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RESUMEN

Se ha propuesto que la variabilidad observada en los perfiles de lineas de absorciéon
de la estrella O6 Ief A Cep es regular, peridédica y debido a Pulsaciones No Radiales
(NRP). Para abordar la cuestiéon de dicho origen, se ha realizado un nuevo analisis
a la variabilidad de A Cep con la ayuda de nuevos espectros obtenidos durante seis
campafias observacionales, cada una con duracién de entre cinco y nueve noches, en
dos observatorios: el Observatoire de Haute Provence (OHP) en Francia y el Obser-
vatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir (OAN-SPM) en México. En dicho
andlisis se muestra un panorama mas complejo en cuanto a las causas u origen de la
variabilidad.

En algunos conjuntos de datos se encuentran variaciones espectrales recurrentes
que se mueven hacia el rojo (“redward”) sobre los perfiles de las lineas de absorcién
Her1 A4471 y He1 A4542, en concordancia con perturbaciones en la fotésfera de una
estrella giratoria. Sin embargo, los periodos de variabilidad que se encuentran no
son estables entre los conjuntos de datos, en desacuerdo con la hipétesis de NRP. Por
otra parte, ain cuando no se encuentra una tendencia “redward” en algtn conjunto
completo de datos de una campafia observacional, dicho comportamiento aparece en
un sub-conjunto de este, sugiriendo que el fenémeno es irregular y de corta duracién,
del orden de dias, y posiblemente ligado a “Co-rotating Magnetic Bright Spots”(CMBS;

puntos brillantes magnéticos co-rotantes) transitorios.
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ABSTRACT

It has been proposed that the variability seen in absorption line profiles of the O6 Ief
star A Cep is regular, periodical and due to Non-Radial Pulsations (NRP). To address
the question of such NRP origin, a new analysis of this variability is performed using
new spectra that we have obtained during six observational campaigns lasting be-
tween five and nine nights in two observatories: the Observatoire de Haute Provence
(OHP) in France and the Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir
(OAN-SPM) in Mexico. In this analysis a more complex picture is displayed on the
causes or origin of the variability.

In some datasets we find recurrent spectral variations which move redward in the
He1 A4471 and He1r A4542 absorption line profiles, consistent with perturbations on
the stellar surface of a rotating star. However, the variability periods found are not
stable between datasets, at odds with the NRP hypothesis. Moreover, even when no
redward trend is found in a full dataset of an observing campaign, it can be present
in a subset, suggesting that the phenomenon is irregular and short-lived, of the order
of a few days, and possibly linked to transient “Co-rotating Magnetic Bright Spots”
(CMBS).
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INTRODUCCION

1.1 VARTABILIDAD ESTELAR: UN POCO DE HISTORIA

/1,

A lo largo de su “vida”, las estrellas experimentan variaciones de luminosidad,
temperatura y tamafio como consecuencia de su propia evolucién. Sin embargo, se
habla de “estrella variable” cuando dichos cambios se presentan en escalas de tiempo
que pueden ser registradas por un humano °.

La idea de “variabilidad estelar” surgié en el siglo XVII tras ser ignorada por
muchas generaciones de astrénomos que consideraban inmutables a los astros [42].
Esto a pesar de que varios observadores de la antigtiedad ya habian notado que diver-
sas estrellas perdian poco a poco su luminosidad o aparecian de repente en el cielo.
Por ejemplo: en el 134 a.C. Hiparco registr6 el brote de una “nueva estrella” [25]; en la
edad media astrénomos arabes ya habian observado las fluctuaciones en el brillo de
B Persei, estrella que ellos conocian como “Algol” que significa “El Demonio” [39]; en
1572 Tycho Brahé observo una supernova [25]; y en 1596 David Fabricius descubri6
la variabilidad de la estrella denominada “Mira” que significa “Maravillosa” [14]. Sin
embargo, tales fenémenos fueron considerados como sucesos sobrenaturales y nunca
fueron concebidos con la idea de una periodicidad en los cambios de la luminosidad
estelar.

Fue hasta 1603 que la estrella “Mira” fue re-observada por Johann Bayer quien la
catalog6 bajo el nombre de o Ceti [25]. Afios mas tarde varios astrénomos reportaron
la apariciéon y desaparicién de esta estrella (cuyo periodo de variabilidad es de 332
dias, figura 1) y en el afio de 1650 Johannes Hevelius la bautiza como “Mira Ceti, la
maravillosa de la Ballena” [42].

Otro suceso importante en la historia de la variabilidad estelar ocurre en 1668 cuan-
do Germiniano Montanari re-observa las variaciones en el brillo de 3 Persei. Posterior-

mente en 1783 Jonh Goodrike determina que dichas variaciones tienen un periodo de

a Escalas de tiempo que resultan ser instantes comparadas con el tiempo de vida de dichas estrellas.
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Figura 1: Curva de luz de la estrella o Ceti mostrando su variabilidad en un rango de 6.3 afios. El

periodo de variabilidad de esta estrella es de 332 dias cambiando de magnitud V = +2.0 a
V = +10.1. Fuente: American Association of Variable Star Observers.

2.87 dias [39]. Goodrike atribuye dichos cambios a un objeto girando entorno de una
estrella principal, descubriendo de esta forma la primera variable eclipsante [42]. En
1784 el mismo Goodrike descubre la primera variable Cefeida, la estrella & Cep [25].
Los sucesos anteriores son s6lo algunos eventos que marcan el inicio de la obser-
vacion y el estudio de la variabilidad estelar desde el punto de vista cientifico y que
son pilares en la histérica lucha contra la idea de inmutabilidad de los objetos celestes.
A principios del siglo XIX, solo se conocian 13 estrellas variables, pero la introduc-
cién de métodos de busqueda a través de la fotografia hizo que el namero de estrellas
variables incrementara, por lo que fue necesario incluirlas en catalogos especiales.
Gracias a muchos estudios realizados en el transcurso del siglo XX, en 1980 se lleg6 a

tener diversos catdlogos que en conjunto reportaban mds de 50000 estrellas variables
conocidas [39].

1.2 VARIABILIDAD ESTELAR: FENOMENO OBSERVABLE

De manera general, se designan como estrellas variables a aquellas estrellas que
sufren cambios temporales en una o varias de sus propiedades observacionales (inten-

sidad, color y/o velocidad radial). Dichos cambios por supuesto deben ser mayores
que el error propio de las mediciones.



1.2 VARIABILIDAD ESTELAR: FENOMENO OBSERVABLE

La mayoria de las estrellas variables se han descubierto en la regién visible del
espectro electromagnético, aunque se tienen algunas que han mostrado variaciones
en longitudes de radio y en la regién de Rayos X [42]. De esta forma la variabilidad
estelar aparece como un fenémeno muy generalizado, puesto que objetos que son
considerados no variables pueden presentar variaciones si se les observa en el correcto
dominio de longitud de onda, con una suficiente duracién y con la precisién necesaria.

Los procesos fisicos que causan la variabilidad estelar pueden ser clasificados co-
mo: extrinsecos (debido a propiedades geométricas, por ejemplo: eclipsamiento este-
lar) o intrinsecos (debido a cambios de la propia estrella, por ejemplo: pulsaciones
estelares) [25].

En ocasiones, los fenémenos fisicos que ocurren en una estrella producen cambios
que afectan de forma local su atmosfera, por consiguiente también se modifican, a
escala local, los pardmetros estelares. De esta manera, se forman en las estrellas
ciertas regiones o estructuras con densidades, radios, temperaturas y velocidades
radiales que difieren respecto a los valores generales de la atmoésfera circundante.
Dependiendo de su magnitud, dichos cambios se pueden manifestar como variaciones
de la forma de los perfiles de ciertas lineas espectrales. Estas variaciones, denomi-
nadas variabilidades en los perfiles de linea (LPV), son causadas (junto con la rotacién)
por los corrimientos Doppler resultantes de las ligeras variaciones de velocidad radi-
al y/o por los efectos en la intensidad que causan las variaciones de temperatura y
densidad que ocurren en las regiones o estructuras antes mencionadas [14]. Las LPV
pueden ser detectadas mediante el empleo de series temporales de espectros (figura 2)
que cuenten con una buena resolucién espectral y una suficiente relacién sefial-ruido
(S/N). St las LPV son causadas por un fenémeno periddico (o multiperiédico), un anéli-
sis de Fourier puede revelar la(s) frecuencia(s) correspondiente(s).

El presente trabajo se enfoca en el andlisis de la variabilidad espectral observada
en la estrella supergigante A Cep. Estrella que como se menciona més adelante ha
sido ampliamente observada y estudiada por la presencia de LPV en ciertas lineas
espectrales de absorciéon y emisién (tanto en el visual como en el UV), pero cuyas
causas de variacién atin son tema de debate. Esta Tesis se centra en series temporales
de lineas de absorcién en el rango visible, intentando descifrar la verdadera naturaleza

de las LPV observadas en la fotdsfera de esta interesante estrella.



4

INTRODUCCION

T < © " 4
N\/\—\_\/\«_— 38.70
I il 16 - -
M 44.72

5 I —

- 61.66 25 | _
?’/\’\\' 65.54 \/\\«\ I 1 65.40
A N —-\/\/\\ | 66.38
o 66.46 V
:a 4 - 1.4 |- — | i
c L 1 67.54 67.40
0] 2 -
- o 4
g ;N‘,//\;
- 68.58 L .
o I 1 L |
N ;/\/\/\ [ 1
= 69.51 \,\,\/\/\\‘ 69.31
© 3| . I _ L i
S 7055 | 70.41
2 | L2 1 15
~f\/\_ 71.47 -\fv\'w ’ 71.41
M\/\“ 72.48 2.

o [ ] /\ﬂ” \/\/\_ 2.41
;/\N 73.46 V\\/\/\A i 1 7337
/A . 74.49 _,_s‘/\'\w . v 74.38
M»—/\./A\‘m r }

1 E ~ 75.58 i ]

R B R R R I =
6560 6580 4680 4690 4850 4860 4870

A(R)

Figura 2: Ejemplo de variabilidades en los perfiles de lineas (LPV) en una serie temporal. Se muestra
la variaciones de H « (izquierda), He 11 A4686 (en medio) y H 3 (derecha) en el espectro nor-
malizado de la estrella HD 192639. Las etiquetas de las fechas promedio de las observaciones
estan expresados en dias Julianos (JD-2451000.00). (Fuente: Rauw et al. 2001).

El Capitulo 2 muestra informacién sobre A Cep y sobre los antecedentes de la vari-
abilidad observada en dicha estrella, asi mismo justifica el interés que se tiene para
re-estudiarla. En el Capitulo 3 se ofrece informacién sobre las campafias observa-
cionales en las cuales se obtuvieron los espectros con los que se realiz6 este trabajo. El
Capitulo 4 presenta el andlisis realizado a las series temporales adquiridas, asi como
los resultados obtenidos. El Capitulo 5 discute sobre la estabilidad temporal de las
frecuencias obtenidas en el andlisis y la falta de evidencia que las vincule a NRP. El
Capitulo 6 ofrece evidencia de la posible naturaleza transitoria de las variabilidades
observadas en este estudio, intentando relacionarla a algiin fenémeno de corta du-
racion. Finalmente el Capitulo 7 resume las principales conclusiones de este trabajo

de Tesis, asi como los puntos finales y trabajos futuros.



ANTECEDENTES

21 LA SINGULAR A CEP Y SUNATURALEZA OEF

A pesar de ser poco numerosas, las estrellas masivas juegan un papel importante en
la Galaxia debido a su radiacién ionizante (Te¢¢ > 104K, L > 103 L), 1a energia de
sus vientos densos y rdpidos (v ~ 103 km/s) y las eyecciones de material a través
de sus grandes tasas de perdida de masa (M ~ 10~ M, /yr). Dichas estrellas al tér-
mino de su estancia en la Secuencia Principal se convierte en estrellas supergigantes,
y su evolucién se vuelve més rapida.

La brillante supergigante A Cep, cuyas principales caracteristicas y propiedades son
listadas en la tabla 1, resulta ser una estrella muy singular y un objeto interesante de
estudio: es una de las estrellas masivas mas préximas a nosotros y ademds es una de
las seis estrellas tipo Oef @ conocidas en nuestra Galaxia ( Conti & Leep 1974).

Las estrellas Oef son estrellas O-tempranas de rapida rotacion® que usualmente no
muestran lineas de emision de Balmer (a diferencia de las estrellas Oe o Be) pero que
si muestran emisiones a 4634 —42 A a causa del N1 y a 4686 A a causa del Her
(caracteristicos de las estrellas Of) y que ademds tienen la peculiaridad de mostrar
un doble pico de emisién en la linea He 1 A4686 (Conti & Leep 1974). La morfologia
de dicha linea es atribuida a la co-rotaciéon de las partes internas del viento estelar
con la estrella de rotaciéon rapida ( Bouret et al. 2012) y se cree que un moderado
campo magnético podria confinar parte del viento y forzarlo a co-rotar con su estrella
( ud-Doula & Owocki 2002). Ha sido gracias a la fuerte variabilidad presente en la
linea He 11 A4686 (figura 3) que la estrella A Cep fue rdpidamente reconocida como un
objeto interesante.

Otras caracteristicas de las estrellas Oef son la presencia de una alta velocidad de

rotacién y una luminosidad més cercana a la de la Secuencia Principal que en las

a Las otras estrellas Oef son: ¢ Pup, HD 14434, HD 14442, HD 192281 y BD+60°2522.
b Presentan lineas de absorcién anchas que indican grandes velocidades de rotacién proyectada.



ANTECEDENTES

Tabla 1: Principales caracteristicas y propiedades de la estrella A Cep (HD 210839)

Pardmetro Valor(es) Nota(s) Referencia(s)
Coordenadas «: 2211 30.576 [57]
5: +59 24 52.15

Tipo espectral Oel(m)fp Designaciéon de Walborn [48][59]
Oe6lef Designacién de Conti [11]
Magnitud V 5.08 [29]

Multiplicidad Single-star Sin variacién de velocidad radial [10][21]
Distancia 1970 ly 7t = 1.65 mas (HIPPARCOS) [57]

600 pc Una de las estrellas O mds cercana

Masa 40 - 62 Mg, Dependiendo del método [58][60]
M 2,69 -107¢ Mg, /yr [19]

Velocidad radial —75.10 km/s “run-away star” [22][3]
Tefs 36000 K log(Teff) =4.56 [58]
Luminosidad 676000 L log(L/Ly) =5.83 [58]
Lyol 39.32 erg/s [38]
Radio 21.1 Re [58]
logg 3.58 [46]

Prot 24-45d Estimaciones del periodo de rotaciéon [331[28][15]
Vsini 200 - 214 - 223 km/s Rotador rapido [581[15][50]

Voo 2250 km/s [46][19]
YHe 0.10 Abundancia relativa de Helio: N(He)/N(H) [46]
[Fe/H] +0.03 Metalicidad cercana a la solar [61]

estrellas Of mas brillantes ( Conti & Frost 1974). La luminosidad y temperatura efec-

tiva de A Cep la localizan cerca de la regién de las variables 3 Cep en el diagrama

Hertzsprung-Russell ( Kholtygin et al. 2011).

22 A CEPY SU HISTORIAL DE VARIABILIDAD ESPECTRAL

La variabilidad en los perfiles de linea (LPV) es un fenémeno muy comun en es-

trellas de tipo O y sobre todo en estrellas O supergigantes ( Fullerton et al. 1996). A

pesar de esto, el origen de dichas variabilidades atin es incierto. Sin embargo, cuando

las variaciones se presentan de forma regular o cuasi-regular, son atribuidas® a pul-

¢ Para el caso de “single-stars”



2.2 A CEP Y SU HISTORIAL DE VARIABILIDAD ESPECTRAL
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Figura 3: Variacién de la linea He1r A4686 en el espectro de A Cep sobre dos consecutivas noches
reportada en Henrichs (1991). La morfologia de esta linea es caracteristica de las estrellas
Oef y ésta podria estar relacionada a la rdpida rotacién de dichas estrellas.

saciones estelares, modulaciones rotacionales, campos magnéticos, estructuras en el
viento estelar, o una mezcla de estos fenémenos ( Rauw et al. 2008). Desde hace poco
se ha venido explorando la posibilidad de la presencia de multiples “magnetic bright
spots” (puntos brillantes magnéticos) co-rotando con la estrella para explicar el caso
de variaciones irregulares ( Henrichs & Sudnik 2014).

Desde finales de la década de 1960 varios autores documentaron la variabilidad es-
pectral de A Cep en varias lineas del espectro visible (relacionadas a la fot6sfera), tanto
en absorcion (“fotésfera profunda”) como en emisién (“fotésfera superficial /base del
viento estelar”), teniendo especial interés en la linea caracteristica He 11 A4686 (figu-
ra 3). También se realizaron trabajos que estudiaban lineas en el espectro UV (rela-
cionadas al viento) intentando determinar alguna relacién entre las variabilidades del
viento estelar y de la fotdsfera.

Los trabajos mds importantes, realizados en el visible, sobre la variabilidad espec-
tral de A Cep, son listados en la tabla 2. Dichos estudios se enfocaron en la presencia
y escalas de tiempo de dichas variabilidades observadas y muy pocos abordaron la
posible naturaleza de estas variabilidades: en Kaper et al. (1997) se ligan a modula-
ciones rotacionales; mientras que en de Jong et al. (1999) se relacionan a posibles NRP;
en Kholtygin et al. (2011) se encuentran variabilidades que son atribuidas a ambas

causas.
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Tabla 2: Estudios previos sobre la variabilidad espectral, en el visible, de A Cep

Trabajo

Linea(s) estudiada(s)

Notas

Slettebak (1969)

Brucato (1971)

Conti & Frost (1974)

Hutchings & Sanyal (1976)

Lacy (1977)

Leep & Conti (1979)

Grady et al. (1983)

He 11 M6864. % N1t AM634 —42. €

He 11 A\4686. ® N 111 AM4634 —42. €

He 11 M686, H x (A6560). ®
He1r AM4541. %

He 11 AM686. ® N 111 AM4634 —42. €

He 1 M686. °

He 11 M686. °
He1r M541. &

He 11 M686. °

e Serie de observaciones consecutivas, obteniendo espectrogramas con una
dispersion de 40A /mm. Pudo observar variaciones rdpidas en ambas lineas
estudiadas con escalas de tiempo de pocas horas.

e Obtuvo espectrogramas con una dispersién de 28A /mm. Analizando los
anchos equivalentes (EW) de ambas lineas pudo determinar cambios signi-
ficativos en escalas de tiempo de varios minutos.

eObservaciones durante 8 noches consecutivas. Espectrogramas con disper-
sién de 17 - 25 A/mm. Determinaron que no existia variabilidad en la linea
de absorcién, pero si en ambas lineas de emisién.

eObservaciones realizadas a lo largo de 5 meses, obteniendo espectros con
alta resolucién temporal y alta relacién sefial-ruido (S/N). Encuentran que
cambios arriba del 1% ocurren en las lineas en escalas de tiempo de horas.
Los cambios que estos autores encuentran son similares a los encontrados
en Conti & Frost (1974).

eAnaliz6 un extenso conjunto de datos espectrofotométricos en busca de
variabilidades rapidas. Sin embargo, no pudo confirmar la variabilidad en
escalas de tiempo de minutos de He1r A4686 que se habia reportado en
Brucato (1971).

eContinuando las observaciones iniciadas en Conti & Frost (1974), en
Leep & Conti (1979) se obtienen 20 espectrogramas mds en tres campafias
diferentes (con dispersiones de 6.7 y 17 - 25 A/mm). Este estudio confirma
de nuevo la variabilidad de la linea He 11 A4686 y descarta variaciones en la
linea He 11 A4541, ya que a decir de los autores, el nivel de variacién de esta
linea es del orden del ruido del continuo.

eObtuvieron espectros en dos campafias diferentes (8 y 17 noches) con dis-
persiones de 4.5 y 10 A/mm. Observaron variaciones noche tras noche el
la linea analizada.

Continta en la siguiente pagina
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Continuacién de la tabla 2

Trabajo Linea(s) estudiada(s)

Notas

5
Henrichs (1991) Hemr A4686.

He1 M713. %
Kaper et al. (1997) H « (A6560).
de Jong et al. (1999) He1 M713.

He1: M026, M471, A\5876. *
He 11 :A4200, A4542, A5412. *
Kholtygin et al. (2011) H & (AM4102), Hy (A\4340),
HB (A861). &
He 11 \4686. °

eObservaciones multi-sitio. Obtuvo mds de 180 espectros con una
resolucién espectral de 0.25 A y una S/N ~ 300. Observa la variabilidad
de la linea He 11 A4686 en una escala de tiempo de ~ 15 min, mientras que
en la linea He1 A4713 detecté un periodo de 6.5 h y un posible segundo pe-
riodo de 12 h. Ambos periodos los relaciona a NRP con modos de pulsacién
(=5yt=3.

e En una sola camparia obtienen 12 espectros con una R ~ 35000 y una
S/N ~ 200. Un andlisis de Fourier revela la presencia de tres frecuencias:
0.21, 0.84 y 1.25 d~'. Los autores ligan dichas variabilidades a modula-
ciones rotacionales.

e Nuevo andlisis a los datos de Henrichs (1991): 169 espectros con
S/N ~ 500 - 300. Dicho andlisis revelé de nueva cuenta la presencia de NRP
en esta linea. Los autores reportan dos modos de pulsacién correspondi-
entes a las frecuencias: v1=1.96d~" (P;=12.3 h, { = 3) y v2=3.64 d!

(P2=6.6 h, £ =5).

o 90 espectros en dos campaifias (1 noche en 1997 y 4 noches en 2007), con
S/N ~ 250 - 300 y R ~ 60000 - 45000. Encuentran LPV a 2 - 3% en las lineas
estudiadas. Un andlisis de Fourier a la linea He1r A5412 (de 1997) indica
variaciones a frecuencias entre 3 -4 d~! (en concordancia con la frecuencia
de3.64 d”! reportada en de Jong et al. (1999) para la linea He1A4713). Con
la campafia de 2007, derivan 13 frecuencias, de las cuales 6 (0.3, 0.6, 0.7, 0.9,
14y1.6 d*]) son atribuidas a modulaciones rotacionales y 7 (2.2, 2.3, 2.5,
2.6,4.1,45y6.9 d~1) son interpretadas como posibles NRP. Sin embargo, no
se hallan explicitamente las frecuencias reportadas en de Jong et al. (1999).

o absorcién, €: emisién, d: morfologia de doble pico de emisién y componente central de absorcion.

Nota: Existe una gran brecha entre los estudios de 1983 y 1991, el cual es resultado de la introduccién de los CCD en la astronomia, que

se refleja en datos mds numerosos y con mejor calidad.

TVILOHAISH AVAITIIVIIVA Hd TVIIOLSIH NS A dAD Y ¢T'C
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23 OBJETIVO DE ESTA TESIS

Como se puede observar en la tabla 2, existe muy poca informacién de los periodos
(o frecuencias) de las LPV presentes en el espectro visible de A Cep y sobre la natu-
raleza de la variabilidades relacionadas a tales periodos. De hecho solo tres trabajos
ofrecen informacién sobre dichos periodos ( Kaper et al. 1997, de Jong et al. 1999
y Kholtygin et al. 2011) los cuales son atribuidos a variabilidades regulares en los
espectros de A Cep. Sin embargo, tales trabajos se han basado en observaciones de
una sola linea y/o de una sola campania, lo cual hace dificil el poder establecer de for-
ma certera la naturaleza regular de las variabilidades observadas. Ademas, estudios
realizados a otras estrellas Oef han mostrado una fuerte dependencia temporal en su
variabilidad ( Rauw et al. 20039; De Becker & Rauw 2004¢). Por lo tanto, los resulta-
dos previamente reportados para A Cep necesitan ser confirmados o desmentidos.

En este contexto, esta Tesis tiene el objetivo de revisar la variabilidad observada
principalmente en los perfiles de lineas de absorciéon en el visible, intentando deter-
minar cual es la verdadera naturaleza de dichas variabilidades. La importancia de
estudiar lineas de absorcion radica en que son formadas en la fotdsfera estelar y su
variabilidad es causada por procesos internos, tales como pulsaciones, de tal man-
era que su estudio puede ser usado para restringir modelos de interiores estelares
(Astrosismologia).

Para lograr el objetivo aqui planteado se ha realizado un monitoreo espectroscopi-
co multi-época y multi-sitio, consistente en seis campafias observacionales en dos
diferentes observatorios. Asi mismo, se ha realizado un anélisis cuyo objetivo es de-
terminar, para cada campafia observacional, periodicidades de las variabilidades pre-
sentes en los perfiles de las lineas estudiadas. Finalmente, se cuestiona la estabilidad
temporal de dichos periodos encontrados intentando hacer un vinculo en la posible

naturaleza de dichas variabilidades.



OBSERVACIONES Y REDUCCION DE DATOS

31 ADQUISICION DE ESPECTROS

Las series temporales de espectros de A Cep empleadas en este trabajo fueron
obtenidas en seis campafias observacionales diferentes realizadas entre diciembre de
2009 y septiembre de 2011 en dos distintos observatorios, obteniendo un total de 495
espectros.

Cuatro campafias (diciembre 2009, junio 2010, diciembre 2010 y septiembre 2017;
324 espectros) se llevaron a cabo en el Observatoire de Haute Provence (OHP, Francia)
usando el espectrégrafo Aurélie montado en el telescopio de 1.52 m. Los datos del
OHP fueron tomados con una rejilla de 1200 lines/mm blazed a 5000 A. Esta configu-
racion permite cubrir un dominio de longitud de onda de 4460 a 4670 A con un poder
de resolucién de 20000. El detector utilizado fue un CCD EEV42 — 20 con 2048 x 1024
pixeles de 13.5 um?. Los tiempos tipicos de exposicién fueron de 10 - 15 minutos.
Para lograr una calibracién de longitud de onda mads precisa, fueron tomadas regular-
mente exposiciones con ldmparas de Torio-Argén (ThAr) a lo largo de cada noche de
observacion (normalmente una vez cada hora).

Las otras dos campafias (junio 2010 y septiembre 2011; 171 espectros) fueron re-
alizadas en el Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir (OAN-SPM,
México) usando el espectrégrafo Echelle montado al telescopio de 2.12 m. La cober-
tura espectral fue de 3800 - 7300 A con un poder de resolucién de 18000 a 5000 A.
El detector utilizado para la campafia de junio 2010 fue el CCD Thomson TH7398M
con 2048 x 2048 pixeles de 14 um?, mientras que el usado en la adquisicién de datos
de la campafia de septiembre 2011 fue un CCD Marconi 2 con 2048 x 2048 pixeles
de 13.5 um?. Los tiempos tipicos de exposicion fueron de 15 minutos. Exposiciones
con lamparas de ThAr fueron tomadas aproximadamente cada hora y media en el

transcurso de cada noche de observacién.
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12 OBSERVACIONES Y REDUCCION DE DATOS
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Figura 4: Distribucién temporal de las observaciones espectroscopicas de las seis campafias usadas
para este trabajo. En total se emplearon 495 espectros para el andlisis de A Cep. Las escalas
de tiempo estdn en Dias Julianos (JD) menos 2450000.



3.1 ADQUISICION DE ESPECTROS

Tabla 3: Informacién técnica de los observatorios e instrumentos empleados

Observatorio
Caracteristica OHP OAN-SPM
Long. =5°42" 44" E Long. = 115° 27" 49" O
Ubicacion Lat. =43° 55" 54" N Lat. =31°02" 39" N
Alt. = 650 m Alt.= 2800 m
Telescopio 1.52m 212 m
Espectrégrafo Aurélie Echelle
Cobertura espectral 4460 - 4670 A 3800 - 7300 A (multi-orden)
Poder de resolucién 20000 18000 @ 5000 A
CCD EEV42 —20 Thomson TH7398M y Marconi 2
Tamarfio del CCD 2048 x 1024 2048 x 2048
Tamarfio del pixel 13.5 um? 14.0 um? y 13.5 pm?
Campafias observacionales 4 2
Espectros obtenidos 324 171
Tiempo tipico de exposicién 10 — 15 min. 15 min.

La figura 4 muestra esquematicamente la distribucién temporal de estas observa-
ciones. La escala de tiempo se indica en Dias Julianos (JD) menos 2450000 y cada linea
vertical en los diagramas representa una observacion espectroscépica. Por su parte,
la tabla 3 ofrece un resumen de las caracteristicas técnicas, de los observatorios e
instrumentos empleados, descritas anteriormente.

La tabla 4 ofrece informacién acerca de las campafias observacionales efectuadas
para este trabajo, asi como caracteristicas de los muestreos. Para cada camparfia, n
indica el numero total de espectros que fueron obtenidos, mientras que (S/N) indica
la sefial al ruido promedio de los espectros. AT indica el tiempo total entre la primera
y la dltima observaciéon (duraciéon de la campafia), “# N.O.” indica el nimero de
noches observadas, mientras que (At) muestra el intervalo de tiempo promedio entre
dos consecutivas exposiciones en una misma noche.

Por dltimo, la tabla 4 también ofrece algo de informacion en vista del andlisis de
Fourier que se describird mds adelante. En las tiltimas dos columnas se muestran el an-
cho natural de los picos en los espectros de potencia o periodogramas Avp,; = (AT),
asi como Vmax = (2(At) )~ el cual indica, de forma aproximada, el valor de la frecuen-

cia més grande que es posible muestrear con las series temporales obtenidas.
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Tabla 4: Informacién del muestreo temporal de las campafias observacionales empleadas

Dias de inicio y final N (S/N) AT 4N.O. (At) AVnat  Vmax

(JD-2450000) (d) (d) (dh @M

Camparia

112x 1072 0.197 4452
140 x 1072  0.161  35.60
1311072 0.195 38.12
140 x 1072 0240 35.63
153x 1072 0.123 32.68
140 x 1072  0.188  35.63

OHP Dec./2009  5174.293 — 5179.385 57 350  5.092
OHP Jun./2010  5369.406 — 5375.605 100 420  6.199
SPM Jun./2010  5370.853 — 5375.980 76 270  5.127
OHP Dec./2010  5539.270 — 5543.433 51 250  4.163
SPM Sep./2011  5812.788 — 5820.899 95 280  8.110
OHP Sep./2011  5825.333 - 5830.651 116 350  5.318

Gl 0 U1 & N G

n: numero de espectros obtenidos; (S/N): sefial al ruido promedio de los espectros; AT: tiempo to-
tal entre la primera y la tltima observacién (duracién de la campafia); “# N.O.”: nimero de noches
observadas; (At): intervalo de tiempo promedio entre dos consecutivas exposiciones en una misma
noche; Avnat = (AT)™': ancho natural de los picos en los espectros de potencia o periodogramas; y
Vmax = (2(At))~1: valor de la frecuencia més grande que es posible muestrear con las series temporales.

32 REDUCCION Y NORMALIZACION DE ESPECTROS

La reduccién de los datos obtenidos fue realizada de forma estdndar: sustraccién
de bias, sustracciéon de background?, localizacién de ordenes espectrales?, calibracion
de longitud de onda, extracciéon de ordenes® y normalizaciéon de espectros, usando el
software MIDAS proporcionado por la ESO.

En la calibracién de longitud de onda se utiliz6 las exposiciones con la ldmpara
de ThAr. Para los datos del espectrégrafo Aurélie, el error RMS en la calibracion de
longitud de onda fue alrededor de 0.0025 A, mientras para los datos del espectrégrafo
Echelle fue de alrededor de 0.0080 A.

