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Resumo

As estrelas anés brancas e pré-anas brancas pulsantes apresentam pulsa¢des ndo-radiais, multi-
periodicas. Os periodos dos modos de pulsacao dependem de parametros fisicos da estrela, como a
massa, a temperatura efetiva da superficie, a luminosidade, e da sua estrutura interna. A medida
que a estrela evolui, os periodos de pulsagao mudam em resposta as alteracdes em sua estrutura
interna. O estudo dos modos de pulsagdo nos permite estimar pardmetros fisicos da estrela, como
a massa, por exemplo, e a medida das variagoes nos periodos dos modos de pulsacao revelam as
escalas de tempo de evolugao.

Nesse trabalho, estudamos duas estrelas: a PG 1159-035 e a G117-B15A. Cada uma delas esta
proxima de um dos extremos da trilha evolutiva das estrelas anas-brancas. A PG 1159-035 é uma
pré-ana branca, prestes a se tornar uma ana-branca e é o prototipo de uma classe de estrelas com
caracteristicas espectrais similares, as estrelas PG 1159. A temperatura efetiva em sua superficie
é muito alta, cerca de 130000 K. Por ser tdao quente, a PG 1159-035 estd evoluindo rapidamente
a ponto das variagoes em seus periodos de pulsagao poderem ser medidas diretamente em um
intervalo de poucos anos. A construgao de modelos adequados para estrelas PG 1159 é um desafio
para a astronomia moderna, pois o nimero de estrelas conhecidas desse tipo é muito pequeno e
pouco se sabe sobre sua histéria pregressa imediata e sua estrutura interna.

A G117-B15A é uma ana branca que ja percorreu a seqiiéncia evolutiva das ana brancas e esta
esfriando lentamente. E uma representante da classe das DAVs. O perfodo de 215 s de seu principal
modo de pulsagao estd variando 1 segundo a cada 8 milhdes de anos, o que faz da G117-B15A um
dos mais estaveis relégios conhecidos.

A partir da andlise dos periodogramas das curvas de luz da PG 1159-035 obtidas entre 1983
e 2002 identificamos 198 modos de pulsagdo, 76 modos a mais do que os encontrados em traba-
lhos anteriores. Com base no espagamento médio entre periodos, calculamos a massa da estrela,
M/Mg = 0.586 + 0.001. O estudo do espagamento médio também revelou a presenga de mo-
dos amarrados, o que sugere que o interior da estrela ja apresenta um certo grau de estratifica-
¢ao e nos possibilitou calcular a posicao da zona de transicao na composicao interna da estrela,
re/Ry = 0.83 £ 0.05. Adicionalmente, foi feita a medida da variacio temporal, P, dos sete mais
estaveis periodos de pulsacao (e de dezenas de outros, porém com uma precisdo menor). Até en-
tdo, apenas o P do modo de maior amplitude da PG 1159-035 (516 s) era conhecido. Os valores
encontrados para os P estdo entre 107 ¢ 10720 551, sugerindo que a escala de tempo de evolugao
da PG 1159-035 é de ~ 1.4 x 10° anos, de acordo com as previsdes tedricas. Os resultados obtidos
trazem alguns insights e oferecem restrigoes para futuros modelos para estrelas da classe PG 1159.

Para a G117-B15A, calculamos a taxa de variacdo temporal do modo principal de 215 s e
dos dois outros modos de maior amplitude (270 s e 390 s). Para o modo de 215 s, obtivemos
P = (+4.72 £ 0.80) x 10~ ss~1. Para os modos de 270 s e 390 s os resultados foram: P =
(+36.0 £ 7.2) x 107 ¥ 5571 e P = (+74.3 £ 15.2) x 10715 5571, respectivamente, ou seja, 10 a 20
vezes mais rapido.



Abstract

The pulsating white dwarf and pre-white dwarf stars show non-radial multi-periodic pulsations.
The periods of the pulsation modes depend on physical parameters of the star, such as mass,
effective temperature on its surface, luminosity, and internal structure. As the star evolves, the
pulsation periods change in response to the changes in the internal structure. The study of pulsation
modes allows us to estimate physical stellar parameters of the star, like the mass, for example, and
the measurement of the secular periods variation determinates the evolutionary timescales.

In this work, two stars are studied: PG 1159-035 and G117-B15A. Each of them is near one
of the extreme points of the white dwarfs evolutionary path. PG 1159-35 is a pre-white dwarf,
a future white dwarf, and is the prototype of a class of stars with similar spectral features, the
PG 1159 class. Its effective temperature is very high, around of 130000 K and, for this reason, it
is rapidly evolving, to the point that the changes of its pulsation periods can be directly measured
in a few years interval. The construction of adequate models for PG 1159 stars is a challenge
for modern astronomy, due to the fact that few stars of this class are known and that its early
immediate history and internal structure are scantily known.

G117-B15A is a white dwarf that has already passed through the evolutionary sequence of the
white dwarfs and is cooling slowly for almost a Gyear. Its is a member of the DAV class of stars.
The period of 215 s of its main pulsation mode is changing 1 second each 8 million years; this
makes the G117-B15A one of the most stable clocks known.

From the analysis of the periodograms of the light curves of PG 1159-035 obtained between 1983
and 2002, 198 pulsation modes were identified, 76 more modes than found in previous works. Based
on the average spacing between periods, the stellar mass was calculated, M /Mg = 0.586 + 0.001.
The study of the average spacing also revealed the presence of trapped modes, which suggest that
the inside of the star is stratified and allowed the calculation of the position of the compositional
transition zone in the interior of the star: r./R, = 0.83 £ 0.05. Additionally, we measured the
secular change, P, of the seven more stable pulsation periods (and tens of others, but with smaller
precision). Until now, only the P of the mode with highest amplitude of PG 1159-035 (516 s) was
known. The values found for P are between 107! and 10710 ss~!, suggesting that the PG 1159-035
evolutionary timescale is of ~ 1.4 x 108 years, in accordance with the predictions of the current
models for PG 1159 stars. The results give us some insights and constraints for future models of
stars of this class.

For G117-B15A, we calculated the P of the main pulsation mode of 215 s and of two other
modes (270 s and 304 s). For the 215 s mode, we obtained P = (4+4.72 & 0.80) x 105 5571,
The results for the modes of 270 s and 304 s are: P = (+36.0 £7.2) x 10"¥ 557! and P =
(+74.3 £15.2) x 10715 5571, respectively, i.e., 10 to 20 times higher.
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Capitulo 1

INTRODUCAO

1.1 Introducao

Uma das melhores maneiras de se obter informagoes sobre a estrutura interna de um objeto
é através da anédlise dos seus modos normais de oscilacao. Fazemos isso de forma natural
quando, por exemplo, percutimos um objeto fazendo-o vibrar e de acordo com o som pro-
duzido, podemos dizer se 0 mesmo é macico ou oco, se ¢é feito de madeira ou metal, se é fino
ou espesso, etc.

A analise da propagacao de ondas sismicas provocadas por causas naturais (como o
movimento repentino de placas tectoénicas) ou pelo homem (através de explosdes) permite
aos sismologistas fazer uma descrigdo precisa, em alta resolucao. Através da sismologia,
sabemos que a Terra é formada por camadas concéntricas, conforme mostra a Fig.1.1. O que
distingiie uma camada da camada adjacente ¢ uma mudancga acentuada em sua composi¢ao
quimica e/ou densidade.

O niicleo da Terra é composto basicamente por Ferro e Niquel (e alguns constituintes
menos densos, como Enxofre e Silicio) e tem cerca de ~ 3470 km de espessura (a partir
do centro). A parte mais interna do niicleo tem ~ 1215 km, é sélida e sua densidade varia
suavemente de 13.6 (no centro) até 13.3 g/cm? (na borda) enquanto que a parte mais externa
¢ liquida. Na regiao de transicao entre a parte sélida e a parte liquida ocorre uma mudanca
abrupta de densidade: a densidade varia de 13.3 g/cm? (metal s6lido) para 12.3 g/cm? (metal
liquido), como pode ser visto no grafico a esquerda na Fig.1.1. Essa variagao acentuada na
densidade se deve muito mais & mudanca de fase da matéria no niicleo do que & mudanca
na composi¢ao quimica da mesma.

Uma variagao ainda mais abrupta na densidade ocorre na regiao de transicao entre a
parte mais externa do ntcleo e a camada que esta logo acima, chamada camada interme-
didria’ ao manto inferior e a metade inferior da zona de transicao, enquanto que o manto
corresponde Desta vez, a grande variacao na densidade — de ~ 10.5 g/cm? para ~ 5.5 g/cm?
— se deve a diferenca na composicao quimica das duas camadas. A camada intermediéria
é composta por sulfetos e 6xidos, tem uma espessura de ~ 2100 km e ao longo de sua

1 O ntimero e denominacio das zonas entre o nticleo e a crosta varia um pouco de autor para autor. Por
exemplo, alguns autores dividem esta regidao em manto inferior, zona de transicao e manto superior, mas
sempre com base nas mudangas de fase e/ou na composi¢do quimica. A camada intermedidria corresponde
a metade superior da zona de transicao mais o manto superior.
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extensdo a densidade varia gradualmente de ~ 5.5 g/em? (na borda inferior) até 4.3 g/cm?
(na borda superior).

Acima da camada intermediaria, vem o manto, composto por silicatos e ferro e com uma
espessura de ~ 700 km. Desta vez, a densidade nao muda abruptamente na passagem de
uma camada para outra, mas varia rapidamente.

A camada mais superficial ¢ chamada de crosta (ou litosfera) sendo dividida em crosta
superior, composta de sedimentos e granitos, com uma espessura variando de 15 a 25 km,
e crosta inferior, composta de rochas basalticas, cuja espessura chega a atingir ~ 75 km.
Apenas a crosta é acessivel a observacao direta.

Quando ocorre, por exemplo, o deslocamento repentino de uma placa tectonica na crosta
terrestre, o atrito entre ela e as placas adjacentes provoca uma onda sismica que se propaga
através do planeta. O gradiente de densidade afeta a velocidade e a dire¢ao de propagacao
da frente de onda; as regioes onde ha uma mudanca abrupta na densidade do meio podem
refletir a onda, como é mostrado na Fig.1.1. Sismoémetros, posicionados em diversos pontos
da superficie terrestre fazem medidas continuas da intensidade das ondas sismicas e os dados
obtidos sao usados como base para modelar a estrutura interna da Terra.

16 Epicentro

- Crosta

I:l Manto / Camada Intermedidria

[ Nicleo — parte mais externa
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o

_ Centro,

\
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Fig. 1.1: A Terra € estratificada em camadas concéntricas com diferentes gradientes de
densidade. As ondas sismicas provocadas perto da superficie se propagam através
do planeta. O gradiente de densidade afeta a velocidade e a diregcio de propagacao
da frente de onda.

2

Tal como a Terra, a estrutura interna das anas brancas também ¢é estratificada em
camadas concéntricas, como resultado de processos termodinamicos e da precipitagao gravi-
tacional, que faz com que os constituintes mais densos se precipitem para as camadas mais
profundas fazendo com que os mais leves se concentrem nas camadas mais superficiais.

Perturbagoes locais no equilibrio hidrostatico (causadas por um actmulo de energia)
podem provocar ondas sismicas que se propagam através da estrela e se manifestam na
superficie, fazendo com que o brilho da estrela varie ao longo do tempo. Do mesmo modo
que se usam sismometros para monitorar os tremores naturais da Terra, podemos monitorar
a atividade sismica das estrelas através da fotometria. A analise dos dados fotométricos
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(curvas de luz) nos permite identificar seus modos naturais de oscilagdo e, a partir dai,
construir modelos para a estrutura interna das estrelas.

A parte da astronomia que estuda a sismologia das estrelas chama-se asterosismologia,
irma mais nova da heliosismologia, uma ciéncia que se dedica exclusivamente ao estudo
da sismologia do Sol. Devido a sua proximidade, a superficie do Sol pode ser estudada
com detalhes, possibilitando a detecgao de milhdes de modos de pulsagdo (Harvey et al.
1996) e uma descrigao em alta resolu¢ao de sua estrutura interna, o que seria praticamente
impossivel se o Sol estivesse tao distante quanto as outras estrelas.

No decorrer de sua evolugao, as estrela passam pelas chamadas faizas de instabilidade
do diagrama H-R, conforme serd explicado nas sec¢oes seguintes, quando as instabilidades
termodinamicas provocam oscilagoes de grandes amplitudes — muito maiores do que as
observadas no Sol — causando uma variabilidade detectavel no brilho da estrela. Essas
estrelas sao chamadas de estrelas varidveis e sao os objetos de estudo da asterosismologia.

Nos estagios finais de sua evolugdo, cerca de 98% de todas as estrelas tornam-se anas
brancas e, & medida que vao esfriando, passam por faixas de instabilidade tornando-se (tem-
porariamente) estrelas pulsantes, sendo que a primeira das faixas de instabilidade ocorre
ainda no estagio de pré-ana branca®. Os modos de pulsacio apresentam periodos da ordem
de minutos (entre ~ 50 e ~ 1500 segundos) e alguns modos apresentam periodos extrema-
mente estaveis.

A identificagao dos modos de pulsa¢ao nos possibilita entender melhor como é a estrutura
interna dessas estrelas e, como os periodos de pulsagao variam em resposta as mudancas na
estrutura interna da estrela, através do estudo da variagao dos periodos de pulsagao podemos
também entender melhor como essas estrelas estao evoluindo. Esses sao os objetivos desse
trabalho. Para isso, estudamos duas estrelas: a PG 1159-035 (uma pré-ana branca) e a
G117-B15A (uma ana branca).

Nas secoes que seguem, fazemos uma introducao a teoria de anas brancas, e de pré-anas
brancas e de sua historia evolutiva, para depois tratarmos das causas fisicas das pulsagoes.

1.2 Anas Brancas

A histéria do estudo das estrelas anas brancas comeca com o descobrimento de Sirius B,
companheira de Sirius. Sirius faz parte da constelacao do Cao Maior (Cannis Major) e, por
ser muito luminosa e estar apenas a nove anos luz de distancia da Terra, é a estrela mais
brilhante do céu. Sirius ¢ uma espécie de Sol em larga-escala, tendo cerca de duas vezes a
sua massa e 25 vezes sua luminosidade.

No século XIX, Sirius atraiu a atencao de Friedrich W. Bessel. Analisando medidas
da posi¢ao de Sirius feitas entre 1834 e 1844, ele notou que Sirius apresentava um leve
movimento de vai-e-vem como se um objeto que nao pudesse ser visto estivesse orbitando

2 Este estagio precede o estagio final de and branca. Contudo, as estrelas ndo passam necessariamente
por todas as faixas de instabilidade, como sera explicado mais adiante.
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ao seu redor e fazendo com que Sirius tivesse um movimento circular em torno do centro de
massa do sistema.

Apesar dos intimeros esforgos de Bessel e de outros astrénomos, o objeto que faz compa-
nhia a Sirius s6 foi descoberto em 1862. Neste ano, um dos mais importantes construtores
de telescopios da época, Alvan Graham Clark, estava testando as lentes da objetiva de um
novo telescopio refrator de 45.3 ecm (18.5 polegadas) quando, inesperadamente, ele enxergou
um pequeno ponto brilhante perto de Sirius: era a companheira de Sirius, hoje conhecida
como Sirius B ou Pup. O atraso na descoberta de Sirius B é facilmente explicavel: em 1844,
quando as pesquisas comegaram, Sirius B estava a apenas 3 segundos de arco da estrela pri-
méria, mas em 1862 a separagdo entre o par tinha atingido 9.5 segundos de arco (Kawaler
1987). A observagao também era dificultada pela grande diferenga entre os brilhos das duas
estrelas: o brilho de Pup é 10000 vezes mais fraco que Sirius A.

Cerca de meio século mais tarde, em 1914, Walter Sydney Adams descobriu que o espec-
tro de Sirius B era o de uma estrela “branca”, sugerindo uma temperatura superficial efetiva,
Tery, da ordem de 30 000 K (Kawaler 1987). Sua luminosidade foi calculada a partir do fluxo
observado, F, e da distancia, d, calculada por paralaxe: L = F - 4mwd?. Explicar a baixa
luminosidade de Sirius B (L ~ 2.5 x 1073 L,) foi o primeiro grande desafio envolvendo anas
brancas porque para uma estrela ser tao quente e ao mesmo tempo ter uma luminosidade
tao baixa, ela deveria ser quase do tamanho da Terra!

Usando a defini¢do de temperatura efetiva, L = 4rR*0T;;, Adams estimou que o raio,
R, de Sirius B era de apenas® 18 000 km (Kepler & Saraiva 2000), um pouco maior que o raio
da Terra. A situagao tornou-se ainda mais bizarra quando o movimento orbital do sistema

binario mostrou que a massa de Sirius B era levemente maior que a do Sol (1.053 M).

Sirius B parecia ser um caso anémalo, mas nos trés anos seguintes, duas outras estrelas
com caracteristicas semelhantes — 40 Eridani B e van Maanen 2 — foram encontradas,
mostrando que Sirius B nao era um caso “patologico” e, sim fazia parte de uma classe de
estrelas recém descobertas, todas com baixa luminosidade?, massas da ordem de uma massa
solar® e tamanhos comparaveis com o tamanho da Terra, como pode ser visto na Fig.1.2.
Por serem todas pequenas e apresentarem uma cor branca®, as estrelas dessa classe foram
chamadas de “anas brancas”.

As primeiras tentativas de analisar as condigbes no interior das anas brancas encontraram
sérias dificuldades. O material que as constituia devia ter uma densidade enorme, algo entre
10% e 107 g/cm3. Para comparacio, a densidade da regidao central do Sol é p, = 160 g/cm?.
Na época em que as primeiras anas brancas foram descobertas, sabia-se que o que impedia
que as estrelas entrassem em colapso devido & auto-gravitacao era a pressao do gas. A
partir desta condicao para o equilibrio hidrostatico, pode-se estimar a temperatura central

da estrela, 1., em funcao de sua densidade média, p, de sua massa, M,, e de seu raio,R,:

3 Este valor é cerca de quatro vezes maior que o valor atualmente aceito.

4 A luminosidade da maioria das ands brancas conhecidas também ¢ menor do que 1 L.

5 Hoje sabemos que a distribuicio de massa das ands brancas se concentra ao redor de ~ 0.6 M, podendo
chegar até ~ 1.2 M.

6 Mais tarde, seriam descobertas estrelas ands de outras cores — ands azuis, por exemplo — mas, por
contingéncia histérica, o termo and branca permaneceu como o nome dessas classe de estrelas, independente
da cor.
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Terra

Sol
0O Ana Branca

O Pré—Ana Branca

Fig. 1.2: Comparacao entre os tamanhos tipicos de estrelas anas brancas e pré-anas brancas
com o tamanho do Sol e da Terra.

25 GM,
~ p— iR (1.1)

1.

com G = 6.67x107%cm?3/s?-ge A = 8.32x 10" cm?s 2K ~!. A razdo p/p. tem valores tipicos
da ordem de 1072 para estrelas na seqiiéncia principal e depende da estrutura interna da
estrela. Como T, é inversamente proporcional ao raio da estrela, no caso das anas brancas, a
temperatura central deveria ser da ordem de 10® K. Em tais temperaturas, uma quantidade
exorbitante de energia nuclear deveria estar sendo liberada a partir do niicleo. A maior parte
desta energia chegaria até a superficie e seria emitida para o meio inter-estelar, fazendo com
que a luminosidade da estrela fosse excepcionalmente alta. Isto entra em contradicdo com
as baixas luminosidades observadas. Conseqiientemente, a Eq.1.1 nao pode ser aplicada
as anas brancas. Mas, por que? Que tipo de matéria tao densa constituia esses estranhos
objetos recém descobertos?

O fato da Eq.1.1 nao poder ser aplicada as anas brancas sugeria que pelo menos uma
das hipoteses nas quais ela se baseia nao se aplica as anas brancas. A Eq.1.1 é baseada
em duas hipoteses: (1) que a estrela estava em equilibrio hidrostatico e (2) que a forga que
impedia que a estrela entrasse em colapso gravitacional era a forca da pressao do gés que
a constituia. A estrela, de fato, estd em equilibrio hidrostatico pois o tempo dindmico é
menor que uma hora. Logo, a hipotese (2) é que devia estar errada, pois a pressdo do gés,
sozinha, nao podia impedir o colapso gravitacional. Portanto, deveria existir alguma outra
forca. Mas que forga era esta?

Esta questao desafiou os fisicos da primeira metade do século XX durante quase duas
décadas, até que Ralph H. Fowler em 1926 e mais tarde Chandrasekhar” em 1939, encontra-
ram a resposta: o que impedia que uma ana branca entrasse em colapso gravitacional era a
pressao de degenerescéncia eletronica. A Eq.1.1 assume que a matéria no interior de estrelas
se comporta como um gés ideal e que isto pode ser vélido para estrelas “comuns”, mas nao
para o caso das anas brancas cuja matéria estd em um estado altamente condensado.

7 Subrahmanyan Chandrassekhar ganhou o premio Nobel de Fisica em 1983 por este esforco.
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E facil mostrar que a matéria ndo poderia estar em um estado liquido ou s6lido. Nesses
estados, os &tomos mantém contato uns com os outros através das camadas eletronicas. Isso
limita a distancia minima entre os nticleos atémicos a 10~® ¢m, fazendo com que a densidade
média de solidos e liquidos nao possa ser maior do que 20 g/cm?, como ocorre com a platina,
o mais denso dos metais. Como a densidade em anas brancas é milhares de vezes superior a
este limite, isto sugeria que as distancias entre os niicleos atomicos devia ser muito menor do
que 1078 em. Nessas condicoes, as camadas eletronicas se sobrepoem, despindo os nticleos
de seus elétrons. Portanto, a matéria no interior das anas brancas nao é um géas ideal, nem
é so6lida, nem é liquida e sim um plasma, um plasma muito denso.

Mas um plasma é antes de tudo um gés, um estado da matéria no qual a distancia entre
as particulas que o constituem é muito maior que as dimensoes das proprias particulas. No
caso, os niicleos atémicos deveriam estar separados uns dos outros por pelo menos 1071° em,
enquanto que o raio de um nicleo é da ordem de 107!2 em. Logo, a matéria no interior das
anas brancas ¢ um gas muito denso e ionizado, com propriedades fisicas diferentes das de
um gas ideal.

Com a proximidade dos nticleos atémicos uns dos outros, as fungoes de onda se sobre-
poem e o movimento dos elétrons ja nao fica confinado aos niveis eletrénicos de um tinico
atomo. De forma muito semelhante ao que ocorre com os metais, os elétrons passam a
constituir um gas fermiénico, preenchendo todos os niveis de energia — dois elétrons de
spins contrérios, por nivel — até o nivel de Fermi, de acordo com o principio de exclusao
de Pauli. Dizemos, entao, que a matéria estd em um estado degenerado.

Quanto mais alta a energia de um nivel, mais alta é a velocidade® e o0 momentum linear,
p, do elétron que o ocupa, ja que E = p*/2m, = m.v?/2, onde m, é a massa do elétron em
repouso. Como em anas brancas a energia de Fermi é altissima, as velocidades dos elétrons
também atingirao valores muito altos, fazendo com que a pressao do gas de elétrons —
pressao de degenerescéncia eletronica — seja extremamente elevada, ja que a pressao é a
transferéncia de momentum para uma superficie (real ou imaginaria). E essa pressdao que
se contrapoe a forca gravitacional impedindo que a estrela colapse.

Quando a temperatura de um gas ideal é reduzida, sua pressao também diminui, pois a
pressao ¢ proporcional & temperatura, P o« p71'. No caso de um gas degenerado a energia
cinética dos elétrons nao pode diminuir com a reducao da temperatura, pois como todos
os niveis mais baixos estao populados, se a energia de um elétron diminuisse, este passaria
para um nivel inferior, j4 ocupado, violando o principio de Pauli. De fato, a mecéanica
quantica mostra que a pressao em um gas altamente degenerado independe da temperatura
e é proporcional a uma poténcia da densidade?:

P =1.004 x 103(2)53  (em dinas/cm?) (1.2)
He

8 Os elétrons podem ter velocidades relativisticas, mas vamos adotar uma abordagem classica apenas
para simplificar as explicagoes.
9 Para um gés altamente relativistico, P oc p*/3.
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onde a pressao P é expressa em dinas/cm?, a constante K = 3 x 105¢m3 - g7! - atm, a
densidade p, em g/cm® e p. é o ntimero médio de massas atémicas por elétron, sendo a-
dimensional. Para nicleos de estrelas, onde a fragao de hidrogénio é pequena, . ~ 2 ¢ a
equacao acima pode ser reescrita como:

P~ K p°? (1.3)

com K = 3.16 x 102 dinas - em? - g~°/3.

Uma ana branca pode esfriar continuamente até atingir temperaturas préximas do zero
absoluto, entrando em equilibrio térmico com o meio inter-estelar, sem que as velocidades
dos elétrons no gas degenerado que a constitui sejam reduzidas, mantendo praticamente
constante a pressao de degenerescéncia eletronica, e impedindo o colapso gravitacional.

As altas velocidades dos elétrons também podem ser previstas a partir do principio da
incerteza de Heisenberg, que estabelece que o produto das incertezas nas determinagoes da
posicao, Az, e do momentum linear, Ap, de um elétron nao pode ser menor do que h, a
constante de Planck:

Ax-Ap>h (1.4)

A incerteza na posicao de um elétron é sempre menor ou da ordem de grandeza da
distancia média, d, entre as particulas que o constituem, Az < d. Em um gés altamente
condensado, a distancia média d ¢ muito pequena (d < 107® cm), o que implica que Ap
deve ser grande. Estatisticamente, isto significa que deve haver uma larga dispersao dos
momentos lineares em torno de seu valor médio. Para que isso ocorra, grande parte dos
elétrons deve ter velocidades altas.

A Eq.1.3 passa a substituir a equagdo de estado para os gases ideais, P = ApT/pu,
quando as velocidades térmicas dos elétrons sao pequenas comparadas com as velocidades
devido & degenerescéncia, fazendo com que a pressao de degenerescéncia eletronica se torne
maior que a pressao térmica:

A
Kp* > ;pT (1.5)

ou seja, para densidades maiores que

4\
o —T 1.
s> (5T (16)

onde A =8.32x107cm? s 2 K~! e pu é o peso molecular médio. Para temperaturas repre-
sentativas das temperaturas centrais das estrelas (algo em torno de 107 K), p > 1000 g/cm?.
A densidade no centro de estrelas comuns é bem menor do que 1000 g/cm? (10 a 200 g/cm?
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na seqiiéncia principal) e, portanto, o gas em seu interior obedece a equagdo de estado
dos gases ideais. Em anas brancas, a densidade central ¢ muito maior que 1000 g/cm3
(Pwa = 10% g/em?) e, por isso, a equacio de estado para os gases ideais ndo pode ser apli-
cada.

Se por um lado a estrutura de uma ana branca nao depende de sua temperatura, por
outro, a temperatura determina a luminosidade da estrela (por exemplo, em uma estrela
normal, a temperatura controla a taxa de reagdes nucleares). Isso implica que a estrutura
também nao depende da luminosidade. Logo, a relagao massa-luminosidade valida para as
demais estrelas nao vale para as anas brancas.

As anas brancas, contudo, possuem sua propria rela¢do massa-raio. Da mesma maneira
que duas esferas macicas de mesma massa, feitas de um mesmo metal, devem ter didmetros
iguais, anas brancas de mesma massa também devem ter o mesmo tamanho. Esta regra nao
é valida para as outras estrelas: uma gigante vermelha e uma estrela da seqiiéncia principal,
por exemplo, podem ter massas iguais, mas seus tamanhos sao diferentes.

A relagdo massa-raio para ands brancas (para temperatura zero) é mostrada na Fig.1.3
em escala logaritmica. Os quadrados escuros mostram a posi¢ao de algumas anas brancas
para as quais o raio e a massa sao conhecidas. Essa relagao tem duas propriedades curiosas.
Em primeiro lugar, quanto mais massiva uma ana branca é, menor é o seu raio (ao contrario
do que ocorre com as esferas de metal). Segundo, as massas das anas brancas ndo podem
ser maiores que um certo limite. A teoria de evolucao estelar prediz que nao podem existir
na natureza anas brancas com massa superior a 1.43 massas solares!®. Para massas acima
deste valor critico, a pressao de degenerescéncia eletrénica nao pode mais suportar a forca da
gravidade e a estrela colapsaria catastroficamente (como acredita-se ocorrer com supernovas
do tipo I).

Um plasma degenerado possui alta transparéncia e alta condutividade térmica, pois os
elétrons e fétons tém um longo livre caminho médio dentro dele. Isso impede que o plasma
degenerado tenha grandes gradientes de temperatura. Os grandes gradientes de temperatura
ocorrem na fina camada externa que envolve o nicleo da estrela, a atmosfera (ou envelope)
da estrela. Essa atmosfera é formada por matéria em estado nao-degenerado e sua espessura
corresponde a uma fragado consideravel do raio da estrela ( 30%). A temperatura efetiva
na superficie é da ordem de 10° — 10° K enquanto que na base da atmosfera, onde ela faz
contato com o niicleo da estrela, a temperatura ¢ da ordem de 107 K.

Qual é a fonte da radiacao? No niicleo das anas brancas praticamente nao existe hidro-
génio, o principal combustivel nuclear das estrelas. Quase todo o hidrogénio que existia foi
queimado nos estagios anteriores da vida da estrela. Entretanto, observagoes espectrosco-
picas mostram que na superficie da maioria das anas brancas ainda existe hidrogénio. Este
hidrogénio pode nao ter sido queimado ou entao pode ser parte da matéria do meio inter-
estelar acretada sobre a superficie da estrela. Se a quantidade de hidrogénio na camada
externa for maior do que 10~% M, a temperatura na base seria alta o suficiente para iniciar
a queima do hidrogénio e esta poderia ser a fonte de radiacao das anas brancas.

10 Este limite cai para 1.2 M quando se faz a correciio para a neutralizacio da matéria sem correcoes
relativisticas e quénticas, e para 1.3, M, dependendo da composicao quimica, quando incluimos outras
corregdes, como o efeito da interagdo com os ions (Hamada & Salpeter 1961).
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Fig. 1.3: Rela¢io Massa-Raio para anas brancas (Mo e Ro sao a massa e o raio do Sol).

Mesmo quando a queima de hidrogénio termina por inteiro, as anas brancas podem
manter uma alta temperatura superficial apenas por conducao térmica; elas irradiam o
calor armazenado em seu interior nas etapas anteriores de reagoes termo-nucleares e como
resultado, esfriam. A quantidade de calor contido em uma ana branca é muito grande e
esta principalmente na forma de energia cinética dos ions.

1.3 Classificacao Espectral

O desenvolvimento de todos os campos da ciéncia, da astronomia & zoologia, geralmente
passa por fases bem conhecidas. Os novos fendmenos sao primeiro catalogados e separados
em classes que partilham caracteristicas ou propriedades em comum. Inicialmente, cada
classe pode ser estudada isoladamente, mas & medida que as informagoes vao se acumulando,
as inter-relagoes entre as classes vao sendo melhor compreendidas até que surja uma teoria
unificada que explique de forma coerente os fendmenos observados. A classificacao, portanto,
pode ser o primeiro passo na dire¢ao da unificacao.

Diversos sistemas de classificacao espectral de anas brancas ja foram propostos. O sis-
tema atualmente em uso foi proposto por Sion et al. (1983) e substituiu o sistema anterior,
elaborado por Greenstein (1960) a partir de um outro sistema proposto por Luyten (1952).
No atual sistema, as classes sao denotadas por um D maitsculo seguido por trés letras e um
nimero:
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onde,

Dzxyzn

indica que o objeto é degenerado.

tipo espectroscopico primario ou dominante:

A - somente linhas de Balmer; auséncia de He I e metais
B - linhas de He I; auséncia de H e metais

C - espectro continuo; nenhuma linha mais profunda que
5%

O - linhas fortes de He II; presenca de He [ ou H

7, - somente linhas de metais; nenhum He ou H

Q - linhas caracteristicas de C (atémico ou molecular)

caracteristica espectroscopica secundaria, se existir;
mesmas regras de x

V - estrela variavel

P - estrelas magnéticas

H - estrelas magnéticas sem polarizagao detectéavel
X - espectros peculiares ou inclassificaveis

0-9 — indice de temperatura (opcional)
n = int[50 040 K /T.4/]

Por exemplo, DAl indica uma estrela ana branca com apenas linhas de H I em seu
espectro e uma T¢sr ~ 30000 K, enquanto DB AP3 indica uma estrela degenerada magné-
tica, polarizada, com linhas de hélio e hidrogénio, mas com hélio dominante e uma 7,¢; da
ordem de 20000 K. O indice de temperatura, n, é opcional e, devido & sua baixa precisao,
geralmente é omitido. Uma estrela com temperatura igual a 15000 K teria indice n = 3.
Todos os objetos com temperatura menor que 5000 K tém indice n = 9 e os objetos com
mais de 100000 K tém indice n = 0.

1.4 Diagrama H-R

As propriedades fisicas fundamentais de uma estrela sdo: sua temperatura superficial efetiva,
T.s¢, sua luminosidade, L, sua massa total, M, seu raio, R e sua composi¢ao quimica. Dessas
cinco propriedades, a luminosidade (se sua distancia é conhecida) e a temperatura efetiva
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Fig. 1.4: Diagrama H-R. A posicio de cada estrela no diagrama H-5, representada por
pontos, depende de sua luminosidade (em Lg) e temperatura superficial efetiva
(em Kelvins). Note que a temperatura decresce para a direita no eizo horizontal
inferior. As classes espectrais (O-M) correspondentes a intervalos de tempera-
tura sao mostrados no eixo horizontal superior. A escala de magnitudes absolu-
tas correspondente a escala de luminosidade é mostrada no eizo vertical direito.
O diagrama H-R mostra duas seqiiéncias: a seqiéncia principal (4 direita) e a
seqiiéncia de esfriamento das ands brancas (a esquerda). O raio da estrela € re-
presentado pelo tamanho de cada ponto. A posi¢cao do Sol na seqiiéncia principal
€ indicada pela seta.

sao as que mais facilmente se podem medir. Usando L e 7.5y podemos representar cada
estrela num gréafico da luminosidade contra a temperatura efetiva, conhecido como diagrama
H-R.

Numa das diversas apresentagoes do diagrama H-R, temos log L no eixo vertical contra
T.ss no eixo horizontal. Detalhe: a escala de temperatura quase sempre aparece invertida,
decrescendo para a direita, como podemos ver na Fig.1.4. A caracteristica mais marcante em
um diagrama H-R é a faixa aproximadamente diagonal que vai do canto superior esquerdo
até o canto inferior direito, conhecida como segiiéncia principal (SP). Quando uma estrela
entra em equilibrio hidrostatico, depois de se formar a partir de uma nuvem primordial,
ela estard em algum ponto da seqiiéncia principal, de acordo com sua massa (quanto mais
massiva, mais proxima estara da extremidade superior). As estrelas da seqiiéncia principal,
como ¢ o caso do Sol, queimam hidrogénio e permanecem na seqiiéncia principal enquanto
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estiverem queimando hidrogénio no niicleo. A queima do hidrogénio é sua fonte de energia.

As estrelas do diagrama H-R que estao fora da seqiiéncia principal geram sua lumi-
nosidade de algum outro modo. Mas todas elas um dia estiveram na seqiiéncia principal
e depois de esgotarem o hidrogénio em seus ntcleos, sairam da SP atras de algum outro
meio de manter o equilibrio hidrostatico e impedir o colapso gravitacional. A natureza do
mecanismo para manter o equilibrio hidrostatico combinado com os métodos pelos quais a
energia é transportada até a superficie é que determina a posi¢ao de uma estrela com uma
dada massa no diagrama H-R.

1.5 A Evolugao até o Ramo Assintético das Gigantes

Quando uma estrela da SP extingue seu hidrogénio nuclear, ela nao pode mais manter
um gradiente de pressao que seja suficiente para se contrapor a forga da gravidade. Seu
nicleo comeca, entao, a se contrair relativamente rapido, enquanto que sua energia potencial
gravitacional vai se convertendo em calor e aumentando a temperatura interna da estrela.
A estrela deixa a SP mantendo sua luminosidade aproximadamente constante enquanto sua
T.rs diminui mais e mais (veja a Fig.1.5). Esta reducao na temperatura cessa quando a
conveccao no envelope da estrela se estende até as camadas mais internas, permitindo que
o calor do ntcleo seja transportado de forma muito mais eficiente até a superficie. A partir
deste ponto, a estrela evolui, aumentando sua luminosidade mas mantendo constante sua
T, ao longo do “ramo das gigantes vermelhas” (RGB) do diagrama H-R. Agora, a superficie
da estrela é mais fria, mas é mais luminosa e muito maior do que era quando estava na SP.
Neste ponto, coisas diferentes podem acontecer, dependendo da massa da estrela.

Em estrelas com massa inicial maior que ~ 10 M, a temperatura central eventualmente
torna-se alta o suficiente para queimar hélio em carbono e oxigénio, parando a contragao do
nicleo. Quando o hélio termina, o nicleo de C/O se contrai até se tornar quente suficiente
para queimar elementos mais pesados. O processo continua, até que a estrela explode na
forma de uma super-nova Tipo II. Estrelas com massas acima de ~ 10 M, portanto, nao
formam ands brancas. Vejamos o que acontece com as ~ 98% restantes.

O que acontece com estrelas com menos de que 10 M quando a temperatura no ntcleo
torna-se alta suficiente para queimar He depende do tipo de mecanismo necesséario para
suportar a forca da gravidade. Em estrelas acima de 2.2 — 2.3 M, a pressao do gas ideal é
o que impede o colapso (Iben & Renzini 1983). A contragao do niicleo para em resposta a
nova fonte de energia, a queima de He, e a estrela entra em uma nova fase, relativamente
estavel, de queima nuclear similar a da queima de H na SP. Quando todo o He disponivel no
nicleo foi convertido em C e O, o niicleo novamente se contrai, o envelope se expande, e a
estrela sai do ramo horizontal, subindo no diagrama H-R. Este estagio é chamado de ramo
assintdtico das gigantes (AGB). Com a contracdo do niicleo, a luminosidade da estrela se
torna maior do que durante a fase anterior, no RGB (ver Fig.1.5).

Em estrelas com massas abaixo de 2.2 — 2.3 M, o que suporta o colapso gravitacional,
ainda no ramo das gigantes, é a pressao de degenerescéncia eletréonica. Quando a ignigao
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Fig. 1.5: O diagrama H-R mostra a evolugcao de uma estrela com 1 My, a partir da seqiiéncia
principal.

do He comega, o rapido aumento na energia liberada nao pode (pelo menos inicialmente)
produzir a expansao do nicleo, porque a pressao de degenerescéncia eletronica depende
muito fracamente da temperatura. O ntcleo se mantém compacto & medida que a taxa de
geracao de energia aumenta. Em resposta, a temperatura também aumenta, aumentando
ainda mais as taxas de reagoes nucleares, e assim por diante, até que reagoes termo-nucleares
nao controladas produzem uma quantidade intensa de radiacao e energia, conhecida como
flash de hélio.

O flash de hélio nao destréi a estrela. Sabemos disso porque observamos estrelas de
baixa massa que devem ter passado pela fase de gigante e pelo flash de He e sobreviveram.
Isso foi possivel porque, provavelmente, o excesso de energia produzido pelo flash de He foi
transportado eficientemente até a superficie via conveccao. A emissao de neutrinos esfria
o nucleo, induzindo uma inversao de temperatura. Logo, a queima de He deve ocorrer em
uma camada ao redor da regiao central, proxima ao envelope convectivo.

Depois do flash de hélio, a temperatura eventualmente se torna alta suficiente para fazer
com que o gas saia do estado degenerado e sua pressao passe a controlar o mecanismo que
regula o equilibrio hidrostatico do ntcleo. A queima de He continua mais ou menos como
no caso das estrelas de mais alta massa, discutido anteriormente, com uma camada de H,
gerando uma quantidade extra de energia na regiao de transicao entre o nicleo e o envelope.
Nesta fase, a estrela estd no ramo horizontal (HGB) do diagrama H-R.
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As estrelas, em geral, nao evoluem ao longo do HGB durante a queima de He. Elas
seguem uma trajetoria abaixo do HGB e sua posicao no diagrama H-R depende da massa
do envelope de H existente em cima do ntcleo de He. Quanto menor for o envelope, maior
serd a T.;r e mais para a esquerda as estrelas estarao sobre o HGB.

As estrelas passam menos tempo nesta seqiiencia onde o He é queimado do que na SP,
porque a energia gerada pela queima de He é menor e a luminosidade da estrela é maior
do que na SP. Por exemplo, uma estrela tipica de 1 M passa 10'° anos na SP, mas apenas
10® anos no HGB. Quando o He do nticleo termina, as estrelas do HB entram no ramo
assintotico das gigantes (AGB).

A evolugao de estrelas no AGB é complexa. O cenério é um ntcleo de C/O, coberto
por uma camada de quase puro He que, por sua vez, é coberto por um envelope rico em H.
Em geral, as temperaturas sao altas o suficiente para que ainda exista queima de He e H
nas duas camadas. A maior parte da luminosidade vem da queima de H no envelope mais
externo, enquanto que a queima de He produz mais C e O, que vao se precipitando para o
nicleo, aumentando a massa do mesmo.

Eventualmente, a base da camada de He torna-se levemente degenerada, causando uma
espécie de mini-flash de He, conhecido como pulso térmico. A expansao resultante e o
esfriamento das camadas mais externas reduz temporariamente a queima de H, enquanto
que a luminosidade total ¢ aumentada por um periodo breve de tempo. Logo em seguida,
a luminosidade diminui e a estrela volta a queimar He como antes. As camadas contraem,
o H volta a ser queimado, até que um novo pulso térmico acontega.

Um outro ponto importante na evolugao das estrelas ao longo do AGB ¢ a perda de massa
observada em taxas altissimas, como ~ 107> M /ano (Loup et al. 1993). Provavelmente,
durante os pulsos térmicos alguma massa ¢ perdida. Bowen & Willson (1991) conseguiram
construir modelos de pulsagao que reproduzem as perdas de massas observadas em estrelas
variaveis Mira do AGB.

Ha muita coisa que ainda nao se sabe sobre a evolugao ao longo do AGB. Por exemplo,
nao se sabe exatamente qual é a proporcao C:O no nticleo por que a incerteza na taxa da
reacio ?C(a, )10 é muito grande (Metcalfe et al. 2001). Por isso, restrigoes vindas de
consideracoes observacionais sao importantes.

O mecanismo, ou mecanismos, responsaveis pela perda de massa em estrelas AGBs
muitas vezes fazem com que parte das camadas mais externas dessas estrelas seja ejetada
para o meio inter-estelar. O pouco H que resta (~ 1072 M) queima rapidamente (cerca
de 10* anos) atingindo temperaturas mais e mais altas, mas mantendo a luminosidade
praticamente constante. Aos poucos, o niicleo mais interno da estrela vai sendo revelado.

O ntcleo da estrela agora é brilhante o suficiente para ionizar o gas que foi ejetado para
o meio circunstelar, formando uma nebulosa planetdria (ver Fig.1.6). No nucleo da nebulosa
planetéaria estd uma estrela, chamada de PNN (planetary nebulae nuclei), que se tornara
uma pré-ana branca.
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Fig. 1.6: Nebulosa planetdria. A estrela central é uma pré-and branca (PNN). Imagem
obtida pelo HST-NASA/ESA.

1.6 Evolucao P6s-Ramo Assintético das Gigantes

A aparéncia inicial de uma pré-ana branca (PWD) depende da fase do ciclo de pulso térmico
na qual ela deixou o AGB. Se a estrela deixar o AGB durante o periodo de queima estavel
de H, entre camadas de flashes, entao esta queima continuara durante o estédgio de PNN
(Schonberner 1981, 1986). Quando o que é deixado do envelope de H torna-se tao fino e tao
frio que as reagoes de H finalmente pararao de vez, a estrela comecgaré a esfriar e se tornaré
uma DA, uma ana branca com atmosfera de H.

Se a estrela deixar o AGB durante um pulso térmico, enquanto a camada de queima
de H estd em extingao, entao ela pode perder todo o envelope de H, deixando & mostra a
camada inferior de He. Esta estrela serd uma provavel progenitora de uma DB, uma ana
branca rica em He.

As anas brancas sao estrelas bastante estratificadas quanto & composicao quimica. A
estratificacao decorre de sua histéria evolutiva e da precipitagao gravitacional que faz que,
com o tempo, os elementos mais pesados fiquem em camadas mais profundas e os mais
leves em camadas mais acima. Isto faz com que a maioria das anas brancas tenham um
espectro muito simples, mostrando linhas de um ou dois elementos, como se pode concluir
pelo modo como sao classificadas, discutido na Sec.1.3. Ao contrario do que acontece com
a classificac@o espectral usada para as estrelas da SP, as classes DA-DB/DO néo possuem
qualquer relagao (simples) com a temperatura efetiva.

Se a perda de massa fosse constante, a razao esperada entre DAs e nao-DAs resultan-
tes da evolugao ao longo do AGB deveria corresponder aproximadamente ao tempo gasto
durante cada fase do pulso térmico. Infelizmente, a perda de massa provavelmente muda ra-
pidamente proximo ao final do AGB (Bowen & Willson 1991). O problema fica pior quando
se leva em conta a possibilidade de formacao de anas brancas a partir do ramo horizontal
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estendido (EHB), um prolongamento do ramo horizontal (HGB) que levaria uma estrela na
fase de gigante vermelha diretamente a fase de ana branca, sem a formacao de uma nebulosa
planetéria (Bergeron et al. 1994). Este processo envolveria algum mecanismo de perda de
massa. Observacionalmente, cerca de 80% de todas as anas brancas sdao DAs e a maioria
das restantes sao DBs. Um problema fundamental é que a razao exata entre DAs e ndo-DAs
depende da temperatura efetiva, como veremos a seguir.

1.7 Renascimento

Parece que nem todas as estrelas que ejetam a nebulosa planetaria seguem adiante seu ca-
minho evolutivo até a fase de anas brancas, tal como foi descrito acima. Ha evidéncias de
que algumas estrelas passam por um tultimo flash que provoca grandes mudangas em suas
propriedades fisicas, como luminosidade, temperatura e raio, bem como em sua composi¢ao
superficial, fazendo com que a estrela saia subitamente da posicao que ocupava no diagrama
H-R retornando para o ramo assintotico das gigantes. E como se a estrela estivesse renas-
cendo e por isto, este processo pode ser chamado de renascimento (born-again) da estrela.
Apobs o renascimento, é possivel que a estrela retorne a fase de nebulosa planetaria.

