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Resumen

La astrosismologia es una rama de la astrofisica estelar que en las ultimas décadas, y
gracias a las misiones espaciales, se ha catapultado como una potente herramienta para
caracterizar el interior de las estrellas pulsantes. Las estrellas § Sct son estrellas de tipo
espectral A-F situadas en la zona de interseccién entre la secuencia principal y la banda
de inestabilidad clasica del diagrama HR. Las tltimas misiones espaciales, en particular
Keplery TESS, ambas de la NASA, han permitido obtener curvas de luz de una calidad
fotométrica sin precedentes, gracias a las sofisticadas camaras que llevan a bordo y a
una monitorizacion continua y larga en el tiempo. El analisis de estas curvas, basado en
la transformada de Fourier, nos revela los espectros de frecuencias de pulsaciones. La
calidad de estas curvas de luz, unida al desarrollo de técnicas de andlisis, ha permitido
detectar observables sismicos que se venian usando en estrellas de tipo solar, pero que
eran muy dificiles de observar en estrellas 6 Sct. Algunos de estos observables sismicos
son: la gran separacién entre modos de pulsacion del mismo grado y érdenes consecutivos,
relacionado con la densidad media de la estrella; el desdoble de frecuencias del mismo
orden y grado, pero diferente orden azimutal, causado por la alta rotacién que tienen las
estrellas § Sct; y la relacién de escala que existe entre la frecuencia de maxima amplitud
y la temperatura efectiva de la estrella. Estos observables se utilizan para restringir
los modelos que nos permitan caracterizar de la mejor manera posible el interior de la

estrella.

El objetivo de esta tesis doctoral ha sido datar cimulos estelares jévenes basdndonos
en el andlisis sismico de las estrellas § Sct, mas abundantes en ellos que las estrellas de

tipo solar. Para ello se han seguido los siguientes pasos en la investigacién:

e Implementamos un codigo versatil, més rapido y mas eficiente para extraer el con-

tenido en frecuencias de las curvas de luz proporcionadas por las misiones Kepler
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10 INDICE GENERAL

y TESS. El cédigo se llama MULTIMODES, y estd disponible en un repositorio
publico. Se puso a prueba con curvas de luz sintéticas y reales, con resultados

satisfactorios.

e Desarrollamos un método sismico para datar, a modo de prueba, el cimulo joven
« Per, un cumulo con abundantes referencias en la literatura, del que se disponian
curvas de luz de TESS correspondientes a unas once estrellas § Sct. El método se
basa en el uso de los observables sismicos referidos arriba para seleccionar aquellos
modelos con edades comunes en las estrellas analizadas. Presuponiendo que un
cimulo tiene estrellas de la misma quimica y la misma edad, la edad promedio de
esta seleccién de modelos nos permite determinar la edad del camulo. Los resulta-
dos parciales de esta tesis se publicaron en un primer articulo (Pamos Ortega et al.,
2022). Convencidos de la viabilidad del método continuamos adelante mejorando

el método mediante un tratamiento estadistico de los modelos.

e Disenamos una funcién de densidad de probabilidad que evitase los posibles sesgos.
De esta manera pudimos estimar la incertidumbre en la prediccion de la edad del
cumulo de forma mads realista. El método actualizado se usé en dos cimulos de
diferentes edades, metalicidades y estadios evolutivos: Trumpler 10, un cimulo en
torno a la PMS, y Praesepe, un cimulo algo més evolucionado en la MS. Nuevos
resultados parciales se publicaron en un segundo articulo (Pamos Ortega et al.,

2023).

e Haciendo un cruce entre el catdlogo de TESS y uno de los catdlogos més completos
sobre estrellas pertenecientes a cimulos estelares en la Via Lictea (Cantat-Gaudin
et al., 2020), obtuvimos una lista de 31 estrellas § Sct, pertenecientes a 18 cimulos
diferentes, de las que se disponian curvas de luz con las que poder aplicar el método
expuesto. Se han datado todos ellos, obteniendo edades comprendidas entre 10 Myr

y 900 Myr.

Los resultados obtenidos son bastante consistentes con otras determinaciones, basa-
das sobre todo en el tradicional método del ajuste de isécronas. Sin embargo, esperamos
mejorar la precision de los resultados cuando tengamos una malla de modelos mas am-
plia y densa, con la que poder datar una gran diversidad de cimulos con tan diferentes

quimicas y edades.



Capitulo 1

Introduccion

1.1 La Astrosismologia en la era de las misiones es-

paciales

Las estrellas no son inmutables. A veces exhiben una variacién de su brillo, en contadas
ocasiones notable a simple vista, como en las supernovas que se han registrado a lo largo
de la historia. Por ejemplo, las célebres SN 1572 en la constelacion de Casiopea, dentro
de la Via Lactea, y SN 1987A en la Gran Nube de Magallanes. Sabemos que este sin-
gular y espectacular aumento del brillo se produce repentinamente, en estrellas con una
masa suficientemente grande y en estadios evolutivos muy avanzados. Una supernova
es bastante imprevisible, y no tenemos una idea muy precisa de cuando va a volver a
ocurrir. Desde el siglo XVI se tienen evidencias de estrellas que manifiestan una pre-
visibilidad en la variacién de su brillo. Mira, en la constelacién de Cetus (La ballena),
fue la primera estrella identificada como variable en 1638 por Johannes Holwarda, al
percatarse de que mostraba un ciclo de pulsaciones de unos 11 meses. Otras estrellas
que fueron reconocidas como variables durante los siglos XVII y XVIII fueron Algol,
en la constelacion de Perseo, identificada por Geminiano Montanari en 1669; Chi Cygni,
en la constelacion del Cisne, identificada por Gottfried Kirch en 1689; R Hydrae, en la
constelacién de Hidra, identificada en 1704 por Jean-Dominique Maraldi. Delta Cephei,
en la constelacién de Cefeo, la estrella prototipo de Cefeidas, y Beta Lyrae, en la conste-
lacién de Lira, fueron identificadas por John Goodricke en 1784. Desde 1850 el niimero

de estrellas variables crecié rdpidamente, cuando fue posible identificarlas por medio
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12 CAPITULO 1. INTRODUCCION

de la fotografia. Hoy en dia, los potentes telescopios terrestres y espaciales nos estan
permitiendo identificar miles de estos objetos. En algunos casos, esta variabilidad se
produce porque hay un planeta o una estrella companera menos brillante que se in-
terpone en la linea de vision, causando una disminucién periédica de su brillo: son las
variables eclipsantes. En otros casos porque hay un mecanismo interno que produce esa
variabilidad periddica: se trata de las estrellas pulsantes. Estas estrellas vibran como la
membrana de un tambor al ser golpeado, o como lo hace la corteza terrestre cuando se
produce un terremoto. Precisamente, en analogia al estudio sismico del interior de la
Tierra, se ha desarrollado en las tltimas décadas la astrosismologia, un nuevo campo de
investigacion en torno a las estrellas pulsantes. La astrénoma estadounidense Henrietta
Swan-Leavitt utiliz6 por primera vez las pulsaciones estelares con un grupo de estrellas
Cefeidas en la Nube de Magallanes (Leavitt, 1908) con fines astrofisicos. Con ellas logré
determinar una relacién entre el periodo de las pulsaciones y la luminosidad, aportando
asi un método para determinar las distancias en el universo. Hubble (1925) utilizé esta
relacion periodo-luminosidad en un grupo de Cefeidas en Andrémeda, demostrando que
se trataba de una galaxia situada fuera de la Via Léactea. El universo es mucho mas

grande de lo que se sospechaba.

Observaciones mas precisas de la superficie solar permitieron detectar pulsaciones
de unos cinco minutos (Leighton et al., 1962). Se desarrollaron nuevas técnicas para
inferir caracteristicas de la estructura y la dindmica internas del Sol a partir de estos
datos sismicos. La heliosismologia permiti6 sentar las bases de la astrosismologia, la cual
comenzo a cosechar importantes descubrimientos en la década de los 90 del siglo pasado,
cuando se desarrollaron campanas en red desde observatorios terrestres dirigidas hacia
distintos tipos de estrellas: enanas blancas (Winget et al., 1991), subenanas calientes
(Kilkenny et al., 1999), estrellas de tipo espectral A quimicamente peculiares y de osci-
lacién rapida (roAp) (Kurtz et al., 2005), estrellas § Scuti (6 Sct) (Breger et al., 1993)
y estrellas 8 Cefeidas (8 Cef) (Handler et al., 2006). Pronto llegaron los resultados:
Bouchy and Carrier (2001) descubrieron oscilaciones de tipo solar en o Cen A, Bedding
et al. (2001) en la subgigante S Hydri y Frandsen et al. (2002) en la gigante roja £ Hya.
Esta rama de la astrofisica se ha catapultado en las dltimas décadas gracias a los datos

recogidos por las misiones espaciales.

La primera vez que se recopilaron datos espaciales utiles para la astrosismologia fue
con la misién canadiense Microvariability and Oscillations of STars (MOST), lanzada

en 2003 (Walker et al., 2003). Los datos de MOST revelaron oscilaciones en todo tipo
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de estrellas del diagrama de Hertzsprung-Russel (HRD): gigantes rojas (Barban et al.,
2007); estrellas roAp (Huber et al., 2008);  Sct y v Doradus (v Dor) (Rowe et al.,
2006; Sodor et al., 2014); estrellas Be (Saio et al., 2007); estrellas B de pulsacién lenta
(SPB) (Aerts et al., 2006; Cameron et al., 2008; Gruber et al., 2012); y estrellas de
Pre-Secuencia Principal (PMS) (Zwintz, 2008; Zwintz et al., 2009). Aunque sélo podia
monitorizar estrellas durante un periodo de tiempo maximo de seis semanas, con una
precision fotométrica limitada a unas cuantas partes por mil en el dominio temporal,
se consiguieron detectar mas oscilaciones que con las campanas anteriores hechas desde
tierra. La primera gran misién destinada a monitorizar numerosas estrellas pulsantes
desde el espacio, ademas de la caza de exoplanetas, fue Convection and Rotation and
exoplanetary Transits (CoRoT) (Baglin et al., 2006), liderada por la agencia espacial
francesa CNES, en colaboracion con la ESA. Se lanzé en 2006 y estuvo operativa hasta
2012. Fue un éxito en varios frentes, pero sobre todo destacé en el desarrollo de la
astrosismologia en estrellas de tipo solar (Michel et al., 2008; Appourchaux et al., 2008;
Garcia et al., 2009; Benomar et al., 2009; Deheuvels et al., 2010; Mathur et al., 2010),
y el descubrimiento de oscilaciones de tipo solar en gigantes rojas (De Ridder et al.,
2009; Hekker et al., 2009; Miglio et al., 2009; Barban et al., 2009; Mosser et al., 2010;
Kallinger et al., 2010). En 2009 se lanzé la misién de la NASA Kepler, (Koch et al., 2010),
especialmente disenada para encontrar exoplanetas en la zona de habitabilidad de sus
estrellas. Proporcioné curvas de luz de una calidad sin precedentes, con una duracién de
unos cuatro anos y dirigida hacia un total de 150 000 estrellas de masa baja e intermedia,
concentradas en una estrecha regién del cielo. La misién principal operé durante cuatro
anos, hasta 2014, y luego se extendié entre 2014 y 2018, operando bajo el nombre de
K2, dirigida hacia 50 000 nuevos objetivos observados durante un tiempo de 90 dias.
En 2014 se lanz6 la misién BRIght Target Explorer constellation (BRITE), un conjunto
de nanosatélites austriacos, canadienses y polacos, que sigue produciendo fotometria
multicolor de las estrellas mas brillantes en el cielo, para estudios de variabilidad y de
astrosismologia (Weiss et al., 2014). Uno de los éxitos méas destacados de esta misién fue
revelar mas modos de oscilacién no radiales que los obtenidos desde tierra, en estrellas de
tipo OB y pulsantes de tipo Be (Baade et al., 2016; Handler et al., 2017; Kallinger et al.,
2017; Pigulski et al., 2016; Ramiaramanantsoa et al., 2018, por ejemplo). También ha
monitorizado un gran nimero de estrellas de gran masa, por lo que son un complemento
a los objetivos observados por Kepler. La misién de la NASA Transiting Exoplanet
Survey Satellite (TESS) (Ricker et al., 2015), disenada para encontrar exoplanetas en

un area 400 veces mas grande que la de Kepler, fue lanzada en 2018 y todavia sigue
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operativa, tras dos extensiones de la misién principal. Estd escaneando casi todo el cielo,
proporcionando fotometria de millones de estrellas con exposiciones comprendidas entre
27 d y 352 d. TESS esta proporcionando datos de una mayor variedad de estrellas en el
HRD. En esta tesis doctoral se han utilizado fundamentalmente datos de esta misién,

por lo que expondremos sus caracteristicas en la Sec. 2.2.1.

La astrosismologia se nutre de series temporales de variabilidad estelar: pueden ser
medidas fotométricas del brillo (curvas de luz) o medidas espectroscépicas de la veloci-
dad radial. Con estos datos, se procede a un analisis de frecuencias, con técnicas basadas
en la transformada de Fourier (FT) (Aerts et al., 2010; Appourchaux, 2014). Compa-
rando las frecuencias observadas con las calculadas en los modelos, se pueden restringir
los parametros iniciales de estos modelos, para tener un conocimiento de la estructura
interna de la estrella. Una de las claves para una correcta eleccién de los modelos es
la identificacion de los modos de pulsacién observados. Las medidas de fluctuaciones
del brillo de las estrellas en misiones espaciales como Kepler y TESS han alcanzado un
nivel de precisién de hasta una parte en un millén (~pmag), cien veces superior a la
fotometria que se hace en las campanas de observacién terrestre. Otra ventaja anadida
de las misiones espaciales es que permiten observaciones mas continuas, evitando huecos
(gaps) en las series temporales de datos, debidos sobre todo a que la observacién desde
tierra sdlo puede ser nocturna y con buen tiempo. Estos huecos afiaden frecuencias es-
purias a la FT, frecuencias que no se corresponden con pulsaciones reales de la estrella.
Ademads, una monitorizacién de la estrella méds larga y continua en el tiempo da una
mejor resolucion en las frecuencias detectadas. En consecuencia, con los datos espaciales
el nimero de estrellas de tipo solar que se han descubierto ha pasado de unas pocas
docenas a més de 100 000. Y, en particular, el de estrellas 6 Sct y v Dor ha pasado de

unos pocos cientos a miles de ellas.

Hay cinco fuerzas restauradoras en la dindmica oscilatoria de una estrella: la presion
(relacionada con los modos actsticos o modos p), la flotabilidad (relacionada con la
gravedad o modos g), la fuerza de Coriolis (modos r o Rossby), la fuerza magnética y
la fuerza de marea (Kurtz, 2022). A menudo, estas cinco fuerzas actiian conjuntamente.
Las mas importantes suelen ser la presion y la flotabilidad. Los modos p y g acoplados
se denominan modos mixtos. Cuando la fuerza de Coriolis actia conjuntamente con la
gravedad, se denominan modos gravito-inerciales. En presencia de un campo magnético
intenso y global, la fuerza de Lorentz combinada con las fuerzas de presion dan lugar a los

modos magneto-acusticos. Con la precisién de la fotometria espacial, es posible observar
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Figura 1.1: Figura 3 de Aerts (2021). Fragmentos de curvas de luz de unos 110 d (de un total de aproxi-
madamente 1500 d) extraidas de Kepler en larga cadencia (30 min por cada punto) de 7 estrellas SPB.
En rojo se muestra también el espectro de amplitudes obtenida con la F'T de las curvas de luz comple-
tas. Estas curvas de luz muestran una gran variedad de patrones de pulsaciones y un desplazamiento
gradual de las amplitudes méximas desde las bajas hasta las altas frecuencias conforme la frecuencia de
rotacién varia desde valores bajos en el panel superior hasta valores més altos en el panel inferior. De
ninguna de estas estrellas se sabia que tuviera oscilaciones no radiales previamente a la misién Kepler,
debido a la dificultad de detectar tales periodicidades desde tierra. La figura estd basada en datos de

Pépics et al. (2017).



16 CAPITULO 1. INTRODUCCION

los efectos de todas estas fuerzas restauradoras por inferencia astrosismica. La Figura 1.2
muestra los diferentes tipos de estrellas pulsantes situadas en el HRD. Se trata de una
de las dltimas adaptaciones de la realizada por primera vez por Christensen-Dalsgaard
(1998). En el diagrama actualizado se senala el tipo de oscilacién predominante, actistico
(p) o gravitatorio (g), en cada clase de estrella pulsante. Alli donde se intercepta la
secuencia principal (MS) con la banda de inestabilidad cldsica encontramos las estrellas
0 Sct, donde predominan los modos p, y las estrellas v Dor, donde lo hacen los modos g.
Muchas estrellas de tipo espectral A y F se hallan en esta zona del HRD, el laboratorio
para la realizacién de esta tesis doctoral. Antes de una descripcion més detallada de
este tipo de estrellas, es conveniente dar un paseo por el HRD para comentar algunas
particularidades sobre cada uno de los diferentes tipos de estrellas pulsantes, con objeto

de entender mejor las que han sido de interés para esta investigacion.

1.2 Las estrellas pulsantes en el diagrama HR

Comenzando en la parte inferior de la MS, encontramos las estrellas pulsantes de tipo
solar. Sus oscilaciones se producen mediante un mecanismo estocéstico, generado por
movimientos turbulentos en las capas convectivas externas (Houdek et al., 1999; Samadi
and Goupil, 2001, y referencias internas). También las gigantes rojas, como se ha senala-
do en la Sec. 1.1, muestran este tipo de oscilaciones. La condicién necesaria para que
tales oscilaciones se produzcan es la presencia de una capa convectiva cerca de la su-
perficie de la estrella. Los periodos de oscilacién suelen ser del orden de minutos (Stello

et al., 2013, 2014; Chaplin et al., 2014).

En sentido ascendente por la secuencia principal nos encontramos con las § Sct y
~ Dor. Son estrellas de tipo AF en el rango de masas 1.3 Mg - 2.5 Mg . Estas estrellas
presentan una gran variedad de espectros de pulsaciones, son habituales los casos donde
pueden presentarse cientos de frecuencias con periodos comprendidos entre 20 min y
8 h, mostrando modos p, modos g, modos mixtos, modos r y combinaciones de frecuen-
cias (Kurtz, 2022). También suelen mostrar multipletes de frecuencias muy préximas
desdobladas por la rotacién, ya que son estrellas de rotacién moderada-alta (ver Guzik,
2021, para una revisién de este tipo de estrellas). Todo ello complica la identificacién
de los modos de pulsacién. En el caso de las § Sct, las pulsaciones son excitadas por un
mecanismo de opacidad frente al flujo de radiacién en diferentes capas de la envoltura

radiativa. Este mecanismo actiia como un motor térmico que impulsa ciclicamente el
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Figura 1.2: HRD con la posicién de las principales estrellas pulsantes (Papics, 2013). Las abreviaturas de

los nombres se sigue de la utilizada por Aerts et al. (2010). Las lineas continuas negras representan trazas

evolutivas estdndar para diferentes masas estelares. La banda de inestabilidad clédsica esta representada

con lineas continuas de color gris claro. El rayado transversal en cada una de las elipses representa el

tipo de pulsaciones dominantes: modos actsticos p (\\) y modos de gravedad g (//)
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plasma parcialmente ionizado. Se llama mecanismo «, y se cree que actia sobre todo en
la zona de ionizacion del Hell. En el mismo rango de temperaturas aparecen también
las estrellas pulsantes roAp. Manifiestan modos magnetoactsticos con sobretonos altos,
con periodos dentro del rango 4.7 min — 25.8 min (Holdsworth et al., 2021). En el caso
de las v Dor, los modos g predominantes son excitados por un mecanismo de bloqueo
convectivo (Guzik et al., 2000; Dupret et al., 2005). Observar los modos g no es facil
puesto que estan poco espaciados, se necesita una resolucién muy alta para poder sepa-
rarlos, la correspondiente a unos 90 dias de observacién continuada. Por esta razén, con
la llegada de los datos de las misiones espaciales Kepler y TESS, se ha producido un
avance muy significativo en la astrosismologia de las estrellas v Dor (Van Reeth et al.,
2015, 2016), y también en las estrellas de pulsacién lenta (SPB) (Balona et al., 2011;
Kurtz et al., 2015). Estas estrellas son de Poblacién I, con tipos espectrales B2 - B9,
con masas en el rango 3 Mg - 8 Mg, en la MS. Pulsan en modos gravito-inerciales, con

periodos comprendidos en el rango 0.5 d — 4 d (Kurtz, 2022).

En la parte superior de la MS encontramos las 8 Cef, estrellas de Poblacién I con
tipos espectrales entre O tardia y B temprana, y con masas comprendidas en el rango
8 Mg - 25 M. Pulsan en modos p y en modos g de bajo orden radial, excitados por el
mecanismo £ operando a una gran profundidad (Dziembowski and Pamiatnykh, 1993).
Se ha encontrado un gran salto de opacidad debido al hierro a temperaturas en torno
a 2-10° K, que puede contribuir a la excitacién de tales oscilaciones (Moskalik and
Dziembowski, 1992). Recientemente se ha descubierto que la gran mayorfa de estrellas
masivas de tipo espectral OB, entre la secuencia principal y la zona de supergigantes,
muestran una variabilidad estocdstica producida por ondas de gravedad internas (IGW)
(Bowman et al., 2019), excitadas posiblemente por turbulencias en la zona de transicién
entre la regién convectiva y la regién radiativa, donde finalmente se propagan y se

amortiguan estas oscilaciones (Rogers et al., 2013).

Las estrellas Be, en el rango espectral desde O hasta A temprano, se caracterizan
por tener una rotacién muy alta, cercana al limite critico de Kepler, la velocidad critica
que se alcanza cuando se iguala la aceleracion centrifuga con la aceleracién de la gravedad
efectiva en cualquier punto de la superficie estelar. También parecen mostrar estallidos
de materia estelar que van dando lugar a un disco de decrecién. En la mayoria de
ellas se ha encontrado variabilidad de tipo SPB, y también de tipo estocéstica en baja
frecuencia (SLF) en las mds calientes (ver Labadie-Bartz and Carciofi, 2020, una revisién

actualizada con datos de TESS para este tipo de estrellas).
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En la banda de inestabilidad cldsica destacan las RR Lyrae y las Cefeidas. La
relacién periodo-luminosidad encontrada por Leavitt en 1908 es ahora entendida en el
marco de la astrosismologia: las estrellas més brillantes tienen velocidades del sonido
mas bajas, y por tanto mayores periodos de pulsaciéon que las menos brillantes, como
consecuencia de un mayor radio y una menor densidad. Esto hace que las Cefeidas
sean excelentes indicadores de distancia en el universo. Pero también, una significativa
fraccién de las RR Lyrae y las Cefeidas muestran unos pocos modos de pulsaciéon no
radiales: las RR Lyrae con periodos en el rango 0.5 d — 1.2 d, y las Cefeidas en el rango

1d—100 d.

En la zona de las enanas blancas, gracias a las misiones espaciales, se han encontra-
do alrededor de 350 estrellas pulsantes (Cdrsico et al., 2019). En orden decreciente de
temperatura, y con tipos espectrales O, B y A en la MS, respectivamente, se clasifican en
tres grandes subgrupos: DOV, DBV y DAV. Se piensa que la variabilidad es producida
por cambios en la temperatura superficial debidos a modos g no radiales (McGraw, 1979;
Robinson et al., 1982). No estd claro cudl puede ser el mecanismo por el que se excitan
estos modos de pulsacién. Algunos proponen un mecanismo de opacidad en zonas de
ionizacién parcial, como x, (Winget et al., 1982; Starrfield et al., 1984), mientras que
otros proponen un mecanismo convectivo (Brickhill, 1991; Goldreich and Wu, 1999). Las
enanas blancas tienen un gran interés mas alld de la astrofisica estelar. En particular,
las que forman sistemas binarios son importantes como precursoras de las supernova

SN TIA, los indicadores de distancia utilizados en cosmologia.

Entre la MS y la zona de las enanas blancas, encontramos las subenanas calientes
de tipo espectral O y B (sdO y sdB), estrellas que fusionan helio y que tienen una
delgada envoltura de hidrégeno, con una masa en torno a 0.5 Mg. Algunas de ellas
muestran una variabilidad compleja (sdBV), presentando tanto modos acusticos como

modos gravitatorios (ver Heber, 2016, para una revisién de este tipo de estrellas).

1.3 La teoria de las pulsaciones estelares

1.3.1 Las ecuaciones de la estructura estelar

La interpretacion de los modos de oscilacién requiere de una teoria de las oscilaciones, y

entender cémo estos modos dependen de los pardametros del interior de la estrella. Esta
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dependencia se estudia mediante modelos de estado de equilibrio computados numéri-
camente, estableciendo un conjunto de parametros de entrada, unos con un valor de-
terminado y otros libres. Las oscilaciones se introducen en las ecuaciones utilizando la
teoria de perturbaciones. Veamos antes cudles son las ecuaciones que deben resolverse

para obtener un modelo de estado de equilibrio de una estrella.

Se parte de la base de que una estrella es un sistema gaseoso con simetria esférica,
que evoluciona atravesando una sucesién de diferentes estados de equilibrio hidrostético,
debido a que se compensan dos fuerzas opuestas, el colapso gravitatorio y la presién de
radiacién. Siendo un sistema aislado, se pueden aplicar las leyes fisicas de conservacién
de la masa, de la energia y del momento (ver Kippenhahn et al., 2013, para una discusién

completa de estructura y evolucién estelar).

La conservacién de la masa se puede expresar asi:

dp B
2% + V(pv) =0, (1.1)

donde p(r,t) es la densidad local y v(r,t) es el vector velocidad local, ambos en la

posicion r y en el instante t.

La ecuacién de movimiento, o conservaciéon del momento, es:

0
pa—: + pv-Vv=—-Vp—pV®P + pf, (1.2)
donde f es la fuerza por unidad de masa y ® es el potencial gravitatorio que cumple la
ecuacién de Poisson:

V20 = 47Gp. (1.3)

Ignorando las fuerzas de friccién internas en un gas, f involucra a las fuerzas electro-

magnéticas y las fuerzas externas, tales como las fuerzas de marea en sistemas miltiples.

La ecuacién de la energia se obtiene a partir de las propiedades termodinamicas de

un gas y de las reacciones nucleares:

pT% + pTv - VS = pe — VF, (1.4)

donde S es la entropia por unidad de masa, € es la tasa de produccién de energia por
unidad de masa en las reacciones nucleares, considerando la tasa de energia térmica

perdida por neutrinos, y F es el flujo de energia.

Ademads se necesita una ecuacién para el transporte de energia. En las zonas ra-

diativas de la estrella, el recorrido libre del fotén es pequeno en comparaciéon con la
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distancia caracteristica en la que la estructura estelar cambia. En este caso, se utiliza la

aprozximacion por difusion, dada por:

F=——VB=-— VT, (1.5)
p

donde B = (ac/47)T* es el resultado de integrar la funcién de radiacién de Planck, x es
la opacidad, a es la constante de densidad de radiacién y c es la velocidad de la luz en el
vacio. Si el transporte es por conveccién, entonces la Eq. 1.5 debe ser reemplazada por
otra ecuacién obtenida de una teoria de conveccién. En las zonas de conveccién del inte-
rior estelar, los movimientos de gas turbulentos transportan de manera eficiente, pero a
la vez compleja, la energia. En ausencia de una teoria adecuada para los efectos dindmi-
cos de la conveccién para interiores estelares, se utiliza una aproximacion independiente
del tiempo, de manera que los efectos dinamicos de la conveccién, o presién turbulenta,
son ignorados. La mds utilizada es la teoria de la longitud de mezcla (MLT), aplicada
por primera vez por Bohm-Vitense (1958), la cudl viene a ser una parametrizacién de
la conveccién en cédigos 1D. El pardametro libre que lo caracteriza es anr,, que indica
la eficiencia convectiva, y que estd expresado en unidades de la escala para la presion
local, Hp, es decir, la distancia que recorre una célula convectiva antes de disolverse en
el entorno. Es un pardmetro que suele ajustarse observacionalmente, tomando un valor
en torno a 1.8 para el Sol. La condicién general por la que en una zona con un gradiente

de temperatura, V = dInT/dInP, existe estabilidad convectiva, reside en el criterio de

Ledoux:
vrad < vad + %vuv (16)
donde se ha introducido:
3kp  L(r)
Vrad R —
16mracGT4 m(r)
olnT dlngp
Vad = <8lnP)S’ Vi = qp (1.7)

5 _ Olnp _ (Olnp
N OlnT P)ﬂ’ v oy ) p o

siendo p el peso molecular promedio del gas. Para zonas con una composicién quimica

homogénea, el criterio de Ledoux se reduce al criterio de Schwarzschild:
vrad < Vad (18)

Estrellas con una masa M > 1.7 Mg, tienen un nicleo convectivo en retroceso, a medida

que se produce la quema del hidrégeno, porque la opacidad disminuye, reduciéndose V.4
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y produciéndose un gradiente de composicién quimica no nulo, V,, # 0, lo que aumenta la
estabilidad en la zona. Por el contrario, en estrellas con una masa M < 1.3My domina
el rédpido crecimiento del término L/m frente a la disminucién de la opacidad en el
término Vi, .4, lo cudl favorece la radiacion. La situacién es méds compleja en las zonas de
transicion entre las capas radiativas y las capas convectivas. La inercia de una burbuja
de gas en una zona convectiva provoca que, cuando llega al limite, se introduzca en la
regién radiativa una cierta distancia (Zahn, 1991). Este fenémeno se llama overshooting,
y se caracteriza por el pardmetro libre ayy, la distancia que penetra la burbuja de gas

desde la zona convectiva a la zona radiativa adyacente, también en unidades de Hp.

La composiciéon quimica de una estrella en el instante t se representa mediante las
fracciones relativas X; = Xj(r,t), donde r € [0, R(t)], siendo R el radio de la estrella
con simetria esférica en el instante t. Estos perfiles son un aspecto importante de los
modelos estelares porque determinan la opacidad, las caracteristicas termodinamicas y
la produccion de energia e debida a las reacciones nucleares. Es necesaria también una
ecuacién que tenga en cuenta el cambio en la composicién quimica de cada elemento,
debido a su generacién en las reacciones nucleares y a su flujo difusivo:

oX;  OF; | dX; 1
ot ot at T

N (1.9)

donde F; es el flujo difusivo y dX;/dt es la tasa de variacién por las reacciones nucleares,

ambos para el elemento X;, y N es el nimero total de elementos.

Teniendo en cuenta la inmensa variedad de escalas espaciales y temporales que se
dan en una estrella, se necesita asumir una serie de simplificaciones o aproximaciones
para poder computar modelos de estructura estelar, ademas de las ya expuestas arriba.
La ma&s importante es la simetria esférica del sistema. Siempre que una estrella no
rote demasiado rapido podemos confiar en los modelos 1D de equilibrio hidrostatico.
Pensando en las aplicaciones de la astrosismologia, se considera una atmoésfera estatica
y, por tanto los efectos del viento estelar no se tienen en cuenta. Ignorar la rotacién
requiere mads justificacion, puesto que las estrellas de tipo A y F suelen ser rotadores
moderados o rapidos. La rotacién actia sobre la estrella rompiendo la simetria esférica,
lo que provoca el efecto denominado gravity darkening, un aumento del brillo y de la
temperatura efectiva en los polos y una disminuciéon de las mismas en el ecuador de
la estrella (von Zeipel, 1924). Este efecto, denominado aprozimacidén de von Zeipel, es

expresado asi:

Seft 7
Ter = Teftp ( . ) (1.10)
Leff,p



1.3. LA TEORIA DE LAS PULSACIONES ESTELARES 23

siendo Teg p ¥ gest,p, respectivamente, la temperatura efectiva y la gravedad en el polo
de la estrella. Para una envoltura radiativa, S =~ 0.25. En presencia de una envoltura
convectiva, 5 < 0.1. Estas limitaciones en el conocimiento del pardmetro § hacen ver

que el tratamiento de la rotacién en los modelos de estructura estelar no es trivial.

La velocidad de rotacién critica se alcanza cuando se iguala la aceleracién centrifuga
con la aceleracién de la gravedad efectiva en cualquier punto de la superficie estelar. Por
debajo de ella, la estrella se mantiene estable. Normalmente se adopta la aproximacion
de Roche, donde se asume que la concentracién de masa en el interior de la estrella no es
distorsionada por la rotacién. En tal caso, los radios polar, R, y ecuatorial, Re, cumplen
una relacién simple en el limite: Re crit /Rp,crit = 3/2. Esto lleva a que la frecuencia critica

de rotacién esté dada por: Qe = \/GM/R3 = \/SGM/27R3 con M la masa de

e,crit p,crit?

la estrella, y Re crit, Rp,crit los radios ecuatorial y polar criticos, respectivamente. Una
evaluacién de la rotacién llevada a cabo por Gagnier et al. (2019) con modelos 2D
llevé a la conclusiéon de que S en la Eq. 1.10 se reduce desde 0.25 a 0.13 cuando la
rotaciéon aumenta desde valores bajos hasta el valor critico. Por tanto, la computacion
de modelos en rotaciéon 2D no se suele utilizar porque sélo son modelos de equilibrio y

no de evolucién, es decir, no tienen edad.

Para resolver las ecuaciones de estructura estelar, Eq. 1.1 a Eq. 1.4, més la ecuacién
del transporte, Eq. 1.5, y las de los cambios de los perfiles quimicos, Eq. 1.9, se necesi-
tan saber también las ecuaciones de las propiedades microscépicas de la materia estelar,
como una funcién de p(r, t), T(r, t), .... Esto requiere una ecuacién de estado, varias
propiedades termodindmicas, tablas de opacidad, un conjunto de reglas para calcular las
tasas de reacciones nucleares, etc. Todo ello se refiere a la fisica de entrada para el calculo
de modelos estelares. Ademads hay que establecer adecuadas condiciones de frontera en
la superficie y en el centro de la estrella, y las condiciones iniciales que caracterizan el
nacimiento de la estrella cuando llega a la fase de la Zero Age Main Sequence (ZAMS).
La ZAMS se define como el momento en el que la estrella comienza la fase de quema de
hidrégeno en el nicleo en completo equilibrio. En la ZAMS la estrella tiene una mez-
cla de especies quimicas X; no determinada en su interior. Esta mezcla es el resultado
de la mezcla inicial recibida de su anterior fase como nube protoestelar completamente
convectiva en la traza de Hayashi, y también de los cambios en la composicién quimica
debidos a las reacciones nucleares y a la contraccion gravitatoria durante la PMS hacia
la ZAMS. La composicién inicial debe ser un pardmetro de entrada para la computacion

de los modelos. Se representa como X;, Y;, Z;, referidas respectivamente a la fraccién de
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hidrégeno, helio y elementos metalicos, cumpliéndose que X; + Y; + Z; = 1. La rotacion
tiene importantes efectos en la evolucién estelar (Maeder, 2009). Su tratamiento es fun-
damental en la era de la astrosismologia espacial. Se ha llegado a un nivel de precisién en
los datos de la fotometria espacial que es posible poder inferir el perfil de rotacién Q(r),
con la que poder calibrar los pardmetros de la fisica de entrada de los modelos estelares
con rotacién. Tales modelos, a menudo adoptan la aproximacién de Zahn (1992). En
ella, se asume que la composicién quimica y el momento angular permanecen constantes
en isobaras. Para ello, el cociente entre la frecuencia de rotacién y la frecuencia de rota-
cidén critica, /Qcit, es utilizado como un pardmetro de entrada en el cdlculo numérico
de los modelos estelares. Debido a que no se conoce demasiado bien la evolucion del
momento angular en la fase de contraccién de la nube protoestelar, el cociente /Qcit
se suele tomar en la ZAMS, suponiendo un perfil de rotacién rigida para comenzar con

los calculos de las trazas evolutivas, como se ha hecho en esta tesis doctoral.