La normalizacién de los espectros fue un paso critico. Para los datos provenientes
del espectrégrafo Aurélie del OHP esta etapa se realiz6 de forma auto-consistente
sobre todo el rango espectral mediante la utilizacién de una serie de ventanas o puntos
pertenecientes al continuo sobre los cuales se ajusté un polinomio (figura 5a). Sin
embargo, para los datos recolectados con el espectrégrafo Echelle del OAN-SPM esta

b

etapa fue mucho mads dificil debido al fuerte “peaked blaze®” de dicho espectrégrafo,

lo que causa espectros muy curvados para cada orden espectral (figura 5b). Por esta

a Para los datos del espectrégrafo Echelle.
b La curva de respuesta de cada orden del espectro es una funcién altamente no lineal.



b)

Figura 5: Normalizacién de espectros de A Cep. Las imagenes de la izquierda muestran un espectro
no normalizado obtenido con datos del a) OHP y un espectro no normalizado obtenido con
datos del b) OAN-SPM. Las cruces sefialan los puntos donde pasa el continuo y los valores
de dichos puntos son sefialados en el recuadro. Las imédgenes de la derecha muestran los
mismos espectros tras la normalizacién. La diferencia en las formas de los espectros no
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normalizados es consecuencia de la naturaleza del espectrégrafo.

razon, el ajuste de un polinomio no se logra de una buena forma. De hecho, debido a
todo lo anterior, la normalizacion se tuvo que hacer en 6rdenes especificos que cubrian
las dos lineas de interés (He1 A4471 y He1r A4542). Desafortunadamente, a pesar de

los mdltiples intentos, fue imposible lograr que la normalizacién de los espectros del

OAN-SPM se realizara de una manera completamente consistente.
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ANALISIS DE VARIABILIDAD Y DE FOURIER

Para el andlisis de los espectros obtenidos en las seis campafias observacionales, se
han empleado las herramientas® utilizadas en Rauw et al. (2008) en su investigacién
de la variabilidad presente en la estrella HD 93521 (O9.5 V). Dichas herramientas con-
sisten en el calculo de la Varianza Temporal Espectral (TVS, Fullerton et al. 1996) para
identificar aquellas regiones del espectro que muestran una variabilidad significativa;
y en un ajuste de frecuencias, para cada longitud de onda de la parte del espectro que
muestra variabilidad, basado en la técnica Fourier-2D para series temporales con un
muestreo desigual desarrollada en Heck, Manfroid & Mersch (1985) y modificada en

Gosset et al. (2001).

41 VARIANZA TEMPORAL ESPECTRAL (TVS)

La técnica desarrollada en Fullerton et al. (1996) es frecuentemente usada para
establecer la presencia de LPV de una forma estadistica. La TVS compara las desvia-
ciones observadas sobre los perfiles de las lineas espectrales con aquellas del continuo
adyacente. Si las desviaciones en una linea espectral son més grandes que las desvia-
ciones del ruido observado en las regiones del continuo, la TVS se vuelve un sistema
de deteccién de variabilidad a un determinado nivel de significacion estadistica. Por
el contrario, si las desviaciones observadas son menores que el nivel de ruido espera-
do (cuando la amplitud de la variacién es muy pequefia o se tiene una muestra muy
mala), la TVS permite fijar limites superiores fiables en la amplitud de la variacién

no-detectada. El Apéndice A describe de forma bésica la matematica de dicha técnica.

Serie de c6digos FORTRAN escritos por el Dr. Gregor Rauw vy el Dr. Eric Gosset de la Universidad de

Liege en Bélgica.
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ANALISIS DE VARIABILIDAD Y DE FOURIER

411 Generalidades del cédigo empleado

El c6digo FORTRANP empleado para el analisis de la TVS hace uso de la ecuacién (19)
del Apéndice A:
2
1 <\2
5 (S5=5)7

)

N
1 Go>
TVS; = —— —
) N—];(O‘ic

donde para una serie temporal “S;;” es el flujo normalizado registrado en cada pixel (o
longitud de onda, j) de cada espectro (i); ”§j ”, que depende de Sj; (ec. (17), Apéndice
A), es el flujo promedio ponderado de cada pixel; “oi.” es la desviacién estandar
del continuo (para cada espectro i), y su valor es calculado durante el proceso de
normalizacién usando el comando STATISTICS/IMAGE del software ESO-MIDAS; y “0y”,
que depende de oy, (ec. (13), Apéndice A), es el ruido del continuo estandarizado a
un valor constante. De esta forma, la ecuacion anterior solo requiere en realidad dos
parametros: “oi.” y “Sy”.

Con la informacién obtenida al emplear este cddigo es posible construir diagramas
de la TVS en funcién de la longitud de onda (TVS(A)'/?, figura 6), sobre los cuales se
pueden identificar las regiones del espectro estelar donde existe alguna variabilidad

significativa.

g.1.2  Resultados del andlisis de la TV'S: Variabilidad de las lineas estudiadas

La figura 6 ilustra el perfil promedio y el diagrama TVS calculado para el conjunto
de las cuatro campafias observacionales realizadas en el OHP (324 espectros). En esta
figura se puede observar que existe una variabilidad significativa (superior a la del
continuo) en las fuertes lineas de absorcion He1 A4471 y He1r A4542, asi como en el
complejo de emision N1mx AM634 —42. También existen lineas débiles de absorcion,
como el grupo de transiciones de N 11x a AA4509 — 22 que muestra una débil variabil-
idad en la TVS, mientras que la débil linea de emision de S1v A4486 no es detectada

como variable.

b Denominado hmm2dv3.
¢ El uso del exponente 1/2 es para fines matematicamente précticos, ver Apéndice A.



4.1 VARTANZA TEMPORAL ESPECTRAL (TVS)

1.2

—_
—_

Normalized Flux

0.9

I

0.008 — 1 I R

0.006 | ! I ;e

TVS!/?

/
0.004 -, \’«ﬂ A, /Y ‘\M\J\,,u/h B
v [ 1 NN R -
NG VAT A R] ssssssseeeeee

0.002 -
|

1 1 1 1 ‘ 1 1
00 4550 4600 4650

X (R)

Figura 6: Espectro promedio de A Cep (panel superior) y TVS (panel inferior) para el conjunto comple-
to de 324 observaciones obtenidas en el OHP. Panel superior: Las caracteristicas espectrales
mads importantes son sefialadas: lineas estelares son identificadas sobre el espectro, mientras
que la Banda Difusa Interestelar (DiB) cerca de 4500 A es sefialada por debajo. Panel inferior:
La linea punteada muestra el 1% del nivel de significacién calculado de acuerdo a la S/N
promedio de los datos.

El objetivo de este trabajo es estudiar la variabilidad presente en la fotésfera estelar,
por ello se decidi6 centrar el andlisis en las dos lineas fuertes de absorcién que pre-
sentan una mayor variabilidad: He1 A4471 y He1x A4542. A partir de esto, también se
decidi6 analizar estas dos lineas en las dos series temporales obtenidas en el OAN-SPM.
El triplete de emision N 111 AA4634 — 42 no ha sido considerado en este trabajo, a pe-
sar de que este es producido en la fotdsfera, por dos razones: 1) la fuerza de dicha
linea es dependiente de las condiciones en las zonas més internas del viento estelar
acelerado ( Rivero Gonzalez et al. 2011), por lo que su variabilidad puede ser el reflejo
de cambios en las condiciones tanto de la fotdsfera como de la base del viento; y 2)
las lineas Si1v A4631 y C1x AA4647 — 50 se encuentran combinadas con el triplete de
N1, complicando la interpretaciéon de la contribucién de cada linea a la variabilidad
total.
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ANALISIS DE VARIABILIDAD Y DE FOURIER

La figura 7 muestra los diagramas TVS para las dos lineas estudiadas en las seis se-
ries temporales obtenidas. En esta figura se puede apreciar que aunque la variabilidad
se extiende sobre todo el ancho de las lineas, las més prominentes variaciones ocurren
en la parte central del perfil de la linea. Por supuesto, debido a que el fenémeno de la
variabilidad es dependiente del tiempo, los diagramas TVS para las diferentes series
temporales no tienen un aspecto similar entre si. Sin embargo, como se puede notar,
los niveles de variabilidad son similares y sus méximos se encuentran dentro de un

rango de ~ 0.7 — 1.5 % del flujo del continuo (F¢).

42 FOURIER-2D “HMM”

Como se ha mencionado, las LPV pueden ser causadas por fenémenos que presenten
alguna periodicidad. Razén por la cual es necesario utilizar algtiin método basado en
la transformada de Fourier, para poder determinar aquellas frecuencias relacionadas
a las variabilidades observadas sobre los perfiles de lineas. Uno de los grandes prob-
lemas con los algoritmos clasicos de Fourier es que estos consideran un muestreo
temporal equidistante, mientras que en astronomia las series de observaciones dificil-
mente llegan a ser equidistantes en el tiempo, es decir, casi siempre su muestreo es
irregular.

En Heck, Manfroid & Mersch (1985) se propuso una excelente expresién matemati-
ca para estimar el espectro de potencia de Fourier de una serie temporal desigual-
mente muestreada (en adelante llamada Fourier HMM). Sin embargo, en dicho articu-
lo se presentan algunos errores en las ecuaciones que son detectados y corregidos en
Gosset et al. (2001).

La técnica de Fourier HMM es, para cada frecuencia individual (v), equivalente a un
ajuste por minimos cuadrados de una curva sinusoidal al flujo de cada longitud de
onda de los espectros de una serie temporal. El algoritmo original tiene la limitacion
de trabajar con una frecuencia a la vez, por lo que en Gosset et al. (2001) se extendi6
este método para lograr un ajuste simultaneo de varias frecuencias. Una descripcién

general del método de Fourier HVIM se presenta en el Apéndice B.



4.2 FOURIER-2D “HMM”

421 Generalidades del cédigo empleado

El c6digo FORTRANY usado para el anlisis de Fourier emplea la ecuacién (36) del
Apéndice B para calcular el espectro de potencia de Fourier promedio® para cierta
frecuencia vi™ (m =1,..., M).

J -1
SPvI™) = Y X/ARI™) (A MAM)| A V™)X,
j=1
donde X; es el vector que contiene, para cada pixel j, los datos (flujo) de la serie tem-
poral; y A es la matriz que contiene los términos sinusoidales de una curva periédica
ajustada a los datos (ec. (21), Apéndice B).

Esta ecuacién depende de tres pardmetros dentro de A y X; : 1) el flujo observado en
la j-enésima longitud de onda del i-enésimo espectro (Sj;); 2) el tiempo transcurrido
desde la primera observacién hasta la i-enésima observacion (t;); y 3) el conjunto de
M frecuencias a evaluar (v(™)).

Con la informacién obtenida al emplear este c6digo es posible construir espectro-

gramas sobre los cuales se pueden identificar las frecuencias més significativas que

estan presentes en las variaciones observadas sobre los perfiles de lineas.

4.2.2 Resultados del andlisis de frecuencias: Frecuencias encontradas

Para cada serie temporal, se ha empleado el andlisis de Fourier-2D HMM para cal-
cular el espectro de potencia promedio hasta una frecuencia maxima de 15 d~' en
las lineas Her1 A471 y Hexr M542, dentro de un rango en longitud de onda de
4465 — 4477 y 4535 — 4546 A respectivamene. Se escoge el valor de 15 d~' como limite
debido a que los espectrogramas no muestran picos significativos entre esta frecuen-
cia y la frecuencia més grande que es posible muestrear en cada serie temporal (Viax
de la tabla 4, pag. 14).

La figura 8 muestra los espectros de potencia de Fourier promedio para las dos

lineas estudiadas en cada una de las seis series temporales aqui empleadas. En dichos

d Denominado hmm2dv3.
e Promedio en longitud de onda
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SPM June 2010: He II A4542 (4535 — 45464)

SPM June 2010: He I 4471 (4465 — 44774)
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SPM September 2011: He II A4542 (4535 — 4546R)
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ANALISIS DE VARIABILIDAD Y DE FOURIER

espectros de potencia se puede identificar la frecuencia més significativa (v7), asum-
iendo que esta es la que posee un mayor nivel de potencia en la grafica. Una vez que
una frecuencia significativa es encontrada, es posible encontrar otra, esto solamente
si su nivel de potencia lo permite. Para ello, es necesario aplicar un “prewhitening” a
los datos de la serie temporal.

El prewhitening es un proceso que consiste en sustraer, de la serie temporal original

(S3), la contribucién (F(Aj, t;)) de una o mas frecuencias (v, ..., vQ):
Sijprew = Sij — Fo (A, ti)- (1)

Esto se logra, para cada paso de longitud de onda, ajustando una funcién periédica

estandar:
Q
Fo(A,t) = co(A) + Z{aq (A) sin(27mrvqt) 4+ bg(A) cos(2mvqt)}, (2)
q=1

en la serie de datos. De esta forma, se obtiene una serie temporal de datos “prewhitened”
(Sij,prew) donde las variaciones sinusoidales de frecuencias vy, ..., vq han sido suprimi-
das. Entonces, re-aplicando el método de Fourier HMM a la serie temporal prewhitened
se puede identificar una nueva frecuencia significativa (vg41) en el espectro de po-
tencia resultante, donde ya no aparecen las frecuencias v1, ..., vq ni sus aliases!, y pos-
teriormente realizar otro prewhitening (incluyendo esta nueva frecuencia vg1) con la
intencién de encontrar otra frecuencia més.

En este trabajo, el proceso de prewhitening se ha realizado® para un méximo de tres
frecuencias" (Q = 1, Q = 2 0 Q = 3). Debido al aliasing, la seleccién de la “frecuen-
cia correcta”, en algtun espectro de potencia, es en algunas ocasiones no trivial. Sin

embargo, se ha escogido la frecuencia que presente el pico mds alto, aunque cabe la

f Los aliases son frecuencias relacionadas a una “frecuencia real” que surgen en un andlisis de Fourier
como consecuencia de tener un muestreo finito y discreto. El aliasing puede ser plasmado en una
ventana espectral que aproximadamente es la Transformada de Fourier finita de la distribucién de los

datos, la cual refleja toda la “patologia” relacionada al muestreo. Ver Apéndice C
g Empleando los cédigos denominados: prewhitelv2, prewhite2v2 y prewhite3v2 para ajustar de manera

simultanea 1, 2 y 3 frecuencias respectivamente
h Como se muestra mas adelante, tres frecuencias suelen ser suficientes para reducir la potencia del

espectro de Fourier.
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posibilidad de que la “frecuencia correcta” sea en realidad algun alias de la frecuencia
escogida'.

La tabla 5 ofrece un resumen de las frecuencias encontradas en las series tempo-
rales espectroscopicas de A Cep aqui empleadas. Los guiones (-) en esta tabla hacen
referencia a aquellos espectros de potencia donde no es posible detectar alguna otra
frecuencia tras el prewhitening, esto debido a que sus niveles quedan muy reducidos
(ver figura 9). También se ha revisado si los datos de las series temporales realizan
un muestreo correcto de los ciclos encontrados. En muchos casos, el muestreo es muy
bueno e incluso excelente. Sin embargo, existen unos cuantos casos donde el muestreo
es pobre. Estos estdn principalmente dados por frecuencias cercanas a 1.00 d~' la cual
es notoriamente problemadtica en campafias donde se realizan observaciones cada ~ 24
horasl. Estas frecuencias estdn identificadas, en la tabla 5, por dos puntos (:).

Las camparias del OHP y del OAN-SPM de Junio de 2010 fueron realizadas simultédnea-
mente, permitiendo tener una mejor cobertura de las variaciones de A Cep, logrando
con ambas campafias una cobertura temporal de cerca del 60 % durante cinco dias
(ver figura 4). Debido a esto, se ha decidido combinar las series temporales de estas
campafias y analizarlas de manera conjunta. Los espectros de potencia obtenidos para
esta combinacién (figura 10, panel superior) muestran diagramas dominados por fre-
cuencias cercanas a 1.00 y 0.10 d~', las cuales pueden ser el reflejo de variaciones
artificiales* introducidas por las diferencias en las normalizaciones realizadas, ya que
como se menciono en el capitulo 3, no ha sido posible normalizar de una manera
consistente los espectros provenientes del OAN-SPM, mientras que en los del OHP esto

si ha sido posible. Sin embargo, si se ignoran estas frecuencias se pueden hallar otras

i De las ventanas espectrales obtenidas para las series temporales empleadas (figura 8), se puede
apreciar que el alias de una frecuencia v esta dada aproximadamente por: (1 —v) o (v +p), donde
p=1,2,3..d"". El uso de una frecuencia o de su alias conduce al mismo resultado en el proceso del
prewhitening.

j Como aqui mismo se menciona, la aparicién de frecuencias cercanas a 1.00 d~' podria estar asociada
a problemas de la muestra. No son frecuencias relacionadas con fenémenos periédicos de la estrella, y
probablemente son artefactos del proceso de normalizacién que aparecen con este valor debido a que
dichos artefactos se estarian introduciendo cada 24 horas que es tipicamente el tiempo que transcurre

entre observaciones de dos noches consecutivas.
En el caso de la frecuencia cercana a 1.00 d~! su aparici6n se cree es debido a la misma razén que se

expuso en el pie de nota anterior. Para el caso de la frecuencia de 0.10 d~! se cree es un artificio debido

a que esta frecuencia o sus aliases no aparecen en el andlisis individual de cada campafia.
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Tabla 5: Frecuencias de los picos mds altos en los espectros de potencia de Fourier

He1 \4471 He11 A4542
Campana Vi V2 v3 Vi V2 v3
d" dh

OHP Dec./2009 2.21 - - 2.15 - -
OHP Jun./2010 0.87 141 2.28 0.87 1.40  3.80
SPM Jun./2010 2.22 286 1.60 2.24 0.63 290
OHP Dec./2010 0.75 5.58 - 0.76 - -
SPM Sep./2011 1.00: 4.17 0.55 1.00: 1.17  0.66
OHP Sep./2011 0.31 292 054 0.29 1.61 3.41

OHP & SPM Jun./2010 0.82 231 046 229 080 044

— Frecuencia dificil de determinar en el espectro de potencia.