Em 1900, a estrela FG' Sge era uma estrela com um fraco brilho azulado, com caracte-
risticas muito parecidas as estrelas encontradas no niicleo de nebulosas planetérias (PNN).
Hoje, cerca de 100 anos depois, ela é uma luminosa gigante vermelha (Herbig & Boyarchuk
1968, Smolinski et al. 1976 e Montesinos et al. 1990). Desde da década de 1930, a estrela
tem mostrado pulsagoes irregulares e seu quase-periodo variou de ~ 5 dias em 1934 até
~ 120 dias em 1990 (van Genderen 1994). Em 1992 ela comegou a mostrar um compor-
tamento tipico de estrelas RCB! (Jurcsik 1992). Na mesma época o espectro da estrela
tornou-se muito rico em carbono (lijima & Strafella 1993). Atualmente, as camadas mais
superficiais parecem ser pobres em hidrogénio e mostram os produtos de muitos processos
de reagoes nucleares (Gonzales et al. 1998). Estas evidéncias sugerem que a FG Sge pode
ser uma estrela RCB, recém nascida.

A estrela V605 Aql hoje é a estrela central da nebulosa planetéaria Abell 58, mas em 1919
ela brilhava como uma supernova fraca e, segundo van den Bergh (1971), seu espectro em
algum momento lembrava o de uma estrela RCB. Uma nuvem na forma de né na parte mais
interna da nebulosa foi ejetada por volta de 1919 (Bond et al. 1993).

Em 1996, uma estrela azulada de brilho fraco de repente comecou a ficar brilhante e,
dentro de trés anos tinha se tornado uma estrela de carbono, luminosa e fria, hoje conhecida
como objeto de Sakurai ou V4334Sgr (Nakano et al. 1996 e Duerbeck et al. 1997). A estrela
passou por uma rapida expansao e a conveccao em seu envelope comecou a “dragar” os
materiais processados em seu interior para a superficie da estrela, alterando a composicao

1 Estrelas RCB (R Coronae Borealis) é uma classe de estrelas com cor amarela e com uma atmosfera
muito rica em Carbono. Em temperaturas suficientemente baixas, esse carbono condensa em imensas nuvens
de fuligem que bloqueiam grande parte da luz emitida pela estrela. O movimento e alteragdes nas nuvens
tornam varidvel o brilho da estrela.
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da superficie como tém mostrado as observagoes da estrela (Asplund et al. 1999). As simi-
laridades de algumas razoes de abundancia quimica sugerem que a V4334Sgr também pode
ter passado pelo renascimento (born-again) e renascido como uma estrela RCB. Contudo, a
evolugao continuada (mesmo com uma baixa temperatura efetiva), a alta taxa de perda de
massa (Kerber et al. 1999), a presenca de uma fotosfera na forma de nebulosa planetéria
(Benetti et al. 1996) e a provavel presenca de um niicleo quente emitindo ventos fortes
(Eyres et al. 1999) podem ser um pressagio de uma nova ejegdo de matéria, seguida de um
rapido retorno a fase de nebulosa planetaria.

A estranha evolucao dessas trés estrelas tem sido explicada pelo modelo do flash final. A
similaridade com estrelas RCB pode eventualmente explicar a origem das estrelas RCB. Por
outro lado, o fato de que a V605 Aql se contraiu até se tornar uma PNN tao rapido quanto
se tornou uma gigante, enquanto que as estrelas RCB nao mudaram significativamente nos
altimos 200 anos, pode significar que essas trés estrelas tenham seguido caminhos evolutivos
completamente independentes.

Pelo modelo do flash final, uma estrela pode deixar o AGB pouco depois de iniciada a
fase de flashes, e o flash final ocorrer durante ou mesmo depois da fase de PNN, causando
um breve retorno ao AGB antes de que uma perda repentina de massa acabe com todo o
seu envelope de H e talvez com parte de seu envelope de He, deixando a estrela coberta por
uma atmosfera rica em He, com uma quantidade significativa de C/O. Este processo, pode
produzir uma estrela DO (Iben 1984, Werner & Rauch 1994).

1.8 Evolucao na Seqiiéncia das Anas Brancas

Com o ultimo remanescente da queima nuclear em estrelas pos-AGB, as estrelas entram
em seu estagio final de esfriamento e contragao. Nesta fase, as temperaturas superficiais
atingem os maiores limites conhecidos para estrelas'? (a mais quente tem 7,7 > 170 000 K).
Sua luminosidade também é alta, mais de 1000 L, mas sem ajuda de queima nuclear, elas
irao esfriar continuamente.

A figura Fig.1.7 mostra um diagrama logg — logT.;; para uma amostra de estrelas
proximas ao assim chamado “joelho” da trilha evolutiva pés-AGB. As linhas representam
os caminhos dos modelos estelares seguidos apds deixarem o AGB. Por suas gravidades na
superficie serem ja altas (log g = 7 para a maxima T,), as PWD continuam encolhendo até
que a degenerescéncia pare sua contragao em cerca de log g = 8. Inicialmente, a evolucao
durante esta fase é rapida: dentro de cerca de 500000 anos, a T,s; cai pela metade, e L
fica menor do que 1 L. As regides internas da nova estrela ana branca formada sao agora
completamente degeneradas, envoltas por um envelope nao-degenerado.

A distribuicdo de massas de anas brancas estd centrada proxima ao valor médio de
0.56 — 0.58 M, (Bergeron et al. 1992, Weidemann & Koester 1984, Giovannini 1996). A
razao principal para uma distribuigao tao estreita de massa — apesar do vasto intervalo de
massa para os progenitores — envolve as caracteristicas bésicas da evolugdo no AGB: alta

12 Exceto para estrelas de néutrons, cuja Teyry esta entre 700000 K e 1.5 M K.
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Fig. 1.7: Diagramalogg—logT.ss (9 em unidades cgs) com as posigoes das estrelas PWDs
conhecidas. As barras de erro nao sao mostradas no diagrama por causa de sua
grande extensao: tipicamente £0.5 em logg e £10000 — 20000 K em T.sp. As
linhas mostram as posigoes teoricas para estrelas com massas de 0.6, 0.7, 0.76 e

0.89 My,. (Dreizler et al. 1998).

L e alta taxa de perda de massa, M. A luminosidade de uma estrela AGB é muito sensivel
a massa do nicleo (Paczynsky 1970). A perda de massa é maior quando a massa do nticleo,
M., atinge aproximadamente 0.6 M, sendo que uma estrela AGB mais massiva perde massa
mais lentamente que uma estrela AGB menos massiva com a mesma luminosidade. O
limite teérico para a massa méxima dos nicleos de AGBs — e portanto de estrelas anas
brancas — é 1.4 M. Isto representa a maior quantidade de massa que é possivel suportar
via degenerescéncia eletronica (Chandrasekhar 1939). Estrelas com M, < 0.53 M, jamais
atingem o AGB (Dorman et al. 1993), contudo, existem anas brancas com massas menores.

Até duas décadas atrés, a localizagao de estrelas na regiao de transicao entre o cami-
nho das PNNs e a extremidade superior da seqiiéncia de esfriamento das anas brancas era
probleméatico. Isto se devia principalmente & rapidez com que as estrelas passavam por
esta fase de transigdo (tornando dificil a detec¢ao de exemplos observacionais) mas também
devido & dificuldade de especificar log g e a T¢s; para esses objetos. A determinacao dessas
quantidades a partir do espectro requer que um modelo razoavel para a atmosfera estelar
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seja construido. Isto é muito dificil para estrelas compactas com 7T¢;; acima de 50000 K.
A hipoétese de um equilibrio térmico local (LTE), tao atil no modelamento de estrelas mais
frias, falha para temperaturas e gravidades altas.

A evolugdo de PWDs pode ser controlada pela perda de energia devido a interagoes
dos neutrinos no ntcleo. Ao contrario dos neutrinos solares, esses nao decorrem da fusao
nuclear, mas resultam dos processos de espalhamento dos elétrons em regioes quentes e
densas do ntcleo das PWD. E ao contrario da energia de f6tons, neutrinos criados perto do
centro das PWD escapam diretamente. Esta luminosidade de neutrino esfria o centro da
estrela, mantendo a inversao de temperatura similar aquela dentro das estrela no final do
ramo das gigantes vermelhas. A importancia das reagoes de neutrinos na evolugao de PWD
foi reconhecida pela primeira vez nos anos de 1960 por Savedoff et al. (1969). Calculos das
taxas de reagbes relevantes foram inicialmente feitas por Beaudet et al. (1967) baseadas
na teoria das interagoes fracas propostas por Feynman & Gell-Mann (1958). Mais tarde,
Dicus (1972) e Dicus et al. (1976) recalcularam essas taxas segundo a teoria unificada
eletrofraca de Weinberg e Salam (Weinberg 1967, Salam 1968). Todos esses célculos s@o
teodricos, contudo. N6s nao temos nenhuma confirmacao experimental ou observacional das
taxas de producao de neutrinos sobre condigoes apropriadas para os interiores PWD.

Felizmente, a amostra conhecida de estrelas ocupando esta fase do cenario evolutivo
tem crescido nas tltimas duas décadas. A descoberta mais importante foi a de uma nova
classe espectral, conhecida como estrelas PG 1159. Cerca de duas dizias sao conhecidas,
com temperaturas variando de 170 000 — 80000 K. Cerca de metade sao estrelas centrais de
nebulosas planetarias (PNNs). Num diagrama log g x T,f; ha uma regido onde as estrelas
PWD (do tipo PG 1159) mais evoluidas se misturam com as anas brancas (normais) mais
quentes. Esta classe, portanto, forma uma seqiiéncia evolutiva das PNNs até a trilha de
esfriamento das anas brancas (Werner 1995, Dreizler & Heber 1998).

Contudo, as estrelas PG 1159 provavelmente nao sao as precursoras da maioria das anas
brancas. Primeiro, todas, exceto uma das PG 1159 PWDs, nao mostram evidéncia de H
em seu espectro. Embora nao se possa observar linhas de H em temperaturas da ordem de
100 000 K, a presenca de hidrogénio provoca um alargamento nas linhas de He. E improvével
que elas evoluam até se tornarem estrelas DAs, sendo mais provavel que elas evoluam para
anas brancas DOs e DBs.

Segundo, cerca de metade das estrelas PG 1159 sao estrelas variaveis pulsantes, espalha-
das sobre um intervalo inteiro de log g e T. ;¢ ocupado pelos membros desta classe espectral.
Isto representa a mais larga faixa de instabilidade no diagrama H-R. As estrelas variaveis no
centro de nebulosas planetarias sao denotadas por PNNV. Estrelas variaveis PG 1159 sem
nenhuma nebulosa sao as estrelas GW Virginis (ou simplesmente GW Vir ou DOVs). A es-
trela PG 1159 serve como protétipo tanto para a classe espectroscopica quanto para a classe
de estrelas varidveis. Mais adiante, ao longo da seqiiéncia das anas brancas, encontramos
mais duas faixas de instabilidade. Com temperaturas superficiais entre 20 000 — 25000 K
(Koester et al. 1985; Liebert et al. 1986; Thejll et al. 1991, Beauchamp et al. 1999) encon-
tramos as estrelas DBVs (variaveis DBs). Ainda mais frias s@o as estrelas ZZ Ceti (DAVs),
com T.ss entre 11000 — 13000 K (Greenstein 1984; Weidemann & Koester 1984; Bergeron
et al. 1992, 1995, 2004, Giovannini 1996, Costa 1999). A variabilidade nessas trés faixas
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resulta em modos-g de pulsacao. Os periodos de pulsagao nos fornecem uma interessante
maneira de testar a estrutura das estrelas anas brancas e PWDs.

As pulsagoes podem ajudar a responder a questao de se as estrelas PG 1159 e as anas
brancas DBs sdo fases de uma trilha evolutiva comum. Por exemplo, Winget et al. (1994)
e Bradley & Winget (1994) usaram a anéalise dos periodos de pulsagdo da estrela GD 358
para medir a espessura de sua camada de He e obtiveram My, ~ 107°M, A mesma
técnica aplicada aos periodos da PG 1159 calculou que a massa da camada de He era de
1073 M. Isto representa um problema se as duas estrelas estao relacionadas. Contudo,
Dehener & Kawaler (1995) mostram que difusdo na base da camada de He pode causar

um deslocamento na localizacao aparente da base, consistente com as medidas, durante a
evolucao de 140000 K da PG 1159 aos 23000 K da GD358.

Um outro problema que surge quando se tenta fazer uma conexao evolutiva entre as
estrelas PG 1159 e as anas brancas DBVs é que nenhuma estrela DB foi observada nas
proximidades do intervalo de temperatura 30000 — 45000 K (Greenstein 1986, Sion 1984).
Esta auséncia de DBs representa uma interrupc¢ao no caminho evolutivo ligando a PG 1159
a GD 358. Como os espectros das DBs sao caracterizados pela presenca de linhas de He I e
auséncia de linhas de H (e de metais), Fontaine & Wesemael (1987) propuseram que todas as
estrelas DBs possuem uma pequena quantidade de H em sua camada mais externa, que aos
poucos iria subindo e cobrindo a superficie, fazendo com que o He deixe de ser espectralmente
visivel, por volta de 45000 K. O He permaneceria coberto até que, por volta de 30000 K, a
convecgao se encarregaria de misturar o H novamente fazendo com que a pelicula de H que
cobre a estrela desaparecesse. Neste ponto, a estrela teria as caracteristicas espectrais de
uma DB. Contudo, Dehner (1995) mostrou que a quantidade de H envolvida nesse processo
( 107 M,) se espalharia na superficie tao rapidamente que deveria ser visivel ja no estagio
de PG 1159. Dehner (1995) também chamou a atengdo de que uma pequena perda de massa
poderia mascarar esta quantidade de H nas estrelas PG 1159, mas calculos detalhados deste
processo nao teriam sido feitos. Como ha perda de massa em estrelas PNNs, esta parece
uma boa solugao para o problema. Contudo, observagoes recentes com o SDSS mostraram
a presenga de algumas DBs no intervalo 30000 — 45000 K (Nitta, comunicagao privada).

A espessura das camadas superficiais tanto nas DAs quanto nas DBs e nas PWDs é
importante por uma outra razao. Uma vez que seus nicleos estao completamente degene-
rados, as anas brancas esfriam mantendo o raio praticamente constante, enquanto que L e
T.s¢ tornam-se cada vez menores. Devido a alta condutividade da matéria degenerada e ao
desaparecimento da emissao de neutrinos para temperaturas menores que 20 000 K, o niicleo
torna-se rapidamente isotérmico. A camada superficial de He (e camada H em DAs) entdo
atua como um cobertor, controlando a taxa na qual a energia vai embora para o espaco e,
portanto, a taxa de evolucao estelar. Desde que a camada de He comprime a base do enve-
lope, mesmo em estrelas DAs, sua massa excedente ¢ um importante fator que determina a
velocidade na qual a estrela and branca viaja ao longo do caminho de esfriamento (Wood
1992, Winget & Van Horn 1987).

A escala de tempo para um ana branca esfriar pode fornecer uma robusta determinacao
da idade do disco e do halo da galdxia (Winget et al. 1987; Hansen et al. 2002). Desde que
anas brancas esfriam mais suavemente quando suas temperaturas diminuem, nés observamos
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mais anas brancas de baixas temperaturas do que anas brancas de temperaturas mais altas.
Contudo, abaixo de cerca de 4000 K (L ~ 10~*4 L), de repente sdo encontradas menos
estrelas do que o esperado. Isto é devido & idade finita da galdxia: simplesmente, nenhuma
ana branca é velha o suficiente para ter esfriado além das 10~** L. A posicio exata desta
linha de corte junto com o conhecimento do tempo que uma estrela leva para chegar até ali,
nos dao um limite inferior para a idade da galédxia. Um ingrediente especial nesta medida é
a massa da camada de He das anas brancas e — por extensdo — das PWDs (Wood 1992,
Winget & Van Horn 1987).

1.9 Esfriamento

O calor especifico de um gés de elétrons degenerados é controlado pelos fons. Aos fons
corresponde a maior parte da capacidade térmica do nticleo da estrela, onde esta concentrada
quase toda a massa da estrela. A producao de energia por reacoes nucleares e por contracao
gravitacional (se ainda existem) contribuem muito pouco para a luminosidade da estrela, e o
niicleo é praticamente isotérmico devido a alta eficiéncia da conducao térmica pelos elétrons
degenerados. O nicleo da estrela se comporta como uma simples fonte de calor, cuja energia
estd armazenada na forma de energia cinética dos ions e & medida que vai perdendo energia
na forma de radiacao, a luminosidade da estrela vai decaindo exponencialmente. Mestel
(1952) encontrou que a relagao entre a idade da estrela e sua luminosidade obedece a uma
lei de poténcia (Kepler & Saraiva 2000):

tesfriar 0.8 L_5/7 (].7)

A luminosidade, L, é igual a razao com que a energia armazenada na estrela na forma
de energia térmica, Fyy, é irradiada:

By,

L) ===

(1.8)

e define a taza de esfriamento da ana branca. Como a maior parte da ana branca é isotér-
mica, podemos recorrer a seguinte aproximacao:

L(t) = — (ddb;tﬁ (d;;‘3> (1.9)

Nessa aproximacao, os pequenos ajustes da densidade interna devido ao esfriamento
sao desprezados, ja que a energia gravitacional liberada é completamente absorvida pelos
elétrons degenerados, que sao forcados para niveis de energia mais altos.

Se desprezarmos os processos nucleares e de emissao de neutrinos, bem como a liberacao
da energia gravitacional residual (0p/0t = 0), a luminosidade da ana branca passa a ser
diretamente proporcional & taxa de decréscimo da temperatura da estrela.
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Para um gés de elétrons degenerados e nao-relativisticos, a contribuigao eletronica para
o calor especifico por unidade de massa, cf,, derivada por Chandrasekhar (1939), é

k w2 kT
1737 E (1.10)

€

3

onde H ¢é a unidade de massa atomica (H = 1,66 x 107%'g), k ¢ a constante de Boltzmann
(k = 1.38 x 107 *%erg/K), Z ¢ a carga média dos fons e A é o niimero atémico médio, T' é
a temperatura (em Kelvins). A energia de Fermi dos elétrons, Er, pode ser calculada por:

/3
(B30 p )
Er = — 1.11
F 5 i (1.11)

onde h = h/21 = 1.05 x 102" erg/s. Como o gés esté altamente degenerado, kT ¢ muito
menor do que a energia de Fermi dos elétrons, e podemos desprezar cj, por ser muito
pequeno quando comparado com o calor especifico dos fons. Fisicamente, os elétrons nao
contribuem para o reservatoério de energia, porque particulas degeneradas ja ocupam seu
estado de energia mais baixo e, portanto, ndo podem esfriar. Para um gés (de ions) ideal,

3 k
fon — = 1.12
Cy 2 AH ( )

A equagao béasica de evolugao estelar para a conservacao de energia é:

L= / <g— )dM (1.13)

O produto da temperatura pela variacdo temporal da entropia, T0s/0t, representa a
troca de calor (perda) por unidade de massa, e ¢ é a taxa de geragdo ou perda de energia
por unidade de massa devido a reacoes nucleares ou emissao de neutrinos. Como em anas
brancas, a contribuicao das reagoes nucleares e emissao de neutrinos é muito pequena, o
termo ¢ pode ser desprezado:

M
/ TanM (1.14)

A alta degenerescéncia do nucleo da ana branca produz uma alta eficiéncia de conducao
térmica pelos elétrons, tornando o niicleo praticamente isotérmico. Como

05 T op
ot~ Vot~

dp

B (1.15)

a Eq.1.14 pode ser escrita como:
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3kM OT,
L~ amar (1.16)

onde 7. é a temperatura do niicleo da estrela.

Para calcular T, precisamos levar em conta a transferéncia de energia pelo envelope fino
e nao-degenerado. Se o envelope estd em equilibrio radiativo, e pudermos utilizar a lei de
opacidade de Kramers:

K=K,pT % (1.17)

onde K, é o coeficiente da lei de Kramers.

Levando-se conta as equagoes bésicas:

dM,

o = 4mr?p, (continuidade da massa) (1.18)
-
% = —prr, (equilibrio hidrostatico) (1.19)

dr 3 Kp L,

T T T8 i (equilibrio radiativo) (1.20)
r ac T

onde L, é a energia emitida para fora da casca de raio r, M, é a massa contida dentro
deste raio, ¢ é a velocidade da luz e a é uma constante que depende da densidade central,
podemos dividir a equagao do equilibrio radiativo pela equagao do equilibrio hidrostatico,
obtendo:

dr 3 L K

—_— = 1.21
dP  4ac4nGM, T3 ( )

Tendo em vista que a base do envelope ocorre a aproximadamente 10~*M,, podemos
aproximar L, ~ L, e M, ~ M, no envelope. Usando

k uwH P
P=—pT =—= 1.22
TP T (1.22)
podemos usar a lei de opacidade de Kramers (1.17) para obter:
L, ot H
TS = 3 Kot pip (1.23)

dac4nGM, k
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que pode ser integrada usando-se a condigao de contorno zero para a superficie (P = 0 para
T = 0), resultando em:
1 T8‘5—ilC wH L, 1P2

85 Jac G 2 (1.24)

onde 1 é o peso molecular médio no envelope (= 1 para hidrogénio e 2 para o hélio) e P
é a pressao.

Na borda entre o nticleo isotérmico degenerado e o envelope, a pressao e a temperatura
estao relacionadas por

L o 5/3
Pgeal = —pT =Py ==k <_> 1.25
pH He (1.25)

e, como Pgea € a pressao de um gas nao-relativistico, podemos igualar a equagao acima a
Eq.1.3:

Kok <£>5/3 (1.26)
/LH He

Usando k = K/u/? e p, = A/Z igual ao peso molecular médio por elétron, podemos
reescrever a equacao acima como

MinT S <£>5/3 (1.27)
de onde se obtém
o (’f_Tf/ ’ (&)3/2 (1.25)
) e pH /:/2
P=rk3 (’“5}{“) (1.29)

Substituindo a expressao para a pressao dada pela Eq.1.29 na Eq.1.24, esta se reduz a
relacao entre a luminosidade e a temperatura:

2 dac4rG M, (,uH>4 K2, s
L= = C 2 s 1.30
85 3 K, k s (1.30)
ou
23 3.5
L7 ko M (4107 ﬂ( Le ) (1.31)
L@ M@ KO /,Lg 107K

Podemos, agora, integrar a Eq.1.16 diretamente para obter a rela¢ao idade-luminosidade:
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A -1 K 2/7 [ —2/7 M 5/7 I —5/7
Zfes riar = 67 3 106 (_> (70> ™ ~ - . 1.32
: ) Uxw=) 2 M, ) \z, anos. (1.32)

Essa é a lei de esfriamento de Mestel.

As aproximagoes usadas para derivar a lei de esfriamento de Mestel foram:

1.

2.

3
4
d.
6
7

. desprezar a capacidade térmica dos elétrons (cy >~ ¢{?

desprezar fontes e sumidouros de energia (energia nuclear e esfriamento por neutrinos:
e =0);
desprezar contracao gravitacional (Jp/0t = 0);

ion) .
9

. usar lei do gés perfeito para os fons (cio" ~ 3k/2AH);

assumir que o nucleo ¢ isotérmico (7'(r) = 1,);

. assumir equilibrio radiativo no envelope;

. assumir uma lei de opacidade de Kramers no envelope.

Como a energia média (k¥T) de uma ana branca com 0.4 M, é maior do que 0.1 Ep,
para T' > 2 x 107 K, ndo podemos desprezar o efeito de contracao gravitacional residual para
massas baixas. Também nao podemos desprezar a contribuicao eletronica ao calor especifico,
j& que os elétrons podem contribuir com até 30-50% ao calor especifico de estrelas quentes,
com nicleos de carbono.

Resultados mais precisos podem ser obtidos incluindo-se os seguintes processos, despre-
zados na teoria de Mestel:

e csfriamento por neutrinos (L, ), importante para L > 10755 L;

e liberacdo de calor latente de cristalizacao, importante para L < 107*L;

e geragdo de energia nuclear pelo processo proton-proton (Lyyclear), importante quando

MH21074M*;

e liberacao de energia gravitacional para as camadas externas.

Uma férmula aproximada que inclui esses efeitos é:

A —1 M 5/7 [ ~2/7 [ ], —5/7
esfriar — O- 1 0 <_) I <_> e 1.
tost 8.8 x 10 15 (M@> 5 I. anos (1.33)

A dependéncia da luminosidade indica que as anas brancas mais quentes — e mais
luminosas — esfriam mais rapido. A idade das anas brancas menos luminosas observadas
(com L = 107%°L,) é cerca de 10" anos, comparavel com a idade das estrelas mais frias
da nossa Galaxia.
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1.10 Estrelas Pulsantes

Ao longo de sua evolucao, as estrelas podem passar por faizas de instabilidade e tornarem-se
estrelas pulsantes. Temos ent@o as estrelas 0-Scuti, as roAps (estrelas apeculiares, rapida-
mente oscilantes), as RR Lyrae, as Cefeidas classicas, as estrelas Mira, as § — Cefeidas, as
estrelas degeneradas varidveis. As pulsagoes podem ser radiais ou nao-radiais, dependendo
do tipo de forca restauradora que atua na oscilacao e os periodos de pulsacao dependem
das caracteristicas fisicas da estrela. A Fig.1.8 mostra a localizagdo no diagrama H-R de
diversas classes de estrelas varidveis.

Diagrama Hertzsprung—Russell
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Fig. 1.8: Diagrama HR mostrando as posicoes das faizas de instabilidade.

1.11 Pré-Anas Brancas Pulsantes

Entre 170000 e 80000 K temos a faixa de instabilidade onde estao as pré-anas brancas
pulsantes. Existem dois tipos diferentes de estrelas pré-anas brancas que ocupam esta
faixa de instabilidade: nitcleos de nebulosas planetarias (PNNVs) e as estrelas DOVs. A
extremidade mais fria da faixa de instabilidade é chamada de borda vermelha, enquanto que
a extremidade mais quente é chamada de borda azul.

As PNNVs tém periodos entre 1000 e 3000 segundos, enquanto que os periodos das DOVs,
em geral, nao passam de 1000 segundos, como mostra a Fig.1.9. Na Fig.1.9 podemos ver os
periodogramas (espectro de freqiiéncias de pulsagdo) de seis estrelas PWDs com diferentes
Tep: trés PNNVs (NGC 1501, Sanduleak 3 e RXJ 2117+3412) e trés DOVs (PG 1159-035,
PG 1707+427 e PG 2131+066). As amplitudes sao dadas em mma (1073x modulacio em

amplitude).
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A razao disso é que dos dois tipos de PWD pulsantes, as DOVs tém gravidade maior
(logg > 7) e, por defini¢io, ndo tém nebulosa planetaria, o que as faz parecer pouco mais
evoluidas do que as PNNVs. O fundamental de pulsacao, P,, é inversamente proporcional
a densidade da estrela, P, oc 1/,/p. Como as DOVs tém maior log g, sua densidade tam-
bém deve ser maior e, portanto, seus periodos de pulsagio devem ser menores (freqiiéncias
maiores) que os das PNNVs.
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Fig. 1.9: Periodogramas de pré-anas brancas pulsantes: os trés de cima pertencem a es-
trelas PNNVs e os trés de baizo a DOVs (Kawaler 1996). As amplitudes sao
dadas em mma (1073 x modulagdo em amplitude). As temperaturas efetivas (em
Kelvins) estao indicadas em cada periodograma, exceto para a NGC 1501, cuja
temperatura ainda nao foi determinada.

1.12 Anas Brancas Pulsantes

A faixa de instabilidade onde estdao as DBVs cobre a faixa de temperaturas efetivas entre
~ 27000 K e ~ 21500 K (Beachamp et al. 1999). As DBVs sdo bem menos luminosas que
as pré-anas brancas DOVs, possuindo luminosidades entre ~ 0.10 — 0.03 L, (O’Brien 1998).
Seus periodos de pulsagao estao no intervalo entre 100 e 1000 segundos.

Um pouco mais adiante, ao longo da seqiiéncia das anas brancas, temos uma terceira
faixa de instabilidade onde estao as estrelas DAVs, também chamadas de ZZ Ceti. Sao
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estrelas mais frias que as DBVs, com temperaturas efetivas entre 12 500—11 500 K (Bergeron
et al. 2004) com luminosidades menores que 0.01 L. Apresentam periodos de pulsagao entre
de 70 a 1500 segundos.

1.13 O que causa as pulsacoes?

Em todo o sistema oscilante, existe uma forca restauradora que atua sobre o sistema ten-
tando trazé-lo de volta para a situacao de equilibrio, cuja intensidade ¢ proporcional ao
desvio em relagao a condig¢ao de equilibrio.

Numa estrela, a causa e o controle das pulsagoes envolve um jogo entre as variagoes
locais de temperatura e opacidade. Quando um elemento de volume de gas da estrela
¢ comprimido, normalmente, sua temperatura aumenta, enquanto sua opacidade diminui.
Um aumento de temperatura implica um maior fluxo de radiagao para fora enquanto que
a reducao na opacidade do gés faz com que sua capacidade de absorver radiagao diminua.
Como resultado, o gas perde energia. Esta perda de energia é compensada pela energia que
é estocada no gas quando a vizinhanca exerce um trabalho sobre ele durante o processo de
COmMpressao.

Por outro lado, quando o elemento de volume se expande, sua temperatura diminui
enquanto sua opacidade aumenta. A diminuicdo da temperatura implica menor emissao
de radiacao e o aumento da opacidade torna mais eficiente & absorcao de radiacao. Como
resultado, o gés ganha energia compensando a energia perdida ao realizar o processo de
expansao.

Pela primeira lei da termodindmica, a variagao da energia interna do gas seré o resultado
do balango entre o calor ganho ou perdido e a energia ganha ou perdida na forma de trabalho
durante o processo de compressao ou expansao. Para que o sistema seja estavel, o gas deve
perder calor quando esta sendo comprimido e ganhar calor quando esta sendo expandido.
Quando essa condicao de equilibrio é quebrada, o sistema torna-se instéavel, afastando-se
da situagao de equilibrio e as perturbagoes microscopicas podem crescer, dando origem as
oscilagoes observadas em estrelas pulsantes.

1.14 O Mecanismo k — v

Sob certas circunstancias, a opacidade, k, pode aumentar quando o volume de gas é com-
primido fazendo com que o gis ganhe calor, ao invés de perder. Esse ganho de calor nao
contrabalanca a energia liquida ganha pelo gés durante sua compressao. Durante a expan-
sa0 ocorrera o contrario: o gas perdera energia. Quando essas instabilidades locais ocorrem
de forma sincronizada sobre parte substancial da estrela: quando um elemento de volume
esta se expandindo, ele comprime os volumes laterais e ao mesmo tempo absorve calor dos
mesmos até um limite maximo. Neste ponto, o ciclo se inverte e ele comeca a transferir
calor para os elementos laterais enquanto é contraido com a expansao dos mesmos. Desta



Capitulo 1. INTRODUGAO 29

forma, o fluxo de calor pode realizar um trabalho mecénico, e este trabalho é convertido
nas pulsagoes que nds observamos.

Este mecanismo ¢ chamado mecanismo k e ele ocorre quando a derivada da opacidade
satisfaz a condicao

d Kp
@ LI 1.34
dr<“T+r3—1)> (1.34)

onde K7 e k,, por definigao, sao as derivadas parciais

_ [O0lnk
Olnk
= 1.
Kp oy, (1.36)
e
olnT
Ni—1={—— 1.37
’ dlnp ) (1.37)

onde S ¢ a entropia especifica,  é a opacidade (em c¢m?/g), r é posicao radial, p é densidade
especifica e T' ¢ a temperatura em Kelvins (Cox 1980).

Normalmente, a Eq.1.34 é satisfeita quando existe uma camada de gis parcialmente
ionizado. Numa camada de gis parcialmente ionizado, xr aumenta quando r diminui, ou
seja, Kk ¢ maior na base da camada, e vai diminuindo & medida que r se aproxima da borda
mais externa e mais fria da camada de gas parcialmente ionizado. Isto permite que a parte
mais interna da zona de ionizacao parcial gere as pulsagoes enquanto que as partes mais
externas tendem a amortecer as mesmas.

O fator I's — 1, chamado de expoente adiabdtico, é sempre positivo, mas seu valor minimo
ocorre quando o gas esta parcialmente ionizado, tornando o mecanismo x mais intenso. Essa
intensificacao do mecanismo « é chamado de mecanismo 7.

Quando um géas é comprimido sua ionizacao aumenta, porque parte da energia trans-
ferida para o gés durante o processo de contracao é convertida em energia de ionizagao, o
que facilita a contragao, aumentando ainda mais a instabilidade. Durante o processo de
expansao, essa energia ¢é liberada, o que também aumenta a instabilidade. Dessa forma,
0 mecanismo 7y contribui com o mecanismo k e os dois juntos fazem parte do chamado
mecanismo K — .

O mecanismo xk — v é o responsavel pelas pulsagoes nas Cefeidas e estrelas RR Lyrae.
Nessas estrelas, a zona de ionizagao parcial é formada por uma mistura proporcional de Hel
e Hell e, ao que parece, o mesmo ocorre com as DBVs.

Nas DAVs, a zona de ionizagao parcial é formada por H, existindo uma zona de ionizacao
parcial do He mais interna. Goldreich & Wu (1998) mostraram que as pulsagdes observadas
nas DAVs podem ser produzidas por um outro mecanismo envolvendo a zona de convecgao,
que tem como base a zona de ionizacao parcial. Talvez esta teoria também se aplique as
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DBVs, mas certamente nao se aplica as DOVs e PNNVs, pois estas estrelas, em geral, nao
possuem zona de convecgao superficial.

O mecanismo causador das pulsacoes em DOVs e PNNVs ainda nao é bem entendido.
Acredita-se que a zona de ionizagao parcial, onde as pulsagdes das DOVs e PNNVs tem
sua origem, seja formada por uma mistura de C e O parcialmente ionizados (Starrfiel et
al. 1983). Um problema que os modelos tedricos para DOVs e PNNs enfrentam, é o que se
chama de envenenamento por He, pois quando se acrescenta uma quantidade minima de He
& zona de ionizacao parcial de C e O, o modelo simplesmente para de pulsar. Entretanto,
estrelas DOVs apresentam linhas de He em seu espectro.

Saio (1996) e Gautschy (1997) propuseram que o mecanismo que gera as pulsagoes em
pré-anas brancas envolveria apenas o mecanismo k, sem a necessidade de uma zona de
ionizac@o parcial. Cox (2003) propoe que o mecanismo « devido ao Fe seja suficiente para
contrabalancar o envenenamento por He.

1.15 Objetivos deste Trabalho

Que tipo de mecanismo ou mecanismos geram as pulsagoes em pré-anas brancas, nao se
sabe ao certo, mas podemos testar os modelos propostos confrontando suas implicagoes e
previsoes com medidas observacionais.

As dificuldades na compreensao dos mecanismos de pulsacao, da estrutura interna e da
evolucao de estrelas pré-anas brancas pulsantes — principalmente das DOVs — em grande
parte se deve ao fato de que o ntimero de objetos deste tipo conhecidos é bastante reduzido
quando comparado com o nimero de DAVs ou mesmo de DBs.

Até o inicio de 2004 eram conhecidas apenas cinco DOVs, enquanto que o nimero de
DAVs é em torno de 70 (Bergeron et al 2004, Mukadam et al. 2003). Em 2004 foi publicado
o primeiro catalogo (Data Release 1) de ands brancas e pré-anas brancas com base no SDSS
(Sloan Digital Sky Survery), com 2551 estrelas catalogadas. Destas, 1888 (91%) sdo DAs,
171 (8%) s@o DBs e 13 (0.6%) s@o DOs (Kleinmann 2004). Como as pré-ands brancas estao
evoluindo rapidamente, sua passagem pela faixa de instabilidade tem uma duragao muito
curta, da ordem da alguns milhoes de anos. Enquanto novas DOVs nao sao descobertas e
estudadas, devemos extrair o maximo de informacoes das estrelas conhecidas.

Nosso trabalho se concentra no estudo da estrela PG 1159-035, o prototipo da classe
DOV. Essa estrela vem sendo observada ha mais de vinte anos. Nossos objetivos sao: (1)
fazer medidas de parametro fisicos relacionados com as pulsagoes; (2) usar essas medidas
para obter informagoes sobre a estrela e (3) confronta-las com os modelos de pulsagao e,
principalmente, os modelos de evolugao estelar.

Os modelos de evolucao estelar prevéem que quando a estrela evolui, seus periodos de
pulsacdo mudam em resposta as mudancas em sua estrutura interna. As varia¢oes temporais
dos diversos periodos de pulsagao da estrela dependem fortemente de sua estrutura interna
e dos mecanismos fisicos envolvidos nas pulsacoes e sao indicadores de quao realistas os
modelos evolutivos sao.
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Também temos como objetivo estender o estudo das variagoes dos periodos de pulsagao
a uma outra estrela no extremo oposto da seqiiéncia das anas brancas: a DAV G117-B15A.

1.16 Estrutura desta Tese

Uma descricao mais detalhada da PG 1159-035 é apresentada no Cap.2 e as informagoes
pertinentes sobre as observacoes e dados fotométricos utilizados neste trabalho sao apresen-
tadas no Cap.3.

Para identificar com precisao os modos de pulsagao da estrela, se fez necessario reavaliar
todo o procedimento de reducao de dados fotométricos e desenvolver técnicas para melhorar
a qualidade do processo de reducao de dados e tratamento de dados ja reduzidos, sem as
quais, boa parte deste trabalho nao teria sido possivel. Uma discussao minuciosa sobre o
assunto é feita no Cap.4.

O Cap.5 discute os modos-g de pulsacao e apresenta conceitos e definicoes que serao
usadas nos capitulos seguintes.

O Cap.6 trata da identificagao dos modos de pulsacao da estrela PG 1159-035. Com base
nos modos identificados, foi feito um estudo asterosismologico da PG 1159-035, comparando
os resultados obtidos com modelos de pulsacao. Este estudo é apresentado no Cap.7.

O Cap.8 discute a medida da variacao dos periodos de pulsacao da PG 1159-035 e
confronta os valores medidos com os valores previstos pelos modelos evolutivos de DOVs.

Aplicamos as técnicas usadas no tratamento dos dados da PG 1159-035 para estudar as
variagoes dos periodos de pulsagdo de uma outra estrela pulsante, a ana branca DAV G117-
B15A. Essa estrela vem sendo estudada ha cerca de 30 anos e varias medidas da variagao de
seu principal periodo de pulsacao de 215 s foram feitas, mas, pela primeira vez, conseguimos
determinar a taxa de variacao de seu dois outros periodos de maior amplitude. Este estudo
é apresentado no Cap.9.

Por fim, um resumo e uma discussao dos resultados é apresentada no Cap.10.
* ok ok k%



Capitulo 2

A ESTRELA PG 1159-035

2.1 Introducao

A estrela PG 1159-035 — principal objeto de estudo deste trabalho — foi identificada em
1977 por Richard F. Green numa busca por objetos com excesso de ultravioleta. Esse levan-
tamento serviu de base para o “ Palomar-Green Catalog of Ultraviolet-Excess Stellar Objects’
(Green et al. 1986), conhecido como PG Survey, o qual contém 1874 objetos observados com
o telescopio Schmidt de 46 cm do Monte Palomar. Todos os objetos deste catédlogo possuem
magnitudes mais brilhantes que 16.67. O PG Survey apresenta as seguintes informagoes
para a PG 1159-035:

e Coordenadas (equinocio de 1950):
R.A = 11"59m125.3

o= —03°2857"
e Indices espectro-fotométricos:
v— 14.84
u—v — -0.78
g—v= -0.25
g—r= -0.71

As bandas v, u—v, g—v e g—r s@o bandas “monocrométicas” definidas por (Greenstein
1976), centradas em u = 2.80um, g = 2.12um, v = 1.85um e r = 1.44pum. Todos os indices
foram calibrados de acordo com os sistema “AB7y” (Oke & Gunn 1983).

e Indices fotométricos® (sistema Strémgren):

y = 14.87
b—y= -0.37
u—>b— -0.47

O nome “PG 1159-035” segue a proposta do autor de designar os objetos do PG survey
por PG hhmm + ddd, onde hhmm é representa a ascensao reta do objeto e +ddd sua

! Para maiores informagdes sobre os indices fotométricos e espectro-fotométricos, ver Wegner (1983),
Liebert & Stockman (1980) e Wesemael, Green & Liebert (1985).
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declinacao convertida para graus, multiplicada por dez e arredondada para o inteiro mais

proximo. Desse modo, R.A. = 15"59™12.53 fica 1159 e § = —03°28'55" fica —035.

2.2 Variabilidade

A variabilidade da estrela PG 1159-035 foi descoberta por McGraw et al. (1979). Eles veri-
ficaram que a PG 1159-035 era multi-periddica, com pelo menos dois periodos de pulsacao:
um de ~ 540s e outro de ~ 460s simultaneamente presentes na curva de luz da estrela.
Mais tarde seriam identificas outras estrelas com caracteristicas espectrais muito parecidas
com as da PG 1159-035, definindo a classe espectral das PG 1159, sejam elas pulsantes ou
nao.

A presenca de linhas de absorcao de He II em seu espectro indicava uma temperatura
superficial muito alta, o que localizava a estrela no extremo superior esquerdo do diagrama
H-R. Isso levou McGraw et al. (1979) a sugerir que a PG 1159-035 estaria evoluindo
rapidamente, fazendo com que os periodos de pulsacao mudassem em resposta a mudancas
na estrutura interna da estrela e, caso as pulsacoes fossem periddicas, as variagdes nos
periodos de pulsagao seriam mensuraveis em poucos anos.

Werner et al. (1982) analisaram a distribui¢do do fluxo ultravioleta longinquo — de
~ 1200 A até o limite de Lyman de 912 A — obtida com o espectro-fotometro de ultravioleta,
da Voyager 2 e concluiram que a temperatura efetiva da PG 1159-035 é superior a 100 000 K.
Nessa temperatura, a estrela ainda nao atingiu o estagio de ana branca e é classificada como
uma pré-ana branca. Anélises posteriores com o IUFE e HST demonstraram que a PG 1159-
035 ¢é efetivamente uma das estrelas com a maior temperatura efetiva ja medida (Werner

1995).

2.3 Estrelas Similares & PG 1159-035

A PG 1159-035 permaneceu como um objeto tnico até que Grauer & Bond (1984) de-
monstraram que a estrela central da nebulosa planetaria Kohoutek 1-16, a PG 01224200
(Bond et al. 1987, Vauclair et al. 1995, O’Brien 1996, O’Brien 1998), era uma variavel
pulsante com caracteristicas espectrais e fotométricas similares as da PG 1159-035. Logo
em seguida, Bond et al. (1984) anunciaram a descoberta de mais duas estrelas, também
com caracteristica similares as da PG 1159-035: a PG 1707+427 (Fontaine et al. 1991,
Grauer 1992, Werner 1994) e a PG 2131+066 (Kawaler 1995). Isso definia uma nova regiao
de instabilidade no diagrama H-R.

A mais pronunciada caracteristica espectral 6tica observada nessas estrelas (Fig. 2.1 e
Fig. 2.2) é a intensa linha de absor¢ao de He II M686A, C IV M658A e, possivelmente,
outras contribuigdes de C e N, como mencionadas por Wesemael et al. (1985). Essa si-
milaridade levou os astrénomos a agrupé-las em uma classe que tem a PG 1159-035 como
prototipo e, por isso, sao chamadas de estrelas PG 1159 ou DOs. Atualmente, essa classe
conta com cerca de 16 estrelas (Dreizler 1999) das quais apenas cinco sdo conhecidamente
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pulsantes. Além das quatro mencionadas acima, a HS 2324+3944 (ou 2324+-397), também
apresenta um comportamento pulsante (Silvotti 1996, Dreizler et al. 1996, Handler et al.
1997). A Tab.2.3 lista as estrelas PG 1159 pulsantes (DOV) com suas respectivas tempe-
raturas efetivas, magnitudes V e B e amplitudes aproximadas dos modos de pulsagdo. As
temperaturas efetivas foram tomadas de Dreizler (1995).
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Fig. 2.1: Espectros das DOVs PG 1707+427 e PG 1159-035. As linhas de absor¢iao mais
fortes sio devido ao C IV e He II. Fluzo em erg/cm?/s/A (Bond et al. 1984).

Tab. 2.1: Estrelas PG 1159 pulsantes (DOV).

Estrela Teyr %4 B Amp. Periodos
x10® K | (mag) | (mag) | (ma) (s)
PG 0122+200 80 - 16.13 | 0.10 | 400 - 600 complexo

PG 1159-035 140 14.84 | 14.21 | 0.10 | 300 - 1000 complexo
PG 1707+427 85 16.69 | 16.08 | 0.10 ~ 450 complexo
PG 2131+066 95 16.63 | 16.24 | 0.10 | 400 - 600 complexo
HS 232443944 130 14.80 - 0.02 2100 s 7

A Tab.2.3 lista as 10 estrelas da classe PG 1159 para as quais nao ha evidéncia de
variabilidade, o que nao significa que essas estrelas nao apresentem modos de pulsagao com
amplitudes abaixo do limite de deteccao mostrado na tltima coluna da tabela. As estrelas
cuja variabilidade nao foi estudada, estao indicadas por NS. Uma lista de referéncias sobre
as estrelas PG 1159-035 nao-pulsantes da Tab.2.3 pode ser encontrada em Bradley (1999).
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Fig. 2.2: Espectros IUE de trés estrelas DOVs. O simbolo “X” indica que a linha nao é
uma, linha de absor¢io real (Bond et al. 1984). O fluzo estd em erg/cm?/s/A.

A descoberta de que a estrela RX J 2117 (Moskalik & Vauclair 1995, Vauclair et al. 2002)
possui caracteristicas que a colocam num ponto intermedidrio entre as DOs e as PNNVs
sugere a fusao das duas classes em uma tnica classe: a classe das estrelas DOs. A “antiga”
classe das PNNVs conta com cerca de 10 objetos, listados na Tab.2.3 (ver Bradley 1999 para
referéncias sobre cada PNNV).
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Tab. 2.2: Estrelas PG 1159-035 nao-pulsantes.

Estrelas Tepy 1% B Amp.
x10* K | (mag) | (mag) | (ma)
RXJ 0122.9-7521 180 15.45 | 12.12 | < 0.01
MCT 0130-1937 90 15.84 | 15.55 | < 0.002
HS 044440453 100 - 15.90 NS
VV 47 75 - 16.80 NS
PG 1144+005 130 16.83 | 16.53 | < 0.004
PG 1151-029 150 15.10 | 14.72 NS
PG 1424+535 110 - 16.07 | < 0.005
H 1504465 170 16.20 | 15.86 | < 0.004
HS 1517+7403 110 - 15.90 NS
PG 1520+525 150 15.52 | 15.56 | < 0.003

Tab. 2.3: Nucleos Pulsantes de Nebulosas Planetdrias (PNNVs).

Estrela Tery Vv B Amp. Periodos
x10®> K | (mag) | (mag) | (ma) (s)
NGC 2646 150 11.96 - ~ 0.002 ~ 1500
NGC 1501 ND 14.40 - ~ 0.15 ~ 1500 complexo
NGC 2371-2 ND 14.85 - ~0.01 ~ 1000 complexo
NGC 2867 ND - 16.60 | ~ 0.02 ~ 770 complexo
Lo-4 120 16.60 | 16.45 | ~0.06 | 1800 — 2000 complexo
NGC 5189 ND - 14.90 | ~ 0.003 ~ 690 complexo
Sanduleak 3 130 - 13.00 | > 0.01 ~ 1000 complexo
K1-16 140 15.08 | 14.66 | ~ 0.05 | 1500 — 1700 complexo
NGC 6905 ND 15.70 - ~ 0.01 710, 875 e outros
RXJ 211743412 170 13.16 - ~ 0.05 ~ 800 complexo

X 3k sk ok Xk



Capitulo 3

DADOS FOTOMETRICOS

3.1 Introducao

A curva de luz de uma estrela descreve a variagao de seu brilho durante o intervalo de tempo
em que esteve sendo observada. A técnica usada para isto é a fotometria, a contagem dos
fotons da luz da estrela.

Em fotometria de estrelas pulsantes, o tempo de integragcio deve ser suficientemente
pequeno para que se tenham vérias medidas da intensidade de sua luz ao longo de cada
ciclo de pulsacao. O efeito da pulsacao sobre o brilho da estrela é normalmente descrito por
uma funcao sinusoidal, a qual possui trés pardmetros — amplitude, freqiiéncia e fase — e
sao necessarios pelo menos trés medidas em um ciclo, para que a fungao possa ser ajustada.

Como os periodos de pulsacao de anas brancas e PWD pulsantes estao entre 70 e 1500
segundos, o tempo de integragdo deve ser menor do que ~ 35 segundos (1/2 do menor
periodo). Isto garante que, mesmo para os periodos mais curtos de 70 segundos, teremos
pelo menos dois pontos por ciclo. Em geral, usa-se um tempo de integracao entre 5 e
10 segundos (fotometria rapida) o que garante que, para um periodo de, digamos, 500 s,
teremos entre 50 e 100 pontos por ciclo.

3.2 Fotometros

Ao longo de uma noite de observacao, o brilho do céu e a transparéncia da atmosfera
sofrem variacoes, afetando bastante as medidas da intensidade do brilho da estrela. Para
contornar este problema, Nather (1973) introduziu o uso do fotémetro de dois canais: um
canal faz a fotometria da estrela alvo, enquanto o outro faz (simultaneamente) a fotometria
de uma estrela de comparac¢ao, nao-variavel, bem proxima da estrela alvo. Se as variagoes
observadas na curva de luz da estrela alvo aparecerem também na curva de luz da estrela
de comparacao, deduz-se que sao decorrentes de efeitos atmosféricos locais.

No fotometro de dois canais, de tempos em tempos, a observacao das estrelas é inter-
rompida para uma rapida medida do brilho do céu. Em seguida, a fotometria das estrelas
é retomada. O brilho do céu entre duas medidas sucessivas pode ser calculado por interpo-
lacao.
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Um problema que a fotometria de dois canais enfrenta é que o brilho do céu varia
em escalas de tempo comparaveis com os periodos de pulsacao das anas brancas e valores
calculados por interpolagao, freqiientemente, nao descrevem bem essas variagoes. As anas
brancas sao estrelas bastante fracas com pequenas amplitudes de pulsacao e os erros na
determinacao do brilho do céu podem afetar significativamente a precisao na medida das
amplitudes de pulsacao.

Este problema levou a idealizacao do fotometro de trés canais, onde um terceiro canal
¢ usado exclusivamente para se fazer a fotometria continua do brilho do céu (Nather et al.
1990 e Kleinmann et al. 1995).

Antes da introducao da fotometria de dois e trés canais, todo este processo tinha que ser
realizado com a utilizagao de um tdnico canal, que se alternava entre a observagao da estrela
alvo, da estrela de comparacao e do céu. Uma certa fracdo de tempo era perdida para
deslocar o telescopio de uma estrela para outra. Como conseqiiéncia, o tempo efetivo de
fotometria da estrela alvo era bastante reduzido. Uma pequena parte dos dados fotométricos
mais antigos da PG 1159-035 e de outras estrelas foram obtidos com fotometria de um canal.

Nos tltimos anos, a fotometria por CCD tem sido cada vez mais utilizada. Esta técnica
dispensa o uso de canais adicionais, pois, através dela, pode-se fazer a fotometria de todos
os objetos dentro do campo do CCD, além de medidas mais precisas do brilho do céu
nas proximidades de cada objeto. Apenas em algumas das observagbes mais recentes, a
fotometria da PG 1159-035 foi feita com CCD.

3.3 Filtros

Nenhum filtro foi utilizado na maior parte das observagoes. O uso de filtro seria necessario se
a fase de cada pulsacao dependesse do comprimento de onda, sendo diferente para cada cor,
no espectro visivel. Como essa dependéncia ndo existe (Robinson et al. 1982; Kepler 1984),
o uso de filtro é desnecesséario e, as vezes, desaconselhavel devido & baixa luminosidade das
estrelas. Entretanto, a amplitude de pulsacao depende do comprimento de onda. Neste
caso, a fotometria sem filtro ou mesmo o uso de dados fotométricos obtidos com filtros
diferentes pode aumentar a incerteza na determinagao da amplitude de pulsagao, reduzindo
a qualidade dos ajustes, como sera discutido no Cap.4.

3.4 Tempo de Observacao

A extensdo (duracdo ou tempo de observagao) da curva de luz é o fator que determina
a resolucao do periodograma, enquanto que a qualidade do periodograma ¢é determinada
principalmente pela continuidade da curva de luz. Para se ter a resolugao necessaria para
resolver as freqiiéncias de pulsacao no periodograma de uma DOV, as observacoes devem
cobrir varios dias. Para uma resolugao de ~ 1uH z, necessaria para separar as componentes
da PG 1159-035, por exemplo, a campanha deve durar 10 dias ou mais.
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Para reduzir as descontinuidades, a estrela é observada por varios telescopios posiciona-
dos em pontos diferentes da Terra. Quando a estrela sai do campo de visao de um telescopio,
j& esta sendo observada por outro. Com isso, se consegue uma cobertura efetiva de 65 ou
70% para 12 a 16 dias de observagao, com uma taxa de sobreposi¢ao de curvas de luz entre
10 e 20%. A coordenagao de todo o processo é feita pelo Whole Earth Telescope (WET)
(Nather 1990).

3.5 DBase de Tempo

O instante em que um sinal vindo da estrela ¢ detectado depende da posi¢ao da Terra em
sua orbita em torno do Sol. De acordo com a posicao angular da estrela, essa diferenca pode
chegar até 16 minutos (Fig.3.2).

Fig. 3.1: O instante em que o sinal de uma estrela chega a Terra depende da posi¢ao orbital
da Terra.

A escala de tempo usada no estudo de estrelas variaveis deve ser independente da posicao
orbital da Terra. Poderiamos usar como escala de tempo o instante em que o sinal da
estrela atinge o centro (geométrico) do Sol, conhecido como “Heliocentric Ephemeris Time”
ou “Heliocentric Julian Ephemeris Date” (HJED) quando convertido para dias julianos, mas
o Sol possui um movimento reflexo devido, principalmente, & sua interacao com Jupiter, que
faz com que seu centro se desloque em relacao ao centro de massa do sistema solar. Isto
faria com que a escala de tempo fosse dependente da posi¢cao do centro do Sol em relagao
ao centro de massa do sistema solar. Essa diferenca pode introduzir uma variacao de até 3
segundos na medida do tempo.

Por essa razao, a escala de tempo usada no estudo de objetos variaveis ¢ baseada no
instante em que o sinal da estrela atinge o centro de massa do sistema solar e nao no instante
em que atinge a Terra ou mesmo o centro do Sol. Esta escala de tempo é atualmente deno-
minada BCT (Barycentric Coordinate Time) (Standish 1998). Até poucos anos atras, era
chamada de BJD (Barycentric Julian Date) e antes de BJED (Barycentric Julian Ephemeris
Dynamical Date).

Para se chegar ao BCT, é preciso primeiro corrigir o tempo de UTC (Coordinated Uni-
versal Time), descontando os load seconds. A conversao de UTC corrigido para BCT é
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feita através de subrotinas das bibliotecas SOFA (IAU Standards of Fundamental Astro-
nomy), disponibilizadas a partir de 31 de margo de 2001 pelo TAU. Essas subrotinas s&o
implementagdes de algoritmos anteriormente desenvolvidos por Stumpff (1977, 1979 e 1980).

3.6 WET - Whole Earth Telescope

O WET é uma rede internacional interativa, criada em 1986 por R. E. Nather, astronomo da
Universidade do Texas. O WET conta com a participacao de varios observatorios localizados
em diversos pontos do planeta, com a finalidade de minimizar o problema das interrupgoes
diurnas, permitindo a observagao quase-continua de uma mesma estrela durante varios dias
consecutivos. Quando a estrela esta saindo do campo de visao de um telescopio, um outro
telescopio, mais a oeste, ja a esta observando.

Tab. 3.1: Observatorios participantes do WET.

N° Observatorio Localizagao Long. W. Latitude Altura (m) Telesc.
1 Mauna Kea Observatories Hilo/Mauna Kea,Havai, EUA —10h22™ +19°49.6"" 4215 0.6m
2 CFHT? Mauna Kea,Havai,EUA —10M22™ +19°49.6"" 4215 3.6m
3 KPNO3 Tucson/Kitt Peak,Arizona, EUA —7hog™ +31°57.8"" 2120 2.1,0.9m
4 Mc Donald Fort Davis/Mt.Locke, Texas,EUA —6hs6™ +30°40.3" 2075 0.9,2.1m
5 CTIO® La Serena,Chile —4lg3™ —29°15.4"" 2347 1.5m
6 ESOS La Serena,Chile —gh4zm —30°09.9" 2215 1.5m
7  OPD/LNA7 Itajub4,MG,Brasil —3hp2™  _22°32.1" 1870 1.6m
8 Roque de los Muchachos La Palma Island/I.Canéarias —1h11m +28°45.6" 2326 3.5m
9  Calar Alto Obs. Gérgal/Calo Alto,Espanha —oh10™ +37°13.8"" 2168  1.2,2.2,3.5m

10 Obs. de Haute-Provence Forcalquier/St.Michel,Franga +ohazm +43°55.9" 665 1.9m
11 Mt. Suhora Observatory Cracow,Polénia +1h19™ +50°03.9"" 225 0.5m
12 SAAO!'? Sutherland,Africa do Sul +1ho3m  _32022.7" 1771 0.8m
13 Wise, Florence and George Mitzpe Ramon/Mt.Zin,Israel +2h19™m +30°35.8"" 874 1.0m
14  Maidanak Observatory Uzbekistao +alogm +38°41.3" 2540 1.0m
15 Vainu Bappu Obs. Kavalur,India +5h15™ +12°34.6"" 725 1.0m
16  Perth Obs. Bickley,Australia +7has™ —32°900.5"" 391 0.6m
17 Anglo-Australian Obs. Coonabarabran/Siding Sprint,Australia +9hse™ —31°16.4"" 1149 1.0m
18  Beijing Normal Univ. Obs.  Beijing/China +7has™  439°57.4" 70 2.2m
19 MJUO8 Lake Tekapo/Nova Zelandia +11h’22m —43°59.2" 1027 1.0m

2 Canada-France-Hawaii Telescope.

3 Kitt Peak National Observatory.

5 Cerro Tololo Inter-American Observatory.
6 European Sourthern Observatory.

7 Laboratério Nacional de Astrofisica.

2 South African Astrophisical Observatory.
9 Mount John University Observatory.

A Tab.3.1 lista os observatérios participantes do WET, sua localizacao, longitude, la-
titude e didmetro do telescopio. Os observatorios participantes variam de campanha para
campanha dependendo da declinagao da estrela-alvo. No caso da PG 1159-035, por exem-
plo, sua baixa declinacao permite que observatorios em ambos os hemisférios participem
das observacoes.

3.7 Dados Fotométricos da PG 1159-035

A estrela PG 1159-035 vem sendo observada desde 1979 quando foi identificada como estrela
pulsante. Observagoes feitas em 1980 e 1981 confirmaram a continuidade de seu comporta-
mento pulsante. Em 1983 a estrela foi observada varias vezes durante 3 meses, revelando a
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presenca de pelo menos seis periodos de pulsagao. Novas campanhas foram realizadas em
1984, 1985 e 1986 (Winget et al. 1985). Com a formagdo do WET em 1988, campanhas de
observagao quase-continuas foram feitas em 1989, 1993, 2000 e 2002, sendo que em 2000 e
2002 a PG 1159-035 foi observada como alvo secundéario.

A Tab.3.2 apresenta algumas informagdes sobre as campanhas observacionais da PG 1159-
035, para os anos listados na primeira coluna. Na segunda coluna aparece o nimero de
pontos (medidas) nas curvas de luz ja reduzidas. A dura¢do da campanha é o intervalo de
tempo em horas (h) ou dias (d) entre a primeira e a tltima medida fotométrica da estrela
naquele ano. As campanhas do WET, realizadas ap6s 1988, tiveram uma duragoes entre 10
e 15 dias. O ntimero total de horas de fotometria (que puderam ser aproveitadas) é mostrado
na quarta coluna. Ao longo de uma campanha, a fotometria é interrompida vérias vezes.
Cada seqiiéncia de medidas fotométricas é salva em um arquivo e é uma parte (pedago) da
curva de luz daquele ano. O nimero de partes da curva de luz de cada ano é mostrado na
quinta coluna.

A cobertura efetiva é a fracao (em %) de tempo da campanha durante a qual foram feitas
as medidas fotométricas da estrela. A cobertura efetiva é uma medida do aproveitamento
da campanha, enquanto que a taza de interrupgcoes é uma medida das lacunas na curva de
luz total da campanha. Por exemplo, numa campanha de 10 dias, 48 horas de fotometria
correspondem a uma cobertura efetiva de 20% e a uma taxa de interrupcoes de 80%. As
colunas 6 e 7 da Tab.3.2 mostram a cobertura efetiva e a taxa de interrupcoes de cada
campanha. Pode ocorrer que dois telescopios facam simultaneamente a fotometria da estrela.
Neste caso, teremos uma sobreposicao de medidas fotométricas na curva de luz total da
estrela. Chamamos de taza de sobreposi¢io a fracdo (em %) do nimero total de horas de
fotometria durante as quais houve sobreposicado de medidas na curva de luz. A taxa de
sobreposi¢ao de cada campanha é mostrada na oitava coluna da Tab.3.2. A Fig.?? ilustra
as defini¢oes apresentadas neste paragrafo. Na tltima coluna da tabela temos a resolugao
espectral aproximada que sera discutida no Cap.4.

Ano | Nuamero de | Duragao da Horas de Nuamero de | Cobertura | Taxa de in- | Taxa de so- | Resolugao
pontos campanha fotometria partes efetiva terrupgoes breposigoes espectral
1979 523 29h 29h 1 100.0% — — 95.0uHz
1980 1294 51d 7.2 h 4 5.9% 94.1% — 2.3uHz
1983 11758 96.0 d 64.5 h 17 2.8% 97.2% — 0.2uHz
1984 2658 1.3d 148 h 2 47.4% 52.6% — 5.0uHz
1985 4380 64.6 d 48.1 h 19 3.0% 97.0% 0.1% 0.2uHz
1989 82471 12.1d 228.8 h 61 65.4% 34.6% 13.4% 1.0uHz
1993 248162 16.9d 345.2 h 89 64.3% 35.7% 20.8% 0.7uHz
2000 14794 10.3 d 24.5 h 13 9.2% 90.8% 0.7% 1.1puHz
2002 33770 14.8 d 116.5 h 50 27.7% 72.3% 5.1% 0.8uHz

Tab. 3.2: Campanhas observacionais da PG 1159-035.

A maior parte das observagoes até 1988 foi feita no McDonald Observatory, usando
fotometria de dois canais com foto-multiplicadoras bi-alcalinas (sensiveis no azul) RCA
8850, nos telescopios de 2.7m, 2.1m e 0.9m (Nather 1973). Outras foram feitas no South
African Astronomical Observatory (SAAQO), com um fotémetro de um canal, no telescopio
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Fig. 3.2: Na figura acima, as faixas representam a cobertura durante uma campanha com
duragao de 10 horas feita por dois telescopios. A curva de luz obtida serd dividida
em 8 partes. Hd uma interrupgao de 2 horas e uma sobreposi¢ao de 1 hora nos
dados dos dois telescopios (parte 2/parte 3).

de 0.75 m. Nas observagoes do SAAQO foi utilizada uma foto-multiplicadora com foto-catodo
S-20. Em nenhuma das observagoes foram usados filtros, com excecao de duas observagoes
realizadas com o telescopio de 2.1 m do McDonald Observatory em 1983, que usaram um
filtro Johnson B com uma foto-multiplicadora RCA C31034A, sensivel no vermelho (Winget
et al. 1985).

Nas observagoes de 1985, além do McDonald Observatory e do SAAQO, participaram o
Kitt Peak National Observatory, com um fotometro de um canal e o telescopio de 1.6 m
do OPD/LNA com um fotémetro de dois canais. Nesta campanha, usou-se um tempo de
integracao de 20 segundos (Winget et al. 1985).

Em 1989 todos os telescopios que participaram da campanha usaram fotémetros de dois
canais com excec¢ao do observatorio Australiano e do telescopio de 1.9 m de Haute Provence
que usaram fotometros de trés canais (modelos “Montreal” e “Chevreton”, respectivamente).
Entretanto, o segundo canal do observatério de Sutherland nao estava operacional. Pela
primeira vez, todos utilizaram um tempo de integracdo de 10 segundos (Winget et al. 1991).
Na campanha de 1993, o tempo de integragao foi reduzido para 5 segundos, pois nessa época
se descobriu que a presenca de multi-periodicidades tornava o ruido nao-aditivo (Costa
1996).

Tab. 3.3: Dados Fotométricos da PG 1195-035 obtidos em 1979.

Parte Data Tincio Trim Tempo de  Niumero Duragio
# 2440000.+  2440000.+ Integragao de (horas)
(BCT) (BCT) (sec) pontos
1 24-Dez-1979  4232.87726  4232.99809 20.0 523 2.90

Tab. 3.4: Dados Fotométricos da PG 1159-035 obtidos em 1980.

Parte Data Tincio Trim Tempo de  Nuamero Duracao
# 2440000.+ 2440000.4+ Integracdo de (horas)
(BCT) (BCT) (sec) pontos

1 19-Fev-1980  4289.78045  4290.01124 20.0 998 5.54
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Parte Data Tincio Trim Tempo de  Niumero Duracio
# 2440000.+  2440000.+ Integracao de (horas)
(BCT) (BCT) (sec) pontos
1 11-Jan-1983  5346.87113  5347.02183 20.0 652 3.62
2 13-Jan-1983  5348.86911  5348.92467 20.0 241 1.33
3 09-Mar-1983  5403.50362  5403.53418 20.0 133 0.73
4 10-Mar-1983  5404.36235  5404.57393 20.0 915 5.08
5 10-Mar-1983  5404.67926  5404.97046 20.0 1259 6.99
6 11-Mar-1983  5405.51238  5405.55381 20.0 180 0.99
7 13-Mar-1983  5407.95501  5407.98673 20.0 138 0.76
8 14-Mar-1983  5408.40062  5408.54322 20.0 617 3.42
9 16-Mar-1983  5410.63769  5410.99139 20.0 1529 8.49
10 17-Mar-1983  5411.68840 5411.98539 20.0 1284 7.13
11 18-Mar-1983  5412.83123  5412.91479 20.0 362 2.01
12 09-Abr-1983  5434.62539  5434.75224 20.0 549 3.04
13 14-Abr-1983  5439.64494  5439.89402 20.0 1077 5.98
14 15-Abr-1983  5440.62407 5440.71134 20.0 378 2.09
15 15-Abr-1983  5440.82476  5440.89166 20.0 290 1.61
16 16-Abr-1983  5441.63260 5441.87936 20.0 1067 5.92
17 17-Abr-1983  5442.62631  5442.87769 20.0 1087 6.03
Tab. 3.7: Dados Fotométricos da PG 1159-035 obtidos em 1985.
Parte Data Tincio Trim Tempo de  Numero Duracdo
# 2440000.+  2440000.+ Integracao de (horas)
(BCT) (BCT) (sec) pontos
1 22-Mar-1985  6147.66137 6147.75165 40.0 196 2.17
2 23-Mar-1985 6148.62689 6148.89911 40.0 589 6.53
3 25-Mar-1985  6149.77593  6149.84213 40.0 144 1.59
4 15-Abr-1985 6171.64051 6171.72153 40.0 176 1.94
5 14-Mai-1985  6200.63833  6200.72120 40.0 180 1.99
6 18-Mai-1985 6204.25175  6204.27490 40.0 51 0.56
7 18-Mai-1985  6204.45436  6204.62292 40.0 365 4.05
8 19-Mai-1985  6205.25169  6205.44105 40.0 410 4.54
9 20-Mai-1985  6206.22159  6206.26279 40.0 90 0.99
10 20-Mai-1985 6206.65760 6206.78563 40.0 254 3.07
11 20-Mai-1985  6206.68563  6206.74720 40.0 134 1.48
12 21-Mai-1985  6206.79029 6206.81584 40.0 53 0.61
13 21-Mai-1985  6207.64662 6207.69894 40.0 114 1.26
14 21-Mai-1985  6207.67308 6207.78174 40.0 221 2.61
15 23-Mai-1985 6209.22139  6209.35611 40.0 292 3.23
16 23-Mai-1985  6209.36828  6209.41921 40.0 111 1.22
17 24-Mai-1985 6210.22471  6210.41684 40.0 416 4.61
18 25-Mai-1985 6211.20978  6211.41488 40.0 444 4.92
19 26-Mai-1985  6212.22363  6212.28798 40.0 140 1.54
Tab. 3.8: Dados Fotométricos da PG 1159-035 obtidos em 1989.
Parte Data Tincio Trim Tempo de  Numero Duragao
# 2440000.+ 2440000.4+ Integracao de (horas)
(BCT) (BCT) (sec) pontos
1 28-Fev-1989  7586.50815  7586.65294 10.0 1252 3.47
2 01-Mar-1989  7587.50865  7587.77022 10.0 2261 6.28
3 02-Mar-1989  7587.78458  7588.12590 10.0 2950 8.19
4 02-Mar-1989  7587.96399  7588.23968 10.0 2383 6.62
5 02-Mar-1989  7588.30655  7588.34174 10.0 305 0.84
6 02-Mar-1989  7588.35135  7588.36986 10.0 161 0.44
7 03-Mar-1989  7588.87270  7588.90881 10.0 313 0.87
8 03-Mar-1989  7588.92027  7588.95719 10.0 320 0.89
9 03-Mar-1989  7588.96263  7589.17432 10.0 1830 5.08
10 03-Mar-1989  7589.14782  7589.38243 10.0 2028 5.63
11 03-Mar-1989  7589.47631  7589.58788 10.0 965 2.68
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12 03-Mar-1989  7589.60813  7589.61925 10.0 97 0.27
13 03-Mar-1989  7589.62399  7589.78117 10.0 1359 3.77
14 04-Mar-1989  7589.77852  7590.12574 10.0 3001 8.33
15 04-Mar-1989  7590.10202  7590.38373 10.0 2435 6.76
16 04-Mar-1989  7590.46835  7590.78675 10.0 2752 7.64
17 05-Mar-1989  7590.77496  7590.94429 10.0 1464 4.06
18 05-Mar-1989  7590.78793  7591.09962 10.0 2694 7.48
19 05-Mar-1989  7591.09129  7591.11802 10.0 232 0.64
20 05-Mar-1989  7591.11108  7591.23099 10.0 1037 2.88
21 05-Mar-1989  7591.12705  7591.38388 10.0 2220 6.16
22 05-Mar-1989  7591.62799  7591.68054 10.0 455 1.26
23 05-Mar-1989  7591.70890  7591.78332 10.0 644 1.79
24 05-Mar-1989  7591.72036  7591.93355 10.0 1843 5.12
25 06-Mar-1989  7591.78124  7591.92221 10.0 1219 3.38
26 06-Mar-1989  7591.92915  7591.95682 10.0 240 0.66
27 06-Mar-1989  7591.96573  7591.97996 10.0 124 0.34
28 06-Mar-1989  7591.99084  7592.00149 10.0 93 0.26
29 06-Mar-1989  7592.02901  7592.10042 10.0 618 1.71
30 06-Mar-1989  7592.09652  7592.24178 10.0 1256 3.49
31 06-Mar-1989  7592.24780  7592.38912 10.0 1222 3.39
32 06-Mar-1989  7592.37499  7592.48830 10.0 980 2.72
33 06-Mar-1989  7592.47292  7592.53647 10.0 550 1.53
34 06-Mar-1989  7592.55417  7592.73392 10.0 1554 4.31
35 07-Mar-1989  7592.77518  7592.99925 10.0 1937 5.38
36 07-Mar-1989  7593.00701  7593.10978 10.0 889 2.47
37 07-Mar-1989  7593.09516  7593.38394 10.0 2496 6.93
38 07-Mar-1989  7593.19622  7593.48256 10.0 2475 6.87
39 07-Mar-1989  7593.33441  7593.55894 10.0 1941 5.39
40 07-Mar-1989  7593.48753  7593.65779 10.0 1472 4.09
41 07-Mar-1989  7593.66450  7593.69182 10.0 237 0.66
42 08-Mar-1989  7593.77077  7594.07216 10.0 2605 7.23
43 08-Mar-1989  7594.08015  7594.13292 10.0 457 1.27
44 08-Mar-1989  7594.09102 7594.27019 10.0 1549 4.30
45 08-Mar-1989  7594.19182  7594.48893 10.0 2568 7.13
46 08-Mar-1989  7594.46186  7594.76291 10.0 2602 7.22
47 09-Mar-1989  7594.84150 7594.91928 10.0 673 1.87
48 09-Mar-1989  7594.95736  7595.13224 10.0 1512 4.20
49 09-Mar-1989  7595.18879  7595.38185 10.0 1669 4.63
50 10-Mar-1989  7595.78413  7596.12533 10.0 2949 8.19
51 10-Mar-1989  7595.91479  7595.99905 10.0 729 2.02
52 10-Mar-1989  7596.01190  7596.14847 10.0 1181 3.28
53 10-Mar-1989  7596.03945  7596.30958 10.0 2335 6.48
54 11-Mar-1989  7596.77433  7596.78961 10.0 133 0.37
55 11-Mar-1989  7596.80419  7597.10512 10.0 2601 7.22
56 11-Mar-1989  7597.30776  7597.52801 10.0 1904 5.29
57 11-Mar-1989  7597.54098  7597.58936 10.0 419 1.16
58 12-Mar-1989  7597.94169  7597.96195 10.0 176 0.49
59 12-Mar-1989  7597.96716  7598.02480 10.0 499 1.38
60 12-Mar-1989  7598.31623  7598.34898 10.0 284 0.79
61 12-Mar-1989  7598.45940  7598.61229 10.0 1322 3.67
Tab. 3.9: Dados Fotométricos da PG 1159-035 obtidos em 1993.
Parte Data Tincio Trim Tempo de  Numero Duragao
# 2440000.+ 2440000.4+ Integracao de (horas)
(BCT) (BCT) (sec) pontos
1 18-Mar-1993  9065.36939  9065.53299 5.0 2828 3.93
2 18-Mar-1993  9065.43461  9065.49260 5.0 1003 1.39
3 18-Mar-1993  9065.50996  9065.55753 5.0 823 1.14
4 18-Mar-1993  9065.53727  9065.60463 5.0 1165 1.62
5 18-Mar-1993  9065.56210  9065.58947 5.0 474 0.66
6 19-Mar-1993  9065.82107  9066.15238 5.0 5726 7.95
7 19-Mar-1993  9065.92142  9065.98050 5.0 1022 1.42
8 19-Mar-1993  9065.92616  9066.07495 5.0 2572 3.57
9 19-Mar-1993  9065.94370  9066.04474 5.0 1747 2.43
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19-Mar-1993
19-Mar-1993
19-Mar-1993
19-Mar-1993
19-Mar-1993
19-Mar-1993
19-Mar-1993
20-Mar-1993
20-Mar-1993
21-Mar-1993
21-Mar-1993
21-Mar-1993
21-Mar-1993
21-Mar-1993
21-Mar-1993
21-Mar-1993
21-Mar-1993
21-Mar-1993
21-Mar-1993
22-Mar-1993
22-Mar-1993
22-Mar-1993
22-Mar-1993
22-Mar-1993
22-Mar-1993
23-Mar-1993
23-Mar-1993
23-Mar-1993
23-Mar-1993
23-Mar-1993
24-Mar-1993
24-Mar-1993
24-Mar-1993
24-Mar-1993
24-Mar-1993
24-Mar-1993
25-Mar-1993
25-Mar-1993
25-Mar-1993
25-Mar-1993
25-Mar-1993
25-Mar-1993
25-Mar-1993
25-Mar-1993
26-Mar-1993
26-Mar-1993
26-Mar-1993
26-Mar-1993
27-Mar-1993
27-Mar-1993
27-Mar-1993
27-Mar-1993
27-Mar-1993
27-Mar-1993
27-Mar-1993
28-Mar-1993
28-Mar-1993
28-Mar-1993
28-Mar-1993
28-Mar-1993
29-Mar-1993
29-Mar-1993
29-Mar-1993
29-Mar-1993
29-Mar-1993
30-Abr-1993
30-Abr-1993
31-Mar-1993

9066.08241
9066.15961
9066.30252
9066.38643
9066.47003
9066.55871
9066.72964
9066.92235
9066.94110
9067.78780
9067.90030
9068.03212
9068.06899
9068.09295
9068.15869
9068.25568
9068.29214
9068.49665
9068.56910
9068.77500
9068.91852
9069.06036
9069.09260
9069.13959
9069.29167
9069.77095
9069.88542
9070.04531
9070.12349
9070.27407
9070.77036
9071.08500
9071.27927
9071.31845
9071.66336
9071.70520
9071.77163
9071.85109
9071.87661
9072.11497
9072.29385
9072.47845
9072.61242
9072.62672
9072.76670
9073.34872
9073.43275
9073.61860
9073.75795
9073.97415
9074.17184
9074.27548
9074.29086
9074.44487
9074.61026
9074.76205
9074.84417
9075.04555
9075.05817
9075.60839
9075.93899
9075.96676
9076.26676
9076.38898
9076.61363
9076.91531
9077.63857
9077.98625

9066.23120
9066.30180
9066.37607
9066.55460
9066.61656
9066.62069
9066.98149
9067.21303
9067.02038
9068.13809
9068.02084
9068.05504
9068.15440
9068.13646
9068.30365
9068.48241
9068.48201
9068.55955
9068.61308
9069.14613
9069.05388
9069.08710
9069.28363
9069.35394
9069.41412
9070.11759
9070.18015
9070.07338
9070.17054
9070.61076
9071.14704
9071.14033
9071.30369
9071.40780
9071.69947
9071.80965
9072.12759
9071.94680
9072.10947
9072.22568
9072.33146
9072.60148
9072.62029
9072.80218
9072.96410
9073.42928
9073.44021
9073.90657
9074.13938
9074.16634
9074.22496
9074.59521
9074.55863
9074.46599
9074.81784
9075.09347
9074.96419
9075.05452
9075.25649
9075.95961
9075.96057
9076.30033
9076.36676
9076.59141
9076.81479
9077.29153
9077.96125
9078.01258

2572
2458
1222
2859
2533
1072
4353
5024
1371
6054
2018
397
1477
753
2506
3920
3226
1088
761
6414
2340
463
3302
3705
2117
5991
5094
486
797
5805
6496
957
423
1545
625
1806
6152
1655
3931
1914
651
2127
137
3033
3412
1366
130
4977
6592
3287
919
5526
4472
366
3588
5728
2075
156
3370
6070
374
5765
1729
3499
3477
6503
5577
452

3.57
3.41
1.77
4.04
3.52
1.49
6.04
6.98
1.90
8.41
2.89
0.55
2.05
1.04
3.48
5.44
4.56
1.51
1.06
8.91
3.25
0.64
4.58
5.14
2.94
8.32
7.07
0.67
1.13
8.08
9.04
1.33
0.59
2.14
0.87
2.51
8.54
2.30
5.59
2.66
0.90
2.95
0.19
4.21
4.74
1.93
0.18
6.91
9.15
4.61
1.28
7.67
6.43
0.51
4.98
7.95
2.88
0.22
4.76
8.43
0.52
8.01
2.40
4.86
4.83
9.03
7.74
0.63



Capitulo 3. DADOS FOTOMETRICOS

46

78 31-Mar-1993 9078.03057 9078.04238 5.0 205 0.28
79 31-Mar-1993 9078.04840 9078.09707 5.0 842 1.17
80 31-Mar-1993 9078.10789  9078.21443 5.0 1842 2.56
81 31-Mar-1993 9078.62310 9078.95753 5.0 5780 8.03
82 01-Abr-1993  9078.91418  9079.26290 5.0 6027 8.37
83 01-Abr-1993  9079.62186  9079.95629 5.0 5780 8.03
84 02-Abr-1993  9079.91572  9080.13424 5.0 3777 5.24
85 02-Abr-1993  9080.65170  9080.90922 5.0 4451 6.18
86 03-Abr-1993  9081.65752  9081.84936 5.0 3316 4.60
87 04-Abr-1993  9081.90554  9082.01955 5.0 1971 2.74
88 04-Abr-1993  9082.03106  9082.17036 5.0 2408 3.34
89 04-Abr-1993  9082.19657  9082.27539 5.0 1363 1.89
Tab. 3.10: Dados Fotométricos da PG 1159-035 obtidos em 2000.
Parte Data Tincio Trim Tempo de  Nuamero Duragao
244 0000.+ 2440000.+  Integracdo de (horas)
(BCT) (BCT) (sec) pontos
1 26-Mai-2000 11692.23688  11692.29290 5.0 886 1.34
2 26-Mai-2000 11692.23705 11692.24319 5.0 99 0.15
3 26-Mai-2000 11692.23786  11692.23995 5.0 6 0.05
4 26-Mai-2000 11692.29660 11692.32525 5.0 419 0.69
5 30-Mai-2000 11696.23953 11696.32465 5.0 1282 2.04
6 30-Mai-2000 11696.33953 11696.36325 5.0 339 0.57
7 31-Mai-2000 11697.22070 11697.31763 5.0 1657 2.33
8 01-Jun-2000 11698.38429 11698.50194 5.0 1820 2.82
9 02-Jun-2000 11699.38281  11699.50967 5.0 1899 3.04
10 03-Jun-2000 11700.37974  11700.45272 23.0 255 1.75
11 03-Jun-2000 11700.38469 11700.50176 5.0 1793 2.81
12 04-Jun-2000 11701.22309 11701.38438 5.0 2446 3.87
13 05-Jun-2000 11702.38219 11702.50342 5.0 1893 2.91
Tab. 3.11: Dados Fotométricos da PG 1159-035 obtidos em 2002.
Parte Data Tincio Trim Tempo de  Nuamero Duracao
244 0000.+ 2440000.+  Integracdo de (horas)
(BCT) (BCT) (sec) pontos
1 05-Mai-2002 12400.73879  12400.84683 33.0 282 2.59
2 06-Mai-2002  12401.68458  12401.77347 10.0 765 2.13
3 07-Mai-2002  12402.23813  12402.30688 10.0 565 1.65
4 07-Mai-2002 12402.47978  12402.52596 10.0 387 1.11
5 07-Mai-2002  12402.53777  12402.60073 10.0 522 1.51
6 08-Mai-2002  12403.30727  12403.33193 10.0 209 0.59
7 08-Mai-2002  12403.34130 12403.35519 10.0 121 0.33
8 08-Mai-2002  12403.47451  12403.73631 10.0 2218 6.28
9 08-Mai-2002  12403.51308 12403.55908 30.2 129 1.10
10 09-Mai-2002 12404.22121 12404.39668 10.0 1446 4.21
11 09-Mai-2002 12404.47999  12404.74747 10.0 2250 6.42
12 09-Mai-2002 12404.49446  12404.74747 10.0 2078 6.07
13 10-Mai-2002  12405.00929  12405.05060 30.0 118 0.99
14 10-Mai-2002 12405.05963  12405.11448 30.0 158 1.32
15 10-Mai-2002 12405.21697  12405.41848 10.0 1653 4.84
16 10-Mai-2002 12405.40504  12405.46981 30.2 189 1.55
17 10-Mai-2002  12405.46071  12405.57298 10.0 960 2.69
18 10-Mai-2002 12405.47727  12405.51703 294 111 0.95
19 10-Mai-2002  12405.58189  12405.73675 10.0 1317 3.72
20 10-Mai-2002 12405.98722  12406.11210 30.0 354 3.00
21 11-Mai-2002 12406.42742  12406.58494 10.0 1280 3.78
22 11-Mai-2002 12406.55472  12406.72764 10.0 1370 4.15
23 11-Mai-2002 12406.87610  12406.96129 10.0 731 2.04
24 12-Mai-2002 12407.00913  12407.11168 30.0 294 2.46
25 12-Mai-2002 12407.24071 12407.42033 20.0 771 4.31
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26 12-Mai-2002  12407.34529  12407.36948 10.0 210 0.58
27 12-Mai-2002  12407.37619  12407.46392 10.0 759 2.11
28 12-Mai-2002  12407.40645  12407.48283 30.2 218 1.83
29 12-Mai-2002  12407.48736  12407.55185 30.2 173 1.55
30 12-Mai-2002  12407.57138  12407.61312 30.2 121 1.00
31 12-Mai-2002  12407.75799  12407.79098 10.0 273 0.79
32 13-Mai-2002  12408.20616  12408.22676 20.0 90 0.49
33 13-Mai-2002  12408.24042  12408.25639 20.0 70 0.38
34 13-Mai-2002  12408.27491  12408.39318 20.0 511 2.84
35 13-Mai-2002  12408.34985  12408.48121 10.0 1119 3.15
36 13-Mai-2002  12408.37126  12408.47415 10.0 860 2.47
37 13-Mai-2002  12408.40227  12408.53938 30.2 390 3.29
38 13-Mai-2002  12408.90964  12408.95223 10.0 361 1.02
39 14-Mai-2002  12409.35208  12409.36875 10.0 138 0.40
40 14-Mai-2002  12409.37882  12409.41458 10.0 310 0.86
41 14-Mai-2002  12409.42570  12409.44687 10.0 184 0.51
42 15-Mai-2002  12410.40316  12410.54830 10.0 1231 3.48
43 15-Mai-2002  12410.63291  12410.74055 10.0 852 2.58
44 16-Mai-2002  12411.46106 12411.55331 10.0 744 2.21
45 16-Mai-2002  12411.76782  12411.81828 10.0 404 1.21
46 17-Mai-2002  12412.38067  12412.55844 10.0 1518 4.27
47 18-Mai-2002  12413.43209  12413.54910 10.0 1001 2.81
48 19-Mai-2002  12414.45336  12414.53435 30.2 231 1.94
49 19-Mai-2002  12414.51661 12414.66186 10.0 1150 3.49
50 20-Mai-2002  12415.46959  12415.54147 10.0 574 1.73

As tabelas Tab.3.3 a Tab.3.11 mostram informacoes sobre os dados fotométricos da
PG 1159-035 para cada ano em que a estrela foi observada.

Chamamos de parte ou pedaco (traduzido do inglés, chunk) de uma curva de luz os
dados fotométricos obtidos de forma continua em um turno de observagao. Se por motivos
de tempo ruim, falhas de equipamento ou outros problemas durante o turno de observacao
a fotometria foi interrompida por um periodo de tempo maior que 5 minutos', os dados sao
separados em pedacos diferentes.

Isso é conveniente quando ocorrem mudancas bruscas nas condi¢oes do tempo durante
a observacdo, pois o valor médio da relagdo sinal/ruido (S/N) depende fortemente das
condigoes climaticas.

Os pedagos das curvas de luz dos dados anuais foram numerados em ordem crescente,
de acordo com o seu tempo inicial (7},e,). Para fazer referéncia a um pedago especifico, o
pedago N° 10 dos dados de 1989, por exemplo, usamos a notacdo: pedaco #10/1989.

A segunda coluna da tabela mostra a data do inicio da observagao, de acordo com o
tempo de Greenwich (UTC). A terceira e quarta colunas mostram o instante inicial (Tj,ci0)
e o instante final (T;,,) de cada pedago, expressos em BCT.

O tempo de integragdo (em segundos), a dura¢do do turno (em horas) e o nimero de
pontos (dados) sdo mostrados nas trés ultimas colunas. Se ndo houver interrupgoes no
chunk, o nimero de pontos (n) pode ser calculado a partir da duracao do pedago (Te,) e do
tempo de integracao (At):

! Este intervalo de tempo equivale a pouco mais da metade de um periodo de pulsacdo.
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nimero de pontos = Hracao ,O pe a(;~o +1 (3.1)
tempo de integragao
e
Tch
= 1 3.2
n=ayt (3.2)

No préximo capitulo, discutiremos o tratamento dos dados.
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Capitulo 4

TRATAMENTO DE DADOS

This is Art. You expected Science?
— R.E.Nather in “Using QED” —

4.1 Introducao

A fotometria mede a intensidade da luz através da contagem do niimero de fétons que
atinge o sensor fotométrico durante o tempo de integragao. Se uma estrela for observada
em dois sitios, as contagens fotométricas serao diferentes, porque o ntimero de fétons que
atinge o sensor fotométrico depende de diversos fatores, alguns ligados as caracteristicas do
telescopio, da instrumentacao e do proéprio sensor; outros ligados as condigoes atmosféricas
locais e & posicao da estrela no céu.

Por exemplo, um telescopio que possui um espelho com um didmetro de 1,60 m pode
captar aproximadamente quatro vezes mais fétons que um telescépio cujo espelho tenha
um didmetro de 0,80 m, metade, por seu espelho ter uma superficie cerca de quatro vezes
maior que o segundo. O uso ou nao de filtros também afeta a contagem, pois os filtros
deixam passar uma determinada banda do espectro de freqiiéncias, reduzindo drasticamente
a passagem da luz com comprimentos de onda fora da banda passante. A altitude do
observatorio e a qualidade da aluminizacao do espelho também sao cruciais na transmissao
de diferentes comprimentos de onda.

Mesmo quando se usam dois canais de um fotémetro para se fazer medidas simultaneas
de uma mesma fonte luminosa, as contagens dos dois canais nao serao as mesmas porque
a luz que chega no sensor de cada canal percorre caminhos 6ticos diferentes dentro do
fotometro. Os sensores provavelmente terao sensibilidades diferentes.

Felizmente, no estudo de estrelas pulsantes geralmente o que interessa nao é o valor
absoluto de seu brilho, mas sim a wvaria¢ao relativa do mesmo ao longo do tempo, as vezes,
em diferentes comprimentos de onda. As curvas de luz devem mostrar quanto o brilho da
estrela varia em relagao ao seu valor médio, ao longo do tempo. Para tal, as contagens
fotométricas precisam passar por um “tratamento” que chamamos de reducao de dados.

Na reducao de dados, todos os efeitos decorrentes de causas conhecidas que os afetam
sao corrigidos. Efeitos decorrentes de causas desconhecidas passam a fazer parte dos erros
sistematicos.
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O processo de redugao de dados fotométricos adotado pelo WET segue um protocolo
bem estabelecido que serd descrito a seguir, sendo realizado em sua maior parte, por um
programa chamado QFED, desenvolvido por R. E. Nather (Nather 2000). A redugao de dados
é uma etapa critica no estudo de estrelas pulsantes, porque se cada passo do processo nao
for bem feito, efeitos que deveriam ser removidos dos dados permanecerao na curva de luz
resultante, na forma de sinais (ou pseudo-sinais), que podem ser mal interpretados como
sinais reais da estrela.

Isso se tornou patente no estudo das pulsagoes da PG 1159-035 onde a maior parte dos
dados havia sido previamente reduzida e nao tivemos acesso aos dados originais. Como
serd mostrado mais adiante, curvas de luz defeituosas decorrentes de falhas no processo
de reducao introduzem erros significativos na determinacao dos tempos de maximo das
pulsagoes. Isso nos obrigou a desenvolver técnicas de diagnostico e tratamento de defeitos
em reducao de dados.

Parte das falhas na reducao de dados tem origem histérica: no inicio da asterosismologia
de anas brancas e outras estrelas pulsantes até os anos de 1980, tudo o que se desejava saber
era se a estrela era pulsante ou nao, ou quais eram os periodos e as amplitudes de seus modos
de pulsacao. Os dados eram poucos e nao havia necessidade de precisao nas medidas.

Como boa parte da redugdo depende muito da experiéncia (e paciéncia) de quem a faz,
erros acabam sendo mais comuns do que se desejaria e muitas vezes passam desapercebidos.
Mas, a asterosismologia evoluiu bastante nas tltimas duas décadas, o volume de dados
aumentou muito, novos e poderosos recursos computacionais foram desenvolvidos e medidas
mais precisas comecaram a se tornar possiveis e necessarias. Os problemas decorrentes de
deficiéncias e falhas no processo de reducao comecam a aparecer na anélise de dados e, aos
poucos, suas causas vao sendo descobertas.

Uma importante fonte de ruido em uma curva de luz é o proprio processo de reducao.
Precisamos entender o que é feito em cada passo do processo de redugao para identificarmos
as principais causas de ruido e o que deve ser feito para eliminar ou reduzir o problema.

4.2 Reducao de Dados Fotométricos

Segue uma descri¢ao detalhada de cada etapa do processo de redugao de dados fotométricos
obtidos através de fotometria fotoelétrica. Chamaremos de canal a o canal da estrela alvo,
canal b ao canal da estrela de comparacao e, no caso de fotometria de trés canais, de canal
¢, o canal de medidas do brilho do céu.

a) Calibragdo — quando os detectores de um fotdmetro fazem a medida simultanea de uma
mesma regiao do céu, as leituras sao diferentes porque a sensibilidade de cada detector é
diferente e a area da abertura também pode ser diferente, sendo necessario normalizar a
leitura de cada detector para que as leituras sejam as mesmas. Essa normalizacao é o que
chamamos de calibragao.

Em fotometros de dois canais, a fotometria das estrelas alvo e de comparacgao é inter-
rompida por um ou dois minutos para se fazerem medidas do brilho do céu. Esse processo



Capitulo 4. TRATAMENTO DE DADOS 51

é repetido varias vezes durante a noite. Aproveita-se & medida simultanea do brilho do céu
para a calibra¢do dos canais. Um dos canais (em geral, o canal a) é adotado como referéncia
e uma constante de normalizacao® ¢, é calculada para o segundo canal:

média das contagens de céu do canal a (4.1)
cp = .
*~ média das contagens de céu do canal b

A calibragao do canal b é feita pela multiplicagdo de suas contagens por c:

contagem calibrada do canal b = ¢, x contagem original do canal b (4.2)

No fotometro de trés canais o terceiro canal é dedicado exclusivamente & fotometria
do céu, mas pelo menos uma medida simultanea do céu é feita; as constantes ¢, e c. sao
calculadas e a calibracao é feita tal como no fotometro de dois canais.

Se por alguma razao medidas simultdneas do céu nao forem feitas, utiliza-se um va-
lor default para ¢, (ou c.), baseado em determinagdes anteriores realizadas com o mesmo
fotometro.

b) Remogao de pontos andmalos — cada curva de luz é inspecionada, os pontos referentes
a medidas de céu sao identificados, computados e removidos.

Pontos esptrios que, nao sendo medidas do céu, apresentam contagens muito diferentes
das contagens vizinhas sao retirados da curva de luz. Pontos deste tipo aparecem ime-
diatamente antes e imediatamente depois das leituras de céu, durante o deslocamento do
telescopio, mas também podem ser resultantes de breves interrupcoes na leitura de um ou
ambos canais, que fazem com que pontos com baixas contagens apare¢am nas curvas de luz.
J4, iluminacao externa, relampagos ou mesmo a passagem de meteoros, podem aumentar
as contagens e o ponto aparecera bem acima da distribuicao média.

Quando ha nuvens no céu, os pontos da curva de luz tendem a se dispersar de forma
an6mala em relacao a curva média. Esta dispersao aparece tanto no canal a quanto no canal
b. Regioes visivelmente afetadas pela presenga de nuvens também podem ser removidas da
curva de luz de ambos canais.

A relagao custo/beneficio da remogao de regides anoémalas da curva de luz é algo discu-
tivel: a remocao de um conjunto de pontos implica em reduzir o niimero de dados, mas a
permanéncia de pontos ruins na curva de luz pode piorar a qualidade dos ajustes. Em geral,
o percentual de pontos ruins é pequeno e sua retirada praticamente nao afetara a anélise
dos dados. Mas se o ponto for muito fora da média, pode afetar drasticamente os ajustes
de curvas aos pontos, mascarando o valor de x?.

I Na terminologia usada pelo QED, a constante de normalizacio ¢, é chamada de razio entre as sensibi-
lidades dos detectores (detector sensibility ratio).
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Perda devido ao tempo morto do sistema
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Fig. 4.1: Perda devido ao tempo morto do sistema.

Muitas vezes o nimero de pontos que sao removidos ¢ tao grande que parece ser conve-
niente salvar o resto da curva em um arquivo separado. Este procedimento deve ser adotado
se a interrupcao for maior que a metade do menor periodo de pulsacao.

c¢) Corregio para o tempo morto do sistema — cada vez que um elétron é liberado do foto-
catodo da valvula fotoelétrica temos um pulso na saida. Os pulsos sdo contados por um
contador digital. O contador s6 consegue distinguir entre dois pulsos se os mesmos estiverem
separados por um intervalo minimo de tempo, chamado de tempo morto. Se o intervalo entre
dois pulsos for menor que o tempo morto, o contador contard apenas um pulso. O tempo
morto faz com que alguns pulsos nao sejam contados. A correcao para tempo morto ¢é feita
com base na equagao:

Ncorm’gido = NobseiT/T (43)

onde T ¢ o tempo de integracao e 7 ¢ o tempo morto do sistema. O tempo morto é da
ordem de nanosegundos (60 ns para uma fotomultiplicadora Hamamatsu, bi-alcalina, usada
na maioria dos nossos observatorios).

Quanto maior for a intensidade da luz incidente, maior sera a probabilidade de um féton
atingir o fotocatodo antes que o sistema tenha tempo de detecta-lo. Por outro lado, quanto
maior for o tempo morto do sistema, maior serd o nimero de fétons nao-detectados. Isso
fica bem claro no grafico da Fig.4.1, onde é mostrado o nimero de f6tons nao-detectados em
funcao do ntmero de fétons incidentes para sistemas com tempo morto de 60ns e 100ns e
para tempos de integracao de 5 e 10 segundos.
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Para estrelas pouco brilhantes como a PG 1159-035 (magnitude 14.8), o tempo morto
do sistema nao ¢ um problema, pois as contagens tipicas para um tempo de integragao
de 5 segundos nao ultrapassam a casa dos 100 000, mesmo em telescopios com espelhos de
diametro de ~ 2m, com uma perda da ordem de ~ 0,1%. Mas para estrelas um pouco mais
brilhantes, como as estrelas roAp, as perdas devido ao tempo morto do sistema podem ser
significativas, principalmente para telescopios maiores, podendo comprometer a qualidade

da curva de luz.

d) Corre¢ao para o brilho do céu — o céu noturno possui um brilho que se soma a luz da
estrela observada, atuando como ruido?. Para reduzir o ruido na fotometria de uma estrela
deve-se subtrair o brilho do céu. Por esta razao sao feitas medidas do brilho do céu ao longo
da noite.

Depois da calibracao, as contagens de céu feitas pelo canal ¢ sao subtraidas das contagens
dos canais a e b. No caso de fotometros de um ou dois canais, ajusta-se uma curva as medidas
regulares de céu, para depois se fazer a subtracao ponto-a-ponto?.

Também pode-se fazer o ajuste de uma curva as medidas continuas de céu em fotometria
de trés canais para “suavizar” a curva de brilho de céu. Este procedimento supostamente
reduz um pouco do ruido presente nos dados de céu. Entretanto, existem situagoes em que
isto pode nao ser aconselhavel. Nuvens que passam perto (ou sobre) do campo observado
podem refletir um pouco de luz da Lua aumentando momentaneamente o brilho do céu.
Esse efeito é registrado em todos os canais e deve desaparecer quando as contagens de céu
forem subtraidas. Mas, se a curva de brilho de céu foi “suavizada” demais, a correcao nao
sera feita e o defeito permanecera la.

e) Corre¢ao para a extingio atmosférica - Parte I — quando a luz de uma estrela passa
através da atmosfera, parte dela é absorvida e espalhada em todas as dire¢oes, fazendo com
que a intensidade da luz diminua a medida que vai atravessando a atmosfera. Este efeito de
reducao da intensidade da luz é chamado de extin¢do atmosférica. A extingao atmosférica
depende do caminho 6tico da luz dentro da atmosfera, como é mostrado na Fig.4.2. Quanto
mais perto do horizonte estiver a estrela maior é o caminho 6tico e maior sera o efeito de
extingao atmosférica. Por outro lado, quanto menor for a distdncia zenital z, menor seré o
efeito de extingcao. A extingao atmosférica reduz a transmissao da luz na atmosfera.

A extincao atmosférica também ¢é seletiva em relacdo ao comprimento de onda A, sendo
maior para A na faixa do ultravioleta do que no visivel (A o< A™). O decaimento da
intensidade luminosa para um determinado comprimento de onda \ é dado pela equacao:

Iy = I, e fasecs (4.4)

2 Quanto menor for a abertura, menor ¢é o ruido do céu, mas precisamos incluir todo o disco de difragio
da imagem, que varia durante a noite.
3 No QED a curva de céu é reconstruida a partir de interpolacdes lineares entre medidas consecutivas de
céu. Para os extremos da curva de céu, o QED tenta usar uma extrapolacao linear que, com freqiiéncia,
roduz resultados nao aceitaveis. Para contornar este problema ontos artificiais” sao colocados nos
d ltad t P t t bl , “pont tifi o locad
extremos, permitindo que uma interpolagdo possa ser feita.
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Fig. 4.2: O comprimento do caminho dtico depende da distdncia zenital, z.

onde, K, & o coeficiente de extingdo para o comprimento de onda \. O fator e 535¢* ¢ o

coeficiente de transmissao da atmosfera para o comprimento de onda A e para a distancia
zenital z.
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Fig. 4.3: Efeito de extingao atmosférica. O grdfico da esquerda mostra como o indice de
transmissao da atmosfera para as bandas U, B e V varia em func¢ao da distdncia
zenital z. O grdfico da direita, mostra a razao entre a extin¢ao mo visivel e
a extin¢cao na banda B, em funcdo da distdncia zenital. A atmosfera é mais
transparente para a luz visivel do que para a ultravioleta.

Para sitios acima de 1500 m de altitude, o valor médio do coeficiente de extingao para
comprimentos de onda dentro da banda visivel V' (no sistema UBV') é Ky ~ 0,40. Para as
bandas B e U, os valores médios para o coeficiente de extingao sao Kg ~ 0,56 e Ky ~ 1,48.

A Fig.4.3 mostra como a transmissao da luz é afetada em funcao da distancia zenital,
z, para as bandas U, B e V (para um objeto com declina¢ido § = 0°, observado a partir do
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equador). Quando a estrela estd passando pelo meridiano local, apenas ~ 60% de sua luz
na banda B chega ao detector. Esta fracdo cai para ~ 10% quando a estrela estd pouco
acima da linha do horizonte.

A razdo entre a transmissao para as bandas V' e B nao é constante, variando em fungao
da distancia zenital, como podemos ver no grafico da direita. Se a estrela alvo emite mais na
banda B, devemos escolher para comparacao uma estrela que também emita mais na banda
B, para que o efeito de extingao afete igualmente as curvas de luz das duas estrelas (ja que
as estrelas que estamos estudando sdo muito mais azuis do que as estrelas do campo).

A distancia zenital z depende do dngulo horario, mas é a relagao entre a declinacao o
do objeto e a latitude do observador que define a distancia zenital minima e, conseqiiente-
mente, 0 maximo em transmissao. Os dois graficos da Fig.4.4 mostram o efeito de extingao
atmosférica sobre as estrelas PG 1159-035 (0 ~ —3.5°) Sanduleak 3 (6 ~ —35.6°) para cinco
diferentes sitios com latitudes entre —30° e +50°.
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Fig. 4.4: Efeito de extingdo atmosférica sobre as estrelas PG 1159-035 (grdfico da esquerda)
e G117-B15A (grdfico da direita), em fun¢ao do dngulo hordrio para diferentes
observatorios.

Uma corregao para a extingao atmosférica pode ser feita através da Eq.4.4: divide-se
cada ponto da curva de luz por e %5%¢* onde z é calculado para cada instante de tempo,
com Kp constante. O céalculo de z, além do instante de tempo, envolve as coordenadas da
estrela e do local de observacao. Além disso, € comum que ajustes baseados na Fq.4.4 nao
sejam bons, por razoes que serao apresentadas a seguir.

A correcao para a extingao atmosférica pode ser feita de um modo mais simplificado
através do ajuste de um polinémio de baixa ordem & curva de luz. Os graficos da Fig.4.5,
mostram o ajuste de trés polindmios de ordens 2, 3 e 4 & uma curva de extingdo (baseada
na Eq.4.4 para um grande intervalo de z). Conforme pode ser visto claramente, o polinémio
de ordem 4 é o que melhor se ajusta & curva. Nao ha grande diferenca entre o ajuste de um
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polinémio de ordem 2 ou um de ordem 3. Entretanto, para curvas de luz nao muito longas,
um polinémio de ordem 2 pode ser usado com boa aproximagao.

Extingo Atmosférica - Banda B - ajuste polinomial Extingo Atmosférica - Banda B - ajuste polinomial

Extingao atmosférica - Banda B - ajuste polinomial

Curva de extingao Curva de extingao

polinémio de ordem 2 polinémio de ordem 3 —— Curva de extingao
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Fig. 4.5: Ajuste de polinémios de ordens 2, 3 e 4 a curva de extin¢ao atmosférica.

Uma vez calculados os polindmios de corregao, P,(t) e Py(t) para cada canal, faz-se a
correcao por extingao:

Leitura do canal a
Pu(t)

Leitura corrigida do canal a = C, x (4.5)

Leitura do canal b

Leit igida d 1b=C
eitura corrigida do cana b X 0

(4.6)

onde C, e C} sao constantes arbitrarias, mas para que as leituras corrigidas tenham um
significado fisico, C, e C}, devem ser definidas como sendo iguais aos valores maximos de
P,(t) e Py(t) para as curvas:

Co = Max{P,(t)} (4.7)

Cy = Maz{Py(t)} (4.8)

Desta forma, as leituras corrigidas seriam as leituras para o caso em que a extincao fosse
constante e igual ao menor valor possivel para o local.

f) Interpolag¢io — quando existem pontos ausentes na curva de luz devido a interrupgoes,
alguns astronomos defendem a idéia de que os pontos devem ser repostos através de uma
interpolacao linear entre os tltimos pontos imediatamente antes da interrupcao e os pri-
meiros pontos imediatamente apos. Este artificio é chamado de interpolacao ou “bridging”
e serviria para evitar o aparecimento de freqiiéncias espirias no periodograma da curva
de luz, embora este procedimento reduza a amplitude por n/n;,, onde n é o ntimero de
pontos interpolados e n;yq ¢ 0 niimero total de pontos. A interpolacao deveria ser feita se
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a interrupg¢ao for menor que a metade do menor periodo de pulsagdao presente na estrela.
Caso a interrupcao fosse um pouco maior que tal intervalo, o bridging nao deveria ser feito.

Isso parece fazer sentido apenas quando se quer fazer o periodograma da curva de luz
de um tnico turno de observacao. Para a maior parte das anas brancas pulsantes, os dados
de um tinico turno de observacao nao sao suficientes para que todas as freqiiéncias sejam
resolvidas. Atualmente, a asterosismologia de anas brancas se vale de dados que cobrem
periodos de 10 a 14 dias, com interrupgoes da ordem de horas, de forma que o bridging nao
faz sentido.

Uma outra razao para se fazer o bridging era a FF'T (Fast Fourier Transform). Programas
baseados na FFT eram muito usados antigamente, pois permitiam o célculo rapido de
transformadas de Fourier de séries de tempo, numa época em que os computadores nao
eram ainda muito velozes. A FFT exige que os pontos da série de tempo, no caso, da
curva de luz sejam regularmente espagados, sem interrupgoes e com um nimero de pontos
miltiplo de 2. Desta forma é possivel se explorar algumas propriedades da série de tempo,
baseadas em uma base binaria que reduz drasticamente o tempo necessario para o calculo
da transformada de Fourier.

Quando as freqiiéncias que compoe a curva de luz de uma estrela pulsante sao bem
conhecidas, o bridging pode ser feito através uma curva de luz sintética. O mesmo também
pode ser feito através da teoria do caos.

g) Corre¢io para a extingao atmosférica - Parte II — o efeito de extingdo atmosférica
por absorcao e espalhamento descrito pela Eq.4.4 assume que a atmosfera é homogénea e
isotropica. Entretanto, a atmosfera contém grande quantidade de pequenos aeroséis?, muitas
vezes com uma certa opacidade, através dos quais a luz da estrela precisa passar antes de
chegar ao detector fotométrico. Esses aerosbis tém um comportamento que nao podemos
modelar facilmente e que provocam flutuagoes na transparéncia do céu em diferentes escalas
de tempo, de alguns segundos a algumas horas.

A atragao gravitacional combinada do Sol e da Lua que provoca as marés oceinicas
provoca efeitos de maré também na atmosfera. E sabido que as variacdes no nivel do mar
sao descritas por fungoes esférico-harmonicas, e ha evidéncias de que a atmosfera também
apresenta um comportamento pulsante semelhante aos modos-g das anas brancas; em junho
de 1991 o vulcao do Monte Pinatubo nas Filipinas entrou em erupg¢ao lancando uma enorme
quantidade de gases e cinzas na atmosfera. Observou-se que um sinal periédico de ~ 450
segundos apareceu nas curvas de luz de todas as estrela observadas alguns dias apos a
erupcao (Nather 2000), mostrando que a atmosfera possui oscilagoes fazendo com que a
transparéncia do céu também oscile, modulando a luz observada das estrelas, mas nao
sabemos exatamente como essas variagoes se relacionam com o comprimento de onda.

4 Aeroséis sdo mintisculas particulas liquidas ou sélidas em suspensio no ar. Isto inclui goticulas d’4gua,
particulas de poeira e moléculas de gases. Sua presenca pode decorrer de causas naturais como atividade
vulcanica, tempestades de areia, incéndios em florestas e pradarias, e pela pulverizagdo provocada pelo
mar ou por florestas. A poluigdo provocada pelo homem, como a queima de combustiveis e a alteragao da
superficie da terra também contribui com o aumento da quantidade de aeroséis presentes na atmosfera.
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Seja R(t) a func¢@o (desconhecida) que descreve as flutuagdes na transparéncia do céu
provocadas pelos aerosois e pela maré na atmosfera. Entao, os brilho observados da estrela
alvo, I, .bs(t), e da estrela de comparagao, Iy, ops(t), serdo:

Ia,obs(t) = R(t) X Ia,real(t) (49)

Iy obs(t) = R(t) x I, (4.10)

Como a estrela b nao ¢é variavel, podemos isolar R(t) na Eq.4.10, substitui-lo na Eq.4.9
e assim calcularmos a variabilidade intrinseca da estrela alvo:

R(t) = L"’;S(t) (4.11)

Ia obs(t)
Lyrear(t) = 1, X ——= 4.12
) l( ) [b,obs(t) ( )

E para isto que serve a estrela de comparacdo: para eliminar da curva da estrela alvo
a variabilidade, R(t), introduzida pela atmosfera. Se for devidamente usada e a razao
sinal ruido for suficientemente alta, toda a variabilidade com escalas de tempo maiores que
algumas vezes o tempo de integracao deve ser removida.

h) Variagao relativa— a variagao relativa do brilho da estrela alvo pode entéo ser calculada:

Brilho no instante t — Brilho médio

Variacao relativa do brilho no instante t = Brilho médio (4.13)
La(t) = I“””e“l(;)]_a 7;1?2,;@;1@) - (4.14)
L(t) = m -1 (4.15)
L) = %4‘2); -1 (4.16)
<, x Toae®) =
La(t) = % -1 (4.17)
Ll =~ -1 (418)

Como se vé, I, (t) independe do valor de I,. A unidade usada para expressar a variagao
relativa em intensidade de estrelas pulsantes é a modulag¢ao em intensidade, simbolizada por
mi. Modulagao em intensidade é uma grandeza adimensional. Os valores de I, () oscilam
em torno de zero.
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4.3 Defeitos em Curvas de Luz

A maior parte das curvas de luz usadas neste trabalho foram reduzidas previamente e nao
tivemos acesso aos dados originais. Como de praxe, assumimos que os dados haviam sido
bem reduzidos e partimos para a anélise dos mesmos. Uma série de problemas com os resul-
tados obtidos nos levou a questionar a qualidade dos dados e um exame detalhado de cada
curva de luz revelou que muitas delas apresentavam anomalias decorrentes de deficiéncias
no processo de reducao.

Uma parte do tempo teve que ser gasto no exame, no diagnostico e no tratamento de
anomalias em curvas de luz. Uma curva de luz bem reduzida tem o aspecto mostrado na
Fig.4.6.

PG 1159-035 — chunk #1 — year: 1979
0.040 T T

0.020 - 4

0.000 - 8

Fractional Intensity (mi)

-0.020 - 4

-0.040 L L
4232.87 4232.92 4232.97

Time (BJD+2440000.)

Fig. 4.6: Aspecto de uma curva de luz bem reduzida.

As principais caracteristicas de uma curva bem reduzida sao:

o valor médio das intensidades é zero;

a curva média é uma reta, com intensidade igual a zero;

e 0s pontos estao dispersos de forma aproximadamente simétrica, acima e abaixo da
curva média, com valores dentro de limites caracteristicos para cada estrela que, em
geral, sao da ordem de alguns por cento. Para a PG 1159-035 os limites sao £0.10 mi
e para a G117-B15A, +0.02;

e nao hé pontos espirios com intensidades que fujam demais da distribuicdo normal.
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Curva de Luz - PG 1159-035
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Fig. 4.7: Curva com pontos espirios.

Problema #1: presenga de pontos espurios (Fig.4.7).

Descrigao: pontos espiirios sao pontos com um desvio muito grande, maior que ~ 40, onde

o= Z?(;(fz I)I_)Z (4.19)

Causa: se um ponto do canal a ou do canal b apresenta um desvio muito grande em relacao
a média do respectivo canal, apos a divisao do canal a pelo canal b aparecerd como
um ponto esptrio na curva de luz resultante.

Complicagoes: foram encontradas curvas de luz com pontos esptrios com um desvio de
100, 200 ou até mais. Estes pontos afetam o calculo do peso do chunk a que pertencem,
fazendo com que o peso do mesmo seja reduzido. Em ajustes de fungoes, eles dominam
o célculo de 2.

Prevencao: eliminar pontos espirios dos canais a € b antes de se fazer a divisao.

Tratamento: remover o ponto da curva de luz resultante, j& que nenhum dos nossos pro-
gramas de analise requer dados igualmente espacados.

Problema #2: média constante diferente de zero (Fig.4.8).

Descrigao: os pontos aparecem distribuidos em torno de uma reta horizontal acima (ou
abaixo) do eixo horizontal.

Causa: erro no uso da Eq.4.13.

Complicagoes: prejudica o ajuste, aumentando o erro na determinacao de todas as medi-
das.
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Fig. 4.8: Corre¢ao de uma curva de luz com média diferente de zero.
Prevengao: usar corretamente a Eq.4.13 e verificar se a média da curva é ~zero.
Tratamento: se a diferenca é apenas a constante, subtrair a constante:

Ii,corrigido = ]z -1 (420)
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Fig. 4.9: Corre¢ao de uma curva de luz com uma linha média irreqular.

Problema #3: curva média irregular (Fig.4.9).

Descrigao: as curvas estao visivelmente tortas.

Causa: provavelmente nao foi feito o ajuste polinomial em uma das curvas.
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Complicagoes: prejudica o ajuste; introduz picos esptrios no periodograma.
Prevencao: checar o ajuste polinomial em ambas curvas antes de se fazer a divisao.

Tratamento: ajustar um polinémio P.(t) & curva de luz.
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Fig. 4.10: Discrepdncias entre curvas de luz.

Problema #4: discrepancias entre curvas de luz (Fig.4.10).

Descrigao: nao hé coincidéncia entre a sobreposicao de curvas de luz obtidas a partir de
sitios diferentes. Isto ndo chega a ser um problema por que a relagdo sinal /ruido varia
muito de um sitio para o outro. A situacdo pode ser mais grave quando as curvas sao
muito parecidas, mas uma delas esté transladada para a direita ou para a esquerda
em relacao a outra, indicando problemas na determinacao do tempo.

Causa: diferengas na relagao sinal/ruido. Se uma curva parece estar deslocada para um
dos lados em relagao & outra, pode ter havido erro no calculo do instante de tempo
de cada ponto. Normalmente este erro ¢ um miltiplo inteiro do tempo de integracao:
5s, 10s. Isto ocorre porque o instante de cada ponto é calculado a partir do instante
da primeira medida. Se houver algum tipo de equivoco quanto ao primeiro ponto, o
tempo atribuido a ele estaré errado.

Complicagoes: erros na determinacao dos tempos podem passar facilmente desapercebi-
dos, a menos que a curva problemética se sobreponha a uma outra, correta. Erros
desse tipo aumentam o erro na determinagao dos tempos de maximo.

Prevencao: cuidado.
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Tratamento: dificil, mesmo porque nunca se tem absoluta certeza de que os tempos estao
errados. O que se pode fazer é verificar se a inclusao da curva de luz melhora ou
piora a determinacao do tempo de maximo para o principal periodo de pulsacao. Se
os dados sao bons, espera-se que haja uma melhora. Caso ocorra o contrario, pode
ser aconselhavel excluir toda a curva de luz.

4.4 O Problema das Baixas Freqiiéncias com Altas
Amplitudes

As freqiiéncias de pulsagao de anas brancas e PWD sao da ordem de mHz (103uHz) e se
estendem em uma faixa que vai de ~ 600uHz (P =1/f ~ 650 s) a ~ 14500uHz (P ~ 70
s). Podemos, entédo, dividir o periodograma de anas brancas pulsantes em trés regies:

e Regiao de Baixas Freqiiéncias — freqiiéncias menores que ~ 600uH z.

e Regiao de Freqiiéncias de Pulsacao — freqiiéncias entre ~ 600uHz e ~ 14 500uH z.
Nesta regiao aparecem os picos dos modos de pulsagao da estrela.

e Regiao de Altas Freqiiéncias — os picos nesta regiao se mantém dentro de uma faixa
praticamente constante, muito parecida com o espectro de um ruido branco.
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Fig. 4.11: Periodograma de uma curva de luz mostrando um pico de baiza freqiiéncia, com
alta amplitude.
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Estes picos de baixa freqiiéncia e alta amplitude nao sao gerados pela estrela. Nao sao
freqiiéncias de pulsacoes radiais. O periodo das pulsacoes radiais é, pelo menos, uma ordem
de grandeza menor que os observados nas anas brancas. No grafico da Fig.4.11, podemos
ver um pico com amplitude bem proeminente na regiao de baixas freqiiéncias (< 600uH z),
com freqiiéncia de 140uH z, correspondendo a um periodo de 2 horas.

E comum ver em curvas de luz, picos de baixas freqiiéncias com amplitudes bem maiores
que as amplitudes dos modos de pulsacao da estrela, como é o caso do exemplo acima.
Quanto maior é a amplitude de um pico, maior é sua “interferéncia”’ sobre todos os ou-
tros. A presenca dos picos de baixa freqiiéncia com grandes amplitudes aumenta o ruido
interno da curva de luz, reduzindo nossa capacidade de detectar freqiiéncias de pulsagao
com amplitudes pequenas.

Mas, qual a origem real do picos de baixas freqiiéncias? A divis@o da curva de luz
da estrela pulsante pela estrela de comparacao deveria, a principio, remover todo o sinal
devido & modulacao do céu. Mas algo continua la. Numa tentativa de entender a causa dos
picos de baixas freqiiéncias, formulamos duas hipéteses, as duas relacionadas com extingao
atmosférica.

Formulamos duas hipoteses para explicar a presenca desses picos. Primeira hipotese:
as baixas freqiiéncias seriam freqiiéncias de modulagao que, de algum modo, nao foram
eliminadas pelo processo de reducao. As variacoes na transparéncia do ar tém um efeito
modulador sobre o sinal da estrela. A principio, as correcoes para extincao atmosférica
deveriam remover este efeito da curva de luz. A segunda hipotese: os picos de baixa
freqiiéncia nao sao uma freqiiéncia de modulacao e sim a freqiiéncia de um sinal sobreposto
aos sinais da estrela, cuja origem real deveria ser descoberta depois.

4.5 Efeito de Modulacgao

Suponha que uma estrela com intensidade média Y, pulse em uma tnica freqiiéncia de
pulsacao w = 27 f com amplitude a:

Y(t) =Y, [l + a sin(wt)] (4.21)

e que, ao passar pela atmosfera da Terra, a luz da estrela seja modulada por uma freqiiéncia
moduladora wyeq = 27 fineq, com amplitude de modulagao a,,0q:

y(t) =Y () {1 + amod sin[wmod (t — t5)] } (4.22)

A curva de luz resultante pode ser vista no grafico da esquerda da Fig.4.12. O periodo-
grama da curva de luz “detecta” tanto a freqiiéncia de pulsagio (que poderiamos chamar de
portadora), quanto a freqiiéncia moduladora.

Se um pico na FT é resultado de algum efeito de modulacao, a curva de luz pode
ser demodulada e o pico deve desaparecer do periodograma. Caso nao seja uma freqiiéncia
moduladora, seria melhor eliminado pela subtragao de uma senéide da curva de luz. Quando
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Fig. 4.12: A esquerda, vemos uma curva de luz modulada e & direita, seu periodograma.

se faz a demodulagao de um sinal modulado, o sinal retoma sua forma original e a freqiiéncia
moduladora desaparece do periodograma, como podemos ver nos graficos da Fig.4.13.

Quando se faz a subtracgao da freqiiéncia moduladora de um sinal modulado, o sinal se
torna muito parecido com sua forma original e a freqiiéncia moduladora também desaparece
do periodograma, como podemos ver nos graficos da Fig.4.14.

Uma conclusao importante é que um efeito real de modulacao se comporta como um
efeito de sobreposicao de sinais. Isto é, podemos tratar os efeitos de modulacao, com boa
aproximacao, como efeitos de superposicao de sinais. A demodulacao e a subtracao da
freqiiéncia moduladora sempre geram resultados muito parecidos.

Entretanto, quando o sinal realmente é modulado, os ajustes feitos ap6s a demodulagao
sao sempre levemente melhores que os ajustes feitos apds a subtragao do sinal. E, se o sinal
é um sinal sobreposto, os ajustes serao levemente melhores quando se fizer a subtracao do
sinal. Isto pode ser usado como um teste para se distinguir entre a natureza dos dois efeitos.
A técnica mais adequada para cada fim é aquela que produz a maior reducao da dispersao
dos pontos na curva de luz corrigida.

A Tab.4.1 e os gréaficos da Fig.4.15 mostram os resultados de uma simulagdo, em que
o sinal da estrela era modulado por uma freqiiéncia moduladora. O tempo de méximo
real do sinal era igual a 125.0 s. A incerteza na determinagdo de T,,,, a partir da curva
modulada foi igual a 0.7 s. Quando se fez a subtracao da moduladora, a incerteza caiu para
0.09 segundos (~ 10 vezes menor) e quando se fez a corre¢ao por demodulacio, a incerteza
praticamente caiu a zero. A mesma correcao ocorre com a amplitude.

Usando um programa chamado PostRed, que desenvolvemos especialmente para este fim,
apliquei as duas técnicas, (a) demodulacdo e (b) subtragdo de sinal, a dezenas de curvas
de luz, a fim de remover os picos de baixas freqiiéncias e altas amplitudes. Em todos os
casos, os melhores resultados foram obtidos através da subtracgao de sinal, sugerindo que tais
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TF de um sinal modulado apés demodulagéo
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Fig. 4.13: Sinal apos demodulagao.
Amplitude (ma) | Ty (sec) x? do ajuste
Valor Esperado 0.20 125.0 —
Sinal Modulado 0.203 & 0.002 125.0 £ 0.7 4.9 x 1073
Corrigido por Subtragao 0.2025 % 0.0002 125.00 £ 0.09 1.0 x 107°
Corrigido por Demodulacao | 0.20 6.0 x 107 | 125.00 £2.0 x 1077 | 5.4 x 10716

Tab. 4.1: Comparando a demodula¢ao com a subtragao da freqiiéncia moduladora.

freqiiéncias sao realmente freqiiéncias de sinais sobrepostos a curva de luz e nao freqiiéncias
de qualquer efeito de modulacao.

4.6 Origem dos Picos de Baixas Freqiiéncias e Altas
Amplitudes

Se essas freqiiéncias nao sao sinais da estrela, nem sao freqiiéncias de modulagao, o que sao?
Qual sua origem? Escalas de tempo da ordem de horas, sao tipicas de efeitos atmosféricos,
mas todo e qualquer efeito devido a extincao atmosférica deveria desaparecer quando se
faz a divisao da curva de luz da estrela alvo pela curva de luz da estrela de comparagao.
No entanto, ele nao desaparece totalmente, sugerindo que alguma coisa nao estd bem neste
passo do processo de redugao.

A explicacao pode estar na diferenca de cores entre as duas estrelas. Tanto a absor-
¢ao quanto o espalhamento de luz, responsaveis pela extin¢ao atmosférica, sao fungoes do
comprimento de onda, A\. A massa de ar média varia no tempo fazendo com que o efeito
de extingao também varie. Entretanto, esta variacao mao € proporcional para comprimen-
tos de onda diferentes, fazendo com que o efeito de extin¢ao sobre as duas estrelas nao
seja proporcionalmente constante ao longo da noite. Ademais, a presenca de aerosois e
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TF de um sinal modulado apés subtragdo da modulagao
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Fig. 4.14: Sinal apds a subtracao da freqiiéncia moduladora.

as marés atmosféricas podem tornar a aumentar a dependéncia da extin¢ao em relacao ao
comprimento de onda.

O QED assume que as extingoes sofridas pela luz das duas estrelas sao proporcionais ao
longo do tempo, ou seja, que os polindmios P,(t) e P,(t) sdo proporcionais:

P,(t) < Py(t) — By(t) = aP,(t) (4.23)

onde « é a constante de proporcionalidade. Esta condicao nao é 6bvia e passa facilmente
desapercebida, mas é uma condigao necessaria para que todo o resto do processo de re-
dugado funcione bem. Se P,(t) e BP,(t) sdo proporcionais, entdo a divisdo de canais sempre
funcionara, porque P,/P, é uma constante. O problema surge quando os dois polindmios
nao sao proporcionais: a dependéncia temporal sera transferida para a curva de luz resul-
tante, atuando como um sinal artificial (as vezes, semi-peri6dico) e podendo aparecer no
periodograma como um pico de baixa freqiiéncia e alta amplitude.

4.7 Correcao para a Diferenca de Cor

Para se fazer a corre¢do para a diferenca de cor, definimos a fungao corretiva f(t):

(4.24)

onde
_ Gy Maz{Fy(t)}
'S0, T Ma{B.()} (4:25)

A correcao é feita, através da multiplicacao do canal b pela funcao corretiva:

Leitura corrigida para diferenga de cor = f(t) x Leitura do canal b (4.26)
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. TFs da curva corrigida por subtragdo e demodulagéo
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Fig. 4.15: Comparando a demodulagao com a subtracao da freqiiéncia moduladora.

Com esta correcao, a leitura do canal b passa a ser a leitura que, teoricamente, seria feita,
caso as duas estrelas fossem exatamente da mesma cor. Note que se o efeito de extingao for
o mesmo para as duas estrelas, f(¢f) = 1 e nenhuma corregdo é feita. Diferencas entre as

extingdes fazem com que f(t) se afaste de 1, para mais ou para menos®.

4.8 Filtros Passa-Altas

A correcao para a diferenca de cor descrita acima deve ser aplicada durante o processo de
reducao e nao faz parte do protocolo seguido pelo programa QFED, usado em boa parte
das redugoes de dados do WET. Testes realizadas com um programa experimental para
reducao de dados, chamado PhotoRed, mostrou que a correcao para diferenca de cor é
eficaz, reduzindo a amplitude dos picos de baixa freqiiéncia nos periodogramas das curvas
de luz.

Entretanto, notamos que freqlientemente eram necessarios polinémios de mais altas or-
dens (entre 5 e 10) para que as amplitudes dos picos de baixa freqiiéncias fossem reduzidos
ao nivel de ruido. Isto sugere que variagoes significativas na transparéncia do céu podem
ocorrer em escalas de tempo menores, de forma que ajustes baseados em polindmios de
baixa ordem nao podem corrigir totalmente.

Nestes casos, pode ser necesséario o uso de filtros passa-altas que retirem da curva de luz
sinais com freqiiéncias abaixo de um certo limite de corte e amplitudes acima do nivel de
ruido. Ha varios técnicas que podem ser usadas em filtros deste tipo. Deve-se notar que
quando o sinal é irregular, isso pode aparecer no periodograma como varios picos na regiao
de baixas freqiiéncias. Quando se retira as baixas freqiiéncias de uma curva de luz, o nivel
de ruido diminui e alguns picos que antes estavam abaixo do nivel de ruido agora podem

5 A funcdo f(t) é sempre maior que zero, f(t) > 0, porque tanto P,(t) > 0 e Py(t) > 0
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estar acima dele, necessitando ser removidos. Entretanto, sempre existe a possibilidade de
se subtrairem sinais reais da estrela como se fosse ruido.

4.9 Semelhanca de Cores

Em fotometria por CCD, junto com a estrela alvo, temos vérias estrelas (provavelmente nao
variaveis) dentro do campo do CCD que poderiam ser usadas como estrelas de comparagao.
Isto nos coloca diante de algumas questoes:

e qual delas deve ser usada como estrela de comparagao?

e que critério ou critérios devem ser usados na escolha?

e deve-se usar apenas uma estrela de comparacgao ou mais de uma?

e se forem usadas mais de uma, como se deve proceder?

Dois critérios que devem ser usados na escolha de uma estrela de comparagao sdo: (a)
o efeito de exting¢do deve ser o mais parecido possivel nas duas estrelas e (b) as magnitudes

aproximadamente iguais. Matematicamente, podemos definir um indice F que nos dé uma
idéia de quao parecido o efeito de extingao é nas duas curvas:

F

(tf%t)/;f F() — 12 dt. (4.27)

Quanto mais proximo de zero for o valor de F, mais parecido é o efeito de extin¢ao com
o da estrela de comparacao. Portanto, devemos escolher a estrela que apresente o menor
valor de F. Quanto ao segundo critério, podemos usar o fator r definido na Eq.4.25: quanto
mais préoximo de 1 for r, mais parecidas sao as magnitudes das duas estrelas. Entretanto,
para melhorar a relagdo S/R, a soma de todas as estrelas de comparagao pode ser a melhor
opgao.

X ok k 3k ok



Capitulo 5

PULSACOES NAO-RADIAIS

5.1 Introducao

O passo que segue a reducao dos dados fotométricos de uma estrela pulsante é a detecgao
dos periodos de pulsacao presentes em sua curva de luz.

Os mecanismos que perturbam o equilibrio hidrostético da estrela, tornando-a instével,
fazem com que ela entre em regime de pulsacao, e que seu brilho varie em torno do valor
médio, modulando a curva de luz da estrela. Nas anas brancas e pré-anas brancas pulsantes,
essa modulacao pode ser de 1% ou menos até 30% ou mais (Bradley 2000).

Como qualquer objeto em vibracao mecéanica, a estrela também nao pode oscilar livre-
mente em qualquer freqiiéncia, mas apenas em freqiiéncias especificas determinadas por sua
geometria e constitui¢ao interna, como serd mostrado no Cap.6.

Em anas brancas, a alta gravidade desempenha papel de forca restauradora. Qualquer
deslocamento radial de massa sofre a agao da forca gravitacional fazendo com que a porcao
de massa deslocada seja espalhada para dentro e para os lados. Modos de pulsagao deste
tipo sao chamados de modos-g. Mas podem existir modos, chamados modos-p onde a pressao
desempenha papel de forga restauradora (Ledoux & Walraven 1958).

A simetria esférica da estrela! impoe fortes restricoes aos modos de pulsaciao: a es-
trela pode apenas pulsar em modos descritos por fungoes de harmoénicos esféricos e suas
combinagoes.

Quando um tambor é percutido, seus modos de pulsagao nao sao todos excitados com a
mesma amplitude. O mesmo ocorre com as anas brancas e PWD pulsantes: varios modos
se mostram excitados, mas com diferentes amplitudes. Alguns modos parecem nao ter sido
excitados, ou pelo menos, suas amplitudes estao abaixo do limite de deteccao. Em geral,
apenas os modos com valores mais baixos de ¢ podem ser detectados e isto depende da faixa
de comprimentos de onda espectral observada. Por exemplo, para o visivel, consegue-se
detectar somente os modos ¢ = 1 e £ = 2 nas anas brancas (Robinson, Kepler & Nather
1982, Dziembowski 1981). Essa ¢ uma limitagao observacional.

! Existem estrelas que ndo sdo perfeitamente esféricas. Isso pode ocorrer quando sua velocidade de
rotagdo é alta ou quando forma um sistema binario préximo com outra estrela. Nesses casos, o desvio da
forma esférica precisa ser levado em conta.
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Em algumas anas brancas, a pulsagao apresenta efeitos nao-lineares e observa-se a pre-
senga de freqiiéncias harmonicas e de combinagdes lineares de freqiiéncias de pulsagao (Vuille
et al. 1999). As combinagdes de freqiiéncias fazem com que a estrela pulse em freqiiéncias
que normalmente nao pulsaria caso seu comportamento fosse estritamente linear.

Devido as propriedades da simetria de pulsacao, a inclinagao do eixo de simetria em
relacdo ao observador afeta apenas as amplitudes observadas de cada modo de pulsagao
(Pesnell 1985). Entretanto, a rotagao da estrela afeta a freqiiéncia aparente de cada modo de
pulsacao fazendo com que seja levemente maior ou menor do que a freqiiéncia real. Através
deste efeito, conhecido como desdobramento rotacional, pode-se determinar a velocidade de
rotacao da estrela.

Campos magnéticos muito intensos podem “frear” ou “acelerar” os modos de pulsacao,
afetando as freqiiéncias de pulsacao, como veremos mais adiante

5.2 A Funcao de Brilho para Modos-g

A funcéo de brilho f mapeia o brilho sobre a superficie da estrela num dado instante de
tempo ¢, emitido para comprimentos de ondas no intervalo [\, A + dA], para um modo-g
de pulsagao caracterizado pelos indices ¢ e m e pela freqiiéncia v. Esta funcao envolve um
termo radial, termos angulares e um termo temporal:

F(r,0,65 X6, m, vi t) = R(r) h(0, ¢, \) Real { Y£(0,0) ™} (5.1)

onde R(r) é o termo radial, v é a freqiiéncia de pulsacio (em Hz), Y’ sdo os harmdnicos
wt 2

esféricos, ponderados em funcao do comprimento de onda A pela funcao h e ™" é o termo
que introduz a variabilidade temporal.

Na superficie da estrela, os deslocamentos na direcao radial sao bastante pequenos devido
a alta gravidade. Kepler (1984) estimou que os deslocamentos radiais na superficie da
DAV G117-B15A (logg = 7.97; Bergeron et al. 1995) era da ordem de 1 metro. Para
deslocamentos tao pequenos na superficie, podemos assumir que o termo radial se mantém
aproximadamente constante:

R(r) ~ R(R,) = constante (5.2)

R(R,) define o valor médio do brilho superficial da estrela, enquanto que os termos angulares
h(0,¢,\) e YE(0,¢) definem a variacio espacial relativa e o termo ¢ a variacio temporal.

5.3 Harmonicos Esféricos

Em matemética, o termo “harmoénico” pode ser entendido como sinénimo de “sendide” ou
“sinusoidal” (senos e cossenos). Qualquer fungdo que envolva uma combinagao linear de
senos e cossenos é uma funcao “harménica”. Este é o caso dos harmoénicos esféricos.
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2

Os harmoénicos esféricos® s@ao dados em termos de Polindmios Associados de Legendre,

P (cos0):

YE(0,6) = J 2R Eﬁ . ”m”‘iz (—1)™ ¢ Py (cost) | (5.3)

onde P}"(cosf) pode ser calculado através da relagdo:

cos 0)™/2 gmn
2rn!l dxmtn

P (cosf) = ( (cos )™ . (5.4)

A

z y

Fig. 5.1: Esquematizacao das coordenadas angulares (0, ¢) usadas nos harmoénicos esfé-
ricos. O dngulo 6 € medido em relagao ao semi-eixo positivo z. O dngulo ¢ €
medido sobre o plano xy a partir do semi-eizo positivo x.

O sistema de coordenadas usado é o sistema de coordenadas esféricas, onde os angulos
(0, ¢) sao as coordenadas angulares de um ponto qualquer na estrela (ver Fig. 5.1).

O indice ¢ é chamado de indice do harmonico esférico ou grau do modo de pulsagao e
para o modo-g (e também para o modo-p) de pulsagdo ¢ serd sempre um ndamero inteiro
maior que 1:

(>1; (=1,2 34, ..

O indice m é chamado de indice azimutal e é um namero inteiro entre —¢ e 4-¢:

m=—4,...,0, ..., +/

2 O fator com a raiz quadrada é o fator de normalizacao.



Capitulo 5. PULSACOES NAO-RADIAIS 73

Ao todo, sao (2¢ 4 1) valores possiveis para o indice m. Como serd mostrado mais adiante,
a freqiiéncia v nao pode assumir qualquer valor, mas apenas valores especificos dentro de
uma seqiiéncia definida por um terceiro indice chamado #ndice nodal k. Os indices (k,¢,m)
definem cada um dos possiveis modos de pulsa¢ao da estrela.

O brilho varia com a quarta poténcia da temperatura, f oc R2T* (§f oc R2T35T) e,
portanto, as regides mais brilhantes na superficie da estrela sao mais quentes e as menos
brilhantes, mais frias em relacdo a temperatura superficial média da estrela, ja que nas
pulsacoes nao-radiais o raio R nao varia significativamente.

Os indices ¢ e m se manifestam na superficie da estrela na maneira como as zonas
quentes e as zonas frias estao arranjadas sobre ela. Pode-se pensar na estrela como sendo
uma esfera com dois pdlos diametralmente opostos. A linha que passa pelos dois polos é
o eizo de stmetria e o plano perpendicular ao eixo de simetria e que passa pelo centro é o
plano equatorial da estrela.

Qualquer plano imaginario que intercepte a estrela define um circulo sobre sua superficie.
Vamos considerar dois casos particulares de planos: perpendiculares ao plano equatorial
contendo o eixo de simetria, chamados de planos meridionais; e planos paralelos ao plano
equatorial. Os primeiros definem os circulos meridionais (ou meridianos) e os segundos
definem os circulos paralelos.

O indice ¢ ¢é igual ao ntiimero total de planos que cortam a superficie da estrela. Desses
¢ planos, |m| sdo planos meridionais e o resto sdo planos paralelos.

5.4 Zonas Quentes e Frias

A expressao para o nimero de zonas quentes/frias sobre a superficie da estrela é um pouco
mais complicada:

ntimero de zonas = (£ + 1 — |m]) x 2™ (5.5)

A Tabela 5.1 mostra o namero total de zonas quentes/frias para diferentes valores de ¢ e
|m|, com ¢ variando entre 1 e 5.

5.5 Parte Real da Funcao de Brilho

Introduzindo Eq.5.3 na equagao Eq.5.1 temos:

20+ 14 —m)! . .
+ ( m)' (_1)m ezmd) PEm(COS 0) ewt}

F(Ro,0,6; X €, m, v,t) = R(x) h(0, 6, ) Real{J P ]
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Circulo !
Meridional

Plano Equatorial

Circulos
Paralelos

[mi=2

reif =4

Imj=§{=3

Fig. 5.2: Os planos definem circulos sobre a superficie da estrela, sobre os quais a tem-

peratura € igual a temperatura efetiva média.

As zonas entre os circulos tém

gradientes com temperaturas acima da média (zonas quentes) ou abairo da média
(zonas frias). Na figura da esquerda, a esfera foi cortada por 4 planos, 3 paralelos
e 1 meridional, portanto, o modo de pulsagdo é ¢ = 4 e |m| = 1. Jd as quatro
esferas da direita sao cortadas por 3 planos, mas o niimero de planos meridionais
sao 0, 1, 2 e 3. Todas tém modo com ¢ = 3, mas com diferentes valores de |m]|.

Nuamero Niumero Nimero d Niamero
Total de de Planos de Planos Total de
Planos Meridionais Paralelos Zonas

/ |m| £ —|m| 41— |m|) x 2lm|
1 0 1 2
1 1 0 2
2 0 2 3
2 1 1 4
2 2 0 4
3 0 3 4
3 1 2 6
3 2 1 8
3 3 0 8
4 0 4 5
4 1 3 8
4 2 2 12
4 3 1 16
4 4 0 16
5 0 5 6
5 1 4 10
5 2 3 16
5 3 2 24
5 4 1 32
5 5 0 32

Tab. 5.1: Numero de zonas quentes/frias para modos com € < 5.
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Considerando apenas a parte real, temos:

20+1(0—m)!
4t (L+m)!

f(Re,0,6; Al m, v,t) = R(R.) h(0, ¢, A)J (=)™ Pi"(cos 8) cos(mo + vt)

(5.6)

5.6 Representacao Grafica

A funcao de brilho pode ser representada graficamente a partir de alguma forma de mape-
amento. O mapeamento estabelece uma relacao bi-univoca entre a superficie de um objeto
tri-dimensional e uma superficie plana, bi-dimensional (mapa). Os valores da fungao de
brilho podem ser representados no mapa com base em uma escala de cores e/ou por curvas
de niveis.

Os mapas, sao construidos a partir de algum tipo de projecao. As projecoes podem ser
classificadas de acordo com o esquema abaixo:

1. Tipo de construcao:

(a) Direta: as projegdes sdo construidas por linhas retas que vao de um ponto sobre
a superficie da estrela ao plano de projecao. O ponto inicial pode estar no
infinito (projegao ortografica), no centro da esfera (projegdo gnémica), ou a uma
distancia finita do centro da estrela (projegao estereografica), conforme é ilustrado
na Fig.la

TN

A
/

T

Fig. 5.3: Projecdes com construcao direta: (a) ortogrdfica. (b) estereogrdfica. (c) gnoémica.

(b) Indireta: s@o as projegoes construidas a partir de leis geométricas ou de alguma
relacdo matematica.

2. Plano de projegao (Fig.5.4):

(a) Azimutal: o plano de projecdo é uma superficie plana tangente a superficie da
estrela.
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(b) Cilindrica: o plano de proje¢do ¢ um cilindro circunferenciando a estrela e tan-
gente & sua superficie.

(c¢) Conica: o plano de proje¢dao é um cone circunferenciando a estrela e tangente a
sua superficie.

Fig. 5.4: Projegoes: os mapas sao projegoes dos pontos de uma superficies tridimensional
sobre um plano de projegao. Planos de projegao: (a) plano azimutal, (b) plano
conico, e (c) plano cilindrico.

3. Orientacao do plano de projecao:
(a) Normal: o eixo principal do plano de projecao ¢ paralelo ao eixo de referéncia®
da estrela. O eixo de referéncia da estrela é arbitrario. Pode ser o eixo de rotagao

(se conhecido) ou o eixo de simetria de pulsagao.

(b) Transversal: o eixo principal é ortogonal ao eixo de referéncia da estrela.
4. Propriedades preservadas:

(a) Distancias preservadas (eqiiidistante): a projegao preserva as distancias em certas
direcoes.

(b) Areas preservadas: os mapas podem ser construidos de forma que a area para
um dados angulo sélido na estrela seja a mesma no mapa.

3 0O eixo de referéncia pode ser o eixo de rotagio (se conhecido) ou o eixo de simetria de pulsagio ou um
outro eixo qualquer.
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(¢) Angulos preservados (conformal): quando as coordenadas angulares (longitude,
latitude) de um ponto sobre a superficie da estrela sdo as mesmas no mapa.

No estudo de anas brancas, as projegoes com uso pratico sao:

e Projecao azimutal ortografica — esta projecao gera uma imagem “natural” da pulsagao
sobre a superficie visivel da estrela. O plano de projecao pode ser deslocado permitindo
que a estrela seja visualizada de angulos diferentes.

e Projecao cilindrica eqiiidistante — permite a visualizagao da pulsagao sobre toda a
superficie da estrela. Este tipo de projecao facilita o reconhecimento de padroes,
mesmo em modos com grandes valores para ¢. Este tipo de projecao também facilita
o entendimento decorrentes da geometria, rotacao e campo magnético sobre a funcao
de brilho superficial.

5.7 Evolucao Temporal

Na Eq.5.6 o termo cos(m¢ + vt) faz com que o brilho de qualquer ponto (6, ¢) varie no
tempo de forma sinusoidal. Se m < 0 teremos uma diferencga de fase de 180°.

As figuras Fig.5.5, Fig.5.6 e Fig.5.7 mostram a evolucao de um ciclo completo de pulsagao
sobre a superficie da estrela em intervalos de 1/4 de periodo, para os modos ¢ = 1, m = 0;
(=1, m=+1;el=1 m+ —1.

A variacao do brilho em relacao ao seu valor médio é indicada pela escala de cor mostrada
no canto inferior esquerdo de cada figura. O valor 0 (zero) corresponde ao brilho médio da
estrela. Variacoes para mais sao indicados por tons mais claros e variagoes para menos por
tons mais escuros. Um ponto com indice 0.3, por exemplo, significa que seu brilho esta 30%
acima do brilho médio. Podemos pensar nas pulsagoes como sendo manchas térmicas que
se deslocam sobre a superficie da estrela.

As figuras da esquerda s@o projecoes azimutais ortograficas transversais da estrela. A
linha vertical representa o eixo de simetria de pulsacao, formando um angulo de 90° com
o eixo de visada. A direita, vemos o mapa da superficie da estrela (projecao cilindrica
eqiiidistante). O angulo @ varia de 0 a 180° e est4 no eixo vertical, enquanto que o angulo ¢
pode variar de 0 a 360° e esta no eixo horizontal. Numa projecao deste tipo podemos ver a
distribuicao e o deslocamento das manchas térmicas sobre toda a superficie da estrela. Note
que numa projecao cilindrica a borda da esquerda e a borda da direita sao na verdade uma
mesma linha. Por isso, a manha que “sai” pela direita é a mesma mancha que “entra” pela
esquerda, e vice-versa. Note também que a linha da borda horizontal superior é na verdade
um ponto na estrela real e o mesmo ocorre com a borda horizontal inferior e por isso tem
sempre a mesma cor.

A area mostrada na figura da esquerda corresponde & metade direita do mapa. Obser-
vando o mapa superficial, vemos que as manchas aparecem aos pares e que no modo ¢ =
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1,m = +1, as manchas se deslocam para a esquerda enquanto que no modo ¢/ =1,m = —1
elas se deslocam para a direita. A diferenca entre modos com m positivo e m negativo (para
um mesmo ¢) estd no sentido em que a pulsagdo evolui sobre a superficie da estrela. O
mesmo vale para { =2 em =+1oul=2em=+2, etc (Fig.5.8 a 5.10).

5.8 Integral de Brilho

O brilho emitido por um elemento de area na superficie da estrela se propaga radialmente
em uma direcdo normal & mesma, que pode ser denotada pelo vetor unitario? 7y:

204+ 1(0—m)!
Ar (04 m)!

f(R*,Q,ng; X4, m, v, t) = R(R,) h(0, ¢, )\)\J (—1)™ P"(cos @) cos(mo+ut) ng

Somente a componente do brilho na direcao do observador, 7, sera observada, ou seja,
f -7, conforme mostra a Fig.5.11. Se o produto escalar ¢ negativo, entao o elemento de area
esta no lado oculto da estrela e sua radiacao nao atinge o observador.

Para se calcular o brilho total emitido em um dado instante ¢ pela estrela, devemos
integrar a funcao f sobre toda a superficie visivel da estrela e sobre os comprimentos de
onda da faixa observada:

A2
F(V1>\17>\27t):/ //f(R*,9,¢; X v, t) -7 dO dp dX
A1

A2
F(v, A, Aa, t) = / //R(R*) h(0, 6, \) 2‘54: ! Ei - Z;: (=1)™ PI™(cos 0) cos(me + vt) fvg -  d dep d
A :

20+ 1 (
F(v, 1, A2,t) = R(Ry) + e+m / //h(9 @, \) P (cos 8) cos(me + vt) g - 7 df dp dX
m)

Surpreendentemente, o resultado da integral acima é bastante simples:

F(v, M1, A2,t) = A sin 2nv(t — t,)] (5.7)

A Eq.5.7 é a equacao de uma sendide, onde a constante A é a amplitude e depende de
cada freqiiéncia de pulsagao e da faixa de comprimentos de onda observada; ¢, é um instante
em que F' = 0, chamado tempo de zero. Isto gera uma certa ambigiiidade ja que em um
ciclo quando F' = 0 a curva pode ser crescente (dF'/dt > 0) ou decrescente (dF'/dt < 0),
como mostra a Fig.5.12. Neste trabalho, definimos o tempo de zero ¢, como sendo qualquer
instante em que F' = 0 e a derivada dF/dt é positiva.

4 Esta é a notagao vetorial parecida com a adotada por Pesnell (1985).
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Mapeamento Superficial

-1 =05 O 0.5 1
Escala de Cores

Fig. 5.5: A figura mostra uma pulsagao do modo ({ =1 e m = 0). O brilho é mapeado
através da escala de cores mostrada na parte de baizo.
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Mapeamento Superficial
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Fig. 5.6: A figura mostra uma pulsagao do modo ({ =1 em = +1).
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Fig. 5.7: A figura mostra uma pulsa¢iao do modo (¢ =1 e m = —1). Note que as manchas

térmicas se deslocam no sentido oposto ao do modo ({ =1em =1).
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Mapeamento Superficial
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Fig. 5.8: A figura mostra uma pulsa¢ao do modo ({ =2 em =0).
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Fig. 5.9: A figura mostra uma pulsagao do modo ({ =2 em = +1).



Capitulo 5. PULSACOES

NAO-RADIAIS

84

5
o]
5

5
0

5

5
0
5
5
0
5

5
0
5

)
‘ |
1
e

|
1

N
: W
1
) )
. 1
(Y

‘ |

1

|

-1 =05 O 0.5 1
Escala de Cores

Fig. 5.10: A figura mostra uma pulsa¢io do modo (¢ =2 e m = +2).
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Observador

Estrela

Fig. 5.11: Somente a componente do brilho na diregao do observador pode ser detectada.

1 ciclo = 1 periodo

Fig. 5.12: Uma curva sinusoidal.

Mas tudo fica mais claro se usarmos um instante em que a curva atinge seu méaximo,
chamado Tempo de Mdzimo, e denotado por T,,,, como referéncia temporal. H4 uma outra
boa razao para isto: um sinal pode ser detectado com maior facilidade e precisao justamente
quando atinge o seu maximo e a relagao sinal /ruido é maior.

Como T = t, + P/4, podemos reescrever a Eq.5.7 assim:

F(v, A1, X2,t) = A sin {QWV (t — Trnaz) + g} (5.8)

A curva de luz sera igual ao somatério de todos os modos possiveis. Usando fi, para
denotar a freqiiéncia v de cada modo, temos:

¢
y(t) =>_ > i Apor, sin {27Tfkg (t — Tnawye,,) + g} (5.9)

k>0 £>1 m=—~

5.9 Rotacao da estrela

As pulsacoes se manifestam na superficie da estrela como ondas térmicas que se propagam
ao redor do eixo de simetria ou na dire¢ao poélo-a-polo com uma certa velocidade angular &.
Por outro lado, a estrela gira em torno de seu eixo de rotagao com uma velocidade angular
G. 0 que um observador vé &, na verdade, a soma vetorial das duas velocidades. Assim,
ao invés da velocidade (ou freqiiéncia) angular observada de um dado modo (¢ = 1) ser &,
sera:
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Bops = & + Q) (5.10)

O caso mais simples ocorre quando o eixo de simetria e o eixo de rotagao estao alinhados
e a estrela gira quase como um corpo rigido. Neste caso a equagao vetorial acima se reduz
a uma equagao escalar:

Wops = W + € (5.11)

e ¢ muito facil entender o que ocorre. Nos modos com m < 0, de acordo com a defini¢ao
(arbitraria) proposta por (Winget et al. 1991), a onda térmica se propaga em sentido
contrario ao da rotacao e, portanto, a freqiiéncia angular observada seré:

Wobs = w — |9 (5.12)

Para modos com m > 0 a onda térmica se propaga no mesmo sentido do movimento de
rotacao, e:

Wops = w + || (para £ =1) (5.13)

Para os modos com m = 0, a onda térmica se propaga na direcao podlo-a-pdlo, perpen-
dicular a velocidade angular de rotacao da estrela. Neste caso:

Wobs = W (5.14)

As equacoes anteriores sao validas para modos com ¢ = 1 em que h& apenas um meridiano
(m = 1) dividindo a estrela em duas zonas. Para ¢ > 1, se m = 2 teremos 2 meridianos
dividindo a superficie da estrela em 4 zonas. Neste caso, a velocidade angular aparente de
pulsagao serd duas vezes maior. De um modo geral:

Wops = w + mf) (5.15)

No periodograma da curva de luz, o pico de cada modo ¢ se desdobra em 2¢ + 1 picos,
com freqiiéncias aparentes diferentes, formando um tripleto (se £ = 1) ou um multipleto (se
¢ > 1). Este efeito é chamado de “desdobramento rotacional” (rotational splitting, em inglés)
e através dele podemos estimar a velocidade de rotacao da estrela (Fig.5.13). Winget et al.
(1991) usaram o desdobramento rotacional observado no periodograma dos dados de 1989
da PG 1159-035 (6f = 4.22 uH~z para ¢ = 1) para estimar o periodo de rotagdo da estrela,
de P,,; = 1.38 £ 0.01 dias.

No mundo real, as estrelas nao giram como corpos rigidos; elas possuem uma rotagao
diferencial tanto no sentido radial, quanto no sentido angular (). Isto faz com que a equagao
do desdobramento rotacional seja um pouco mais complexa como mostram Mohan et al.

(1994).
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m=—1  m=0 m=+1 m=-2 m=-1 m=0 m=+1 m=-2

Fig. 5.13: Periodogramas para os modo ¢ = 1 (esquerda) e { = 2. O periodograma superior
¢ o de uma estrela em repouso (ou em rotagao muito lenta). Como todos os
modos m tém a mesma freqiéncia de pulsacao, seus picos se sobrepoe. Com
a rotacao da estrela, cada modo m adquire uma freqiiéncia aparente diferente
e aparece no periodograma como membro de um tripleto (¢ = 1) ou como um
multipleto (€ = 2). Quanto maior for a velocidade angular de rotag¢io, maior
serd o espacamento entre oS picos.

5.10 Inclinacao do Eixo de Rotacao

O eixo de rotagao pode ter qualquer angulo de inclinagao em relagao ao eixo de visada. Por
convengao, ¢ = 0° se os dois eixos coincidirem e ¢ = 90° se forem perpendiculares. Uma
das propriedades dos harmonicos esféricos é que sempre podemos representar as fungoes
esférico-harmonicas para um determinado eixo de simetria em termos de harmoénicos esféri-
cos associados a qualquer outro eixo de simetria (Jackson 1975; Pesnell 1985; Morris et al.
1984). Isto é possivel porque o conjunto de fungoes Yy, com m' = —/(,....0, ... + ¢ forma
uma base ortogonal e qualquer modo ¢ (para qualquer eixo de simetria) pode ser expresso
através dela:

+0
}/Zm(ea ¢) = Z Agmm! (i)wm’(era ¢r)
m/=—/{

A equagao acima expressa a fungado Y;,,(0, ¢) em termos de um novo conjunto de harmo-
nicos esféricos, Yy, (0;, ¢r) cujo eixo de simetria tem a mesma orientagao do eixo de rotagao.

Isto faz com que as amplitudes dos picos de um multipleto mudem, mas sempre havera
uma simetria em relagdo ao pico central como podemos ver na Fig.5.14, se as amplitudes
intrinsecas forem as mesmas.

5.11 Modelo dos Eixos Nao-Alinhados

A analise do periodograma de estrelas pulsantes é mais simples quando o eixo de simetria
e o eixo de pulsagao estao alinhados ou quase-alinhados. Mas, devemos considerar uma
situagao mais geral em que o eixo de simetria forma um angulo 3 diferente de zero com o
eixo de rotacao. As estrelas roAp, por exemplo, tém o eixo de pulsacao alinhado com o do
campo magnético, que é inclinado em relacao ao eixo de rotacao.
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Fig. 5.14: Periodogramas para os modo { = 1 (esquerda) e { = 2 (direita) de uma mesma
estrela com diferentes inclinagoes © (em graus) para o eixo de simetria, assu-
mindo que as amplitudes sobre a estrela sao iguais.

O desalinhamento dos eixos faz com que o eixo de simetria tenha um movimento preces-
siwo em torno do eixo de rotagao, o que afeta completamente as freqiiéncias aparentes de
pulsacao, conforme podemos ver na Fig.5.15.

No periodograma cada modo ¢ é desdobrado em n = (2¢ + 1)? picos, cujas freqiiéncias
angulares aparentes serdo dadas por (Pesnell 1985):

Wobs = W + m/'Q +mOC cos B (5.16)

Ne}

25
49
81

=~ W N S

5.12 Campo Magnético

Um campo magnético intenso também pode provocar um efeito de desdobramento das
freqiiéncias. Entretanto, o desdobramento devido ao campo magnético produz ¢ + 1 picos,
ao invés dos 2¢ + 1 produzidos pela rotagao. Uma outra diferenga é que o desdobramento
devido ao campo magnético é proporcional a m? (Jones et al. 1989).

Se nao existisse campo magnético e nenhum outro efeito que afete o espagamento entre
os picos dos tripletos e multipletos, o espacamento seria perfeitamente uniforme. Os desvios
observados em relagao ao espacamento uniforme decorrem da acao do campo magnético e
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Fig. 5.15: Periodogramas para o modo { = 1 de uma estrela, cujo eizo de simetria nao estd
alinhado com o eizo de rotacao, para diferentes inclinagoes do eixo de rotagao,
i, e para diferentes dngulos de nutagao, 3 (representado na figura por b). Tanto
i quanto B(= b) sdao dados em graus. Os indices m e m' de cada pico estio
indicados na parte inferior da figura.

de outros efeitos, como a rotacao diferencial. Se desprezarmos a acao desses outros efeitos e
assumirmos que os desvios no espacamento uniforme dos picos se deve basicamente & acao
do campo magnético, podemos usar o desvio maximo para a determinacao de um limite
mdzximo para a intensidade do campo magnético da estrela (Winget et al. 1991).

5.13 Efeitos sobre P

A atmosfera da PG 1159-035 ainda estd em processo de contragiao e esse processo tem
um efeito direto e outro indireto sobre os periodos aparentes de pulsacdo. A medida que a
atmosfera se contrai, a velocidade angular de rotacao deve aumentar para manter o momento
angular da estrela constante, assumindo que a massa se mantém praticamente constante
(M ~ (). Uma variagao em € faz com que a freqiiéncia aparente dos modos m # 0 também
varie.

E possivel que a atmosfera da estrela possua uma rotacao diferencial, com dependéncia
radial. Neste caso, os efeitos da rotacao sobre o P poderia depender do indice k de cada
modo, pois a rotacao diferencial seria maior para posi¢oes mais internas.
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Outro efeito que deve ser levado em conta é o efeito de nutagcao do eizo de simetria.
A energia do sistema é minimizada quando o eixo de simetria esta alinhado com o eixo de
rotacao e, como a natureza sempre caminha na dire¢ao do estado de menor energia, com
o tempo os dois eixos tendem a se alinhar, reduzindo o 3. Esse processo faz com que os
periodos aparentes dos modos m # 0 sofram uma variagdo ao longo do tempo. Esse tipo
de efeito nao foi ainda observado em anas brancas ou pré-anas brancas pulsantes, mas pode
ocorrer em estrelas roAp.

X ok ok ok ok



Capitulo 6

IDENTIFICAGAO DOS MODOS DE
PULSACAO

6.1 Introducao

Depois da reducao e tratamento dos dados fotométricos de uma estrela pulsantes os dados
estao prontos para serem analisados. A analise passa por diversas etapas, mas tudo comeca
com a identificagcao dos modos de pulsagao da estrela. Como foi explicado no capitulo
anterior, cada modo de pulsagao da estrela é caracterizado por trés nimeros “quanticos™ k,
¢ e m, sendo que o indice k esta relacionado com freqiiéncia (ou periodo) de pulsagao.

A grande ferramenta utilizada para a identificacao das freqiiéncias ou periodos de pulsa-
¢ao chama-se periodograma, que é basicamente um grafico da freqiiéncia contra a amplitude,
gerado a partir da curva de luz da estrela. Nele, as possiveis freqiiéncias de pulsagao apa-
recem como picos com uma altura ou amplitude maior, em relacao a amplitude média. O
primeiro passo na identificacao dos modos de pulsacao é justamente localizar no periodo-
grama esses possiveis periodos de pulsagao.

A qualidade de um periodograma depende fortemente da duracao e continuidade da
curva de luz. Quando a qualidade nao é muito boa, a tarefa de localizar os possiveis periodos
de pulsacao pode tornar-se bastante dificil. No caso de periodogramas de boa qualidade,
a dificuldade aparece quando se tenta localizar periodos de baixa amplitude, proximos ao
nivel de ruido. Nesses momentos, nos valemos da teoria de pulsagoes estelar; a teoria de
pulsagoes prevé — e as observagoes confirmam — que o espacamento entre os periodos de
pulsacao de mesmo indice £ e m = 0 é aproximadamente constante. Assim, & medida que
os periodos de pulsacao vao sendo identificados podemos calcular com melhor precisao o
espacamento médio entre eles e, conhecer o espacamento médio ajuda na localizacao de
outros periodos de pulsacao.

Quando a rotacao da estrela é suficientemente alta, o desdobramento rotacional ocorre,
fazendo com que cada modo ¢ = 1 se transforme num tripleto e cada modo ¢ = 2 num
multipleto, conforme foi explicado no capitulo anterior. Isto faz com que cada modo ativo
e com amplitude acima da amplitude de detecgao, com indices k, ¢ e m, corresponda a um
pico num periodograma de alta resolucao. Localizar esses picos e determinar os indices k, ¢
e m correspondentes é o que chamamos de identificacio dos modos de pulsagao da estrela.
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Neste capitulo, descrevemos passo-a-passo todo o processo para a identificagao dos modos
de pulsacao da estrela PG 1159-035.

6.2 Espacamento em Periodo

Os periodos dos modos-g para um dado ¢ devem aumentar monotonicamente quando o
nimero de nodos radiais k£ aumenta. Isto ocorre porque a forca restauradora é proporcional
a massa total deslocada e esta massa é menor quando o niimero de nodos radiais k£ é maior.
Uma forga restauradora mais fraca implica um periodo mais longo.

Um dos métodos mais simples para se calcular os periodos de oscilagao dentro de ca-
vidades ressonantes é a aproximacao WKB!, bem conhecida em Mecéanica Quantica. No
caso de estrelas pulsantes, esta aproximacao se baseia na hipétese de que o comprimento
da onda radial é muito menor que as escalas de comprimento nas quais as variaveis fisicas
relevantes (como a densidade, por exemplo) estao variando dentro da cavidade. Isto é apro-
rimadamente verdadeiro para modos-g com valores grandes® de k (k > (). Neste “limite
assintotico”, a aproximagao WKB leva a uma relagao bastante simples:

Po
Pek—m(k—l—e) (k> 1) (6.1)

onde Py é o periodo para um dado indice k; P, é uma constante que depende da estrutura

interna da estrela e seré discutido no préoximo capitulo; e € é um fator para o correto ajuste
do indice k.

A Eq.6.1 nos leva a esperar um padrao relativamente ordenado de modos de pulsacao
para as observagoes de estrelas anads brancas e pré-anas brancas (PWDs). Em particular,
a Eq.6.1 implica que modos de um dado ¢ formariam uma seqiiéncia onde o espacamento
entre dois periodos consecutivos é uniforme:

I
AP[ ~ P47k+1 — PE,k e (62)

((+1)

Uma vez que o espagamento em periodo, AP, tenha sido detectado a partir do periodo-
grama da curva de luz, podemos comparar este espacamento com o previsto pelos modelos
para decifrar a estrutura da estrela. Kawaler (1986) encontrou que o parametro P, em

L WKB sio as iniciais de seus autores: G. Wentzel, A. Kramers e L. Berllouin. Uma aproximagao similar
foi usada antes por H. Jeffreys; esta aproximagao é chamada de JWKB por alguns autores.

2 Na verdade, a Eq.6.1 é uma aproximacdo suficientemente boa para calcular periodos de pulsacio,
mesmo para baixos sobretons (baixas freqiiéncias) (k > 2) em modelos homogéneos, isto é, ndo-estratificados
(Kawaler & Bradley 1994).
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modelos estaticos de PWDs depende primariamente da massa total da estrela (M) e de sua
luminosidade (L), com uma dependéncia fraca de sua composi¢do. A partir de modelos
teoricos, Kawaler & Bradley (1994) chegaram & relagdo aproximada

M\ I\ 00 —0.00012
p~ (M (1255) (6.4)
Mg 100Lg 10-3
onde gy é a fracdo por massa de Hélio na superficie. Portanto,
AP, ~ ( ) <7> ( qy3> . (6.5)

6.3 Modos Amarrados

Do inglés, (trapped modes. Uma complicacdo envolvendo os padrdes para os modos pode
ser causada por descontinuidades na composicao interna da estrela. Estrelas pos-AGBs sao
estratificadas, com um nicleo de C/O coberto por uma camada relativamente pura de He e
talvez por uma fina camada de H na superficie. O grau de estratificacdo depende do estagio
evolutivo da estrela, pois é necessario um certo tempo para a segregacao dos elementos no
interior da estrela (da ordem de 10° anos para as PWD).

A hipotese da aproximagao WKB é violada préoximo das zonas entre uma camada e
outra, onde o peso molecular médio muda muito mais drasticamente que a funcao da onda
de pulsac¢do (mesmo para valores grandes de k). Os efeitos dessas descontinuidades foram
descritos analiticamente pela primeira vez por Carl Hansen e explorados por Kawaler &
Weiss (1990) e Brassard et al. (1991) no estudo de anas brancas pulsantes.

Quando um dos nodos® da funcao de onda radial de um modo de pulsacao coincide com
uma zona de transi¢do entre camadas (em r = ), sua amplitude na regido imediatamente
mais interna (r < r.), ¢ fortemente reduzida, como se a onda radial estivesse “amarrada” a
zona de transi¢do. Este efeito de amarramento (mode trapping) ocorre nas camadas mais
externas da estrela, onde estao as zonas de transigao.

O amarramento de uma onda radial provoca uma alteragao em seu periodo de oscila-
¢ao, fazendo com que este se desvie do valor assintético previsto pela Eq.6.3. Os modos
subseqiientes irao ter nodos que caem fora da zona de transicao e seus periodos serao mais
préximos aos valores previstos pela Eq.6.3. E assim vai, até que algum outro modo volte a
ter um nodo proximo da zona de transicao, fazendo com que o amarramento torne a ocorrer
e o periodo novamente se desvia do valor assintotico.

Este ciclo é conhecido como ciclo de amarramento (trapping cycle) (Bradley 1994). O
periodo de amarramento (trapping period), por defini¢do, é o nimero de modos consecutivos
cobertos por cada ciclo. Quanto maior a profundidade, menor é o ciclo de amarramento.

3 Cuidado para nao confundir nodos com modos.
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6.4 Deteccao x Identificacao

Foi visto no Cap.5 que a variabilidade devido aos modos-g de pulsagdo (assumindo que a
estrela tenha uma rotagfo uniforme) pode ser descrita pela Eq.5.9:

yt)=>_ > > Appmsin {QWka(t — Trnazgen,) + g (6.6)

k>0 £>1 m=—¢

O sinal presente na curva de luz? pode ser modelado como um somatoério de sendides
com freqiiéncias fy,, amplitudes Ay, € constantes de fase ¢rom (Orem = Tmazkom — T/2).

O primeiro passo na anélise de curvas de luz de estrelas pulsantes é descobrir em que
freqiiéncias a estrela estd pulsando. Este processo é chamado de detec¢ao de modos de
pulsacao. A deteccao apenas nos revela a presenca de um sinal periddico, mas nao nos diz
quais sdo exatamente os indices (k, ¢, m) que caracterizam um modo de pulsagdo. Uma vez
que os indices (k, ¢, m) s@o desconhecidos, é conveniente usar um tnico indice ¢ na Eq.6.6
para indexar os modos detectados:

y(t) = Z A;sin [wit + ¢;] onde w; =27f;. (6.7)

Cada modo ¢ corresponde a um trio (k, ¢, m), ainda desconhecido, e descobrir quais sdo
esses indices exige técnicas especiais e faz parte da etapa de identificacao dos modos de
pulsacao, que seré discutida mais adiante. Alguns dos periodos detectados como possiveis
periodos de pulsagao talvez nao sejam periodos reais, mas grande parte deles sera descar-
tada na etapa de identificacao. Por isso, nao ha um limite bem definido entre deteccao e
identificacao de modos de pulsacao, pois um processo pode depender do outro.

6.5 Analise de Fourier

Qualquer fungao y(t) pode ser descrita por uma superposi¢do de um ntmero infinito de
senoides tal como na Eq.6.7. A ferramenta matemética mais usada para a determinacao
dessas senoides é a Transformada de Fourier (TF) e o uso da TF com esta finalidade é
chamado de andlise de Fourier.

A anélise de Fourier nos permite calcular os valores de w;, A; e ¢;. Este processo
é o inverso do que faz a Eq.6.7: enquanto a E.6.7 constrdi (compde) y(t) a partir das
componentes |[w;, A(w;), ¢(w;], a anlise de Fourier decompde y(t) em suas componentes,
[wi, A(w;), ¢(w;)], como mostra a Fig.6.1.

Com a Transformada de Fourier da funcdo y(¢) podemos calcular as fungoes A(w) e
¢(w). Numa situagao ideal,

4 Na curva de luz, além da variabilidade da estrela, temos um alto nivel de ruido. Face a baixa amplitude
observada, é bastante freqiiente que a relagéo sinal/ruido seja bem menor que 1: S/N << 1, para cada
ponto da curva de luz.
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Co(;)inponentes: yo =Y, Ai sin(@t +¢.) Curva de luz:
1
?)1: q[?(((f)?)) (composigdo) y=y(t)
Curva de luz: Componentes:
’ Transformada de Fourier o A
y=y(t) (decomposic¢do) (AD:; (I)(((f)?))

Fig. 6.1: Dados os valores de w;, A; e ¢;, podemos compor a fun¢ao y(t) através de um
somatorio de sendides. A Transformada de Fourier faz o caminho inverso: dada
uma fungao y(t), ela a decompde em suas componentes w;, A; e ;.

A ={ g Tesy (63

0 sew#w

bw) = { O o (6.9)

qualquer valor se w # w;

Como ilustragao, a Fig.6.2 mostra parte da funcdo y(t) construida com os dados mostra-
dos na tabela Tab.6.1. O resultado da Transformada de Fourier de y(t) aparece no grafico
duplo. As fungoes w(f) e A(f) s@o continuas. Os valores maximos dos trés picos no grafico
de w(f) correspondem as trés freqiiéncias presentes em y(t) e os respectivos valores de ¢(f)
no grafico inferior, as constantes de fase ¢;.

Freqiiéncia | Freq. Angular | Amplitude | Cte. Fase
fi wi = 2mf; A; &i
i (nHz) (x10=%rad/s) (ma) (rad)
1 1000. 6283.2 2. +1.00
2 1300. 8168.2 3. -1.00
3 1700. 10681.4 1. +5.75

Tab. 6.1: Sendides presentes na curva de luz da Fig.6.2.

6.6 Periodogramas

O gréfico da amplitude contra a freqiiéncia é chamado de periodograma. Um periodograma
mostra a curva de algum tipo de funcao da freqiiéncia f, do perfodo P ou mesmo da
freqiiéncia angular w. Os extremos da curva (maximos ou minimos) indicam a posi¢ao das
freqiiéncias de pulsacao sobre o eixo-x. Qualquer funcao que tenha esta propriedade pode
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Curva de Luz Transformada de Fourier
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Fig. 6.2: A série de tempo acima € formada pelo somatorio das sendides mostradas na
tabela. O grdfico duplo mostras as fungées A(f) (amplitude) e ¢(f) (constante
de fase) calculadas a partir da TF da série de tempo. As posi¢ées dos picos sobre
0 eixo-x no grifico de A x f indicam as freqiiéncias presentes na série de tempo.
A altura de cada pico é a amplitude. As constantes de fase estio indicadas no
grdfico inferior por asteriscos.

ser usada em um periodograma, como ¢é o caso da amplitude A(f) no exemplo acima, mas
poderia ser a poténcia A?(f) ou alguma grandeza estatistica como a probabilidade P(f), a
varianca Var(f), x2(f), etc.

Talvez a denominagao mais adequada para graficos de A(f) x f seja espectro de Fourier,
mas isso nao se aplicaria a graficos que envolvem grandezas estatisticas. Alguns autores
empregam o termo “Transformada de Fourier”, o que é inadequado, pois a TF é uma func¢ao
complexa. O termo espectro de freqiiéncias pode ser usado para graficos da amplitude contra
a freqiiéncia mas este termo ja é usado em espectroscopia e pode gerar alguma confusao. O
mesmo ocorre com o termo espectrograma que também é usado em outras areas da Fisica.
Também costuma-se chamar o grafico de A%(f) x f de espectro de poténcia (power spectrum,
em inglés), mas este termo se aplica somente a este tipo de grafico (ver Tab.6.2).

Como toda essa classe de graficos tém como fun¢ao mostrar as freqiiéncias ou periodos
de pulsagdo como extremos locais (em picos ou vales), Martinez & Koen (1994) sugeriram
que fossem todos chamados de periodogramas independentemente das grandezas em cada
eixo. Esta convencao foi adotada neste trabalho.

6.7 Transformada de Fourier

A Transformada de Fourier de uma funcéo y(t) é dada por:

F(w) =TFly]

\/% / :’O y() et dt (6.10)
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‘ Eixo-x ‘ Eixo-y ‘ Denominagoes ‘

Freqiiéncia | Amplitude Transformada de Fourier
Espectro de Freqiiéncias
Espectro de Fourier

Espectrograma
Freqiiéncia | Quadrado Espectro de Poténcias
da Espectro de Fourier
Amplitude Espectro de Freqiiéncias
Periodos Amplitude Espectro de Periodos

Espectro de Fourier
Transformada de Fourier
Freqiiéncia | Probabilidade | Periodograma

Freqiiéncia | x? Espectrograma

Tab. 6.2: Diferentes tipos de periodogramas e como sao chamados.

Para cada valor de w a Eq.6.10 retorna um valor complexo:

F(w) =a(w)+b(w)i (6.11)

onde a(w) e b(w) sdo fungoes reais de w. Na Fig.6.3 podemos ver que o moédulo do vetor
< a, b > é a amplitude A e o angulo que o mesmo forma como o semi-eixo positivo dos z é
a constante de fase ¢, da sendide A sin[wt + ¢,]:

b(w)

0 T a(0)

Fig. 6.3: O grdfico mostra o plano complezo: no eizo-x temos a parte real da TF, a(w), no
eizo-y a parte imagindria, b(w). O mddulo do vetor é a amplitude e o dngulo que
forma com o eixo-x, a fase.

A(w) = a*(w)+ b (w)
Alw) = y/a?(w) + b3 (w) (6.12)

bo (W) = arctan {%}
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Na Fig.6.2, lado direito, vemos os graficos da amplitude A e da constante de fase ¢, (14
apresentado como ¢) como fungdo da freqiiéncia f = w/2.

Se y(t) na Eq.6.10 é uma fungdo periodica continua e definida para —oco < t < 400, as
freqiiéncias apareceriam em seu periodograma como picos de largura infinitesimal (fungoes
d — Dirac), como pode ser visto na Fig.6.4.

5 K fy  Freqiiéncia

A

Fig. 6.4: Num periodograma ideal, as freqiiéncias de pulsagdo apareceriam como picos de
largura desprezivel.

Curvas de luz reais sao fungoes finitas e discretas e podem ter pontos igualmente espa-
cados ou nao. Isso faz com que, ao invés de picos como os da Fig.6.4, aparecam estruturas
mais complexas nos periodogramas e que muitas vezes dificultam (ou até impossibilitam) a
deteccao de freqiiéncias. Uma compreensao sobre a natureza desses efeitos é fundamental
para a correta analise de curvas de luz a procura de periodicidades.

O fato de y(t) ser finita (ter uma duracao T') faz com que apare¢cam uma série de picos
distribuidos de forma simétrica a esquerda e & direita do pico real. O pico real central tem
a maior altura e os picos laterais tém alturas decrescentes dadas pela funcao erro, se s6
houver uma curva continua. A duragao 7T esta relacionada com a largura média dos picos:
quanto maior for a duragao de y(t) mais estreitos serao os picos. A largura média dos picos,
0 f, é inversamente proporcional & duracao da curva de luz, T"

1
0f x = 6.13
fo (613)
A largura média dos picos dada por §f é um parametro caracteristico de cada peri-
odograma e é chamado de resolucao espectral ou de resolugcao do periodograma. Aproxi-
madamente, df ~ 1/T. Quando T tende a infinito, §f tende a zero e caimos no caso do
periodograma ideal mostrado na Fig.6.4.

A Fig.6.5 mostra os periodogramas da mesma fungao y(t), porém com duragoes diferen-
tes: 1, 2, 4, 8 e 16 vezes o periodo de oscilacao. Como pode ser visto, para a curva com
maior duracao os picos sao mais estreitos. Note também a presenca dos picos laterais a
direita e & esquerda do pico central, chamados ldbulos laterais (sidelobes, em inglés).

A explicagdo para os 16bulos laterais vem do Teorema da Convolugio. Podemos dizer
que a fungao finita y(t) seja apenas uma parte de uma fungao infinita y..(¢), localizada por
uma fungao janela J(t):

y(t) = yoo(t) - J (1) (6.14)
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Curvas de Luz Periodogramas
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Fig. 6.5: Efeito da duracao da curva de luz sobre o periodograma. Quanto maior € a

extensao da curva de luz, T, maior é a resolu¢ao do periodograma. QOs picos
menores ao lado do pico central sao chamados de lobulos laterais (sidelobes).

onde

_ )1 set; <t <ty
() = { 0 fora deste intervalo. (6.15)

Pelo Teorema da Convolucao, a Transformada de Fourier do produto de duas fungoes é
igual & Convolugao das Transformadas de Fourier de cada uma delas:

TFly] = TFy.J] = TFys] * TF[J] (6.16)

A TF de ys é uma funcdo J-Dirac enquanto que a TF da fun¢ao janela, TF[J(t)], &
mostrada na Fig.6.6. Quando TF [y ¢ convoluida com T F'[J], aparecem os 16bulos laterais
(sidelobes) em TF[y].

Se y(t) é uma funcdo discreta no tempo e igualmente espacada, a resolu¢ao temporal
dada pelo intervalo At = t;;1 — t; (que em geral é igual ao tempo de integragdo) nao afeta
significativamente a forma do periodograma de curvas com mesma duracao, como podemos
ver na Fig.6.7. Entretanto, o niimero de pontos afeta a precisao com que se consegue
determinar a freqiiéncia, a amplitude e o tempo de maximo de um modo de pulsacao.
Quanto maior for o nimero de pontos em uma curva de luz, menor sera a incerteza nas
determinagoes.
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Periodograma
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Fig. 6.6: Periodograma da funcgdo janela J(t).

O problema mais sério na qualidade dos periodogramas ¢é introduzido pelas interrupcoes
(gaps, em inglés), nas curvas de luz. Essas interrupgdes podem ser decorrentes da passagem
de nuvens, falhas nos equipamentos, ou simplesmente o intervalo de tempo entre um turno
e outro. As interrupcoes fazem com que cada pico se desdobre em varios. Isto ¢é ilustrado
na Fig.6.8 onde vemos o periodograma de uma curva de luz contendo uma tnica freqiiéncia
f =1000uH z, formada por duas séries de T" = 16 000 sec, com mesma resolugao temporal,
mas com uma interrupcao entre elas de diferentes tamanhos: 0, 1T, 2T, 4T e 8T.

Uma ampliacao da regiao central do periodograma inferior da Fig.6.8 pode ser vista na
Fig.6.9. Note que os picos centrais tém quase a mesma altura. Quanto menos regular for
uma curva de luz, mais dificil é a tarefa de detectar as freqiiéncias reais de pulsacao.

6.8 Harmonicos

Qualquer fungao periédica de freqiiéncia f, pode ser ajustada através do somatorio:

f(t) = i Aj sin [27Tfk + ¢k] (617)
k=0
onde
fe=(&+1Dfo fr=fo, 2f0, 3f0, 4fo, .. (6.18)

A freqiiéncia f, é chamada freqiiéncia fundamental, f; = 2fy é o primeiro harménico
)l
de fo; fo = 2fy € 0 seqgundo harmonico de fo; f3 = 3fy € o terceiro harménico e assim por
diante. No periodograma isso aparecera como uma série de picos igualmente espacados.
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Curvas de Luz Periodogramas
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Fig. 6.7: Periodogramas da mesma curvas de luz com resolu¢do temporal diferentes. As
curvas sao praticamente idénticas, contudo, quanto maior for a amostragem na
curva de luz, menor serd o erro na determinacao das freqiéncias, amplitudes e

tempos de mdximo do sinal.
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Curvas de Luz Periodogramas
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A curva de luz nos grificos do lado esquerdo contém uma inica freqiéncia (f =
1000 uH z) e é formada por duas séries de T = 16000 sequndos cada uma. Em
cada caso, o intervalo entre as duas € diferente: 0, 1T, 2T, 4T e 8T (de cima
para baizo). Como efeito, os periodogramas se tornam mais intrincados e fica
mais dificil identificar o pico central.

Periodograma

Amplitude

0
900 950 1000 1050 1100
Frequéncia (uHz)

Ampliagao da regiao central do periodograma inferior da figura anterior. Note
que os trés picos centrais tém quase a mesma altura. Isso dificulta a detecgcao de
fregiiéncias de pulsagao. A dificuldade pode ser ainda maior se houver interferén-
cia da janela espectral de outras freqiiéncias presentes no espectro. Neste caso, €
comum haver quebra de simetria.
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A Fig.6.10 mostra o periodograma de um sinal periédico triangular de freqiiéncia igual a
0.01 Hz (periodo igual a 100 s) onde podemos ver uma série de picos igualmente espagados:
a freqiiéncia fundamental f, e seus harmonicos.

Sinal Triangular (f, = 0.01 Hz) Periodograma
2.0 e 1.0 : : : : :
15 L i Frequéncia fundamental = f_
i 08+ | .
1.0
0.5 06 L i
0.0
-0.5 0.4 Harménicos |
-1.0 0.2 // \\
15 - | . f, f, f, f,
i ﬁ
T o J T S S 0.0 H ‘ I ‘ | ‘ 1 ‘ A
0 100 200 300 400 500 0.00 0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
Tempo (s) FreqgUéncia (Hz)

Fig. 6.10: Periodograma de um sinal periddico triangular de freqiiéncia f, = 0.01 Hz

6.9 Janela Espectral

A estrutura de cada periodograma da Fig.6.8 independe da freqiiéncia do sinal, sendo apenas
escalonada em amplitude. Este padrao é chamado de janela espectral. Observando a Fig.6.9,
além do grupo central de picos, podemos ver grupos menores a esquerda e a direita que
poderiam enganosamente sugerir a presenca de outras freqiiéncias de oscilagao, quando,
na verdade, fazem parte da janela espectral da tnica freqiiéncia presente nos dados. Para
evitar este tipo de equivoco, toda a vez que uma freqiiéncia é detectada, devemos comparar
os picos vizinhos com os picos que aparecem em sua janela espectral® tentando reconhecer
quais fazem parte dela e quais nao.

6.10 Interferéncia entre Freqiiéncias

A janela espectral de uma dada freqiiéncia se estende ao longo de todo o espectro interferindo
nas janelas espectrais de todas as outras freqiiéncias e sofrendo a interferéncia de todas
elas®. O grau de interferéncia depende da razao entre as amplitudes, da razao entre as

5 A janela espectral pode ser obtida fazendo-se o periodograma de uma tnica senéide com o mesmo
espacamento temporal. A sendide pode ter qualquer freqiiéncia, mas geralmente usamos a freqiiéncia do
sinal detectado.

6 Por interferéncia entre freqiiéncias queremos dizer que a TF de uma sendide se sobrepde (se soma) a
TF de todas as demais, o que, no periodograma, se traduz como uma interferéncia de uma sobre as outras
e vice-versa.
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freqiiéncias e das interrupgoes presentes na curva de luz. A interferéncia introduz um erro
na determinacao dos periodos, amplitudes e tempos de maximo. Simulagoes de Monte Carlo
(Costa 1996 e Costa & Kepler 1999) demonstram que o pico sofre um pequeno deslocamento
para a direita ou para a esquerda, sempre bem menor que a largura média dos picos). A
altura do pico também aumenta ou diminui em relagao a altura real.

6.11 Pré-Branqueamento

Uma das técnicas mais tteis e mais usadas na etapa de deteccao de freqiiéncias de oscilagao
¢ o chamado pré-branqueamento (prewhitening, em inglés). O pré-branqueamento consiste,
simplesmente, em subtrair uma sendide da curva de luz, cuja freqiiéncia, amplitude e tempo
de maximo foram previamente calculados. Embora nao seja rigorosamente correto, é comum
se falar em “subtracao de freqiiéncias”. Se todo o sinal for subtraido, a série residual contera
apenas ruido branco e dai o nome da técnica.

A idéia por tras deste método é que quando uma freqiiéncia é subtraida da curva de luz,
ela leva consigo sua janela espectral, “limpando” o periodograma, o que facilita a deteccao
das freqiiéncias remanescentes. Na Fig.6.11 podemos ver o pré-branqueamento de uma
curva de luz que contém trés freqiiéncias de pulsagao: 1000, 1100 e 1300 pH z. Comegamos
pelo pico de maior amplitude (f = 1300 uHz) (a). A curva de luz resultante apds cada
subtracao é chamada de curva residual. No periodograma da curva residual, identificamos
o pico mais alto e o subtraimos (b). Em (c), temos apenas a janela espectral do pico de
menor amplitude. Quando se subtraem todas as freqiiéncias, a curva residual (d) contera
apenas ruido e possiveis sinais com amplitudes abaixo do limiar de deteccao. Este tipo de
curva pode ser usado no estudo do ruido em curvas de luz.

Periodograma

(@)

Freqﬂéﬁ%ofa (uHz)

Fig. 6.11: Seqiiéncia de pré-branqueamento.
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6.12 Limite de Deteccao

A deteccao de freqiiéncias com grandes amplitudes nao representa nenhum problema, mas
a questao é mais delicada quando estamos tentando detectar freqiiéncias com amplitudes
muito baixas, préximas do nivel de ruido.

Numa distribuigao poissénica, a probabilidade de um valor se distanciar 1o da média é
de 31.7%; 4.6% para 20; 0.3% para 30; 0.05% para 3.50; e 0.006% para 40. A chance de
um valor se afastar mais que 3.50 da média devido ao acaso ¢ menor do que 1 em 1000.
Por isso costuma-se usar como critério de selegao amplitude 3.5 ¢ acima da média ou mais,
para que a chance de erro seja menor que 1 em 1000.

Contudo, a existéncia de interrupgoes (gaps), a finitude dos dados, refletidos nas janelas
espectrais das freqiiéncias de oscilagao e a interferéncia entre elas, fazem com que as altu-
ras dos picos no periodograma nao sigam uma distribuicao perfeitamente poissonica. Isto
dificulta uma estimativa realista da probabilidade estatistica da altura de um dado pico ser
casual ou nao, com base em uma estatistica poissonica. Uma abordagem diferente deve ser
usada.

A técnica usada neste trabalho, se baseia em um processo repetitivo: o sinal presente
na curva de luz é “destruido” através da randomizacao dos valores das intensidades”. O
periodograma da série randomizada é feito e a altura do maior pico A,,.. é computada.
Apo6s n repetigoes deste processo, tem-se uma distribui¢ao de valores para A,,q... O valor
médio A,,q. € seu desvio padrao o sdo calculados. Todos os picos com amplitude maior que

Apaz + 3.50 sao considerados possiveis freqiiéncias de pulsagao. Chamamos este limite de
limite de deteccao:

Adetect = Amam + 3.50 (619)

Se o periodograma, possuir mais de 1000 picos, entao se deve trabalhar com uma proba-
bilidade de erro menor que 1/1000. Por isso convém generalizar a defini¢do na Eq.6.19:

Adetect = Amaz + zo (620)
onde = pode ser ajustado conforme o ntimero de picos no periodograma, sendo que x ~ 4
se aplica bem a qualquer caso.

Um critério que vem sendo bastante usado é baseado na amplitude média e nao na ampli-
tude maxima (Kepler et al. 1993). Calcula-se a amplitude média dos picos do periodograma
da série de tempo randomizada e, defini-se Ageseer cOmo sendo 4 vezes este valor:

Adetect — 4 <A> (621)

7 Uma curva de luz é um conjunto de pontos {t;, y;} com i = 1,n. No processo de randomizagio os
valores de y; sdo trocados aleatoriamente. Isto destréi qualquer principio de ordenamento (sinal) que exista
na curva de luz.
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O fator 4 foi determinado empiricamente, o que garante que o valor de Ageer calculado
pela Eq.6.21 esteja bem acima da maior amplitude que um pico possa ter, devido ao acaso.
Este valor é 20 a 35% maior que o valor calculado por Eq.6.19 (ver Tab.6.3). Como nosso
interesse é selecionar o maior ntimero possivel de candidatas a freqiiéncias de pulsacao, o
limite calculado por Eq.6.19 é mais adequado.

A Fig.6.12 mostra a distribuicdo de amplitudes no periodograma para dados randomi-
zados de 1985. As linhas continuas mostram as posi¢oes da amplitude média, (A), e da
amplitude maxima média, < A,,., >. As linhas tracejadas mostram as posi¢oes dos limites
de detecgao calculados segundo os dois critérios, 4 < A > e < Aue > +3.50. Note que
4 < A > estd bem além do limite < A,,., > +3.50. Todos os picos com amplitudes entre
os dois limites nao sao detectados quando se usa a Eq.6.21 como limite de detecgao.

O gréafico da esquerda na Fig.6.13 mostra o periodograma dos dados randomizados de
1985 sobreposta ao periodograma dos dados reais (nao-randomizados). Note como a rando-
mizagao destréi todo o sinal. A linha horizontal continua, inferior, mostra o nivel da ampli-
tude média, < A >, enquanto que a linha horizontal acima dela, mostra o nivel da amplitude
maxima média, < A,,., >, calculada a partir de centenas de espectros como o mostrado na
figura. No grafico da direita, o periodograma dos dados reais (ndo-randomizados) se sobre-
poe ao periodograma dos dados randomizados, apenas para mostrar regioes que estavam
ocultas no grafico anterior. As linhas horizontais tracejadas mostram os limites de detecgao
calculados segundo os dois critérios: 4 < A > e < A0 > +3.50.

Ano | <A> |4 <A> || <Apar > | 3.5 < Apas > || Diferenca
1983 || 0.405 1.620 1.142 1.283 20%
1985 || 0.488 1.952 1.233 1.394 28%
1989 || 0.138 0.552 0.350 0.375 32%
1993 | 0.134 0.536 0.343 0.368 31%
2002 || 0.190 0.760 0.493 0.507 33%

Tab. 6.3: Limites de deteccao para os dados de cada ano.

<A, >+3.50
4.<A>

Frequéncia Relativa

Bl 1
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 25
Amplitude (mma)

Fig. 6.12: O grdfico mostra a distribuicao das amplitudes no periodograma dos dados de
1985, randomizados.



Capitulo 6. IDENTIFICACAO DOS MODOS DE PULSACAO 107

g Wi 8
! ‘\u m JJJIMJ‘ i T

0 v sl el i o W o . Ll Ll L bl )
1000 1500 2000 2500 3000 1000 1500 2000 2500 3000
FreqUéncia (1 Hz) Freqliéncia (1 Hz)

Fig. 6.13: Os grdificos mostram o periodograma dos dados de 1985 da PG-1159-0385 (es-
curo) junto com o periodograma do mesmo conjunto de dados, randomizados
(claro). A randomizagao destrdi todo o sinal. As linhas horizontais no grdfico
da esquerda mostram < A > e < Apa: >; enquanto que as linhas horizontais
tracejadas no grdfico da direita mostram os limites de deteccao seqgundo dois
critérios diferentes: 4 < A > e < Apar > +3.50. A flecha indica um pico que
nado € detectado quando se usa o limite de 4 < A >.

6.13 Refinamento

Para cada freqiiéncia detectada no periodograma, pode-se calcular a amplitude e o tempo
de maximo através de ajuste linear de sendides®, mas os valores de f;, A; e T ez, estimados
desta forma contém erros introduzidos pela interferéncia entre freqiiéncias e a estatistica
¢ deficiente (Costa 1996 ¢ Costa et al. 1997). Por isso, se faz necessario o refinamento
dos valores encontrados, de modo a diminuir os erros inerentes as estimativas e também
determinar de forma confidvel as incertezas envolvidas.

Uma maneira de se refinar as estimativas dos valores é através da subtracao do maior
namero possivel de freqiiéncias da curva de luz (pré-branqueamento), deixando apenas a
freqiiéncia que se quer refinar. A idéia é eliminar ou reduzir a interferéncia que outras
freqiiéncias exercem sobre a freqiiéncia que se quer medir, minimizando o erro que isto causa.
De fato, este método reduz a incerteza, mas o resultado depende muito da seqiiéncia seguida
nas subtragdes. Subtrair primeiro f; e depois fo, em geral, nao nos levara exatamente
ao mesmo resultado que obtemos quando f; é subtraido antes de f;. Do ponto de vista
matemaético, o pré-branqueamento nao é uma operagao permutativa.

A melhor maneira de se fazer o refinamento é através do ajuste simultineo de sendides,
baseado em algum algoritmo que permita fazer o ajuste nao-linear da Eq.6.7 a curva de luz.
O programa que desenvolvemos para fazer isto chama-se multif. Explicacoes detalhadas
sobre seu funcionamento estao no Apéndice B.

6.14 Pesos dos Dados

Os dados fotométricos vém, em geral, de diversos telescopios que realizaram suas observa-
¢oes sob condigoes atmosféricas locais e usando diferentes detectores com ou sem filtros.

8 Ver Costa (1996), Apéndice A.
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Evidentemente, o nivel de ruido deve ser bem diferente para cada conjunto de dados, como
se pode ver na Fig.6.14. Mesmo para os dados de um tinico turno obtidos com um mesmo
telescopio, o nivel de ruido muda com a mudanca das condigoes atmosféricas ao longo do
turno. Isto nos poe diante de uma questao importante: como definir os pesos para os dados
fotométricos?

Light Curve
Q10

o
&

Intensity (mi)
& o
& B

-0.10
4.60 4.80 a.00 2.20

Time (in days)
Fig. 6.14: Sobreposicao de curvas de luz obtidas a partir de diferentes telescopios.

Usamos uma técnica interativa que se baseia no conhecimento que temos sobre o sinal
da estrela. A curva de luz é separada em chunks (pedagos); cada chunk corresponde aos
dados de um turno de observacao, ou parte dele. Opcionalmente, os dados de cada chunk
podem ser separados segundo intervalos de 10, 15, 20 minutos, etc, se quisermos levar em
conta a variabilidade da atmosfera ao longo do turno. Em cada interacao k =1, 2, 3, ..., o
peso do conjunto ¢ é calculado segundo a férmula:

kH) Z Z w yzy tzj)]2 (6-22)

=1 j=1
onde wgk) ¢ o peso (normalizado) do conjunto ¢ calculado pela interagao k; M é o nimero
de conjuntos de dados; NNV; é o niimero de pontos do conjunto ; (t;;, vi;) ¢ o ponto j do
conjunto i; e y(t;;) ¢ o valor calculado para y no instante ¢;;. Assumimos que wgo) =1/N
para todos os pontos, onde N é o niimero total de pontos.

O processo é repetido até que todas os pesos convirjam para seus respectivos limites.
Em geral, 2 ou 3 interagoes sao necessérias para que os limites sejam atingidos.

Com base no céalculo dos pesos através do algoritmo descrito acima, para dados obtidos
por nove diferentes telescopios, construimos um grafico do peso de cada conjunto de dados
da PG 1159-035 contra o didmetro do espelho do telescopio, D, mostrado na Fig.6.15. Os
pesos foram arbitrariamente normalizados de modo que o peso médio para os dados dos
telescopios de 1m fosse igual a 1. No mesmo grafico, plotamos a curva de D?, proporcional
a area do espelho. A principio, se esperaria que o peso fosse proporcional a D? pois o niimero
de fétons captados da estrela é proporcional & area do espelho. O grafico evidencia uma
tendéncia neste sentido. A dispersao vertical de pontos se deve & variacao das condigoes
atmosféricas no local de observacao.
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Fig. 6.15: Pesos normalizados dos dados de nove telescopios diferentes. Os pesos foram
normalizados de modo que o peso médio dos dados dos telescopios de 1 m fosse
igual a 1. No mesmo grdfico vemos a curva de 1/D?, proporcional & drea do

espelho.

A Fig.6.16 mostra a relagao sinal ruido diretamente em uma curva de luz da PG 1159-
035. A curva sinusoidal representa a pulsacao de maior amplitude presente na curva de luz
da PG 1159-035, com periodo de 516 s, se sobrepondo as curvas de luz observadas. Como
se pode ver, a relagdo S/N é bem menor que 1.

Fig. 6.16:
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Relag¢ao S/N para a PG 1159-035. A curva sinusoidal representa o modo de
pulsagao de maior amplitude (periodo de 516 s) se sobrepondo & curva de luz da

estrela.

O uso de pesos no calculo da TF nao torna necessariamente mais facil a tarefa de
identificar os picos verdadeiros no periodograma, pois faz com que a densidade efetiva de
dados em certas partes da curva de luz diminua, o que, em certos, casos torna o periodograma,
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ainda mais intrincado. Contudo, o uso de pesos reduz a incerteza nos calculos das freqiiéncias
e de suas amplitudes e tempos de méaximo.

6.15 Periodogramas da PG 1159-035

A Fig.6.17 mostra os periodogramas da estrela PG 1159-035 obtidos a partir das curvas de
luz dos anos de 1983, 1985, 1989, 1993 e 2002. O intervalo de freqiiéncias cobre toda a faixa
de freqiiéncias (detectéveis) de pulsagao da estrela, 1000—3000 pH z. As amplitudes estdo no
intervalo 0 — 10 mma. Os picos de maior amplitude estao concentrados no intervalo 1700 —
2400 uHz. As figuras seguintes, Fig.6.18 a Fig.6.26, mostram com detalhes nove regices do
periodograma anterior, com uma superposicao de 50 yH z entre regides consecutivas.

As janelas espectrais dos dados de cada ano podem ser vistas & esquerda dos graficos.
Os dados de 1983 e 1985 sao os que apresentam as maiores descontinuidades e por isso suas
janelas espectrais sao as mais intrincadas. Os melhores espectros foram obtidos para os
dados quase-continuos de 1989 e 1993.

Periodogramas - PG 1159-035
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Fig. 6.17: Periodogramas da PG 1159-035 para os anos de 1983, 1985, 1989, 1993 e 2002.

As respectivas janelas espectrais sao mostradas a direita.
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Fig. 6.18: Periodogramas da PG 1159-035: PARTE I
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Fig. 6.19: Periodogramas da PG 1159-035: PARTE II
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Fig. 6.20: Periodogramas da PG 1159-035: PARTE III
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Fig. 6.21: Periodogramas da PG 1159-035: PARTE IV
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Fig. 6.22: Periodogramas da PG 1159-035: PARTE V
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Periodogramas — PG 1159-035
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Fig. 6.24: Periodogramas da PG 1159-035: PARTE VII
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Fig. 6.25: Periodogramas da PG 1159-035: PARTE VIII
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Fig. 6.26: Periodogramas da PG 1159-035: PARTE IX

6.16 Periodos Detectados na PG 1159-035

Para cada conjunto de dados anuais, calculamos a amplitude minima de deteccao Agerect
(Eq.6.19). Selecionamos todas as freqiiéncias com amplitude acima de Agetecs, tomando
cuidado com freqiiéncias muito proximas. Em seguida, fizemos o ajuste nao-linear de to-
das as freqiiéncias selecionadas, usando o programa multif, calculando suas freqiiéncias,
amplitudes e fases (T}4z)-

Na etapa seguinte, examinamos a curva de luz residual repetindo o procedimento acima:
calculamos Ageeet; selecionamos todos os picos com amplitude acima de Ageseer; fizemos o
ajuste simultdneo usando multif. O processo era repetido para a curva de luz residual até
que nao restasse nenhum pico com amplitude maior que a amplitude minima de deteccao.
Sempre que havia davida em relagao a algum pico, este era deixado para a etapa seguinte.

A chance de uma freqiiéncia selecionada ser casual ¢ de ~ 1 em 1000 (0.1%). A maior
fonte de erros ocorre quando o pico selecionado esta dentro da janela espectral de um pico
real de grande amplitude. Neste caso, talvez ele seja um dos l6bulos laterais(sidelobes). E
o problema é pior quando as janelas espectrais de dois ou mais picos de alta amplitude se
sobrepde. Esta foi a situa¢do que enfrentamos com os dados de 1983 e 1985 (em menor
grau, com os dados de 2002). Para esses anos, era esperado que um percentual maior dos
picos selecionados fossem escolhas equivocadas.

Contudo, a inclusao de periodos equivocados na lista de periodos de cada ano nao é algo
grave, pois os periodos equivocados podem ser identificados e descartados quando se faz a
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identificacdo dos modos de pulsacao, como veremos a seguir.

As tabelas contendo os periodos detectados para cada ano aparecem no final deste capi-
tulo: Tab.6.10 a Tab.6.14. Todos os periodos detectados aparecem plotados nos gréficos da
Fig.6.27. Chamamos este tipo de periodograma de periodograma limpo pois ele contém ape-
nas os periodos de pulsacao detectados, sem o ruido espectral. A largura dos picos é igual a
largura média dos picos no periodograma real, mas sem a presenca de sidelobes. Ampliacoes
de nove partes sucessivas podem ser vistas nas Fig.6.37 - Fig.6.45. HA uma sobreposicao de
50 H z entre duas partes consecutivas para que nenhum detalhe seja perdido.
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Fig. 6.27: Periodogramas limpos - os picos indicam as freqiiéncias detectadas nos dados
de cada ano e suas respectivas amplitudes. A figura superior mostra os peri-
odogramas limpos dos dados de cada ano, sendo que no tltimo grdfico temos
uma superposi¢cao de todos os grificos anteriores. Na parte de baizo, o grdfico
a esquerda mostra como fica um tripleto em um periodograma limpo. A largura
dos picos € igual & resolugcao espectral no periodograma real. No grdfico a di-
reita vemos uma sobreposi¢ao de picos presentes em anos diferentes, para uma
pequena janela de freqiiéncias.
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6.17 Estimativa de AP,

O espagamento entre os periodos de dois modos consecutivos (k e k + 1) de mesmo in-
dice ¢ nao é exatamente uniforme, mas é préximo de um valor caracteristico que depende
fundamentalmente da massa da estrela.

Duas técnicas foram usadas no célculo de AP;: (a) transformada em periodo (PT) e (b)
o Teste Kolmogorov-Smirnov (K-S).

Transformada em Periodo — esta técnica consiste em converter o periodograma da curva
de luz de freqiiéncia contra amplitude para periodo contra amplitude. Desta forma, os dados
se assemelham a uma série de tempo e se existir alguma regularidade no espagamento entre
picos de altas amplitudes ela deve aparecer na Transformada de Fourier (periodograma) da
série. Por este motivo, alguns autores chamam esta técnica de transformada em periodo
(“period transform”— PT, em inglés).

A técnica PT foi usada por Winget et al. (1991) no primeiro célculo de AP, para a PG
1159-035, com base nos dados fotométricos obtidos em 1989. Em seu estudo, eles fizeram
a Transformada de Fourier da seqiiéncia de picos encontrados no periodograma da curva
de luz, escritos em termos de periodos e amplitudes. O transformada em periodo obtida é
mostrada no grafico da Fig.6.28. No eixo horizontal temos 1/AP(s), cobrindo a faixa de
0 — 0.16 Hz, onde se espera que os valores de 1/AP(s) caiam. O pico mais proeminente
corresponde a 21.5 s e sugere que este seja o valor de AP, (AP para ¢ = 1), enquanto que o
pico de 12.7 s seria o valor de AP, (AP para ¢ = 2). O pico de 10.6 s é o primeiro harmonico
do pico de 21.5s.

0.14 - B
¢21.5S
012 - 4

0.10 - 4

0.08 (- B

Amplitude Relativa

0.06 | 1275 J
106

0.04 - B

0.02 - B

0.00 1 1 1 1 1 1 1
0.00 0.02 0.04 0.06 0.08 0.10 0.12 0.14 0.16

1/AP(s)

Fig. 6.28: Transformada em periodo (PT) dos dados de 1989 da PG 1159-035. Os picos
de 21.5 e 12.7 s indicam os espagamentos para periodos com { = 1 e { = 2,
respectivamente. O pico de 10.6 s € o primeiro harmoénico do pico de 21.5 s.

Para as pré-anas brancas, como a PG 1159-035, onde k£ > /, a relagao entre AP, e AP,
deve ser coerente com a Eq.6.2:
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Fig. 6.29: A transformada em periodo (PT) no grdfico mostra que mesmo numa série
aleatoria de um grande niumero de picos aparecem reqularidades casuais nos
espacamentos entre 0s picos.

AP, P, C+1)(0+2
. e+ 62
APZJrl f(f + 1) Po
AP, +2
= 24
I (024
Paral=1el=2: AP
1
= ~ 1. 2
AP, V3~ 1.73 (6.25)
Para os valores encontrados por Winget et al. (1991) temos:
AP, 215
AP, 125 7 (6.26)

0 que é muito préximo do valor esperado de acordo com a Eq.6.24.

Em qualquer distribuicao aleatéria de um niimero grande de picos ¢é possivel se encontrar
regularidades no espagamento entre séries de picos. A figura Fig.6.29 mostra a transfor-
mada em periodo (PT) dos dados mencionados anteriormente, apos serem randomizados,
isto é, os picos tém a mesma altura, mas suas freqiiéncias foram alteradas aleatoriamente.
Entretanto, a probabilidade de que a razao entre dois dos picos mais proeminentes seja
casualmente aproximadamente igual a V/3 é minima. Por isto, o fato de AP,/AP, ~ V3
refor¢ca enormemente a hipdtese de que esses valores correspondam aos valores reais de AP,
(§ APQ

O mesmo procedimento foi empregado com os dados de 1983 a 2002, com uma pequena
diferenca: aplicamos a técnica aos periodogramas inteiros e nao apenas a seqiiéncia de picos.
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Fig. 6.30: Andlise dos espacamentos entre os periodos de pulsacao através da técnica PT.
Os picos de ~ 21 s correspondem & AP e 0s de ~ 12s a AP;.

Ano A.Pl APQ APl/APQ
(s) | (s)
1983 | 21.77 | 12.94 1.68
1985 - - -
1989 | 21.51 | 12.67 1.70
1993 | 21.78 | 12.85 1.69
2002 | 21.90 | 12.63 1.73

Tab. 6.4: Valores calculados pela técnica PT.

Os resultados podem ser vistos na Fig.6.30 e na Tab.6.4. Com excecao dos dados de 1985,
onde o periodograma é bastante ruidoso, os dois picos aparecem nos graficos de todos os
anos e a razao entre eles é sempre proxima de /3.

Kolmogorov-Smirnoff — Este método usa o teste estatistico de Kolmogorov-Smirnov (K-
S) para verificar a presenga de espagamentos constantes entre os periodos detectados. O uso
do teste K-S para este fim foi introduzido por Kawaler (1988) para estudar os espagamentos
nos primeiros oito periodos detectados por Winget et al. (1985) nos dados da PG 1159-035.
Mais tarde Winget et al. (1991) usou o teste K-S para estudar os espagamentos entre os
122 periodos detectados nos dados de 1989 da mesma estrela.

O teste K-S compara duas distribui¢oes, uma conhecida e outra desconhecida, e calcula
a probabilidade das duas serem iguais. O primeiro passo é reescrever a Eq.6.3 numa forma
mais geral:

Pgn = PO(Z + {L‘nAPg (627)
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onde P,, é uma constante a ser descoberta e o ntimero real z,, substitui o niimero inteiro n
para transformar a aproximacao na Eq.6.3 na igualdade da Eq.6.27.

Se assumirmos um valor para P,,, para cada periodo observado P, podemos calcular o

Oyp)
namero z,, € o indice n:

Tp = (Pobs _Poé)/APZ
n = Parte Inteira{ z,, } (6.28)
r, = Parte Fracionaria{ z,, } =z, —n

Repetindo o céalculo acima para todos os periodos observados, para cada valor de AP,
teremos uma distribuicao de valores r,, entre 0 e 1. Os valores de r, estarao proximos
de zero para o valor correto de AP,. Mas, se o valor assumido para AP, for incorreto, os
periodos P, nao serao representados pela Eq.6.27 e r,, podera ter qualquer valor entre 0 e
1. Neste caso, teremos uma distribui¢ao uniforme de nimeros randémicos entre 0 e 1.

AP ¢ T'n
correto distribui¢do concentrada em zero (ndo randdmica)
incorreto distribuicao randémica entre 0 e 1

O teste K-S calcula a probabilidade () da distribuicao de valores r,, para um dado AF,
ser uma distribuicdo randémica e, portanto de AP, ser incorreto. A probabilidade® de AP,
ser correto sera (1 — ). Dizemos, entdo, que o valor de AP, é significante em um nivel de

confian¢a de (1 — Q) x 100%.

O teste K-S é perfeito para o estudo de espacamentos uniformes e é uma técnica padrao
neste tipo de estudo. O método PT nao é uma técnica padrao, mas tem a vantagem de
poder ser aplicado diretamente aos dados observacionais, sem nenhuma interferéncia de
interpretacao. Ja o teste K-S é aplicado ao conjunto de periodos detectados e, por isso, é
menos direto. Sempre é aconselhavel comparar o resultado do teste K-S com o do método
PT: a principio, os picos de maior amplitude devem aparecer nos dois métodos. Se nao
aparecerem, algum problema na etapa de deteccao pode ter ocorrido e deve ser investigada.

O teste K-S “puro” proposto por Kawaler (1988) apresenta um problema: a estatistica
K-S nao é muito sensivel quando a distribui¢ao é concentrada em 0 ou em 1. Nos extremos, o
valor estimado para () pode nao ser tao confidvel. E este é justamente o caso da distribuicao
de r, quando Ap é correto e os valores de r, estao concentrados préximos a zero.

Para corrigir este problema, precisamos usar uma estatistica um pouco mais sofisticada
que a estatistica de Kolmogorov-Smirnov e que leve em conta o problema dos extremos, como
por exemplo, a estatistica de Anderson-Darling (A-D) ou a estatistica de Shapiro- Wilk (S-
W) ou ainda a estatistica de Kuiper (KP) (Press et al. 1986). Os testes de comparagao de
distribui¢bes que usam estas estatisticas as vezes sdo chamados de teste A-D, teste S-W e
teste KP, respectivamente. Na verdade, sao apenas variantes do teste K-S.

9 Winget et al. (1991) usa o termo “K-S Statistic” para se referir a log Q. Por uma questio de clareza, é
melhor se usar log Q.
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Fig. 6.31: Comparagao entre o teste K-S usando duas estatisticas diferentes: K-S (curva
mais clara) e KP (curva mais escura). Em geral, os vales no teste K-S usando
estatistica KP ficam melhor definidos facilitando a determinacdo de AP.

Em nosso trabalho, usamos o teste K-S com estatistica KP. Em testes comparativos, a
estatistica KP se mostrou tao eficaz quanto a A-D e a S-W, tendo a vantagem de ser mais
simples do ponto de vista numérico e computacional. A Fig.6.31 mostra uma comparacao
entre o teste K-S usando estatisticas K-S e KP.

Na Fig.6.32 pode ser visto o resultado do teste K-S para os 556 periodos detectados nos
periodogramas da PG 1159-035. No grafico superior temos (log @) contra 1/AP (em Hz), o
que facilita a identificagdo de harmoénicos. O grafico inferior mostra (log @) contra AP (em
segundos). O espagamento AP; para ¢ = 1 vale 21.39 s, enquanto que AP, (para modos
¢ = 2) vale 13.06 s (ver Tab.6.5).

Os dois valores sao coerentes com os valores obtidos pelo método PT e, além disso, a
razio entre eles ¢ bem préxima de /3: AP /AP, = 1.64. A diferenca de ~ 5% se deve,
principalmente, ao fato das duas séries estarem superpostas. A identificacdo dos periodos
de cada seqiiéncia permite que AP, e AP, sejam determinados independentemente, o que
reduz bastante o erro nos calculos, como veremos a seguir.

Uma possivel explica¢do para as estruturas de vales (minimos) reveladas nos teste K-S
¢ ilustrada na Fig.6.33, onde podemos ver as distancias possiveis entre os picos de dois
tripletos (modo ¢ = 1). A distancia entre picos de mesmo m é AP, mas temos distancias
maiores (APT e APT) e distancias menores (AP~ e AP~~). Devemos levar em conta que
nem todos os componentes de todos os tripletos podem ser detectados ou, talvez, até nao
sejam modos ativados. Isto pode explicar os vales menores e assimétricos ao redor de AP,
€ APQ
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Fig. 6.32: Teste K-S para os 556 periodos detectados em todas as curvas de luz da PG 1159-
035.

Se o espacamento entre periodos de mesmo ¢ fosse exatamente constante, os valores
corretos de AP, apareceriam como linhas muito finas no grafico do Teste K-S. O fato des-
sas linhas possuirem uma certa espessura sugere que esse espacamento nao é exatamente
constante, tendo uma certa dispersao em torno de AF,, tal como sugere a teoria e que
discutiremos a seguir.

Espagamento  (s) (Hz) log@
AP, 21.38 0.047 -21,4
AP 20.29 0.050 —20.3
AP~ 19.59 0.051  —3.2
AP} 22.65 0.044 —8.1
APt 23.06 0.043 —6.8
AP, 13.06 0.077 —-9.1
AP;? 12.80 0.078 —7.4

Tab. 6.5: Periodicidades encontradas pelo Teste K-S.

Para modos com ¢ = 3 o valor esperado para AP; seria da ordem de 8.75 s. No grafico
do Teste K-S vemos a presenca de picos entre 9.4 e 9.5 s que, mais provavelmente, sao
harmonicos de AP; e AP, . As amplitudes dos modos ¢ = 3 para o visivel sdo pequenas
demais para serem detectadas'®, de modo que nao nao hé picos suficientes (se é que existe
algum) para validar qualquer estatistica.

10O cancelamento geométrico faz com que as amplitudes dos modos ¢ = 3 sejam 50 vezes menor que as
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Fig. 6.33: Distdncias possiveis entre componentes de dois tripletos.

6.18 CaAlculo de P,

— O valor de Q no Teste K-S depende fortemente de AF,, sendo praticamente insensivel
ao valor escolhido para F,,. Para um dado AF,, o valor de F,, deve ser aquele que otimize
o ajuste da seqiiéncia,

Prn =P, + n AP, (6.29)

aos periodos observados. Para cada valor de P,, no intervalo [Py in — APy, Pppin), calcula-
mos a varianga:

N2
Var = nZ::l N (6.30)
onde
Pi - Po
Ty = Pp— Int {7£APZ } AP, (6.31)

é a diferenca entre o periodo observado P; e o periodo mais préoximo calculado pela Eq.6.29.
O resultado da aplicagao deste método aos valores encontrados para AP, e AP, podem
ser vistos na Fig.6.34 e sao:

P, = 84.15s

1

P, = 96.01s (6.32)

As seqiiéncias de periodos ficam:

dos modos £ = 1 (Robinson, Kepler & Nather 1982).
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Fig. 6.34: Os pontos de minimo indicam os melhores valores para P, e P,,.

P, =8415+21.38n (s) paral=1 (6.33)

Py, = 96.01 4+ 13.06n (s) para (=2 (6.34)

O indice n acima nao corresponde ao indice nodal k£ dos modos-g de pulsagdo, apenas
indica a posicao em relacao ao periodo de referéncia P,,. Por exemplo, o periodo P g ¢é
o oitavo periodo da série £ = 1 apds P,,. Como as equagOes acima servem apenas para
auxiliar no processo de identificacao de periodos, o periodo de referéncia é arbitrario. A
correspondéncia entre n e k é feita a partir da comparacao dos espacamentos nos dados
reais com modelos para PWDs.

A determinacao de P,; e P,, é fortemente afetada pela superposicao entre as duas seqiién-
cias, de forma que os valores de P,; e P,, sao apenas uma primeira aproximacao dos valores
reais. Uma determinacao mais precisa s6 pode ser feita depois que as duas seqiiéncias foram
identificadas.

6.19 Identificacao dos Periodos de Pulsacao

No periodograma da Fig.6.17 os periodos da série ¢ = 1 estao sobrepostos aos da série { = 2.
Usamos a Eq.6.33 para calcular a posicao aprorimada dos periodos centrais dos tripletos e
multipletos (m = 0). E, sendo o periodo de rotagao da estrela conhecido, P,,; = 1.38 +0.01
dias (Winget et al. 1991), podemos estimar a posiciao dos picos laterais (m # 0). E através
desta comparacao que podemos identificar os membros de cada seqiiéncia.

A identificacao dos periodos com ¢ = 1 é mais facil e segura, pois além do espacamento
entre eles ser menor e formarem tripletos e nao multipletos, suas amplitudes sao, em geral,
bem maiores que as dos periodos com ¢ = 2 j4 que o cancelamento geométrico é menor
para ¢ = 1. Por isto, primeiro fizemos a identificacao dos periodos da seqiiéncia ¢ = 1 e os
restantes foram comparados com a seqiiencia aproximada para ¢ = 2.

Os tripletos £ = 1 de maior amplitude quase sempre sao inconfundiveis e nao representam
problemas. A dificuldade aparece quando as amplitudes sdo muito pequenas, sendo dificil
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diferencia-los dos picos com ¢ = 2. Comparando os periodogramas de dados de diferentes
anos, vé-se claramente que as amplitudes de muitos picos sofrem mudancas acentuadas: as
vezes aumentam, as vezes diminuem até desaparecer. De fato, com excecao dos picos de
maior amplitude, a maioria dos picos nao aparece em todos os anos e muitos aparecem
apenas em um dos periodogramas. Este problema pode ser contornado pela sobreposicao
dos periodogramas, como no caso da DAV G29-38 (Kleimman et al. 1998).

A tabela Tab.6.6 mostra os periodos identificados como ¢ = 1. Ajustamos os indices k de
cada tripleto assumindo k£ = 2042 para o tripleto de 517 s. Winget et al. (1991) chegaram a
este valor (k = 204 2) comparando os espagamentos entre periodos observados nos dados de
1989 com modelos para a PG 1159-035. Os modelos utilizados nesta comparagdo (modelos
KB) serao discutidos no préximo capitulo.

Usamos o simbolo ? para indicar que o periodo é incerto e ?? quando esta incerteza é
realmente grande. Em alguns casos, nao ha dividas de que o periodo pertenca ao tripleto,
mas nao hé certeza quanto ao seu indice m. Isto ¢ indicado pelo simbolo : ao lado do
periodo. A freqiiéncia (em pHz) é mostrada na coluna seguinte. A pentltima coluna
mostra a amplitude média aproximada em mma e serve apenas para dar uma idéia da
amplitude do pico.

Muitos periodos aparecem apenas nos dados de um dos anos, outros em dois ou trés, mas
nao em todos. Outros sao “persistentes”, aparecendo em todos os anos. Essas observacoes
aparecem na ultima coluna das tabelas Tab.6.6.

A Fig.6.35 mostra um grafico do periodo contra o indice k. Os periodos encontrados
para o modo ¢ = 1 formam uma seqiiéncia alinhada de pontos. Ajustando uma reta aos
pontos, podemos refinar o valor de AP;:

Py = 88.05 + 21.43k (6.35)

AP, =21.43+0.03 (sec) (6.36)

com P, = 88.0£1.0(s). Note que este ajuste foi feito usando o vinculo P 59 = 517s, ou
seja, assumindo que o periodo de 517 s corresponde ao modo £ =1, m =0 e k = 20 (com
uma incerteza de £2). O valor da constante € na Eq.6.1, que é usado na determinagao dos
indices k£ dos modos ¢ = 2, pode ser calculado quando se faz k£ = 0:

k=0 — PlOZEAplz.POl (637)

P, 83.05
€ = = — =
AP, 21.43

4.1 (6.38)

De posses dessas informagoes, estamos preparados para investigar a seqiiéncia ¢ = 2. O
processo é basicamente o mesmo empregado na analise da seqiiéncia ¢ = 1. Poderiamos
usar o valor encontrado diretamente pelo teste K-S para AP, como valor inicial, mas uma
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Fig. 6.35: Seqiiéncias de periodos para os modos { =1 e { = 2.

estimativa melhor para AP, pode ser feita (indiretamente) a partir do valor final de AP,
ja que AP, = AP //3. No caso, AP, = 21.435/v/3 = 12.45 (5% de diferenca em relacio
ao valor encontrado pelo teste K-S).

Geramos entao uma seqiiéncia de pontos com um espagamento igual a 12.4 s para auxiliar
no processo de identificagdo dos picos. A seqiiéncia foi ajustada aos periodos observados
usando o pico de 425 s como referéncia. O pico de 425 s é o pico de maior amplitude entre
os picos que nao foram identificados como ¢ = 1 e é o pico central de um multipleto. O
indice k do tripleto pode ser calculado a partir da Fq.6.1:

4250 = (k+4.1) x 124 — k~30.2 (6.39)

Portanto, k = 30 para o tripleto de 425 s, com uma incerteza de +2. A incerteza de £2
nos valores de k para a seqiiéncia ¢ = 2 decorre do fato de que o célculo dos indices k para
¢ =1 e, por conseguinte, para ¢ = 2 foram calculados tendo como hipétese que k = 20 para
para o pico central do tripleto de 517 s, conforme foi explicado anteriormente. era de 42,
ela se propaga para todos os valores calculados de k, tanto para ¢ = 1 quanto para ¢ = 2.

A amplitude da maioria dos modos ¢ = 2 ativados esté abaixo dos limites de detecgao.
Para contornar esse problema, tivemos que considerar como possiveis modos de pulsacao,
picos com amplitude abaizo dos limites de detecgcao, que aparecem em dois ou mais anos e
com periodos proximos aos valores esperados. A auséncia de componentes de um multipleto
dificulta a identificacado do indice azimutal m dos componentes presentes.

Uma complicagio adicional é a sobreposi¢do de multipletos (ver Fig.6.36) que se torna
mais séria quando k (e o periodo) aumenta. Os multipletos com periodos menores que
~ 600 s aparecem isolados. Entre ~ 600 e ~ 750 s aparecem casos em que as componentes
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mais externas (m = £2) de um multipleto “invade” o multipleto vizinho. A partir de ~ 750 s
as sobreposigoes ja envolvem as duas componentes mais externos (m = £2 e m = +1).

Fig. 6.36: Sobreposicio de dois multipletos (¢ = 2). Para periodos até 600 s, os multipletos
nao se sobrepoe. Entre 600-750 s, ocorre a sobreposicao de um pico e acima de
750 s, a sobreposicao de dois picos.

Os periodos identificados podem ser vistos nas tabelas Tab.6.7 - Tab.6.8. Como na
Tab.6.6, usamos o simbolo 7 para indicar quando nao ha certeza de que o periodo pertenca
ao multipleto e 7?7 quando esta incerteza é muito grande. O simbolo : indica quando hé
incerteza na determinacao do indice m. Os picos com amplitudes abaixo dos limites de
deteccao que foram incluidos na listagem sao indicados por um asterisco * ao lado do valor
do periodo. Comentérios restantes sao mostrados na tltima coluna da tabela.

A seqiiéncia dos periodos Py (m = 0) pode ser vista no grafico da Fig.6.35. Ajustando
uma reta aos pontos da seqiiéncia, encontramos:

AP, =12.38 £0.01 (s) (6.40)

com P,, = 338.35 £ 0.25 (s). A razdo entre os dois espagamentos fica:

AP 2143
=" 1. 41
AP, 1238 & (6.41)

tal como esperado. Como nao h& pontos fora da reta na Fig.6.35, a identificagao destes
modos ¢é segura.

No préximo capitulo iremos mostrar como as informagoes sobre o espagamento entre os
periodos podem ser usadas para se obter informagoes sobre a estrutura e rotacao da estrela.

X ok ok ok ok
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Py
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[KE£2 ] m | Prim (s) [ f(pH=) [ A(mma) [ Observagao
+1 389.72 2565.94 0.2 apenas em 1985
14 0 390.30 : 2562.13 1.0 persistente; amplitude variavel
+1 390.84 2558.59 0.2 apenas em 1993
+1 nao detectado
15 0 412.01 7 2427.13 0.6 1989 e 2002.
-1 413.14 7 2420.49 0.2 apenas em 1989
+1 430.38 7 2323.53 0.3 apenas em 2002
16 0 432.37 7 2312.83 0.5 apenas em 2002
-1 434.15 7 2303.35 0.5 apenas em 2002
+1 450.83 2218.13 3.5 persistente
17 0 452.06 2212.10 3.0 persistente
-1 453.24 2206.34 1.0 persistente
+1
18 0 472.08 ? 2118.29 0.4 apenas em 1993
-1 475,45 7 2103.27 0.3 apenas em 1985
+1 493.79 2025.15 1.5 persistente
19 0 494.85 2020.81 0.7 persistente
-1 496.00 2016.13 0.2 apenas em 1989
+1 516.04 1937.83 7.2 persistente
20 0 517.16 1933.64 4.2 persistente
-1 518.29 1929.42 3.2 persistente
+1 536.92 1862.47 0.5 persistente; assimétrico
21 0 538.14 1858.25 0.6 persistente
-1 539.34 1854.12 1.0 persistente
+1 557.13 1794.91 2.0 persistente
22 0 558.14 1791.67 2.4 persistente
-1 559.71 1786.64 1.0 persistente
+1 576.89 7 1733.43 0.1 apenas em 1993
23 0 579.12 : 1726.76 0.1 apenas em 1989
-1 581.67 : 1718.18 0.1 apenas em 1989
+1 (601.44) 77 (1662.66) 0.3 Wo1
24 0 (603.04) 77 (1658.25) 0.2 Wo1
-1 (604.72) 77?7 (1653.66) 0.2 W91
+1 (621.45) 77 (1609.07) 0.2 Wo1
25 0 622.00 77 1607.72 0.3 apneas em 1993 (W91: 1989)
-1 (624/36) 77?7 (1601.64) 0.3 W91
+1 641.54 1558.75 1.0 1989 e 1993; Pdot grande?
26 0 643.31 1554.46 0.5 apenas em 1989
-1 644.99 1550.41 0.8 1989 (e 19857)
+1 664.43 1505.34 0.3 apenas em 1989
27 0 668.09 : 1496.80 0.3 apenas em 1989
-1 672.21 1487.63 0.3 apenas em 1989
+1 685.79 1458.17 0.3 1989 e 1993
28 0 687.74 1454.04 0.4 apenas em 1989
-1 689.75 1449.80 0.5 1989 e 1993
+1 705.32 : 1417.80 0.8 1985,1989,2002; Pdot grande?
29 0 709.05 7 1410.34 0.3 apenas em 2002
-1 711.58 7 1405.32 0.4 apenas em 1993
+1 727.09 1375.36 0.7 1989 e 2002
30 0 729.51 : 1370.78 0.3 1989 3 2002; Pdot grande?
-1 731.45 1367.15 1.0 1989, 1993 e 2002; Pdot grande?
+1 750.56 1332.34 1.6 apenas em 1993
31 0 (752.94) (1328.13) nao detectado; valor médio
-1 755.31 1323.96 0.3 1989 e 1993 ; Pdot grande?
+1 nao detectado
32 0 773.74 1292.42 0.3 apenas em 1989
-1 T776.67 1287.55 0.4 apenas em 1989
+1 790.26 1265.41 1.4 apenas em 1985
33 0 (791.80) (1262.95) nao detectado; valor médio
-1 793.34 1260.49 0.8 apenas em 1983
+1 812.57 1230.66 0.4 1985 e 1989; Pdot grande ?
34 0 814.58 1227.61 0.4 apenas em 1989
-1 817.40 1223.39 0.2 apenas em 1989
+1 835.34 1197.12 0.3 apenas em 1993
35 0 838.62 1192.44 0.6 apenas em 1993
-1 842.88 : 1186.41 1.0 1983, 1985 e 1989
+1 857.37 1166.36 0.4 apenas em 1993
36 0 861.72 7 1160.47 0.5 apenas em 1993
-1 865.08 7 1155.96 0.7 apenas em 1993
+1 877.67 1139.38 0.4 1993 e 2002
37 0 883.67 1131.65 néao detectado; valor médio
-1 889.66 1124.02 0.3 apenas em 2002
+1 898.82 7 1112.57 0.9 apenas em 1983
38 0 903.19 7 1107.19 0.7 apenas em 1983
-1 nao detectado
+1 923.19 7 1083.20 0.5 apenas em 1989
39 0 925.31 7 1080.72 0.3 1989 e 1993; Pdot grande ?
-1 927.58 7 1078.07 0.5 apenas em 1985
+1 943.01 1060.43 0.5 apenas em 1985
40 0 945.01 1058.19 0.3 apenas em 1993
-1 947.41 1055.51 0.5 apenas em 1989
+1 962.07 7 1039.43 0.3 apenas em 1993
41 0 966.98 1034.15 0.9 apenas em 1993
-1 nao detectado
+1 nao detectado
42 0 988.13 1012.01 0.2 apenas em 1989
-1 994.12 7?7 1005.91 0.1 apenas em 1989

Tab. 6.6: Periodos Identificados - Modo { = 1.
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[EEx2 ] m [ Prim (s) [ f(pHz2) [ A(mma) [ Observagao
T2
+1
24 0 350.75 0.6 1985
-1 352.48 7 0.5 1983
-2 353.39 7 0.2 2002
+2 1983
+1 362.20 0.6 1986
25 0 363.39 0.5
-1
-2
T2
+1
26 0 376.03 0.3 1985
-1 376.65 0.7 1983
-2 377.73 0.6 2002
+2 1985
+1 386.93 7 0.4 1989 e 2002
27 0 387.47 0.4
-1
-2 390.30 * 1.5 persistente (?;1,0)
+2 397.23 0.4 1983 e 1985
+1 398.91 0.3 1989 e 2002
28 0 400.06 1.4 1989 e 2002
-1
-2 402.36 0.5 1989 e 2002
hline +2 410.43 7 0.7 1983 (7;1,7)
+1 412.00 * 0.6 1989 e 2002 (?;1,?)
29 0 413.14 * 0.1 1989
-1 414.37 0.6 1989 e 2002
-2 415.59 1.2 1989 e 1993
+2 422.55 2.0 persistente
+1 | 423.81 0.8 1993
30 0 425.04 0.4 2002
-1 426.29 0.9 1989, 1993 e 2002
-2 427.53 1.5 persistente
+2 434.96 7 0.1 insignificante
+1 436.56 0.5 1989 e 1993
31 0
-1 439.25 0.5 1989 e 2002
-2 440.66 0.1 persistente (?7;1,-1)
T2 | 446.52 0.4 1993
+1 447.89 0.2 2002
32 0 449.43 0.2 2002
-1 452.03 2.0 1989 e 1993
-2 453.26 2.0 persistente
+2 458.88 7 0.7 1985
+1 460.71 7 0.3 2002
33 0
-1
-2
T2
+1
34 0
-1
-2
T2
+1
35 0
-1 488.89 7 0.3 1993
-2
+2 494.85 0.5 persistente
41
36 0 498.73 0.6 1989 e 1993
-1 500.91 0.3 1989
-2
+2 507.58 0.3 1993
+1 510.06 0.4 1993
37 0 511.98 0.4 1989 e 1993
-1 | 514.06 0.4 1993 (7;1,0)
-2 516.03 2.0 persistente
+2 519.30 0.7 1989
41
38 0 524.03 0.2 1993
-1 526.43 0.4 1989 e 2002
-2
+2 531.83 1.0 2002
41
39 0 536.37 0.2 1993
-1
-2 540.96 0.4 1989 e 2002
+2 544.31 0.6 1993 e 2002
+1 546.05 0.9 2002
40 0 547.00 0.2 1989
-1 550.52 0.3 1993
-2
+2 556.64 0.3 1993
+1 | 558.98 0.4 1993 (7,1,7)
41 0 561.99 0.5 1993 e 2002
-1 563.48 0.3 1993
-2
T2
+1 571.19 0.5 1985
42 0 573.69 1.0 1986
-1 | 576.02 0.2 1993 (7;1,+1)
-2 579.11 0.3 1989 (7;1,0)
+2 580.34 0.4 1993
41
43 0 585.26 0.6 1986
-1
-2
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[kE£2]

m | Prim (s)

[ f(pH=) [ A(mma) [ Observagao

44

45

46

626.47
629.54

2002
1983

47

641.90

0.8

1986 (7;1,0)

48

644.04

650.83

0.4

0.5

1993 (7; 1,-1)

2002

49

660.46

666.86

2002

1989

50

668.52
672.20

680.33

1989 e 2002 (7;1,-1)
1989

1993

51

684.48

693.29

1993

1989

52

689.77
693.29
696.83

705.80

1989 e 1993 (7;1-1)
1989
2002

1989 e 1993 (?;1,+1)

53

705.93
709.87
713.80

1989 e 1993 (2;1,41)
1993
1993

54

713.23

1985

55

729.72

742.95

0.3

0.1

1993 (7;1,0)

1989

56

737.79

746.38

1.0

0.8

1986

1985

57

763.90
768.72

0.3
0.3

1993
1989

58

762.11

776.63
780.97

0.5

0.3
0.9

1986

1989 (?;1,-1)
1983

59

773.73

783.19

0.3

0.3

1989 (7;1,0)

1989

60

819.95

0.8

1989 e 1993

61

62

820.90

1.8

1983

63

821.69

838.65
844.78

0.6

1983

1993
1986 (?;1,0)
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ETE

m [ Prim (s)

[ f(uHz)

[ A(mma)

Observagao

64

T2
+1
0
-1
-2

857.36

1993 (2;1,+1)

65

T2
+1
0
-1
-2

852.08
858.84

1985
1989

66

T2
+1
0
-1
)

859.67

877.10

0.5

0.3

1993

1993

67

T2
+1
0
-1
-2

889.67

0.4

2002 (?;1,+1)

68

T2
+1
0
-1
-2

69

T2
+1
0
-1
-2

901.07

0.7

1986

70

T2
+1
0
-1
-2

934.05

0.5

2002

71

T2
+1
0
-1
-2

924.94

939.68
947.45

0.3

0.5

1989 (7;1,-1)

77?7
1989

72

)

945.01

0.3

1993 (7;1,0)

73

74

961.09

0.2

1989

75

966.95

982.68
988.70

oo
=N

1993

1989
1989

Tab. 6.9: Periodos Identificados - Modo ¢ = 2: PARTE III.
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Periodogramas Limpos
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Fig. 6.37: Periodogramas limpos da PG 1159-035: PARTE I
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Fig. 6.38: Periodogramas limpos da PG 1159-035: PARTE II
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Periodogramas Limpos
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Fig. 6.39: Periodogramas limpos da PG 1159-035: PARTE III
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Fig. 6.40: Periodogramas limpos da PG 1159-035: PARTE 1V
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Periodogramas Limpos
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Fig. 6.41: Periodogramas limpos da PG 1159-035: PARTE V
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Fig. 6.42: Periodogramas limpos da PG 1159-035: PARTE VI
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Periodogramas Limpos
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Fig. 6.43: Periodogramas limpos da PG 1159-035: PARTE VII
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Fig. 6.44: Periodogramas limpos da PG 1159-035: PARTE VIII
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Periodogramas Limpos
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Fig. 6.45: Periodogramas limpos da PG 1159-035: PARTE IX
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Frequency Period Amplitude Trmax
(uHz) (sec) (mma) ()
1011.9365 4 0.0079 988.204333 + 0.007711 1.1791 £ 0.1256 17.62 4+ 49.50
1112.6100 £+ 0.0111 898.787523 + 0.008955 0.9190 + 0.1380 638.41 + 63.26
1151.0329 4+ 0.0119 868.784910 4 0.008981 0.7887 £ 0.1259 527.90 + 65.72
1161.1547 4+ 0.0101 861.211712 4+ 0.007524 0.9217 £ 0.1259 844.50 + 55.52
1181.1207 4 0.0090 846.653521 4+ 0.006440 1.0447 £+ 0.1270 32.58 + 48.27
1186.4182 £ 0.0046 842.873106 4+ 0.003243 2.2830 £ 0.1418 493.04 + 24.39
1216.9900 £ 0.0160 821.699418 4+ 0.010776 0.6305 £ 0.1409 486.90 + 84.62
1218.1499 £ 0.0053 820.917047 4+ 0.003587 1.9605 4 0.1416 386.19 + 27.72
1219.8514 + 0.0073 819.772012 + 0.004880 1.3999 + 0.1380 766.46 £ 37.77
1226.9416 % 0.0099 815.034743 + 0.006564 1.0191 + 0.1410 172.52 £ 51.98
1243.3324 4+ 0.0141 804.290153 + 0.009095 0.7829 + 0.1757 654.30 + 73.35
1254.5377 4+ 0.0133 797.106396 + 0.008461 0.8206 + 0.1757 349.41 + 68.93
1260.5005 4+ 0.0119 793.335677 £+ 0.007504 0.8284 + 0.1307 338.19 + 60.24
1280.4246 4+ 0.0109 780.990943 + 0.006675 0.9026 + 0.1304 386.32 + 54.35
1352.4929 4+ 0.0170 739.375432 £ 0.009270 0.5584 + 0.1279 314.78 + 79.60
1357.6442 4+ 0.0107 736.570013 £ 0.005828 0.9506 + 0.1378 379.29 + 50.19
1391.4715 4+ 0.0134 718.663683 £ 0.006941 0.6877 + 0.1249 70.92 £+ 61.31
1448.5587 + 0.0148 690.341362 + 0.007061 0.6323 + 0.1270 329.19 + 64.92
1455.0232 4 0.0092 687.274290 + 0.004341 1.1181 £ 0.1390 379.94 + 40.07
1529.1025 4 0.0108 653.978381 + 0.004640 0.8726 + 0.1285 292.69 + 45.02
1535.1914 4 0.0202 651.384588 + 0.008592 0.4664 £ 0.1278 327.07 + 83.68
1611.2702 4+ 0.0107 620.628356 + 0.004117 0.9618 £ 0.1389 465.32 + 42.10
1700.9494 4+ 0.0157 587.906960 + 0.005411 0.6505 £+ 0.1376 421.02 + 58.42
1755.9298 £ 0.0198 569.498851 4+ 0.006418 0.5359 £ 0.1432 64.88 + 71.52
1764.1313 £+ 0.0116 566.851230 4+ 0.003729 0.9206 + 0.1446 359.75 + 41.72
1779.4498 £ 0.0090 561.971446 4+ 0.002833 1.2115 4+ 0.1473 412.12 + 31.99
1809.1382 4+ 0.0178 552.749380 + 0.005437 0.6271 4 0.1496 526.53 + 62.80
1823.7553 + 0.0113 548.319169 + 0.003389 0.9871 4 0.1492 495.74 + 39.35
1829.6743 4+ 0.0135 546.545366 + 0.004023 0.7892 4 0.1433 234.94 1 46.77
1854.0516 4+ 0.0021 539.359305 + 0.000601 5.9342 + 0.1617 532.55 + 7.14
1858.1887 4+ 0.0027 538.158481 + 0.000793 4.4800 + 0.1618 140.06 £+ 9.44
1862.7482 4+ 0.0106 536.841215 4+ 0.003062 1.0068 + 0.1447 51.93 + 36.17
1877.5834 4+ 0.0193 532.599526 + 0.005468 0.5525 + 0.1444 413.36 + 65.14
1901.2433 4 0.0099 525.971619 4+ 0.002744 1.1041 £ 0.1462 482.25 + 33.19
1928.0004 4+ 0.0141 518.672104 + 0.003794 0.6720 + 0.1285 359.36 + 46.42
1932.6317 4 0.0088 517.429174 4+ 0.002354 1.2554 + 0.1492 274.07 + 28.90
1933.7778 4 0.0085 517.122487 4+ 0.002267 1.3028 4 0.1473 499.16 + 27.89
1937.8870 4 0.0013 516.025972 4+ 0.000359 8.7643 £+ 0.1604 223.87 4+ 4.42
1941.4769 4+ 0.0117 515.071793 4+ 0.003093 0.9146 £ 0.1442 156.07 + 38.11
1963.7950 £ 0.0164 509.218114 4+ 0.004257 0.5715 £ 0.1269 218.49 + 53.05
2005.9249 + 0.0159 498.523151 4+ 0.003947 0.6724 £+ 0.1444 409.06 + 50.25
2006.4344 + 0.0145 498.396553 + 0.003601 0.7311 £ 0.1429 255.65 + 45.92
2020.5927 £ 0.0047 494.904296 + 0.001156 2.3447 + 0.1491 3.71 +14.83
2025.2590 £ 0.0022 493.764000 + 0.000527 5.4731 4 0.1600 182.52 £6.78
2026.0712 £ 0.0095 493.566068 + 0.002309 1.1630 £ 0.1476 313.03 +29.76
2029.6308 + 0.0244 492.700450 4+ 0.005930 0.3990 + 0.1330 115.65 + 76.54
2051.9225 + 0.0119 487.347832 4+ 0.002833 0.8185 + 0.1320 321.17 + 36.91
2072.0988 + 0.0149 482.602478 + 0.003471 0.6545 + 0.1332 170.74 £ 45.76
2087.8452 + 0.0110 478.962716 + 0.002533 0.8871 + 0.1326 309.38 + 33.55
2119.5632 + 0.0125 471.795314 4+ 0.002781 0.7708 + 0.1301 20.26 + 37.44
2128.4479 + 0.0152 469.825928 1+ 0.003348 0.6276 + 0.1293 153.32 + 45.21
2133.1093 £ 0.0109 468.799230 + 0.002404 0.9720 + 0.1438 118.38 + 32.56
2141.8612 + 0.0138 466.883655 + 0.003019 0.7126 + 0.1336 296.95 + 41.04
2171.5971 + 0.0126 460.490575 4+ 0.002680 0.7510 + 0.1284 124.18 £ 36.93
2177.4422 4+ 0.0079 459.254450 4+ 0.001671 1.3725 4+ 0.1472 352.71 + 23.09
2178.4015 + 0.0110 459.052210 4 0.002324 0.8789 £ 0.1314 424.17 + 32.15
2206.2713 + 0.0076 453.253413 4+ 0.001554 1.4114 £+ 0.1444 79.20 £+ 21.76
2210.2990 + 0.0041 452.427481 4+ 0.000838 2.7826 £ 0.1520 75.60 £ 11.74
2212.5858 + 0.0162 451.959885 4+ 0.003305 0.5801 £+ 0.1270 289.54 + 46.42
2214.3841 + 0.0025 451.592837 4+ 0.000511 4.5395 £+ 0.1519 345.00 + 7.16
2222.8546 + 0.0115 449.871985 + 0.002336 0.9125 + 0.1429 251.75 + 32.95
2249.1975 £ 0.0077 444.603024 + 0.001515 1.4051 + 0.1457 56.58 £ 21.63
2259.0124 + 0.0159 442.671322 + 0.003109 0.6013 4 0.1293 151.59 + 44.58
2273.3189 £ 0.0115 439.885501 + 0.002218 0.9272 + 0.1437 37.27 £ 32.03
2316.7935 + 0.0105 431.631037 4+ 0.001953 0.9266 + 0.1316 377.13 + 28.75
2324.3126 + 0.0171 430.234724 + 0.003171 0.6123 + 0.1404 148.06 + 46.68
2334.7293 + 0.0076 428.315172 4+ 0.001394 1.2879 £+ 0.1326 416.39 + 20.64
2336.4100 + 0.0115 428.007074 + 0.002113 0.9080 + 0.1405 333.24 + 31.25
2340.6038 + 0.0120 427.240179 4+ 0.002185 0.7996 + 0.1297 177.87 £+ 32.45
2366.6416 + 0.0042 422.539691 + 0.000754 2.3616 + 0.1349 81.13 +£11.33
2369.4702 + 0.0084 422.035264 + 0.001491 1.1572 £+ 0.1303 327.43 + 22.43
2383.2251 + 0.0059 419.599475 4+ 0.001035 1.6882 + 0.1337 219.72 + 15.66
2401.8652 + 0.0167 416.343105 4+ 0.002891 0.5787 + 0.1302 389.12 + 44.08
2415.2562 + 0.0100 414.034745 + 0.001713 0.9684 £ 0.1305 266.36 + 26.27
2436.4093 + 0.0134 410.440061 4+ 0.002252 0.7345 £ 0.1315 354.62 + 34.89
2462.0764 + 0.0153 406.161236 4+ 0.002524 0.6309 £ 0.1300 97.49 + 39.44
2512.4785 + 0.0170 398.013362 4+ 0.002691 0.5859 + 0.1339 397.56 + 42.92
2522.7090 £ 0.0167 396.399270 + 0.002632 0.5855 4 0.1312 364.67 + 42.21
2562.2870 £ 0.0056 390.276339 + 0.000856 1.7742 + 0.1349 243.50 + 13.92
2597.5527 £ 0.0218 384.977754 + 0.003231 0.4413 4 0.1302 247.21 + 53.27
2640.8545 + 0.0144 378.665322 + 0.002058 0.6903 + 0.1338 30.95 + 34.49
2655.0047 + 0.0136 376.647173 + 0.001929 0.7176 + 0.1319 376.05 + 32.52
2684.9228 + 0.0144 372.450192 4+ 0.001996 0.6832 + 0.1328 337.22 + 34.03
2700.0979 + 0.0215 370.356941 4+ 0.002946 0.4454 + 0.1296 146.36 £+ 50.48
2760.8020 + 0.0175 362.213595 4+ 0.002299 0.5611 + 0.1328 201.08 + 40.31
2837.1015 + 0.0175 352.472408 + 0.002172 0.5425 + 0.1285 252.36 + 39.09

Tab. 6.10: Fregiiéncias detectadas no periodograma de 1983.



Capitulo 6. IDENTIFICACAO DOS MODOS DE PULSACAO
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Frequency
(nHz)

Period
(sec)

Amplitude

(mma)

Trmax

(s)

1034.5428 + 0.0217
1078.0905 + 0.0201
1102.9193 4+ 0.0235
1135.4811 £ 0.0212
1160.5270 + 0.0124
1160.6326 + 0.0089
1167.8772 + 0.0206
1173.5780 + 0.0201
1186.6776 + 0.0131
1230.8545 4+ 0.0187
1265.0999 4+ 0.0260
1265.3800 4 0.0108
1274.6813 + 0.0261
1339.7982 + 0.0155
1402.0384 + 0.0247
1416.7367 = 0.0189
1446.1612 4 0.0158
1471.8909 £ 0.0243
1475.5162 4 0.0290
1550.6392 + 0.0104
1584.5568 £ 0.0198
1588.4141 £ 0.0255
1617.4207 4+ 0.0278
1619.9864 + 0.0178
1717.5117 + 0.0373
1718.2909 + 0.0284
1743.0959 4+ 0.0135
1763.4590 4+ 0.0268
1780.7922 4+ 0.0130
1790.2400 % 0.0252
1800.4563 + 0.0139
1807.1851 4 0.0253
1823.6754 4+ 0.0108
1826.2281 4+ 0.0179
1853.9013 4 0.0033
1858.2488 + 0.0033
1893.5625 4 0.0131
1911.4126 £ 0.0160
1933.7114 4+ 0.0054
1937.8440 + 0.0024
1941.6301 + 0.0123
1967.5851 + 0.0217
2005.0693 £ 0.0112
2020.9467 + 0.0121
2025.3204 + 0.0054
2064.3576 + 0.0122
2103.2286 £ 0.0176
2176.4901 £ 0.0128
2179.1563 £ 0.0196
2195.4017 £ 0.0292
2210.5733 £ 0.0109
2214.4590 £ 0.0060
2219.4165 £ 0.0123
2219.5751 £ 0.0058
2269.4384 £ 0.0189
2302.3939 £ 0.0160
2331.3456 £ 0.0354
2334.0609 £ 0.0108
2354.4629 + 0.0461
2364.9175 £ 0.0198
2371.2417 £ 0.0103
2389.6684 + 0.0109
2407.1592 + 0.0171
2433.7686 + 0.0149
2439.2207 £ 0.0131
2511.8868 £ 0.0261
2517.4640 £ 0.0267
2562.3537 £ 0.0135
2584.3824 £ 0.0304
2605.7493 £ 0.0241
2654.4085 £ 0.0235
2659.2838 £ 0.0402
2717.2780 £ 0.0238
2773.3897 £ 0.0482
2775.9713 £ 0.0459
2786.2589 £ 0.0308
2851.0184 £ 0.0275
2903.0088 + 0.0634
2972.3323 + 0.0278

966.610560 + 0.020314
927.565918 + 0.017289
906.684649 + 0.019318
880.683988 + 0.016460
861.677505 £ 0.009235
861.599096 + 0.006592
856.254435 + 0.015102
852.095023 + 0.014619
842.688835 + 0.009292
812.443695 4+ 0.012359
790.451391 + 0.016224
790.276444 £+ 0.006735
784.509853 £+ 0.016070
746.381081 £ 0.008647
713.247214 £+ 0.012565
705.847439 £ 0.009436
691.485856 + 0.007577
679.398170 + 0.011201
677.728912 + 0.013319
644.895333 + 0.004318
631.091302 + 0.007887
629.558741 + 0.010126
618.268316 + 0.010612
617.289125 + 0.006780
582.237654 + 0.012652
581.973646 + 0.009610
573.691892 + 0.004453
567.067343 4+ 0.008618
561.547822 4+ 0.004095
558.584319 + 0.007858
555.414752 + 0.004286
553.346743 + 0.007737
548.343187 + 0.003262
547.576729 + 0.005362
539.403043 + 0.000971
538.141067 + 0.000959
528.105086 + 0.003655
523.173287 £ 0.004367
517.140243 £ 0.001440
516.037412 + 0.000650
515.031147 + 0.003263
508.237238 + 0.005617
498.735878 + 0.002793
494.817607 4+ 0.002974
493.749041 + 0.001320
484.412195 4+ 0.002853
475.459501 + 0.003969
459.455332 + 0.002696
458.893196 + 0.004136
455.497513 = 0.006050
452.371342 + 0.002224
451.577571 + 0.001213
450.568874 + 0.002497
450.536692 + 0.001180
440.637642 £ 0.003674
434.330549 + 0.003024
428.936832 + 0.006513
428.437841 + 0.001982
424.725320 + 0.008317
422.847741 + 0.003540
421.719989 + 0.001832
418.468103 4+ 0.001911
415.427442 4+ 0.002959
410.885402 4+ 0.002517
409.967002 + 0.002198
398.107114 + 0.004131
397.225150 + 0.004212
390.266188 + 0.002054
386.939638 + 0.004556
383.766768 + 0.003543
376.731762 + 0.003330
376.041099 + 0.005684
368.015347 + 0.003220
360.569597 £ 0.006269
360.234271 + 0.005954
358.904199 + 0.003964
350.751857 4+ 0.003387
344.470198 4+ 0.007524
336.436139 4+ 0.003150

6849 + 0.
6848 + 0.
5980 =+ 0.
6612 + 0.
0889 =+ 0.
5447 + 0.
6882 + 0.
6553 + 0.
0753 + 0.
7349 £ 0.
7356 + 0.
3816 + 0.
.7337 £ 0.
.8750 £+ 0.
.5407 £ 0.
.7605 £+ 0.
9403 + 0.
5597 + 0.
14697 £ 0.
7487 + 0.
7024 + 0.
5431 + 0.
.4886 £ 0.
8086 =+ 0.
3535 & 0.
5009 £+ 0.
0035 %+ 0.
.4986 £ 0.
0315 + 0.
5249 + 0.
0264 + 0.
5230 + 0.
3674 + 0.
7463 + 0.
.4803 £ 0.
8752 %+ 0.
1711 £ 0.
8856 + 0.
0092 =+ 0.
.4480 £ 0.
2133 £ 0.
6510 = 0.
3306 + 0.
1327 £ 0.
9996 + 0.
1559 £ 0.
7866 + 0.
1370 £ 0.
7141 + 0.
.4674 £ 0.
3724 + 0.
7234 + 0.
1831 £ 0.
1264 £ 0.
6945 + 0.
8768 + 0.
.4683 £ 0.
2824 + 0.
3600 % 0.
6717 £ 0.
.4474 £ 0.
.4818 £ 0.
8055 + 0.
9678 + 0.
0734 + 0.
5253 + 0.
.4874 £ 0.
1989 +£ 0.
.4486 + 0.
6205 + 0.
6139 + 0.
3491 + 0.
6278 + 0.
3378 + 0.
3546 + 0.
0.4555 + 0.
0.5890 %+ 0.
0.2267 + 0.
0.5829 + 0.
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1988
1815
1865
1822
1814
1821
1837
1746
1868
1812
2509
1988
2510
1805
1777
1919
1985
1807
1795
2415
1772
1761
1806
1921
1772
1888
1809
1781
1798
1782
1885
1784
1927
1748
1985
2149
1998
1879
2152
2414
1991
1824
1987
1808
2154
1871
1817
1942
1872
1814
1986
2149
1943
2419
1754
1869
2034
1813
2032
1771
1986
2150
1809
1914
1868
1749
1734
2149
1752
1995
1913
1871
1993
1764
1762
1867
2152
1912
2150

736.76 £ 94.62
516.68 + 84.53
336.53 + 95.88
742.20 + 86.97
189.62 + 48.88
226.99 + 34.68
715.95 + 82.30
417.38 + 77.38
595.48 + 49.73
196.48 + 69.76
378.00 + 98.51
351.40 + 38.37
224.14 4+ 98.27
7.76 £ 52.24
292.46 + 79.40
161.39 £ 60.26
635.83 1 49.36
185.42 + 74.34
240.86 + 89.38
86.68 £ 30.18
552.05 + 57.01
478.52 + 73.22
466.49 + 77.32
206.64 + 49.57
181.18 £ 97.57
77.54 £ 74.76
86.98 + 35.00
467.81 + 68.63
307.14 + 32.91
131.33 £63.25
189.10 £ 34.92
302.81 + 62.89
292.15 4+ 27.08
128.89 + 44.42
430.19 £ 8.12
131.71 £ 8.03
352.02 & 31.27
380.39 + 37.72
485.22 + 12.55
28.37 £ 5.68
387.92 + 28.38
480.79 + 50.88
81.86 + 25.24
93.61 + 27.12
290.75 + 12.07
147.21 4+ 26.56
216.98 + 37.66
431.99 + 26.61
346.20 + 40.61
312.52 4 59.94
143.63 £ 22.16
308.42 + 12.13
323.79 4+ 25.16
44.14 +£11.81
338.86 + 37.59
306.06 + 31.42
409.67 + 68.48
65.21 + 20.93
46.07 £ 88.33
49.45 £+ 37.74
260.20 + 19.58
218.43 + 20.59
30.17 + 32.22
195.63 4+ 27.65
73.11 £ 24.18
231.33 4+ 47.30
374.09 + 47.73
175.43 £ 23.71
380.99 + 53.65
144.87 + 41.66
150.64 + 39.87
269.52 + 68.11
90.92 + 39.46
227.32 4 82.35
147.01 + 78.27
277.29 +49.77
199.07 + 43.54
181.87 £ 98.45
191.96 + 42.22

Tab. 6.11: Freqiiéncias detectadas no periodograma de 1985.



Capitulo 6. IDENTIFICACAO DOS MODOS DE PULSACAO
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Frequency
(nHz)

Period
(sec)

Amplitude
(mma)

Tmax

(s)

1017.6244 + 0.1505
1081.1478 £ 0.1171
1083.0795 4+ 0.0576
1155.9663 4+ 0.1244
1164.3414 4+ 0.1462
1186.3982 + 0.0364
1194.5258 + 0.0694
1219.5889 + 0.0412
1223.4084 + 0.1365
1227.6156 + 0.0757
1230.6595 + 0.0814
1276.8218 4+ 0.1238
1287.5897 + 0.0941
1292.4168 £ 0.1075
1300.8603 + 0.1254
1323.8489 + 0.1114
1345.9740 + 0.2271
1359.3972 4+ 0.2012
1365.8060 + 0.1254
1367.1423 4 0.0350
1370.8007 4+ 0.1154
1373.6916 4+ 0.1595
1375.3251 4+ 0.0473
1416.5690 + 0.0441
1442.3849 + 0.1604
1449.7783 4+ 0.0676
1454.0459 4 0.0900
1458.1900 + 0.1912
1487.6353 4 0.2375
1495.7875 4 0.0999
1496.8471 4+ 0.0556
1499.5242 4+ 0.1066
1505.0529 + 0.1092
1550.4193 4+ 0.0396
1554.4871 + 0.0614
1558.7631 4+ 0.0334
1719.1686 4+ 0.0339
1726.7450 4+ 0.1159
1786.6284 + 0.0396
1790.6783 4+ 0.0139
1794.8854 + 0.0111
1804.0014 + 0.1315
1824.8078 4 0.2048
1854.0658 + 0.0068
1858.2018 4 0.0091
1862.3605 % 0.0260
1899.8434 + 0.2042
1929.4276 4+ 0.0103
1933.6139 % 0.0089
1937.7787 + 0.0060
1953.1183 + 0.1119
1957.9498 + 0.1110
1994.3999 + 0.1183
1996.3986 + 0.1183
2005.0984 + 0.0683
2016.1480 + 0.1777
2020.7602 + 0.0728
2025.1181 £ 0.0099
2033.1382 £ 0.1143
2206.3680 £ 0.0492
2210.2818 £ 0.0103
2212.1173 £ 0.0916
2214.3950 £ 0.0093
2269.1586 £ 0.0316
2276.4452 £ 0.0695
2290.8154 £ 0.0842
2328.2752 £ 0.0938
2338.8610 £ 0.0181
2345.4819 £ 0.1009
2352.7107 £ 0.0825
2366.7507 £ 0.0436
2404.1168 £ 0.0894
2406.1507 + 0.0287
2408.5641 + 0.2037
2413.1890 + 0.0542
2420.4775 £ 0.1766
2427.1272 £ 0.0547
2485.0991 £ 0.1152
2499.6344 £ 0.0241
2506.8053 £ 0.0880
2562.1587 £ 0.0329
2580.6640 £ 0.1095

982.680884 + 0.145369
924.942960 + 0.100212
923.293233 4+ 0.049073
865.077117 4+ 0.093109
858.854597 + 0.107846
842.887344 + 0.025827
837.152258 + 0.048667
819.948424 + 0.027698
817.388508 + 0.091173
814.587257 + 0.050229
812.572474 + 0.053740
783.194636 £+ 0.075956
776.644911 £ 0.056747
773.744170 4 0.064379
768.722034 4 0.074088
755.373222 £+ 0.063550
742.956428 £+ 0.125357
735.620174 4+ 0.108857
732.168389 £ 0.067237
731.452732 £+ 0.018711
729.500659 £ 0.061392
727.965433 £ 0.084543
727.100800 £ 0.025032
705.931037 £ 0.021974
693.296238 + 0.077092
689.760631 + 0.032140
687.736194 + 0.042572
685.781680 + 0.089917
672.207780 + 0.107307
668.544150 + 0.044649
668.070922 + 0.024808
666.878186 + 0.047388
664.428487 + 0.048187
644.986828 + 0.016481
643.298997 + 0.025423
641.534310 4+ 0.013752
581.676519 + 0.011483
579.124301 4+ 0.038885
559.713468 4+ 0.012405
558.447616 + 0.004335
557.138625 + 0.003434
554.323292 + 0.040413
548.002915 + 0.061511
539.355194 + 0.001982
538.154698 + 0.002640
536.952969 + 0.007486
526.359180 + 0.056574
518.288425 + 0.002764
517.166333 £ 0.002383
516.054807 £ 0.001586
512.001750 + 0.029321
510.738317 + 0.028949
501.403964 + 0.029750
500.901973 + 0.029689
498.728633 4+ 0.016994
495.995325 + 0.043722
494.863279 + 0.017839
493.798373 + 0.002425
491.850489 + 0.027658
453.233543 + 0.010101
452.431007 + 0.002103
452.055590 + 0.018725
451.590617 + 0.001906
440.691991 + 0.006138
439.281377 + 0.013402
436.525798 £ 0.016050
429.502487 £ 0.017313
427.558544 + 0.003300
426.351623 + 0.018341
425.041635 + 0.014898
422.520217 + 0.007785
415.953171 4+ 0.015460
415.601567 4+ 0.004960
415.185136 + 0.035118
414.389421 4+ 0.009312
413.141629 + 0.030138
412.009726 + 0.009277
402.398437 + 0.018661
400.058512 + 0.003859
398.914115 + 0.013999
390.295893 + 0.005015
387.497178 + 0.016437

0.2355 + 0.0527
0.2865 + 0.0518
0.5750 + 0.0519
0.2678 + 0.0522
0.2277 4+ 0.0523
0.9129 4 0.0520
0.4734 + 0.0514
0.8064 + 0.0526
0.2412 + 0.0514
0.4336 + 0.0514
0.4082 £ 0.0526
2729 4+ 0.0522
3601 4+ 0.0521
3091 + 0.0515
2620 + 0.0514
3060 + 0.0523
1515 £ 0.0529
1695 £ 0.0540
2618 4+ 0.0514
9771 4+ 0.0524
2903 4+ 0.0526
2100 4+ 0.0523
7227 4+ 0.0524
.7513 £ 0.0519
.2145 £+ 0.0523
.5101 £+ 0.0521
3689 £ 0.0524
1725 £ 0.0514
1438 £+ 0.0536
3496 £ 0.0547
5948 4+ 0.0515
3122 4 0.0522
3120 + 0.0529
8661 4+ 0.0532
5349 4+ 0.0515
0265 4+ 0.0533
9750 4+ 0.0519
2812 4+ 0.0511
8354 4+ 0.0519
4897 £ 0.0545
1440 £ 0.0546
2488 + 0.0512
1593 £ 0.0513
3727 4+ 0.0564
8176 4 0.0548
.4123 4+ 0.0563
1600 £ 0.0512
5757 + 0.0562
8907 + 0.0548
1725 + 0.0562
2939 + 0.0512
2960 4+ 0.0513
2910 4+ 0.0537
2761 4+ 0.0511
5148 4+ 0.0538
1959 + 0.0539
0.4635 + 0.0525
3.4706 + 0.0541
0.2931 4 0.0521
0.6726 + 0.0519
3597 4+ 0.0544
3552 4+ 0.0510
6952 4 0.0544
0518 4+ 0.0521
.4861 £ 0.0528
.4088 £ 0.0523
3710 4+ 0.0539
9225 4 0.0539
3333 + 0.0519
.4074 4+ 0.0519
7702 + 0.0525
3869 + 0.0536
1933 £ 0.0527
1609 £+ 0.0513
6461 4+ 0.0539
1854 £ 0.0513
6025 + 0.0515
2825 4 0.0510
.4193 £ 0.0532
3728 + 0.0514
0058 4 0.0519
2971 4+ 0.0510
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835.02 + 83.61
685.45 + 61.49
578.15 + 30.48
49.06 £+ 62.12
183.33 £ 72.72
621.86 + 17.59
413.69 + 33.26
736.66 £ 19.47
121.26 £ 63.84
645.39 + 35.33
308.64 + 38.12
447.87 + 55.98
216.57 + 42.35
256.44 4 47.87
109.60 + 55.25
522.84 4 47.98
498.10 + 95.94
610.86 + 83.76
72.66 + 52.63
711.78 4+ 14.87
237.90 + 48.05
251.61 + 66.06
5.58 +19.98
314.76 & 17.84
614.41 4 64.41
157.26 £ 26.92
587.77 + 35.55
340.92 + 75.00
21.18 £91.14
535.93 + 38.06
417.71 + 21.26
524.33 + 40.83
387.82 + 41.10
47.76 £+ 14.54
509.52 + 22.66
553.31 + 12.20
0.77 +11.31
26.09 + 38.52
197.14 + 12.71
275.26 + 4.46
135.76 £ 3.54
16.04 £+ 41.71
293.96 + 64.32
392.63 £+ 2.10
173.63 £ 2.83
322.28 £ 7.97
353.43 + 61.65
60.53 £ 3.05
414.10 £ 2.65
15.74 £ 1.76
192.75 £ 32.84
167.15 £ 32.55
499.42 + 33.86
343.39 + 34.00
253.86 + 19.45
391.98 + 50.50
276.16 + 20.54
451.15 + 2.82
452.71 4+ 32.04
306.31 + 12.79
288.90 £ 2.68
145.16 £ 23.77
112.64 £ 2.43
54.68 £ 8.00
387.34 + 17.33
181.89 + 20.83
237.35 &+ 23.03
202.62 4 4.42
415.13 + 24.80
409.23 + 20.20
14.13 + 10.51
409.35 + 21.31
82.93 + 6.87
151.70 4+ 48.51
62.29 + 12.94
137.51 £ 41.84
123.19 £ 12.90
91.61 £ 26.60
69.66 £ 5.53
272.35 +20.13
269.36 + 7.37
156.59 + 24.35

Tab. 6.12: Fregiiéncias detectadas no periodograma de 1989.



Capitulo 6. IDENTIFICACAO DOS MODOS DE PULSACAO
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Frequency
(nHz)

Period
(sec)

Amplitude
(mma)

|

Trmax

(s)

1033.2862 % 0.0900
1034.1774 + 0.0382
1039.2650 + 0.0916
1058.2071 + 0.0793
1080.2204 + 0.0870
1139.4529 4+ 0.0912
1140.1251 4+ 0.0981
1160.2915 4+ 0.0395
1163.2534 + 0.0501
1166.3591 + 0.0735
1167.3995 + 0.0511
1171.6597 4 0.0896
1192.4088 + 0.0450
1197.1341 4 0.0983
1220.1689 4 0.0430
1309.0639 + 0.0807
1314.8173 £ 0.0994
1320.4297 £ 0.1316
1324.0973 + 0.0857
1332.3277 + 0.0178
1344.2132 4+ 0.1346
1366.8532 4+ 0.0523
1370.3877 + 0.0768
1389.6408 4+ 0.0719
1400.9626 4+ 0.1245
1408.7119 4 0.1060
1410.3156 + 0.0759
1437.1959 4+ 0.1182
1449.6613 £ 0.0492
1458.0250 + 0.0717
1460.8938 + 0.1669
1469.9053 4 0.0962
1474.0148 + 0.1176
1537.7154 £ 0.0856
1552.6555 + 0.0727
1559.0218 + 0.0801
1607.6603 + 0.0827
1723.1638 + 0.0566
1736.0197 + 0.1180
1774.7121 4+ 0.0795
1779.3249 4+ 0.0717
1786.4773 4+ 0.0250
1787.6437 + 0.0881
1788.9755 + 0.0786
1790.6871 4 0.0233
1794.9656 + 0.0443
1796.4485 + 0.0803
1802.5758 + 0.2227
1816.4675 % 0.0899
1837.1351 4 0.0689
1842.7054 £ 0.1386
1848.5585 £ 0.0511
1854.0679 % 0.0041
1858.1632 %+ 0.0104
1859.8665 + 0.0614
1862.2440 + 0.0238
1862.8139 + 0.0539
1864.3898 4+ 0.1090
1866.0015 4+ 0.2279
1866.8473 4+ 0.1130
1889.2619 + 0.0808
1908.3014 4+ 0.1193
1919.3508 + 0.0539
1921.9779 4+ 0.0676
1929.3992 4+ 0.0100
1930.8374 + 0.0694
1933.5527 4+ 0.0076
1934.2010 % 0.0439
1937.7357 + 0.0054
1940.6333 £ 0.0879
1941.6345 + 0.0526
1945.3247 + 0.0623
1948.7083 + 0.0780
1953.2238 + 0.0469
1958.2977 + 0.0757
1960.5431 4+ 0.0623
1965.0174 4+ 0.0716
1970.0741 4+ 0.0761
2020.9997 £ 0.0385
2025.1355 £ 0.0103
2045.3755 £ 0.1085
2206.1419 £ 0.0188
2210.2752 £ 0.0107
2211.7581 £ 0.0757
2214.3454 £ 0.0074
2216.2287 £ 0.0570
2226.2960 £ 0.0781
2227.9061 £ 0.0578
2239.4576 £ 0.0694
2269.4107 £ 0.0224
2276.7283 £ 0.0460
2290.5488 + 0.0389
2339.1130 + 0.0330
2346.0971 + 0.0353
2359.4700 £ 0.0328
2366.5109 £ 0.0154
2380.0856 £ 0.0824
2406.3307 £ 0.0235
2413.0358 £ 0.0499
2478.6019 £ 0.0322
IAQE ARAN L N N29N0

967.786090 £ 0.084282
966.952057 + 0.035763
962.218468 + 0.084791
944.994582 + 0.070789
925.737038 + 0.074575
877.614173 4+ 0.070280
877.096766 + 0.075488
861.852395 4+ 0.029347
859.657957 + 0.037026
857.368871 + 0.054024
856.604768 + 0.037496
853.490112 + 0.065293
838.638565 + 0.031625
835.328307 + 0.068583
819.558646 + 0.028858
763.904662 £ 0.047121
760.561941 + 0.057486
757.329209 + 0.075477
755.231490 + 0.048879
750.566122 + 0.010052
743.929621 £+ 0.074506
731.607465 £+ 0.028017
729.720507 £ 0.040906
719.610424 £ 0.037228
713.794935 £ 0.063452
709.868381 £ 0.053430
709.061159 + 0.038169
695.799355 + 0.057216
689.816324 + 0.023429
685.859316 + 0.033749
684.512460 + 0.078199
680.315961 + 0.044504
678.419251 + 0.054138
650.315397 £ 0.036210
644.057891 + 0.030169
641.427846 + 0.032940
622.021937 + 0.031990
580.327893 + 0.019058
576.030323 4+ 0.039138
563.471691 4+ 0.025253
562.010920 + 0.022644
559.760815 4+ 0.007836
559.395583 + 0.027580
558.979164 + 0.024561
558.444856 + 0.007271
557.113746 + 0.013750
556.653867 + 0.024878
554.761699 + 0.068546
550.519073 + 0.027252
544.325793 + 0.020423
542.680350 £ 0.040818
540.962043 £ 0.014962
539.354562 + 0.001199
538.165870 + 0.003017
537.672989 + 0.017757
536.986550 + 0.006872
536.822283 + 0.015526
536.368511 4+ 0.031348
535.905253 4+ 0.065441
535.662450 4+ 0.032423
529.307254 + 0.022637
524.026237 + 0.032768
521.009508 + 0.014619
520.297335 + 0.018295
518.296046 + 0.002682
517.910003 + 0.018616
517.182704 %+ 0.002026
517.009347 + 0.011739
516.066256 + 0.001429
515.295703 + 0.023332
515.029999 + 0.013965
514.053010 + 0.016466
513.160450 + 0.020534
511.974107 + 0.012304
510.647580 4+ 0.019732
510.062738 + 0.016211
508.901354 4+ 0.018543
507.595116 + 0.019606
494.804625 + 0.009422
493.794131 + 0.002508
488.907782 + 0.025935
453.280005 + 0.003857
452.432358 + 0.002184
452.129006 + 0.015466
451.600738 + 0.001513
451.216963 £ 0.011612
449.176562 £ 0.015747
448.851945 + 0.011636
446.536693 + 0.013838
440.643032 + 0.004344
439.226755 + 0.008873
436.576592 4+ 0.007423
427.512477 + 0.006032
426.239820 + 0.006406
423.824003 + 0.005897
422.563024 + 0.002750
420.152952 + 0.014551
415.570477 + 0.004063
414.415741 + 0.008570
403.453250 + 0.005237
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.3132 £+ 0.0709
.7283 £+ 0.0700
.3065 4+ 0.0709
.3558 4+ 0.0701
.3189 4+ 0.0697
.3044 4+ 0.0697
.2824 4+ 0.0695
.7204 4+ 0.0709
0.5567 + 0.0701
0.4417 4+ 0.0723
0.6338 + 0.0714
3129 £ 0.0702
6224 4 0.0702
2826 1 0.0697
6508 + 0.0701
3677 + 0.0726
2815 + 0.0699
2261 + 0.0771
3268 4 0.0700
6315 4+ 0.0780
2142 4+ 0.0745
5452 4+ 0.0704
3614 4+ 0.0698
3991 4+ 0.0707
2251 4+ 0.0699
2643 4+ 0.0698
0.3700 £ 0.0703
0.2440 4+ 0.0713
0.6045 £ 0.0708
3936 £+ 0.0709
1779 £ 0.0716
2948 4+ 0.0711
2410 £ 0.0711
3291 + 0.0697
3895 4 0.0700
3544 4+ 0.0700
3365 4+ 0.0698
.4983 + 0.0716
2388 4+ 0.0709
3791 4+ 0.0768
.4311 + 0.0775
3773 +£0.0781
.3756 + 0.0763
.3969 £ 0.0765
.5092 £ 0.0840
.6912 £+ 0.0755
.3801 £+ 0.0746
.1424 4+ 0.0772
.3188 + 0.0711
14111 £ 0.0699
.2191 4+ 0.0741
.5506 4+ 0.0705
.4667 £+ 0.0780
.8177 £ 0.0732
.4629 4+ 0.0701
.1779 4+ 0.0703
.5164 4+ 0.0698
.2625 4+ 0.0707
.1287 4+ 0.0754
.2520 4+ 0.0705
.3493 £+ 0.0703
.2359 £ 0.0702
5170 4+ 0.0701
.4526 £+ 0.0755
1239 £ 0.0755
.4047 £+ 0.0705
2646 + 0.0778
6335 1 0.0699
9070 £+ 0.0751
3166 + 0.0701
5783 4+ 0.0742
.4518 4+ 0.0709
3801 4+ 0.0720
5927 4+ 0.0699
3779 + 0.0707
.4656 + 0.0711
3990 4+ 0.0712
0.3647 = 0.0696
0.7243 4 0.0700
2.7496 £ 0.0709
.2561 £ 0.0697
5642 4 0.0728
7965 £ 0.0740
3696 + 0.0701
9293 4+ 0.0723
.4867 4+ 0.0698
3706 + 0.0708
.4996 £+ 0.0709
3991 + 0.0696
2648 4+ 0.0703
6139 + 0.0701
7237 + 0.0704
8525 4+ 0.0705
8032 4+ 0.0706
8627 + 0.0706
8229 £ 0.0704
3363 £ 0.0696
1894 £ 0.0701
5608 + 0.0701
8725 4+ 0.0703
QTEN L N N7TN2
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941.51 + 64.90
156.13 £ 27.45
729.29 + 65.82
272.82 + 55.76
897.77 + 59.84
254.65 + 59.55
37.96 + 63.94
686.17 + 25.33
808.54 + 31.95
197.67 £ 47.40
438.91 + 32.65
586.99 + 56.99
220.03 4+ 28.11
144.95 + 60.98
552.22 4 26.15
217.47 4+ 45.58
186.80 + 56.28
711.09 & 74.84
333.45 4 48.18
501.89 + 10.08
184.53 £+ 75.63
176.88 £ 28.58
138.18 + 41.62
333.50 + 38.71
229.35 + 65.67
269.36 + 55.65
468.66 + 40.06
45.98 £+ 61.72
88.77 £24.74
256.25 + 36.73
490.11 4 84.06
446.71 4+ 48.71
85.46 £ 59.29
455.33 + 41.56
436.86 + 34.65
225.65 + 38.03
338.49 + 38.21
387.76 + 24.44
321.35 + 51.08
509.13 + 33.46
343.25 + 29.57
283.92 + 10.60
414.67 + 37.91
374.54 + 33.25
52.03 £ 9.39
313.15 + 18.52
271.90 &+ 33.10
9.31 4 88.33
380.79 + 36.83
360.34 + 27.97
68.66 £ 55.07
385.61 + 20.58
272.24 + 1.65
93.17 £ 4.21
453.52 + 24.57
130.11 £ 9.50
427.05 + 21.49
416.62 + 43.72
403.22 + 92.13
492.49 + 45.25
526.40 + 31.80
496.60 * 46.44
455.07 = 20.88
468.85 + 25.53
402.29 + 3.89
513.52 4 26.76
259.92 4+ 2.90
44.63 £ 16.89
430.56 £ 2.07
501.79 + 33.64
512.29 + 20.39
84.25 + 23.85
117.80 £ 29.89
505.16 + 17.87
106.62 + 28.83
238.26 + 23.85
91.53 + 27.24
195.12 £ 28.70
431.68 + 14.15
83.23 £ 3.77
288.79 & 39.40
307.96 £+ 6.29
339.80 + 3.64
156.57 + 25.47
197.64 £ 2.51
134.57 £ 19.13
155.61 + 26.10
178.28 + 19.33
218.07 + 23.03
115.71 £ 7.30
136.89 + 14.92
247.51 + 12.62
424.71 +10.48
195.92 + 11.12
339.12 +10.29
117.34 £ 4.84
138.69 £ 25.73
114.34 £ 7.26
70.22 £+ 15.35
401.63 £ 9.62
Q1™ 17 L Q =@




Capitulo 6. IDENTIFICACAO DOS MODOS DE PULSACAO
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Frequency
(nHz)

Period
(sec)

Amplitude
(mma)

|

Trmax

(s)

1070.6102 + 0.0861
1124.0253 + 0.1287
1139.3026 + 0.0857
1179.7990 + 0.0944
1224.8006 + 0.1001
1366.5982 4+ 0.1319
1371.3576 4+ 0.1032
1374.7202 4+ 0.1422
1375.5050 + 0.0805
1405.2834 +0.1118
1412.9375 4+ 0.1605
1415.7909 £ 0.1342
1435.0568 + 0.1252
1495.9336 + 0.1321
1514.0709 4 0.1250
1536.4736 + 0.0983
1596.2317 £ 0.1287
1728.2481 + 0.1071
1780.0778 4+ 0.0828
1786.5244 + 0.0824
1790.7357 + 0.0211
1790.9382 + 0.1458
1794.0625 + 0.0981
1794.8864 4+ 0.0447
1809.4518 4+ 0.0892
1831.3343 4 0.0487
1836.2799 + 0.0951
1837.1193 + 0.0794
1846.8182 4 0.0742
1848.8445 4 0.2050
1853.6162 % 0.0910
1854.0242 4 0.0060
1858.1503 £ 0.0161
1861.8588 £ 0.0845
1862.1695 + 0.0440
1880.2493 + 0.0451
1881.1465 + 0.0896
1896.0151 + 0.0791
1899.5102 4+ 0.0596
1924.3662 4+ 0.0694
1925.7273 4+ 0.1793
1925.7573 4+ 0.0850
1926.9414 + 0.1290
1928.1807 4 0.1029
1929.3921 + 0.0287
1933.6410 + 0.0191
1937.1805 4 0.0951
1937.5984 + 0.0070
1941.9776 4+ 0.0730
1942.7075 4+ 0.0851
2008.9093 £ 0.0996
2136.8990 £ 0.1556
2170.5511 £ 0.1300
2172.6801 £ 0.2086
2195.1020 £ 0.1247
2198.5986 £ 0.1632
2199.7496 £ 0.1770
2203.3154 + 0.0909
2206.1699 + 0.0319
2208.6948 + 0.1069
2209.8242 £ 0.1304
2210.2000 £ 0.0173
2212.4681 £ 0.1416
2214.4441 £ 0.0146
2215.3478 £ 0.1491
2224.9708 £ 0.1838
2232.6552 £ 0.1923
2270.2367 £ 0.0637
2276.6719 £ 0.0774
2290.7585 4+ 0.1186
2303.3819 £ 0.0951
2312.8515 £ 0.1140
2323.5281 £ 0.2197
2338.6337 £ 0.0376
2339.5492 £ 0.2815
2344.2511 £ 0.1114
2345.7248 + 0.0492
2358.0435 £ 0.0825
2366.4338 £ 0.0313
2376.0473 £ 0.1284
2405.2427 £ 0.0894
2413.5025 £ 0.0662
2418.2414 £ 0.0802
2426.9190 £ 0.0718
2454.1297 £ 0.1375
2466.5843 £ 0.1430
2477.0475 £ 0.0917
2493.0801 £ 0.1250
2494.2523 £+ 0.1651
2499.7609 £ 0.0753
2505.3706 £ 0.0700
2517.2488 + 0.1433
2518.7564 + 0.1643
2527.2090 + 0.1941
2547.8652 £ 0.1658
2557.9851 £ 0.3118
2561.8125 £ 0.2072
2580.7262 £ 0.1065
2642.6779 £ 0.1131
2647.3574 £ 0.0767
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934.046767 £ 0.075104
889.659728 + 0.101866
877.729971 + 0.066030
847.601985 + 0.067817
816.459446 + 0.066728
731.743955 £ 0.070626
729.204412 £ 0.054864
727.420768 £+ 0.075249
727.005714 £ 0.042522
711.600227 £ 0.056631
707.745398 £ 0.080389
706.318985 + 0.066956
696.836548 + 0.060794
668.478884 + 0.059015
660.471055 + 0.054510
650.841008 + 0.041623
626.475476 + 0.050510
578.620634 £ 0.035841
561.773192 + 0.026133
559.746053 + 0.025824
558.429697 + 0.006571
558.366561 + 0.045466
557.394184 4+ 0.030472
557.138323 4+ 0.013887
552.653564 + 0.027232
546.049955 + 0.014514
544.579286 + 0.028195
544.330474 + 0.023538
541.471815 + 0.021759
540.878378 + 0.059977
539.486009 + 0.026483
539.367285 + 0.001760
538.169592 + 0.004669
537.097655 £ 0.024364
537.008057 £ 0.012676
531.844376 + 0.012771
531.590703 + 0.025327
527.421973 + 0.022008
526.451492 4+ 0.016518
519.651606 + 0.018740
519.284327 4+ 0.048361
519.276242 4+ 0.022910
518.957139 + 0.034731
518.623600 + 0.027670
518.297980 + 0.007708
517.159088 + 0.005107
516.214164 + 0.025330
516.102831 + 0.001862
514.938987 + 0.019356
514.745523 + 0.022550
497.782543 £ 0.024687
467.967828 + 0.034076
460.712495 + 0.027588
460.261035 + 0.044183
455.559702 + 0.025882
454.835188 + 0.033755
454.597206 + 0.036576
453.861480 4+ 0.018723
453.274258 + 0.006552
452.756075 + 0.021920
452.524684 + 0.026693
452.447752 + 0.003544
451.983909 + 0.028921
451.580605 + 0.002985
451.396388 + 0.030380
449.444093 + 0.037129
447.897205 + 0.038583
440.482714 + 0.012354
439.237640 + 0.014935
436.536633 £ 0.022598
434.144256 £ 0.017933
432.366722 + 0.021303
430.379995 + 0.040693
427.600100 + 0.006869
427.432772 + 0.051422
426.575472 4+ 0.020270
426.307468 4+ 0.008938
424.080388 + 0.014837
422.576783 + 0.005580
420.867035 + 0.022749
415.758461 + 0.015461
414.335592 + 0.011373
413.523652 + 0.013719
412.045069 + 0.012195
407.476435 + 0.022832
405.418952 + 0.023503
403.706433 £ 0.014943
401.110256 + 0.020111
400.921744 + 0.026537
400.038258 + 0.012052
399.142542 4+ 0.011157
397.259101 4+ 0.022617
397.021324 4+ 0.025902
395.693427 4+ 0.030384
392.485442 + 0.025543
390.932688 + 0.047647
390.348636 + 0.031567
387.487827 + 0.015996
378.404050 + 0.016191
377.735169 + 0.010950
QP mANAON L N N117e5

0.5357 + 0.0871
0.3526 + 0.0859
0.5280 + 0.0860
0.4948 + 0.0887
0.4508 + 0.0853
0.3443 + 0.0860
0.5059 + 0.0935
0.3224 + 0.0867
0.5990 =+ 0.0909
0.5233 4 0.0949
2813 £ 0.0852
.4019 £+ 0.0911
3665 1 0.0867
3456 £ 0.0853
3845 4 0.0893
.4947 £+ 0.0891
3591 + 0.0876
.4318 4+ 0.0868
5547 4+ 0.0886
5639 + 0.0871
2240 4+ 0.0886
3097 4+ 0.0851
.4683 4+ 0.0865
0415 4+ 0.0878
5176 4+ 0.0875
9362 4+ 0.0861
.4844 £+ 0.0864
.6341 £ 0.0963
.6357 £ 0.0904
2298 £ 0.0869
5071 4 0.0872
3568 1 0.0943
9824 + 0.0910
5706 + 0.0946
1613 + 0.0958
0293 + 0.0867
5358 4+ 0.0916
6424 4+ 0.0973
7695 4+ 0.0866
7102 4+ 0.0903
2580 4+ 0.0864
5794 4+ 0.0905
.3572 £+ 0.0863
.4430 £ 0.0862
.7091 £ 0.0921
.4516 £ 0.0887
.4936 £ 0.0879
.2537 £ 0.0946
.6935 £ 0.0946
.5492 £ 0.0881
4577 4+ 0.0863
.2920 + 0.0860
.3551 4 0.0890
.2266 £ 0.0867
.3727 4+ 0.0895
.3698 + 0.1013
.3172 4+ 0.0900
.6159 4+ 0.0987
.4671 4+ 0.0886
.4326 4+ 0.0876
.4560 £+ 0.1021
L7767 £ 0.0911
0.3813 4 0.0901
3.3943 4 0.0941
3748 1+ 0.0987
2551 4 0.0880
2390 £ 0.0869
7243 4+ 0.0872
5979 4+ 0.0876
3902 + 0.0876
.4816 4 0.0866
.4549 £+ 0.0872
2365 + 0.0863
3643 4+ 0.0940
1616 £+ 0.0861
.4168 4+ 0.0878
9784 4+ 0.0909
5594 4 0.0872
.6362 £ 0.0941
.3506 £ 0.0855
5093 £ 0.0860
6977 + 0.0871
5829 4 0.0887
6427 1+ 0.0876
3532 4 0.0881
3630 + 0.0930
5014 4+ 0.0871
3771 4+ 0.0896
2889 4+ 0.0877
6148 4+ 0.0875
6596 + 0.0870
3349 4+ 0.0902
2769 4+ 0.0860
2460 4+ 0.0872
0.2790 + 0.0877
0.1483 + 0.0877
0.2224 4 0.0872
0.4336 4+ 0.0871
0.4069 £ 0.0871
0.6011 4 0.0871
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107.39 £ 50.77
688.36 + 72.72
T47.58 + 47.88
765.09 + 50.63
599.17 + 51.69
74.59 £+ 61.10
101.42 4 44.89
487.34 + 65.33
654.32 + 36.96
417.45 + 46.17
25.32 £ 71.73
501.06 + 57.43
100.40 + 55.05
55.45 + 55.49
499.27 + 50.25
540.22 4 38.64
53.34 £ 50.99
375.10 + 39.29
18.20 4 29.57
434.82 + 29.19
366.77 + 7.44
366.77 + 51.36
509.78 + 34.56
315.93 + 15.75
94.29 + 31.06
536.28 + 16.78
66.81 + 32.62
125.39 £ 27.38
88.89 + 24.95
283.10 & 69.56
154.66 + 31.02
430.10 £ 2.05
199.88 £ 5.48
142.98 + 28.37
78.57 £ 14.79
405.53 + 15.23
171.05 £ 29.55
117.94 £ 25.63
445.05 + 19.82
197.67 £+ 23.19
186.83 + 58.67
174.21 4+ 28.38
49.20 £ 42.41
328.53 + 33.71
100.33 £ 9.27
198.49 £ 6.24
27.52 + 30.81
434.69 + 2.28
137.30 + 23.83
139.88 + 27.53
32.45 £ 31.29
270.93 + 46.03
83.61 + 38.07
188.87 £ 60.42
230.03 + 36.05
219.14 + 41.48
151.45 £ 50.00
211.71 + 25.04
243.59 + 9.15
280.92 + 30.53
204.12 + 33.23
75.01 + 4.95
422.65 1+ 40.78
171.35 £ 4.18
328.11 4 40.86
227.54 + 51.97
317.15 4+ 54.29
50.70 £ 17.74
254.15 4+ 21.51
42.62 £ 32.67
142.89 + 26.22
87.10 £ 29.16
238.33 + 56.16
150.88 £+ 10.07
260.01 + 76.26
163.77 £+ 30.01
327.08 + 13.27
316.62 + 22.14
105.47 £ 8.29
245.65 + 34.21
105.21 + 23.51
130.27 £ 17.33
228.47 4+ 20.99
61.36 + 18.76
52.49 + 36.61
308.39 + 36.59
395.12 4 23.41
275.03 + 31.96
253.69 + 41.98
213.83 + 19.05
67.48 + 17.59
226.23 + 36.19
294.01 + 41.27
329.32 + 47.98
79.07 £ 41.68
232.22 + 77.72
49.50 £+ 51.04
61.83 £ 26.00
212.25 4+ 27.04
225.95 + 18.32
11 o= L 10 Q9




Capitulo 7

ASTEROSISMOLOGIA DA
PG 1159-035

7.1 Introducao

A PG 1159-035 é provavelmente formada por um nticleo de carbono e oxigénio envolto
por uma atmosfera constituida por uma mistura de hélio e carbono, praticamente sem
hidrogénio'. A atmosfera ainda esta em processo de contracio, o que afeta a taxa de variacao
temporal dos perfodos de pulsacdo, P. Por outro lado, & medida que a atmosfera contrai, o
momento de inércia da estrela diminui e sua velocidade angular de rotagao deve aumentar
para manter constante o momento angular, jA que nao hé perdas de massa ou acresgao
mensuravel. O aumento da velocidade angular afeta o espagamento entre as componentes
dos tripletos e multipletos, e também o P de seus periodos.

O estudo do efeito da contragao da atmosfera sobre a taxa de variacao dos periodos
de pulsacao exige o conhecimento de trés parametros: a fragdo de massa da atmosfera de
He (gy), a massa total da estrela (M,) e o raio do ntcleo (r.). Kawaler & Bradley (1994)
estimaram que a massa fracionaria da camada mais externa (atmosfera) da PG 1159-035
deve ser gy =~ 0.0039 M,. Winget et al. (1991), se valendo dos dados de 1989, fizeram a
primeira determinacdo da massa da PG 1159-035, encontrando M, = 0.586 + 0.003 (M,).
Contudo, o raio da regiao nuclear, r., ainda nao havia sido determinado.

Usando um conjunto mais completo de dados, podemos refinar a determinagao da massa
da PG 1159-035 e fazer a primeira estimativa para r.. Este capitulo descreve todo o proce-
dimento usado para tal fim.

7.2 AP, e a Freqiiéncia de Brunt-Vaisala

Partindo dos valores calculados para AP, e AP, podemos calcular o valor da constante P,
da Eq.6.1, reproduzida aqui novamente:

I Embora a ~ 130 000 K nfo haja linhas espectrais de H, a presenca de H na atmosfera da estrela provoca
um alargamento nas linhas de He.
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P
AP = ——2 (7.1)

0+ 1)

P, = \/l({+1)AP, (7.2)

Para ¢ = 1, temos P, = 30.31 £ 0.04 (s) e para ¢ = 2, P, = 30.32 £ 0.03 (), calculados
no capitulo anterior. Fazendo a média ponderada dos dois valores, temos:

P, =30.32 +0.03 (s) (7.3)

A constante P, depende da estrutura interna da estrela (Kawaler & Bradley 1994):

P, = 21 < / N(r) dr>_1 , (7.4)

r

onde N(r) representa a freqiiéncia de Brunt-Viisild * e a integragdo ¢ feita sobre toda a
regiao de propagacao dos modos-g de pulsagao.

A freqiiéncia de Brunt-Viisdld, N(r), esta relacionada com a variagdo da densidade no
interior da estrela. Para entender o significado fisico de N(r), vejamos um exemplo simples:
suponha que um objeto esteja flutuando estaticamente dentro de um fluido continuamente
estratificado (isto ¢, sua densidade varia de forma continua ao longo do eixo vertical), sendo
mais denso em baixo e menos denso em cima. No ponto em que o objeto estd, a densidade
do fluido ¢é exatamente igual a densidade do objeto, por isto, ele ndo se move. Se o objeto
for deslocado para cima, se tornara relativamente mais pesado que o fluido ao seu redor e
se for deslocado para baixo, se tornara relativamente mais leve. Nos dois casos, uma forca
restauradora atuara sobre o objeto tentando trazé-lo de volta para a posicao de equilibrio.
Se assumirmos que o movimento do objeto nao perturba o fluido e se ignorarmos efeitos de
viscosidade, a intensidade da forga restauradora varia com o movimento vertical do objeto
e ele entra em oscilagio harménica simples (como ocorre em um sistema massa-mola).
A freqiiéncia (ou periodo) de oscilagao, N(r), é chamado de fregiiéncia (ou periodo) de
Brunt-Viisili, e N*(r) é proporcional & variagao relativa da densidade (dp/dr) na diregao
vertical. Por esta razao, a freqiiéncia de Brunt-Véiséla pode ser usada como parametro para
caracterizar o grau de estratificacao de um fluido.

Em estrelas pulsantes, N?(r) também leva em conta a variacio relativa da densidade
adiabatica:

N*(r) = —g [;5_1?1?%] (7.5)

2 0 fisico finlandés Vilho (Yrjo) Viisild (1891-1971) em 1925, e o meteorologista inglés Sir David Brunt
(1886-1965), em 1927, derivaram independentemente a férmula para a freqiiéncia de flutuabilidade (bu-
oyancy) e que corresponde a maior freqiiéncia de uma oscilagdo gravitacional em uma atmosfera completa-
mente compressivel. Esta freqiiéncia é normalmente descrita como a freqiiéncia de Brunt-Vaisila.
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A freqiiéncia de Brunt-Viisil4 ¢ calculada a partir de modelos. Kawaler (1990) usou um
conjunto limitado de modelos para calcular N(r) e encontrou que o valor de P, é inversa-
mente proporcional & massa da estrela, M, com uma fraca dependéncia da luminosidade,
L, e da composicao da superficie, gy. Contudo, abaixo de ~ 10 L, os modelos mostraram
uma dependéncia crescente de P, em relagao a esses parametros.

Estudos mais aprofundados feitos por Kawaler & Bradley (1994), conduziram a Eq.6.4,
apresentada no capitulo anterior, e reproduzida novamente aqui:

M\ I\ 00 ~0.00012
P,~155 (M—®> <1OOL@> <1gy3) (em segundos). (7.6)
ou
M\ B\ —0.00012
P, ~18.196 (M_> (L_> (1%:)) (em segundos). (7.7)
© ©

Como P, é fracamente dependente de gy, conhecendo P, podemos estimar a massa da
estrela, mesmo com uma estimativa grosseira de sua luminosidade. Antes de aplicarmos a
equagao acima para calcular a massa da PG 1159-035, vamos descrever com um pouco mais

de detalhes os modelos usados por Kawaler & Bradley, daqui para a frente chamados de
“modelo KB”.

7.3 O Modelo KB

Os modelos evolucionarios de Kawaler & Bradley para PWD, partem de um modelo inicial
que tenta ser o mais fiel possivel & estrutura da estrela logo que entra no estagio de PWD.
Ao contrario das anas brancas pulsantes mais frias (DAVs e DBVs), a estrutura interna das
DOVs esta intimamente ligada a de seus progenitores mais provaveis, as estrelas centrais
de nebulosas planetarias (PNNs) e as estrelas do ramo assintotico das gigantes (AGBs). O
intervalo de tempo que separa as DOVs do seu estagio anterior como PNN ou como uma
estrela AGB é da ordem de ~ 10° anos — pouco tempo para que mudancas significativas
ocorram — fazendo com que sua estrutura interna e suas caracteristicas térmicas ainda
sejam muito parecidas as de suas progenitoras. Para as DBVs e DAVs, a longa evolugao na
seqiiéncia de esfriamento j& apagou a histéria anterior.

Kawaler e Bradley partiram de um modelo evolucionario simples para estrelas p6s-AGBs,
deficientes em hidrogénio e de 0.6 M como “modelo semente”. Durante a evolugao, a camada
de hélio do modelo semente passou por varios flashes até que, apés um deles, o modelo
semente saiu do estagio AGB. Com os flashes, o modelo semente perdeu seu envelope de
hidrogénio, mas manteve sua camada de hélio ainda queimando hélio. Eles deixaram o
modelo evoluir até que a queima de hélio fosse responsavel apenas por uma pequena fragao
da luminosidade total da estrela (que era da ordem de 1000 Ls). Neste ponto, o modelo
semente tinha um nticleo composto por uma mistura de carbono e oxigénio na proporgao
de 57:43 (em temos de massa) e por uma camada de hélio de 1.85 x 1072 M,, e ja podia ser
usado como modelo inicial.
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Para produzir modelos iniciais com diferentes massas totais, o modelo semente era trans-
formado homogeneamente até que a massa desejada fosse atingida, mantendo fixa a massa
da camada de hélio. Para produzir modelos com diferentes massas para a camada de hélio, a
localizagao da regiao de transicao entre o nticleo C+0O e a camada de He era deslocada para
o ponto de massa desejado. Desta forma, eles tinham um modelo inicial cuja composicao

quimica, estrutura térmica e historia evolucionaria eram coerente com o que se sabe sobre
estrelas AGBs.

Os modelos KB usam como parametros a massa total da estrela (M,), a temperatura
efetiva (Te.rs), a espessura da camada superficial de hélio (¢y, em termos da massa da
estrela), e a composigao da superficie (Y, ). Essas sdo as grandezas de maior interesse no
estudo de pulsagoes nao-radiais.

Como ja foi visto, a massa da estrela, M,, determina o espagamento, AP, entre os
periodos de pulsagdo. A espessura da camada superficial de hélio (¢y) afeta os desvios em
relacao ao espagamento uniforme. Para estudar os efeitos de M, e gy sobre o espagamento
em periodo, Kawaler e Bradley estudaram modelos com M, variando de 0.50 a 0.80 Mg, o
que cobre boa parte do intervalo de distribuicdo de massa para anas brancas (pelo menos
para as que sao provenientes de AGBs).

Eles também consideraram camadas de hélio com espessura entre 2 x 10™* e 1074 M,_
Se a camada de hélio possuir mais do que 2 x 10~* M,, ainda havera queima de hélio e a
estrela nao serd uma PG1159. Foram consideradas composicoes diferentes para a camada
superficial de hélio, Yj,,r, variando desde hélio puro até uma mistura extremamente rica
em C/O, ja que a estrela no AGB tinha extensa camada convectiva que dragava C/O até a
fotosfera. A possibilidade de um ultimo pulso térmico, nos modelos de renascimento (born
again) também precisa ser considerada (ver Sec.1.7).

7.4 Calculo da Massa da Estrela

Kawaler & Bradley calcularam P, para uma grade inteira de modelos, variando os parame-
tros M,, L e qy. A massa é dada em termos de massas solares, M., e a luminosidade em
termos de luminosidade solar, Ls. Os resultados foram parametrizados através da relacao,

Py=zM* LY g5 (7.8)
onde z, a, b e ¢ sao constantes valem:

z = 18.196s

R (9

c = —0.00012

A Eq.7.8 é equivalente & Fq.7.7. Isolando M na Eq.7.8, podemos calcular a massa em
funcao de P, e dos outros dois paradmetros:



Capitulo 7. ASTEROSISMOLOGIA DA PG 1159-035 146

M* =P, z' L0 ¢° (7.10)
~1 b —c\/e
M= (P2"L7"¢") (7.11)
ou, na forma logaritmica:

1
log M = —[log P, — log z — blog L — clog gy] (7.12)

a

Numericamente,

log M = —0.76923 [log P, — 1.25998 + 0.035 log L + 0.00012 log gy] (7.13)
log M = 0.96921 — 0.76923 log P, — 0.02692 log L — 0.00009 log gy (7.14)

A incerteza para a massa, pode ser calculada por:

() () () o+ (5) vower] T e

A expressao acima é uma equacao geral para o calculo da incerteza, que leva em conta
a contribuicdo de todos as variaveis e parametros. Infelizmente, Kawaler & Brabley (1994)
nao publicaram as incertezas® para os parametros z, a, b e c. Isso nos forca a ignorar a
contribuigdo desses termos (fazendo o., o,, 03, e 0., todos iguais a zero). Neste caso, a
equagao acima se torna:

M

-~ lal

OM

M | /op \? bor \° co, )\’ V2
P, L ay
= | (= =L v, 7.16
M= ] <P0)+<L>+<qy>} (7.16)
op \2 o1\ 2 oo\ s
on = 0.76923 M (?P) +0.01225 <TL) +1.44 x 1078 (%) ] (7.17)
o Y

3 Enquanto fazia a corregao final desta tese, Steven Kawaler (comunicagio privada) divulgou novos valores
para a constante de proporcionalidade e para o expoente da massa na Eq.7.6 bem como suas incertezas.
Usando os novos valores, Kawaler calculou a massa da estrela para espagamento assintético em periodo
(integrando a freqiiéncia de Brunt-Viisila) e usando o espagamento médio para modos ¢ =1, m = 0, com
periodos entre 300 e 700 segundos. Os valores encontrados para a massa da estrela foram M /Mg = 0.59296
(incerteza ndo divulgada) e M /Mg = 0.59311 + 0.0008. No primeiro calculo, Kawaler usou a = —1.342 +
0.001 e no segundo @ = —1.424 4 0.003. As constantes de proporcionalidade foram 14.728 & 0.001 (s) e
14.115 £ 0.004 (s), respectivamente.
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Finalmente, podemos calcular a massa da PG 1159-035, usando

P, = 30.32£0.03 (s)

L = 195+3 (LQ) (7.18)
qy = 0.039
temos:
M/M@ = 0.586 £ 0.001 (7.19)

O mesmo resultado obtido por Winget et al. (1991), (M /M = 0.586 £ 0.003), porém
com uma incerteza 3 vezes menor. Chamamos a atencao a incerteza no valor da massa nao
leva em conta os erros nos valores calculados dos parametros z, a, b e ¢. Assumindo que as
incertezas desses parametros sejam da ordem do tltimo digito significativo no valor calculado
para esses parametros, teriamos: o, < 0.001s, o, < 0.1, 0, < 0.001 e 0. < 0.00001. Neste
caso, todos os erros podem ser perfeitamente desprezados, exceto o erro no parametro a,
que pode aumentar a incerteza na determinacao da massa até 25 vezes. De acordo com este
raciocinio, a incerteza na massa, na Eq.7.16 pode estar subestimada, mas essa incerteza

deve ser menor que 0.025.

7.5 Diagrama AP

A aproximacao assintéotica da Eq.6.4 calcula com excelente precisao os periodos de pulsacao
para modelos completamente homogéneos. Contudo, sabemos que em anas brancas existem
gradientes na composic¢ao entre o niicleo de C+0O e a camada mais externa, rica em hélio.
Esta regiao é chamada de zona de transicio de composi¢cao, mas freqiientemente vamos
nos referir a ela simplesmente como zona de transicao. As variagbes abruptas que ocorrem
nesses gradientes podem fazer com que a zona de transi¢cao atue como uma parede refletora
para certos modos de pulsagao, isolando-os em regioes especificas do modelo, como numa
caixa de ressonancia. Desta maneira, os modos podem ser “amarrados” tanto dentro do
nicleo de C+0, quanto entre a superficie externa e a zona de transicao. Para anas brancas
em geral, os modos que mostram maior efeito sao aqueles que ficam confinados nas camadas
mais externas (Winget et al. 1981), entre a zona de transi¢do e a superficie externa, pois os
modos confinados nas camadas mais externas requerem menos energia para serem excitados.
A energia cinética, Fx, de um modo de pulsacao é dada por

o

2 R )
Ex x 7/0 p(or)*dr | (7.20)

onde o é a freqiiéncia angular de oscilagao, e dr é a perturbacao da posicao de um dado
elemento do fluido. A fungio p(6r)? atua como uma funcio peso e mostra que no interior
de uma ana branca, onde as densidades sao muitissimo altas, mesmo pequenas amplitudes
de oscilagao irao resultar em um grande valor para a energia cinética.
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Logo, se uma grande quantidade de energia é bombeada para um modo externo por
algum mecanismo de excitagao, o modo ainda terd uma pequena amplitude de pulsacao.
Por outro lado, modos que ficam confinados na camada superficial nao-degenerada devido
ao efeito de amarramento terao pequenos valores de Fi.

Assim, se uma certa quantidade de energia for bombeada para um modo por algum
mecanismo de excitagao, o deslocamento da superficie provocado pelos modos amarrados
serd maior do que o deslocamento provocado por modos nao-amarrados, isto é, maior am-
plitude observada. Desta forma, o amarramento de modos pode atuar como um mecanismo
de sele¢ao, fazendo com que certos modos possam ser observados mesmo se muitos outros
sao linearmente instaveis.

No capitulo anterior foi explicado como o amarramento de modos de pulsacdao pode
alterar o espacamento entre periodos consecutivos em relacao ao espacamento uniforme. E
¢ a analise desses desvios que nos permite estudar o amarramento de modos na estrela e
obter informacgoes sobre sua estrutura interior. Para isso, nos valemos de graficos de AP
contra P, onde, para cada periodo P, é plotada a diferenca* AP = P, — P,. Daqui para
frente, vamos nos referir a esses graficos como “diagrama AP”.

O diagrama AP para a PG 1159-035 que obtemos pode ser visto na Fig.7.1 e os valores
de cada ponto estao tabelados na tabela Tab.7.1. A continuidade é muito importante em
um diagrama AP, pois somente em seqiiéncias continuas pode-se fazer uma anélise mais
segura do amarramento dos modos de pulsagao. A partir do estudo dos periodogramas da
PG 1159-035 conseguimos obter a seqiiéncia completa dos espacamentos para todos os modos
¢ =1 com k variando de 14 a 41. Sao, ao todo, 27 modos de pulsagao, 8 a mais do que os
obtidos por Winget et al. (1991), mas incluimos modos para os quais ha alguma incerteza
na determinacgao do periodo. Estes casos, estao indicados na tabela por um asterisco *.

A seqiiéncia para os modos ¢ = 2 para a PG 1159-035 est4 incompleta; contamos apenas
com subseqiiéncias de pontos, que no grafico aparecem ligados por uma linha continua. O
cancelamento geométrico faz com que a amplitude observada de um modo com ¢ = 2 seja
muito menor que a amplitude de ¢/ = 1, mesmo se pulsarem com a mesma amplitude real.
A linha tracejada indica as regioes onde ha auséncia de pontos. Felizmente as informacoes
importantes podem ser obtidas apenas da anélise da seqiiéncia ¢ = 1.

O amarramento ocorre quando existe uma ressonancia entre as auto-fungoes de oscilacao
e a posicao da zona de transicao no interior da estrela, o que nos permite usar os periodos
dos modos amarrados para calcular a posicao da zona de transicao. E é isso que faz dos
modos amarrados algo tao tutil para a Asterosismologia.

Quando se examina um diagrama AP, estamos interessados em quatro caracteristicas
ligadas aos espagamentos entre os periodos dos modos-g:

4 Alguns autores preferem calcular AP em relacio ao periodo anterior, AP = P, — P,_1, e nio em
relagao ao periodo seguinte, como estamos usando aqui.
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Fig. 7.1: Diagrama AP para a PG 1159-035, onde o valor de AP para um periodo k da
seqiiéncia ¢ =1 (oul = 2) € o espagamento entre este periodo e o periodo sequinte
da seqiiéncia: AP = P.y1 — Py. As linhas tracejadas na seqiiéncia para { = 2
indicam as regioes onde hd auséncia de pontos.

modos amarrados:

ciclo de amarramento:

amplitude de amarramento:

fase de amarramento:

Aparecem como pontos de minimo do diagrama AP.

E o conjunto de pontos entre dois modos amarrados conse-
cutivos. O ciclo de amarramento inicia em um modo amar-
rado e termina em outro e a diferenga em segundos entre
os dois é chamada de periodo do ciclo de amarramento. O
periodo dos ciclos de amarramento é determinado principal-
mente pela localizacao da zona de transicao e, por isso, pode
ser usado para calcula-la.

A amplitude de amarramento é a diferenca entre o ponto
méximo do ciclo (maior AP) e o ponto minimo mais proximo
a direita (modo amarrado). A amplitude de amarramento
nos da uma idéia de quanto o amarramento de um modo
afeta os espacamentos dos modos imediatamente anteriores.
E expressa em segundos, mas pode ser expressa em termos
de amplitude fracionéria. O que mais influi na amplitude de
amarramento é a espessura da camada superficial de hélio,
gy (j4 que ndo ha uma camada de H nas DOVs). O estudo da
amplitude de amarramento pode nos dar informacgoes sobre

qy -

E 0 menor periodo amarrado observado, Pyin, isto é, o ponto
inicial da seqiiéncia de ciclos de amarramento. Sua posigao
estd relacionada com a temperatura efetiva da estrela, T, .
O esfriamento da estrela desloca P,,;, no diagrama AP e
todos os demais ciclos sao deslocados junto com ele. Mas a
contracao e a rotacgao diferencial da estrela também tém um
papel importante sobre esse deslocamento.
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L=1 =2
k P (s) AP (s) || k P (s) AP (s)
14 390.30 21.71 24 350.75 12.64
15 412.01 * 20.36 25 363.39 12.64
16 43237 *  20.07 26 376.03 11.44
17  452.44 20.02 27  387.47 12.59
18  472.08 *  22.77 28  400.06 13.08
19 494.85 22.31 29 413.14 * 11.90
20 517.16 20.98 36  498.73 13.25
21 538.14 20.00 37 511.98 12.05
22 558.14 20.98 38  524.03 12.34
23 578.61 21.39 39  536.37 10.63
24  600.00 * 22.03 40  547.00 14.99
25  622.03 * 22.96 41  561.99 14.03
26 644.99 23.10 42 576.02 9.24
27  668.09 19.65 49  660.46 11.74
28 687.74 20.06 50 672.20 12.28
29  709.05 *  20.46 51 684.48 12.35
30 729.51 23.43 52 696.83 13.04
31 752.94 20.80
32 T73.74 18.06
33 T791.80 22.78
34 814.58 24.04
35 838.62 23.10
36 861.72* 21.95
37  883.67 19.52
38 903.19 *  20.00
39 923.19* 22.00
40 945.01 21.97
41 966.98 21.15

Tab. 7.1: Pontos do diagrama AP. O asterisco indica detec¢ao incerta.

Na Fig.7.2 podemos ver o diagrama AP para a seqiiéncia ¢ = 1 da PG 1159-035. Cada
circulo representa um modo de pulsacgdo e esta identificado por seu indice k (ver Tab.7.1,
conforme determinacao de Winget et al. (1991), através da comparagdo com modelos ted-
ricos (a determinagdo nao é absoluta). As setas indicam a posi¢do dos modos amarrados
(pontos de minimo): k& = 17, 21, 27, 32 e 37. Entre os modos amarrados k = 32 e k = 37
temos 4 modos nao-amarrados (k = 33, 34, 35 ¢ 36). O intervalo entre k = 32 ¢ k = 37
corresponde a um ciclo de amarramento, cujo periodo tem 883.67 — 773.74 = 109.93 se-
gundos. A amplitude do amarramento sobre o modo k& = 27 (668.09 s) é igual a variacao
que ela provoca no espagamento maximo do ciclo: 23.10 — 19.65 = 3.45 segundos. Também
podemos expressar a amplitude de amarramento na forma fracional: 3.45/23.10 = 0.15,
o que significa que o amarramento provocou uma variacao de 15% no espacamento entre
os periodos. A fase de amarramento é definida pelo modo k = 17: P,;, = 452.44s. A
Tab.7.2 resume as informagoes mais importantes que podemos extrair do diagrama AP da
PG 1159-035 e que serao usadas como base para todos os calculos daqui para frente.

7.6 Analise Preliminar

Como se pode ver pelo diagrama AP e pela Tab.7.6, tanto o periodo quanto a amplitude de
cada ciclo de amarramento nao sao constantes. Para calcular um valor caracteristico para
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k Periodo Ciclo (¢) Amplitude Amplitude
(s) (s) (s) Fracional
17 452.431 £ 0.002 — > 1.69 < 0.078
21 538.154 £0.003 85.70 277 0.122
27 668.071 £0.024  129.95 3.45 0.149
32 T773.744 +£0.064  105.65 5.37 0.229
37 883.637 +£0.122  109.93 4.32 0.188

Tab. 7.2: Modos amarrados na PG 1159-035.

1000

Diagrama AP para a seqiiéncia ¢ =1 da PG 1159-035.
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Fig. 7.3: Periodograma do diagrama AP. Os picos indicam os melhores valores para o
periodo do ciclo de amarramento.

um AP (real ou tedrico), Winget et al. (1991) (W91) propdem o ajuste de uma senoide
aos pontos do diagrama AP e usam o periodo da sendide ajustada como o periodo do ciclo
de amarramento, sua amplitude como amplitude de amarramento e sua constante de fase
como fase de amarramento. Isto permite uma comparacao entre observacao e modelos.

Antes do ajuste ser feito, o valor médio de AP é calculado e subtraido de cada ponto.
Em seguida, os pontos sdo normalizados por AP (é o mesmo tratamento que se usa para
normalizar curvas de luz). Este procedimento reduz a sensibilidade & massa da estrela — ja
que AP depende fortemente da massa da estrela — fazendo que a estratificacao da superficie
seja a fator dominante sobre os valores caracteristicos do diagrama AP.

Para descobrir o melhor valor para o periodo do ciclo de amarramento da PG 1159-035,
foi feito um periodograma cobrindo o intervalo de 40 a 200 s. O resultado é mostrado na
Fig.7.3. Para cada pico do periodograma, ajustamos uma sendide. Os valores encontrados
estao na Tab.7.6, sendo que o melhor para o periodo do ciclo de amarramento é de 113+2 s,
diferente do obtido por W91 (80 £ 2 s), o que tem algumas implicagdes sobre as conclusoes
que se podem tirar desta analise preliminar, como serd mostrado a seguir. Note que o ajuste
feito por W91 aparece como o segundo melhor ajuste na Tab.7.6.

Podemos agora comparar os valores caracteristicos observados para a PG 1159-035 com
os valores caracteristicos (calculados através do mesmo procedimento) de diferentes modelos
com diferentes composigoes. Na tabela Tab.7.6 temos os valores obtidos por Kawaler (1997)
para trés diferentes modelos: um modelo completamente homogéneo, formado por carbono;
um modelo onde a superficie é formada por um camada de hélio sobre outra de carbono;
e um outro, onde a superficie é formada por trés camadas: uma de hidrogénio, outra de
hélio e uma terceira de carbono. Entretanto, os espectros da atmosfera da PG 1159-035
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Periodo Amplitude Toin x?
(s) Fracional (s)

113+£2 0.07+0.01 441+6 0.06

88+4 0.03£0.02 42612 0.10

66 +4 0.19£0.18 432£15 0.12

Tab. 7.3: Ciclo de amarramento da PG 1159-035: melhores valores.

Composicao da Ciclo de Amplitude Prnin < AP >
Zona de Transicdo =~ Amarramento  Fracional (s) (s)
(s)

C 143+ 7 0.030 £ 0.006 466 £ 9 21.2
He/C 63+ 1 0.09£0.01 528+£2 20.7
H/He/C 85+ 1 0.18 £0.01 51541 185
PG 1159-035 - atual 113 £ 2 0.07£0.01 441+6 214
PG 1159-035 - W91 80 £ 2 0.12£0.02 5233 21.6

Tab. 7.4: Resultados para diferentes composicoes da zona de transi¢cao

nao apresenta evidéncia de H (Dreizler 1998). Na ultima linha da tabela, temos os valores
calculados para a PG 1159-035 a partir dos dados da Tab.7.1 e os valores obtidos por Winget
et al. (1991).

Comparando os valores, praticamente nao ha davidas de que a zona de transicao da
PG 1159-035 nao é quimicamente homogénea. O periodo para o ciclo de amarramento (113
s) esté entre o periodo obtido para o modelo com C puro (143 s) e o de H/He/C (85 s).

O periodo do ciclo de amarramento ¢ muito sensivel a profundidade (r.) da zona de
transigao, porque os modos de pulsagao (com k grande) se formam no envelope mais externo.
O exame de como as auto-fungoes mudam de modo para modo, indica que as grandes
mudancas ocorrem nas camadas mais externas. Quanto mais massiva a camada, mais
profunda seré a zona de transicao, e maior serd o ntimero de modos que sao encontrados
ap6s um modo amarrado antes que a auto-funcao seja alterada suficientemente para criar
uma nova ressonancia; isto é, periodos de amarramento longos estao associados com regioes
espessas de composicao uniforme.

E por esta razio que o ciclo de amarramento é maior para o modelo quimicamente
homogéneo (onde o amarramento é o resultado da regidao de degenerescéncia relativamente
profunda) que para o modelo de He/C ou o modelo de H/He/C.

O modelo de H/He/C tem um ciclo maior que o de He/C — apesar da camada mais
externa de H ser extremamente fina no modelo — porque o amarramento é o resultado da
dupla ressonéncia das auto-fungoes com as duas camadas.

A amplitude do ciclo de amarramento é mais sensivel ao gradiente de densidade da zona
de transi¢ao: quanto maior for o gradiente, maior seré a amplitude do ciclo de amarramento.
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Isto resulta da mudanca do peso molecular médio. A amplitude observada (0.07) é menor
que a do modelo com He/C (0.09) e maior que a do modelo com C puro (0.03).

W91 usaram o periodo de minimo para determinar o valor de k para o tripleto de
517 s e encontraram k = 20 + 2. A diferenca entre o valor obtido em nosso trabalho
(Pnin = 441 +65) e o obtido por W91 (P,.;, = 523 + 3s) pode implicar que o valor de
k para o tripleto de 517 s nao seja exatamente 20, mas, felizmente, isto nao afeta nossos
calculos.

7.7 Localizacao da Zona de Transicao

Como o amarramento de modos depende da ressonéncia entre as auto-fungoes para as
pulsacoes e a profundidade da regiao de transicao de composigao, as freqiiéncias para as
quais os modos sao amarrados sao sensiveis a profundidade geométrica, r., da zona de
transigdo. Segundo Kawaler & Bradley (1994), os periodos dos modos amarrados sdo dados
em uma aproximacao analitica por:

2 o 212 r.\ GM717!

onde \; sdo um conjunto de constantes relacionados com os zeros de funcoes de Bessel; r,
¢ a posicao da regiao de transicao de composicao; e P; é o periodo do modo amarrado que
tem 7 nodos entre a superficie e r..

As constantes \; sao chamadas de coeficientes de amarramento e foram calculadas em-
piricamente a partir de modelos para anas brancas por varios grupos. A Tab.7.7 mostra os
valores de \; para i = 0 — 9 para modelos de PG 1159, DBs e DAs. Os coeficientes \; para
modelos de PG 1159 foram calculados por Kawaler & Bradley (1990); os \; para DBs foram
calculados por Bradley et al. (1993); e Kawaler & Bradley (1990) e Brassard et al. (1992)
A; para modelos de DAs (DA; e DAy, respectivamente) e, conforme se pode ver, os valores
obtidos pelos dois grupos sao coerentes entre si.

Partindo da Eq.7.21, a razao entre dois periodos P; > P; serd igual a:

2L com i > . 7.22
P, j (7.22)
O primeiro passo é identificar os valores de ¢ e j. A Tab.7.7 mostra os resultados de
todas as razoes Py/P}, com k > k', para os periodos amarrados da PG 1159-035, enquanto
que a Tab.7.7 mostra as razoes entre \;/A; com i > j. Comparando as duas tabelas, a
seqiiéncia de indices que gera o melhor ajuste ¢ i =1, 2, 3, 4, 5.

Para ¢ = 1, a Eq.7.21 fica:

P? — 4n?)2 [(1 _ %) 00+ 1) —}1 , (7.23)
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PG1159 DB DA, DA,
v Y Y Yy Y
0 3.33+£0.10 221£0.06 2.28=£0.05
1 492+0.16 o 438£0.06 4.49+£0.19
2 6.15£018 5.70+£0.33 6.06+0.20 6.23+0.23
3 T745+£0.16 743+0.17 758£0.22 7.83+0.19
4 876x£006 9.20+£0.18 9.00£0.20 9.18+0.26
5 10.17+£0.18 10.91+£0.41 10.50+£0.30 10.44 £0.17
6 11.46£0.18
7 1277+£0.19 12.56 + 0.36
8§ 13.82£0.35 14.15+0.47
9 15.26£0.26 15.77+0.32

Tab. 7.5: Coceficientes de amarramento para modelos de ands brancas. Fontes: PG1159:
Kawaler € Bradley (1990); DB: Bradley et al. (1993); DA,: Kawaler & Bra-
dley (1990); DAs: Brassard et al. (1992)

938.14 668.09 773.74 883.67

452.44
538.14
668.09
773.74

1.189

1.477
1.241

1.710  1.953
1.438  1.643
1.158  1.323

— 1.142

Tab. 7.6: Razoes entre os periodos amarrados observados

A1 Ao A3 W As A6 A As Ao
Xo | 1477 1.847 2237 2630 3.054 3.441 3.835 4.150 4.583
M| —  [1.331] [1.514] [1.780] [2.067] [2.329] 2.596 2.809 3.102
Ao | — — |1.211] [1.424] [1.654] [1.863] 2.076 2.247 2.481
As | — — — [1a7e] [1.365] [1.538] 1.714 1.855 2.048
M| — — — — [1.161] [1.308] 1.458 1.578 1.742
s | — — — — — [1.127] 1.256 1.358 1.500
Xe | — — — — — — 1114 1.206 1.332
M| — — — — — — —  1.802 1.195
s | — — — — — — —  — 1104

Tab. 7.7: Razées \;/\;, com i > j. As razoes dentro dos retdngulos sio as que melhor se
ajustam as razoes entre os periodos amarrados observados, mostrados na Tab.7.7.
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) P i T

(s) R,
1 452.431002 4.92 0.84 4+0.05
2 538.153994 6.15 0.83£0.06
3 668.070986 7.45 0.83+0.05
4 773.744021 8.76 0.834+0.02
5 883.635988 10.17 0.82 £ 0.06

Tab. 7.8: Valores encontrados para r. para cada modo amarrado.

Isolando r. temos:

212 \2
re/R = (1 - GL ];2R3> (7.24)

usando como raio para a PG 1159-035, R/R; = 0.025 + 0.005 (Kawaler & Bradley 1994).

Os resultados sao mostrados na Tab.7.8. Como se pode ver, os valores estao concentrados
ao redor de 0.83 R,, com uma dispersao muito pequena.

Fazendo-se a média ponderada, do termo que multiplica R* na Eq.7.24, temos:

re/ R = (1-10842.52 R®) (7.25)

onde R é dado em raios solares, R,. O limite maximo de R para que o lado direito da
equagao acima seja maior ou igual a zero ¢ R = 0.045 R,. O gréfico de r. contra R pode ser
visto na Fig.7.4. A fonte dominante de erros no calculo de r. é a incerteza nos coeficientes de
amarramento \;, sendo dezenas de vezes maior que as demais, o que mostra a importancia
de boas determinagoes para as constantes \;. Para R, = 0.025 + 0.005 R, temos

PG 1159-035

0.8 -

0.6 -

r/R

04 -

02 -

L L L L L
0.00 0.01 0.02 0.03 0.04 0.05 0.06
R (em Raios Solares)

Fig. 7.4: Grdfico de r./R como uma fun¢ao de R (em Rg).
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re/ Ry = 0.83 £0.05

Modelo para a PG 1159-035
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Fig. 7.5: Modelo para a PG 1159-035 calculado por Paul Bradley.

(7.26)

Agora, podemos comparar com os modelos KB. A Fig.7.5 mostra num mesmo gréfico os
resultados de um modelo tedrico para a PG 1159-035 calculado por Paul Bradley (comuni-
cacdo privada) para uma estrela com raio igual a R, = 1.82 x 10"m ou R, = 0.026 R,. As

curvas no grafico foram normalizadas em relacao ao valor méximo de cada uma e calculadas
em funcao do raio, R, da estrela dado em x107m e

opacidade;

emissao de neutrinos;

massa contida no raio r;

gradiente adiabatico de temperatura;
gradiente de temperatura real;
fragdo de massa de He;

No modelo, a zona de transigao entre o nicleo de C/O e a camada de He ocorre entre
0.60 e 0.65 R,, diferente do valor por nés calculado, de 0.83 R,, por um fator de 4.10.
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Esta discrepancia mostra que os modelos KB ainda nao geram resultados completamente
satisfatorios. A diferencga observada sugere que a massa de He na estrela seja menor do que
a usada no modelo. Por outro lado, é possivel que a zona de transicao responsavel pelo
amarramento dos modos nao seja a zona de transicao entre a atmosfera de He e o niicleo de
C/0O e sim uma zona de transi¢ao, dentro da atmosfera, entre uma camada de He I e outra
de He II, ou talvez ainda entre uma camada de *He e outra de “He.

X ok ok ok ok



Capitulo 8

VARIACOES DOS PERIODOS DE
PULSACAO

8.1 Introducao

A medida que uma estrela pulsante evolui, os periodos de cada um de seus modos de pulsacio
mudam em resposta as mudancgas na estrutura interna da estrela. Como a evolugao das
PWD é relativamente répida, essas mudangas nos periodos de pulsagao sao mensuréaveis em
alguns anos (McGraw et al. 1979).

Os modelos de Kawaler & Bradley (KB) prevéem que as taxas com que os periodos estao
variando dependem da temperatura efetiva (7%;s), da massa da estrela (A1) e da espessura
da camada superficial de hélio (gy). De acordo com estes modelos, a maioria dos periodos
de pulsagdo deve estar aumentando com o tempo (taxas positivas). