 17:26:44 2013-05-11 12:01:39 1284

Cada una de las tablas FITS obtenidas de la base de datos publica de Kepler se

convirtieron en tablas ASCII usando el programa fv 5.3 (Figura 3.1). Las tablas de
datos contienen 20 columnas donde la primera es el tiempo en dia juliano bariocentrico
(BJD) de la medicién y las siguientes listan los diferentes tipos de fotometria que reporta
la misién con sus incertidumbres. Las curvas de luz utilizadas en el presente trabajo se
generaron con el flujo corregido PDCSAP-FLUX, es decir, el flujo con apertura fotométrica
sencilla (Simple Aperture Photometry, SAP-FLUX) con mitigacién de errores sisteméticos
(Stumpe et al. 2012) principalmente resultado de la aberracién por velocidad diferencial
que introduce frecuencias de baja amplitud en todo el trimestre y cambios de enfoque
por variaciones térmicas debidas a la posicién del satélite con respecto al Sol; llamado
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3.1

Prebusqueda de datos acondicionados (Pre-search Data Conditioning, PDC).

= 2 ED(95%) @

File Edit Tools Help

Total Columns: 20
Total Rows : 14260

| size

| Modpate |

L (dir)
kplr00B951642-2009131105131_II76k
KpIr00B951642-2009131110544_81423k
kplr00B951642-2009166043257_I1188k
KpIr00B951642-2009259 16092911456k
Kplr00B951642-2009350155506 1456k
kplr00B951642-2010076095331_ll458k
Kplr00B951642-2010174085026 1481k
KpIr00BS51642-2010265121752_ll458k
kplr006951642-2010355172524._ll456k
KpIr00B951642-2011073133259__11349k
kpl 11177032512_11495k
kplr00B951642-2011271113734_II475k
knlrfINEIE1642-2012004 120508 11495k

Jun 08,2015
Thu 12:17

Jun 08,2015
Jun 08,2015
Jun 08, 2015
Jun 08, 2015
dun 08,2015
Jun 08,2015
Jun 08, 2015
Jun 08, 2015
Jun 08,2015
Jun 08,2015
Jun 08 2015

———————

File Name kpl

131110544 _slo_

Save

File of type *
-

M List FITS files only

File Edit Tools Help

Gancel

Help

Selected columns for display

o TIME

= TIMECORR

B CADENCENO

B SAP_FLUX

8 SAP_FLUX_ERR

B SAP_BKG

B SAP_BKG_ERR

® PDCSAP.FLUX

B PDCSAP_FLUX_ERR
8 SAP_QUALITY

B PSF_CENTR1

8 PSF_CENTR1_ERR
B PSF_CENTR2

8 PSF_CENTRZ ERR
B MOM_GENTR1

8 MOM_CENTR1_ERR
B MOM_CENTR2

Display Table |

Select
-
invert |

TIME
o}
BUD - 2454833
Modity

B PDCSAP_FLUX
3
efs
Modity ‘

1205291256

199173708408

120.5298067

1.99152805+08

120.5304875

1.35159905+06

120.5311690

1.99166405+06

selectall |

120.5318503

1.9310890E+08

120.5325314

1.99129105+406

ClearAll |

120.5332125

1.9511160E408

1205338936

1.55109602+06

Gancel ‘

120.5345748

199107608408

1205352555

1.99136105+08

Help |

120.5359372

1.9918680E408

1205366183

1.99150005+08

120.5372954

1.35143005+406

120.5379806

199117205406

120.5386618

1.9515420E408

120.5393430

1.99107205+06

120.5400240

1.95072808408

1205407052

1.55052305+06

120.5413863

1.9907860E+08

120.5020675

1.93099105+08

120.5427487

1.9306310E+408

1205434258

1.9909650+08

index Extension Type

Dimension

mo Primary image

{ B LIGHTCURVE Binary

m:z APERTURE Image

0

20 cols X 14280 rows.

12X12

Header |

Header

120.5441110

1.33075002+406

120.5447922

1.99072405+08

120.5454732

1.9307820E408

1205461544

1.99053605+06

Header

Editcell:|

Figura 3.1: Ventanas del programa fv 5.3 para seleccionar las columnas TIME y PDCSAP-FLUX.

Previamente a los archivos de datos en ASCII de cada trimestre se les han eliminado
datos nulos (“NULL”) y se les ha restado la media a fin de normalizarlos, situdndolos a

un mismo nivel para evitar variaciones espureas de largo periodo no reales en

las curvas

de luz. Un ejemplo de una curva de luz normalizada se muestra en la Figura 3.2.
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Figura 3.2:

Time

Ejemplo de una curva de luz normalizada.
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3.1.2 Deteccion de las frecuencias de oscilacion: Period04

La deteccion de las frecuencias de oscilacién presentes en las curvas de luz se realizé con el
programa Period0j (Lenz & Breger, 2005). Dicho programa calcula el espectro de ampli-
tudes de las oscilaciones (gréafico que muestra la amplitud de las frecuencias identificadas
en la curva de luz) por medio de una transformada de Fourier a la curva de luz original y
luego usando el método de “prewhitening” (blanqueo) permite determinar iterativamente
las frecuencias, amplitudes y fases de los periodos de oscilacién restando a la curva de luz
original una funcién sinusoidal dada por la siguiente ecuacién:

fl(ti) = fo(t,') — Alsen(27w1t,~ + (,01) (3.1)

donde fy(t;) es la funcién original a la que se le resta una sinusoide de amplitud A,
frecuencia v; y fase 1, que corresponde a la senal a blanquear.