: Pobre cobertura de fase para el correspondiente ciclo.

frecuencias significativas que muestran una buena concordancia con las frecuencias
encontradas para cada campafia analizada de forma individual (ver tabla 5): tanto en
los andlisis individuales como en el andlisis conjunto se encuentran tres grupos de
frecuencias similares: aquellas contenidas entre 2.22 'y 2.31 d~' (10.81 y 10.39 h respec-
tivamente), aquellas cercanas a 0.87 (27.59 h) o su alias 2.86 d~' (8.39 h), y aquellas
cercanas a 0.80 d~' (30.00 h) o su alias 3.80 ' (6.32 h).

Un resultado importante que surge del andlisis de Fourier de cada una de las series
temporales aqui empleadas, es la inexistencia de alguna frecuencia que se repita en
todas las series temporales. Si bien existen algunas frecuencias similares que aparecen
repetidas en algunas campafias, estas no aparecen en todas (ver tabla 5). Este resul-
tado tiene una implicacién importante en la estabilidad temporal de las frecuencias

encontradas, la cual sera discutida en los siguientes capitulos.
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Figura 9: Espectros de potencia promedio original y prewhitened de las lineas He1 AM471 y Hem M542, de A Cep, para cada una de las
seis camparias observacionales empleadas. Para cada imagen se muestra, de arriba hacia abajo, el espectro de potencia de Fourier
original, el espectro de potencia que resulta tras un prewhitening con las frecuencias listadas en la tabla 5, y la ventana espectral del
muestreo para la serie temporal empleada.
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OHP June 2010: He [ 4471 (4465 — 44774)

OHP June 2010: He II A4542 (4535 — 45464)
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OHP December 2010: He II A4542 (4535 — 45464)

OHP December 2010: He I \4471 (4465 — 44774)
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OHP September 2011: He II A4542 (4535 — 45464)

OHP September 2011: He I \4471 (4465 — 4477A)
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Figura 10: Espectros de potencia promedio original y prewhitened de las lineas He1 A4471 y He11 A4542, de A Cep, para la campafia simul-

tanea OHP & OAN-SPM de Junio de 2010. Para cada imagen se muestra, de arriba hacia abajo, el espectro de potencia de Fourier
original, el espectro de potencia que resulta tras un prewhitening con las frecuencias listadas en la tabla 5, y la ventana espectral
del muestreo para la serie temporal empleada. N6tese como en el espectro de potencia prewhitened permanecen las frecuencias
cercanas a 1.00 y 0.10 d', las cuales han sido ignoradas ya que pueden ser el reflejo de variaciones artificiales introducidas por
las diferencias en las normalizaciones realizadas.
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(NRP EN AN CEP? INESTABILIDAD A LARGO PLAZO DE SUS
VARIACIONES

51 INTRODUCCION

A Cep es considerada en la literatura como una estrella pulsante. Los objetos de
este tipo son variables intrinsecas cuyos cambios se deben a una expansién y contrac-
cion periddica de sus capas exteriores, las cuales son desplazadas a gran escala por
las variaciones del flujo de energia al interior de ella. Esto significa que la estrella en
realidad sufre cambios en su superficie, modificando localmente sus pardmetros (lu-
minosidad, temperatura, radio y velocidad radial). Cuando se habla de Pulsaciones
No Radiales (NRP), se hace referencia a las oscilaciones que se propagan en todas
las direcciones, desde el interior hasta la superficie estelar, y que se presentan con
multiples modos y frecuencias simultdneamente. Asi, las perturbaciones en la fotds-
fera resultan ser complejas, ya que algunas regiones sobre ella se expanden mientras
que otras se contraen generando patrones angulares de nodos y antinodos®. De esta
forma, las pulsaciones estelares son observadas como LPV de lineas formadas en la
fotdsfera.

La evidencia mas firme de NRP en estrellas tipo-O proviene de dos estrellas O9.5 V:
¢ Oph ( Kambe et al. 1997) y HD 93521 ( Rauw et al. 2008). Estas estrellas son ro-
tadoras rdpidas (Vsini > 370 km/s) lo que podria indicar una relacién entre
pulsacién estelar y rotacién rapida. Sin embargo, dicha relacién no es hecho estable-
cido puesto que podria tratarse simplemente de un sesgo observacional, ya que la
deteccion de pulsaciones estelares es més facil cuando los perfiles de linea estdn en-
sanchados, ademads que la rotaciéon estelar comprime la actividad pulsante hacia las

zonas ecuatoriales ( Townsend 2003) haciendo que esta se amplifique.

Una descripcién més detallada de pulsaciones estelares y de caracteristicas observables de las NRP se

encuentra en el Apéndice D.

45



46

(NRP EN A CEP? INESTABILIDAD A LARGO PLAZO DE SUS VARIACIONES

Con la puesta en marcha del satélite de alta precision, CoRoT, han sido encontradas
pulsaciones de tipo B-Cep® en la estrella O9 V HD 46202 ( Briquet et al. 2011), y
probables NRP en la “estrella de Plaskett” (HD 47129, O8 III/I + O7.5 V/III, Mahy et
al. 2011). Por otra parte, los datos del CoRoT también han revelado una situacién més
compleja en estrellas-O de la secuencia principal. Se ha encontrado que los espectros
de potencia de Fourier de las estrellas O4 V ((f")) HD 46223, 05.5 V ((f)) HD 46150
y O8 V HD 46966 estdin dominadas por el llamado “red-noise” (ruido-rojo), es de-
cir, variaciones estocasticas cuyas potencias se incrementan hacia bajas frecuencias
( Blomme et al. 2011). Para estos objetos, la presencia de genuinas pulsaciones podria
no ser firmemente establecida. Lo anterior podria ser entonces un indicio de que la
inestabilidad que causan las pulsaciones en las estrellas O-tardias no se extiende a las
O-tempranas, al menos no en aquellas que se encuentran en la secuencia principal.

En este contexto, A Cep ha resultado ser un interesante objetivo ya que, como todas
las estrella Oef conocidas, es una estrella de rapida rotacién y de tipo O-temprana. La
conexién de sus LPV con NRP ha sido sugerida previamente en de Jong et al. (1999)

y Kholtygin et al. (2011). Sin embargo, el resultado de cada estudio es basado en
observaciones realizadas en una sola campafia, por lo que hasta el momento no se
ha confirmado la estabilidad a largo plazo de las frecuencias encontradas por dichos
autores. De hecho, se tiene el precedente de que otras estrellas Oef han mostrado una
dependencia temporal en su variabilidad ( Rauw et al. 2003; De Becker & Rauw 2004).

Cabe aclarar que dado que las NRP son producidas en el interior de una estrella, en
cierta etapa de su evolucion, se espera que sus modos de oscilacién sean estables, es
decir, que existan en escalas de decenas a miles de afios, por lo que una frecuencia
no puede ser ligada a NRP si ésta no es estable a largo plazo. Entonces, para poder
determinar la naturaleza pulsante de las variaciones presentes en A Cep, es necesario
evaluar, como primer paso, su estabilidad temporal a través de observaciones multi-
época. Posteriormente, una frecuencia debe cumplir ciertos criterios para poder ser
relacionada a una NRP: poseer un periodo corto de variacion (tipicamente de horas) y
presentar un comportamiento especifico de la modulacién a través de los perfiles de

linea (como se explicard méas adelante).

Cortos periodos de pulsacién del orden de 0.1 - 0.6 dias con amplitudes de 0.06 - 0.30 magnitudes. El

maximo brillo de dichas estrellas ocurre en su méaxima contraccion, es decir, al minimo radio estelar.



5.2 DISCUSION: INESTABILIDAD TEMPORAL DE LAS VARIACIONES EN A CEP

Este trabajo intenta esclarecer esta supuesta relaciéon entre las NRP y las LPV em-
pleando los resultados obtenidos en el andlisis de Fourier (seccién 4.2.2). Primero, se
discutira la inestabilidad temporal de las frecuencias encontradas y posteriormente el
comportamiento, observado en el perfil de las lineas espectrales, de las modulaciones

relacionadas a dichas frecuencias.
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52 DISCUSION: INESTABILIDAD TEMPORAL DE LAS VARIACIONES

EN A CEP

De las frecuencias detectadas en los espectros de potencia (ver tabla 5, pag. 36),
la mayoria se encuentra por debajo de los 3 d~'. Y de estas, la tnica que podria
estar relacionada a una periodicidad estable, es decir, que se mantenga presente en
todas las campafias, es aquella cercana a los 2.20 d~! (en realidad en el intervalo
2.15-2.31d" ", P~ 11.0 hrs.). Sin embargo, como se puede notar, su presencia
en cada una de las camparfias observacionales es fuertemente variable de una época a
otra. Esta dependencia temporal puede ser genuina o ser resultado del muestreo de la
serie temporal. Lo dltimo es bien ilustrado en los resultados de la campafia de Junio
de 2010. En la serie temporal del OAN-SPM, la frecuencia 2.2 d~' se encuentra en
el pico mas significativo del espectrograma de ambas lineas estudiadas, mientras que
para los datos del OHP aparece como la tercera frecuencia en el espectro de potencia
de la linea He1 A4471 y no es encontrada en la linea He1r A4542.

A pesar de basar sus resultados en una sola linea espectral (He1 A4713 en absor-
cién) de A Cep, observada durante cinco noches en una sola campafia multi-sitio, en
de Jong et al. (1999) se determinan® la presencia de dos frecuencias que se atribuyen
a NRP de bajo orden con periodos de 123 (¢ = 3, v = 1.96 d7') y 6.6 hrs. ({ = 5,
v = 3.64 d7"). Por un lado, los datos empleados en esta Tesis parecen confirmar la ex-
istencia (y estabilidad a largo plazo) de un periodo similar (en realidad de ~ 11 horas).
Asumiendo que todas las detecciones de la tabla 5 en el rango de 2.15 - 2.31 d~' ha-
cen referencia a la misma frecuencia, se ha estimado un valor de 2.23 + 0.08 d7/,
correspondiente a un periodo de 10.8 + 0.4 horas, cuyo valor es tipico de aquellos
atribuidos a NRP. Sin embargo, como se mostrard en la seccién 5.3, el grado de pul-

sacion () asociado a este periodo muestra diferencias de una época a otra, lo cual

¢ Analizando 169 espectros con una S/N similar a la que se obtuvo en esta Tesis.
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arroja dudas sobre su estabilidad temporal. Por otro lado, no se encuentra eviden-
cia de la frecuencia de 3.64 d~' reportada en de Jong et al. (1999), a pesar de que
tal frecuencia seria bien muestreada por las series temporales empleadas, por lo que
probablemente dicha frecuencia sea reflejo de un fenémeno transitorio.

En Kholtygin et al. (2011) se analizan dos series de observaciones espectroscopicas
de A Cep obtenidas en 1997 (3 noches) y 2007 (4 noches). Ellos encuentran LPV del
2 - 3% del nivel de varias lineas de Her , Hemt y H1 (ver tabla 2, pag. 8). De las tres
noches disponibles en la serie temporal de 1997, solo una fue adecuada para que se
realizara un andlisis de Fourier, el cual revel6 variaciones en la linea He1r A5412 con
una frecuencia entre 3 - 4 d~'. La serie del 2007 tiene un muestreo menos denso que la
de 1997, pero atin asi en Kholtygin et al. (2011) se encuentran 13 frecuencias diferentes.
Un grupo de 6 frecuencias (de 0.3 & 0.3 a 1.6 + 0.3 d™') fueron interpretadas como
modulaciones rotacionales, mientras que las 7 restantes (de 2.2 £ 0.3 a 6.9 &+ 0.3
d~") fueron relacionadas a NRP. Cabe recalcar que varias de estas frecuencias también
aparecen, al menos una vez, en el andlisis que en esta Tesis presenta (ver tabla 5).
En Kholtygin et al. (2011) no se encuentran las frecuencias reportadas en de Jong
et al. (1999) vy la relacién de las LPV con las NRP que ellos establecen fue basada en
el supuesto de que las variaciones de periodos cortos, tipicamente de algunas horas,
son causadas por NRP, y no en un andlisis del comportamiento de las modulaciones.
Por esta razon, el siguiente paso para esclarecer la naturaleza pulsante de las LPV
observadas en A Cep es analizar el comportamiento de las modulaciones sobre el

perfil de cada una de las lineas aqui estudiadas.

53 DISCUSION: COMPORTAMIENTO DE LAS MODULACIONES
A TRAVES DEL PERFIL DE LINEA

Establecer la presencia de una periodicidad en las LPV de A Cep no necesariamente
implica que este dada por NRP. Para verificar cuales de las frecuencias detectadas en
el andlisis de Fourier aqui realizado son buenas candidatas para NRP, se han inspec-

cionado los diagramas de amplitud y fase (figura 11) obtenidos durante el proceso
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de prewhitening descrito en la seccién 4.2.2. La amplitud (A(A)) y fase (¢p(A)) de cierta

variacion de frecuencia v4 son calculadas usando las expresiones:

Aq(A) =1/ag(MN2+bg(N2 y  dglA) = arctanlbg(A)/ag(N)], (3)

donde aq4(A) y bg(A) son obtenidas del ajuste realizado con la ecuacién (2) de la
pagina 34.

Para el caso de NRP se espera que las perturbaciones fotosféricas produzcan un pa-
tron alternado de exceso y déficit de absorcion que atraviesan el perfil de linea, del
lado azul al rojo (“redward”), conforme la estrella rota (por efecto Doppler). Esto resul-
ta en una decreciente, progresiva y monétona variacion de la fase de la modulacién
en funcién de la longitud de onda (o de la velocidad heliocéntricad),$(A), a través del
perfil de una linea espectral (ver secciéon D.3 y dltimos paneles de la figura 23).

En los datos empleados en esta Tesis, s6lo un subconjunto de las frecuencias iden-
tificadas en la tabla 5 presentan una progresiéon monétona de la fase ¢ a través de
aquellas partes donde la amplitud de la variacion es significativa (por ejemplo la fre-
cuencia vq de la linea Her1 A4471 de la campafia OHP-Junio/2010 en la figura 11),
mientras que otras frecuencias no muestran una tendencia coherente (por ejemplo la
frecuencia v3 de la linea He 11 A4442 de la campafia OHP-Junio/2010 en la figura 11).