Los modelos estelares calculados con todas estas consideraciones y simplificaciones y
con una atmosfera estatica se llaman modelos estelares estdndar (Aerts, 2021). Algunas

trazas evolutivas de tales modelos estan representados en linea continua en la Fig. 1.2.

1.3.2 Perturbacion del equilibrio: Oscilaciones estelares

Consideramos ahora las pequenas perturbaciones en modelos 1D de equilibrio hidrostati-
co con simetria esférica. Utilizando el andlisis de perturbaciones, las ecuaciones de es-
tructura estelar Eq. 1.1 a Eq. 1.4 retienen sélo los términos lineales. Por ejemplo, un
elemento de fluido en equilibrio hidrostatico con vector de posicién rg es desplazado de
esta posicién por una oscilacién 3D a la nueva posicién rg 4+ dr, donde dr es la pertur-

bacién lagrangiana del vector de posicion. La perturbacién en la presion es entonces:

dp(r) = p(ro + ér) — po(ro) = p(ro) + dr - Vpo — po(ro) (1.11)

Todas las cantidades perturbativas de las ecuaciones Eq. 1.1 a Eq. 1.4 se deducen de
una manera analoga. Las versiones linealizadas de las ecuaciones perturbativas se ob-
tienen insertando expresiones como la Eq. 1.11 en el conjunto de todas las ecuaciones,
y sustrayendo la version de todas esas ecuaciones para las soluciones de equilibrio hi-
drostatico, y despreciando todos los términos de orden superior a uno en las cantidades
perturbativas. Para una descripciéon mas detallada de las ecuaciones perturbativas y de

la teorfa de oscilaciones se puede consultar Unno et al. (1989).



1.3. LA TEORIA DE LAS PULSACIONES ESTELARES 25

Las ecuaciones perturbativas se simplifican despreciando la fuerza de Coriolis y la
de Lorentz. En ese caso, las fuerzas que intervienen son la de la presion y la gravedad.
También se suele utilizar la aproximacién adiabdtica, lo cudl significa que podemos
ignorar las perturbaciones de la entropia en Eq. 1.4. Estas aproximaciones permiten
separar las variables del sistema, en términos de las coordenadas esféricas (r,0, @), v el
tiempo t, donde r es el radio, @ es la latitud, medida con respecto al eje polar, que se hace
coincidir con el eje de rotacion, y ¢ es la longitud. El desplazamiento puede separarse

en dos componentes, uno radial y otro horizontal:
or =&a, + &, (1.12)

donde a, es un vector unitario dirigido radialmente hacia el exterior de la estrella. Los
autovalores del sistema de ecuaciones perturbativas resultan ser las frecuencias de los
modos de oscilacién, w, y las autofunciones son las cantidades perturbativas en el interior
estelar. Por ejemplo, el vector desplazamiento quedaria, en términos de los arménicos

esféricos y de tres ntimeros enteros (n,£,m) de la siguiente manera (Aerts et al., 2010):

§(r, 0,9, t) = [(fr,n,éar + gh,nﬁvh)yzn(ev QS)]eiiwm{mt (113)

Se pueden considerar los modos de pulsacién de una estrella esférica como el andlogo
3D de los arménicos 1D de una cuerda. Los tres nimeros enteros, que definen un modo
de oscilacién, indican las posiciones de los nodos del vector desplazamiento con respecto
al eje de simetria de la estrella. Son: el orden radial o sobretono, n, que indica el niimero
de celdas nodales en el interior de la estrella que no se desplazan radialmente de la
posicion de equilibrio; el grado, ¢, representa el nimero total de lineas nodales sobre la
superficie; y el orden azimultal, m, el nimero de lineas nodales que pasan por el eje de
simetria de la estrella. Los modos radiales tienen ¢ = 0, y los modos no radiales tienen ¢
> 0. Los modos no radiales observados suelen ser ¢ = 1 (modos dipolares) y £ = 2 (modos
cuadrupolares). El resto de los modos no radiales son indetectables en fotometria por
los efectos de la cancelacién al integrar el brillo sobre todo el disco estelar (Aerts et al.,
2010). Modos con m = 0 son modos zonales, con m = | £ | son modos sectoriales, y con
0 <m < | £ | son modos teselares. Los modos sectoriales, principalmente, y los modos
teselares en menor medida, son de gran interés porque sus frecuencias nos pueden aportar
informacién sobre la rotacién de la estrella. Los modos p tienen grandes desplazamientos
radiales y son sensibles a las condiciones de la envoltura externa de la estrella, mientras
que los modos g se desplazan horizontalmente y son mas sensibles a la estratificacion

de las capas mas profundas. Los modos p tienen frecuencias mas altas que los modos g.



26 CAPITULO 1. INTRODUCCION

La frecuencia de los modos p crece con el orden radial n, mientras que la de los modos
g decrecen con el orden radial. La Figura 1.3 proporciona una representacién visual del
desplazamiento radial, &, para algunos modos no radiales vistos bajo un dngulo de 60°.
Estas oscilaciones no radiales hacen que algunas partes de la estrella se desplacen hacia
arriba (azul) y otras hacia abajo (rojo). Tales movimientos provocan cambios locales en
variables como la temperatura, la velocidad, o el radio, que a su vez provocan cambios
locales en el flujo. Estas variaciones del flujo se producen de manera periédica en cada
ciclo de oscilacién. Por tanto, midiendo estas pequenas variaciones de flujo, se puede
deducir el periodo del modo de oscilacién. Para ello se necesitan, a poder ser, largos
e ininterrumpidos (libres de huecos) ciclos de observacién de la estrella, como los que

ofrecen las ultimas misiones espaciales.

El sistema general de ecuaciones diferenciales que constituyen la base del proble-
ma de las autofunciones y los autovalores de las oscilaciones estelares no radiales es
un sistema de cuarto orden en las siguientes cantidades perturbativas: el desplazamien-
to radial, &, y las perturbaciones en la presién, dp, el potencial gravitatorio, @, y la
derivada del propio potencial gravitatorio. Estas ecuaciones tienen como factor comin
Y, (6, ¢)e~wnemt Este factor puede omitirse para obtener el desplazamiento radial, ya
que las soluciones no dependen del nimero azimutal m, debido a que se ha asumido
simetria esférica. Cuando, ademas, se ignoran las perturbaciones debidas al potencial
gravitatorio, ya que son pequenas en comparacién con las perturbaciones de densidad,
el sistema de ecuaciones es de segundo orden, y por tanto, mas facil de resolver. Se trata
de la aprozimacion de Cowling (Cowling, 1941). Requiere dos condiciones de frontera
para obtener soluciones con significado fisico. Son: & ~ &,¢ ~ 1! parar — 0,y 6p = 0
parar — R (Unno et al., 1989). Bajo esta aproximacién, se puede deducir una expresion
analitica para el cociente del desplazamiento horizontal con respecto al desplazamiento

radial en la superficie, la cuél solo depende de la frecuencia del modo:

¢ GM

Este cociente se llama valor K. Valores tipicos de K son de 0.001 para modos p de alto
orden como en el Sol, y del rango 10 - 1000 para modos g de alto orden para estrellas de
quemado de hidrégeno en el nicleo (Aerts, 2021). La aproximacién de Cowling es valida
entonces para modos p de alto orden y alto grado ¢. Las dos ecuaciones de pulsaciones
derivadas de la aproximacién de Cowling pueden combinarse para escribir una sola

ecuacion diferencial de segundo orden en el desplazamiento radial:

&2, w2 N2\ [ S2
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Figura 1.3: Figura 2 de Aerts (2021): Representacién visual del desplazamiento radial, &, de la superficie
estelar, para modos no radiales vistos con un dngulo de 602. Las bandas blancas indican un despla-
zamiento nulo, & = 0, con respecto a la posicién de equilibrio; las bandas rojas y azules representan
desplazamientos de la superficie estelar hacia adentro y hacia afuera respectivamente. De izquierda a
derecha: Primera fila: modos con m = 0y £ = 1,2,3. Segunda fila: Modos sectoriales (m = | £ |) con ¢

=1, 2, 3. Tercera fila: Modos teselares con (¢, m = | ¢ |) = (3,1),(6,4), (15,5).
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donde N(r) es la frecuencia de Brunt-Vidisdld, la frecuencia caracteristica con la que
una burbuja de gas situada en una zona de estabilidad convectiva puede oscilar bajo la

accion de la gravedad, dada por:

g
N?~ 2
Hp

[6(Vad — V) + ¢V, (1.16)
siendo g la gravedad local. El gradiente quimico afecta al valor de N(r) en las diferen-
tes capas radiativas estratificadas de la estrella. En caso de inestabilidad, N? < 0, la
velocidad de la burbuja de gas se incrementa exponencialmente hasta que se rompe,

mezclandose con el material del entorno.

Por otra parte se ha introducido la llamada frecuencia de Lamb, que es la frecuencia
acustica local caracteristica para el modo con grado £:

0(l+1)c2

5?2 =
4 r2

(1.17)

siendo ¢, la velocidad del sonido en el interior de la estrella. La Eq. 1.15 es la forma
mas simple de describir las oscilaciones no radiales, y también una buena manera de
introducir las cavidades de propagacion de los modos de oscilacién. Las soluciones para
&, son oscilatorias en dos casos: a) cuando |w| > |N|y |w| > |S¢|, o b) cuando |w| < |[N|y
|w| < |S¢|. Las zonas del interior de la estrella que cumplen con alguna de estas dos con-
diciones son cavidades resonantes en donde las ondas estacionarias quedan atrapadas.
Los modos que cumplen la condicién a) son los modos p, cuya fuerza restauradora es la
presion. Dentro de estas cavidades resuenan ondas acusticas. Por convencién, se adopta
el criterio para el niimero de nodos n > 0 en este tipo de modos. Si cumplen la condicién
b) son los modos g, cuya fuerza restauradora es la flotabilidad. El orden radial se define
como n < 0, lo cudl significa que tienen -n nodos en el interior de la estrella. Dentro
de su correspondiente cavidad, se comportan como ondas muy lentas de baja frecuencia
con desplazamiento predominantemente horizontal en un gas estratificado radialmente
por gravedad. Finalmente, las soluciones de la Eq. 1.14 para el desplazamiento radial

7

O

que cumplen |N| < |w| < [S¢| 6 |S¢| < |w| < |N| decaen exponencialmente. La Fig. 1.4
representa diagramas de propagacién de modos de oscilacion para cuatro modelos es-
telares a medio camino en su etapa de quemado de hidrégeno en el nicleo, con masas

iniciales de 1 Mg, 1.7 Mg, 5 Mg y 15 Mg, con metalicidad solar.

Las cavidades resonantes cambian conforme la estrella evoluciona, debido a los
cambios de densidad en el interior. Esto cambia drasticamente el perfil de la velocidad
del sonido, cg, y por tanto también el perfil de S;. La distincién entre modos p y modos g

deja de ser clara y se producen los denominados modos mixtos. Tienen el caracter de los
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Figura 1.4: Figura 8 de Aerts (2021): Diagramas de propagacién mostrando las cavidades de los modos p
y los modos g, a medio camino de su etapa de quemado de hidrégeno en el nicleo. De izquierda a derecha
y de arriba abajo, tienen masas de 1 M@, 1.7 M@, 5 Mg y 15 M. La linea sélida negra representa N(r),
mientras que las lineas discontinuas negra y gris representan Si(r) y Sa(r), respectivamente. Los valores
de las frecuencias dipolares (negro) y de las frecuencias cuadripolares (gris) estdn indicados como lineas
horizontales discontinuas. Las posiciones de los nodos en & son los puntos de color negro (dipolos) y
grises (cuadripolos). La zona roja es la cavidad resonante de los modos g para los modos dipolares, la
cudl se extiende en color naranja para los modos cuadripolares. La zona de azul oscuro es la cavidad
resonante de los modos p para los modos cuadripolares, la cudl se extiende en color azul claro para los

modos dipolares. La zona blanca son las regiones evanescentes para los modos en el interior estelar.

modos p en la envoltura convectiva, y el cardcter de los modos g en las profundidades de
la estrella. Este es el caso de los modos dipolares detectados en las gigantes rojas. Dupret
et al. (2009) senalé su poder de sondeo para el centro de las estrellas evolucionadas,
siguiendo el descubrimiento de oscilaciones no radiales en gigantes rojas con CoRoT (De

Ridder et al., 2009), antes de su actual deteccién con los datos de Kepler.

1.3.3 El mecanismo de excitacion de los modos de oscilacién

Como se ha expuesto en Sec. 1.3.2, despreciando las perturbaciones de la entropia en la
ecuacion de la energia, Eq. 1.4, se simplifica el tratamiento de las oscilaciones estelares.
Esto junto con la aproximacion de Cowling permite llegar a una ecuacién diferencial de

segundo orden para el desplazamiento radial de la estrella, para entender que existen,



30 CAPITULO 1. INTRODUCCION

béasicamente, dos tipos de modos de oscilacién: los modos actsticos o modos p que se
propagan radialmente cerca de la superficie de la estrella, y los modos gravitatorios o
modos g que se propagan horizontalmente en las profundidades de la estrella. La reso-
lucién de esta ecuacién diferencial nos proporciona las frecuencias de oscilacién y las
autofunciones en términos de los armonicos esféricos, las cudles pueden caracterizarse
mediante tres niimeros cudnticos que sirven para describir los nodos de la onda tridi-
mensional producida por la oscilacién. Estos modos se propagan dentro de sus propias
cavidades resonantes, las cuales evolucionan de la mano de otros parametros estelares,
sobre todo la densidad. Sin embargo, se necesita una teoria no adiabatica para entrar
a considerar los mecanismos por los que se excitan las oscilaciones. Esto se discute con

detalle en Unno et al. (1989) y en Aerts et al. (2010), en los que se basa esta seccidn.

La Eq. 1.4 establece que el cambio en la energia de una estrella se produce por el
balance entre el aumento de la energia debida a las reacciones nucleares en el interior
y las pérdidas por flujo radiativo hacia el exterior. La energia de la estrella, como la
de cualquier otro sistema termodindmico, tiene tres contribuciones: cinética, potencial
e interna. Cuando se produce una inestabilidad, se produce un intercambio entre estas
formas de energia. En el caso de una vibracion, este intercambio tiene una periodici-
dad. Se define la integral del trabajo, W, como el incremento de energia total, E, que
tiene lugar durante el periodo de una oscilaciéon. Para una oscilacién casi estrictamente

periddica, W viene dado por (Eddington, 1926):

M
P L 1o fa [,
M
fdt/ 57T(56N7*v ) T

donde ey es la energia liberada por reacciones nucleares, y F es el flujo radiativo en toda

(1.18)

la estrella. Si W es positivo, la energia de los fotones es convertida de forma eficiente en
energia cinética a través de algiin mecanismo. Este intercambio de energia expresada por

la Eq. 1.18 se asemeja a la produccién de energia de un motor de calor de tipo Carnot.

Desde un punto de vista préctico, la prediccién para que un modo se excite o no se
basa en el célculo de una magnitud denominada growth rate, basada en la integral del

trabajo, y se define como:

0 r
=0 - 1.19
n /R dwW & ( )
o | dr

La funcién dW /dr es positiva cuando se aporta energia al sistema, y negativa cuando se
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sustrae. Sin > 0 el modo es excitado (inestable dindmicamente). En cambio, si n < 0 el
modo se verd sobreamortiguado. En términos fisicos, el modo se excitara si se produce
un intercambio eficiente entre la energia de expansién y de calentamiento del gas, como

en un motor térmico.

Para entender cualitativamente el mecanismo responsable de las oscilaciones, se
utiliza la llamada aprozimacidn casi-adiabdtica (Unno et al., 1989; Aerts et al., 2010).

En ella la integral del trabajo se descompone en tres contribuciones:

W =Wy + Wr + W, (1.20)

donde Wy esta relacionada con la perturbacion en la produccién de energia por reaccio-
nes nucleares, W lo estd con la perturbacion del flujo radiativo, y W¢ con la del flujo
convectivo. En funcién de cudl sea el término dominante en una determinada regién de

la estrella, se activara un mecanismo u otro.

En Unno et al. (1989) se demuestra que, en la aproximacién casi-adiabdtica, la
dependencia de la tasa de produccion de energia por reacciones nucleares con la tempe-
ratura y la densidad siempre tiene un efecto desestabilizante. Entonces, cuando domina
la perturbacién del término Wy opera el llamado mecanismo e en las profundidades
de la estrella. Si domina el término correspondiente al flujo por radiacién, entonces son
el mecanismo x y el mecanismo § los que se activan. El primero lo hace en las zonas
de ionizacién parcial de la envoltura radiativa de la estrella. La radiacién es bloqueada
por el efecto que tiene la dependencia de la opacidad con la temperatura y la densi-
dad. La energia bloqueada es convertida en energia de la oscilacién. Y el segundo se
activa por la difusion radiativa de la energia térmica de un elemento gaseoso oscilante,
siendo una regién superadiabética la que excita los modos g de orden alto. El estudio
de la perturbacion del flujo convectivo presenta mayores dificultades, debido a que va
asociado a las propiedades de la presion turbulenta. Para el interior estelar profundo, se
puede tratar mediante una teoria de la conveccién independiente del tiempo, como la
MLT. Sin embargo, para estrellas con envolturas convectivas, como el Sol, son més bien
fuerzas de naturaleza estocdstica las que excitan los modos de oscilacién. La conveccion
turbulenta puede excitar vibraciones resonantes que se mantienen gracias a la energia
del ruido actstico de las particulas del sistema. Hacer predicciones a partir de fuerzas
estocdasticas es méas complicado, porque se hace necesaria una teoria de la conveccion
dependiente del tiempo, cuando las escalas de tiempo del movimiento convectivo y de

la oscilacién son similares. Houdek and Dupret (2015) ofrecen un buen resumen de los
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avances realizados iltimamente en este campo.

En el caso de las estrellas § Sct, es el mecanismo & el responsable de excitar y con-
ducir las oscilaciones. El mecanismo funciona si en una regién de la envoltura radiativa

se cumple la condicién:

g( +
dr T

K
0 1.21
1‘*371) > ) ( )

donde I's = (%111115) + 1. El valor de k1 es mayor en la parte interior de una zona
de ionizacién, y mengr en la parte externa. Por tanto las oscilaciones se excitan en el
interior y se amortiguan en el exterior de la zona de ionizacién. La opacidad es mayor
en las zonas de ionizacién en el interior de la estrella, siendo més efectivo en la zona

parcial de ionizacién del He II.

1.4 Los efectos de la rotacion en los modos de oscila-

cion

En presencia de rotacién la fuerza de Coriolis se comporta como una fuerza restauradora
del equilibrio para crear modos de oscilacién inerciales, y combinada con la flotabilidad,
los modos gravito-inerciales. Cuando la rotacién es rapida, la fuerza de Coriolis tiene un
efecto dominante sobre los modos g, mientras que la fuerza centrifuga lo tiene sobre los

modos p. Ambos efectos afectan a las frecuencias de oscilacién observadas.

Lignieres et al. (2006); Ballot et al. (2010); Ouazzani et al. (2017) han hecho estu-
dios comparativos de prediccién de frecuencias de oscilacion entre modelos 1D y modelos
2D, utilizando expresiones perturbativas de alto orden para el efecto de la rotacién. Es-
tos estudios demuestran que las frecuencias de los modos p predichas con los modelos
1D son bastante precisas hasta que la frecuencia de rotacién alcanza un valor aproxima-
damente igual al 15% de la frecuencia de rotacién critica. Para modos g de alto orden,
los resultados con modelos 1D estdn justificados hasta aproximadamente el 70 % de la
frecuencia de rotacién critica (Henneco et al., 2021). Dentro de estos regimenes, estd
justificado utilizar modelos de equilibrio 1D como entrada para el calculo de los modos

de oscilacion.

Bajo la suposiciéon de una frecuencia de rotacién, €2, uniforme y a primer orden en

teorfa perturbativa, se obtiene un desdoblamiento del modo w, ¢ en el orden azimutal,
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Figura 1.5: Desdoble rotacional correspondiente a los modos p cuadripolares en un quintuplete, utili-
zando curvas de luz de 1 afio (rojo) y 4 afios (azul), para la estrella KIC 11145123. Adaptacién de la
Fig. 1 de Bowman (2020). Aqui los periodogramas se han obtenido con el cédigo desarrollado en esta

tesis doctoral, MULTIMODES (MM).

Wnt,m = Wn ot + m(]- - Cn,E)Q (122)

donde C,, ¢ es la constante de Ledouz, que tiene en cuenta los efectos de la fuerza de
Coriolis. La rotacién produce entonces la degeneracién del modo de frecuencia w;, ¢ en un
multiplete con (2¢ + 1) frecuencias distintas, correspondientes a los valores diferentes
de m para el mismo valor de ¢. En modos p de alto orden se cumple que C,, ~ 0
(Aerts et al., 2010). Para estos casos, los multipletes de frecuencias adyacentes con
m=—{—{+1,..,0,...¢ — 1,/ constituyen un observable sismico para determinar la
frecuencia de rotacién en la envoltura estelar, sin que dependa del modelo de equilibrio.
La Fig. 1.5, adaptacién de la Fig. 1 de Bowman (2020), muestra un ejemplo de un
multiplete de frecuencias observado en la § Sct KIC 11145123 con rotacién lenta (Kurtz
et al., 2014). En ella se puede ver también la importancia que tienen las largas series
temporales que ofrecen misiones espaciales como Keplery TESS para obtener una mejor

resolucién de los picos de frecuencias observados.

Mientras que en las estrellas de rotacién lenta, el desdoble rotacional es simétrico,
es decir, Vp ¢, —m — Vn,0,0 = Vn,0,0 — Vn,e,m, €0 el caso de las estrellas de rotacién répida

pierden esta propiedad. De hecho, los multipletes asimétricos se extienden en el espectro
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de tal manera que tienden a mezclarse, con lo que es dificil su identificacién. Tales
patrones, aunque elusivos, existen en rotadores répidos (Garcia Herndndez et al., 2015,
2017; Papard et al., 2016a; Bedding et al., 2020) y se han investigado en trabajos teéricos
para modos p (Lignieres and Georgeot, 2009; Sudrez et al., 2014; Mirouh et al., 2019) y
modos g (Bouabid et al., 2013; Ouazzani et al., 2017, 2020).

Las oscilaciones en estrellas de rotacién rapida no pueden ser descritas en términos
de armonicos esféricos. Se han hecho aproximaciones perturbativas méas complejas de la
rotacién, llevando a la fuerza de Coriolis al segundo y tercer érdenes de perturbacién
en las computaciones de frecuencias, a partir de modelos de equilibrio 1D (ver Mirouh,
2022, para una revision de los efectos de la rotacion rapida en la geometria de los modos
de oscilacién). En esta tesis se ha hecho uso del método perturbativo hasta tercer orden
y teniendo en cuenta la deformacién de la estrella, desarrollado por Sudrez et al. (2002),
e introducido en el cédigo Filou (Sudrez and Goupil, 2008), para calcular los modos de
oscilacién en nuestras mallas de modelos (ver detalles en Sec. 2.2.4). Suérez et al. (2010)
hicieron un cuidadoso analisis de los efectos de segundo orden en §2 para los modos p
estocasticos, y encontraron que son importantes para velocidades ecuatoriales por encima
de 15 km s~!. Resulta que este es también el limite para el tratamiento de los modos g
en estrellas de masa intermedia (Schmid and Aerts, 2016). Estos autores muestran que
con rotacién rapida, los modos g entran en régimen gravitoinercial, en donde la fuerza de
Coriolis ya no puede ser tratada mediante perturbaciones. Concluyen que el tratamiento
de los modos g requiere un método no perturbativo para la fuerza de Coriolis en estrellas
con un nucleo convectivo. Por esta razon se han utilizado exclusivamente los modos p

en esta tesis para los objetivos planteados en la investigacién.

1.5 Observables sismicos para modelar las estrellas

1.5.1 Observables sismicos basados en periodicidades

Debido a que no puede resolverse con suficiente detalle la superficie de una estrella pul-
sante, no es viable la deduccién de los nimeros enteros esféricos (¢, m) en los modos
de oscilacién no radiales, a partir de mapas de los desplazamientos radiales, como se ha
representado en la Fig. 1.3. La identificacién modal debe resolverse a partir de obser-

vables. La llamada teoria asintética describe las propiedades de los modos de oscilacion
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de alto orden y grado bajo, a partir de las ecuaciones diferenciales de segundo orden
deducidas de la aproximacién de Cowling. Las propiedades de los modos de oscilacién
no radiales en el régimen asintdtico se han estudiado ampliamente (Tassoul, 1980; Aerts

et al., 2010, por ejemplo).

En régimen asintético, las frecuencias de los modos p vienen dadas por la ecuacion
(ver Christensen-Dalsgaard, 2002, por ejemplo):

VYL SN (1.23)

Ynt =50 271

donde « es una constante de fase y Av es la llamada gran separacion, dada por:

soe (o[ a2

Esta relacionado con la inversa del tiempo que tarda el sonido en viajar desde el centro
hasta la superficie de la estrella. Segtun la Eq. 1.23, los modos radiales consecutivos del
mismo grado [ estaran igualmente espaciados: Av = v,,41 ¢ — Uy ¢. Esta aproximacion
sblo es vélida para valores bajos de ¢, tipicamente entre 0 y 3. El segundo término
de la serie en la Eq. 1.23 predice que modos con valores iguales de n + g deben estar
casi degenerados: vy ¢ ™~ Vnp_1,042, lo cudl lleva a otro espaciamiento llamado pequeria

separacion:

Av (T de, dr
ov = Unt — VUn—14042 = —(4£ + G)WM / 7;7 (125)
n, 0

Este patron se observé primeramente en modos p de bajo grado esférico en estrellas de
tipo solar, lo cudl contribuy6 al desarrollo de la heliosismologia. La primera fue n Boo
(Kjeldsen et al., 1995). Poco después comenzé a detectarse también en gigantes rojas
(Frandsen et al., 2002). Dado que la excitacién y la amortiguacién de los modos solares
se producen por los movimientos turbulentos en la capa convectiva externa, se esperan
modos p de alto orden en otras estrellas que tengan también una envoltura convectiva.
Esto se confirmé antes de la fotometria espacial, con datos de campanas de observacion
coordinada desde tierra para § Hydri (Bedding et al., 2001), y para o Cen (Bouchy and
Carrier, 2001). La fotometria espacial ha confirmado que estrellas con una envoltura
convectiva, desde enanas blancas hasta estrellas del fondo de la rama asintdtica de las
gigantes, cumplen con la teoria asintética. La Fig. 1.6 es un ejemplo de este tipo de
periodicidades, en la estrella de tipo solar 16 CygA, encontradas por Chaplin and Miglio
(2013).

Con respecto a los modos g, el andlisis asintético revela periodicidades en modos
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Figura 1.6: Figura 1 de Chaplin and Miglio (2013). Espectro de oscilaciones de la estrella de tipo solar
16 CygA (KIC12069424), observada por Kepler. La gréfica principal muestra el espectro suavizado del
rango de frecuencias que contiene los picos mas prominentes del espectro, y también estdn marcadas
la gran y pequena separaciones. La frecuencia de méxima amplitud estd alrededor de 2200 pHz. La
pequena grafica de arriba a la izquierda muestra el espectro en un intervalo més amplio de frecuencias,
apreciandose mejor la modulacién gaussiana en los modos observados. La pequefia grafica de arriba a
la derecha es un zoom mostrando el multiplete rotacional en el modo no radial n = 20,¢ = 1 (espectro

suavizado en negro).



1.5. OBSERVABLES SISMICOS PARA MODELAR LAS ESTRELLAS 37
de alto orden y grado bajo, en el espacio de los periodos en lugar de las frecuencias:

11,
P, = + 1.26
. =y (In| + aeg) (1.26)

con:

T2 d -1
I, E27T2</ NZ) (1.27)
ry

donde Il representa el periodo caracteristico de los modos g, r; y ry son los radios
interno y externo de la cavidad resonante donde se hallan atrapados estos modos. Los
periodos estan asintéticamente equiespaciados en el orden, con un valor que decrece
con el grado £. La constante de fase, aygq, depende de si la estrella tiene un ntcleo
radiativo o convectivo. Este patrén de periodicidad fue observado en las enanas blancas
antes de la fotometria espacial (Winget et al., 1991). En estrellas SPB y v Dor, estrellas
pulsantes en modos g que tienen un nicleo convectivo, la constante ay , es independiente
de ¢, ayy = g, y la periodicidad observada es: AP = P,y — P10 = Ho/\/m-
Este patrén de espaciado de periodos en modos g de alto orden es una sonda de las
condiciones fisicas cerca del nucleo convectivo de estrellas de secuencia principal. La
primera detecciéon de un patrén de espaciado de periodos en modos g se produjo en la

estrella de tipo B3V HD 50230, con datos de CoRoT (Degroote et al., 2010).

1.5.2 La relacién de escala entre la frecuencia de maxima am-

plitud y la temperatura efectiva

Existe una frecuencia maxima para los modos p denominada frecuencia de corte acustico
(acoustic cutoff), vac. Esta frecuencia representa una escala de tiempo dindmica tipica
en la atmésfera. Por encima de su valor, el modo no llega hasta ella y no puede ser
observado. Por otra parte, se puede definir la llamada frecuencia de mdxima amplitud,
Vmax, como el centroide de la envoltura del espectro de potencias (Kjeldsen and Bedding,
1995). Puede apreciarse un ejemplo de ello en la Fig. 1.6, con la estrella KIC 12069424. Se
ha sugerido una relacién de escala, a partir del caso solar extendida para otras estrellas,
entre Vpax ¥ Vac (Brown et al., 1991). Es sencillo demostrar que vmax < g/v/Teg, una
relacién que ha sido ampliamente usada con estrellas de tipo solar (ver, por ejemplo,

Belkacem et al., 2011; Chaplin and Miglio, 2013; Hekker, 2020).
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1.6 La datacion de cimulos estelares

La datacién de estrellas, estrechamente relacionada con la determinacién de su compo-
siciéon quimica, es fundamental en el campo de la astrofisica estelar, y por extensién, en
el dominio de la astrofisica galactica. No es nada sencillo estimar la edad de una estrella,
sobre todo porque no hay dos estrellas iguales. Medir la luminosidad y la temperatura
efectiva con precisién para estimar el estadio evolutivo, es decir, su ubicacién en el HRD,
ya ofrece bastantes dificultades. Ademas, dos estrellas que se encuentren en el mismo es-
tadio evolutivo no tienen por qué tener la misma edad, ya que sus origenes pueden haber
sido muy diferentes, por ejemplo en cuanto a su composicién quimica, masa, tamano y
rotacion iniciales, parametros libres que deben introducirse en la fisica de entrada para
computar los modelos que mejor expliquen las observaciones. En la literatura existen
bancos de datos donde se pueden descargar trazas evolutivas e isécronas (curvas que
unen estadios evolutivos de diferentes modelos de estrella con la misma edad, log age)
calculadas a partir de diferentes conjuntos de condiciones iniciales, segin las necesi-
dades del investigador. Son ampliamente utilizadas, por ejemplo, las del Observatorio
Astronémico de Padova' y las de MESA Isochrones € Stellar Tracks, MIST? (Dotter,
2016; Choi et al., 2016; Paxton et al., 2011, 2013, 2015). Un ejemplo de trazas e isécro-
nas calculadas en MIST lo vemos en la Fig. 1.7 (Choi et al., 2016). A la izquierda se
muestra cémo cambian de posicién en el HRD las diferentes trazas evolutivas calculadas
con modelos a partir de distintas masas y velocidades de rotacién iniciales. A la derecha

se muestra lo mismo con isécronas.

El tradicional método de ajuste de isécronas para datar cimulos estelares consiste
en estimar la mejor isdcrona que pase por el conjunto de estrellas del cimulo previamen-
te situadas en el HRD. Estas estrellas se caracterizan por estar en diferentes estadios
evolutivos teniendo la misma metalicidad y la misma edad. Uno de los trabajos mas
citados en cuanto a la dataciéon de un cimulo a través de este método es el de Perryman
et al. (1998), realizado con el ctimulo Hiades, uno de los més cercanos al Sistema Solar.
En la Fig. 1.8 (Figs. 22 y 23 del citado articulo) se muestra cémo el ajuste de la isécrona
debe hacerse con aquellas estrellas que se sittian evolucionadas mds alld de la MS (turn-
off ). Los autores senalan cémo la incertidumbre en la edad estimada puede alcanzar el

15 % s6lo con tener en cuenta o no el efecto del overshooting en la fisica de entrada de

Thttp://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd
2https://waps.cfa.harvard.edu/MIST /index.html
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Figura 1.7: Panel superior: Fig. 7 de Choi et al. (2016). Trazas evolutivas (izquierda) e isécronas (dere-

cha) cubriendo un amplio rango de masas, edades y estadios evolutivos. Panel inferior: Fig. 8 de Choi

et al. (2016). Lo mismo que en el panel superior, pero mostrando los efectos de la rotacién. Los mo-

delos sin rotacién se representan con linea discontinua y los modelos con rotacién inicial en la ZAMS,

Qzams/Qerit = 0.4, en linea continua.
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Figura 1.8: Izquierda: Fig. 22 de Perryman et al. (1998). Is6cronas estimadas con overshooting para una
agrupacién de 69 estrellas en el cimulo Hiades. Derecha: Fig. 23 de Perryman et al. (1998). Lo mismo

que a la izquierda, pero sin considerar los efectos del overshooting.

los modelos computados. Las causas que contribuyen a la incertidumbre en el método de
ajuste de is6cronas son: médulo de distancia incierto, la pertenencia o no de una estrella
al cimulo, que una estrella sea en realidad un sistema binario no resuelto, la extincién y
el enrojecimiento de la luz observada, la incertidumbre en la metalicidad, los diferentes
tratamientos para la fisica de los modelos utilizados para calcular las isécronas, y la in-
certidumbre del propio método de ajuste de las isécronas. La incertidumbre es todavia
mayor cuando se trata de datar cimulos jévenes donde escasean estrellas situadas en el

turn-off.

Otro método de datacién de cimulos estelares es el de las observaciones espec-
troscépicas del litio en estrellas de baja masa (Basri and Martin, 1999; Stauffer et al.,
1999). Se basa en el hecho de que la luminosidad a la que el litio se agota eficientemente
en objetos totalmente convectivos es una funcién fuertemente dependiente del tiempo y
practicamente independiente del modelo. La Fig. 1.9 (Basri and Martin, 1999) muestra
la evolucién tedrica del agotamiento del litio en funcién de la magnitud absoluta, utili-
zando dos filtros diferentes, y sobre ellas las estimaciones fotométricas de la magnitud
absoluta y las estimaciones espectroscopicas del litio en tres estrellas pertenecientes al
cumulo « Per, precisamente el primer cimulo que se ha analizado en esta investigacion
con nuestro método de datacién sismica (Sec. 3.1). Algunas de las causas de incerti-
dumbre mencionadas para el método de las isécronas lo son también para este método,
pues un calculo correcto de la edad debe basarse también en estimaciones precisas de la

luminosidad o la magnitud absoluta de la estrella.