El proceso iterativo para determinar los picos de frecuencia considerados debidos a la
sefial oscilatoria es el siguiente:

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 simultdneamete la frecuencia, amplitud y fase.

3. Se calcula la transformada de Fourier de los residuos y se identica un 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
y los residuos dejan de disminuir. El criterio a seguir para considerar que una frecuencia
es significativa con un nivel de confidencia del 99% es que el pico debe tener una senal a
ruido mayor que 3.7 (Alvarez et al. 1998).

La Figura 3.3 muestra las ventanas de los médulos de “Fourier”, “TIME STRING” y
“FIT” del programa Period(04 correspondientes al tercer trimestre con datos obtenidos en
Larga Cadencia. Y en la Figura 3.4 se puede observar un ejemplo de “prewhitening”. De
los primeros seis calculos de Fourier, en el que claramente se nota que cuando se elimina
una frecuencia la amplitud decrece.

Para escoger la lista de frecuencias definitivas a usar en el anélisis tedrico se procedid
de la siguiente manera:

1. Usando el procedimiento descrito arriba se analizaron cada uno de los trimestres de
datos por separado. Los espectros de amplitudes se calcularon hasta la frecuencia de
Nyquist que para los datos de cadencia corresponde a fy = 25.5 ¢/d. Se blanquearon
20 frecuencias de oscilaciéon més significantes en cada uno. Estas frecuencias cumplen
con el criterio de significacion de 3.70.
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Figura 3.3: Programa Period04 mostrndo los ajustes del calculo de Fourier (trimestre 3 de cadencia larga).

2. Las frecuencias blanqueadas en cada trimestre se compararon con las frecuencias

blaqueadas en los otros trimestres y se identificaron las frecuencias comunes en todos
trimestres.

3. De las frecuencias blanqueadas en cada trimestre se escogieron aquellas que estaban
presentes en al menos 5 trimestres, estas se listan en la Tabla 3.2.

4. Una vez que se identificaron las frecuencias comunes en todos los trimestres de
datos, se procedié a calcular las frecuencias de oscilacién a partir de la curva de luz
formada con tres trimestres consecutivos, del 13 al 15 de la Tabla 3.1. La curva de
luz formada con los datos de esos tres trimestres se muestra en la Figura 3.5). Esta
contiene 12,876 puntos. Esta curva al no presentar huecos y contener mas puntos
que los trimestres individuales permite obtener un espectro de amplitudes menos
ruidoso que los trimestres individuales. Por lo tanto las frecuencias se calculan con
mayor precisién. En total se blanqueron 40 frecuencias en esta curva de luz.

5. Seguidamente las 40 frecuencias identificadas en el andlisis de la curva de luz de los
trimestres 13 a 15 se compararon con la lista de frecuencias presentes en al menos 5

trimestres (Tabla 3.2) y se encontraron 20 frecuencias en comun. Estas se escogieron
como definitivas y se utlilizardn en los siguientes capitulos.

6. Luego para las 20 frecuencias intrinsecas se calcularon sus armoénicos, es decir las
frecuencias que son combinaciones lineales de otras. Utilizando el criterio de Rayleigh
(Figura 3.6) de acuerdo al muestreo de puntos del anélisis de los tres trimestres
consecutivos, Period04 calculé que es de 0.005 aproximadamente.
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Figura 3.4: Ejemplo del blanqueo de frecuencias (“prewhitening”).
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Curva de luz de tres quarters consecutivos
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Figura 3.5: Curva de luz de los tres trimestres consecutivos elegidos para analizarlos en conjunto e identi-
ficar las frecuencias intrinsecas.
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Figura 3.6: Resolucién de frecuencia (criterio de Rayleigh).
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Tabla 3.2: Frecuencias identificadas utilizando el programa Period04. Determinadas como comununes
entre trimestres si poseen igual parte entera y dos primeros decimales (¢/d), y ademds estdn presentes en
al menos 5 trimestres.