En Telting & Schrijvers (1997) y Schrijvers & Telting (1999) se presentan expre-
siones lineales que relacionan la diferencia de fase observada (A¢) entre la parte azul
y roja del perfil de linea, con el grado de pulsacién ({), asi como la diferencia de
fase de la variacién en el primer armoénico (A¢) con el valor absoluto del orden
azimutal (Jm|). Estas relaciones trabajan a primer orden para modos de pulsacién
esferoidales y toroidales, sectoriales y tesserales con { < 15y |m| > 2 ( Telting &
Schrijvers 1997). En esta Tesis, no se realiz6 deteccién del primer armoénico, por lo
cudl no se ha podido determinar el valor de |m|. Pero si se ha calculado el grado de
pulsaciéon £ usando las relaciones presentadas en Schrijvers & Telting (1999), de las

cuales promediando se obtiene:

0~ 0.24 + 1.111Ad| /7 (4)

Transformacién que se realiza mediante la ecuacién del efecto Doppler: v = ()‘;g‘o) ¢, donde v es la

velocidad del emisor, A la longitud de onda del emisor, A la longitud de onda de la linea espectral

estudiada y c la velocidad de la luz.
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5.3 DISCUSION: COMPORTAMIENTO DE LAS MODULACIONES A TRAVES DEL PERFIL DE LINEA

Tabla 6: Propiedades de candidatos a NRP

v(d~") P (hrs.) Linea Campana |[Ad|/m {
0.29 82.8  HemM542 OHP Sep/2011 ~1.7
0.31 774  He1 471  OHP Sep/2011 ~17
0.44 545  Hemr M542 OHP & SPM Jun/2010 ~0.3 -
0.46 522  Hei1M471 OHP & SPM Jun/2010 ~1.0 -
0.54 444  He1M471  OHP Sep/2011 ~20 2-3
0.66 364  He1m M542 SPM Sep/2011 ~15 2
0.80 30.0 HemrA4542 OHP & SPM Jun/2010 ~2.2 -
0.82 293  Hei1A4471 OHP & SPM Jun/2010  ~ 3.0 -
0.87 27.6  He1A471  OHP Jun/2010 ~25 3
1.17 20.5  He1mM542 SPM Sep/2011 ~0.8 -
1.60 150  He1A4471  SPM Jun/2010 ~05 -
215 11.2  Hem M542 OHP Dic/2009 ~25 3
2.21 10.9  He1 A4471  OHP Dic/2009 ~2.7 3
222 10.8  He1A4471  SPM Jun/2010 ~0.8 -
2.29 10.5  Hem M542 OHP & SPM Jun/2010 ~2.8 3
2.31 104  HerA471  OHP & SPM Jun/2010 ~20 2-3
2.86 8.4 He1M471  SPM Jun/2010 ~35 4
2.90 8.3 He1r AM4542  SPM Jun/2010 ~35 4
292 8.2 He1A4471  OHP Sep/2011 ~25 3
34 7.0 He11 M542 OHP Sep/2011 ~15 2
417 5.8 He1M471  SPM Sep/2011 ~15 2

Los resultados son presentados en la tabla 6. Se hace notar que no se han expresa-
do los valores para { < 2, ya que dichos valores estdn fuera de las condiciones de
aplicabilidad de las relaciones de Schrijvers & Telting (1999).

El hecho de que una frecuencia aparezca en la tabla 6 no necesariamente impli-
ca que esté realmente asociada a una NRP. De hecho varias de estas frecuencias se
comportan de manera diferentes en las distintas épocas o lineas. Por ejemplo, no se
observa alguna tendencia clara en la fase de la frecuencia 0.63 d~' de la serie del
OAN-SPM-Junio/2010, a pesar de que la misma frecuencia (0.66 d~') si muestra un
comportamiento monétono para los datos del OAN-SPM-Septiembre/2011. La frecuen-
cia 0.87 d~', la cual aparece en ambas lineas de la campafia del OHP-Junio/2010, sélo

muestra una clara progresion de su fase en la linea de He1 A4471. De una forma sim-
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ilar, no se observa una tendencia monétona de la fase de la frecuencia 2.24 d~' en la
linea He 11 A4542 para los datos del OAN-SPM-Junio/2010, mientras que la variacién es
mucho méas progresiva para la frecuencia 2.22 d~! en la linea He1 A4471 de la misma
campafia. Sin embargo, en el dltimo caso |Ad| < 7, lo cual contrasta fuertemente con
el claro comportamiento de la fase (|Adp| ~ 2.5 — 2.7m) observado en las frecuencia
2.15y 2.21 d! de la serie temporal OHP-Diciembre /2009. Lo cual podria sugerir que
no se esta observando el mismo modo de pulsacién en las diferentes épocas. Final-
mente, se observan frecuencias que tienen similar comportamiento en ambas lineas
de una misma serie temporal, pero que debido a que no aparecen en otras campafas
no pueden ser relacionadas a modos estables de pulsacién: v = 0.29 —0.30 d~', { ~ 2
yv=286—-290d",l~4.

Todo lo anterior indica que no existe evidencia sélida de NRP persistentes en A Cep.
En cambio, los distintos modos detectados presentan inestabilidad, incluso teniendo
un comportamiento tipico de NRP. Esto sugiere que el posible causante de las LPV pre-
sentes en A Cep es un fendmeno transitorio que puede imitar (durante intervalos de
tiempo de algunos dias) las caracteristicas observables de las NRP. La posibilidad de
que dicho fenémeno esté relacionado a multiples puntos brillantes sobre la superficie

estelar serd tratada en el siguiente capitulo.
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La falta de un periodo estable de variabilidad, discutido en el capitulo anterior,
podria ser indicador de un fenémeno estocéstico, cadtico o cuasi-periédico. Fenémeno
que probablemente se extienda a la variabilidad de lineas del viento en estrellas como
A Cep?. De hecho, en Rauw et al. (2003) y De Becker & Rauw (2004) se encuentra una
variabilidad substancial en la linea de emisién He 11 A4686 de otras estrellas Oef con
periodicidades que aparentemente existen s6lo en escalas de tiempo tipicas de una
campafia observacional, pero que no son estables a largo plazo. Recientemente en
Henrichs & Sudnik (2014) se obtiene un resultado similar para la variabilidad de esta
linea en la estrella A Cep. Ellos sugieren que esta situacion es el reflejo de la presencia
de numerosos “bucles magnéticos”, de corta duracién, localizados sobre la superficie
estelar, co-rotando con la estrella y que ellos denominan “prominencias estelares” (ver
Apéndice F). Dichas prominencias estarian localizadas sobre los llamados “co-rotating
magnetic bright spots” (CMBS).

Desde hace muy poco, la idea de CMBS sobre la superficie estelar (similares a “sun-
spots”), para explicar variabilidades estelares, ha estado ganando fuerza ( Aerts et al.
2013; Degroote et al. 2010). Sin embargo, resulta sorprendente establecer una relacién
entre LPV y CMBS ya que se ha creido, durante mucho tiempo, que las estrellas masivas
no poseen zonas convectivas excepto en las partes mds profundas de su interior. Esta
percepcién ha cambiado a partir del modelo desarrollado en Cantiello et al. (2009),
donde se encuentra una zona convectiva debajo de la superficie estelar la cual es
causada por una ZIP (Zona de Ionizacién Parcial) de hierro (Fe) a una T ~ 170000 K.

Dicha 7zIP podria ser la fuente de un campo magnético global que generaria CMBS

Es probable que perturbaciones fotosféricas (como en el caso de NRP) se propaguen hacia el viento
estelar acelerado conduciendo a la formacién de estructuras de gran escala capaces de generar signi-

ficativas modulaciones en los perfiles de linea. ( Cranmer et al. 1996)
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en la superficie estelar con un tiempo de vida de unas cuantas horas ( Cantiello &
Braithwaite 2011).

El primer caso de CMBS en una estrella tipo-O fue reportado en Ramiaramanantsoa
et al. (2014), donde se estudi6 la estrella O9.5 II(n)((f)), & Per, la cual también es
considerada una estrella pulsante®. En dicho estudio, se utilizan datos fotométricos
obtenidos con el satélite MOST (Microvariability and Oscillations of Stars). El analisis a
esos datos no revel6 periodos cortos de variabilidad (tipicamente de horas) pero si
varios periodos en el rango de dias, por lo que no se detectaron NRP en la fotometria.
Ante esto, los autores se basan en la hipétesis de multiples bright spots para explicar la
variabilidad observada. Utilizan un modelo para ajustar la intensidad de una docena
de CMBS que aparecen, desaparecen y tienen sus maximos de intensidad a diferentes
momentos y cuyos tiempos de vida son de unos cuantos dias. El ajuste que ellos
realizan conduce a una curva de luz y periodograma similares a las obtenidas con sus
observaciones.

Para A Cep, la posibilidad de presentar CMBS en su superficie ha sido sugerida por
los resultados del ajuste de prominencias estelares a los perfiles de algunas linea del
viento ( Henrichs & Sudnik 2014). Hasta la fecha, ningtin estudio, como el realizado a
& Per, se ha llevado a cabo en A Cep, ya que desafortunadamente este es no-observable
por MOST ( Ramiaramanantsoa et al. 2014). Por otro lado, tampoco se ha realizado una
tirme deteccién de algiin campo magnético que sefiale la existencia de una capa con-
vectiva bajo su superficie y por consiguiente la existencia de CMBS. La tinica deteccién
que se ha realizado sélo establece un limite superior de 1 kG en la componente lon-
gitudinal del campo magnético ( Kholtygin et al. 2011). A pesar de todo esto, si el
escenario propuesto en Henrichs & Sudnik (2014) es correcto, se necesitarian de 10
CMBS sobre la superficie estelar (considerando un periodo de rotacién de ~ 4.5 dias)
para causar la variacion cuasi-periddica, de 10.8 horas, detectada en esta Tesis.

La importancia de los CMBS radica en el hecho de que estos al girar junto con la es-
trella, a través de la linea de visién, imitan el comportamiento de las LPV, usualmente
atribuido a NRP, pero en cortas escalas de tiempo y sin la necesidad de una estabil-

idad a largo plazo. Por ello, y en virtud de los resultados hasta ahora presentados,

En el mismo trabajo realizado para A Cep, de Jong et al. (1999), se determina para & Per un periodo de
3.5 hrs. atribuido a una NRP con £ = 3.



6.2 DISCUSION: VARIABILIDAD A CORTA ESCALA DE TIEMPO

se ha decidido analizar las series temporales obtenidas en btiisqueda de patrones de

variabilidad a corto plazo.

6.2 DISCUSION: VARIABILIDAD A CORTA ESCALA DE TIEMPO

La figura 12 muestra los diagramas de flujo residual® para cada una de las seis series
temporales empleadas. Estos diagramas son obtenidos al sustraer el perfil de linea
promedio a cada uno de los perfiles de la serie temporal de acuerdo a la ecuacién (5)

del Apéndice A. Estas imdgenes revelan algunas cuestiones interesantes:

1. En algunas campanias (por ejemplo la serie OHP-Junio/2010) existe una variabil-
idad persistente y clara, con una amplitud pico a pico de ~ 3 %, que se desplaza
del lado azul al lado rojo (“redward”) sobre el perfil de las lineas de absorcion,
consistente con sub-estructuras sobre la fotésfera de una estrella giratoria y sim-
ilar al comportamiento que se observa en los perfiles de linea de estrellas pul-
sadoras no-radiales. Sin embargo, en otras campafias tal variabilidad es menos

notable (por ejemplo en OHP-Diciembre/2010).

2. Al igual que en la figura 7 (pag. 20), aqui se observa cémo dicha variabilidad
estd concentrada sobre el perfil de linea (dentro de |V'sini| = 223 km/s), siendo

mas prominente en la parte central.

3. Para cada una de las seis campafias, el patron de variabilidad visto en el perfil
de la linea He1 A4471 es muy similar al observado en el de He1r A4542. Sin
embargo, dicho patrén de variabilidad no es totalmente constante a lo largo
de la campafia, los anchos y la fuerza de las sub-estructuras varian de noche a

noche.

Los puntos anteriores sefialan la existencia de una genuina variabilidad cuya mani-
festacion se realiza en cortas escalas de tiempo, ya que su comportamiento varfa noche
a noche y de campafia en campafia. Esto sugiere que la naturaleza del fenémeno que
causa tal variabilidad es transitoria. El mejor candidato para ello es la presencia de
multiples CMBS sobre la superficie estelar. Por consiguiente, esta Tesis intenta buscar

evidencia que indique o descarte dicha posibilidad.

¢ También son conocidos en la literatura como espectros dindmicos.
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Figura 12: Diagramas en escala de grises ilustrando, para cada una de las seis series temporales
empleadas, el residuo de cada perfil de linea individual de He1 A4471 y He1r A4542 con
el perfil promedio (mostrado por el panel més inferior). El eje vertical en los diagramas en
gris indica la fecha de observacién. La duracién en horas de cada segmento es mostrada a
la derecha. La maxima amplitud (pico a pico) del flujo residual es de ~ 3% del nivel del
continuo.
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Si la variabilidad aqui observada es producida por puntos brillantes de corta du-
racion, algunos patrones podrian ser mejor detectados en cortas series de datos que en
series de larga duracién. Con la intencién de probar esta hipétesis, se han analizado

sub-grupos de las seis series temporales obtenidas.

6.3 DISCUSION: ANALISIS DE SUB-GRUPOS DE DATOS

Las campafias obtenidas en esta Tesis poseen entre 5 a 9 noches de observacion (ver
tabla 4, pag. 14) con duraciones de entre 1.06 a 8.04 hrs. por noche (ver figura 12).
Sub-grupos de datos fueron formados tomando un niimero menor al total de noches
de cada campafia observacional. Un andlisis como el descrito en los capitulos 4 y 5 fue
realizado a cada sub-grupo con la intencién de detectar algtin patrén de variabilidad
en series temporales de corta duracién, teniendo cuidado de no hacer la muestra muy
corta y/o poco densa ya que se compromete la funcionalidad de las herramientas

empleadas. Los principales resultados de este analisis son:

1. Practicamente se hallan las mismas frecuencias o alias (con ligeras diferencias
de 0.10 a0.15 d ~") que fueron encontradas en el andlisis de las series completas
(tabla 5, pag. 36) y solo en muy pocos casos se detectan otras frecuencias que
parecen no tener relacién con las listadas en la tabla 5. Esto es un indicio de que
las variabilidades que se observan, si bien son de corta duracién, permanecen
presentes a lo largo de las campafias observacionales, teniendo su evolucion

(aparicién, maximo y desaparicién) en escalas de dias.

2. De las nuevas frecuencias que se detectan en el andlisis de los sub-grupos, solo
algunas de ellas presentan un comportamiento progresivo y monétono de su
fase. Dichas frecuencias, listadas en la tabla 7, estdn relacionadas a periodos

entre 3.60 a 8.00 horas. Algunas de ellas son mostradas en la figura 13.

3. Sin importar el sub-grupo que se analice, existen frecuencias (de las listadas
en la tabla 6, pdg. 57) que conservan los comportamientos monétonos de sus
fases, aunque con ligeras diferencias (situacion que se discute en los puntos
siguientes). Un ejemplo de ello es la frecuencia 0.87 d~' de la linea He1A4471 en

la serie temporal OHP-Junio/2010. Al trabajar con sub-grupos de cinco noches
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Tabla 7: Nuevas modulaciones con comportamiento progresivo de su fase.

v(d~") P (hrs.) Linea Campania Sub-grupo
4,994 4.81 He1 AM471  OHP Dic/2009 Primeras tres noches de cinco
3.01 7.97  Hem A4542 OHP Jun/2010 Noches 4 y 5 de siete
3.27%4 734 Heu M542 OHP Jun/2010  Ultimas cinco noches de siete
3.94 6.10 He1 AM4471  OHP Jun/2010  Primeras cinco noches de siete
4.22% 5.69 He1r AM4542  OHP Jun/2010 Noches 3, 4 y 5 de siete
4.36% 5.50 He1r A4542 OHP Jun/2010 Noches 3, 4, 5 y 6 de siete
5.71 4.20 Her AM4542  OHP Jun/2010 Primeras tres noches de siete
6.48% 3.70 He1A4471  OHP Jun/2010 Noches 3 y 4 de siete
6.52% 3.68  HeimrA4542 OHP Jun/2010 Noches 6 y 7 de siete
3.13¢ 7.68  HemA4542 OHP Sep/2011 Primeras cuatro noches de cinco
3.20* 750  Hem AM542 OHP Sep/2011  Ultimas cuatro noches de cinco
5.06@ 474  Hem M542 OHP Sep/2011 Noches 4 y 5 de cinco
5.12%4 4.69 He1A4471  OHP Sep/2011 Ultimas tres noches de cinco
5.12% 4.69  Hem M4542 OHP Sep/2011  Ultimas tres noches de cinco
6.03m 398  HemrA4542 OHP Sep/2011 Noches 3 y 4 de cinco

Existen frecuencias que podrian tratarse de la misma o ser alias, en estos casos son
identificadas con un simbolo (%, &, ¢, B,y &).

A Indica que la amplitud y fase de dichas frecuencias son mostradas en la figura 13.

(las primeras, las centrales y las tiltimas), de la siete disponibles, se encuentra la

misma frecuencia con un comportamiento progresivo de su fase (figura 14).

. En algunas ocasiones, el comportamiento de una modulacién se muestra mas
definida y coherente en cierto sub-grupo de una serie temporal. Por ejemplo,
en la linea He1r A4542 de la serie del OHP-Diciembre/2009, la frecuencia de
v = 2.15d7" es encontrada tanto en la campafia completa de cinco noches como
en los sub-grupos de las primeras y tultimas cuatro noches. En los tres casos,
la fase ¢ relacionada a dicha variabilidad presenta un comportamiento progre-
sivo (figura 15) pero es en el sub-grupo de las primeras cuatro noches (figura
15b) donde dicho comportamiento luce mds definido. Esto indica que la quin-
ta noche tiene una mayor influencia en la serie completa de tal forma que al
incluirla “contamina” de forma global el comportamiento de la variacién. De

hecho ésta también serfa la razén por la que el diagrama de fase de las tltimas
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cuatro noches (figura 15c) y el de la campafia completa (figura 15a) guardan una

apreciable similitud.

5. Otro ejemplo del punto anterior, pero que resulta ser mas drastico, es el ob-
servado en la linea He1r A4542 de la serie temporal del OHP-Junio/2010. La
frecuencia de 0.87 d~'! aparece en la serie completa de siete noches asi como en
los sub-grupos de las primeras y tltimas seis noches. Sin embargo, sélo en el
sub-grupo de las primeras seis noches (figura 16b) se observa el comportamien-
to “redward” progresivo a través del perfil de linea . Esto sugiere, de igual forma
que en el punto anterior, que la séptima noche tiene una mayor influencia sobre
toda la serie temporal, de forma que al no considerarla se eliminan los efectos
que ésta pueda tener. La influencia que tiene una sola noche sobre toda la cam-
pafia podria ser el resultado del surgimiento o desvanecimiento de un fenémeno

transitorio tal como un “bright spot”.

De esta forma, todo lo anterior, podria ser la evidencia de la presencia de CMBS so-
bre la superficie estelar. Sobre todo considerando que miltiples bright spots pueden
aparecer, tener su méximo y desaparecer en periodos de tiempo de unos cuantos dias,
presentando cambios significativos en escalas de horas que pueden verse reflejados
en series de datos de corta duracién como los que aqui se emplearon.

Quien reporta esta Tesis, considera que el fenémeno mds factible para explicar las
LPV transitorias observadas en A Cep es la presencia de CMBS. A pesar de ello, dicha
hipétesis atin requiere ser confirmada por trabajos de otra naturaleza. Estudios de
micro-variabilidad fotométrica asi como estudios para determinar algtin campo mag-
nético son necesarios para establecer con mayor certeza la presencia de dicho fené-

meno.
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DISCUSION FINAL Y CONCLUSIONES

7.1 DISCUSION: IMPACTO DE LOS RESULTADOS DE ESTA TESIS

En esta Tesis se ha realizado un estudio a series temporales de espectros de la es-
trella A Cep. Se han hecho nuevas observaciones, reduccién y normalizacién de los
espectros, andlisis de la variabilidad en las lineas espectrales mediante la TVS, biisque-
da de periodicidades de variacién con la técnica de Fourier HVMM, determinacién de
la estabilidad temporal de las modulaciones y andlisis de la progresién de su fase (¢)
para bisqueda de NRP, y deteccién de variabilidades a escalas cortas de tiempo que
indique un fenémeno de variabilidad transitorio. Todo lo anterior con la intensién de
esclarecer la verdadera naturaleza de las variabilidades observadas en los perfiles de
las lineas (LPV) de absorcion fotosféricas He1 A4471 y He 11 A4542.

La investigacion aqui reportada ofrece un nuevo panorama para esta estrella: se de-
muestra, para todas las lineas estudiadas, que los periodos de variabilidad arrojados
por el andlisis son inestables en escalas de tiempo mayores a algunos dias, por lo que
no se encuentra algtin modo de variabilidad estable que pudiera ser ligado a “Pul-
saciones No Radiales” (NRP), pero si se hallan multiples frecuencias transitorias que
podrian estar relacionadas a un fenémeno de corta duracion tal como los “Co-rotating
Magnetic Bright Spots” (CMBS). Este panorama es muy similar al observado en los per-
tiles de lineas de emision (base del viento) de esta y otras estrellas Oef, lo cual indica,
como se esperaria por la presencia de CMBS en la base de prominencias estelares, un
origen comun.

Los resultados aqui obtenidos han sido reportados preliminarmente en un articulo
( Uuh-Sonda et al. 2014) y un proceeding ( Uuh-Sonda et al. 2015), los cuales han
causado interés en la comunidad cientifica. Uno de los interesados en este analisis ha
sido el Prof. Huib Henrichs de la Universidad de Amsterdam, quien ha sido participe
del estudio de A Cep a lo largo de su trayectoria académica, defendiendo la naturaleza

pulsante de esta ( Henrichs 1991; de Jong et al. 1999) y proponiendo la presencia de
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prominencias estelares para explicar la variabilidad transitoria de su viento estelar
( Henrichs & Sudnik 2014). El ha argumentado, en conversacién privada, que pese a
que estd de acuerdo en la presencia de multiples CMBS en los datos aqui estudiados
(véase también Ramiaramanantsoa et al. 2014), mantiene su postura sobre la existen-
cia de NRP en A Cep. Pero, ;como podrian no ser detectadas dichas pulsaciones en el
analisis de esta Tesis? Henrichs afirma (ver de Jong et al. 1999) que sdélo las lineas de
absorcion mds débiles, como la de He1 A4713, son susceptibles de mostrar efectos a
causa de NRP, porque son las que se originan més adentro de la fotdsfera. Es por esta
razon que él y sus colaboradores emplearon esta linea débil en sus estudios. Henrichs
opina ademds que las lineas aqui estudiadas (He1A4471 y He1r A4542), al ser mas
fuertes, son formadas en la fotosfera superior, siendo contaminadas por el viento es-
telar. Si bien es cierto que estas dos lineas son més fuertes (~ 10 % Fc para He1 A4471
y ~ 15% Fc para He A4542; ver figura 17) que la de He1 A4713 (~ 2% Fc), no se
ha demostrado que esta tltima tenga un comportamiento diferente. Al respecto tres
observaciones son relevantes. Por un lado, el cociente entre la “fuerza” de la linea y
la amplitud de su variabilidad es practicamente igual para las tres lineas en cuestién
(~ 10-15), lo cual parece indicar que la causa de las variaciones observadas son de la
misma naturaleza. Por otro lado, nada indica que los periodos encontrados para la
linea débil Her A4713 ( de Jong et al. 1999) son estables, puesto que el tnico estudio
realizado a dicha linea cubre solamente una campaifia de cinco noches. Por dltimo, en
el argumento de Henrichs no queda claro por qué lineas de la fotésfera interior, donde
se estarfan observando solamente NRP, no se ven afectadas por los CMBS, cuyo origen
es sub-fotosférico, pero si se ven afectadas lineas formadas en la fot6sfera superior.
Parece entonces que la tinica manera de comprobar que existen NRP en A Cep y
que la variabilidad en la linea He1 A4713 es a causa de ello, seria demostrar que los
periodos encontrados en de Jong et al. (1999) son estables. Para esto nuevas obser-
vaciones son requeridas, preferentemente realizadas en distintas épocas (al menos en
dos campafias de unas ocho a diez noches) y procurando obtener una buena S/N. Tales
observaciones son un proyecto a futuro. Mientras tanto, la hipétesis de NRP carece de
fundamentos, y se opta por una explicacién mds simple que cubra todos los casos de

variabilidad observada.
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Figura 17: Espectro de A Cep, en el rango de 4460 — 4880 A, mostrando la variabilidad de las lineas
estudiadas en esta Tesis (He1 A4471 y He 11 A4542) asi como la linea estudiada en de Jong
et al. (1999): He1 AM4713. Figura, cortesia del Dr. Gregor Rauw, obtenida con 16 espectros en
6 noches de observacién realizadas en el telescopio de 1.52 m del OHP y el telescopio TIGRE
del Observatorio de la Luz de la Universidad de Guanajuato, en Junio y Agosto de 2013.

72 CONCLUSIONES

Para finalizar, se enlistan los puntos importante obtenidos en esta Tesis.

1. El andlisis a la series temporales completas, revel6 la presencia de multiple fre-

cuencias de variacién menores a 3 d~!, mientras que un andlisis a sub-grupos

de estas series mostré frecuencias entre 3.0a 7.0 d™'.

2. Se demuestra, para las lineas He1 A4471 y He11 A4542, que los periodos detecta-

dos en el anélisis son inestables en escalas de tiempo mayores a algunos dias, por

lo que no existen modos de pulsacién estables que pudieran estar relacionados
a Pulsaciones No Radiales (NRP).

3. Con la intencién de disipar cualquier duda sobre la presencia o ausencia de NRP

en A Cep, se propone realizar un estudio como el presentado en esta Tesis, a la

77



78

DISCUSION FINAL Y CONCLUSIONES

linea He1 A4713, en la cual ya han sido determinados modos de pulsacion, pero

que aun falta por determinar su estabilidad temporal.

. Todas las campafias muestran un genuino patrén de variabilidad moviéndose

del lado azul al rojo (“redward”) sobre el perfil de linea, de acuerdo con pertur-
baciones fotosféricas de una estrella giratoria. Para cada campafia, dicho patrén
de variabilidad es similar en ambas lineas estudiadas, sin embargo, éstos cam-

bian noche tras noche.

. Debido a que los periodos y patrones de variabilidad encontrados no son es-

tables, y que este comportamiento no es compatible con NRP, se concluye de
manera provisional que A Cep no presenta NRP y que las variabilidades obser-
vadas son mejor explicadas por un fenémeno transitorio, de corta duracién, que
afecta la superficie estelar, tal como lo harian multiples “Co-rotating Magnetic
Bright Spots” (CMBS).

. El analisis realizado a sub-grupos de datos de menor duracién, revela la influen-

cia que algunas noches pueden tener sobre una serie temporal completa, mejo-
rando o empeorando el comportamiento progresivo de ciertas modulaciones. Es-
to puede ser resultado de la evolucién (en escalas de horas) de mdltiples spots

cuyos tiempos de vida son estimados en escalas de unos cuantos dias.

. Para poder determinar la presencia de CMBS en A Cep, es necesario realizar

estudios de diferentes naturalezas: estudios de micro-variabilidad fotométrica
(posiblemente con datos del proyecto BRITE: “ Bright Target Explorer”) podrian
ayudar a determinar si el ajuste de mdltiples spots brillantes conduce a curvas
de luz y periodogramas similares a los observados con dichos datos; mientras
que estudios para determinar la presencia de campos magnéticos podrian dar
indicios de la existencia de un campo global generado por una capa convectiva

debajo de la superficie estelar que propiciaria la existencia de multiples CMBS.

. Quienes colaboraron en este proyecto, estdn inclinados a la idea de mdultiples

CMBS perturbando la superficie de A Cep, en lugar de NRP. Sin embargo, atin
es necesario confirmar esta hipétesis mediante estudios que descarten cualquier
supuesto indicio de NRP y confirmen las caracteristicas necesarias para la pres-
encia de CMBS.
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TVS (FULLERTON ET AL. 1996)

El andlisis TVS gira en torno al conocimiento de la distribucién estadistica de las
desviaciones espectrales en la ausencia de una genuina variabilidad. Este método
compara cada uno de los espectros individuales pertenecientes a una serie temporal
con el promedio de los espectros. Tal comparacion se realiza pixel a pixel.

Si una serie temporal, de N espectros reducidos, es acomodada en una matriz S
(donde el elemento Sij representa el valor registrado® por el j-enésimo pixel® del
i-enésimo espectro), entonces la desviacion para cada pixel en cada espectro puede ser

cuantificada creando una matriz de diferencia de flujo espectral (o de flujo residual):
dij = S5 — 5 (5)

donde la columna

1 N
§)~ = N Z Sij (6)
i=1

representa el valor promedio del pixel j en la serie temporal. Debido a que la combi-
nacién de los fotones y la lectura del ruido en los espectros adquiridos con un CCD
moderno es aproximadamente Gaussiana, se asume que dij tiene una distribucion
normal N(0, o). Como primera aproximacion, se puede suponer que la dispersién
exhibida por un elemento individual de la matriz residual es independiente de la lon-
gitud de onda y del tiempo, es decir que 0i; = 0, de esta manera se tiene que la TVS

para un pixel en la columna j (es decir a longitud de onda j) esta dada por
1 N
2
i=1

cuya distribucién estadistica es gobernada por una x % reducida con N — 1 grados de

libertad y escalada por la varianza 62 (TVS ~ o2x% ;).

a Generalmente una cantidad relacionada al flujo.
b Cada pixel es asociado a un valor de longitud de onda.
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TVS (FULLERTON ET AL. 1996)

En la préctica, el resultado de la ecuacion (7) es mas complicado debido a que o0y
es generalmente una funcién del nivel de exposicion alcanzado por un pixel j en
un espectro i. Lo anterior se refiere a que dentro de un espectro, la varianza es una
funcién de la longitud de onda (indice j) debido a que los pixeles que contienen lineas
de absorcién (emisién) acumulan menos (més) flujo comparado con los pixeles del
continuo. Ademéds la varianza también es una funcién del tiempo (indice i) ya que el
namero de fotones que contribuyen a algtin punto del continuo generalmente difiere
de un espectro a otro, esto debido a diferencias de la masa de aire, distintos tiempos
de exposicion y condiciones del seeing. Por ello es necesario ajustar la dependencia
de o para el tiempo y longitud de onda.

El ajuste en longitud de onda esta completamente determinado por un modelo
para la generaciéon de fluctuaciones en la sefial como funcién del nivel de la sefial
registrada por un detector. En los detectores digitales el ruido depende tanto del
detector como de la manera en la que es procesada la informacién. Asi, el ruido
en una exposicion corta es dominado por dos fuentes: ruido de lectura, el cual es
caracteristico de detector e independiente del nivel de exposicion; y el ruido foténico,
el cual depende de la exposicion registrada por un pixel dado y el cual es gobernado
por una distribucién estadistica de Poisson. Las contribuciones de estas fuentes estan

dadas por
ofe) = (e+1%)"? (8)

donde e es la exposicién en foto-electrones y r es el ruido RMS de lectura en electrones.
Dicha expresion puede ser escrita en términos de Unidades de conversion Anélogas-
Digital (ADU):

o(E) = (E/g+R%H)'/2 (9)

donde E y R estdn ahora en ADU, y g es el nimero de electrones por ADU. El ruido
asociado con el j-enésimo del espectro i, comparado con el ruido del continuo o;. del
mismo espectro, es justamente:
. \2  E. 4+ gR2

0y ij+9

_J =5 (10)

Oic Eic +gR
Esta ecuacion en la préctica puede ser expresada en términos del espectro reducido S;;,

considerando que la distribucion del flujo del continuo estelar es uniforme a través
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del detector. De esta forma, en un espectro normalizado, resulta valido aproximar
Sij ~ Eyj/Ejc, para definir un factor de correccién para la longitud de onda «;, el cual

compara ruido asociado a un pixel j del espectro i con el ruido del continuo:
2 2
Oij SijEic +9gR
ws () =~ o
ictd

El factor oy; contabiliza pixel a pixel las variaciones de oj; que surgen por la presen-
cia de una caracteristica de absorcion (x; < 1) o emisiéon (a; > 1). En el limite de

exposiciones largas , el ruido de lectura puede ser despreciado por lo que:
oy =~ SU (12)

Para contabilizar la dependencia de la dispersién sobre todo el nivel de exposicién
de un espectro individual, se introduce un factor de ponderacién w; que estandariza
el ruido determinado para los pixeles del continuo en cada espectro, oi., a un valor

constante para toda la serie temporal, 0. Dicho valor es

1 o -
i~y o) o)
i=1

y, por lo tanto, el valor de ponderacién para cada espectro i estd dado por

P — ()-0 2
w= (2 (1)

El efecto de esta ponderacién es suprimir o disminuir la contribucién de espectros
de baja calidad (o3, > 0p) y de aumentar la contribucién de espectros de alta cal-
idad (o3, < 0p), mientras se mantiene su normalizado general (Z]i\lzl w; = N). Las
ecuaciones (11) y (14) definen una transformacién que representa completamente la

dependencia temporal y de longitud de onda del ruido en los pixeles de un espectro:

o\ 172
oy = (o) 201 = (—]) 0o (15)

Esa dependencia puede ser removida aplicando la transformacién inversa de la matriz

residual:

12 B
Dy = (&) (S5 —S5) (16)

ocij
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Figura 18: Espectro promedio y gréfica TVS para una serie temporal. Esta grafica fue generada
(ecuacién 18) a partir de 29 espectros de A Cep con una (S5/N)y = 478. Contornos de
significacion estadistica para p = 1%, 5% y 32 % son mostradas en la TVS por una linea
punteada, discontinua y punto-discontinua, respectivamente. N6tese como en la TVS algu-
nas caracteristicas espectrales muestra una gran amplitud sobre los niveles de significacién,
mientras que para las regiones del continuo estelar dicha amplitud permanece préxima o
inferior a los niveles de significacién. (Fuente: Fullerton et al. (1996)).

donde S; es ahora el espectro promedio ponderado

1o 1T /o)\2
Sj:N;WiSij:N;<O__iC) Sij- (17)

Asi sustituyendo Dy; por di; y 0p por o en la ecuacién (7), se obtiene:
1 N
2
1=

en la cual, al sustituir las ecuaciones (12), (14) y (16), se llega a la relacién que calcula

el valor de la TVS para un pixel j en una serie temporal:

N

1 oo \ % 1 2
TVS; _ﬁ;(c—lj s_ij(s”_sl) , (19)

que sigue manteniendo la distribucién o3x%,_; para cada pixel j.
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La TVS de una serie temporal espectroscpica ofrece cuantitativamente una grafica
de la variabilidad temporal en funcién de la longitud de onda (figura 18). En cada
gréfica de la TVS, es posible dibujar contornos de significancia estadistica, dichos con-
tornos son lineas horizontales en virtud de la transformacién dada por la ecuacién

(16). En la préctica, resulta més conveniente graficar la (TVS)'/2

en lugar de la propia
TVS, porque la (TVS)!/? se amplia linealmente con el tamafio de las desviaciones del
espectro y por lo tanto esta da una mayor impresioén de las amplitudes relativas de las
LPV de una estrella estudiada. A pesar de que se siga refiriendo a la “TVS” o “Analisis
de TVS”, se hace hincapié en que la aplicacién es en términos de (TVS)!/2.

De esta forma, la TVS es usada para cuantificar la variabilidad como una funcién de

la posicién (longitud de onda/velocidad) dentro del perfil de una linea espectral.






FOURIER HMM (HECK MANFROID & MERSCH 1985; GOSSET ET
AL.2001)

Este método es, para cada frecuencia individual (v), equivalente a ajustar por min-
imos cuadrados una curva sinusoidal a los datos observacionales de una serie tempo-
ral. La serie temporal cuenta con N x | puntos de datos @ Sj; = S;(t;) ordenados en

los vectores Xj y la curva de luz gj(t;) toma la siguiente forma lineal:
gj(ti) = Wy + @j cos 2mvt; + by sin 2mrvty;  i=1,..., N (20)

donde ;, aj y b; son pardmetros desconocidos y v es cualquier frecuencia de prueba.

Definiendo A(v) como la matriz N x 2 cuyos elementos son:

Ai1(v) = cos 2mrvt; — C(v) P—1 N (21)

Aiz(v) = sin 2mtvt; — S(v)

donde
_ 1 &
C(v) = N;cosbtvti
(22)

N

_ 1 .

S(v) = N .51 sin 27tvt;
1=

La suma residual de cuadrados de los datos alrededor de su promedio estimado viene

dada por la forma cuadratica:

RSSJ'()(V) = Xj’FoXj (23)

donde
Fo=1— lee’ (24)
0= N 4

a N observaciones temporales (indice i) con ] longitudes de onda (indice j).
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y donde I es la matriz identidad de N x N y e es el vector columna donde sus N
elementos son 1. Bajo la hipétesis de que la serie temporal es generada por un proceso

de ruido blanco Gausiano de varianza o?

, G’ZRSSjO es distribuido como una x? con
N — 1 grados de libertad. La suma residual de cuadrados de los datos alrededor de

una sinusoidal ajustada es dada por la forma cuadratica:

RSSj] (V) = X]'/F] (\/)Xj (25)
donde
Fi(v) = 1 e — A(V)IA(v) ~ A(v)] 'A(v) (26)

De forma similar, O‘_ZRSSJ'] es distribuida como una xz con N — 3 grados de libertad.

La expresion para el espectro de potencia es proporcional a:
SP;j(v) = RSSjo(v) —RSS;j1 (v) = Xj'Fy (V)X (27)
donde
Fio(v) =Fo—F(v): (28)

(T_ZSPJ' (v) es distribuida de acuerdo a una x? con dos grados de libertad. También se
puede definir el espectro de amplitud el cual tiene la naturaleza de la raiz cuadrada
del espectro de potencia normalizado de modo que este da directamente la semiampli-
tud de la curva sinusoidal.

La generalizacién hacia el ajuste simultaneo de M frecuencias puede ser realizado
extendiendo la matriz A(v) (N x 2) a una matriz N x 2M. Asi se define una matriz

A v vIM)) donde sus elementos son:

Ag(v") = cos2mvMVt — C(v!1) (29)
Ap(vM) = sin2movVy —S(v) (30)
Ai(v?) = cos2mv@ — C(v?) (31)
Au(v?#) = sin2nv@t —S(+v13) (32)
Aiom-n(Y™M) = cos2mvMy; — C(vIM) (33)

Aoy (V™M) = sin 2™t —S(vM) (34)
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Figura 19: Espectro promedio (a), diagrama de Fourier-2D (b) y espectro de potencia de Fourier
promedio para una serie temporal (c). a) Perfil promedio de la linea He1 A6678 de la estrella
HD 93521, obtenida a partir de una serie temporal de 55 espectros obtenidas en Abril de
2005. b) Espectro de potencia de Fourier-2D en escala de grises de la misma linea para la
misma serie temporal. De esta forma se puede observar el espectro de potencia para cada
longitud de onda del perfil de la linea (ecuacién 27). c) Este fue derivado del espectro de
potencia de Fourier-2D (figura 19b) promediado sobre el perfil de la linea He1 A6678 de
6660 a 6700 A (ecuaciéon 35). (Fuente: Rauw et al. 2008).

La gréfica de SPj(v) versus v puede ser llamada espectrograma® generalizado. Si
el método HMM (ecuacién 27) es aplicado a cada paso de longitud de onda (indice j)
de los espectros perteneciente a una serie temporal, se puede obtener un diagrama de
Fourier-2D donde se ilustre el espectro de potencia para todo el perfil de una linea
variable (figura 19 b)).

También se puede calcular el espectro de potencia de Fourier promedio® (figura 19c)

SP(v) para cada una de las frecuencias v:

J
SP(v) = }Zsmv). 35)
=1

b Cuando es versus el Periodo P se le conoce como periodograma
¢ Promedio en longitud de onda
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Al sustituir en la ecuacién (35) las ecuaciones (24), (26), (27) y (28), y considerar un
ajuste para M frecuencias como se muestra en las ecuaciones (29) - (34), se obtiene
una expresion para calcular el espectro de potencia de Fourier promedio para cierta
frecuencia vi™ (m =1, ..., M):

J _
SPV) = 3 XA [A M)A A (36)
—1



CONSIDERACIONES DE UN MUESTREO ARBITRARIO
(DEEMING 1975)

El objetivo de realizar un andlisis de Fourier, es detectar la presencia de varias
frecuencias en algunas series de datos y determinar su amplitud. En el caso de fun-
ciones con multiples periodos el andlisis puede idealmente detectar la presencia de
cada una de esas frecuencia y determinar sus amplitudes en un periodograma. En la
préctica esto no se logra debido al tamafio finito de los datos y al tiempo discreto de
muestreo, sin embargo, es posible detectar alguna de esas frecuencias. Otra limitacién
que repercute en la precisiéon de un andlisis de Fourier es la falta de regularidad del
espaciamiento de los datos muestreados.

Las limitaciones descritas anteriormente hacen que la transformada de Fourier ob-
servada (Fy (Vv)) 2 difiera de la verdadera transformada de Fourier (F(v)). Esta difer-
encia puede ser descrita en el dominio de Fourier como una interferencia entre fre-
cuencias. Normalmente existen dos tipos: 1) interferencia de frecuencias cercanas, la
cual es usualmente descrita por una ventana espectral (descrita mds adelante), y es
principalmente un producto de la longitud finita de los datos; y 2) interferencia de
frecuencias distantes, la cual es usualmente llamada “aliasing”, y es un producto del
espaciamiento de los datos. Para datos arbitrariamente espaciados no es posible hacer
una separacion de estos dos efectos que de hecho son manifestaciones diferentes del
mismo fenémeno, los cuales van a estar agrupados en el mismo término de la ventana
espectral.

Un resultado importante encontrado en Deeming (1975), es que estos efectos de
interferencia pueden ser expresados por el hecho de que la transformada de Fourier
observada Fy(V), es la convolucién de la verdadera transformada de Fourier F(v) con

una ventana espectral yn(v):

N7 (v) = F(v) * yn(v) (37)

a Para un grupo de N datos S;(t;) = Sij: Fn(v) = ZF:] S; (i) exp(i2mvty).
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0.8
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Figura 20: Ventana espectral para una serie temporal. Obtenida (ecuacién 39) para la serie de 55
espectros adquiridos en Abril de 2005 para la estrella HD 93521. Toda la “patologia” a
causa del espaciamiento de los datos en la serie temporal, incluyendo el “aliasing” y sus
efectos relacionados, estd contenida en dicha ventana espectral. (Fuente: Rauw et al. 2008).

donde la ventana espectralb YN(V) es obtenible como una funcién solamente de v y

del tiempo de observacion t;:

N
yn(v) =N Z exp(i2mvty)- (38)

i=1
Si F(v) es una serie de funciones delta, correspondientes a una funcién multi-periédica,
entonces N~'Fy (V) consistird en una serie de yn(Vv) centrada en las varias frecuencias
presentes. De esta forma, todos los efectos debido al tamafio de la muestra y al espa-
ciamiento desigual de los datos estdn contenidos en dicha ventana espectral yn(v), la
cual puede ser calculada solamente con el espaciamiento de los datos y no depende di-
rectamente de los propios datos. De esta forma, este resultado es valido para cualquier
espaciamiento arbitrario de los datos, incluyendo datos igualmente espaciados como
un caso especial.

Una grafica de la amplitud de la ventana espectral,

2 2

N
- Zsin(Zm/ti)] . (39)
i=1

N
NP =yn(vva(v) = N2 [Z cos(2mvt;)
i=1

versus la frecuencia v (figura 20) muestra 1) un pico central bien definido a v =0 con

b yn(v) esta normalizada de forma que: yN(0) = 1. De la ec. (38) se puede observar que la ventana

espectral es aproximadamente la Transformada de Fourier finita de la distribucién de datos (t;).



CONSIDERACIONES DE UN MUESTREO ARBITRARIO (DEEMING 1975)

un ancho en frecuencia del orden de AT~ y 2) algunos picos subsidiarios (“aliases”)
correspondientes a las peculiaridades del espaciamiento de los datos.

De esta forma es posible usar la transformada Fy(v) para datos con espaciamiento
arbitrario en un andlisis de Fourier con resultados que son comparables a un anali-
sis con datos igualmente espaciados. La principal diferencia es que mientras el alias-
ing puede ser predicho por adelantado en el caso de datos igualmente espaciados,
este debe ser analizado en la ventana espectral resultante para el caso de datos con

muestreo irregular.
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PULSACIONES ESTELARES

Cuando se habla de pulsaciones estelares ?, se hace referencia a los modos de os-
cilacién que se presentan en las capas exteriores de ciertas estrellas, las cuales se ex-
panden y contraen, enfridndose y calentdndose respectivamente. Esto provoca efectos
en la estrella como cambios periédicos de su luminosidad y movimientos periédi-
cos de su superficie, los cuales son observados como LPV de lineas relacionadas a la

fotosfera. Las pulsaciones pueden ser de dos tipos: radiales y no-radiales.

» Una pulsacion radial es aquella que ocurre simétricamente en toda la superficie
estelar de manera que la estrella conserva su forma esférica al expandirse y
contraerse. Las oscilaciones que causan los modos radiales son el resultado de
ondas de presion resonando en el interior de la estrella. Este tipo de pulsaciones

es usual en variables Cefeidas y RR Lyrae, entre otras.

» Las pulsaciones no radiales (NRP) son aquellas donde las oscilaciones armoni-
cas se propagan en todas las direcciones a través de la superficie estelar y
pueden presentarse con multiples periodos simultdneamente. Esto hace que el
movimiento de la superficie presente patrones complejos de nodos y antinodos
ya que ciertas regiones se expanden mientras que otras se contraen. Dos tipos
de modos de oscilacion se distinguen en las NRP: los modos p (presién) y los
modos g (gravedad). La fuerza restauradora de los modos p son los gradientes
de presién que provienen de la compresibilidad del gas. Estdn caracterizados
por variaciones grandes de presién y su movimiento es principalmente radial.
Presentan altas frecuencias de oscilacion y se propagan generalmente cerca de
la superficie estelar. Para los modos g, la principal fuerza restitutiva es el em-

puje. Se distinguen por pequefias variaciones de la presion y a diferencia de los

a Con informacién de Aerts et al. (2010), de Boer & Seggewiss (2008), Phelan et al. (2008), Telting &

Schrijvers (1997) y Schrijvers & Telting (1999).

95




96

PULSACIONES ESTELARES

modos p, su desplazamiento es no-radial. Se presentan con bajas frecuencias y

se propagan generalmente en zonas internas de la estrella.

Las oscilaciones, en muchas de las estrellas pulsantes, son causadas por efectos de
la opacidad (mecanismo k), en las zonas de ionizacién parcial (ZIP) del Hidrégeno
y del Helio (ver seccién E.2). En una estrella que pulsa por el mecanismo k, una
compresion genera un desplazamiento del equilibrio de ionizacién (por ejemplo de
He* a He?* ) dentro de la ZIP y por tanto un aumento de la opacidad. El aumento
de la presién de radiacion resultante produce una expansion de las capas externas
de la estrella generando un aumento de su luminosidad. Cuando la estrella se dilata,
su temperatura efectiva disminuye, el He’* se recombina, la presién de radiacién
disminuye y la atraccién gravitacional gana. En consecuencia la estrella se retracta de
nuevo.

El estudio de las pulsaciones estelares es de gran importancia ya que proporciona
informacién para entender la estructura interior de las estrellas (Astrosismologia).
Este entendimiento se logra cuando un astrofisico modela las propiedades de la pul-
sacion de la misma forma que un geofisico modela el interior terrestre a partir de la

informacién que se obtiene de las ondas que produce un terremoto.

p.1 MATEMATICA DE LAS NRP

Las estrellas son tridimensionales, por lo que sus modos naturales de oscilaciéon
tienen nodos en tres direcciones ortogonales. Estos son descritos por la distancia r al
centro, la co-latitud 0 y la longitud ¢. Los nodos son capas concéntricas de r constante,
conos de 6 constante y planos de ¢ constante. Para una estrella esférica y simétrica, las
soluciones a las ecuaciones de movimiento tienen desplazamientos en las direcciones

(r,0, d) y estdn dadas por:

£:(r,0,b,t) = YO, p)e i (40)

haYF‘(@,d)) ot

Ee (T, e/ d)/ t) = C 20 e (41)

G OV(0,) i

Eyd)(T/ 0, (b/t) = sin0 ad)

(42)
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Figura 21: Modos de pulsacién no radial en una estrella. Conjunto de los modos de un octopolo
(¢ = 3). Las columnas muestran los modos para diferentes angulos de vista; la columna de
la izquierda es para una inclinacién del polo de pulsacién de 30° la columna del medio
para 60° y la columna de la derecha para 90°. Las bandas blancas representan las lineas
de nodo; la superficies rojas (las mds claras) y azules (las mds obscuras) representan las
zonas de la estrella que se mueve hacia adentro (o afuera) y se enfrian (o calientan) en un
determinado tiempo y viceversa. La fila superior muestra el modo ejesimétrico del octopolo
(¢ =3, m = 0). La segunda fila muestra el modo tesseral (cuando 0 < |m| < {) £ =3, m = £1.
La tercera fila es el modo tesseral { = 3, m = £2 y la fila inferior muestra el modo sectorial
({ =|m|) con £ =3, m = £3. (Fuente: Aerts et al. 2010).
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donde: &;, & y &g son los desplazamientos, (; y (n son amplitudes, o = 27v es la
frecuencia angular de oscilacion y Y;*(0, ¢) son esféricos armoénicos (ecuaciones (59)
y (60), seccién E.1).

De esta forma, las NRP son caracterizadas por sus frecuencias y por los tres ntimeros
n,{ y m que se obtienen al resolver la parte angular de los armoénicos esféricos
Y (9, $)elt (ver Apéndice E). n es llamado “overtone” y es igual al namero de lineas
de nodo (es decir, puntos de amplitud de pulsaciéon nula) entre el centro y la superfi-
cie de la estrella; { es el grado de pulsaciéon y { —|m| es el nimero de lineas de nodo en
los planos paralelos al ecuador y m es el orden azimutal donde 2|m/| da el ntiimero de
lineas de nodo en la longitud (m puede tomar todos los valores enteros entre —{ y {).

Una pulsacién radial es un caso especial donde £ = m = 0. El modo no radial més
simple es llamado dipolo (£ = 1), para este modo el ecuador es un nodo y el hem-
isferio norte se expande (disminuyendo su temperatura), mientras el hemisferio sur
se contrae (aumentando su temperatura) y viceversa. Modos con dos lineas de nodos
(¢ = 2) son conocidos como cuadripolos, y con { = 3 son conocidos como octopolos

(tigura 21). Muchos modos pueden ser simultdneamente excitados y superpuestos.

p2 CARACTERISTICAS OBSERVABLES DE UNA NRP

Las pulsaciones estelares afectan localmente la superficie estelar, cada elemento
de superficie estd asociada con una temperatura efectiva, radio, inclinacién y veloci-
dad radial local. Generalmente, tales efectos locales no pueden ser resueltos, pero se
integran sobre el disco estelar en la linea de visién. Debido a la superposicion y can-
celacion entre los elementos que se mueven calentdndose o enfridndose, hacia o desde
el interior, las NRP llegan a ser visibles (para un observador lejano) solamente cuan-
do son de un grado suficientemente bajo y con una amplitud significativa. Entonces,
dichas pulsaciones son observadas como variaciones de luminosidad, color, velocidad
radial o LPV de lineas de absorcion. En el caso de estrellas de rotacién rdpida, modos
con un alto orden pueden ser visibles ya que los perfiles de las lineas de absorcién
son ensanchadas, ayudando a resolver la superficie estelar longitudinalmente.

La figura 22 ejemplifica la LPV a causa de una NRP (con modo { = 6, m = 6). En
dicha figura se pueden observar franjas verticales que tienen diferentes (alternadas)

velocidades radiales asi como distintas temperaturas. Con la rotacién, esas estructuras



D.2 CARACTERISTICAS OBSERVABLES DE UNA NRP

Figura 22: Modelo para la pulsacién y los cambios en la linea espectral dependiente de la fase, en
una estrella de rotacién rdpida. La imagen superior muestra los componentes verticales
del campo de velocidades en la superficie debido al modo de pulsacién no radial £ = 6,
m = 6; las zonas oscuras se alejan y las zonas brillantes se acercan al observador. La
imagen inferior muestra las superficies de las estructuras de temperatura (misma fase) con
las regiones calientes brillantes y las regiones frias oscuras. La imagen intermedia muestra
los cambios en el perfil de linea debido a los efectos de la pulsacién y la temperatura (las
flechas relacionan las caracteristicas de la superficie con el perfil de linea). Estos efectos son
corrimientos de la velocidad radial (imagen superior), estructuras de temperatura (imagen
inferior) y efectos en la velocidad radial (debido a la rdpida rotacién). (Fuente: de Boer &
Seggewiss 2008).

crean cambios, temporalmente dependientes, en la forma del perfil de una linea es-
pectral. La presencia de pulsaciones multiperiddicas puede causar variaciones muy
complejas en los perfiles de linea. Sin embargo, mediante el empleo de secuencias de
datos espectroscopicos es posible reconstruir la naturaleza de una pulsacién a través
del anélisis de la amplitud y fase de las modulaciones relacionadas a ciertas frecuen-

cias de variabilidad.
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Figura 23: Caracteristicas observables de una NRP. De arriba hacia abajo: esquema en 3 dimensiones
del campo de velocidades a causa de una NRP de pardmetros { y m; variacién del perfil de
linea causada por la NRP sobrepuesta al perfil de linea si no se presentara dicha pulsacién;
diferencia de los perfiles de linea anteriores; representacién en escala de grises del espectro
residual para 3 ciclos de pulsacién; diagrama de amplitudes de las variaciones para una
frecuencia de pulsacion (linea gruesa) y su primer armoénico (linea delgada); diagrama de
fase de las variaciones con las diferencias de fase entre el extremo azul y rojo A¢ para una
frecuencia de pulsacién (linea gruesa) y Ady para su primer armoénico (linea delgada). La
inclinacién de la estrella es de 55°. (Fuente: Telting & Schrijvers 1997).
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p3 APROXIMACION DE “£” Y “m” DE UNA NRP

Como se ha mencionado, una NRP es caracterizada por dos pardmetros: el grado de
pulsaciéon £ y el orden azimutal m. La frecuencia de la oscilacién esté ligada fisica-
mente al grado de pulsacién, mientras que el orden azimutal afecta dicha frecuencia
debido a la rotacion la estrella con los patrones modales. Las pulsaciones estelares
son observadas como variaciones en los perfiles de linea fotosféricas. Con la rotaciéon
estelar se crean patrones de exceso y déficit de absorcién que atraviesan los perfiles
desde el lado azul hasta el lado rojo en el transcurso del tiempo. Esto resulta en una
variacion progresiva de la fase de la variacion la cual puede ser visualizada como una
linea mondétona atravesando el perfil de linea desde el lado azul hasta el lado rojo,
como los que se muestran en la figura 23.

Schrijvers & Telting (1999) tras simular variaciones en perfiles de linea, encuentran
que tanto el grado £ como el orden | m| pueden ser derivados del diagrama de fase de
las variaciones de los perfiles de linea. Reportan que el niimero de perturbaciones que
viajan a través del perfil, estd directamente relacionado con la diferencia de fase A ¢
que existe entre el extremo azul y el rojo, de manera similar la diferencia de fase A ¢ 1
del primer arménico es un indicador de | m|. Los diagramas de fase que se obtuvieron
en las simulaciones muestran una relacién lineal de los pardmetros ¢ y |m/| con los
valores de las diferencias de fase A¢ y A ¢ . Ellos encuentran que dichas relaciones
son estables, es decir que su variacion es minima sin importar los parametros usados
en la simulacién. Asi, se tiene de manera general que las expresiones que relacionan

los pardmetros fundamentales de pulsacién con la diferencia de fase vienen dadas

por:

(=0.24+1.111Ad|/n (43)

m|=—1.32+40.50|A¢;|/m. (44)

De esta forma, a través del comportamiento tipico del diagrama de fase de una
frecuencia relacionada a una perturbacién en un perfil de linea, es posible derivar con

una buena estimacién los pardmetros { y | m| de una NRP.

101
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En este apéndice, se hace mencién de algunas nociones fundamentales de la teoria
de pulsaciones estelares.

Se considera una estrella esférica, estatica y en equilibrio, suponiendo que la ma-
teria estelar no tiene viscosidad, que el efecto de un campo magnético puede ser
despreciable y que la estrella no se encuentre en rotacién. La ecuacién de continuidad

se escribe:

0p

ﬁ+2-(p£) =0, (45)

donde u es el campo de velocidad. Si se desprecia la conveccion turbulenta, la ecuaciéon

vectorial de movimiento se escribe:

ou 1
a—t+g.lg——glp—2®- (46)

El potencial @ estd regido por la ecuacién de Poisson:
AD = 47Gp- (47)

La ecuacién de conservacion de la energia se escribe:

dS du _ p dp

1

E RTZC

En esta ecuaciéon, U y S designan respectivamente la energia interna y la entropia,
FRr y Fc representan respectivamente los vectores de flujo de energia por radiacién y
conveccién, y € designa la tasa de produccién de energia nuclear.

Se aplica una perturbacién lineal adiabética a la ecuacién de Navier-Stockes 45-48.
Para una magnitud escalar, una perturbacién lineal se escribe X (r) + X'(r, t) en
el formalismo euleriano (estudiando las propiedades del fluido en un punto fijo del
espacio), y X(r) + 0X(r, t) en el formalismo lagrangiano (siguiendo el movimiento

de un elemento del fluido en el curso del tiempo). X (r) designa aqui la solucién
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de equilibrio de las ecuaciones de Navier-Stockes y las perturbaciones en los dos

formalismos estan ligadas por la relaciéon
56X = X"+ 8r. VX-

Se hace la suposicién de que las perturbaciones siguen siendo lo suficientemente
pequefias como para despreciar los términos de orden superior en las ecuaciones
perturbadas.

En la aproximacion adiabatica, se supone que un elemento de materia que sigue un
desplazamiento en una oscilacién estelar no intercambia energia con su ambiente. En

este caso se puede escribir que:

o o
P n;" = —V(57), (49)

P

y las ecuaciones de movimiento y de continuidad son desacopladas de la ecuacién de

energia.

En esta hipétesis, las ecuaciones de perturbacion se escriben:

-ecuacion de continuidad:

p'+ V. (pdr) =0, (50)
-ecuacién de movimiento:
p% =-Vp' —pV0' + %Z P, (51)
con
AD' = 4nGp’- (52)
Para una perturbacién de tipo
51 = Ce'™, (53)

se puede demostrar que en coordenadas esféricas las ecuaciones 49 a 52 pueden pon-

erse bajo la forma:

Le=—0%C (54)



E.1 PROPIEDADES DE L.OS ARMONICOS ESFERICOS

2 son entonces

donde £ es un operador diferencial hermitiano (los valores propios —o
reales). Este problema de valores propios puede ser tratado por separaciéon de vari-
ables y la parte angular puede ser descompuesta en armoénicos esféricos, de manera
que:

0 1 0 .
or = {CTET + Ch (Qe% +§¢E%>} Y6, p)ett (55)

E1 PROPIEDADES DE LOS ARMONICOS ESFERICOS

Los armonicos esféricos Y| (0, ¢) satisfacen la ecuacion
1 2

d d
9 (sin0-2vym (g 9 ym
sinp g SO ’d’)Hsinzeaq)Z !

que también puede escribirse

(A + Ag)V™ (6, d) = =1L+ 1)V (8, ) (56)

Recordando que los Y| (0, ¢) son obtenidos a partir de los polinomios de Legendre
normalizados P{"(cos 0)
eimd)

Nor% (57)

y que los polinomios de Legendre normalizados son definidos en funcién de los poli-

Y6, &) = (—1)™P]*(cos )

nomios de Legendre asociados P{"(cos 0):

2 —m)!
Pl (cos0) = \/ 1;_1 H_l_E;;P{“(cose), (58)
se obtiene:
214+ 1 (1—m)! .
Y{“(em:(—nm\/ T P (cosojei™. (59)

Finalmente, la funcién generatriz de los polinomios de Legendre asociados se es-

i) = (12 O L 1 (60)
L N dx™ (U \drt 1 +12+2rx /o)

cribe:

conx € [—1,1].
Las ecuaciones 57 y 58 muestran que Y{"(0, $) posee 2/m| “nodos” en longitud y

L —|m| “nodos” en latitud.
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E2 MECANISMO DE EXCITACION

Cuando una estrella sufre oscilaciones adiabaticas, sus diferentes capas se someten
a ciclos termodindmicos. Si el trabajo realizado por el conjunto de las capas es posi-
tivo, el modo de pulsacién se mantendrd, si por el contrario, el trabajo integrado es
negativo, las pulsaciones serdn amortiguadas. En termodindmica, el trabajo realiza-
do por un ciclo es positivo si se inyecta energia a alta temperatura y si se restituye
la energia a baja temperatura (ejemplo: el ciclo de Carnot). La situacién es andloga
para las pulsaciones estelares. En estabilidad estelar, se distinguen generalmente dos

mecanismos de excitacién que permiten mantener los modos de pulsacion:

» El mecanismo € ligado a la generacion de energia termonuclear en las regiones
internas de la estrella. Una compresién de gas produce un aumento de la tem-
peratura y por lo tanto un aumento de la tasa de produccién de energia nuclear.
La materia recibe entonces energia a alta temperatura. En la mayoria de las es-
trellas, este mecanismo es poco eficaz por lo que los desplazamientos de materia
en las regiones centrales de la estrella, ahi donde las reacciones nucleares tienen

lugar, permanecen bajo.

» El mecanismo k en las zonas de ionizacién parcial (ZIP). La opacidad de la ma-
teria estelar k es en general proporcional a k « pT—3>, de forma que una com-
presiéon de materia (aumento de p y de T ) produce una disminucién global de
la opacidad. Sin embargo, en las ZIP, la opacidad es esencialmente proporcional
a p (k < p). En realidad, la ionizacion se realiza practicamente a T constante y
una compresion de la materia provoca solamente un ligero aumento de T?, y
por lo tanto un aumento de la opacidad. La energia de radiacién se encuentra
entonces parcialmente bloqueada y el ciclo recibe energia a alta temperatura. Al
momento de la relajacién, una fraccién de iones se recombinan y se produce una
ligera disminucién de T. La opacidad disminuye y la expansion del gas restituye

la energia a baja temperatura.

a Mucha de la energia generada, la cual podria normalmente calentar la zona, es empleada en aumentar

la ionizacion.



MODELO SIMPLIFICADO PARA PROMINENCIAS ESTELARES
(HENRICHS & SUDNIK 2014)

El objetivo de este modelo es demostrar que la variabilidad ciclica observada en
los perfiles de lineas del viento estelar puede ser explicada mediante la presencia de
multiples “prominencias estelares” causadas por “magnetic bright spots”.

Debido a que los cambios observados en los perfiles de linea requieren de gas
emitiendo sobre la superficie, se considera el modelo mds simple para representar
una prominencia como una esfera de gas 6pticamente delgada, que toca la superficie
estelar, de forma que esté atada a ella, por lo que estd co-rotando. El correspondiente

perfil de linea en el espacio de velocidades estd dado por:

1 (2502

F(v) =exp |-Ate zUw } exp [(7’(1‘2 —A)’te‘%( W )2] , (61)

donde r y T son el radio y la profundidad 6ptica central de la esfera de gas, re-
spectivamente, co-rotando con una velocidad proyectada vy y un ancho de perfil
w. 0 < A(t) < 7mr? toma en cuenta la geometria de transito y eclipsamiento, en
analogia con el andlisis de exoplanetas (Figura 24).

El método para trabajar con este modelo consiste en adoptar un angulo de incli-
nacion (derivado dela V sin i y R,) y colocar un niimero determinado de esferas de
gas alrededor de la estrella (superposicion de perfiles de linea de n esferas de gas),
el cual es determinado asumiendo un periodo rotacional. El ajuste de pardmetros se

realiza por medio de minimos cuadrados a los espectros observados.
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N’

Figura 24: Modelo de prominencias estelares co-rotando con la superficie estelar. El modelo considera
esferas de gas atadas a la superficie. Se representan los casos especiales: 1) Emisién; 2)
Absorcion; 3) Absorcién parcial y emisién parcial; 4) Emision parcial y ocultamiento parcial;
5) ocultamiento.
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