La girocronologia es una técnica basada en la relacién entre la tasa de rotacién y la
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Figura 1.9: Fig. 5 de Basri and Martin (1999). Evolucién predicha para el agotamiento del litio en

funcién de la magnitud absoluta (filtro I arriba y filtro J abajo). Las lineas continuas se corresponden

con las de aquellos objetos que han preservado el 90 % del litio inicial; la lineas punto-guién corto las

que han preservado el 50 %; las lineas punto-guién largo las del 10 %; las lineas guién corto-guién largo

las del 1% y las lineas de guién corto las del 0.1 %. Las lineas discontinuas horizontales representan

las magnitudes estimadas para dos estrellas de baja masa en el cimulo o Per, AP270 y AP275. La

linea de puntos horizontal representa la magnitud estimada para la estrella AP281, la cudl no tiene una

pertenencia segura al cimulo segin este trabajo. La linea discontinua vertical es la edad estimada para

el cimulo de 65 Myr.
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Figura 1.10: Fig. 2 de Barnes (2003). Diagramas color-periodo (en escala logaritmica) para una serie de
cumulos y de estrellas jévenes y viejas Mt. Wilson. Las lineas ploteadas en cada diagrama separan las
dos secuencias de estrellas de rotacién lenta (periodo largo) y de rotacién rapida (periodo corto). Estas

lineas también constituyen una familia de curvas parametrizadas en la edad.

edad de estrellas de tipo F tardia hasta M (Barnes, 2003; Angus et al., 2022; Messina
et al., 2022). La mayorfa de estas estrellas, entre las que se encuentra el Sol, poseen un
campo magnético que conecta el exterior convectivo con el interior radiativo, frenando
la velocidad de rotacién segin la ley exponencial P oc t'/2 (Skumanich, 1972), donde
P es el periodo y t el tiempo. Un camulo arquetipico con una fraccién visible de estas
estrellas es el de Hiades (625 Myr). Por otra parte, una fraccién mds pequenia de estas
estrellas, mds jovenes y de rotacién répida, enteramente convectivas, se frenan a un
ritmo mucho mas lento. Un ejemplo donde se hacen visibles estas estrellas es el camulo
de las Pléyades (125 Myr). A medida que un cimulo evoluciona, aumenta la fraccién de
estrellas del primer grupo y disminuye la del segundo. La Fig. 1.10 (Fig. 2 de Barnes
(2003)) muestra la determinacién de la edad de diferentes cimulos y de dos agrupaciones
de estrellas Mt. Wilson, una més joven y otra mas vieja, dibujando las curvas que separan
las dos distribuciones de estrellas, las de rotacién lenta y las de rotacién rapida, en las

que la dependencia del periodo de rotacién con el color se invierte de un grupo a otro.
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Figura 1.11: Fig. 6 de Moya et al. (2022). Predicciones de edad para todas las muestras de estrellas
testeadas con el método HBM: un grupo de 23 estrellas con edades ”fiables”; un grupo de 79 estrellas
datadas en Spina et al. (2017) y un grupo de 10 estrellas de referencia Gaia estudiadas en Sahlholdt
et al. (2019). A pesar de la heterogeneidad del conjunto de todas las muestras utilizadas, el resultado

es robusto.

Otra técnica para la datacién de cimulos estelares se basa en los llamados relojes
quimicos (da Silva et al., 2012; Spina et al., 2017; Moya et al., 2022). Utiliza el hecho
de que la evolucién quimica de la galaxia es una consecuencia de las reacciones termo-
nucleares y de fusién nuclear en el interior de las estrellas (y los consiguientes elementos
quimicos que se generan) y de la dependencia de la evolucién estelar con la masa. Cuanto
ma&s masiva es la estrella méas rdpida es su evolucion. En otras palabras, en la evolucion
estelar se asume que la estrella recién creada contiene una composicién quimica inicial
a partir de la nube de la que se ha formado, y los modelos predicen la evolucién que
tendra la abundancia relativa de ciertos elementos quimicos segun los parametros de la
fisica de entrada, sobre todo la masa inicial. Por ejemplo, Moya et al. (2022) desarrollan
un hierarquical Bayesian model (HBM) entrenado con datos de estrellas de las que se
conocen con bastante certeza sus edades y abundancias quimicas a partir de diferentes
técnicas (Fig. 1.11), y después lo utilizan para determinar la edad de cimulos como
Hiades, NGC 2632, Ruprecht 147 e IC 4651. Segun estos autores, las incertidumbres son

mayores en cumulos y agrupaciones de estrellas jévenes o poco evolucionados.

A pesar de los avances, en todos estos métodos se constata que todavia se necesita

de un método fiable para datar los cimulos estelares més jévenes.
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1.7 Las estrellas § Sct

En esta seccién expondremos el estado actual de conocimiento sobre las estrellas § Sct,
sobre todo después de las misiones espaciales Kepler/ K2y TESS. Son estrellas de Po-
blacién I de tipo espectral entre A2 y F2, en torno a la secuencia principal, con tempe-
raturas efectivas conprendidas entre 6400 K < Tog < 8600 K (Breger, 2000; Rodriguez
and Breger, 2001; Aerts et al., 2010; Uytterhoeven et al., 2011). Se sitian en una zona
interesante del HRD, entre estrellas poco masivas con un nucleo radiativo y una delgada
envoltura convectiva (M < 2My), v aquellas mas masivas con un gran nucleo convec-
tivo y una envoltura radiativa (M 2 2Mg). El estudio de este tipo de estrellas pueden
aportar restricciones muy valiosas para los modelos de estructura y evolucién estelar,
ya que propiedades fisicas como la rotacién interna o el tamano del nicleo convectivo
determinan la evolucién de las estrellas de masa intermedia y grande (Maeder, 2009;
Meynet et al., 2013). Pueden mostrar hasta cientos de modos de pulsacién radiales y
no radiales, con periodos comprendidos entre 15 min y 8 h (Uytterhoeven et al., 2011;
Holdsworth et al., 2014), excitados a través del mecanismo &, en la regién de ionizacién
parcial del Hell (Cox, 1963). En general tienen una rotacién alta (Royer et al., 2007).
Se han hecho significativos avances a la hora de entender la fisica de las estrellas § Sct,
gracias a la revolucién de la fotometria espacial. El complejo espectro de pulsaciones de
este tipo de estrellas permite construir fisica a diferentes profundidades. Aun esta por
explotar todo el potencial del estudio de los modos de pulsacién de las § Sct en la era

de la fotometria espacial.

Antes de las misiones espaciales, ya se habfan observado cientos de ¢ Sct (por ejem-
plo, el catdlogo de Rodriguez and Breger, 2001), gracias a las observaciones realizadas
desde tierra, en campanas fotométricas coordinadas, involucrando a varios observatorios
en el mundo, como por ejemplo la red liderada por Michel Breger (Delta Scuti Net-
work, DSN). De esta manera se consiguieron detectar decenas de oscilaciones en FG Vir
(Breger et al., 1995), una estrella de referencia en el campo que continuamente se estd
revisitando para determinar mejor sus parametros, a medida que se han ido obteniendo
mejores datos con las misiones Kepler/K2 y TESS (el més reciente de Guzik et al.,
2022). A finales del siglo pasado no estaba claro si una estrella podia presentar, a la
vez, oscilaciones de tipo § Sct y v Dor, conocidas como estrellas hibridas. Paparé et al.
(2000) reportaron la existencia de bajas frecuencias en el dominio de las v Dor en la § Sct

57 Tau, perteneciente al cimulo Hiades. En el marco tedrico, Dupret et al. (2005) demos-
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traron que las estrellas hibridas son posibles, aplicando un tratamiento dependiente del
tiempo para la conveccion (TDC). Uytterhoeven et al. (2011) llevaron a cabo un andlisis
de 750 estrellas de tipo A y F utilizando curvas de luz de Kepler de un afio de duracién,
para llegar a la conclusién de que aproximadamente un 25% de ellas, distribuidas por
toda la banda de inestabilidad, eran hibridas. Anélisis posteriores de un mayor niimero
de estrellas A y F, realizados a partir de curvas de luz de Kepler de una mayor duracién
temporal, unos 4 afos, llevaron a Balona (2014) a la audaz conclusién de que todas
las 0 Sct son hibridas. Existen, sin embargo, numerosos casos de § Sct puras, es decir,
que no muestran pulsaciones de baja frecuencia, o modos g, al menos no por encima
del umbral de deteccién de la fotometria de Kepler, que es de unos pocos pmag. Segin
Bowman (2017), existen § Sct que no muestran frecuencias significativas por debajo de
5 d~1, el limite estimado por Grigahcene et al. (2010) para separar las pulsaciones § Sct
de las v Dor, sobre una muestra de 554 estrellas seleccionadas de Kepler. Sin embargo,
no es totalmente descartable que estas § Sct aparentemente puras puedan ocultar, en
realidad, verdaderas pulsaciones en baja frecuencia, y que incluso puedan ser detectadas
por métodos espectroscépicos, como en algunos casos de v Dor (Pollard et al., 2013). No
se entiende bien la naturaleza de la interaccién entre el mecanismo x con el que se exci-
tan los modos p y el mecanismo de bloqueo convectivo con el que se excitan los modos
g. Se estan investigando nuevos mecanismos de excitacion de modos de pulsacién, que
tratan de justificar la existencia de estas estrellas hibridas, més calientes que las v Dor,

utilizando otro tratamiento para la TDC (Xiong et al., 2016).

Para generar aiin més confusion en la regién de la banda de inestabilidad donde se
hallan las § Sct, v Dor y las hibridas, los datos de Kepler también revelaron que hay
estrellas dentro de dicha region que no pulsan, al menos no de una manera detectable
(Guzik et al., 2015; Balona et al., 2015b, por ejemplo). En un estudio de Murphy et al.
(2019) hecho con 15 000 estrellas de tipo AF, sélo un 60 % de ellas muestran pulsa-
ciones, lo que les condujo a revisar los limites de la banda de inestabilidad establecida
por Dupret et al. (2005). Murphy et al. (2015) utiliz6 espectroscopia de alta resolucién
para investigar estrellas aparentemente constantes, que no muestran pulsaciones p, por
encima de una amplitud de 50 pmag, en toda la banda de inestabilidad de las & Sct.
Encontraron que gran parte de estas estrellas tienen una peculiar abundancia o deficien-
cia de ciertos elementos, en comparacién con las estrellas de tipo solar. Por ello, se han
clasificado como estrellas de tipo A con lineas metélicas (Am). El resto de las estrellas no
pulsantes se hallan muy cerca de los bordes de la banda de inestabilidad. Murphy et al.

(2015) propusieron que puedan formar parte de sistemas binarios no detectados, y que
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en realidad tengan temperaturas efectivas que las alejen de la banda de inestabilidad.
Las estrellas Am desafian, pues, las teorfas de evolucién y de pulsaciones estelares. La se-
dimentacion difusiva del helio desde las zonas impulsoras de las oscilaciones desactivaria
el mecanismo k con el que se producen las oscilaciones de tipo & Sct. Sin embargo, se
han observado algunas estrellas Am que pulsan en régimen ¢ Sct (Murphy et al., 2020).
En este trabajo han propuesto que tales pulsaciones se producen por un aumento de la
opacidad media de Rosseland a 50 000 K en el borde de ionizacién del H discontinuo.
Otros como Smalley et al. (2017) han propuesto un mecanismo de presién turbulenta

para excitar las pulsaciones d Sct en estrellas de tipo Am.

Las estrellas de tipo Ap forman manchas quimicas en los polos magnéticos, que
causan contrastes de brillo que se muestran como variaciones en las curvas de luz a me-
dida que rotan. Muestran modos p en el régimen asintético (n = 15,¢ < 3) (Holdsworth
et al., 2021). La desalineacién del eje del campo magnético y del eje de rotacién es la
explicacién preferida para las propiedades de estos modos p de alta frecuencia de las

estrellas Ap de rapida oscilacién (roAp) (Kurtz, 1982).

El subgrupo de las High Amplitude 6 Sct stars (HADS) fue definido originalmente
por McNamara (2000), con picos de amplitud que exceden los 0.3 mag. Son también
rotantes lentas (v seni < 40 kms~!) y pulsan en el modo fundamental y/o primer

sobretono radiales. No son abundantes, representan menos del 1% de las pulsantes en

la banda de inestabilidad clédsica (Lee et al., 2008).

Hay otro grupo de estrellas pulsantes, directamente relacionadas con las HADS,
las SX Phe. Son estrellas de Poblacién II (baja metalicidad) con uno o dos modos de
gran amplitud, que suelen encontrarse en cimulos globulares y en pequenas galaxias del
Grupo Local. Son mas azules y brillantes que las estrellas del camulo que se encuentran
en la fase turn-off, por eso se les llama rezagadas azules (blue stragglers). Podrian haberse
formado por la fusién de binarias. Sin embargo, los datos de Kepler revelan que algunas
de estas estrellas tienen una metalicidad més alta de la que le corresponderia si fueran
de Poblacién IT (Nemec et al., 2017, y referencias internas). Ademds, las curvas de luz
de Kepler de estas estrellas muestran un espectro mas complejo, con numerosos picos
radiales y no radiales en bajas frecuencias, lo que las asemeja a las § Sct normales.
Por tanto, quizds la definicién caracteristica de las estrellas SX Phe de campo, que
principalmente muestran uno o dos modos de alta amplitud, es sélo un efecto bias de

seleccién (Balona and Nemec, 2012). Hay también SX Phe multi-periédicas de baja
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amplitud encontradas en cimulos globulares, apoyando la tesis de que quizas no deban
considerarse como una clase separada de 4 Sct normales. En resumen, en todo este debate
intervienen factores como: si forma parte de un ciimulo o es una estrella de campo; la
metalicidad (Poblacién I o IT); si ha sufrido una transferencia masiva o una fusién, si es
una blue straggler. Segin Daszyniska-Daszkiewicz et al. (2020), el andlisis astrosismico
de la estrella prototipo SX Phe muestra que se halla en una fase de contraccién del
nicleo o de quemado en capa del hidrégeno, tiene una edad de ~ 4 Gyr y una masa
baja (M ~ 1.056Mg), en comparacién con las § Sct y las HADS. Se podria considerar
adoptar un criterio de masa mas edad para hacer la distincién, pero estas propiedades no
son directamente observables y dependerian de andlisis astrosismicos. Afortunadamente,
los andlisis astrosismicos son prometedores para limitar la metalicidad intrinseca y la
abundancia de helio, y posiblemente si la estrella ha experimentado una transferencia de
masa desde una companera binaria o es producto de una fusién binaria, cualquiera de
las cuales podria aumentar la abundancia de helio. ;Deberia mantenerse como criterio
definitorio la amplitud del modo de pulsacién o la presencia de sélo uno o unos pocos

modos? Estas cuestiones requeriran mayor investigacién y discusién en el futuro.

1.7.1 Periodicidades en el espectro de frecuencias de las § Sct

Combinando datos de fotometria de la misién CoRoT con datos de espectroscopia
HARPS, Garcia Herndndez et al. (2013) propusieron por primera vez que era posi-
ble encontrar la gran separacién en una estrella § Sct, HD 174966, y dos anos después,
Garcia Herndndez et al. (2015) demostraron que la gran separacién podia relacionarse
con su densidad media, como se habfa hecho antes con estrellas de tipo solar (Sec. 1.5).
Sudrez et al. (2014) utilizaron una malla de modelos estelares sin rotacién y calcularon
modos de oscilacién con grados esféricos comprendidos entre ¢ = 0 y £ = 3, para de-
mostrar una relaciéon entre la gran separacion y la densidad media de la estrella, muy
util para constrenir los modelos de una estrella objeto de estudio (Fig. 1.12). Garcia
Herndndez et al. (2015, 2017) calibré esta relacién Av — p utilizando datos de binarias
eclipsantes con alguna componente § Sct, observadas por CoRoT'y Kepler, para obtener
frecuencias de oscilacién y pardmetros fisicos fiables (Fig. 1.13). También demostraron

que dicha relacion es independiente de la rotacién de la estrella.

Estos métodos nos acercan a la identificaciéon modal de las frecuencias observadas

en las § Sct, aunque no resulta facil encontrar estos patrones de espaciados entre modos
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Figura 1.12: Figura 2 de Sudrez et al. (2014). Relacién predicha entre la gran separacién, Av, y la
densidad media, p, normalizada a los correspondientes valores solares, 134.8 uHz, y 1.48 g/cm3, res-
pectivamente. En cédigo de color se representa la frecuencia del modo fundamental radial. Los puntos
rellenos, puntos huecos y estrellas rellenas representan las densidades medias encontradas en Suérez

et al. (2014), en la literatura y en Tingley et al. (2011), respectivamente.

radiales consecutivos por las razones ya comentadas anteriormente, y que tienen que ver
fundamentalmente con los fenémenos de avoided-crossing, es decir, el acoplamiento entre
las cavidades de los modos p y los modos g, y con la considerable rotacion que tienen
estas estrellas. A pesar de ello, los trabajos de Papard et al. (2016a,b); Michel et al.
(2017) revelaron que era posible encontrar periodicidades en el espectro de frecuencias
de estrellas § Sct observadas por CoRoT. Mas recientemente, Bedding et al. (2020)
encontraron secuencias de modos p muy regulares en unas 60 estrellas § Sct jévenes

observadas por Keplery TESS.

1.7.1.1 Meétodos para la detecciéon

En Handler et al. (1997) utilizaron la técnica de la transformada de Fourier, teniendo

en cuenta las amplitudes, para encontrar periodicidades en el espectro de frecuencias



1.7. LAS ESTRELLAS § SCT 49

_0.2 T T T T T T —
KIC3858884
KIC4544587
KIC10661783 10.8
-04r HD172189
CID100866999
CID105906206 L Jo
HD159561 ’
-0.6 [
- 10.6
-0.8
Ié? 7 0-5 X
= s
B - 104 G
=12+
10.3
-14r L oo
——p/Po=1.55(Av/Ave)* %
-1.6 5 -~ Suédrez et al. 2014 ] 01
- F - — —Solar-like scaling relation
_1‘8 z 1 1 1 1 1 1 0
-0.9 -0.8 -0.7 -0.6 -0.5 -0.4 -0.3 -0.2
log(Av/Avg)

Figura 1.13: Figura 1 de Garcia Herndndez et al. (2015). Relacién entre la gran separacién, Av, y la

densidad media, p, obtenida para siete binarias eclipsantes.

de la & Sct CD-247599, marcando el camino hacia la sismologia de este tipo de estre-
llas. Posteriormente, Garcia Herndndez et al. (2009, 2013); Ramén-Ballesta et al. (2021)
mejoraron el método utilizando por primera vez y de forma combinada tres técnicas: la
transformada de Fourier (FT), la autocorrelacién (AC) y el histograma de diferencias de
frecuencias (HFD), con las amplitudes normalizadas, evitando introducir un sesgo obser-
vacional en el que s6lo se encontrasen periodicidades entre los picos de mayor amplitud.
En esta tesis se han seguido los pasos de estos trabajos para hallar periodicidades en las
estrellas estudiadas, afiadiendo una cuarta técnica, el diagrama échelle (ED). Pasamos

ahora a explicar con mas detalle cada una de estas cuatro técnicas.

Método de la transformada de Fourier El espectro de frecuencias de una estrella,
consideradas todas de igual amplitud, se puede describir mateméticamente como una
sucesion de deltas de Dirac. Si estdn separadas peridédicamente forman un peine de Dirac,

definido del siguiente modo:

Ar(v) = i (v — KT), (1.28)

k=—oc0
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donde T representa la periodicidad. En los datos reales, las frecuencias estan confinadas
dentro de un rango. Matematicamente esto se representa mediante una funcién rectan-

gular, definida como:

0 st vl >1/2

rect(v) =Mv) =4 1/2 si |v|=1/2 (1.29)

1 st vl <1/2

Por tanto, un periodograma en el que todas las frecuencias estén equiespaciadas sera el

producto de ambas funciones:
F(v) = Ar(v) -N(v — a), (1.30)

donde a representa un desplazamiento de la funcién rectangular, puesto que las frecuen-

cias no se encuentran en un rango centrado en cero.

Para detectar periodicidades en un espectro de estas caracteristicas, podemos usar
la FT. Siguiendo las reglas de la transformacién, al aplicarla sobre la funcién Eq. 1.30,
obtendriamos una convolucién de la transformada de un peine de Dirac con una funcién

sinc, que es el resultado de la FT de una funcién escaldn:
F(t) = = f: 5t — Ky [em2mint ~sinc(t)}, (1.31)

T S T

donde * representa la operaciéon de convolucién. La FT de una funcién peine acotada
serd otra funcién peine convolucionada con una sinc, en la que la periodicidad serd la

—27iat

inversa de la periodicidad de la funcién generatriz. La exponencial e es el resultado

de que la funcién generatriz no esté centrada en cero.

En el caso real de una serie de frecuencias observadas, la FT no serd un peine
perfecto. Sin embargo, como la serie es una suma de deltas de Dirac, su transformada
se puede calcular usando Eq. 1.31, sin mds que sustituir el valor k/T por el de las

frecuencias:
F(t)oc Y e 2wt (1.32)

Consideraremos la lista de frecuencias como una serie de deltas de Dirac, normalizadas
en la amplitud. Al eliminar la informacién sobre la amplitud, evitaremos sesgos observa-
cionales relacionados con la inclinacién de la estrella, la visibilidad de los modos u otros
factores. Si tomamos este valor como uno, el factor de normalizaciéon sera el ntmero

total de frecuencias usadas para calcular la FT.
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Garcia Herndndez et al. (2009, 2013, 2015) utiliz6 esta técnica para encontrar las
periodicidades en los espectros de frecuencias de las estrellas HD 174936 y HD 174966,
observadas por CoRoT (Fig. 1.14).

Método de la auto-correlacién La auto-correlacién (AC) es un método para en-
contrar patrones de periodicidad en una senal correlada con una copia de si misma con
un cierto retraso. A las N frecuencias extraidas de mayor visibilidad se les asigna el
mismo valor de la amplitud (la unidad), como se hace en la técnica de la FT, y sobre
cada una de ellas se hace una convolucién con un perfil Gaussiano de una determinada
anchura en frecuencia, correspondiente a la resolucion Rayleigh. Se suman todas estas
funciones Gaussianas, f, y se calcula la auto-correlacién sobre ellas, evaluando diferentes

posibilidades para la gran separacién, Av:
N —
AC(AV) =) £y -farar (1.33)
n=1

Esta técnica la utilizé Reese et al. (2017) para encontrar la gran separacién de modos
actsticos de érdenes bajos en modelos estelares de masa intermedia con rotacién. Demos-
traron que se producen evidencias muy claras de Av y la mitad de su valor en modelos
estelares con configuracién polar, es decir, vistas desde un dngulo polar (i ~ 0°). Tales
evidencias son producidas por la presencia dominante de modos isla. La evidencia sobre
Av/2 desaparece para dngulos grandes, en una configuracién casi ecuatorial, debido a
los efectos de la cancelacién de los modos isla antisimétricos. También demuestran que
es posible la visibilidad de un pequeno pico en el AC correspondiente al doble de la fre-
cuencia de rotacion, sobre todo para grandes valores del angulo i. Esto es causado por la
diferencia en frecuencia entre modos con m =1y m = —1, los modos no axi-simétricos

més visibles.

Método del histograma de diferencias de frecuencias Se puede construir un
histograma donde se representen todos los espaciados posibles entre las frecuencias ex-
traidas (HFD). Un pico que sobresalga en este histograma de forma significativa nos
dird que hay una periodicidad dentro del espectro de frecuencias entre modos radiales
adyacentes del mismo grado, denominados multipletes rotacionales. En la Fig. 1.16, se
muestra un estudio comparativo entre el espaciado de frecuencias predicho por los mo-
delos y las observaciones realizadas en la estrella FG Vir (Breger et al., 1999). Los modos
de pulsacién muestran un espaciado tipico aproximado de 4 d~! para érdenes radiales

adyacentes de modos p, independiente del grado que tengan.
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Figura 1.14: Figura 8.1 de Garcifa Herndndez et al. (2009). La figura de arriba muestra picos en la FT

de las frecuencias encontradas en la estrella HD 174936. La figura de abajo es para HD 174966.
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nos da la frecuencia de rotacién, 2, y el doble de su valor, respectivamente. La linea continua roja y la

de trazos roja nos da la gran separacién y la mitad de su valor, respectivamente.
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Figura 1.16: Figura 1 de Breger et al. (1999). Histogramas de diferencias de frecuencias. Panel superior

izquierdo: Para altos érdenes radiales, el patrén de periodicidades muestra érdenes radiales adyacentes

y multipletes de rotacién, bastante asimétricos, incluso con una rotacién moderada de 45 kms—!. Panel

superior derecho: Espaciado de frecuencias predicho para un modelo de FG Vir (£ = 1) en el rango de

frecuencias comprendido entre 11 y 35 d—!. Los patrones procedentes de 6rdenes adyacentes y de los

multipletes con rotacidén siguen presentes. Paneles inferiores: Espaciado de frecuencias observado con 19

frecuencias (izquierda) y 27 frecuencias (derecha), extraidas de FG Vir, en el rango comprendido entre

11 y 35 d~'. Aunque hay una mezcla de modos con grados £ = 0, 1, 2, los picos de érdenes radiales

adyacentes y un pequeno pico en el rango de los multipletes rotacionales pueden ser vistos.
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Figura 1.17: Figura 2 de Bedding et al. (2020). Diagramas échelle en estrellas § Sct. En cada panel
la linea vertical discontinua azul muestra el valor de la gran separacién, Av. Los simbolos en rojo de
la fila de arriba son modos de pulsacién de modelos sin rotacién, elegidos de forma conveniente para
relacionarlos con las observaciones. Esto permite la identificacién de modos en otras estrellas, como en
la fila de abajo donde las bandas de color rojo claro marcan secuencias de sobretonos con £ =0y ¢ =

1.

Diagrama échelle Un diagrama échelle (ED) es una gréfica de las frecuencias encon-
tradas en funcién del moédulo de frecuencias en la gran separacién, accesible desde el
espectro de potencias. En la préactica, consiste en segmentar el espectro de potencias en
segmentos iguales al médulo. Estos segmentos se colocan verticalmente para hacer un
mapa 2D de v en funcién de yvmodAv. De esta manera, los modos del mismo grado ¢
quedan casi alineados verticalmente. Los ED son comtunmente utilizados para identificar
los valores de n y de £ en estrellas pulsantes de baja masa excitadas estocasticamen-
te (Chaplin and Miglio, 2013), y mds recientemente para modos p en estrellas § Sct
(Bedding et al., 2020). La Fig. 1.17 muestra los ED de seis § Sct obtenidos con datos
de un sector de 27 d de TESS, excepto el caso de HD 187547, con la que se hicieron

observaciones con la misién Kepler durante 960 d.
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Figura 1.18: Figura 3 de Barcel6 Forteza et al. (2020). Relacién entre la frecuencia de méxima amplitud,
Vmax, ¥ 1a temperatura efectiva, Teg. En la barra de color se representa la gravedad efectiva. Las lineas
discontinuas representan los limites de la dispersién, debidos a los efectos del gravity-darkening. Las

lineas de puntos representan los errores estimados para el ajuste lineal.

1.7.2 La relacion v, — T.g en las estrellas § Sct

Por otra parte, con la llegada de datos de CoRoT'y Kepler, comenzé a considerarse Vpax
como un observable muy 1util en estrellas § Sct, ya que se observaba una correlacién con
la temperatura efectiva, vmax < Teg, (Balona and Dziembowski, 2011; Barcelé Forteza

et al., 2018; Bowman and Kurtz, 2018; Barcel6 Forteza et al., 2020).

En Barcel6 Forteza et al. (2020) se hizo un estudio estadistico de la relacién entre
Vmax ¥ Tefft con una muestra de mds de 2000 estrellas 6 Sct (Fig. 1.18). Estimaron
diferentes relaciones de escala en funcion del estadio evolutivo de la estrella, a través
de la gravedad. Estos autores definen la frecuencia de méxima amplitud de la siguiente
manera:

Ai v;
Vmax = v (1.34)

donde A; y v; son, respectivamente, la amplitud y la frecuencia de cada modo en la
envoltura de los modos mas destacados del espectro. En otro trabajo independiente,
Hasanzadeh et al. (2021) la definen de otra forma baséndose también en la envoltura.
Otros como Balona and Dziembowski (2011) o Bowman and Kurtz (2018) se basan

literalmente en la frecuencia del pico de mayor amplitud observada, vy. Esta frecuencia
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estd mds expuesta a variacién conforme la estrella evoluciona, por tanto es mas robusto
utilizar una definicién estadistica de vmax como la de Barcelé Forteza et al. (2020)
o Hasanzadeh et al. (2021). En este trabajo se han utilizado predominantemente las
relaciones de escala vax — Tep de Barcel6 Forteza et al. (2020) por esta razén y, sobre
todo, porque son relaciones empiricas obtenidas exclusivamente con ¢ Sct (Fig. 1.18).
Algunos autores como Bedding et al. (2023) ponen en cuestién que esta relacion pueda
ser utilizada con estrellas § Sct, ya que el espectro de potencias de este tipo de estrellas es
complejo y no se adectia tanto al perfil de Gaussiana como en las estrellas de tipo solar,
con una oscilaciones de naturaleza estocastica, y que presentan un maximo bien definido.
No obstante, la relaciones independientes de Barcelé Forteza et al. (2020) y Hasanzadeh
et al. (2021) se han obtenido con muestras suficientemente grandes y homogéneas de
estrellas § Sct puras. A pesar de la gran dispersion, la relacién es 1til para restringir atin
mas los modelos a través de la temperatura efectiva, en los casos en los que la envoltura
no es muy ancha, encerrando modos actusticos fuertemente agrupados (Pamos Ortega

et al., 2022, 2023).

1.7.3 § Sct en ciimulos

Ha sido significativo, gracias a las misiones Kepler y TESS, el descubrimiento de nume-
rosas estrellas § Sct en cimulos. Asumiendo que tienen la misma edad y metalicidad del
cimulo, el andlisis de las pulsaciones de estas estrellas ha abierto una gran oportunidad
para datar cimulos de una manera mas fiable y precisa que con métodos mas tradi-
cionales, basados en el ajuste de isécronas en el diagrama HR. Balona et al. (2013a,b)
utilizaron datos de Kepler para estimar las edades de los ctimulos NGC 6866 y NGC 6819,
respectivamente. En el primero identificaron 31 § Sct y 8 v Dor, ademds de 23 gigantes
rojas con pulsaciones de tipo solar. En el segundo hallaron 8 § Sct y al menos 38 v Dor,
ademads de varias binarias eclipsantes de diferentes tipos. En los dos casos utilizaron
el ajuste por is6cronas para datar los cimulos. En Sandquist et al. (2016) estimaron
la edad del cumulo NGC 6811, utilizando también datos de Kepler. Encontraron una
binaria eclipsante, formada por una estrella Am y otra v Dor, 28 § Sct, 15 v Dor y
5 hibridas, ademds de muchas gigantes rojas con pulsaciones de tipo solar. Al utilizar
diferentes métodos para la datacién del cumulo, hallaron inconsistencias entre la edad
encontrada por el método de las is6cronas, las edades estimadas para los componentes
de la binaria eclipsante y las edades estimadas para el conjunto de las estrellas pulsantes

por métodos sismicos.
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En esta tesis hemos utilizado curvas de luz de TESS para extraer el contenido en
frecuencias de 11 § Sct en el cimulo a Per, y hemos encontrado observables sismicos en
cuatro de ellas para poder restringir los modelos correspondientes a cada una de estas
estrellas. Asumiendo que las cuatro tienen la misma edad y la misma metalicidad hemos
estimado que la edad de este cimulo es de aproximadamente 96 Myr. Los resultados
parciales de esta tesis (Sec. 3.1) se publicaron en Pamos Ortega et al. (2022), y fueron
muy importantes porque era la primera vez que se databa un cimulo utilizando ex-
clusivamente estrellas § Sct. En ese mismo afio, Murphy et al. (2022) también hicieron
un estudio para caracterizar cinco estrellas de este tipo presentes en el ciimulo de las
Pléyades. Una vez que desarrollamos el método sismico con el que tratamos de datar
cumulos jévenes, incorporando un tratamiento adecuado de los modelos (Sec. 2.2.5), se
publicé un segundo articulo con nuevos resultados parciales de esta tesis doctoral en
el que se han datado dos cimulos de muy diferentes edades y estadios evolutivos, con
presencia de estrellas § Sct: Trumpler 10, un ctiimulo situado entre la PMS y la ZAMS
(Sec. 3.2), y Praesepe, un ctimulo algo més evolucionado en la MS (Sec. 3.3) (Pamos Or-
tega et al., 2023). Combinando observaciones fotométricas y espectroscopicas, con datos
de TESS y de Gaia, y utilizando el ajuste de isécronas en combinacion con el andlisis
sismico de estrellas pulsantes de tipo A-F, Palakkatharappil and Creevey (2023) han
estimado la edad del camulo NGC 2477 en aproximadamente 1 Gyr. Con una técnica
muy parecida Li et al. (2023) han estimado también la edad del cimulo NGC 2516 en
aproximadamente 102 Myr. Todos estos recientes resultados demuestran el potencial que
tiene la astrosismologia de las estrellas § Sct para restringir modelos y conseguir datar
con mas precision los cumulos estelares mas jovenes, en los que no pueden encontrarse
abundantes estrellas de tipo solar o en el brazo horizontal de las gigantes. Este ha sido

el objetivo mas importante de esta tesis doctoral.
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Objetivos y metodologia

2.1 Objetivos

Los datos espaciales y las técnicas aportadas por la astrosismologia han abierto una
ventana para asomarnos al interior de las estrellas. Esta tesis doctoral sigue los esfuerzos
realizados por tantos investigadores, muchos de ellos citados en el capitulo precedente,
que han contribuido a hacer de la astrosismologia la mejor herramienta para esclarecer
los intrincados detalles de los procesos que se dan en el interior de las estrellas. En
especial, las § Sct son una de las mejores opciones dentro de las estrellas pulsantes,
puesto que con su complejo espectro de pulsaciones, permiten sondear desde la superficie
hasta niveles muy profundos en la estrella. Si, ademds, consideramos que son estrellas
con una considerable rotacion, una correcta interpretaciéon de los modos de pulsacion
contribuiria a mejorar las complejas teorias de conveccion y del transporte del momento

angular.

El principal objetivo de esta tesis ha sido datar cimulos jévenes, donde escasean
estrellas de tipo solar. Para ello se ha desarrollado una técnica novedosa basada en
la astrosismologia de las estrellas § Sct, donde los métodos tradicionales de datacién
expuestos en Sec. 1.6 no son tan fiables ni precisos. Esto ha sido posible aprovechando
la calidad de las curvas de luz proporcionadas por la misién espacial TESS, que en los

ultimos afios ha monitorizado todo el cielo por sectores (Sec. 2.2.1).