Frecuencia [c/d] Frecuencia [us~!] Periodo [hrs.] Cantidad de Trimestres

0.27 3.123 88.889 11
0.43 4.975 55.814 9
0.59 6.826 40.678 7
0.71 8.214 33.803 6
0.72 8.330 33.333 17
0.73 8.446 32.877 5
0.78 9.024 30.769 9
0.79 9.140 30.380 10
0.80 9.256 30.000 8
0.99 11.454 24.242 11
1.43 16.545 16.783 14
1.44 16.660 16.667 16
1.45 16.776 16.552 13
1.58 18.280 15.190 14
1.59 18.396 15.094 11
2.16 24.991 11.111 12
2.23 25.801 10.762 18
2.95 34.131 8.136 17
3.02 34.941 7.947 8
3.67 42.461 6.540 11
13.96 161.517 1.719 10
14.37 166.260 1.670 5

3.2 Comparaciéon de los espectros de amplitud de cadencia larga y
corta

La frecuencia de Nyquist o frecuencia de muestreo estd dada por

1
N = A7
donde N es el nimero de datos de la serie temporal y At es la separacién entre dos puntos
consecutivos en tiempo. Para los datos de cadencia larga de Kepler es de fn = 24.5 ¢/d
(284 pHz), mientras que para los datos de cadencia corta la frecuencia de muestreo es de
fn =734 ¢/d. Esto implica que las curvas de luz de cadencia larga no permiten detectar
picos de frecuencias mas alla de 24.5 c/d.

(3.2)

En la Figura 3.7 se comparan los espectros de amplitudes calculados con la curvas
de luz de corta cadencia corta y cadencia larga. Se puede notar que las frecuencias de
oscilacién estan excitadas en el mismo rango espectral para ambas curvas de luz.
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Figura 3.7: Espectro de frecuencias de Corta y Larga Cadencia y frecuencias observacionales reales.

3.3 Datos espectroscépicos

Las observaciones espectroscopicas KIC 6951642 fueron realizadas con el telescopio de
2.12-m del Observatorio Astronémico Nacional en San Pedro Mértir (OAN-SPM)! con
el espectrégrafo Echelle-REOSC de mediana resolucién (Figura 3.8). Las imégenes se
adquirieron con la cdmara CCD Marconi 2 (E2V). El espectrégrafo Echelle fue construido a
fines de los afios 70’s por la firma francesa REOSC. La méaxima resolucion del espectrégrafo
es R = 18,000 a 5000 A. Esto se traduce en una resolucién de 17 km/s con 2 pixeles.
Como lampara de comparacién se se utilizé una lampara de Th-Ar (Torio-Argén). La
principal rejilla echelle tiene un drea de 254mm x 128mm y tiene 79 lineas/mm. El éngulo
de blaze es de 63°433 y el angulo de incidencia es de 71°. El haz se dispersa en un angulo
de £2°63'. La dispersién depende del orden y va de 4A/mm a 16A/mm. (A Taste of
ESPRESSO or How to Use The San Pedro Martir REOSC Echelle Spectrograph) 2

Las observaciones se llevaron a cabo el 11 de junio de 2015. Se obtuvieron dos espec-
tros de KIC 6951642 con sus respectivas lamparas de comparacién, asi como también 20

! www.astrossp.unam.mx
2www.astrossp.unam.mx,/~sectec/web /instrumentos/echelle /echelle.html
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Figura 3.8: Espectrégrafo Echelle en el Telescopio de 2.1m, OAN-SPM.

imagenes bias para calibracién. La reduccién de los espectros Echelle se realizé con la pa-
queteria de IRAF (Image Reduction and Analysis Facility). El procedimiento de reduccién
de los datos se puede resumir de la siguiente manera:

1. Las imégenes bias se combinaron y se generé un “master bias”. Luego el “master
bias” se resté a las imégenes de objeto y arcos de calibracién. Esta correccion
permite corregir las imagenes por el offset del amplificador, el ruido de lectura del
amplificador y el ruido electrénico de la camara CCD. El "master bias” se gener6 con
las rutinas de IRAF: noao > imred > ccdred > zerocombine y la resta del “master
bias” se realiza con noao > imred > ccdred > ccdproc. La Figura 3.9 muestra una
imagen de un arco de calibracion después de la correccién por bias.

Y T T

Figura 3.9: Arco de calibracién - bias.

2. Las im&agenes de los espectros se corrigieron por rayos césmicos usando la rutina
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lacos-spec.cl del alogaritmo L.A.Cosmic: Laplacian Cosmic Ray Identification que
es un codigo que elimina los rayos césmicos de las imédgenes astrondmicas a través
de un algoritmo de Laplace (van Dokkum, 2001). lacos-spec.cl se carga en la rutina
stsdas (Space Telescope Science Data Analysis System) de IRAF. La siguiente im-
agen muestra el espectro estelar corregido primero por bias y después por rayos
coésmicos (Fi- guras 3.10(a) y 3.10(b) respectivamente).

(a) bias. (b) Rayos césmicos.

Figura 3.10: Espectro corregido.

. Luego se procede a reducir los espectros echelle. Los espectros echelle se redujeron

con la rutina “apall” de IRAF: noao > imred > echelle > apall, se extrajeron 27
ordenes echelle. Las aperturas correspondientes a los ordentes echelle se muestran
en la Figura 3.11(a).

. Seguidamente se procede a trazar la forma de cada apertura ajustando un un poli-

nomio de Chebyshev de orden alto a cada una. Un ejemplo de este proceso se muestra
en la Figura 3.11(b).

. Una vez que se extrae el espectro del objeto, se procede a extraer el espectro de la

ldmpara de comparacion Th-Ar usando la rutina “apall” con las mismas aperturas
usadas en el espectro del objeto.