Otro objetivo de caracter secundario en esta investigacion ha sido ayudar en la tan

59
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dificil identificaciéon de los modos no radiales. Identificar la combinacién de niimeros
enteros (n, £, m) de las frecuencias observadas contribuirfa enormemente a restringir los
modelos calculados, lo que a su vez ayudaria a perfeccionar las teorias de estructura y
evolucién estelares. No es ficil porque, como ya hemos expuesto en Sec. 1.7, las estrellas
0 Sct suelen presentar un espectro de pulsaciones muy complejo, con cientos de picos
que solapan dentro de un rango estrecho de frecuencias, correspondientes a modos de
pulsaciones no radiales que estan desdoblados por la alta rotaciéon que tienen. Para acer-
carnos a la identificacion de algunos de ellos, hemos de encontrar observables sismicos
que se hallan frecuentemente escondidos detréas de esos espectros tan complejos. Algunos
de estos observables tienen que ver con periodicidades que no se dejan ver tan facilmente
mediante un mero analisis visual. Para revelarlas, se han aplicado las técnicas desarro-
lladas por otros investigadores, inicialmente para estrellas de tipo solar (Sec. 1.5), y més

tarde adaptadas para otros tipos de estrellas pulsantes, como las ¢ Sct(Sec. 1.7.1).

El andlisis de pulsaciones estelares requiere de cédigos que hagan una extraccion
precisa de los modos de pulsacién, a partir de las curvas de luz proporcionadas por las
misiones espaciales, fundamentalmente Keplery TESS. Los més utilizados en este campo
son PERIOD04 (Lenz and Breger, 2004), que tiene el gran inconveniente de extraer las
frecuencias de una en una, siendo muy lento en su ejecucién, y SIGSPEC (Reegen, 2007),
que es un codigo capaz de extraer y ajustar simultdneamente todas las frecuencias, pero
poco eficiente, no es publicamente accesible y ha dejado de estar en mantenimiento. Se
hacia por tanto necesaria una nueva herramienta capaz de hacer la extraccién simultanea
de un numero determinado de frecuencias, pero que ademas sea eficiente, rapida en su
ejecucién y accesible a través de un repositorio publico, en lenguaje python, lo cuél
contribuye también a su versatilidad y difusién. Este objetivo se ha alcanzado con la
creacion del cédigo MULTIMODES, cuyas caracteristicas se exponen con detalle en la

Sec. 2.2.2.

2.2 Metodologia

Con nuestro principal objetivo en mente, lo primero era encontrar cumulos estelares
jovenes que contasen con un nimero suficiente de estrellas § Sct. Gracias a la mision
Gaia (Gaia Collaboration et al., 2016), que estd cartografiando toda la Via Ldctea,
contamos con abundantes datos de paralajes y movimientos propios muy precisos de

miles de millones de estrellas, con los que se puede determinar con un alto valor de la
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probabilidad la pertenencia o no de una estrella a un determinado ciimulo. El catalogo
de Cantat-Gaudin et al. (2020) (CG2020) es uno de los mds amplios y homogéneos
hasta la fecha con datos fotométricos de Gaia DR2' sobre més de 200 000 estrellas con
magnitud G < 18, pertenecientes a unos 2000 ctimulos de la Via Lactea. Por otra parte,
el catdlogo de la misién TESS (TIC, del inglés TESS Input Catalogue, Stassun, 2019)
nos ofrece posibles objetivos entre una lista de unas 200 000 estrellas, de donde se han
obtenido curvas de luz en corta cadencia (unos 2 minutos). Hemos preferido este tipo
de curvas de luz porque las de larga cadencia (unos 30 minutos) no permiten analizar

estrellas ¢ Sct.

Se hizo un cruce entre ambos catdlogos para encontrar curvas de luz en corta caden-
cia correspondientes a estrellas § Sct que estén en el catdlogo TIC, y al mismo tiempo,
que figuren también como miembros de algin cimulo en el catalogo de CG2020. Asi
encontramos nuestro primer candidato para ver si la metodologia era viable o no: « Per,
un cimulo joven ampliamente estudiado con abundantes referencias en cuanto a su
edad y metalicidad (Sec. 3.1). Obtuvimos una primera muestra con once estrellas § Sct

pertenecientes al cimulo.

El siguiente paso fue extraer el contenido de frecuencias de las curvas de luz de
cada una de ellas, mediante la herramienta desarrollada en esta tesis doctoral, MULTI-
MODES (Sec. 2.2.2). Con objeto de detectar posibles periodicidades en el espectro de
frecuencias de cada estrella, se utilizaron cuatro técnicas diferentes, siguiendo a Garcia
Herndndez et al. (2009, 2013); Ramoén-Ballesta et al. (2021): La FT, la AC, el FDH y
el ED (Sec. 1.7.1.1), todas ellas aplicadas sobre, al menos, las 30 frecuencias de méxima
amplitud, con valores por encima de 5 d~!, para evitar modos g (Sec. 1.7.1.1). Los tra-
bajos teéricos de Garcia Herndndez et al. (2009); Reese et al. (2017) sefialaron que es
posible encontrar picos prominentes en la FT correspondientes a la gran separacion de
6rdenes bajos, Avey, y algunos submiiltiplos. En la AC y en la FDH es més probable
encontrar multiplos de Avjoy,. Comparando el resultado de todas ellas, se determiné
el mejor valor posible para Avy, €l observable sismico méas importante a la hora de
restringir los modelos que caractericen las estrellas estudiadas, por su relacién directa

con la densidad media.

Se buscaron posibles multipletes rotacionales (Sec. 1.4) en el régimen de oscilacio-

1La diversidad de datos de Gaia DR2 se ve significativamente mejorada con respecto a Gaia DR1 a
través de la disponibilidad de pardmetros astrofisicos para una gran muestra de estrellas, el aumento

significativo en el nimero y tipos de estrellas variables y sus curvas de luz
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nes p, con los que poder estimar la frecuencia de rotacién de alguna de las estrellas

analizadas.

También se ha utilizado como observable sismico la frecuencia de maxima amplitud,
Vmax, Siguiendo la definicién y la correspondiente relacién de escala con la temperatura

efectiva de Barcelé Forteza et al. (2020) (Sec. 1.5.2).

Con el fin de caracterizar las estrellas de la muestra, se construyé una malla de
modelos de estructura y de evoluciéon 1D lo méas homogénea posible, utilizando el codigo
abierto MESA, (Paxton et al., 2019), el mds utilizado en el campo de la astrofisica. Los
detalles de esta malla se exponen en Sec. 2.2.3. Como las estrellas § Sct tienen rotacién
moderada o alta (vsin i > 100 km s~!), los modelos tienen que tener en cuenta la
deformacion de su estructura a esas velocidades. Por eso se ha utilizado el c6digo FILOU,
(Sudrez and Goupil, 2008), para calcular las oscilaciones utilizando como entrada los
modelos de MESA, teniendo en cuenta los efectos de la rotaciéon hasta segundo orden
en la teoria de perturbaciones. Estos cdlculos se hacen en la aproximacién adiabética,
incluyendo efectos de casi-degeneracion y de deformacion de la estructura estelar. Los

detalles de los parametros de entrada se exponen en Sec. 2.2.4.

Con la malla construida, se restringieron los modelos en la densidad media (por su
relacién con la gran separacién en 6rdenes bajos), en la temperatura efectiva (por su
relacién con la frecuencia de maxima amplitud), y, en los casos donde fue posible, la
frecuencia de rotacién (por su relacién con el multiplete de frecuencias no radiales del

mismo orden n y con el mismo grado £).

Seleccionando los modelos restringidos y con edades comunes en todas las estrellas
de la muestra en las que fue posible determinar alguno de los observables sismicos, se
daté el ctimulo a Per, (Sec. 3.1). Los resultados se publicaron en un primer articulo
(Pamos Ortega et al., 2022). Tras comprobar la viabilidad del método, éste se mejord
incorporando un tratamiento estadistico de los modelos para calcular la incertidumbre
en la prediccién de la edad del cimulo (Sec. 2.2.5). El método actualizado se probé con
nuestros dos siguientes ctimulos: Trumpler 10 (Sec. 3.2) y Praesepe (Sec. 3.3), de muy
diferentes edades y metalicidades, el primero en torno a la ZAMS con metalicidad solar,
y el segundo més evolucionado en la MS, con metalicidad suprasolar. Los resultados se
publicaron en un segundo articulo (Pamos Ortega et al., 2023). En la tltima fase de
esta investigacion analizamos una muestra de 76 estrellas del borde rojo de la banda

de inestabilidad (46 de Kepler y 30 de TESS) con el fin de saber la edad media de las
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estrellas  Sct mds antiguas, y saber asi el alcance superior que tiene el método para
datar los ctimulos més jévenes (Sec. 3.4.1). Finalmente aplicamos la metodologia con
todos los ciimulos que pudimos encontrar, en los que se disponia de curvas de luz en
corta cadencia para las estrellas § Sct monitorizadas por TESS y, al mismo tiempo,

presentes en el catdlogo CG2020.

Pasamos ahora a describir con detalle las caracteristicas de nuestra principal fuente
de datos, TESS (Sec. 2.2.1), del c6digo que se ha desarrollado para la extraccién de las
frecuencias de las curvas de luz, MULTIMODES(Sec. 2.2.2), y de las mallas de modelos
de estructura-evolucién y de oscilacién que se han construido respectivamente con MESA
(Sec. 2.2.3) y FILOU (Sec. 2.2.4), para caracterizar las estrellas § Sct de los cimulos
estudiados. Finalizamos este capitulo exponiendo el tratamiento estadistico de los mo-
delos (Sec. 2.2.5), con objeto de determinar las incertidumbres en las predicciones de las

edades de los cumulos.

2.2.1 La fuente de datos: TESS

La misién desarrollada por la NASA Transiting Exoplanet Survey Satellite (TESS) (Ric-
ker et al., 2015), se disend para detectar exoplanetas por el método del transito alrededor
de las estrellas més brillantes y cercanas. Se lanzé en abril de 2018. La mision principal
tuvo una duracién de dos anos, y desde 2020 se han hecho dos extensiones, de forma
que en el momento de la escritura de esta tesis, TESS sigue en activo. Contiene cuatro
camaras CCD de campo amplio que pueden monitorizar juntas una regién del cielo de
24° x 96° en cada sector. Las cdmaras miden el brillo de unas 15 000 a 20 000 estrellas
cada dos minutos en periodos comprendidos entre 27 d y 356 d, en la banda 600-1040
nm. De forma simultdnea obtiene imégenes integradas de una exposicién de 30 minutos
de todos los campos de visién (Field of View, FOV) de todas las cdmaras. TESS se des-
pliega en una orbita eliptica sincrénica lunar 2:1 con un periodo de 13,7 d. Esta orbita
proporciona un entorno térmico estable para las cdmaras, lo que permite mediciones de
alta precisién del brillo estelar, del orden de pmag. Esta inclinada con respecto al plano

de la ecliptica para evitar eclipses prolongados de la Tierra y la Luna.

Las observaciones de TFESS se hacen por sectores, cada uno de una duracién de
27 d, es decir, dos 6rbitas. Conforme se termina de observar un sector, las camaras van
pivotando de manera que las regiones cercanas a uno de los polos eclipticos se observan

en todos los sectores. Como el satélite tiene una érbita sincrénica lunar, se cubren 13
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Figura 2.1: Fig. 2.5 de TESS Instrument Handbook. vOl. Diciembre de 2018. Izquierda: Las cdmaras
se alinean a lo largo de una longitud ecliptica, con la camara 4 centrada en el polo ecliptico. Centro:
Representacién de los FOVs de la cdmara de orientacidn en el cielo durante la misién nominal, mostrando
la superposicién de FOVs cerca del polo de la ecliptica. Derecha: La superposicién de campos de visién

conduce a tiempos de observacién més prolongados cerca del polo de la ecliptica.

sectores por ano. De afio a ano se van alternando las observaciones hacia el hemisferio
norte o hacia el hemisferio sur eclipticos. La Fig. 2.12 es una representacién de cémo las

camaras de TESS van cubriendo todo el cielo por sectores.

Aunque la misién fue concebida principalmente para el descubrimiento de exopla-
netas, también ha contribuido enormemente al desarrollo de la astrosismologia, como lo
hicieron otras misiones anteriores, de las cuéles se ha hablado en la Sec. 1.1. Curvas de
luz con tan alta precisién y de largas exposiciones han servido para descubrir estrellas
pulsantes a lo largo de todo el HRD, y también estudiar las ya conocidas con una pre-
cision jamas obtenida. De ellas nos hemos valido en esta investigacién para analizar el
contenido en frecuencias de 46 estrellas § Sct pertenecientes a 21 ciimulos jévenes, con

el fin de datarlos de una forma fiable (Sec. 3).

2.2.2 Analisis de curvas de luz: MULTIMODES

Al comenzar esta investigacién no habia en el campo un cédigo abierto, versatil y rapido
que permitiese calcular las frecuencias de pulsaciéon de multiples curvas de luz. Hasta
la fecha, los c6digos més utilizados han sido PERIOD04 y SIGSPEC muy precisos para
calcular las frecuencias de pulsaciéon de una sola estrella, pero con los inconvenientes de
no ser eficientes y versatiles. Por eso, uno de los grandes objetivos de esta tesis ha sido

desarrollar la herramienta que permitiese calcular los modos de pulsacién, no de una sola

2https://tasoc.dk/info/docs.php
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Figura 2.2: Curva de luz de KIC 11971405, obtenida de algunos sectores de la misién Kepler, en la que

se aprecian algunos huecos.

estrella, sino de muchas de ellas agrupadas en una carpeta de entrada para la ejecucion
del cédigo. Ademéas de hacerlo de forma precisa, también es eficiente, de manera que
se evita un excesivo gasto de computacién. MULTIMODES se ha escrito en python para
que pueda ser personalizable y lograr una mayor difusién, estando disponible en un

repositorio piblico®. En los siguientes parrafos se explica su funcionamiento.

Un periodograma es la FT de una senal uniformemente muestreada, g,, en los
instantes t;, con i = 1,...,N, siendo N el ntimero total de observaciones realizadas. Para

cada frecuencia muestreada, v, el periodograma es:

N 2

2
1 1
P(v) = N Zgne*%”t“ =N Zgncos(Qm/tn) + Zgnsen@mjtn)
n=1 n n

(2.1)

Muchas de las curvas de luz proporcionadas por las misiones espaciales estan mues-
treadas uniformemente, pero presentan algunos huecos debidos a la falta de observacio-
nes, errores instrumentales o errores de origen ambiental (Fig. 2.2). El periodograma

Lomb-Scargle (LS) es muy potente para analizar series de datos temporales no unifor-

Shttps://github.com/davidpamos/MultiModes
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memente muestreadas (Scargle, 1982):

mﬁw>=§{<§3&w%@wwm—w®> /3 cos® (2mft — 7)) +

2
<Z gnsen(2wyt, — T])) /Z sen?(2mvft, — T])}

donde T es un desfase temporal especificado para cada frecuencia v, con el fin de asegurar

(2.2)

la invariancia en el desplazamiento de fase:

1 1 >, sin(4nvty)
T et <Zn cos(47wtn)> 23)

El algoritmo evalia, para cada frecuencia de interés, un desplazamiento de fase
temporal que haga que el LS sea independiente del desplazamiento de todos los puntos
en cualquier constante. De esta manera, el cdlculo de LS es equivalente a implementar
un ajuste de minimos cuadrados de los datos a una funcién senoidal para cada frecuencia
evaluada. Hay una equivalencia entre la interpretacion de la FT y la interpretacion de

minimos cuadrados del LS.

En la interpretacién de minimos cuadrados del periodograma, se propone un modelo

senoidal para cada frecuencia v:
y(t,v) = Aysen(2nv(t — ¢,)), (2.4)

donde la amplitud, A,, y la fase, ¢,, pueden variar en funcién de la frecuencia. Estos
pardametros del modelo se ajustan a los datos por minimos cuadrados, computando el
factor de Pearson x?2, para cada frecuencia:

=D (yn — y(taiv)*. (2.5)

n
Podemos encontrar el mejor modelo, ¥(t,7), minimizando el valor de x? para cada
frecuencia con respecto a A, y ¢,. Denotaremos el valor minimo de esta funcién como
%2. Scargle (1982) demostré que la ecuacién del periodograma, Eq. 2.2, se puede escribir

de forma equivalente como:

P(v) = 316~ )] (26)

donde X2 es el modelo de referencia no variante.

La malla de frecuencias utilizada para el analisis del LS tiene que considerar dos im-

portantes aspectos: el rango o frecuencias limite, y la densidad de la malla. En cuanto al
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valor limite inferior de la frecuencia, se puede tomar la resolucién Rayleigh o anchura del
pico que el periodograma puede resolver, fi, = 1/T, siendo T el tiempo total de la serie
temporal; sin embargo, es mas conveniente tomar el valor cero, ya que es poco probable
anadir frecuencias espurias por esta razén y no supone mayor gasto computacional. En
cuanto al limite superior de la frecuencia, 4., se puede tomar la frecuencia de Nyquist,
fx = 1/(2At), o frecuencia maxima que es posible recuperar a partir de un intervalo de
muestreo, At. En el caso de las curvas de luz en corta cadencia (2 minutos), fx = 360
d~'. Como el limite superior de frecuencias que se espera encontrar en el analisis de las
estrellas § Sctes fax /= 100 d71, éste es el que al final se ha tomado en la ejecucién del
c6digo. En cuanto a la densidad de la malla, es importante que sea lo suficientemente
alta como para que en el andlisis no se pasen por alto frecuencias reales. Por tanto, para
asegurar que la malla muestrea todos los picos verdaderos, es conveniente sobremues-
trear en un factor, denominado oversampling ratio, n,, es decir, evaltia el periodograma
n, veces por pico. El espaciado de la malla de frecuencias es, en funcién de este factor,
A =1/(n,T). En la literatura es muy frecuente utilizar el valor n, = 5. El niimero total

de evaluaciones de periodograma requeridos seria Neya; = no Tfpax-

Supongamos que se tienen N observaciones en una serie temporal de duraciéon T.
La cadencia media serfa 6t = N/T. Teniendo en cuenta el nimero de evaluaciones
estimado en el parrafo anterior, el numero de frecuencias que se necesitan evaluar es
Nt o Nupax/dt, es decir, directamente proporcional al ntimero de datos. El cdlculo
del periodograma LS en Eq. 2.2 requiere sumas sobre N sinusoides para cada una de
las Ny frecuencias. Esto supone una computacién del orden de N? operaciones. Esta
dificultad se resuelve parcialmente mediante el llamado Fast Lomb Scargle (FLS) (Press
and Rybicki, 1989), basado en un método denominado extirpolacion de los datos de una
muestra no uniforme. Este método consiste en la sustitucién de los puntos reales de
una serie por otros que conforman una malla uniforme. Sobre esta base, el orden de los
calculos para la evaluacion del periodograma se reduce a NlogN. Esta técnica del FLS

es el que se ha utilizado para calcular los periodogramas en MM.

Los cédigos de extraccion de frecuencias de un periodograma, como PERIOD04,
utilizan la llamada técnica de pre-whitening. En cada paso del bucle se sustrae una senal
senoidal, correspondiente al pico de mayor amplitud en el espectro, a la senal original,
para conseguir separar el conjunto de frecuencias reales del ruido. Como detalla Balona
(2014), el problema de utilizar esta técnica estd en el gran nimero de sefales espurias

con alto SNR que se generan. Si, en cada paso del pre-whitening, el ajuste no es muy
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preciso, una senal muy similar a la que quiere extraerse puede en realidad anadirse a la
curva de luz, generando un patrén de interferencias alrededor de la frecuencia anadida.
El resultado es que se va incrementando la densidad de frecuencias del espectro en
torno a la frecuencia real que se pretende extraer. Asi, al calcular en cada paso el FLS
con el residuo, el resultado se va alejando cada vez maés del espectro real, al haber
un gran numero de frecuencias que estdn por debajo de la resolucion Rayleigh, que es
inversamente proporcional a la duracion total de la serie temporal. Estas frecuencias
espurias se pueden evitar, en gran medida, si se hace un ajuste simultaneo con todas
las frecuencias extraidas, a través de una optimizaciéon no lineal. Se calcula un ajuste
de minimos cuadrados sobre una senal multisenoidal, y, tomando como parametros las

frecuencias, v;, amplitudes, A;, y fases, ¢;, de todos los picos extraidos, N, en el FLS:
N

y =Y Aisen(2m1; + ¢;) (2.7)
i=1

El cédigo SIGSPEC (Significance Spectrum), (Reegen, 2007), extensamente usado

en el campo, utiliza también la técnica del pre-whitening para extraer todas aquellas
frecuencias del espectro que estan por encima de un denominado criterio de significancia.
Se basa en la solucién analitica de la funcién densidad de probabilidad (PDF) de un
nivel de amplitud, incluyendo las dependencias en frecuencia y fase, y referidas al ruido
blanco. La significancia espectral es una medida logaritmica del nimero de casos entre los
cuéles se pudiera encontrar una amplitud correspondiente a una falsa sefial (Probabilidad
de Falsa Alarma, FAP): esto es sig = -log(FAP). Por ejemplo, si FAP = 1/100 000, sig
= 5, que es el valor por defecto que se suele tomar como criterio de significancia. Es
decir, por debajo de este valor se considera que el espectro ya no es significativo (ruido
blanco) y el proceso de extraccién de frecuencias se interrumpe. Como se ha sefialado
antes, ha sido ampliamente usado en la astrosismologia, pero no es un cédigo en actual

mantenimiento e incluso la pagina ya no existe.

Otro parametro que se utiliza también como criterio de significancia es el cociente
senal a ruido, SNR, por ejemplo en el cédigo PERIODO4. Es el cociente entre la amplitud
de la senal y la del ruido. Se suele considerar el espectro como significativo cuando

SNR > 4 (Breger et al., 1993), equivalente a sig > 5.

Inspirado en la metodologia de SIGSPEC (SS), se ha desarrollado para esta tesis
doctoral el cédigo MULTIMODES (MM), para extraer las frecuencias mds significativas
de una muestra de estrellas pulsantes, en especial, § Sct, como se ha senalado al comienzo

de esta seccién. Se ha implementado utilizando el médulo Lomb Scargle del paquete
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Astropy* para el célculo del periodograma, y el paquete LMFIT®, para el ajuste no

lineal de las senales extraidas.

El algoritmo (ver esquema de trabajo en Fig. 2.3) encuentra en cada paso del pre-
whitening el pico de mayor amplitud, ajusta la frecuencia, amplitud y fase a través
de una optimizacién por minimos cuadrados, utilizando una funcién multiseno del tipo
Eq. 2.7. Esta funcién se re-define con los valores de los pardametros ajustados. Cuando
la funcién de ajuste alcanza un nitmero de componentes senoidales (20 por defecto),
se sustrae de la curva de luz original y el algoritmo vuelve al punto de partida, en un
bucle, con el residuo como entrada. El proceso se repite hasta que se alcance el criterio
de significancia. Después, el cédigo filtra posibles frecuencias espurias de baja frecuencia
y baja amplitud que se hallen estrechamente juntas, con una separacion que esté por
debajo de la resolucién Rayleigh. También filtra posibles combinaciones de multiplos
enteros de los dos modos de mayor amplitud. En cuanto a la estimacion de los errores
correspondientes a las frecuencias, amplitudes y fases de los modos extraidos, se sigue

de Montgomery and O’Donoghue (1999) que:

Y S S L (2.8)
=NV NTTA AT YN e TN A :

donde N es el nimero total de puntos, T el tiempo total de la observaciéon y on la

desviacion estandar de la curva de luz residual.

Siguiendo a Balona (2014), se ha hecho un test de fiabilidad con MM utilizando

4https://www.astropy.org
Shttps://Imfit.github.io/lmfit-py/
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Figura 2.4: Figura 4 de Pamos Ortega et al. (2022). An4lisis comparativo de precisién entre MULTIMODES
(MM) y SIGSPEC (SS), utilizando curvas de luz simuladas con diferentes nimeros de frecuencias: 50
(arriba a la izquierda); 100 (arriba a la derecha); 200 (abajo a la izquierda); 400 (abajo a la derecha).
Cada gréfica representa la desviacién en frecuencia de los picos extraidos con MM (circulos en azul) y

SS (cruces en rojo). La linea horizontal verde es el nivel de la resolucién Rayleigh.

curvas de luz sintéticas con 5, 100, 200 y 400 frecuencias, con valores uniformemente
distribuidos entre 0 y 30 d~!, amplitudes en el rango entre 0 y 10 mmag, exponencial-
mente distribuidas hacia valores bajos, fases uniformemente distribuidas y anadiendo un
ruido Gaussiano de alrededor de 0.5 mmag. La desviacion de frecuencia de MM es simi-
lar a la de SS en las curvas con 50 y 100 frecuencias, alrededor de 10~* d—!, utilizando
un ndimero ilimitado de frecuencias en el ajuste simultdaneo a la senal simulada. Con un
nimero mas alto de frecuencias, 200 y 400, la precisién de SS es mayor que la de MM
en un orden de magnitud, porque MM utiliza un nimero limitado de frecuencias en el
ajuste simultdneo, no mas de 50. Aun asi, MM resulta bastante preciso en la extraccion
de frecuencias. Conforme la densidad de frecuencias aumenta, el problema se hace mas
inestable porque aumenta el nimero de frecuencias espurias, tanto con MM como con
SS. No tiene sentido, por tanto, utilizar un ntimero ilimitado de frecuencias en el ajuste
simultdaneo cuando la densidad de frecuencias es muy alta. Desde este punto de vista,
MM nos permite tener un mayor control sobre el andlisis de frecuencias, limitando el
nimero de componentes del ajuste, y trabajando con paquetes de frecuencias. Ademéds

se gana un considerable tiempo de computacion.
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Para estar aun mas seguros de la fiabilidad de MM, se procedié a comparar el
conjunto de frecuencias significativas extraidas con las extraidas por SS, utilizando la
muestra de once estrellas § Sct del cimulo a Per (ver Tabla 1 en Pamos Ortega et al.
(2022) y Sec. 3.1), con las que se pretendia utilizar por primera vez el método de datacién
planteado en esta investigacion. El nivel de coincidencia entre ambos cédigos supera el
90 % en todos los casos, estableciendo como criterio de parada SNR > 4. Este porcentaje
de coincidencia se establecié en base a si cada frecuencia extraida por MM estaba entre

las extraidas por SS o no.

2.2.3 Modelos de estructura y evolucion estelares: MESA

El cédigo abierto y de acceso publico Modules of Experiments in Stellar Astrophysics®,
MESA, es el mas ampliamente utilizado en el campo de la astrofisica estelar para calcu-
lar modelos 1D de estructura y de evolucién estelares (Paxton et al., 2011, 2013, 2015,
2018, 2019). MESA resuelve las ecuaciones de estructura y composicién simultdneamente
utilizando mdédulos numéricos y fisicos. Cada uno de estos médulos proporciona deta-
lles de la macrofisica y la microfisica, tales como la ecuaciéon de estado, la opacidad, la
conveccion, el overshooting, las cadenas y tasas de reacciones nucleares, datos de difu-
sién de elementos o las condiciones de frontera para la atmodsfera. Cada médulo se ha
construido en una libreria de forma separada en Fortran 95, de manera que se facilite
su desarrollo conforme se actualiza el estado del arte en cada uno de estos aspectos
de la fisica de la estrella. Al ser abierto, son muchas las personas que han contribuido
a su desarrollo y mantenimiento. Desde 2011, cuando se cred, ha mostrado una gran
versatilidad, actualizando e incorporando nuevos moédulos para tener en cuenta aspec-
tos como la rotacion y las oscilaciones, los efectos de proyeccién del oscurecimiento por
gravedad (gravity darkening), la acrecién de masa, las explosiones de estrellas masivas

y las fronteras convectivas.

Los médulos de la microfisica de MESA aportan las propiedades fisicas de la materia
estelar. El médulo const contiene las constantes matemaéticas, fisicas y de astrofisica
estelar relevantes en unidades cgs. El médulo chem es una coleccion de datos, funciones
y subrutinas para manejar los elementos quimicos y sus isétopos. La ecuacién de estado
estd desarrollada en el mddulo eos. Trabaja con la densidad y la temperatura como

variables independientes, las variables naturales de la formulacién termodinamica de la

Shttps://docs.mesastar.org/en/release-r23.05.1/



72 CAPITULO 2. OBJETIVOS Y METODOLOGIA

energia libre de Helmholtz. Ademéas de estas dos variables independientes, el médulo
eos requiere como entrada X, Z y A (el peso atémico promedio de los metales). Por
defecto devuelve 16 cantidades enumeradas en la Tabla 3 de Paxton et al. (2011). Entre
ellas estan la presion del gas, la energia interna, la entropia por unidad de masa y sus
correspondientes gradientes. Esta es la opcién que se ha utilizado al construir nuestras
mallas de modelos. En cuanto a la opacidad, lo trata el médulo kap, el cudl utiliza las
tablas de opacidad OPAL de Tipo 1 (con distribuciones fijas de metales), y de Tipo 2
(que permiten cantidades variables de C y O mads alla de las representadas por Z), y que
son necesarias para las etapas a partir del quemado de helio (Iglesias and Rogers, 1993,
1996). A pesar de que nuestros modelos no van mas alld de la TAMS, hemos preferido

utilizar las tablas de Tipo 2 porque actualizan a las de Tipo 1.

Para la macrofisica, destaca el médulo mlt, que implementa la teoria de la longitud
de mezcla para la conveccién (MLT, Cox and Giuli (1968)). Una vez que este mddulo
calcula el coeficiente de difusién, el médulo star lo utiliza para determinar el coeficien-
te de overshooting, el cudl contiene un parametro ajustable segin las diferentes zonas
convectivas en la estrella. MESA utiliza el médulo atm para establecer los valores super-
ficiales de la temperatura y de la presion en la estrella. Estos valores se utilizan como
condiciones de frontera durante la evolucién del modelo interior. Es importante senalar
que MESA trata la atmdésfera de manera separada, ya que las condiciones fisicas suelen
ser muy diferentes de las del interior de la estrella. Por defecto utiliza la aproximacién
de Eddington, una atmoésfera estética estratificada en capas plano-paralelas en las que
no hay radiacion entrante. Es la aproximacién que también hemos utilizado nosotros

para el célculo de los modelos.

El médulo star de MESA utiliza todos los médulos numéricos y fisicos para ir cal-
culando los modelos. Primero lee los archivos de entrada, inicializa los médulos de fisica
para crear una red de reacciones nucleares y acceder a la ecuacién de estado (EOS) y
a los datos de opacidad. La evoluciéon puede comenzar de dos maneras: o bien a partir
de un modelo calculado en una ejecucién previa del cédigo, o bien creando un modelo
PMS con unos parametros especificos, como la masa y la composicién quimica inicial.
El procedimiento para cada uno de los pasos temporales tiene cuatro etapas: En primer
lugar, se prepara para dar un nuevo paso en el tiempo remallando el modelo si es ne-
cesario. En segundo lugar, ajusta el modelo para tener en cuenta las pérdidas de masa
por viento estelar o las ganancias por acrecion, ajusta las abundancias por difusion de

elementos, determina los coeficientes de difusién convectiva y resuelve las nuevas ecua-
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ciones de estructura y composiciéon por el método de Newton-Raphson. En tercer lugar,

estima el nuevo paso temporal. Y en cuarto lugar, se generan los archivos de salida.

El médulo star construye modelos unidimensionales, con simetria esférica, divi-
diendo la estructura en celdas, desde cientos hasta miles de ellas, dependiendo de la
complejidad de las reacciones nucleares, los gradientes de las variables de estado, la
composicion y diversas tolerancias. Las celdas se enumeran en orden creciente desde la
superficie hasta el centro de la estrella. Simultdneamente resuelve las ecuaciones acopla-
das de estructura y composicién para todas las celdas. Cada celda tiene algunas variables
promediadas en la masa y otras estdn definidas por los valores de la frontera superior.
Las variables promediadas en la masa son la densidad, la temperatura y la fracciéon de
cada isétopo. Las variables de frontera son la masa interior, el radio, la luminosidad y
la velocidad. Ademads de estas variables bésicas, se calculan variables de composicién
para cada celda y frontera, tales como la tasa de cada reaccién nuclear, la opacidad, el
coeficiente de difusion y el flujo de masa. El c6digo utiliza el modelo anterior, modificado
mediante mallado, cambio de masa y difusiéon de elementos, como solucién de prueba
inicial para el método de Newton-Raphson. En cada paso temporal, el cédigo converge
hacia una solucién final mejorando iterativamente la solucién de prueba. La seleccién
del paso temporal es crucial en la evolucion estelar. Es un compromiso entre la eficien-
cia computacional (un paso temporal pequeilo implica pocas iteraciones para alcanzar
la convergencia) y la eficiencia evolutiva que implica un paso temporal mds grande. El
algoritmo lo ajusta en funcién de la rapidez con la que va variando la estructura y la

composiciéon del modelo calculado en el paso previo.

Para esta investigacién se han construido tres mallas de modelos utilizando MESA.
Todas las trazas evolutivas se han calculado creando un modelo PMS en el que se
especifican la masa y la composicién quimica iniciales. Se ha utilizado la red de reacciones
nucleares basica que el cédigo establece por defecto, basic.net, del médulo net, con ocho
isétopos: 'H, *He, “He, '2C, N, 160, 20Ne, ?*Mg. No consideramos necesario ampliar
maés la red de is6topos al tratarse de modelos en la PMS y en la MS, y no en estadios
mas avanzados. Tampoco se ha utilizado el overshooting en la computacién de modelos,
puesto que en calculos preliminares se comprobd que las diferencias de edad que podian
obtenerse entre utilizarlo o no eran menores que las incertidumbres obtenidas para las
edades de los modelos. Se incluyé la rotacion diferencial, con inicio en la ZAMS. En
cuanto a la composicién quimica inicial en la ZAMS, se mantiene igual el contenido de

hidrégeno, X, de forma que cuando la metalicidad Z aumenta, el contenido en helio, Y,
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disminuye en la misma cantidad. El pardametro de longitud de mezcla se ha establecido
en o = 2.0, en torno al que tienen las estrellas § Sct. El coeficiente de difusién para la
mezcla de elementos se ha establecido en Dy, = 1/30, siguiendo a Heger et al. (2000).

Los parametros de cada una de las mallas se muestran en la Tabla 3.3 y la Tabla 3.8.

2.2.4 Oscilaciones de los modelos estelares: FILOU

El cédigo FILOU (Sudrez and Goupil, 2008) estd desarrollado para calcular las autofun-
ciones y los autovalores correspondientes a las oscilaciones adiabaticas, y su principal
caracteristica es el cdlculo de los modos radiales y no radiales en presencia de rotacion.
Lo que hace singular a este codigo es que tiene en cuenta los efectos de la deformacion
de la estrella por la rotacién, hasta segundo orden en la teoria de perturbaciones e inclu-
yendo efectos de casi degeneracion, es decir, cuando las frecuencias de dos o tres modos
de oscilacién distintos se superponen, lo que afecta a la correcta identificacién de los
modos. Ademds estd optimizado para el tipo de estrellas que se estudian aqui, § Sct y

~ Dor, aunque puede ser de uso universal.

Esta basado en las ecuaciones de oscilacién y sus perturbaciones desarrolladas por
Dziembowski and Goode (1992) y Soufi et al. (1998). Cuando se tienen en cuenta los

efectos de casi degeneracion, se asume que la frecuencia de un modo tiene la forma:

wt = wo + w1 + wo, (29)

donde w? es la media de dos modos acoplados y @, @, son, respectivamente, las correc-

ciones de primer y segundo orden de la casi degeneracion.

FILOU esta compuesto de un programa principal y dos médulos escritos en C, mas
dos subrutinas escritas en FORTRAN (77, 95), que lee los datos de entrada a par-
tir de los modelos de equilibrio y calcula los efectos de casi-degeneraciéon en los modos
rotacionalmente acoplados. El cilculo de las frecuencias de pulsacion radiales y no ra-
diales de una cavidad resonante se divide en tres pasos secuenciales: primero calcula las
frecuencias de orden cero. Después se calculan las correspondientes correcciones de se-
gundo orden, sin incluir los efectos de casi-degeneracién. Y, finalmente, selecciona pares
de frecuencias acopladas para calcular los términos correctores que tienen en cuenta la

casi-degeneracion.
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Desde el punto de vista numérico, FILOU resuelve el conjunto completo de ecuacio-
nes diferenciales, bajo un problema de condiciones de contorno, utilizando un método
numérico combinado de Galerkine - B splines, en donde es posible ajustar un buen niime-
ro de pardmetros, con el fin de optimizar el cdlculo del modelo deseado. Esta basado en
las ecuaciones de oscilaciones y sus perturbaciones desarrolladas por Dziembowski and
Goode (1992); Soufi et al. (1998). El cddigo trabaja con diferentes escenarios de célculo:
sin rotacién, en aproximaciéon de Cowling, con rotacién uniforme y con rotacién por
capas, o también llamada rotacién diferencial, en la que la frecuencia de rotacién es de-
pendiente del radio, 2 = Q(r). Para este iltimo caso, las oscilaciones son calculadas con
modelos pseudo-rotatorios, que son construidos modificando las ecuaciones de estructura
estelar, de modo que incluyan la simetria de la aceleracién centrifuga, por medio de una
gravedad efectiva, geg = g — A, donde g y A, son la componente de la gravedad local y
la aceleracion centrifuga, respectivamente. Los efectos de las componentes no esféricas

de la deformacién se incluyen mediante perturbaciones en las ecuaciones de oscilacién.

Los pardmetros de entrada son algunas cantidades fisicas leidas de un modelo de
equilibrio, por ejemplo computado con MESA (Sec. 2.2.3), mds algunos pardmetros ini-
ciales: el archivo con el modelo de equilibrio, el tipo de computacion, el dominio de
frecuencias y el rango de ¢, tipo de condiciones de contorno y tipo de asignacién de no-
dos. La salida bésica es la lista de autovalores y autofrecuencias. Para las mallas que se
han construido en este trabajo se han calculado modos p entre n = 1 y la frecuencia de
corte, la frecuencia limite en la que los modos pueden propagarse sin amortiguacién. Se
han utilizado los modos con grados entre £ = 0 y £ = 3, para calcular la gran separacién

de érdenes bajos, como propone Sudrez et al. (2014).

2.2.5 Las incertidumbres en las edades de los cimulos

El tratamiento estadistico de los modelos requiere tener en cuenta posibles sesgos que

se producen por varias causas:

e Cada traza evolutiva calculada con MESA estd sobre-muestreada a bajas edades.
Por defecto el cédigo elige el paso temporal mas adecuado a los cambios signifi-
cativos que se den en la estructura durante la evolucién de la estrella. Como la
evolucién es mas rapida en la PMS que en la MS, el nimero de modelos calcula-

dos es mayor en los estadios evolutivos mas tempranos. Puede verse un ejemplo
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de ello en el panel de la derecha de la Fig. 3.17 y también en el de la Fig. 3.20.
Para compensar este efecto, nuestra funcién de densidad de probabilidad ponde-
rada (WPDF) es proporcional al paso temporal dividida entre el tiempo total de
la traza, At/t. Es decir, si el paso temporal es mds corto, que es lo que ocurre al
principio de la evolucién, el peso del modelo sera menor que en estadios evolutivos
més avanzados, donde el paso temporal ya es mas largo. La Fig. 3.11 muestra este

efecto en la distribucién de los modelos utilizados para datar el cimulo « Per.

Los modelos correspondientes a las estrellas en las que se han determinado con
menor incertidumbre los pardmetros sismicos, tienen que tener mas peso que aque-
llos en los que la indeterminacién ha sido mayor. Consideramos que estos modelos
tendréan una probabilidad méas alta de tener la edad que tiene la estrella que estan
caracterizando. As{, la WPDF es inversamente proporcional a los errores relativos
de la gran separacion, ea,,,, /Aviow, ¥ la temperatura efectiva sismica, ef, . / Ter

(ver este efecto en Fig. 3.12).

La edad de un modelo se corresponde con mayor probabilidad a la del cimulo si
hay un mayor nimero de estrellas con modelos que presenten esta misma edad,
Dstars/Nstars. Es decir, modelos con edades que se dan en un mayor nimero de
estrellas tienen méas peso que aquellos que aparezcan para un menor numero de

ellas (Fig. 3.13).
El peso debe ser proporcional al cociente entre el nimero de modelos que presentan

una misma edad dividida entre el nimero total de modelos, n/N.

Combinando los cuatro factores, el peso de cada modelo estd dado por Eq. 2.10:

At AVlovv eff Ngtars 1
p = . (2.10)
t CAVIow eTeff Nstars N

La férmula para x? (Eq. 2.11) se aplica sobre las densidades del histograma, his(age),

con el fin de obtener el mejor ajuste con relacién a una distribucién normal, norm(age).

Z (his(age) — norm(age))? ) (2.11)

— norm(age)?

Incorporando este tratamiento estadistico, el método actualizado sigue los siguientes

pasos:
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Tabla 2.1: Razones entre los sobretonos radiales y el modo fundamental radial de los modelos MESA-

FILOU calculados.

Relacion Valor con lo
f1/f2 0.77+0.01
f1 /13 0.63 £ 0.02
f1/f4 0.53 £ 0.02
f,/f5 0.45 =+ 0.02
£/t 0.40 =+ 0.02
f1/f; 0.35 £ 0.01
£, /fs 0.31 +0.01

e Para cada estrella se restringen los modelos en la densidad media, a partir de
su relaciéon con Avyyy, v la temperatura efectiva sismica, Teg, obtenida a partir
de la relacién de escala con la frecuencia de maxima amplitud, vyax, con sus

correspondientes incertidumbres.

e Se calculan las razones entre todas las frecuencias observadas, para seleccionar
aquellas cuyos cocientes coinciden con las de los modelos (Tabla 2.1). Tedricamente,

estas razones entre los modos radiales son fijas.

e Una vez que se encuentran rangos para modos radiales con las frecuencias obser-

vadas, se utilizan para restringir aiin mas los modelos seleccionados en el paso
1).

e Después de aplicar los pasos anteriores a todas las estrellas del grupo, se calculan
histogramas ponderados de distribucién de edades con todos los modelos restrin-

gidos.

e Se computa la WPDF sobre el histograma (Eq. 2.10). Para ello se asume una
funcién de distribucién normal, y se utilizan como valores invitados de entrada los
correspondientes a la estimacién de méxima verosimilitud (mazimum likelihood
estimation): la media ponderada de todas las edades de los modelos restringidos y
su correspondiente desviacién estandar. Finalmente, para determinar la edad del
cumulo y su desviacion estandar, se toman los parametros del ajuste de la WPDF

en el proceso de minimizacién del factor de Pearson x? (Eq. 2.11).
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Capitulo 3

Resultados

Exponemos los resultados obtenidos en esta investigacion dividiendo el capitulo en cinco
secciones. La Sec. 3.1 se basa en los resultados parciales de esta tesis publicados en
Pamos Ortega et al. (2022). Pusimos a prueba el método sismico de datacién explicado
en Sec. 2.2 con cuatro estrellas & Sct en el cimulo joven « Per, aquéllas con las que
fue posible determinar observables sismicos como la gran separacién en 6rdenes bajos,
AVloy, la frecuencia de maxima amplitud, vy, v la frecuencia de rotacién, w,. Con
ellos se han restringido los modelos de una malla construida con MESA-FILOU (Sec. 2.2.3
y Sec. 2.2.4) para estimar la edad del ctimulo. Los pardmetros de esta malla se muestran

en la Tabla 3.3.

El siguiente paso fue mejorar el método incorporando un adecuado tratamiento
estadistico de los modelos (Sec. 2.2.5). Se aplicé a dos ctimulos de diferentes edades,
metalicidades y estadios evolutivos: Trumpler 10, un cimulo situado entre la PMS y la
ZAMS, con metalicidad solar (Sec. 3.2), y Praesepe, un ctiimulo evolucionado en la MS
con metalicidad suprasolar (Sec. 3.3). Los resultados parciales de esta tesis se publicaron

en un segundo articulo (Pamos Ortega et al., 2023).

Sabiendo que este método permite datar con fiabilidad cimulos situados en la
ZAMS, e incluso en la PMS, queriamos saber cudl es el alcance superior, es decir, hasta
qué edades méaximas nos permite llegar la dataciéon de ciimulos estelares utilizando estre-
llas § Sct. Para ello, habia que analizar una muestra suficientemente grande de estrellas
situadas en el borde rojo de la banda de inestabilidad, donde se sitian las de mayor

edad. Utilizando una muestra de 30 estrellas de Kepler y otra de 46 estrellas de TESS,

79
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todas con metalicidades en torno a la solar. La estrella de mayor edad del grupo tiene
aproximadamente 1200 Myr, y nuestros modelos alcanzan los 1300 Myr en la TAMS.
Sin embargo, no esperamos datar ciimulos por encima de los 1000 Myr aproximadamen-
te, debido a la gran dispersién de los modelos. Por tanto, buscamos objetivos que no
tuvieran una edad superior a este limite y que no estuvieran a una distancia superior
a 1000 kpc del Sistema Solar. Encontramos curvas de luz de TESS en corta cadencia
correspondientes a 31 estrellas pertenecientes a 18 cimulos. Su andlisis nos ha dado
edades comprendidas entre los 10 Myr y los 900 Myr. Los resultados obtenidos para este

catalogo de camulos jévenes se exponen en la Sec. 3.4.

3.1 Primera aproximacion: a Per

El cimulo abierto a Per esté localizado en la constelacién de Perseo, a una distancia de
174.89 £+ 0.16 pc, calculada a partir de las paralajes de Gaia DR2 (Gaia Collaboration
et al., 2018). Segin Lodieu et al. (2019), quienes han hecho un censo muy detallado de
este cumulo, se han identificado 517 componentes dentro del radio de marea del ctimulo,
mediante un método combinado en el que se utilizan las paralajes y movimientos propios
de las estrellas candidatas. La mayoria de investigaciones estiman que la metalicidad del
ctimulo estd en torno a la solar (por ejemplo, Netopil and Paunzen, 2013), y una extincién

de Ay = 0.3 (Prosser, 1992).

Recientes determinaciones de la edad por ajuste de isécronas sitiian su edad entre
50 Myr y 90 Myr. Makarov (2006) la estimé en 52 Myr, ajustando isécronas en el
diagrama My - (B-V), con Z = 0.02 y un enrojecimiento E(B-V) = 0.055, y utilizando un
overshooting calculado a partir de los modelos de Pietrinferni et al. (2004). Este resultado
es similar al que figura en el catdlogo Milky Way Star Clusters (MWSC) (Kharchenko
et al., 2013), de aproximadamente 50 Myr. Segin Silaj and Landstreet (2014), la edad es
60 &+ 7 Myr, calculada con las is6cronas de Girardi et al. (2000), con Z = 0.02, sobre un
diagrama HRD. Las isécronas se han restringido mayoritariamente en torno a la que pasa
por la estrella mds brillante de la MS en el ctimulo, ¢ Per (HD 22192), v que adem4s se
sitiia muy cerca de la TAMS. Los autores se apoyan en que investigaciones astrométricas
anteriores demuestran con claridad que es una estrella perteneciente al cimulo, y sus
parametros estan determinados con una incertidumbre muy pequena. CG2020 estiman
que la edad es logage = 7.71, equivalente a unos 51 Myr. Segin Dias et al. (2021), la
edad es de log age = 7.921, unos 83 Myr, con metalicidad por encima de la solar ([Fe/H]
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= 0.158). Este resultado es muy parecido al de Bossini et al. (2019), con un valor de
log age = 7.938, unos 87 Myr, también con metalicidad por encima de la solar ([Fe/H]
= 0.140). La investigacién de Stauffer et al. (1999) determiné que la edad de o Per es
90 £+ 10 Myr, utilizando el método de las observaciones espectroscépicas del litio. En
el censo de Lodieu et al. (2019) asumen esta edad para recopilar las estrellas que son

miembros del cimulo, al ser la mas comun en la literatura.

3.1.1 La muestra

El cruce entre los catdlogos CG2020 y TIC (Sec. 2.2) nos proporciond 112 objetivos en
el campo de « Per, con valores de la paralaje, la magnitud aparente G, el enrojecimiento
E(B-V), las correcciones bolométricas de Andrae et al. (2018) y las temperaturas efec-
tivas. Todas ellas estdn en el censo de Lodieu et al. (2019). Se ha estimado la magnitud

absoluta Mg a partir de la Eq. 3.1:
Mg=G—-5logr+5—Aq, (3.1)

donde r es la inversa de la paralaje, y la extincién Ag se ha calculado como en Stassun
(2019) (Eq. 3.2):
Ag =272 (B-V). (3.2)

La magnitud Mg es convertida en luminosidad utilizando la correccién bolométrica

BC(Teg) con la Eq. 3.3:
—2.5log L = Mg + BC(Test) — Mg, (3.3)
con L en unidades solares.

La Fig. 3.1 muestra el diagrama HRD de las 112 estrellas del campo de o Per.
Las lineas de color verde son los bordes de la banda de inestabilidad clésica estimadas
por Murphy et al. (2019). En diferentes colores se han trazado cuatro isécronas MESA
Isochrones & Stellar Tracks (MIST)! (Choi et al., 2016; Dotter, 2016; Paxton et al.,
2011, 2013, 2015), con metalicidad solar (Z = 0.02) y con rotacién Q = 0.4 Q. iniciada
en la ZAMS, con edades comprendidas entre 20 y 200 Myr, para cubrir todo el rango de
la literatura. Todas ellas se han computado desde la PMS. Se aprecia cémo las cuatro
isécronas estan superpuestas dentro de la banda de inestabilidad, en la zona donde se

encuentran las estrellas § Sct que componen la muestra. Esto demuestra que el método

Thttp://waps.cfa.harvard.edu/MIST/
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Instability Strip (Murphy et al. 2019)
20 Myr, Vrot = 0.4Vit, [Fe/H] =0.0
—— 50 Myr, Vot = 0.4V, [Fe/H] = 0.0
-11 —— 130 Myr, Vot = 0.4Vcit, [Fe/H] = 0.0
—— 200 Myr, Vyot = 0.4Vcit, [Fe/H] = 0.0

. TESS stars in Melotte 20

»  TESS 6 Sct stars in Melotte 20
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Figura 3.1: Figura 1 de Pamos Ortega et al. (2022). Diagrama HRD para la muestra de 112 estrellas del
campo de a Per, tomadas del catdlogo TIC. Las isécronas con metalicidad solar y con rotacién estan
tomadas de MESA Isochrones & Stellar Tracks (MIST). Las lineas de color verde son los bordes de la
banda de inestabilidad cldsica de Murphy et al. (2019). Como referencia, se indica también la posicién

de 9 Per, una de las mas luminosas del ciimulo.

de las isécronas es muy ambiguo para poder datar cimulos jévenes utilizando estrellas
0 Sct lo cudl era de esperar. También se ha situado la posicién en el diagrama para la
estrella 1 Per. La is6crona que mejor se ajusta a su posicién es la correspondiente a 200
Myr, muy lejos de la edad estimada por Silaj and Landstreet (2014), donde recordemos

que el ajuste de isécronas se basé en los parametros de esta estrella.

Se escogieron 32 estrellas utilizando datos del sector 18 de la mision TESS, con
aproximadamente 14 700 puntos, una resolucién Rayleigh de 0.045 d~! y una cadencia
de 2 min. Se utilizaron curvas de luz Pre-Search Data Conditioned (PDC), corregidas de
efectos instrumentales, piblicamente accesibles en Mikulski Archive for Space Telesco-
pes (MAST)?. Estas curvas de luz tienen un hueco de 2.5 d causado por una desconexién
del satélite cuando pasé a través de la sombra de la Tierra en la estrella en la érbita
43. Pascual-Granado et al. (2018) mostré que el andlisis de frecuencias de curvas de luz
con huecos tan considerables pueden producir numerosas frecuencias espurias. Por ello,
hemos interpolado las curvas de luz de estas estrellas usando el algoritmo MTARMA

(Pascual-Granado et al., 2015) basado en modelos ARMA (Autoregressive moving ave-

2https://archive.stsci.edu/
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Figura 3.2: Figura 2 de Pamos Ortega et al. (2022). Panel de arriba: Curva de luz de TIC 252851046
del sector 18 de TESS. Panel de abajo: Curva de luz interpolada con MiARMA (Pascual-Granado et al.,

2018) de TIC 252851046.

rage), el cual maximiza la extraccién de la sefial original, en contraste con los métodos

basados en funciones analiticas que usualmente se utilizan en el campo (ver Fig. 3.2).

3.1.2 Anadlisis de frecuencias de la muestra

De las 32 estrellas analizadas con MM, se encontraron 11 candidatas de tipo & Sct.
De ellas se encontraron cuatro con evidencias de regularidades en sus periodogramas
de frecuencias: TIC 410732825, TIC 354792288, TI1C 285935852 y TIC 252829836. Con
ellas se pudo estimar la gran separacién en érdenes bajos, Avyy,, tras utilizar las cuatro

técnicas expuestas en Sec. 1.7.1.1. En dos de ellas, TIC 410732825 y TIC 285935852, se
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Figura 3.3: Figura 6 de Pamos Ortega et al. (2022). Estimacién de Avjoy en TIC 354792288. Arriba a
la izquierda: Diagrama de auto-correlacién (AC), donde sobresalen dos picos muy notables en torno a
42 pHz y 83 pHz. Arriba a la derecha: Transformada de Fourier (FT), donde también es notable el pico
en torno a 42 pHz. Abajo a la izquierda: Histograma de diferencias de frecuencias (HFD), donde son
notables dos picos en torno a 42 pHz y 83 pHz. Abajo a la derecha: Diagrama échelle (ED), donde dos
pliegues verticales, resaltados con circulos en naranja destacan cuando se selecciona como médulo de

frecuencia un valor de 3.7 d—1, equivalente a unos 43 pHz.

pudo estimar la frecuencia de rotacion, w,., a partir de la deteccién clara de multipletes
de modos del mismo orden y grado. Y finalmente, con dos de ellas, TIC 354792288,
TIC 285935852, se pudo estimar la frecuencia de méxima amplitud mediante los métodos
de Barcelé Forteza et al. (2018, 2020); Bowman and Kurtz (2018); Hasanzadeh et al.
(2021) (Sec. 1.5.2).

Las cuatro técnicas utilizadas para el analisis de patrones aplicadas a TIC 354792288
(Fig. 3.3) muestran sin ambigiiedad una periodicidad alrededor de 42 pHz, aproximada-
mente la mitad de la gran separacién, que por el resultado del AC y el HFD estimamos
en unos 83 + 1 pHz. Con respecto a TIC 252829836 (Fig. 3.4), el AC y el HFD parecen
mostrar evidencias de periodicidad en torno a un valor 71 pyHz, mientras que la FT lo

hace en la mitad de su valor, unos 35 pHz.

En el caso de TIC 410732825 (Fig. 3.5), el AC y el HFD muestran una periodicidad
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Figura 3.4: Figura B.2 de Pamos Ortega et al. (2022). Estimacién de Avoy, en TIC 252829836. Arriba
a la izquierda: AC, donde sobresalen un pico muy notable en torno a 71 pHz. Arriba a la derecha: FT,
donde es notable el pico en torno a 35 pHz. Abajo a la izquierda: HFD, donde se acumulan valores en
torno a 71 pHz. Abajo a la derecha: ED, donde se manifiestan algunos pliegues verticales, resaltados con
circulos en naranja cuando se selecciona como médulo de frecuencia un valor de 6.4 d~!, equivalente a

unos 74 pHz.
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Figura 3.5: Figura 7 de Pamos Ortega et al. (2022). Estimacién de Aoy, en TIC 410732825. Arriba a
la izquierda: AC, donde sobresalen un pico muy notable en torno a 63 puHz. Arriba a la derecha: FT,
donde también es notable el pico en torno a 63 pHz. Abajo a la izquierda: HFD, donde son notables
un pico en torno a 63 pHz y otro en torno a 10 pHz, supuestamente la frecuencia de rotacidén, visible
también en el multiplete central en torno a la frecuencia de 63 pHz. Abajo a la derecha: ED, donde dos
pliegues verticales, resaltados con circulos en naranja destacan cuando se selecciona como médulo de

frecuencia un valor de 5.3 d~!, equivalente a unos 61 puHz.
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Figura 3.6: Figura B.1 de Pamos Ortega et al. (2022). Estimacién de Avjoy, en TIC 285935852. Arriba
a la izquierda: AC, donde sobresalen un pico muy notable en torno a 41 pHz. Arriba a la derecha: F'T,
donde también es notable el pico en torno a 41 pHz. Abajo a la izquierda: HFD, donde son notables
un pico en torno a 41 pHz y otro en torno a 10 uHz, supuestamente la frecuencia de rotacién, visible
también en el multiplete central en torno a la frecuencia de 41 pHz. Abajo a la derecha: ED, donde se
manifiestan algunos pliegues verticales, resaltados con circulos en naranja cuando se selecciona como

médulo de frecuencia un valor de 7.1 d=1, equivalente a unos 82 uHz.
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Tabla 3.1: Observables sismicos de los objetivos seleccionados en a Per para restringir los modelos. De
izquierda a derecha: Identificador del catdlogo TIC; gran separacién en 6rdenes bajos; frecuencia de
rotacién; frecuencia de méxima amplitud segun las definiciones de Bowman and Kurtz (2018), Bar-

celé Forteza et al. (2020) y Hasanzadeh et al. (2021).

TIC Avigy (1:Hz) w (uHz) Vinax,0 (1Hz) Vmax,w (#Hz) Vinax,2p (11Hz)
410732825 63+1 10+1 - - -
354792288 83+1 - 670.587 + 0.001 624 + 15 620 4+ 70
285935852 82+1 10+£1 625.026 £+ 0.001 602 + 40 605 £ 70
252829836 1+1 - - - -

en torno a 63 pHz, y, ademds, ambos diagramas muestran evidencias claras del multiplete
de rotacion en modos del mismo orden y grado, con un valor para la rotacién de unos
10 pHz. También ocurre algo parecido con TIC 285935852 (Fig. 3.6), donde los diagramas

muestran evidencias claras de la gran separacién y de la frecuencia de rotacion.

La Tabla 3.1 resume los valores estimados para todos estos observables sismicos en

las cuatro estrellas.

Deteniéndonos con mas detalle en TIC 285935852, en la Fig. 3.7 se ha hecho un
analisis comparativo entre los modos observados y los modos tedricos de un modelo
compatible. Algunos parecen seguir la distribucion tedrica de frecuencias, otros, rela-
cionados con la rotacién, donde los multipletes son visibles, no lo hacen. Incluso los
centroides estan desplazados con respecto al modelo. Sin embargo, los espaciados entre
frecuencias siguen estando de manifiesto, lo que ayuda a estimar la gran separacién en
81 pHz, muy cerca de los 82 pHz estimados mediante el uso de las técnicas descritas
anteriormente. Este modelo es sélo un ejemplo y no pretende ser el mas representativo
de la estrella. No es objetivo de esta tesis caracterizar una estrella con el mejor modelo

posible.

En cuanto a la frecuencia de maxima amplitud, se ha podido estimar sélo con dos
de las cuatro estrellas, TIC 354792288 y TIC 285935852, las dos que muestran modos
p estrechamente agrupados, y muy pocos modos g significativos, comportandose como
estrellas § Sct puras, segin la definicién de Grigahcéne et al. (2010); Uytterhoeven et al.
(2011) (Fig. 3.8). Con ambas estrellas se han utilizado las relaciones entre la frecuencia

de méaxima amplitud y la temperatura efectiva de Barcelé Forteza et al. (2018, 2020);



3.1. PRIMERA APROXIMACION: o PER 89

5b faoo  fa11 faro faoo  faoo faoet  fs11 fsio fsoo fooo fsor 11 feo feoo  foot
Av.=T7d7!
0.8 fat1: faor fooo & fazo si-f fspr feo! ifse-2 fo1i1
§ A 7d7!
0.6 v="7d" _ -1
£ . : 20, =118
E 20, =2d7!
< b e :
0.4
0.2 : [ |
. sl sl o
0.0 . »J‘w th-wil'* “imwnm L‘\'WJ MY Y 'ﬁ m!‘m \||,| JJIIL : ‘“ ‘Il"-’MnVM’v""‘}v.'m\".MMJLW,.,‘\ \;
’ 40.0 42.5 45.0 47.5 50.0 525 55.0 57.5 60.0
fld™1)

Figura 3.7: Figura 8 de Pamos Ortega et al. (2022). Modos més visibles en el periodograma de
TIC 285935852. Se muestra la gran separacién en érdenes bajos, con un valor de Ay, = 7 d- ! =
81 uHz. También es visible un multiplete rotacional, con 2w, = 1.8 d~! = 21 pHz. La distribucién de
los modos se ha comparado con la de un modelo compatible. Las lineas de puntos azules se corresponden

con las posiciones de los modos tedricos, denotados como f,, ¢y, .

Bowman and Kurtz (2018); Hasanzadeh et al. (2021) (Tabla 3.2). Las incertidumbres
correspondientes a estas temperaturas efectivas sismicas se han estimado por el método

de propagacién de errores.

3.1.3 La edad sismica de o Per

La malla utilizada para el anélisis de este ctimulo (Tabla 3.3) estd limitada en el nimero
de modelos calculados (aproximadamente 25 000) porque sélo sirvié para poner a prueba

el método de datacién desarrollado en este trabajo.

En la Fig. 3.9 se ha representado la temperatura efectiva frente a la edad de todos
los modelos calculados. Se han restringido los modelos utilizando Ay v las diferentes
relaciones entre la frecuencia de maxima amplitud y la temperatura efectiva. Utilizando
las relaciones de BK2018 y de H2021, las edades comunes de los modelos restringidos
de las cuatro estrellas estan entre 96 Myr y 130 Myr. Con las relaciones de BF2018 y
BF2020, la edad de este grupo de estrellas esta entre 96 Myr y 100 Myr, no muy lejos

de la edad mas comun para el cimulo en la literatura, unos 90 Myr.
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Figura 3.8: Figura 9 de Pamos Ortega et al. (2022). Periodogramas de TIC 354792288 y TIC 285935852,

mostrando modos actsticos muy agrupados entre 40 d—1 y 60 d— 1.

Tabla 3.2: Relaciones entre la frecuencia de méxima amplitud y la temperatura efectiva para
TIC 354792288 (T1) y TIC 285935852 (T2). Referencias: !Barcel$ Forteza et al. 2018, 2Bowman and
Kurtz 2018, 3Barcel6 Forteza et al. 2020, *Hasanzadeh et al. 2021

Vmax — Teft a( %) T1 (K) T2 (K)
1(2.39 4 0.20)vmax,0 (#Hz) + (7110 & 50) 5.87  8710+180 8600 =+ 180
?(22.7 + 4.0)vmax,0(d™1) + (6819 £ 21) - 8130 £ 250 8050 = 240
3(3.5 & 0.1)Vmax,w (#Hz) + (6460 =4 40) 3.36 8630+ 150 8570 £ 240
4(1.14 £ 0.07)Vmax,2p + (1.22 £ 0.01) (solar units) - 8400 £300 8370 £ 290

Tabla 3.3: Tabla 4 de Pamos Ortega et al. (2022): Pardmetros de los modelos calculados con MESA para
las estrellas § Sct en el cimulo « Per. De arriba a abajo: Edad, masa, metalicidad inicial, cociente entre

la velocidad angular y la velocidad angular critica, y el pardmetro de longitud de mezcla.

Parametro Rango Paso
Edad [20, 200] Myr 1 Myr
M (Mg) 1.6, 2.7] 0.1 Mg,
Zg [0.014, 0.020] 0.002

O/ Qerit [0.15, 0.25] 0.05

« 2.0 Fijo
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Figura 3.9: Figura 10 de Pamos Ortega et al. (2022). Modelos restringidos para datar las cuatro estrellas
de a Per, utilizando la gran separacién en érdenes bajos, Av,y, v las diferentes relaciones entre la
frecuencia de maxima amplitud y la temperatura efectiva. Los rectdngulos encierran la interseccién de

los modelos comunes en edad a las cuatro estrellas. Con dichas selecciones se ha datado el ctiimulo.

Si anadimos como restriccién las frecuencias de rotacién de TIC 410732825 y TIC
285935852 (Fig. 3.10), el resultado no cambia utilizando las relaciones de BK2018 y
H2021. Sin embargo, si utilizamos las relaciones de BF2018 y BF2020, no se encuentran

edades comunes en los modelos para las cuatro estrellas.

La Tabla 3.4 muestra los valores observados para los principales parametros de las
cuatro estrellas, mientras que la Tabla 3.5 muestra los correspondientes valores de los
modelos restringidos a través de Avyy, y la relacién BF2020. El acuerdo entre las obser-
vaciones y los modelos es mayor cuando no se considera la rotacién de TIC 410732825 y
TIC 285935852. Con una malla insuficientemente densa, no se tienen modelos suficientes

para encontrar algunos que tengan edades comunes a las cuatro estrellas.

Con respecto a TIC 410732825, predicen un radio més grande y una densidad maés
baja que los estimados a través de las observaciones. La densidad obtenida a través de la
gran separacién parece corroborarlo. Los valores de la velocidad de rotacion proyectada
de Kounkel et al. (2019) y de la rotacién estimada a partir del multiplete son muy

similares, por lo que parece que la estrella estd en configuracién ecuatorial. Esto podria
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Figura 3.10: Figura 11 de Pamos Ortega et al. (2022). Modelos restringidos para datar las cuatro
estrellas de a Per, utilizando la gran separacién en érdenes bajos, Avsy, las diferentes relaciones entre
la frecuencia de méxima amplitud y la temperatura efectiva y la frecuencia de rotacién, w,, estimada
para TIC 410732825 y TIC 285935852. Al igual que en Fig. 3.9, los rectangulos representan la interseccién

de los modelos comunes en edad a las cuatro estrellas, los que han servido para datar el cimulo.
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Tabla 3.4: Rangos observados en los principales pardmetros de las cuatro estrellas. Referencias: ! Stassun

(2019), 2Kounkel et al. (2019).

TIC log (L/Le)' M (Mg)! R (Re)' 7 (Po) logg* Teq (K)'  vsini (kms™')?
410732825  [1.18:1.28]  [1.983:2.651]  [1.592:1.686]  [0.41:0.66]  [4.30:4.45]  [8851:0453] [71:107]
354792288 [0.93:1.08]  [1.666:2.370]  [1.518:1.624]  [0.39:0.68]  [4.27:4.44]  [7849:8605] [107:119]
285935852 [0.84:0.92]  [1.465:2.063]  [1.545:1.645]  [0.33:0.56]  [4.20:4.36]  [7363:7815] [68:73]
252829836 [0.80:0.84]  [1.313:1.863]  [1.617:1.747]  [0.25:0.44]  [4.10:4.27]  [6994:7272] [37:39]

Tabla 3.5: Rangos de los principales parametros de los modelos restringidos, utilizando Avigy y la

relacién entre la frecuencia de maxima amplitud y la temperatura efectiva de BF2020

TIC log (L/Le) M (Mo) R (Ro) 7 (po) log g Terr (K) v (kms™')  Edad (Myr)
410732825 [1.49:1.75]  [2.3:2.6]  [1.94:2.10]  [0.28:0.32]  [4.20:4.24]  [9731:11055]  [72:125] 96:200]
354792288 [1.05:1.06]  [1.75:1.85]  [1.51:1.54]  [0.49:0.52]  [4.32:4.34]  [8592:8666] [71:116) [20:100]
285035852 [1.05:1.07]  [1.75:1.85]  [1.51:1.55]  [0.48:0.52]  [4.31:4.33]  [8579:8660] [71:116) [20:130]
252829836 [1.13:1.71]  [1.9:2.6]  [1.68:1.94] [0.36:0.40]  [4.24:4.30]  [8541:11248]  [69:126] 20:200]

explicar por qué la luminosidad y la temperatura efectiva observadas estan por debajo

de las de los modelos.

Las cuatro estrellas, miembros del cimulo segiin Lodieu et al. (2019), no parecen

ser sistemas binarios de acuerdo con Kounkel et al. (2019), por lo bien pueden apuntar

a una edad para el cimulo de al menos 96 Myr. Hay que recordar que el método se

ha aplicado sin un tratamiento estadistico de los modelos, y con una malla de modelos

insuficientemente densa. Ambas cosas se corregiran en los estudios de Trumpler 10 y

Praesepe (Sec. 2.2.5). Esta primera aproximacién sirvié para convencernos de que un

método basado en el estudio sismologico de las estrellas § Sct para datar cimulos jévenes

es viable, y ofrece menos ambigiiedades que el tradicional método del ajuste de isdcronas.
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Figura 3.11: Histogramas ponderados en el paso temporal para la distribucién de edades de la muestra
de «a Per. Izquierda: Histogramas para cada estrella. Derecha: Histograma de toda la muestra. La linea

roja es la WPDF con una edad media de 140fgg Myr.

3.1.4 La incertidumbre en la edad de o Per

Exponemos aqui los resultados que se obtienen cuando se hace el tratamiento estadistico
expuesto en Sec. 2.2.5, con el fin de evitar sesgos y también de aportar una incertidumbre
més realista a la edad estimada para « Per. Es interesante ver cémo afecta cada factor de

ponderacién de la Eq. 2.10 a la edad media del cimulo calculada a través de la WPDF.

Cuando sdlo interviene el factor que compensa el sobre-muestreo de modelos a bajas
edades por el cédigo MESA, At/t, la edad es de 140+60 Myr, mayor que los 96 Myr que
se obtuvieron en la seccién previa. Esto era de esperar al haber dado mas peso a los

modelos con edades més avanzadas (Fig. 3.11).

Introduciendo el factor de ponderacién asociado a los errores relativos de Avigy ¥y
Te, la edad media de a Per es de 100460 Myr, similar al resultado obtenido sin el
tratamiento estadistico (Fig. 3.12). Eso es porque la incertidumbre del pardmetro Avoy,
es menor en las estrellas aparentemente mas jévenes, TIC 354792288 y TIC 285935852.
Ademas son las dos estrellas para las que se ha podido determinar Teg, a partir de su rela-
cién con Vpax. A los modelos de las otras dos estrellas, TIC 410732825 y TIC 252829836,

a falta de estos pardametros, les hemos asignado un valor 1 al factor de ponderacion.

Con respecto al factor que tiene en cuenta la probabilidad de que un modelo co-
rrespondiente a una de las estrellas tenga la edad del cimulo, nggars/Netars, €l resultado
es de 140460 Myr, algo mayor que sin el tratamiento estadistico. Esto es porque hay
mas modelos comunes en las cuatro estrellas con edades mas avanzadas, sobre todo al

considerar a TIC 410732825, la estrella que aparenta tener mas edad que las otras tres,
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Figura 3.12: Histogramas ponderados en los errores relativos de la gran separacién y la temperatura
efectiva sismica para la distribucién de edades de la muestra de a Per. Izquierda: Histogramas para
cada estrella. Derecha: Histograma de toda la muestra. La linea roja es la WPDF con una edad media

de 100f28 Myr.
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Figura 3.13: Histogramas ponderados en la probabilidad de pertenencia de una estrella al cimulo para
la distribucién de edades de la muestra de « Per. Izquierda: Histogramas para cada estrella. Derecha:

Histograma de toda la muestra. La linea roja es la WPDF con una edad media de 140J_r28 Myr.

como se aprecia en el panel izquierdo de la figura mencionada.

En la Fig. 3.14 se representa el resultado final de aplicar la Eq. 2.10 para calcular la
WPDF sobre el histograma de todos los modelos restringidos en « Per. La edad media
es de 90+60 Myr, muy cerca del valor que habiamos obtenido sin este tratamiento
estadistico, unos 96 Myr. Esto nos dice que la seleccién de unos pocos modelos comunes
en edad para las cuatro estrellas que habiamos utilizado en nuestra estimacién anterior

es acertada.

3.2 Trumpler 10: Un cimulo cerca de la PMS

Trumpler 10 (C 0846-423) es un cimulo abierto localizado en la constelacién de Vela.

Segun el catdlogo MWSC estd a una distancia de 417 pc del Sistema Solar, tiene una
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Figura 3.14: Histogramas ponderados para la distribucién de edades de la muestra de a Per. Izquierda:
Histogramas para cada estrella. Derecha: Histograma de toda la muestra. La linea roja es la WPDF

con una edad media de 907:28 Myr.

extincién de Ay = 0.138 y una edad de unos 34 Myr. Netopil et al. (2016) estiman
que su edad es de unos 40 = 10 Myr, con una metalicidad [Fe/H] = —0.12 £ 0.06,
obtenida con varios sistemas de fotometria. El estudio de Dias et al. (2021) la estima
en aproximadamente 57 Myr y una metalicidad de [Fe/H] = 0.043 £ 0.050, utilizando
fotometria Gaia DR2 y una malla de isécronas Padova®. Segin Bossini et al. (2019), la
edad es logage = 7.740, equivalente a unos 55 Myr, con metalicidad por debajo de la
solar, [Fe/H] = -0.120. Por tltimo, en el catdlogo de CG2020 figura una edad de log age
= 7.51, unos 32 Myr. En resumen, de acuerdo con todas estas referencias, la edad del

cimulo parece estar entre 34 Myr y 57 Myr.

3.2.1 La muestra

El cruce entre los catdlogos CG2020 y TIC ofrecié cinco d Sct candidatas en Trumpler 10.
Los datos corresponden al sector 35 de la mision TESS, con aproximadamente 13 800
puntos en cada curva de luz, una cadencia de unos 2 min y una resolucién Rayleigh de
0.041 d—!. Se utilizaron curvas de luz PDC, corregidas de efectos instrumentales, dispo-
nibles ptiblicamente en TESS Asteroseismic Science Consortium (TASC)*. Los valores

de los pardmetros mas importantes se muestran en la Tabla 3.6.

3http://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd
4https://tasoc.dk
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Tabla 3.7: Parametros sismicos de los objetivos seleccionados en Trumpler 10: gran separacién en 6rdenes

bajos, la frecuencia de maxima amplitud, la temperatura efectiva sismica y la temperatura efectiva TIC.

TIC Aviow(pH2)  Umax(pHz)  Teg (K)  TIC Teg (K)
28943819 8242 510430 82504200 8646 + 161
30307085 84+1 710460 8950 £320 9931 4 202
28944596 80+ 2 33080 76204350 8383+ 149
271061334 80 +2 65050 8740280 8773+ 170
271062192 76+ 2 200490  7480+£380 8689+ 158

3.2.2 Anadlisis de frecuencias de la muestra

La Fig. 3.15 muestra los periodogramas computados por MM para cada una de las cinco

estrellas 0 Sct en Trumpler 10.

Aplicando las mismas técnicas que con el cimulo o Per (Sec. 3.1) se ha estimado
Avyw en cada una de estas cinco estrellas, asi como la frecuencia de méaxima amplitud
segin el método de Barcel6 Forteza et al. (2020). La relacién de escala utilizada entre
Vmax ¥ Teff, dependiente de la gravedad superficial, es la correspondiente al valor medio

que presentan este grupo de estrellas, logg ~ 4.3, (Eq. 3.4):

Ter = (3.5 4 0.1)thnax (uHz) + (6460 + 40) (K). (3.4)

Los valores estimados para Avjgy, Vmax ¥ Su correspondiente temperatura efectiva
sismica se presentan en la Tabla 3.7. Comparando la temperatura efectiva sismica con
la correspondiente al catalogo TIC, vemos que hay importantes discrepancias en cuatro
de las cinco estrellas. Sobre todo para TIC 30307085 y TIC 271062192, donde las dife-
rencias estan por encima de los 1000 K. La estructura que tiene el periodograma de
TIC 30307085 en las bajas frecuencias (Fig. 3.15) es un indicio de un sistema binario no
resuelto. No podemos descartar que sea un efecto de gravity darkening inducido por una

alta rotacion.

La Fig. 3.16 muestra las posiciones y los rangos para los posibles sobretonos radiales

en el espectro de frecuencias de TIC 28943819. En algunos casos, estos rangos son muy
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Figura 3.15: Figura 1 de Pamos Ortega et al. (2023). Periodogramas de las cinco estrellas § Sct encon-

tradas en Trumpler 10. La linea discontinua roja marca el umbral de significancia (SNR = 4.0).
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Figura 3.16: Figura 4 de Pamos Ortega et al. (2023). Posiciones y rangos para los posibles sobretonos

radiales en TIC 28943819.

amplios porque se muestreé toda la malla para la identificacién. Por tanto, la inclusién
del modo fundamental como parametro sismico tuvo poco impacto en la restriccién de los
modelos, pero ayuda a confirmar los que se obtuvieron del resto de parametros sismicos.
No se pudo obtener la identificacion de modos radiales en aquellas estrellas donde se
obtuvieron menos de 30 frecuencias significativas en sus espectros correspondientes:

TIC 30307085 y TIC 271061334.

3.2.3 La edad sismica de Trumpler 10

Para caracterizar las estrellas § Sct de Trumpler 10, y también las del otro cimulo
analizado, Praesepe, se computaron dos mallas mas densas con aproximadamente 100
000 modelos cada una, y con diferentes rangos de metalicidad (solar para Trumpler 10,
Sec. 3.2, y suprasolar para Praesepe, Sec. 3.3). La Tabla 3.8 recoge los valores de los

principales parametros para cada ciimulo.

El HRD de la Fig. 3.17 muestra las edades de los modelos sismicamente restringidos
para el grupo de estrellas § Sct de Trumpler 10. Se puede ver con claridad que estan
muy proximos a la ZAMS. Un zoom sobre los modelos comprendidos entre 1.60 Mg y

2.00 Mg (panel derecho) revela que TIC 28944596 y TIC 271062192, las estrellas menos
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Tabla 3.8: Tabla 5 de Pamos Ortega et al. (2023): Pardmetros de los modelos estelares calculados con
MESA para las estrellas 6 Sct en Trumpler 10 y en Praesepe. De arriba a abajo: masa, metalicidad
inicial(para Trumpler 10 y Praesepe), el cociente entre la velocidad angular y la velocidad angular

critica, y el pardmetro de longitud de mezcla.

Parametro Rango Paso
M (Mp) [1.60, 2.50] 0.01 Mg
Zo (Trumpler 10) [0.016, 0.020] 0.002
Zo (Praesepe) [0.028, 0.032] 0.002
Q/Qerit [0.1, 0.5] 0.1
o 2.0 Fijo

masivas de la muestra, parecen tener mas edad que las otras estrellas de la muestra.
Es posible que en realidad lo sean, o también que formen parte de sistemas binarios
o que se trate de los efectos producidos por el gravity darkening derivado de una alta
rotacion. Radios mas altos, densidades mas bajas y luminosidades mas altas observados

(Tabla 3.7) podrian ser explicados mediante las tres hipétesis.

Para estimar la edad media del grupo, se calcularon los histogramas ponderados
con la distribucién de edades correspondientes a cada estrella de la muestra a partir de
los modelos sismicamente restringidos (Fig. 3.18, panel izquierdo). Después se estimé
la edad media considerando la muestra como un tnico grupo calculando la WPDF
(Fig. 3.18, panel derecho). El resultado es una edad media de unos 30f38 Myr, muy cerca
de la ZAMS. Es una edad compatible con las estimadas por Kharchenko et al. (2013);
Netopil et al. (2016), de unos 34 Myr y unos 40 Myr, respectivamente. Gran parte de
la incertidumbre surge como consecuencia de que los pardmetros sismicos evolucionan
muy rapido en la PMS. En la Tabla 3.9 se presentan los valores de los parametros

correspondientes a los modelos restringidos para cada estrella analizada.

Trabajos recientes han demostrado que la PMS es una fase méas compleja de lo que se
pensaba. Por ejemplo, Kunitomo et al. (2017) afirma que el desparrame de luminosidad
durante la PMS se puede explicar mediante diferentes mecanismos por los que el material
estelar acretado se convierte eficientemente en energia para cada estrella. Para estos
cumulos tan jovenes necesitamos anadir més fendmenos en los modelos para tener en
cuenta toda la casuistica. Esto se ha confirmado por Steindl et al. (2022), donde se ha

demostrado que diferentes escenarios de acrecion de material estelar causan diferencias
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Figura 3.17: Figura 5 de Pamos Ortega et al. (2023). HRD de las trazas evolutivas de la malla de
modelos representativos de la muestra de estrellas § Sct en Trumpler 10. Las edades de los modelos
restringidos se han codificado en la barra de color. A la derecha se muestra un zoom en el intervalo
comprendido entre 1.60 Mg y 2.00 M@, donde se distinguen mejor los modelos correspondientes a cada

una de las estrellas.
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Figura 3.18: Figura 6 de Pamos Ortega et al. (2023). Histogramas ponderados de distribucién de edades

de la muestra de Trumpler 10. Izquierda: Histogramas para cada estrella. Derecha: Histograma de toda

0
o Myr.

la muestra. La linea roja es la WPDF con una edad media de SOtg
en los modos de pulsacién, dejando una impronta en el contenido de frecuencias de la
estrella & Sct. La astrosismologia en la fase PMS parece aportar informacién relevante

sobre el interior estelar.

3.3 Praesepe: Un camulo evolucionado en la MS

Praesepe (M44, NGC2632) es un ciimulo abierto localizado en la constelacién de Céncer.
Al ser uno de los mas cercanos al Sistema Solar, es también uno de los mas estudiados
(ver por ejemplo Sudrez et al., 2002; Meibom and Mathieu, 2005; Fossati et al., 2008;
Brandt and Huang, 2015; Choi et al., 2016; Cummings et al., 2017; Gaia Collaboration
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et al., 2018, y las referencias internas). Tomando como referencia el catdlogo MWSC,
estd a una distancia de unos 187 pc, tiene una extincién de Ay = 0.032 y una edad
aproximada de logage = 8.92, aproximadamente 832 Myr, con metalicidad [Fe/H] =
0.094. Segin Netopil et al. (2016), su edad es 730 £ 190 Myr y la metalicidad [Fe/H]
= 0.13 4 0.03, obtenida también a partir de diferentes sistemas fotométricos, como en
el caso de Trumpler 10. Zhong et al. (2020) determinaron la metalicidad en [Fe/H] =
0.22 + 0.08, utilizando espectroscopia Large Sky Area Multi-Object Fiber Spectroscopic
Telescope (LAMOST). Meibom and Mathieu (2005) estimaron una edad de unos 630
Myr utilizando técnicas completamente diferentes, basada en la circularizaciéon de sis-
temas binarios con estrellas de tipo solar. La circularizacién ocurre a medida que la
excentricidad de la orbita del sistema binario cambia con el tiempo, para pasar de ser
eliptica a circular. Douglas et al. (2019) calcularon una edad de 670 4 67 Myr, utilizan-
do una técnica basada en la girocronologfa. Segin Bossini et al. (2019), la edad es de
log age = 8.875, equivalente a 750 Myr, con metalicidad [Fe/H] = 0.070. En el catdlogo
de CG2020, la estimacién es de logage = 8.83, unos 676 Myr. Dias et al. (2021) cal-
culan una edad de logage = 8.882, unos 762 Myr, con una metalicidad de [Fe/H] =
0.196 4+ 0.039. En resumen, todas estas referencias establecen que la edad de Praesepe

estd comprendida entre 590 y 840 Myr.

3.3.1 La muestra

Con el cruce entre los catalogos CG2020 y TIC se encontraron seis estrellas candida-
tas de tipo J Sct con una probabilidad cercana al 100 % de ser miembros del cimulo
(Tabla 3.10). Para estas estrellas, ademds de los observables habituales, se encontraron
valores de la rotacién proyectada, vsin 4, la metalicidad y el tipo espectral, consultando

las fuentes disponibles en Simbad Astronomy Database®.

3.3.2 Anadlisis de frecuencias de la muestra

El analisis del contenido de frecuencias de este grupo de estrellas se hizo con curvas de
luz PDC procedentes del sector 45 de la mision TESS, con 15 500 puntos cada una,
una cadencia de 2 min y una resolucién Rayleigh de 0.041 d~!. La Fig. 3.19 muestra los

periodogramas de las seis estrellas calculadas por el c6digo MM, de nuevo estableciendo

Shttps://simbad.unistra.fr/simbad
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Tabla 3.11: Parametros sismicos de los objetivos seleccionados en Praesepe: gran separacién en érdenes

bajos, la frecuencia de maxima amplitud, la temperatura efectiva sismica y la temperatura efectiva TIC.

TIC Aviow (Hz)  Vmax(pHz) — Teg (K)  TIC Teg (K)
175194881 58 £1 350 £ 30 8080 % 220 7873 £ 125
175264376 52+£3 210 £ 60 7550 £ 310 7416 £+ 141
175265807 57T £2 360 £ 40 8120 £ 260 7826 £+ 126
175291778 52+£3 200 £ 70 7510 £ 350 7865 £ 126
184914505 56 £1 320 £ 60 7970 £ 330 7369 £ 108
184917633 56 £1 270 £ 80 7780 £ 400 7443 £ 122

como umbral para el criterio de significancia SNR = 4.0.

La relacion de escala utilizada entre vpax v Ter, dependiente de la gravedad su-
perficial, es la correspondiente al valor medio que presentan este grupo de estrellas,

logg ~ 4.0, (Eq. 3.5):

Tegr = (3.8 £ 0.2)vhmax (1Hz) + (6750 + 40) (K). (3.5)

Los valores estimados para los pardmetros sismicos de estas estrellas se muestran
en Tabla 3.11. El acuerdo entre la temperatura efectiva sismica y la temperatura TIC

estd dentro del error 1o en todas ellas.

3.3.3 La edad sismica de Praesepe

La Fig. 3.20 muestra el diagrama HRD de los modelos sismicamente restringidos para las
seis estrellas § Sct de Praesepe. Dos de ellas, TIC 175264376 y TIC 175291778, parecen
tener mas edad que las otras cuatro (panel derecho). Esto es més evidente en la Fig. 3.21
(panel superior izquierdo), donde se ha representado el histograma de distribuciones de
edad de cada estrella. Si consideramos la muestra como una tnica poblacién de estrellas,
entonces la WPDF nos da una edad media de 580 £ 230 Myr, en buen acuerdo con las
referencias mencionadas arriba. Es muy significativo que esté muy préxima a la edad
utilizada por Fossati et al. (2008) de 5901%‘;’8 Myr, donde los autores calcularon la
metalicidad del cimulo utilizando un andlisis de abundancia de estrellas de tipo A y F.

Cinco de ellas se han utilizado en este trabajo.
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Figura 3.19: Figura 2 de Pamos Ortega et al. (2023). Periodogramas de las seis estrellas § Sct analizadas

de Praesepe. La linea discontinua roja marca el umbral de significancia (SNR = 4.0).
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Figura 3.20: Figura 7 de Pamos Ortega et al. (2023). Izquierda: HRD de las trazas evolutivas de la malla
de modelos representativos de la muestra de estrellas § Sct en Praesepe. Las edades de los modelos
restringidos se han codificado en la barra de color. Derecha: un zoom en el intervalo comprendido entre

1.60 M@ y 2.00 M@, donde se distinguen mejor los modelos correspondientes a cada una de las estrellas.

Las diferencias encontradas en la gran separacion y la densidad entre las estrellas
discrepantes y el resto de la muestra se pueden explicar en base a la rotacién, poblacio-
nes de diferente edad o sistemas binarios. En primer lugar, una rotacién rapida puede
modificar el valor de la gran separacion, pero no la relaciéon de escala entre la gran se-
paracion y la densidad media (Garcia Herndndez et al., 2015; Mirouh et al., 2019). Sus
valores del radio més altos y de la densidad més bajos (Tabla 3.10) en relacién a las otra
cuatro estrellas estdn en consonancia con los valores més bajos de la gran separacién y
de la frecuencia de méxima amplitud observados para estas dos estrellas (Tabla 3.11).
El valor alto de la rotacién proyectada para TIC 175264376 (200 km s~!) es muy signi-
ficativo también en este sentido. Los modelos 1D utilizados dejan de ser fiables a estas
velocidades. Se necesitan modelos 2D de equilibrio y de pulsacién para caracterizar me-
jor a estas estrellas de rotacién tan elevada. En cimulos tan evolucionados como el de
Praesepe, la rotacién y los efectos de mezcla interna pueden afectar a la edad estimada

para ellos.

En segundo lugar, las dos estrellas discrepantes podrian formar parte de sistemas

binarios. Las mayores luminosidades observadas parecen corroborar esta hipotesis.

Y en tercer lugar, estrellas més grandes y de menor densidad con masas similares a
las demads pueden indicar que se traten verdaderamente de estrellas mas evolucionadas
y con méas edad. En la Tabla 3.10 podemos comprobar también que estas dos estrellas
discrepantes, ademds de TIC 175194881, podrian ser A tardia o F temprana, mientras
que las otras tres son A media, segtin Fossati et al. (2008). Esto apunta a dos poblaciones

estelares distintas. Profundizando en esta suposicién, se han calculado los histogramas
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ponderados de distribucion de edad separando el grupo de estrellas més jévenes, Pop I,
(TIC 175194881, TIC 175265807, TIC 184914505 y TIC 184917633), del grupo mds evo-
lucionado, Pop II, (TIC 175264376 y TIC 175291778) (Fig. 3.21, panel superior derecho).
Con Pop I se calculé una WPDF con una edad de 510+ 140 Myr, mientras que con Pop
IT se obtuvo otra con una edad de 890 4+ 140 Myr. Estos histogramas son muy diferentes
del histograma obtenido con una tnica poblacién. Comparada con las estrellas de Pop
I, las estrellas de Pop II contribuyen con menos peso a la WPDF de la totalidad de los
modelos restringidos, debido a las mayores incertidumbres obtenidas en los parametros
sismicos. Por tanto, suponiendo una tnica poblacién, la edad media estd mas cerca de
la obtenida para Pop I que de la obtenida para Pop II. En la Tabla 3.12 se presentan los

valores de los parametros correspondientes a los modelos restringidos para cada estrella.

3.4 Alcance del método

3.4.1 0 Sct en el borde rojo de la banda de inestabilidad

Como se ha podido ver con el caso de Trumpler 10, es posible datar cimulos muy jévenes,
con estrellas § Sct que se encuentran incluso en la PMS, con unos pocos millones de
anos. Para establecer de forma aproximada el alcance superior del método, se tienen
que buscar aquellas que se hallen en torno al borde rojo de la banda de inestabilidad
clasica, la zona donde estan las de mayor edad. En esta seccién se ha hecho un estudio
sismico a un grupo de § Sct con datos de las misiones Kepler y TESS, con temperaturas
efectivas comprendidas entre 6500 K y 7500 K, con metalicidades entre [Fe/H] = —0.3
y [Fe/H] = +0.3 (Murphy et al., 2019; Stassun, 2019), de forma que la metalicidad
media estuviese en torno a la solar, [Fe/H]~ 0.0. Al igual que con los tres cimulos ya
estudiados, las muestras se han seleccionado por la disponibilidad de curvas de luz en
corta cadencia, unos 2 min aproximadamente, provenientes de algunos de los sectores
de Kepler y TESS, en el repositorio piblico del TASC. El resultado de la bisqueda de
objetivos con estas caracteristicas arrojé 46 § Sct observadas en los diferentes sectores de
TESS (Tabla E.1) y 30 § Sct observadas en los diferentes sectores de Kepler (Tabla E.2)
La Fig. 3.22 muestra la ubicacion de todas ellas en el HRD.

Con cada una de las estrellas de la muestra se procedié a extraer el contenido en

frecuencias con MM, la determinacién de observables sismicos, principalmente Avoy
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Figura 3.21: Figura 8 de Pamos Ortega et al. (2023). Histogramas ponderados de edades de la muestra
de Praesepe. Arriba: Histogramas para cada estrella. Centro: Histogramas ponderados para dos pobla-
ciones aparentes de estrellas § Sct: Pop I, que agrupa a las estrellas TIC 175194881, TIC 175265807,
TIC 184914505 y TIC 184917633; v Pop 11, que agrupa a las estrellas TIC 175264376 y TIC 175291778.
La linea roja es la WPDF calculada para Pop I, con una edad media de 510 4+ 140 Myr. La linea azul es
la WPDF calculada para Pop II, con una edad media de 890 + 140 Myr. Abajo: Histograma ponderado
para toda la muestra, considerada como una tnica poblacién de estrellas. La linea verde es la WPDF

con una edad media de 580 4+ 230 Myr.
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Figura 3.22: HRD de las 30 § Sct observadas en los diferentes sectores de Kepler (naranja), y 46
0 Sct observadas en los diferentes sectores de TESS (verde), préximas al borde rojo de la banda de

inestabilidad.

YV Vmax- Para mejorar la estimacion de Avay,, se utilizé un algoritmo desarrollado por
Garcia Herndndez, uno de los directores de esta tesis, para computar, de forma con-
junta, la FT, AC, HFD y ED sobre las frecuencias mas significativas extraidas en cada
estrella (Fig. 3.23 para KIC 3942911 y Ap. A para el resto de la muestra). En los casos
donde fue posible, se ha hecho una identificacién modal utilizando las razones entre fre-
cuencias correspondientes a los sobretonos radiales. Se utilizaron estos observables para
restringir los modelos de la malla empleada en Pamos Ortega et al. (2023), y aplicamos
el método para estimar la edad de cada una de estas estrellas. Para ello, en el calculo
de la WPDF sélo se tuvieron en cuenta los factores relacionados con la probabilidad
de que tengan la edad de la estrella y no la edad del cimulo. Un ejemplo se muestra
en el histograma de distribucién de edades obtenido para KIC 3942911 (Fig. 3.24). El
objetivo no es caracterizarlas individualmente, sino estudiarlas en su conjunto para ver
si son lo suficientemente homogéneas como para poder estimar la edad limite maxi-
ma de los cumulos que contengan este tipo de estrellas. Nos fijamos en un pardmetro
que influye directamente en el tiempo que una estrella estda en la MS: la masa, y por
otro lado en dos parametros que influyen en el estadio evolutivo: la luminosidad y la

temperatura efectiva. La Tabla D.2 contiene los pardametros de La muestra de Kepler,
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Figura 3.23: FT, AC, HFD y ED aplicadas sobre el espectro de frecuencias més significativas extraidas
en la estrella KIC 3942911. Con ellas se estimé una Avjgy, = 60 + 3 pHz.

la mayorfa de ellos extraidos del catdlogo de Murphy et al. (2019). La masa promedio
de todas ellas es M = 1.66+£0.15 Mg, la luminosidad es log (L/Lg) = 1.14+0.22, y la
Teg = 72504+300 K. La muestra de TESS (Tabla D.1), con pardmetros obtenidos del
catdlogo TIC de Stassun (2019), es mds homogénea atin. La masa promedio es de M =
1.66+0.07 Mg, la luminosidad es log (L/Lg) = 1.0440.13, y la temperatura efectiva es
Teg = 73241175 K. Por tanto, creemos que la edad media de todas ellas puede darnos
una idea aproximada del limite maximo que podemos alcanzar para estimar ctimulos,

con nuestra actual malla de modelos y el método de analisis utilizado.

Los resultados obtenidos con toda la muestra se resumen en la Fig. 3.25, donde se
representan los valores estimados para Avjgy ¥ Vmax- En el caso de las estrellas de Kepler
(izquierda), se observa una separacién muy clara entre las estrellas més jévenes, con eda-
des inferiores a 800 Myr, con un valor de Ay, > 50uHz, y aquellas més evolucionadas,
con edades comprendidas entre 800 Myr y 1200 Myr, con un valor Avy,y, < 50uHz. En el
caso de las estrellas de TESS, los resultados estdn mas uniformemente distribuidos, no
apreciandose hueco alguno en torno a un valor concreto de Avy,y,. Esto puede deberse
a que las estrellas observadas por Kepler se hallan en una regién muy concentrada en el

cielo, mientras que las de TESS estdan mas uniformemente distribuidas por la Via Lactea

(Fig. 3.26).

La edad maxima que alcanzan nuestros modelos es de aproximadamente 1300 Myr
(Fig. 3.20). La estrella de mayor edad que hemos encontrado dentro de la muestra,
TIC 231148059, tiene una edad de 11744321 Myr (Tabla E.1). Basdndonos en este va-

lor, el limite superior de edad que podemos alcanzar en un ctimulo seria de 1200 Myr,
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Figura 3.24: Histograma de distribucién de edades obtenido para KIC 3942911, correspondientes a los

modelos restringidos en los observables sismicos.
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Figura 3.25: Valores de Avow ¥ Vmax para las estrellas observadas en Kepler (izquierda) y TESS
(derecha). Se codifican mediante barras de color las edades estimadas de los modelos restringidos en

estos observables sfsmicos.
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Figura 3.26: Localizacién (DEC y RA) de las estrellas § Sct analizadas. Izquierda: Kepler. Derecha:

TESS. La linea discontinua roja es la correspondiente al ecuador celeste.

aproximadamente. Sin embargo, hay una dispersién amplia en edad, debido a las limi-
taciones de nuestra malla de modelos, como es la pobre cobertura en estadios evolucio-
nados, y al andlisis de los pardametros sismicos de cada estrella. La edad promedio de
la muestra de Kepler es de 824+132 Myr, mientras que la de TESS es 8714+115 Myr.
Comparada con la de Kepler, tiene menor dispersion, lo cudl nos vuelve a confirmar que
la muestra de TESS es mas homogénea. Por tanto, podemos concluir que 900 Myr es
aproximadamente el limite superior en la edad de un ciimulo que podemos caracterizar,

usando nuestra actual malla de modelos y herramientas de anélisis.

3.4.2 Otros ciimulos jovenes

Aparte de las estrellas ya analizadas pertenecientes a los cimulos a Per, Trumpler 10
y Praesepe, el cruce de los catdlogos CG2020 y TIC ofrecié la posibilidad de datar
31 estrellas pertenecientes a 18 cimulos abiertos con presencia de, al menos, una § Sct
(Tabla 3.13) en un radio de 1 kpc alrededor del Sistema Solar. Con las curvas de luz PDC
en corta cadencia (2 min), procedentes de los diversos sectores de TESS, se ha hecho la
extraccion de las frecuencias mds significativas utilizando MM. Se ha estimado Avjow
(Ap. B), Vmax ¥ la correspondiente temperatura efectiva sismica obtenida con BF2020,
y, cuando fue posible, los modos radiales comprendidos entre n =1 y n = 8. Con estos
parametros sismicos se han restringido los modelos de la malla utilizada con el cimulo
Trumpler 10, con metalicidades en torno a la solar, y los de la malla correspondiente a
Praesepe cuando las metalicidades eran suprasolares, como ha sido el caso de Hiades. Se
han calculado los histogramas de distribuciéon de edades para cada estrella y la WPDF

para estimar la edad media de cada una de ellas (Tabla 3.14), de la misma forma que se
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ha hecho con las estrellas del borde rojo de la banda de inestabilidad. En los cimulos
con mas de una § Sct, se ha calculado el histograma de distribucién de edades de todos
los modelos restringidos en todas las estrellas, consideradas como parte de una tnica
poblacién. Y por tultimo se ha computado la WPDF' de este histograma conjunto para
estimar la edad del cimulo (Ap. C). Los resultados para todos ellos se muestran en la
Tabla 3.15, donde se pueden comparar con las edades estimadas por CG2020 utilizando
el tradicional método de ajuste de isécronas. Otros catilogos de referencia con datos de
la era Gaia utilizados para la discusién son Dias et al. (2021) (D2021) y Bossini et al.
(2019) (B2019). El resto de los pardmetros que resultan de la restriccién de los modelos

para cada estrella se muestra en Tabla 3.16.

Excepto en cinco de los 18 cimulos analizados, las edades calculadas son sisteméti-
camente mayores que en otras determinaciones. Creemos que es porque no tenemos una
malla de modelos lo suficientemente amplia y homogénea como para caracterizar un
nimero tan alto de estrellas tan diversas. Necesitamos mads tiempo para preparar una
malla més densa que cuente con mayor rango de metalicidades y de rotaciéon iniciales.
Con ella estaremos en mejores condiciones de determinar, con més fiabilidad y precisién,
las edades de estos cumulos, y de otros que en el futuro puedan estudiarse a medida
que contemos con mas datos provenientes de las misiones espaciales. Esperamos publicar

estos nuevos resultados en un articulo que esta en preparacién.

3.4.2.1 ASCC 16

ASCC 16 (25 Ori Group) es un cimulo muy joven, con abundancia de estrellas en la
PMS, originalmente identificado por Briceno et al. (2005), quienes determinaron una
edad para el cimulo comprendida entre unos 7 y unos 10 Myr. Estd situado a una dis-
tancia de 344 pc con una extincién Ay = 0.20. B2019 le atribuye una edad de log age =
7.047, equivalente a unos 11 Myr, con una metalicidad solar ([Fe/H] = 0.000), resultados
muy similares a los de D2021, con edad log age = 7 y metalicidad [Fe/H] = -0.062. Este
valor de metalicidad es el que emplea CG2020 para establecer una edad de logage =
7.13, equivalente a unos 13 Myr. Downes et al. (2014) obtienen unos 6 Myr, haciendo un
estudio de distribucién de edades de estrellas de baja masa y enanas marrones presentes
en el cimulo. Todas estas referencias estdn de acuerdo en que el cimulo no supera los
15 Myr, una edad que sitia a la mayoria de sus miembros componentes en la PMS. El

resultado que hemos obtenido para la tnica estrella de nuestra muestra, perteneciente



A 9110 - - 092 FGLZ6  600FO6ET  TUOFIG0  900FIOT  FOFFE  €600FG6ECT 680000 F 6810°01 01 686 MdN  9VE6GSEOE

- 910 - - IGEFPI98  LO00FSET  OT0FO0S0  900F€9T  €0FTC  CO0OFG6ITT  SLO000 F 12L86'6 01 €8¢ MdN  GE6VLFE6T

0v jga gl - - 62T FTI8LL  SOOFEET  OTOFIGO  SOOFELT  €OFST  SIO0FS8Y0  TFO00'0 F LE0OSOT 01 1€0E0  PSRTILLOV

0d o - - SETFC6CL  600FSET  600FOF0  900F09T  €0FLT  FCOOFLISO 80000 F G806°0T 0T 1€0E0  £L6VRILOV

~ - - - - ILIFE8L8  SOOFI6E  SOOFIT0  STOFGLE  €0FET  9S00FL6ST  T3000°0 F 98686 0T 61 04N 22E0089%

= - 020°0 - 196 IGLFIGPL  800F ST  SOOFIFO  900FIOT  €O0FLT  LICOF 0980  GF000'0 F 9TET 0T 01 1040 12530791V

AEV 100 onGT0— - LETFO0GER  SUOFCET  OTOFEE0  SO0F6ST  €0FIE  LZ00FEOT  GLO0OO F VESH6'6 01 ¢ DSy LEOES6ERT

ALV €0'0- 46070~ - CPLFL918  800FGET  OU0FIS0  SOOFLET  €0F0C  FO0OF 9660  F000'0 F G88€6°L 01 gseIeld  920€60T31

- 800°0- 165670~ - SOTFI9IL  SOOF6IF  LOOFEE0  LOOF69T  €0FOT  TCOOFSIR0 280000 F L966°01 L0 9IS DON  LIPTEIZRE

AISV PRT0- - - €SEFEI8  FEOFTILT  6TOFIE0  SCOFI6T  POFee  TE0FLT  S00000 F 6LETT 0T 7926 DON  £6£3TE08T

LV o0 - - TOTFOISR  200F 687  L00FEH0 900FELT  €0FIT  9200FLVTT  SS000°0 F 972S 0T 01 1061 DDN  EFISEFGLI

LY 6710 (100 a8 €CIFO0S6L  SUOFO6EE  FOOOFCO0 FIOF09F  €0F6T  GIOOFISYT  66V00°0 F 199TF'E 01 6T OWOPIN  96836LCHT

A8V 6710 F'0- 4008 SOTF8LEL  SUOFLEE  S000FFO0 FLOFOVE  €0F9T  SCOOFISKT 9000 F eLeceV 01 G2 ONMOPIN  EEOLTPLI

ATOA 6710 608E0— G011 CELFOCEL  S00F 60T  CO0FFE0 SOOFIET  €OFLT  LIOOFEL60  €6600°0 F 1G618°¢ 01 G2 OWOPIN  FI9OTESEY

A-ATOA 6710 €00 96L EITFEOLL  800F90F  VOOFO0C0  900FL0C  €OFST  PIOOFCELT  €0V000F IIETES 01 G2 OWOPIN  9TO9TESEY

0 6710 - ol€l CILFO009L  200F S0P FOOF6I'0  900F60C  €OFST  EIOOFSIIT  CFG000 F 6L067'C 01 6¢ 910[o] 21966508

A8V 6710 12T0 4001 €2TF0SGL  S00FE8E  GUOF600 STOF8YE  €OFST  9E00FIGET  TSP000 F 602097 0T g ONOPIN  LTV09SEFT

ov 800 QOT0— 196 €8CF8EIL 00T OET  OTOFOP0  SOOFLET  €OFST  PSOOFISSO  9F000°0 F £888'8 0T 25 ONOPIN  9SOTTIVI

ALV €00 @80 8T GCIFE08  SOOFFFF  GUOFILO  L00FOFT  €0F0C  SEO0FO0S80  G6L000°0 F LOTET'S 01 2T ONOPIN  8STPRYSOY

ASV €00 9010 o€ EETTF 0P8 SO0FSET  GUOFLEO  LOOFFPET  €0FTC  PEOOFEEOT  8F0000 F 68230°8 01 2T OWOPIN  LOLESFSOV

AEV €00 €00~ 4618 2CFT0L8  L00FFET  600FSF0  SO0FGYT  €0FEE  TFOOFOSTT  S000°0F ITELL 80 2T ONOPIN  GTFISI0FY

S ATOA 800 1ET0 0L LETF6LL  600F 9T  OUOFOF0  OTOF99T  €OFG6T  OFO0OFGI60  8E000°0 F EGHTE'S 01 2T ONOPIN  28L0690FY

@ A-AIOY 090°0- l'0- 4061 9T FIE6L  S00FLOT  VOOFICO  900FO0TE  €OF6T  TIOOFI6TT  TS000°0 F 8T66E9 01 TT1 910N £6809882€

= ury 090°0- €0 11 CETFOTrL  600FF6E  €O0FVPI0  ITOFEET  €OFLT  8L00F6OTT  TE0000F GV6£9'9 0T TTT 9MOPIN  T8VLTICES

W ATV - GIT0— - €2TF 08 LO0F9ET  OTOFSE0  FOOFELT  €0F0T  PIOOFOV60  PRO000 F gh9ge’L 01 T Yelewey  0STOVEETE

M - L00°0- - - WIFIIS  L00FFOF  SOOFSI0  800F €T  €0F0C  6C00FI0ET  8L000°0 F LEEETT 01 C6§C O GE6S061VT

A 1118/LV 0000 SL10— - OVIF886L LOOFCET  OTOFPE0  FOOFEST  €0FGT  SIOOFIE60  EF0000 F GSTLh'S 01 162 OT T6V8YSES

mmu - PET0 - - CELFVREL  600FLEF  OUOFFF0  900F ST  €0FOT  9G00FELLO  LOODOF 6E65 1T 01 POLHE  LLOTGLO09T

ANn ATV PET0 - - ISLF 698 L00FS6E  €OOFFIO  SUOFLFG  €O0FTT  LEOOFOLFT  €2000°0 F L8S6E'6 01 POLHE  6TSGEL6SE

mL.u (A 680°0- - - SETF L LOOFTIFY  IU0OFEY0  SO0FOST  €0FTE  TG00FCIOT  6V000°0 F L0869'6 01 W 0DSY  TSVR91LEE

< 0d 290°0- - J1E'E9 62T F G008 LOOFSET  SUOFFFO  900FFYT  €OF6T  £CO0F L6610  PEODODOF 660°0T 01 9L DOSV  69EV6ETIT
M [eapedso odiy,  (gy(@sup)[H/ed]l  [H/2d] (s rusa () (1) BL (mfsor (®0) d oY W ) (°1/D o1 D) Ped omum) DIL

"(9102) 'Te 10 ©dsel (r) ‘(120T) ‘T8 10 10png (4) (8T0T) ‘T8 10 BISURYI0H (o) ‘(020Z) T 30 UOSSUQL ()
‘(L00T) ‘Te 10 T0A0Y (g) ‘(9102) ‘TR 10 ueIqen) (o) ‘(6102) e 10 [OUNO3] (1) ‘(1202) ‘e 10 seI (g) {(8102) 'Te 10 urpnen-yejue)) ;) “(6102) unsselg ;) SeULIfY [e130adse
odry ‘onwnd [9p pRPOI[RIOW ‘©[[91)S9 €[ 9P prpI[RIoW ‘eprjoefold UQIORIOI Op PRPIOO[eA ‘eAlds)e evinjeradwe) ‘[eoyIedns pepoAris3 ‘peplsusp ‘olpeld ‘esewl ‘peplsourun|

‘) pnjrudew ‘onwno e enueusjred op pepljiqeqoid ‘onwny) :eYddIsp ® epIembzl o(] ‘solIeIqe so[nuno QT © $9juslpuodsaliod 10§ ¢ Se[[a1)se op soljeuwreled T'¢ B[R],



118

CAPITULO 3. RESULTADOS

Tabla 3.14: Pardmetros sismicos y edades estimadas para las estrellas § Sct correspondientes a 18

cimulos abiertos. De izquierda a derecha: Cumulo al que pertenece la estrella, gran separacién en

6rdenes bajos, densidad media sismica estimada partir de la relacién de escala con la gran separacién,

la frecuencia de maxima amplitud, la temperatura efectiva sismica estimada a partir de la relacién de

escala con la gran separacién y la edad estimada para la estrella.

TIC Ctimulo Avigw(£Hz)  pane, (Po)  Vmax(uHz)  Teg (K)  Edad sismica (Myr)
264594259  ASCC 16 T4+2 0.444+0.02  470£130 8110+ 540 7375t
257168451  ASCC 41 81+3 0.534+0.04  630+97 8670+ 440 28133
259722519 BH 164 - - 252+ 117 7710 + 540 -
260721077 BH 164 70+ 3 0.3940.03  302+97 7520 +410 691120
93548492 IC 2391 72+3 0424004  329+76 7610+ 340 1137204
141905922 IC 2395 42+2 0.14£0.01  207+86 7540 £410 38758
323246150  Mamajek 1 T4+3 0.44+0.04 370+178 7760 + 700 7875°
285117481  Melotte 111 4242 0144001  3424+121 8050 + 570 768 + 231
328860893  Melotte 111 28+2 0.0640.01  194+105 7490 + 480 861 + 292
440690782 Melotte 22 64+ 3 0.3340.03  375+105 7770 +450 594 + 140
440681425  Melotte 22 69+ 3 0.3840.03  262+167 7380 + 650 432 + 164
405483707 Melotte 22 80+ 2 0.524+0.03  542+92 8360 + 420 33753
405484188 Melotte 22 79+ 2 0.504+0.03  294+97 7490 + 410 54197
14111056 Melotte 22 79+ 3 0.50+0.04 507+120 8230 +510 bt
245860427  Melotte 25 54+3 0.2340.03  296+100 7870 + 480 547 + 145
52593512 Melotte 25 4842 0.1840.02 302485 7900 + 420 642 + 138
435916016  Melotte 25 52+ 2 0214002 2724+113 7780 + 520 631 + 160
435910664  Melotte 25 53+ 2 0.2240.02 224489 7600 + 420 668 + 140
17417633 Melotte 25 24+2 0.04+0.01 1284109 7690 + 750 782 + 228
245792896 Melotte 25 33+2 0.08+0.01  153+66 7790 & 600 778 + 235
179438643  NGC 1901 66 + 3 0.354+0.03 311492 7550 + 390 587 + 126
220322393  NGC 2264 78+ 3 0.49+£0.04  346+67 7670+ 310 607 55°
382631447  NGC 2516 72+3 0.424+0.04  3714£100 7760 + 430 1117198
122093026 Platais 8 76+3 0.47+£0.04  507+127 8230+ 540 54112
185953037 RSG 5 78 +2 0.49+0.03  509+169 8240 + 680 42753
416402521 UBC 1 7143 0.41+£0.03  346+102 7670 + 430 122738
26500322 UBC 19 8543 0.59+0.04 482451 85804330 25174
467684973 UBC 31 8243 0.54+0.04  338+£149 7640 + 600 35153
467762884 UBC 31 8343 0.56+0.04  555+76 8400 + 360 2813
293474955  UPK 385 8243 0.54+0.04  543+£96 8360 +430 2898
303599346  UPK 385 8443 0.57+0.04 602479 8570+ 380 261735
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Tabla 3.15: Edades de los 18 cimulos analizados, comparadas con las de los catdlogos de Cantat-Gaudin

et al. (2020) (CG2020), Dias et al. (2021) (D2021) y Bossini et al. (2019) (B2019).

Ciimulo Edad sfsmica (Myr) Edad CG2020 (Myr) Edad D2021 (Myr) Edad B2019 (Myr)

ASCC 16 7355 ~ 13 ~ 10 ~ 11
ASCC 41 28775 ~ 214 ~ 97 ~ 110
BH 164 697220 ~ 32 - .
IC 2391 1137201 ~ 29 ~ 49 ~ 36
1C 2395 38753 ~ 20 ~ 14 -
Mamajek 1 78239 - - -
Melotte 111 810 + 270 ~ 646 ~ 619 -
Melotte 22 70120 ~ 78 ~ 131 ~ 92
Melotte 25 670 + 200 ~ 794 ~ 836 -
NGC 1901 587 + 126 ~ 891 =~ 861 ~ 830
NGC 2264 607 15° ~ 28 ~7 -
NGC 2516 111798 ~ 240 ~ 277 -
Platais 8 541128 ~ 30 ~ 37 -
RSG 5 42191 ~ 35 ~ 52 -
UBC 1 1227218 ~ 69 . -
UBC 19 2573 ~7 - B
UBC 31 30459 ~ 26 - -

UPK 385 30739 ~ 12 - -
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Tabla 3.16: Pardmetros de los modelos sismicamente restringidos, correspondientes a las estrellas § Sct
de los 18 cuimulos analizados. De izquierda a derecha: Cimulo, luminosidad, masa, radio, densidad,

gravedad superficial, temperatura efectiva, velocidad de rotacién.

TIC Cumulo log (L/Lg) M (Mg) R (Ro) 7 (po) log g Terr (K) v (kms™1)

264594259 ASCC 16 1.00 £ 0.08 1.76 £ 0.08 1.61+0.04 0.42£0.02 4.27£0.01 8110 £ 310 118 £ 58

257168451 ASCC 41 1.08+0.06 1.844+0.07 1.56+0.04 0.484+0.02 4.314+0.01 8650 % 250 76 £43

260721077 BH 164 0.90 +£0.07 1.72 £ 0.06 1.67+0.04  0.37£0.02  4.23£0.01 7520 & 240 100 4 44

93548492 1C 2391 0.90 +0.05 1.66 £0.04 1.61+0.04 040£0.02 4.25+£0.02 7680+ 170 113+ 61

141905922 IC 2395 0.86 +0.02 1.62 £ 0.02 1.484+0.02  0.5040.01 4.31£0.01 7830 £ 75 61 £ 26

323246150 Mamajek 1 0.96 +0.08 1.724+0.07 1.60+0.04 042£0.02 4.27+£0.02 7950 & 290 118 4 56

285117481 Melotte 111 1.33 £ 0.09 1.98 £0.11 2.51+£0.09  0.14£0.01 3.97£0.02 7990 £ 330 92 £43

328860893  Melotte 111 1.444+0.09 2064012 3.124+0.13 0.07+0.01  3.764+0.03 7490 % 280 88 £ 39

440690782 Melotte 22 1.01 £0.07 1.72£0.07  1.77£0.05 0.31£0.02 4.18£0.02 7800 % 250 102 & 46

440681425 Melotte 22 0.94 4+ 0.05 1.68 £ 0.05 1.66+£0.04 0.37+0.02 4.2240.02 7740+ 180 111449

405483707 Melotte 22 1.01 £ 0.06 1.77 £ 0.06 1.554+0.03  0.48£0.02 4.31£0.01 8360 & 240 81 £45

405484188 Melotte 22 0.87+0.03 1.64 +0.03 1.52 4 0.02 0.47£0.01 4.29+0.01 7730 £ 110 87 £42

14111056 Melotte 22 0.99 +£0.07 1.75 £ 0.08 1.554+0.04  0.47£0.02 4.30£0.01 82204290 91 £49

245860427 Melotte 25 1.16+£0.08  1.924+0.09 2.05+0.06 0.224+0.02 4.104+0.02 7880 % 280 116 £ 58

52593512 Melotte 25 1.25 £ 0.07 1.98£0.08 2.24£0.06 0.18£0.01  4.03£0.02 7930 & 240 117+ 55

435916016 Melotte 25 1.16 £0.08 1.91£0.09 209+£0.06 0.21£0.01 4.08£0.02 7790 £ 300 116 £ 55

435910664 Melotte 25 1.10 £ 0.07 1.85+£0.08  2.05£0.05 0.22£0.01 4.08£0.02 7610 & 250 114 £ 56

17417633 Melotte 25 1.58 £0.12 2.25+0.15 3.59+0.18  0.05+0.01 3.68 +0.04 7570 420 101 £51

245792896 Melotte 25 1.434£0.10 213+0.13 2.89%+0.12 0.094£0.01  3.844£0.02 7780 % 350 104 £ 51

179438643 NGC 1901 0.96 & 0.05 1.67 +0.05 1.724+0.04 0.33£0.02 4.19£0.02 7660+ 170 100 £ 46

220322393 NGC 2264 0.88 +0.04 1.65 £ 0.03 1.544+0.03  0.46£0.02 4.28£0.01 7760 £ 140 100 £ 48

382631447 NGC 2516 0.94 & 0.06 1.69 £ 0.06 1.62+0.04 040£0.02 4.25+0.02 7810%220 113 £ 60

122093026 Platais 8 1.01 £ 0.08 1.77 £ 0.08 1.59+0.04 0.44£0.02 4.284£0.01 8220 %310 108 £ 56

185953037 RSG 5 1.00 £0.10 1.76 £0.10 1.57+0.04 0.46+0.02 4.29+0.01 8250 £ 380 96 £+ 49
416402521 UBC 1 0.93 £ 0.06 1.68 £ 0.05 1.63+0.04 0.39£0.02 4.24£0.02  7740£210 105463
26500322 UBC 19 1.03 £0.05 1.78 £ 0.05 1.50£0.02  0.52£0.01 4.33+0.01 8570 £ 190 Glfﬂ

467684973 UBC 31 0.90+£0.04 1.66+£0.04 150£0.03 049£0.02 431+£0.01 7950 £ 180 70 £37

467762884 UBC 31 1.01 £ 0.05 1.76 £ 0.05 1.524+0.03  0.50£0.02  4.32£0.01 8390 £ 210 T1£37

293474955 UPK 385 1.00+£0.06 1.76£0.07 1.53£0.03 04940.02 4314+0.01 8360 % 250 71+38

303599346 UPK 385 1.04 £ 0.05 1.79 £ 0.06 1.524+0.02  0.5140.01 4.32+£0.01 8560 £ 220 63 £ 31
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Figura 3.27: Izquierda: Fragmento de la curva de luz de TIC 264594259 de dos dias de duracidn, obser-
vada por TESS, perteneciente al cimulo ASCC 16. La linea senoidal roja tiene una frecuencia de 2 d—1,
que puede deberse a la rotacién de la estrella. Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas por
MM en TIC 264594259. En rojo se destacan frecuencias en torno a 2 d—1, responsable de la modulacién

observada en la curva de luz.

a este cimulo, TIC 264594259, es de 73fé§4 Myr, asumiendo una metalicidad igual a la
del ciimulo, ya que no se tienen datos de la metalicidad para esta estrella. Se puede decir
que esta de acuerdo con los valores de las referencias debido al gran margen de error esti-
mado, aunque lejos de lo que seria una estrella en la PMS. Nuestra estimacion de Avygy,
no debe considerarse tan fiable en este caso, como puede apreciarse en el analisis de
periodicidades realizado en Fig. B.1 (panel superior). Si observamos con més atencién la
curva de luz y el periodograma de esta estrella (Fig. 3.27), se aprecia una modulacién de
unos 2 d~! aproximadamente, que puede corresponderse con su frecuencia de rotacién.
Una rotacion elevada dificulta la estimacién de la gran separacion, pues contribuye a
mezclar modos g con modos p, y al mismo tiempo hace que la estrella aparente mas edad

de la que en realidad tiene. Tampoco teniamos modelos con rotaciones tan elevadas.

3.4.2.2 ASCC 41

ASCCA41 (Herschel 1) se halla a una distancia de unos 300 pc con una extincién Ay =
0.0. B2019 calculan una edad de logage = 8.040, equivalente a unos 110 Myr, y una
metalicidad [Fe/H] = 0.000, préxima a la estimacién de D2021, donde log age = 7.986,
equivalente a unos 97 Myr, con una metalicidad de [Fe/H] = -0.089. El resultado obtenido
por CG2020, logage = 8.33, equivalente a unos 213 Myr, se aleja de estas estimacio-
nes. No hay muchas referencias sobre la estrella analizada, TIC 257168451, de la cudl se
desconoce su metalicidad. Diversas fuentes le atribuyen ser de tipo espectral A2. Para

modelarla se ha asumido una metalicidad solar, similar a la del ciimulo. Nuestra esti-
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macion para la edad de esta estrella, y por tanto extensible a todo el ciimulo, es de
28J_r51’55, Myr, mas proxima a las de B2019 y D2021 que del resultado de CG2020. Los
observables sismicos estimados para esta estrella (ver Fig. B.1, panel central, para la
estimacién de Ay ) apuntan con mayor claridad a una edad inferior que la que estas

referencias atribuyen al cimulo.

3.4.2.3 BH 164

BH 164, situado a unos 438 pc con extinciénAy = 0.17, es considerado por algunos,
més que como un cimulo, como una asociacién filamentosa de estrellas (Kounkel and
Covey, 2019). Apenas hay literatura sobre él. El tinico dato sobre metalicidad lo aporta
D2021, con un valor de [Fe/H] = 0.134, lo que apunta a un valor suprasolar, muy similar
a la metalicidad de Praesepe, por lo que se ha utilizado la misma malla de modelos
para caracterizar las dos estrellas de la muestra perteneciente a BH 164. De las dos,
TIC 259722519 y TIC 260721077, sélo se ha podido estimar Avyoy, con la segunda. En el
primer caso, la curva de luz y el periodograma calculado por MM muestran evidencias
de la presencia de una posible compaiera alrededor de esta estrella (Fig. 3.28), siendo
muy probable que se trate de un sistema binario no resuelto. La gran luminosidad y el
gran tamano observados por TESS pueden ser explicados por esta hipétesis. Esto ha
podido dificultar la deteccién de periodicidades en el espectro de frecuencias de esta
0 Sct. Por tanto, para datar este cimulo o agrupacién de estrellas nos hemos basado
en la caracterizacién de una tnica estrella, TIC 260721077, con una edad estimada de
691‘%?0 Myr, consistente con la estimacién realizada por CG2020, logage = 7.51, equi-
valente a unos 32 Myr. Es un caso similar al de TIC 264594259, en el ciimulo ASCC 16
(Sec. 3.4.2.1), donde la curva de luz y el periodograma revelan una modulacién a baja
frecuencia (Fig. 3.29), asociada a la posible frecuencia de rotacién de la estrella, apro-
ximadamente 0.5 d~!. Esto explicaria la aparente mayor edad obtenida con nuestro

método.

3.4.2.4 1IC 2391

IC 2391 es un ciimulo formado también por estrellas muy jovenes, situado en la conste-
lacién de Vela, a una distancia de 148 pc, con extinciéon Ay = 0.04. El catdlogo CG2020
le atribuye una edad de logage = 7.46, equivalente a unos 29 Myr, con metalicidad

[Fe/H] = 0.000. Otros catalogos ofrecen edades muy similares, por ejemplo segiin D2021
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Figura 3.28: Izquierda: Fragmento de la curva de luz de 2 d de duracién de TIC 259722519, observada por
TESS, perteneciente a la agrupacién BH 164. Presenta las caracteristicas de un trénsito producido por
algiin objeto compaiiero orbitando a su alrededor. La caida de luminosidad en intervalos periédicos asi
lo demuestra. Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas por MM en TIC 259722519. Sobresalen
picos muy significativos en bajas frecuencias, que pueden corresponderse con la presencia de una estrella

compaiera no resuelta.
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Figura 3.29: Izquierda: Fragmento de la curva de luz de TIC 260721077 de 4 d de duracién, observada
por TESS, perteneciente a la agrupacién BH 164. La linea senoidal roja tiene una frecuencia de 0.5
d—1, que puede deberse a la rotacién de la estrella. Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas
por MM en TIC260721077. En rojo se destacan frecuencias en torno a 0.5 d~!, responsable de la

modulacién observada en la curva de luz.
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tiene logage = 7.69, equivalente a unos 49 Myr, utilizando la misma metalicidad que
CG2020. Para B2019, la edad es log age = 7.56, equivalente a unos 36 Myr, también con
metalicidad solar. Las abundantes referencias en la literatura a este cimulo de la era
Gaia le atribuyen una edad comprendida entre 25 Myr y 55 Myr. S6lo un estudio de la
era Pre-Gaia (Kharchenko et al., 2013) estima una edad inconsistente con las demds, de
valor log age = 8.05, equivalente a unos 112 Myr. En esta investigacion se ha analizado
la curva de luz correspondiente a una § Sct, TIC 93548492, de la que se ha derivado una
edad aproximada de 113739 Myr, consistente con la estimada por Kharchenko et al.
(2013), y considerando la gran incertidumbre relativa obtenida, también con todas las
demas referencias. Sin embargo, también en este caso debemos ser muy cautos con la
estimacion de Avqy,. El andlisis de periodicidades en el espectro de frecuencias (Fig. B.1,

panel inferior) se hizo sobre un ntimero insuficiente de ellas, ya que se extrajeron en total

menos de 30 frecuencias significativas.

3.4.2.5 IC 2395

IC 2395 es un cimulo muy joven con estrellas en la PMS situado también en la conste-
lacién de Vela, al igual que IC 2391 (Sec. 3.4.2.4). Estd a una distancia de 702 pc, con
extincién Ay = 0.51. Segin CG2020 tiene una edad de logage = 7.31, equivalente a
unos 20 Myr. El catdlogo de Dias et al. (2021) le da una edad de logage = 7.15, equi-
valente a unos 14 Myr, con metalicidad [Fe/H] = -0.007. Dentro de este cimulo se ha
hecho el andlisis sfsmico de la estrella TIC 141905922, con una edad estimada de 383}

Myr, en consonancia con la edad del cimulo de las referencias citadas.

3.4.2.6 Mamajek 1

Mamajek 1 es una pequena agrupacion de estrellas, recién descubierta por Eric Mamajek
en 1999 (Mamajek et al., 1999), en la constelacién del Camaleén. Estd a una distancia
aproximada de unos 100 pc, con extinciéon Ay = 0.00. No est4 suficientemente estudiado,
no hay muchas referencias sobre él en la literatura. La tnica referencia a la edad esta
en el repositorio WEBDA, con un valor de logage = 6.778, unos 6 Myr, sin que conste
metalicidad alguna. Dentro de esta agrupacién de estrellas se halla TIC 323246150, la
estrella de la que se ha obtenido una edad de 78fé39 Myr, la cudl no es consistente con

la referencia citada. Al igual que en los casos analizados en ASCC 16 y BH 164, también

esta estrella muestra evidencias, a través de su curva de luz y de su periodograma
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Figura 3.30: Izquierda: Fragmento de la curva de luz de TIC 323246150 de 2 d de duracién, observada
por TESS, perteneciente al cimulo Mamajek 1. La linea senoidal roja tiene una frecuencia de 2.5 d—1,
que puede deberse a la rotacién de la estrella. Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas por
MM en TIC 323246150. En rojo se destacan frecuencias en torno a 2.5 d~1, responsable de la modulacién

observada en la curva de luz.

(Fig. 3.30), de un pico de bajas frecuencias en torno al valor 2.5 d=!, responsable de
una rotacion elevada, que podria explicar la aparente mayor edad obtenida. Por otra
parte, segin Bochanski et al. (2018), la metalicidad de la estrella es [Fe/H] = -0.11, muy
por debajo de la metalicidad solar, la que se ha utilizado para calcular los modelos. Sin

referencias sobre la metalicidad del cimulo, la edad estimada resulta menos fiable.

3.4.2.7 Melotte 111

Melotte 111 (Ctmulo estelar de Coma) es un cimulo estelar situado a una distancia
de 85 pc, con extincién Ay = 0.00. Segun CG2020 tiene una edad de logage = 8.81,
equivalente a unos 646 Myr, similar a la estimada por Silaj and Landstreet (2014),
con logage = 8.75, equivalente a 562 Myr, con metalicidad Z = 0.015. También es
muy parecida la estimaciéon de D2021, con logage = 8.792, equivalente a 619 Myr.
Las distintas referencias de la era Gaia establecen una metalicidad comprendida entre
[Fe/H] = -0.06 (D2021) y [Fe/H] = +0.076 (Fu et al., 2022), es decir, en torno a la
solar. Han sido dos las estrellas § Sct analizadas: TIC 285117481 y TIC 328860893. La
edad de ambas, considerada como grupo, es de 810 £ 270, consistente con la estimacién
de CG2020. Las dos parecen tener metalicidad subsolar y alta rotacién, (Tabla 3.13).
Ademds, TIC 285117481 es de tipo Am. Son observaciones que pueden explicar que

aparenten mas edad que el cimulo, segin las citadas referencias.
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3.4.2.8 Melotte 22 (Las Pléyades)

Las Pléyades es uno de los ciimulos més cercanos al Sistema Solar. Esté situado en la
constelacién de Tauro a una distancia de 128 pc y una extincién de Ay = 0.18. En él
predominan estrellas calientes de tipo B. La edad estimada por CG2020 es log age = 7.89,
equivalente a unos 78 Myr. Las diferentes referencias de la era Gaia sobre la metalicidad
del cimulo establecen valores para [Fe/H] comprendidos entre -0.01 y 0.09. Segin D2021,
la edad es de logage = 8.116, equivalente a 131 Myr, con metalicidad [Fe/H] = 0.032.
Y segin B2019, es de logage = 7.966, equivalente a 92 Myr, con metalicidad [Fe/H]
= 0.000. La determinacién de la edad conjunta del grupo de cinco ¢ Sct analizadas
nos da una edad aproximada de 70f280 Myr. Ahora bien, como ocurre con el caso de
Praesepe, también aqui parece haber dos poblaciones de diferente edad. Una formada
por dos estrellas mas evolucionadas en la MS, TIC 440690782 y TIC 440681425, con
594 £ 140 Myr y 432 4+ 164 Myr, respectivamente; y otra formada por tres estrellas mas
jovenes, TIC 405483707, TIC 405484188 y TIC 14111056, con 33752 Myr, 54797 Myr y
4145?;11 Myr, respectivamente. Dentro de la pareja de estrellas de aparente mayor edad,
TIC 440681425 sobresale por su considerable rotacién, vsin i= 219 km s~!(Royer et al.,

2007), lo que puede explicar la enorme discrepancia con el grupo de estrellas més jévenes.

3.4.2.9 Melotte25 (Hiades)

Melotte 25 (Hiades) es el ciimulo més cercano al Sistema Solar, situado en la constelacién
de Tauro a una distancia de 47 pc, y una extincién de Ay = 0.00. La edad de CG2020
es de logage = 8.90, equivalente a unos 794 Myr, valor muy parecido al de D2021,
log age = 8.922, equivalente a 836 Myr, con metalicidad [Fe/H] = 0.149. Las abundantes
referencias de la era Gaia apuntan a una metalicidad suprasolar, con valores para [Fe/H]
comprendido entre 0.12 (Netopil et al., 2022) y 0.27 (Fu et al., 2022), similares a los del
cimulo de Praesepe. Por ello hemos utilizado la misma malla de modelos para ambos
cumulos. La edad conjunta estimada para el grupo de seis é Sct es de 670 £ 200 Myr, en
consonancia con las referencias anteriores, sobre todo con la de CG2020. En este caso,
se ha encontrado completa homogeneidad en las edades estimadas para el conjunto de

las seis estrellas, todas ellas de tipo A tardia o F temprana.
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3.4.2.10 NGC 1901

NGC 1901 es un cumulo poco poblado y disperso, en la constelacién Dorado, a unos 427
pc, con extincién Ay = 0.21. Segiin CG2020 tiene una edad de log age = 8.95, equivalente
a 891 Myr. B2019 establecen que log age = 8.919, equivalente a 830 Myr, con metalicidad
[Fe/H] = -0.080, y D2021 le atribuyen una edad de logage = 8.935, equivalente a 861
Myr, con metalicidad [Fe/H] = -0.042. Las referencias sobre metalicidad en la era Gaia
le dan valores para [Fe/H] comprendidos entre -0.27 (Kos et al., 2018) y -0.042 (D2021),
es decir valores més bien apuntando a una metalicidad subsolar. Se ha caracterizado
una sola estrella en este cimulo, TIC 179438643, de tipo A tardia, muy similar a las
de la muestra del cimulo Hiades, con una estimacion de edad de 587 + 126 Myr. Esta
estimacién no estd de acuerdo con las citadas anteriormente, pero si con la de Pavani
et al. (2001), de 0.6+0.1 Gyr, donde emplearon un valor para la extincién notablemente
maés bajo, Ay = 0.04, para hacer el ajuste con isécronas de metalicidad solar, la que se

ha utilizado en este trabajo para datar la estrella.

3.4.2.11 NGC 2264

NGC 2264 es un cimulo formado por estrellas jovenes, oscurecidas por una densa nube
de gas y polvo. Esté situada en la constelacién Monoceros, a una distancia de 707 pc, con
un valor para la extincién de Ay = 0.79. La edad de CG2020 es de logage = 7.44, unos
28 Myr. Segun D2021, la edad es logage = 6.847, equivalente a 7 Myr, con metalicidad
[Fe/H] = -0.184. Las referencias de la era Gaia le atribuyen una metalicidad subsolar, con
valores para [Fe/H] comprendidos entre -0.051 (Zhong et al., 2020) y -0.278 Spina et al.
(2017). Nuestra estimacién de edad para la tnica estrella de este cimulo en la muestra,
TIC 220322393, es de aproximadamente 601‘}155 Myr, utilizando una metalicidad solar. La
gran luminosidad observada (Tabla 3.13), junto con un pico notable a bajas frecuencias
en su periodograma, pueden ser evidencias de un objeto companero orbitando alrededor
de ella, una binaria no resuelta o posiblemente el disco protoplanetario de un planeta
en formacién (Mendigutia et al., 2022), teniendo en cuenta la gran densidad de gas y

polvo en la que estan inmersas las estrellas de este ciimulo.
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3.4.2.12 NGC 2516

NGC 2516 esta en la constelacion de Carina, a una distancia de unos 423 pc, con ex-
tincién Ay = 0.11. La edad de CG2020 es de logage = 8.38, unos 240 Myr. Segin
D2021 es de logage = 8.442, equivalente a 277 Myr, con metalicidad [Fe/H] = -0.008.
Las referencias de la era Gaia estiman metalicidad de tipo solar, con valores para [Fe/H]
comprendidas entre -0.079 (Spina et al., 2017) y 0.05 (Netopil et al., 2022). La estrella
analizada, TIC 382631447, tiene una edad estimada en 111ﬂgg Myr, consistente con
estas referencias, y mas atin con el valor de unos 150 Myr, segtn el estudio hecho por
Bouma et al. (2021), basado en modelos girocronolégicos de miembros que forman el
amplio halo de unos 500 pc que rodea el nticleo de este ctimulo, del que forma parte nues-
tra estrella. No se han encontrado datos en la literatura sobre tipo espectral y rotacion
para esta estrella. Si se han encontrado datos de metalicidad, como el proporcionado
en el catdlogo TIC, con un valor de [Fe/H] = -0.354, claramente subsolar y alejado de
la metalicidad media de tipo solar del ctimulo. Un estudio reciente de Li et al. (2023),
basado también en la astrosismologia, estima que la edad de NGC 2516 es de 102 + 15

Myr, muy consistente también con nuestra determinacion.

3.4.2.13 Platais 8

Platais 8 es un ciimulo muy joven con una treintena de estrellas aproximadamente.

Esta localizado en la constelacién de Carina a unos 134 pc, con una extinciéon Ay =

0.14. Segin CG2020, su edad es de logage = 7.48, equivalente a unos 30 Myr, muy

similar a la de D2021, con un valor de logage = 7.567, equivalente a 37 Myr, con una

metalicidad [Fe/H] = -0.05. Por su parte, para Vande Putte et al. (2010) es de unos 60

Myr, mediante un analisis cinematico del cimulo. Dentro de él se halla TIC 122093026,
23

cuyo andlisis sfsmico nos ha aportado una edad de unos 54f}15 Myr, consistente con

todas las referencias citadas.

3.4.2.14 RSG5

RSG 5 es un cimulo situado a una distancia de unos 328 pc, con extincién Ay = 0.01.
En CG2020 la edad es logage = 7.54, equivalente a unos 35 Myr. Y seguin Dias et al.
(2021) es logage = 7.718, unos 52 Myr, con una metalicidad de [Fe/H] = 0.012. En este

cumulo encontramos la estrella TIC 185953037, cuyo andlisis sismico nos da una edad



3.4. ALCANCE DEL METODO 129

de 42793 Myr, consistente con las demds determinaciones.

3.4.2.15 UBC1

UBC 1, al igual que los que forman la lista UBC, es un cimulo recién descubierto con
datos de Gaia. Esté situado a una distancia de unos 326 pc con extincién Ay = 0.35.
Sé6lo hemos encontrado una referencia a la metalicidad, con valor [Fe/H] = 0.020 (Spi-
na et al., 2021). La edad de CG2020 es de logage = 7.84, equivalente a unos 69 Myr.
Estd incluido en la lista de Kounkel and Covey (2019), con una edad de unos 182 Myr.
Recientemente se ha publicado un estudio especifico para este cimulo (Fritzewski et al.,
2024), combinando tres métodos diferentes: astrosismologia con modos g, la girocrono-
logia y el ajuste de isécronas. Dicho estudio ha concluido que la edad del cimulo se
encuentra entre los 150 y los 300 Myr. La estrella que se ha analizado en este estudio

216

es TIC 416402521, cuyo andlisis sfsmico nos ha aportado una edad estimada en 1227319

Myr, muy de acuerdo con todos estos estudios.

3.4.2.16 UBC 19

UBC 19 es un cimulo con una treintena de estrellas muy jévenes, situado a una dis-
tancia de 416 pc, con extincién Ay = 0.70. CG2020 estima una edad de logage = 6.84,
unos 7 Myr. La tnica referencia a la metalicidad la encontramos en Fu et al. (2022),
con un valor de [Fe/H] = 0.082. Dentro de este ctimulo hemos analizado la estrella
TIC 26500322, obteniendo una edad de 25fﬁ Myr, algo mayor que la de CG2020. En
este caso, la fiabilidad de nuestro resultado se ve comprometida por la influencia de un
pico considerable a bajas frecuencias en el periodograma de esta estrella (Fig. 3.31), lo
cual revela la presencia de un objeto cercano en érbita alrededor de ella, como un posible
disco protoplanetario, dada su juventud y el valor tan alto de la extincién, que revela la

presencia de mucho gas y polvo envolviendo a la estrella.

3.4.2.17 UBC 31

UBC 31 estd situado a una distancia de unos 341 pc, con extincién Ay = 0.18. La
determinacién de la edad de CG2020 aporta un valor de logage = 7.42, equivalente a
unos 26 Myr, practicamente idéntica a la obtenida por D2021, con metalicidad [Fe/H]
= 0.425. El estudio de Fu et al. (2022) le otorga una metalicidad mds parecida a la
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Figura 3.31: Izquierda: Fragmento de la curva de luz de TIC 26500322 de 2 d de duracién, observada
por TESS, perteneciente al cimulo UBC 19. La linea senoidal roja tiene una frecuencia de 2 d—1,
que puede deberse a la rotacién de la estrella. Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas por
MM en TIC 26500322. En rojo se destacan frecuencias en torno a 2 d~—!, responsable de la modulacién

observada en la curva de luz.

solar, [Fe/H] = 0.003. Con ella hemos modelado las dos estrellas de la muestra que
pertenecen a este cumulo, TIC 467684973 y TIC 467762884, de tipos espectrales FO y
A0 respectivamente. El anélisis sismico revela que se trata de dos estrellas jévenes, que
consideradas como grupo tendrian una edad de 30J_r38 Myr, muy de acuerdo con las

referencias citadas.

3.4.2.18 UPK 385

UPK 385 es un cimulo situado a una distancia de 321 pc, con extincién Ay = 0.87,
y con una edad, segun CG2020, de logage = 7.07, unos 12 Myr, coincidiendo casi
plenamente con la de D2021, en la que la metalicidad es de [Fe/H] = -0.116. Segtin Fu
et al. (2022) la metalicidad de este cimulo es [Fe/H] = 0.127. Teniendo ambos valores en
cuenta, hemos optado por utilizar una metalicidad de tipo solar para caracterizar las dos
estrellas de nuestra muestra presentes en este ctiimulo: TIC 293474955 y TIC 303599346,
muy similares en sus caracteristicas, también en los observables sismicos obtenidos, y
por consiguiente en su edad. Consideradas como un grupo, tienen una edad conjunta de

unos 30759 Myr, consistente con las referencias citadas.
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Conclusiones y trabajo futuro

4.1 Conclusiones

Se resumen a continuacién las principales conclusiones tras la realizacion de este trabajo:

e Se ha desarrollado una nueva herramienta para extraer las frecuencias de pulsacion
de una estrella, en particular de tipo § Sct, a partir de las curvas de luz propor-
cionadas por las misiones espaciales, principalmente de Kepler y TESS. Se trata
de MULTIMODES, disponible en un repositorio publico, versatil y méas rapida que
otras herramientas utilizadas en el campo. Tras someterlo a prueba con curvas de
luz sintéticas y curvas de luz reales, se procedié con confianza a utilizarlo en el

desarrollo de esta investigacion.

e Se ha observado la gran separacién en érdenes bajos con las frecuencias significa-
tivas de mayor amplitud de un nimero considerable de estrellas: 46 pertenecientes
a 21 ctimulos estelares de diferentes edades y metalicidades, mas otras 76 estrellas
cercanas al borde rojo de la banda de inestabilidad, con el fin de datar las posibles

6 Sct de mayor edad.

e Se han utilizado tres observables sismicos para restringir los modelos de una malla,
disenada con los valores caracteristicos de una estrella § Sct, con objeto de explorar
la viabilidad de datar cimulos estelares jévenes con presencia de este tipo de
estrellas. Estos tres observables son: la gran separacién en 6rdenes bajos, por su

relacion con la densidad media de la estrella; la frecuencia de maxima amplitud, por
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su relacion con la temperatura efectiva; y, en los pocos casos donde fue posible, el
multiplete de frecuencias del mismo orden y grado, por su relacion con la frecuencia
de rotaciéon. En primera aproximacion se ha hecho con el cimulo a Per, dejando
de lado un tratamiento estadistico de los modelos en la prediccion de su edad.
El resultado es que a Per tiene una edad de unos 96 Myr, un valor que esta de
acuerdo con algunas referencias de la literatura. Una vez que mejoramos el método
introduciendo un tratamiento estadistico adecuado de los modelos, la edad de este
cimulo resulta ser 90+60 Myr, muy similar a la estimacién anterior. Esto nos
dice que la seleccién de unos pocos modelos con edades comunes en las estrellas

analizadas fue suficiente para datar el camulo.

El anlisis de Trumpler 10 nos da como resultado una edad media de 3073) Myr,
consistente con las estimaciones realizadas, por ejemplo, por Netopil et al. (2016);
Dias et al. (2021), de 34 Myr y 57 Myr respectivamente. Esta gran incertidumbre
relativa se reproduce con otros cumulos de edades similares. Se necesitan modelos

con un mejor tratamiento en la PMS para aumentar la precision.

Por lo que respecta a Praesepe, encontramos que la muestra de seis § Sct, consi-
deradas como una unica poblacién, tiene una edad promedio de 580 £ 230 Myr,
consistente con algunas referencias en la literatura, como Meibom and Mathieu
(2005); Fossati et al. (2008), de 590 Myr y 630 Myr respectivamente. No obstante,
dentro de la muestra se distinguen claramente dos grupos con edades aparente-
mente diferentes: un grupo de cuatro estrellas més jovenes, cuya edad promedio es
de 510+ 140 Myr, y otro de dos estrellas con una edad promedio de 890+ 140 Myr.
Las tres hipdtesis que pueden explicar estas dos poblaciones son: 1) Realmente son
dos poblaciones de edades diferentes. 2) Una rotacién elevada disminuye la den-
sidad media de la estrella, lo cudl hace que la gran separacion observada sea més
pequena. 3) Si la estrella forma parte de un sistema binario no resuelto, la lumi-
nosidad y el tamano observados son mayores, y por tanto la densidad es menor,

lo que hace que la gran separacién observada sea menor.

De las 76 estrellas analizadas en el borde rojo de la banda de inestabilidad, encon-
tramos que la de mayor edad en el grupo es TIC 231148059, con 11744321 Myr.
Tratdndose de una muestra homogénea en parametros como la masa, la luminosi-
dad y la temperatura efectiva, hemos podido calcular una edad promedio que nos
sirva como orientacion para saber el limite maximo que podemos alcanzar a la hora

de estimar la edad de un cimulo, utilizando la sismologia de las estrellas § Sct.
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Con nuestra actual malla de modelos y nuestro método de analisis, no esperamos

datar cimulos por encima de unos 900 Myr.

e Bajo las condiciones demandadas por nuestro método, se ha encontrado un grupo
de 31 estrellas pertenecientes a otros 18 cimulos de diferentes edades y metalici-
dades. Encontramos que los resultados son consistentes en 16 de los 18 ctimulos,
comparando con las determinaciones de otros estudios realizados con datos de la
era Gaia. Sin embargo, casi de forma sistemética obtenemos edades superiores a
otras determinaciones. Esto tiene que ver con que nuestros modelos han sido in-
suficientes en el rango de metalicidad y en el de los valores de rotacién iniciales

escogidos.

4.2 Limitaciones del método. Trabajo futuro

La principal novedad de este trabajo ha sido el uso de estrellas § Sct para datar ciimulos
jovenes, donde el tradicional método del ajuste de isdcronas es muy ambiguo en la MS. A
la vista de los resultados obtenidos, el método promete para convertirse en una referencia
dentro de este campo, con la ayuda de futuras misiones espaciales, como el proyecto de
la ESA PLAnetary Transits and Oscillations of stars’ (PLATO, Rauer et al. (2014)) y
High-precision AsteroseismologY in DeNse stellar fields? (HAYDN, Miglio et al. (2021)),
mas especifica para el estudio de cimulos estelares. Se espera que ambas nos aporten

datos fotométricos de mayor resolucién.

Sin embargo se necesita trabajar en las siguientes mejoras:

e La estimacién de la gran separacion no es facil en la mayoria de los casos. Para
este trabajo se ha tenido que ir estrella por estrella, comparando los resultados
aportados por las cuatro técnicas utilizadas, y decidiendo a ojo la mejor opcion
posible. Con ayuda de algoritmos, se necesita automatizar este proceso utilizando
criterios mas objetivos para obtener una estimacion maés fiable de este importante

observable.

e La frecuencia de rotacién es un observable sismico de gran valor que ayudaria

a restringir ain mas los modelos con los que queremos caracterizar las & Sct.

Lhttps://sci.esa.int/web/plato
2http://www.asterochronometry.eu/haydn
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Discriminar los multipletes de frecuencias del mismo orden y grado dentro del
complejo espectro de frecuencias de este tipo de estrellas es fundamental para
conseguir este objetivo. Para ello se necesitan curvas de luz de mayor resolucién
fotométrica, y eso pasa por monitorizar las estrellas desde el espacio en series

temporales mas largas.

La identificacién de los modos de pulsaciéon observados es uno de los grandes
objetivos sobre los que se esta trabajando en el campo de la astrosismologia. Seguir
dando pasos para avanzar en esta tarea es crucial para mejorar los modelos, y
obtener informacién detallada y mé&s precisa sobre la estructura interna de la

estrella.

Teniendo en cuenta las grandes incertidumbres relativas que se generan cuando
se trata de datar ciimulos en la PMS o en la ZAMS, se necesitan modelos que

caractericen con mas precision estas fases donde ocurren cambios con més rapidez.

Necesitamos una malla de modelos mucho méas amplia y homogénea. Si queremos
reducir la incertidumbre tenemos que abarcar un mayor rango en los diversos

parametros de entrada, principalmente la metalicidad y la rotacién inicial.



Apéndice A

Av,w €n el borde rojo de la

banda de inestabilidad

A continuacion se detallan las graficas de la FT, HFD, AC (izquierda) y la ED (derecha)
donde se estima la gran separacion correspondiente a cada una de las estrellas analizadas

cerca del borde rojo de la banda de inestabilidad.
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Figura A.1: Gran separacién estimada (linea roja vertical discontinua en panel de la izquierda) para
la muestra de estrellas cercanas al borde rojo de la banda de inestabilidad. Izquierda: transformada de
Fourier (FT), el diagrama de autocorrelacién (AC), el histograma de separaciones de frecuencia (HFD).

Derecha: diagrama échelle (ED).
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Figura A.2: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.3: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.4: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.5: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.7: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.9: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.10: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.11: Igual que Fig. A.1.



T
10 —FT 500 l i l
HFD :
— !
—-= Possible Av ' H '
400 1
5 | | i)
2 = i
g £ 20 ‘ i
i s=4 b W 1R
[ 1
E g i
g g | | | :
- i
b £ 200 1
: l
£ | | |
'
)
100 b | | . 'i’ |
1)
1 ]
= TIC 298906524 !
T 0 T T T T T vt T
60 0 10 20 30 40 50 60 70
Periodicity (uHz) vmod Av
10 ! — FT
! HFD
! —
! —-= Possible Av “00 ‘
08 i
- ! ‘ .
S [
é I g 300 ' . '
o 1 2
£ i g
g i s
£ P & 200
g ! E
& |
!
100 . . .
TIC 417658371
0 T T
0 10 20 30 40 50 60 70
Periodicity (uHz) vmod Av
10 — FT
HFD 500
- | | |
[ == Possible Av
08 |
I 400 ‘ ‘
= H
-] —
3 g | I
506 2 300
2 )
: 2 N | o
:
g 04 = 200 ‘ ‘ . ‘
) i n 1
02 100 ‘
TIC 86893888
00 T T T 0 T T T T T T
0 20 40 60 80 0 10 20 30 40 50 60 70
Periodicity (uHz) vmod Av

Figura A.12: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.13: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.14: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.15: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.16: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.17: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.18: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.19: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.20: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.22: Igual que Fig. A.1.
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Figura A.23: Igual que Fig. A.1.
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Apéndice B

Ay, €n los 18 cumulos

A continuacién se detallan las graficas de la FT, HFD, AC (izquierda) y la ED (derecha)
donde se estima la gran separaciéon correspondiente a cada una de las estrellas en los

cumulos analizados.

161



162 APENDICE B. Auy EN LOS 18 CUMULOS

10 — T
HFD
—_ “° | | |
08 !—--- Possible Av 700 l '
2 ! wl] | | |
Tuoll | l J ’ [ |
2 o)
: £ w0 A
¢ : ' '
z * 300
H I | I |
200
100
TIC 264594259
® T n » wm @ % & n
Periodicity (uHz) vmod Av
10 —FT
HFD
— soo' ' | ' l
08 o Possble &v | | IIlJ (] £ 1
= ! AEEN i | n
2 ! _ 600
Bos : z | | |
E !
2 ! 5400 |
5 04 [ £
H i
& l
!
02 | 200
| |
TIC 257168451 I |
00 0 - : ; ;
0 20 40 60 80
Periodicity (uHz) vmod Av
10 — T €00 '
HFD

— AC
—-= Possible Av 00

08
3 A“OO. ' . ' ' '
° L]
200 3 ' '
K o)
300
§ g
£ =4
§ 04 £
H 200

100

TIC 260721077

40 60 0 10 20 30 40 50 60 70 80
Periodicity (uHz) vmod Av

0
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Apéndice C

Histogramas de edades y

WPDF de los 18 cumulos

A continuacién se detallan las graficas con los histogramas de distribucién de edades de

las estrellas de cada cumulo, junto con la WPDF estimada para cada uno de ellos.
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Figura C.1: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo ASCC 16.
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Figura C.2: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo ASCC 41.
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Figura C.3: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo BH 164.
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Figura C.4: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del ctimulo IC 2391.
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Figura C.5: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo IC 2395.
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Figura C.6: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo Mamajek 1.
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Figura C.7: Arriba: Histogramas de distribucién de edades para las dos estrellas analizadas del ciimulo
Melotte 111. Abajo: Histograma conjunto de las dos estrellas y Funcién de Densidad de Probabilidad
Ponderada (WPDF) del cimulo Melotte 111.
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Figura C.8: Arriba: Histogramas de distribucién de edades para las cinco estrellas analizadas del camulo
Melotte 22. Abajo: Histograma conjunto de las cinco estrellas y Funciéon de Densidad de Probabilidad
Ponderada (WPDF) del ctimulo Melotte 22.
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Figura C.9: Arriba: Histogramas de distribucién de edades para las seis estrellas analizadas del ciimulo
Melotte 25. Abajo: Histograma conjunto de las seis estrellas y Funcién de Densidad de Probabilidad
Ponderada (WPDF) del ctimulo Melotte 25.
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Figura C.10: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo NGC 1901.
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Figura C.11: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo NGC 2264.
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Figura C.12: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo NGC 2516.
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Figura C.13: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del ctimulo Platais 8.
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Figura C.14: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo RSG 5.
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Figura C.15: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del ctimulo UBC 1.
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Figura C.16: Histograma de distribucién de edades y Funcién de Densidad de Probabilidad Ponderada
(WPDF) para la estrella analizada del cimulo UBC 19.
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Figura C.17: Arriba: Histogramas de distribucién de edades para las dos estrellas analizadas del ciimulo
UBC 31. Abajo: Histograma conjunto de las dos estrellas y Funcién de Densidad de Probabilidad
Ponderada (WPDF) del ctimulo UBC 31.
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Figura C.18: Arriba: Histogramas de distribucién de edades para las dos estrellas analizadas del ctiimulo
UPK 385. Abajo: Histograma conjunto de las dos estrellas y Funcién de Densidad de Probabilidad
Ponderada (WPDF) del cimulo UPK 385.
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Apéndice D

Parametros en el borde rojo

de la banda de inestabilidad

A continuacién se presentan las tablas completas con los pardmetros observados en la

muestra de 46 estrellas de TESS, y en la muestra de 30 estrellas de Kepler.
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Apéndice E

Sismica en el borde rojo de la

banda de inestabilidad

A continuacion se presentan las tablas completas con los pardmetros sismicos observados

en la muestra de 46 estrellas de TESS, y en la muestra de 30 estrellas de Kepler.

Tabla E.1: Pardmetros sismicos de 46 estrellas § Sct de TESS. De izquierda a derecha: Gran separacién
en 6rdenes bajos, densidad media sismica estimada partir de la relacién de escala con la gran separacién,
la frecuencia de maxima amplitud, la temperatura efectiva sismica estimada a partir de la relacién de

escala con la gran separacién y la edad estimada para la estrella.

TIC Aview(pHz)  pav, (Po)  Vmax(uHz) Ter (K) Edad sismica (Myr)
2096047 4543 0.16£0.02 180 + 46 7430 £ 250 10174219
3697787 6212 0.31£0.02 292 4+ 96 7480 + 410 728+116
4353379 51£3 0.21£0.02 249+ 70 7700 + 360 864+163
8152515 3142 0.07£0.01 105 £ 40 7590 + 430 830£252
9858459 51£2 0.2140.02 230 £ 98 7620 + 460 898+186

26541086 4313 0.1540.02 238 £ 84 7650 + 410 907+213
37908913 4243 0.1440.02 228 £90 7260 + 380 11194315
63291372 4612 0.17£0.01 273+091 7790 + 440 8474216
63294105 55+3 0.2440.03 296 £ 89 7500 + 380 903+147
69025963 5643 0.2540.03 364 £ 66 7730 + 310 793127
70462749 55+3 0.2440.03 291 £ 62 7860 £ 330 7494124
86893888 60+3 0.2940.03 292 £ 81 7480 + 350 803+140
91424870 4943 0.1940.02 202 £ 50 7520 £ 270 962+179
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TIC Aview(pHz)  pav, (Po)  Vmax(uHz) Ter (K) Edad sismica (Myr)
95167223 353 0.10+0.02 214 £ 72 7560 + 360 8941226
121597646 4843 0.1840.02 228 4+ 66 7620 + 340 918+194
121729614 5613 0.25+0.03 320 £ 127 7970 £ 590 7084172
122069152 5143 0.2140.02 281+ 74 7440 + 330 983£164
139201927 353 0.10+0.02 172+ 73 7400 £ 350 967+285
155457396 4543 0.16+0.02 241+ 71 7670 + 360 898+197
158175593 55+3 0.2440.03 188 £ 40 7460 £ 230 939+131
158787200 3543 0.10£0.02 197 £ 56 7500 + 290 9114223
158802324 3913 0.1240.02 191 + 105 7480 £ 480 988+361
159050655 - - 328 £62 76100 £ 290 -
175233832 55+3 0.24+0.03 303 £ 107 7900 £ 510 741+161
175264376 5243 0.21£0.03 237 £ 106 7650 + 490 880£185
184847294 60+3 0.2940.03 248 £105 7330 £ 430 8144137
220249957 36+3 0.10£0.02 173 £ 58 7610 + 340 881+203
231148059 3943 0.1240.02 184 £ 78 7100 £ 330 11744321
232064019 5243 0.21£0.03 247 £ 77 7690 + 380 865165
255733180 38+3 0.1140.02 190 + 76 7680 £ 420 873209
298906524 61+3 0.30£0.03 295 £ 111 7490 + 460 756144
302820047 - - 198 £ 87 7150 + 360 -
312691592 - - 301 £ 55 7890 + 310 -
316826948 61+3 0.30£0.03 298 4+ 83 7500 = 360 771£140
332056768 60+3 0.2940.03 305 £+ 69 7910 + 360 644+122
345743871 5343 0.2240.03 272 £ 105 7780 = 490 817£184
387226824 6243 0.31£0.03 309 £ 91 7920 + 450 615+133
394015973 4013 0.13£0.02 226 £ 113 7820 = 580 8424235
397012320 5543 0.2440.03 213 £ 80 7560 + 390 888+151
398733851 333 0.08+0.02 237+ 78 7870 + 440 768202
407229868 - - 209 £ 88 7540 + 420 -
411278907 4243 0.1440.02 214 + 84 7560 = 400 9434285
417658371 - - 254 £+ 68 7720 £ 350 -
435923755 - - 150 £ 68 6990 £ 290 -
457035927 2343 0.04£0.01 92 £ 129 7290 + 600 1030+£262

468424445 51£3  0.21+£0.02 219 £+ 64 7580 £ 330 923+163
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Tabla E.2: Parametros sismicos de 30 estrellas § Sct de Kepler. De izquierda a derecha: Gran separacién

en 6rdenes bajos, densidad media sismica estimada partir de la relacién de escala con la gran separacién,

la frecuencia de maxima amplitud, la temperatura efectiva sismica estimada a partir de la relacién de

escala con la gran separacion y la edad estimada para la estrella.

KIC Aoy (Hz) PAug. (P0) Vmax (11Hz) Terr (K) Edad sfsmica (Myr)
3219256 61+3 0.3040.03 295 + 135 7870 £ 610 650177
3760002 3843 0.11+0.02 198 + 67 7500 £+ 330 917+224
3850810 - - 218 £103 7580 + 480 -
3942911 60+3 0.29+0.03 288 £ 113 7840 £+ 530 691+£171
4077032 1542 0.02+0.005 140 £ 95 7740 £ 700 806177
4647763 2243 0.04+0.01 164 £ 75 7580 4+ 410 869+177
4840675 60+3 0.29+0.03 297 £118 7880 £ 550 679+172
5428254 58+3 0.27£0.03 283 £ 157 7830 £ 690 719£202
5474427 30+3 0.07+0.014 149 + 60 7520 £ 350 847+243
5774557 26£2 0.05+0.008 133 £ 53 7450 + 310 1014+£174
6123324 15£2 0.0240.005 7477 7460 £ 550 846175
6939291 4443 0.15+0.02 196 + 77 7490 £+ 370 979+276
7106205 3942 0.12+0.01 118 £ 44 7390 £+ 270 10014298
7212040 58+3 0.27+0.03 315+ 131 7560 £ 530 797£169
7217483 33+3 0.08+0.02 157 £ 56 7550 + 330 866+219
7352425 2942 0.07£0.009 155 £ 79 7540 4+ 420 846251
7548479 60+3 0.29+0.03 418 £ 155 7920 £+ 620 660+184
8103917 4443 0.15£0.02 221 + 67 7590 + 340 9274207
8429756 51+3 0.2140.03 353 £ 119 8330 £+ 640 634+159
8446738 60+3 0.29+0.03 361 £ 115 8120 £ 550 582+140
8827821 61+3 0.30£0.03 313 £102 7940 + 490 634+143
9020199 28+2 0.06£0.009 98 + 64 7560 £ 530 836265
9368220 16+2 0.02+0.005 122 + 86 7660 + 650 812+177
9489590 58+3 0.27£0.03 330 £ 101 8000 £ 490 659+147
9762713 2542 0.05£0.008 118 £ 45 7390 £+ 280 1053+163
10549371 4242 0.14+0.014 132 +£48 7450 £ 290 10004290
10615125 36+3 0.1040.02 158 £ 73 7550 £ 400 900+227
10686752 5243 0.21£0.03 377+ 115 7780 + 480 826178
11183539 58+3 0.27+0.03 241 £ 128 7670 £+ 570 773£183
12647070 4843 0.18+0.02 159 £ 76 7350 £+ 360 1061+204
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Figura 8.1 de Garcia Herndndez et al. (2009). La figura de arriba muestra picos
en la FT de las frecuencias encontradas en la estrella HD 174936. La figura de

abajo es para HD 174966. . . . . . . . . . . . .

Figura 2 de Reese et al. (2017). Funciones AC en modelos estelares de 2 Mg, y
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Figura 1 de Breger et al. (1999). Histogramas de diferencias de frecuencias. Pa-
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muestra 6rdenes radiales adyacentes y multipletes de rotacion, bastante asimétri-
cos, incluso con una rotacién moderada de 45 kms~'. Panel superior derecho:
Espaciado de frecuencias predicho para un modelo de FG Vir (¢ = 1) en el ran-
go de frecuencias comprendido entre 11 y 35 d~'. Los patrones procedentes de
ordenes adyacentes y de los multipletes con rotacién siguen presentes. Paneles
inferiores: Espaciado de frecuencias observado con 19 frecuencias (izquierda) y
27 frecuencias (derecha), extraidas de FG Vir, en el rango comprendido entre 11
y 35 d~'. Aunque hay una mezcla de modos con grados £ = 0, 1, 2, los picos
de érdenes radiales adyacentes y un pequefio pico en el rango de los multipletes

rotacionales pueden ser vistos. . . . . . . . ... Lo

Figura 2 de Bedding et al. (2020). Diagramas échelle en estrellas § Sct. En cada
panel la linea vertical discontinua azul muestra el valor de la gran separacién, Av.
Los simbolos en rojo de la fila de arriba son modos de pulsacién de modelos sin
rotacién, elegidos de forma conveniente para relacionarlos con las observaciones.
Esto permite la identificacién de modos en otras estrellas, como en la fila de

abajo donde las bandas de color rojo claro marcan secuencias de sobretonos con

Figura 3 de Barceld Forteza et al. (2020). Relacién entre la frecuencia de méxima
amplitud, vmax, y la temperatura efectiva, Teg. En la barra de color se representa
la gravedad efectiva. Las lineas discontinuas representan los limites de la disper-
sién, debidos a los efectos del gravity-darkening. Las lineas de puntos representan
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2.2
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2.4

3.1

3.2

Fig. 2.5 de TESS Instrument Handbook. v01. Diciembre de 2018. Izquierda:
Las cdmaras se alinean a lo largo de una longitud ecliptica, con la cdmara 4
centrada en el polo ecliptico. Centro: Representacién de los FOVs de la cdmara
de orientacion en el cielo durante la misién nominal, mostrando la superposicién
de FOVs cerca del polo de la ecliptica. Derecha: La superposiciéon de campos de
visién conduce a tiempos de observacién mas prolongados cerca del polo de la

ecliptica. . . . . . . . e

Curva de luz de KIC 11971405, obtenida de algunos sectores de la misién Kepler,

en la que se aprecian algunos huecos. . . . . . . . . ... ... L.

Esquema de trabajo del cédigo MuLTIMODES (MM). Detalles en el texto.

Figura 4 de Pamos Ortega et al. (2022). Andlisis comparativo de precisién entre
MuLTIMODES (MM) y SIGSPEC (SS), utilizando curvas de luz simuladas con
diferentes nitimeros de frecuencias: 50 (arriba a la izquierda); 100 (arriba a la
derecha); 200 (abajo a la izquierda); 400 (abajo a la derecha). Cada grafica
representa la desviacién en frecuencia de los picos extraidos con MM (circulos en
azul) y SS (cruces en rojo). La linea horizontal verde es el nivel de la resolucién

Rayleigh. . . . . . . .

Figura 1 de Pamos Ortega et al. (2022). Diagrama HRD para la muestra de 112
estrellas del campo de a Per, tomadas del catdlogo TIC. Las is6cronas con meta-
licidad solar y con rotacién estan tomadas de MESA Isochrones & Stellar Tracks
(MIST). Las lineas de color verde son los bordes de la banda de inestabilidad
clasica de Murphy et al. (2019). Como referencia, se indica también la posicién

de 1 Per, una de las mds luminosas del camulo. . . . . . . .. ... ... .. ..

Figura 2 de Pamos Ortega et al. (2022). Panel de arriba: Curva de luz de
TIC 252851046 del sector 18 de TESS. Panel de abajo: Curva de luz interpolada
con MIARMA (Pascual-Granado et al., 2018) de TIC 252851046. . . . . . . . . .
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3.3

3.4

3.5

3.6

Figura 6 de Pamos Ortega et al. (2022). Estimacién de Aviow en TIC 354792288.
Arriba a la izquierda: Diagrama de auto-correlacién (AC), donde sobresalen dos
picos muy notables en torno a 42 pHz y 83 pHz. Arriba a la derecha: Trans-
formada de Fourier (FT), donde también es notable el pico en torno a 42 pHz.
Abajo a la izquierda: Histograma de diferencias de frecuencias (HFD), donde son
notables dos picos en torno a 42 yHz y 83 pHz. Abajo a la derecha: Diagrama
échelle (ED), donde dos pliegues verticales, resaltados con circulos en naranja
destacan cuando se selecciona como médulo de frecuencia un valor de 3.7 d71,

equivalente a unos 43 pHz. . . . ... oo

Figura B.2 de Pamos Ortega et al. (2022). Estimacién de Aviqy en TIC 252829836.

Arriba a la izquierda: AC, donde sobresalen un pico muy notable en torno a
71 pHz. Arriba a la derecha: FT, donde es notable el pico en torno a 35 pHz.
Abajo a la izquierda: HFD, donde se acumulan valores en torno a 71 pHz. Abajo
a la derecha: ED, donde se manifiestan algunos pliegues verticales, resaltados
con circulos en naranja cuando se selecciona como médulo de frecuencia un valor

de 6.4 d71, equivalente a unos 74 pHz. . . . . . . ...

Figura 7 de Pamos Ortega et al. (2022). Estimacién de Avioy en TIC 410732825.
Arriba a la izquierda: AC, donde sobresalen un pico muy notable en torno a
63 pHz. Arriba a la derecha: FT, donde también es notable el pico en torno
a 63 pHz. Abajo a la izquierda: HFD, donde son notables un pico en torno a
63 uHz y otro en torno a 10 pHz, supuestamente la frecuencia de rotacién, visible
también en el multiplete central en torno a la frecuencia de 63 pHz. Abajo a la
derecha: ED, donde dos pliegues verticales, resaltados con circulos en naranja
destacan cuando se selecciona como médulo de frecuencia un valor de 5.3 d~!,

equivalente a unos 61 pHz. . . . . . ..o oo

Figura B.1 de Pamos Ortega et al. (2022). Estimacién de Aoy en TIC 285935852.

Arriba a la izquierda: AC, donde sobresalen un pico muy notable en torno a
41 pHz. Arriba a la derecha: FT, donde también es notable el pico en torno
a 41 pHz. Abajo a la izquierda: HFD, donde son notables un pico en torno a
41 pHz y otro en torno a 10 pHz, supuestamente la frecuencia de rotacion, visi-
ble también en el multiplete central en torno a la frecuencia de 41 pHz. Abajo a
la derecha: ED, donde se manifiestan algunos pliegues verticales, resaltados con
circulos en naranja cuando se selecciona como mdédulo de frecuencia un valor de

7.1 d71, equivalente a unos 82 pHz. . . . . . ... ...
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Figura 8 de Pamos Ortega et al. (2022). Modos més visibles en el periodograma
de TIC 285935852. Se muestra la gran separacién en 6rdenes bajos, con un valor
de Avjgw = 7d7 1 = 81 pHz. También es visible un multiplete rotacional, con
2w, =1.8d =21 pHz. La distribucién de los modos se ha comparado con la
de un modelo compatible. Las lineas de puntos azules se corresponden con las

posiciones de los modos tedricos, denotados como frem. . . . . . . . . ...

Figura 9 de Pamos Ortega et al. (2022). Periodogramas de TIC 354792288 y

TIC 285935852, mostrando modos actsticos muy agrupados entre 40 d~ y 60 d=*. 90

Figura 10 de Pamos Ortega et al. (2022). Modelos restringidos para datar las
cuatro estrellas de a Per, utilizando la gran separacién en érdenes bajos, Aviow, ¥y
las diferentes relaciones entre la frecuencia de méxima amplitud y la temperatura
efectiva. Los rectdngulos encierran la interseccién de los modelos comunes en

edad a las cuatro estrellas. Con dichas selecciones se ha datado el cimulo. . . .

Figura 11 de Pamos Ortega et al. (2022). Modelos restringidos para datar las
cuatro estrellas de a Per, utilizando la gran separacién en 6rdenes bajos, Avioy,
las diferentes relaciones entre la frecuencia de maxima amplitud y la tempera-
tura efectiva y la frecuencia de rotacién, w,, estimada para TIC410732825 y
TIC 285935852. Al igual que en Fig. 3.9, los rectangulos representan la intersec-
cién de los modelos comunes en edad a las cuatro estrellas, los que han servido

para datar el camulo. . . . . . . ..o Lo

Histogramas ponderados en el paso temporal para la distribucion de edades de
la muestra de a Per. Izquierda: Histogramas para cada estrella. Derecha: Histo-
grama de toda la muestra. La linea roja es la WPDF con una edad media de

TA0T80 Myr. . oo o

Histogramas ponderados en los errores relativos de la gran separacion y la tem-
peratura efectiva sismica para la distribucién de edades de la muestra de « Per.
Izquierda: Histogramas para cada estrella. Derecha: Histograma de toda la mues-

tra. La linea roja es la WPDF con una edad media de 10075 Myr. . . . . . . .

Histogramas ponderados en la probabilidad de pertenencia de una estrella al
ctimulo para la distribucién de edades de la muestra de « Per. Izquierda: His-
togramas para cada estrella. Derecha: Histograma de toda la muestra. La linea

roja es la WPDF con una edad media de 140735 Myr. . . ... ... ... ...
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Figura 1 de Pamos Ortega et al. (2023). Periodogramas de las cinco estrellas
§ Sct encontradas en Trumpler 10. La linea discontinua roja marca el umbral de
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Figura 4 de Pamos Ortega et al. (2023). Posiciones y rangos para los posibles
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Figura 5 de Pamos Ortega et al. (2023). HRD de las trazas evolutivas de la malla
de modelos representativos de la muestra de estrellas § Sct en Trumpler 10. Las
edades de los modelos restringidos se han codificado en la barra de color. A la
derecha se muestra un zoom en el intervalo comprendido entre 1.60 Mg y 2.00
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estrellas. . . . . . . L

Figura 6 de Pamos Ortega et al. (2023). Histogramas ponderados de distribu-
cién de edades de la muestra de Trumpler 10. Izquierda: Histogramas para cada
estrella. Derecha: Histograma de toda la muestra. La linea roja es la WPDF con

una edad media de 30f§8 Myr. . .

Figura 2 de Pamos Ortega et al. (2023). Periodogramas de las seis estrellas § Sct
analizadas de Praesepe. La linea discontinua roja marca el umbral de significancia

(SNR =4.0). .« . o oot

Figura 7 de Pamos Ortega et al. (2023). Izquierda: HRD de las trazas evoluti-
vas de la malla de modelos representativos de la muestra de estrellas § Sct en
Praesepe. Las edades de los modelos restringidos se han codificado en la barra
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3.21 Figura 8 de Pamos Ortega et al. (2023). Histogramas ponderados de edades de
la muestra de Praesepe. Arriba: Histogramas para cada estrella. Centro: His-
togramas ponderados para dos poblaciones aparentes de estrellas & Sct: Pop
I, que agrupa a las estrellas TIC 175194881, TIC 175265807, TIC 184914505 y
TIC 184917633; y Pop II, que agrupa a las estrellas TIC 175264376 y TIC 175291778.
La linea roja es la WPDF calculada para Pop I, con una edad media de 5104140
Myr. La linea azul es la WPDF calculada para Pop II, con una edad media de
8904 140 Myr. Abajo: Histograma ponderado para toda la muestra, considerada
como una Unica poblacién de estrellas. La linea verde es la WPDF con una edad

media de 580 £ 230 Myr. . . . . . . . L. 110

3.22 HRD de las 30 6 Sct observadas en los diferentes sectores de Kepler (naranja),
y 46 0 Sct observadas en los diferentes sectores de TESS (verde), préximas al
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3.23 FT, AC, HFD y ED aplicadas sobre el espectro de frecuencias mas significativas
extraidas en la estrella KIC 3942911. Con ellas se estimé una Aviow = 60 £ 3 pHz.113
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3.27 Izquierda: Fragmento de la curva de luz de TIC 264594259 de dos dias de dura-
cién, observada por TESS, perteneciente al cimulo ASCC 16. La linea senoidal
roja tiene una frecuencia de 2 d~!, que puede deberse a la rotacién de la estrella.
Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas por MM en TIC 264594259.
En rojo se destacan frecuencias en torno a 2 d !, responsable de la modulacién
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Izquierda: Fragmento de la curva de luz de 2 d de duracién de TIC 259722519,
observada por TESS, perteneciente a la agrupacion BH 164. Presenta las ca-
racteristicas de un transito producido por algin objeto companero orbitando a
su alrededor. La caida de luminosidad en intervalos periddicos asi lo demuestra.
Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas por MM en TIC 259722519.
Sobresalen picos muy significativos en bajas frecuencias, que pueden correspon-

derse con la presencia de una estrella compafera no resuelta. . . . . .. .. ..

Izquierda: Fragmento de la curva de luz de TIC 260721077 de 4 d de duracidn,
observada por TESS, perteneciente a la agrupacién BH 164. La linea senoidal
roja tiene una frecuencia de 0.5 d =1, que puede deberse a la rotacién de la estrella.
Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas por MM en TIC 260721077.
En rojo se destacan frecuencias en torno a 0.5 d~*, responsable de la modulacién

observada en la curvade luz. . . . . .. ... ... ...,

Izquierda: Fragmento de la curva de luz de TIC 323246150 de 2 d de duracidn,
observada por TESS, perteneciente al caimulo Mamajek 1. La linea senoidal roja
tiene una frecuencia de 2.5 d™!, que puede deberse a la rotacién de la estrella.
Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas por MM en TIC 323246150.
En rojo se destacan frecuencias en torno a 2.5 d~*, responsable de la modulacién

observada en la curvade luz. . . .. . . ... ... ...,

Izquierda: Fragmento de la curva de luz de TIC 26500322 de 2 d de duracién,
observada por TESS, perteneciente al caimulo UBC 19. La linea senoidal roja
tiene una frecuencia de 2 d7*, que puede deberse a la rotacién de la estrella.
Derecha: Periodograma de frecuencias encontradas por MM en TIC 26500322.
En rojo se destacan frecuencias en torno a 2 d !, responsable de la modulacién

observada en la curva de luz. . . .. .. ... ... ...,
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lidad. Izquierda: transformada de Fourier (FT), el diagrama de autocorrelacién
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