. Luego se identifican las lineas espectrales de la ldmpara de Th-Ar, usando el atlas

de lineas de emisién de Th-Ar incluido en el paquete IRAF. La identificacién de
lineas se muestra en la Figura 3.12. La rutina usada es: noao > imred > echelle >
ecidenti fy.

Una vez que se identifican las lineas de la lampara Th-Ar se aplica la soluciéon de
dispersion al espectro del objeto respectivo con: noao > imred > echelle > dispcor.
Como resultado se obtienen los 27 6rdenes calibrados en la longitud de onda como
se muestra en la Figura 3.13(a) para la apertura 1.
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(a) Seleccién de las primeras 27 aperturas. (b) Ordenes ajustados por polinomios de
Chebyshev.

Figura 3.11: Ajustes realizados usando “apall”.

Figura 3.12: Identificacién de las lineas del arco de comparacién de la ldémpara Th-Ar.

8. El mismo procedimiento se aplico a los dos espectros echelle. Finalmente ambos es-
pectros se combinaron obtener un espectro con mejor senal a ruido. La combinacion
de los espectros se realiza con: noao > tmred > echelle > scombine.

9. Finalmente el espectro combinado se normalizé ajunstando un polinomio de orden
alto al continuo con la rutina: noao > imred > echelle > continuum. Un ejemplo
del espectro normalizado de la apertura 1 se muestra en la Figura 3.13(b).



36 Datos observacionales: Adquisicion y Analisis 3.4

Espectro normalizado Espectro normalizado
3500 T T T T 11

2500 "MM\“V |
e

» / Nl MWWW‘WW \U,MWM“ WNW s{m | M

o~
- ww [l \n 1 el
\ m\[/ﬂw l
N

h L
1000 - / n\ g o
o0 L // \ 085 [

° . . . . 08 . . . .
7050 7100 7150 7200 7250 7300 7050 7100 7150 7200 7250 7300
Longitud de onda (nm) Longitud de onda (nm)

(a) Espectro de la apertura 1 calibrado en (b) Espectro normalizado.
longitud de onda.

Figura 3.13: Espectro calibrado en longitud de onda (a) y normalizado (b). En el eje X: la longitud de
onda en Angstroms. Eje Y: Cuentas.

3.4 Analisis de datos espectroscopicos: derivacion de los parametros
atmosféricos

Con el objetivo de tener una determinacién independiente de los parametros atmosféricos
de KIC6951642, se procedié a analizar el espectro estelar de KIC 6951642 obtenido en
la seccién anterior. Para esto utlilizamos la herramienta iSpec® (Blanco-Cuaresma et al.
2014) la cual consiste en un conjunto de cédigos escritos en Python para el tratamiento
y analisis de espectros estelares. iSpec permite determinar los parametros atmosféricos
mediante dos métodos principales: la técnica de ajuste de espectros sintéticos y el método
de anchos equivalentes. La herramienta se presenta en una interfaz grafica que permite
hacer los cédculos de manera interactiva (ver Figura 3.14(a)).

Los pardmetros atmosféricos de KIC 6951642 fueron determinados con el método de
ajuste de espectros sintéticos. Para esto ©.Spec compara el espectro observacional con los
espectros sintéticos, generados en tiempo real. En el cdlculo se usaron los modelos de
atmésfera ATLAS de KURUCZ* (Kurucz, 2005). El modelo sintético que mejor ajusta al
espectro observacional se muestra en la Figura 3.14(b).

Los pardmetros derivados son los siguientes:

Tog= 7177 £ 150 K, logg= 4.1 £ 0.3 y vseni = 125 + 10 km/s.

3https://www.blancocuaresma.com/s/iSpec
“http://kurucz.harvard.edu/grids.html
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Figura 3.14: (a) Interfaz gréifica de iSpec. (b) Regién Hg del espectro observacional (linea azul) y el ajuste
del espectro sintético (linea roja).
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4.1 Calculo de modelos de estructura estelar: Codigo CESAM2K

Los modelos de estructura estelar adecuados para la estrella KIC 6951642, fueron ge-
nerados con el cédigo de evolucion CESAM (Morel, 1997). CESAM (Code d’Evolution
Stellaire Adaptatif et Modulaire) estd conformado por programas y rutinas que calculan
la evolucion estelar cuasi estatica en 1-Dimension, incluyendo la difusion de las especies
quimicas y la rotacién. El cédigo integra el sistema de ecuaciones de estructura estelar,
utilizando el método de colocacién de “splines” (Schumaker, 1981).

El cédigo CESAM permite computar la evolucién estelar desde el estado evolutivo
de presecuencia principal hasta el inicio de la combustién de *He por medio del proceso
triple — «; y se puede incluir la pérdida de masa durante la evolucién. Como resultado
se obtiene el perfil radial de las magnitudes caracteristicas de la estrella: luminosidad,
presién, temperatura, densidad y composicién quimica; asi como sus variaciones con la
evolucion temporal de la estrella.

4.2 Estado evolutivo de KIC 6951642 en el Diagrama
Hertzsprung-Russell (HR)

Con el c6digo CESAM2K se calculé una serie se secuencias evolutivas con la fisica inicial
descrita en Fox Machado et al. (2006) la cual es apropiada para el rango de masas de
las estrellas § Scuti. Para calcular la secuencia evolutiva de una estrella determinada con
el codigo CESAM2K primero se calcula un modelo homegéneo de edad cero con la masa
respectiva. Luego el modelo se evoluciona hasta una edad tal que sobrepase la fase de
gigante roja.

Para determinar el estado evolutivo de KIC 6951642, es decir la posiciéon observacional
de la estrella derivada a partir de los parametros atmosfericos, se comparé con las secuen-
cias evolutivas calculadas con CESAM2K. En la Tabla 4.1 se comparan los parametros
fisicos de KIC 6951642 de la literatura con los derivados de la observacion espectroscépica
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de la presente tesis. Como se puede notar, los valores coinciden dentro de las incertidum-
bres con los valores reportados por Niemczura et al. (2015), recalcando que los valores
con menor incertidumbre son los reportados por Niemczura et al. (2015) a partir de la
sintesis espectral; los cuales se consideraron como definitivos para calcular la posicién
observacional de la estrella en el diagrama HR.

Tabla 4.1: Comparacién de los pardmetros atmosféricos de KIC 6951642 derivados con diferentes métodos.

Método Ter log g vsent Referencia
K] (em/s®)  (Km/s)
Fotometria KIC 7178 3.37 Catélogo KIC
SED 7330 £+ 170 Niemczura et al. (2015)
Sintesis espectral 7200 £ 100 4.0 £ 0.2 127 £3 Niemczura et al. (2015)
Sintesis espectral 7177 £ 150 4.1 £ 0.3 125 £ 10 Presente tesis

La luminosidad de la estrella se derivo a partir de la ecuacién:

L =4nR%cT}; (4.1)

donde L es la Luminosidad, Tig es la temperatura efectiva derivada espectroscopicamente,
R es el radio de la estrella listado en el catilogo KIC y ¢ es la constante de Stefan-
Boltzmann.

A partir del radio de la estrella reportado en KIC (Tabla 1.1) y las temperaturas
efectivas de la referencia Niemczura et al. (2015) obtenidos mediante los métodos SED
y Sintesis espectral, se calculé la luminosidad para cada temperatura; los parametros
resultantes se listan en la Tabla 4.2. Dichos parametros son posiciones observacionales de
KIC 6951642 en el diagrama HR.

Tabla 4.2: Posicién observacional de KIC 6951642 derivados de Niemczura et al. (2015)

Método Temperatura [K] log(Teft)teo log(L/L&)teo

SED 7330 + 170 3.8651 4+ 0.0099 1.7022 + 0.0398
Sintesi espectral 7200 £ 100 3.8573 £ 0.0059 1.6712 £ 0.0239

Las secuencias evolutivas (isocrénas) se calcularon de forma que cubrieran las posi-
ciones observacionales (datos calculados teéricamente) de KIC 6951642 dentro del intervalo
de masas: 2.15 a 2.50 Mgy en pasos de 0.05 M.

En la figura 4.1(a) se muestra la posicién observacional de KIC 6951642 correspondiente
a la temperatura efectiva (73304 170) K junto con su incertidumbre (cruz) y las secuencias
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4.2
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evolutivas que aproximadamente coinciden con dicha posicién. De esta figura se puede
notar que la masa de la estrella se encuentra en el intervalo de masas 2.25 a 2.40M.
Para determinar con mayor precision la masa de la estrella, se calcularon 12 secuencias
evolutivas en el intervalo de masas 2.26 - 2.39M con pasos de 0.01M; estas secuencias
evolutivas se indican en la figura 4.1(a) con curvas de puntos.

De la misma manera en la figura 4.2(a) se puede ver la posicién KIC 6951642 co-
rrespondiente a la temperatura efectiva (7200 + 100)K junto con su incertidumbre y las
secuencias evolutivas que aproximadamente coinciden con dicha posicidon cercana a las
secuencias entre 2.25 - 2.35M, por lo tanto se grafican también las secuencias de 2.26 -
2.34Mg, con pasos de 0.01Ms con curvas de puntos.

Mientras que en las figuras 4.1(b) y 4.2(b) se muestran las amplificaciones del margen
de error de los datos calculados teéricamente (posiciones observacionales) y los puntos
discretos de las secuencias evolutivas cercanas a la posicion de KIC 6951642. Los modelos
de estructura estelar que mejor se ajustan la posicion observacional de KIC 6951642, dentro
de las barras de error, se listan respectivamente en las Tablas 4.3 y 4.4; donde se puede
observar que la temperatura efectiva (7330 £170) K derivada del método SED (Niemczura
et al. 2015) posee la secuencia evolutiva més préxima a uno de los puntos observacionales
calculados.

La distancia [D] mencionada en las Tablas 4.3 y 4.4, es la separacién entre la posicién
observacional y los modelos (secuencias evolutivas o isocronas) més préoximos dentro del
margen de error. La distancia se obtuvo mediante la expresiéon:

D?* = (X = Xo)* + (Y = ¥p)° (4.2)

Donde X = log(7es) del modelo, Xo = log(Tes)obs Observacional, Y = log(L/Lg) del
modelo y Yy = log(L/Lg )teo Observacional.

Los modelos de estructura listados en las tltimas dos Tablas, son los que describen
aproximadamente el estado evolutivo de KIC 6951642 de acuerdo a los pardmetros obser-
vacionales de la estrella. Estos modelos llevan asociado una masa, edad y composicién
quimica. FEstos modelos de estructura se usardn en la siguiente seccién para calcular
las frecuencias tedricas que finalmente se compararan con las frecuencias observacionales
obtenidas de la fotometria de Kepler listadas en la Tabla 4.5.
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Tabla 4.3: Puntos discretos de las secuencias evolutivas de masa 2.25-2.39Mdentro del margen del error.

Masa(Me) Log(Ter) Log(L/Le) Distancia (D)

2.25 - - -

2.26 - - -

2.27 3.86588 1.66945 0.03256
2.28 3.87096 1.68048 0.02230
2.29 3.87436 1.68822 0.01660
2.30 - - -

2.31 3.86650 1.69756 0.00466
2.32 3.86415 1.70426 0.00245
2.33 3.85991 1.70779 0.00778
2.34 3.86003 1.71190 0.01112
2.35 3.86258 1.72063 0.01880
2.36 3.86105 1.72766 0.02598
2.37 3.85638 1.72991 0.02924
2.38 3.85587 1.73589 0.03512
2.39 - - -

Tabla 4.4: Puntos discretos de las secuencias evolutivas de masa 2.25-2.34 M dentro del margen del error.

Masa(Me) Log(Ter) Log(L/Le) Distancia (D)

2.25 -
2.26 3.85779 1.65604 0.01516
2.27 - - -
2.28 - - -
2.29 - - -
2.30 3.85420 1.68166 0.01090
2.31 - - -
2.32 - - -
2.33 - - -
2.34 - - -
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Tabla 4.5: Frecuencias observacionales elegidas como definitivas o intrinsecas, obtenidas con el programa

Period04 de los trimestres 13-15.

No Frecuencia [c/d] Frecuencia [pHz] Periodo [hrs.] Noise =~ SNR
F1  0.72477 £ 0.00014 8.38557 + 0.00158  33.11405 + 0.00623 152.65 26.97
F2  2.95667 + 0.00028  34.20864 + 0.00322  8.11725 + 0.00076  32.79  100.99
F3  1.59307 £ 0.00005  18.43180 £ 0.00061  15.06527 £ 0.00050 53.14  62.25
F4  1.44405 + 0.00009  16.70766 + 0.00109 16.61992 4+ 0.00109 56.68  28.01
F5  2.23141 £ 0.00203  25.81740 £ 0.02349  10.75554 4+ 0.00979 42.86  61.45
F6  1.43543 + 0.00028  16.60796 + 0.00329  16.71970 4+ 0.00331 56.73  21.54
Fr7  0.79358 £ 0.00010 9.18168 + 0.00111  30.24282 + 0.00367 66.04  24.43
F8  0.80168 £ 0.00011 9.27548 + 0.00128  29.93699 + 0.00413 66.13  16.42
F9  3.67703 4+ 0.00015  42.54319 4+ 0.00177  6.52701 £ 0.00027  23.24  36.73
F10 0.78710 £ 0.00084 9.10671 + 0.00975  30.49181 + 0.03265 66.23  12.70
F11  0.71842 4+ 0.00065 8.31217 £ 0.00748  33.40643 £ 0.03006 66.84  13.36
F12 216618 4+ 0.00019  25.06265 + 0.00214  11.07944 £ 0.00095 43.15  15.95
F13  3.02222 4+ 0.00019 34.96710 + 0.00224 7.94118 + 0.00051 31.50 21.22
F14 14.37823 4+ 0.00064 166.35607 4+ 0.00746  1.66919 4+ 0.00007  14.99  42.40
F15 0.99568 4+ 0.00027  11.51999 + 0.00317  24.10418 + 0.00662  62.33 9.86

F16 13.96484 4 0.00020 161.57322 4+ 0.00229 1.71860 4+ 0.00002  15.73  39.56
F17  1.58674 4+ 0.00055  18.35853 + 0.00642  15.12539 + 0.00529 53.29  12.33
F18 1.45757 £ 0.00066  16.86404 £ 0.00764  16.46581 £ 0.00746 56.37  16.79
F19 0.27465 4+ 0.00314 3.17767 £ 0.03634  87.38475 £ 0.99937  69.52 6.02

F20 0.43948 +£ 0.00026 5.08483 £ 0.00301  54.60949 + 0.03234  68.35 6.06

Tabla 4.6: Frecuencias arménicas producto de las frecuencias observacionales (Tabla 4.5)
Combinacion Frecuencia observacional Frecuencia armoénica Diferencia

F3 = 3F20 + F19
F4=F1+ F11
F5=F2-F1

F6 = F15 4 F20
F8 = 2F7 - F10

F9 = F11 4 F2

F12 = 5F19 4+ F7
F13 = 11F19

F15 = 2F7 + 2F10-F12
F17 = 2F7

F18 = 4F1 - 2F11

1.59307
1.44405
2.23141
1.43543
0.80168
3.67703
2.16618
3.02222
0.99568
1.58674
1.45757

1.59310
1.44319
2.23190
1.43516
0.80006
3.67509
2.16681
3.02112
0.99453
1.58715
1.46222

0.00003
0.00086
0.00049
0.00027
0.00163
0.00193
0.00064
0.00110
0.00115
0.00042
0.00466




4.4 Calculo de las frecuencias tedricas de oscilacién: Cédigo FILOU 45

4.3 Calculo de las frecuencias tedricas de oscilacién: Cédigo FILOU

Las frecuencias propias de oscilacién de los modelos de estructura estelar que describen
aproximadamente el estado evolutivo de KIC6951642 (Tabla 4.3), se han computado con
el codigo de oscilaciones adiabaticas FILOU (Tran Minh et al. 1997). Primeramente
se ha calculado los modelos de estructura hasta la edad estimada por la interseccién de
la secuencia evolutiva con la posicion observacional de la estrella en el diagrama HR y
considerando la misma fisica utilizada en las secuencias evolutivas.

FILOU es un cédigo escrito en el lenguaje C y resuelve las ecuaciones de oscilaciones
lineales y adiabéticas que permiten determinar las oscilaciones estelares (ecuaciones 2.15-
2.20). Como resultado, FILUO lista para cada modelo en equilibrio los valores tedricos
de frecuencia en pHz, y las identificaciones n, [ y m que indican el orden radial, grado
angular y orden azimutal respectivamente.

Para calcular las frecuencias tedricas de oscilacion se ha utilizado el procedimiento
descrito en Fox Machado et al. (2006). En particular, el orden radial de una dado modo
de oscilacién se asigna siguiendo el criterio de Scuflaire (1974) con n > 0 para los modos
p, n < 0 para los modos g, n = 1 para el modo radial fundamental y n = 0 para el modo
fundamental de [ = 2.

4.4 Comparacion de las frecuencias tedricas y las frecuencias
observacionales

Las frecuencias de oscilacién observacionales detectadas siguiendo el procedimiento ex-
plicado en el Capitulo 3 se listan en la Tabla 4.5. Estas frecuencias observacionales se
compararan con las frecuencias tedricas calculadas a partir de los modelos de equilibrio
listados en la Tabla 4.3. La comparacién se realizé siguiendo el procedimiento descrito
en Fox Machado et al. (2006). En particular, la diferencia entre las frecuencias observa-
cionales y tedricas se realizé mediante una funcién y? de la forma:

N
1
X =5 D Wobsj = Vieo)? (4.3)
j=1

donde N es el ntiimero de frecuencias observacionales, vy ; es la j-ésima frecuencia obser-
vacional, Ve, ; es la j-ésima frecuencia tedrica. En este ajuste se sobreentiende que a cada
frecuencia tedrica se le asigna la frecuencia observacional més proxima.

En la Tabla 4.7 se tabulan los resultados del ajuste x? entre las frecuencias observa-
cionales intrinsecas y las frecuencias teéricas. Y en la Figura 4.3 se dibuja la funcién x?
contra la masa de los modelos. De esta figura se desprende que el modelo que mejor ajusta
a los datos observacionales es el de 2.35 M. Finalmente para este modelo en la Tabla 4.8
se listan las identificaciones de los modos de oscilacion.
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Tabla 4.7: Resultados del ajuste x>.

Masa Mg X2

2.27 0.14980
2.28 0.06784
2.29 0.32162
2.31 0.02617
2.32 0.02527
2.33 0.06259
2.34 0.01866
2.35 0.01819
2.36 0.02319
2.37 0.12230
2.38 0.10039

0.4 T T T T T T T T T T T T 0'08
*
*
*
0.31 1 0.06
" 0.2} 1 *< 004t
*
* *x %
0.1Ff * 0.02} .
x *
X X % x X
0oL v v v v 0.00L. .. 1 \ \
2.25 2.50 2.55 2.40 2.25 2.50 2.55 2.40
Masa (M_sun) Masa (M_sun)

Figura 4.3: Izquierda: x? contra la masa de los modelos de estructura. Derecha: una amplicién del gréfico
en la regién del minimo.
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Tabla 4.8: Identificaciones de los modos de oscilacién.

Grado angular  Orden radial Frecuencia Frecuencia  Modo

l n observacional [pHz] tedrica [pHz]

1 -56 8.38557 8.3433 g
2 -58 34.20864 34.2048 g
2 -54 18.4318 18.4739 g
2 -55 16.70766 16.6605 g
1 -b7 25.8174 25.8717 g
3 -64 16.60796 16.6051 g
3 -76 9.18168 9.1628 g
1 -b7 9.27548 9.2499 g
1 -40 42.54319 42.5309 g
2 -67 9.10671 9.1297 g
2 -68 8.31217 8.3130 g
3 -58 25.06265 24.9738 g
2 -53 34.9671 34.9075 g
3 8 166.35607 165.8902 D
3 -71 11.51999 11.5214 g
0 6 161.57322 161.5051 D
3 -63 18.35853 18.3624 g
1 -b4 16.86404 16.8295 g
3 -139 3.17767 3.5229 g
1 -67 5.08483 5.0826 g




Discusion y Conclusiones

lo largo de este trabajo se han presentado los métodos de andlsis utilizados para llevar

a cabo un anésis sismolégico de la estrella KIC 6951642. Se han obtenido un modelo
sismolégico que nos indica que KIC 6951642 es verdaderamente una estrella hibrida con
modos g y p excitados simultdneamente.

Las principales conclusiones de este trabajo se pueden resumir de la siguiente manera:

1. Se ha analizado la curva de luz de la estrella KIC 6951542 observada en cadencia
larga por el satélite Kepler durante 18 trimestres usando el programa Period04.
Primeramente, se han analizado las curvas de luz de cada trimestre de manera indi-
vidual detectando las frecuencias de oscilacién con una significancia mayor a 3.70.
Luego se han comparado las frecuencias de oscilacién calculadas en cada trimestre y
se encontraron las frecuencias comunes en al menos cinco trimestres de datos. Luego
se calcularon las frecuencias de oscilacién en tres trimestres consecutivos de datos
y se compararon con las frecuencias comunes en al menos 5 trimestres individuales.
Resultado de este analisis se detectaron 20 frecuencias de oscilacién intrinsecas en
la estrella con una senal a ruido mayor que 4.0, que corresponde a un nivel de
significacién superior al 99%, las cuales se listan en la Tabla 4.5.

2. Se han reducido y analizado dos espectros Echelle de KIC 6951642 tomados en el
OAN-SPM con el paquete IRAF. A partir de estos espectros se han derivado los
parametros atmosféricos de KIC 6951642 con la herramienta iSpec. Los parametros
obtenidos coinciden dentro de las incertidumbres con los pardmetros de la literatura.

3. Se ha determinado el estado evolutivo de KIC 6951642 por medio de una serie de
secuencias evolutivas calculadas con el cédigo CESAM2k.

4. Considerando la interseccién de la secuencia evolutiva con la posicién observacional
de la estrella, se ha determinado la edad de los modelos de estructura estelar que
mejor describen el estado evolutivo de la estrella. Luego se ha vuelto a evolucionar
los modelos hasta la edad estimada de la estrella para cada modelo.
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5. A partir de estos modelos, se ha calculado una serie de modelos sismolégicos con el
cédigo FILOU que proveen las frecuencias tedricas de oscilacién.

6. Se ha realizado una comparacion teérico-observacional por medio de la minimizacién
de ajustes del tipo x2.

De las secuencias evolutivas calculadas y graficadas en el diagrama HR, sabemos que
la estrella KIC 6951642 para la temperatura 7' = 7330 + 170K la masa que mejor ajusta
es M = 2.32 M, mientras que para la temperatura T' = 7200 + 100K la masa que mejor
ajusta es M = 2.30 My. Y de la comparacién de frecuencias tedricas y observacionales,
el ajuste de tipo x? determina que la masa corresponde a M = 2.35 M. De forma que la
masa de la estrella se encuentra entre M = 2.30 — 2.35 My, la cual estd en el rango de la
masa tipica de las estrellas variables § Scuti.

Ademads el anélisis de los modos de oscilacién de la estrella, muestra 2 modos p de
grado angular y orden radial: 1=3 n=8 y 1=0 n=6 respectivamente; y 18 modos g de grado
angular 1=0 a 3 y orden radial n=-139 a -40. Es decir que KIC 6951642 oscila con grado
angular bajo y orden radial alto, que es el modo de oscilacién caracteristico de las estrellas
variables v Doradus.

Los periodos de oscilacion que presenta KIC 6951642 van desde 1.66 horas hasta 87.38
horas, aproximadamente 3.6 dias, de forma que se pueden observar periodos de oscilacion
tanto de tipo 0 Scuti (20 minutos a 5 horas) como de v Doradus (8 horas a 3 dias).

Finalmente se sabe que el modelo sismoldgico que mejor ajusta a las observaciones
corresponde a una masa de M = 2.35 Mg, un radio de 2.86 R, y una temperatura
efectiva de 7288 K. Ademas KIC 6951642 resulta que pulsa con modos g de orden alto y
modos p. Por lo tanto podemos concluir que KIC 6951542 es una estrella hibrida.

La importancia del presente trabajo radica en el apoyo a la confirmacion de la exis-
tencia de pulsadores hibridos, el primero fue reportado en Handler et al. (2002) hace sé6lo
dos décadas, pero fue hasta el lanzamiento de telescopios espaciales como Kepler que la
cantidad de candidatos a pulsadores hibridos cercanos a la banda de inestabilidad au-
mentaron, entre estos candidatos a pulsadores se encuentra la (ahora confirmada) estrella
hibrida KIC 6951642.
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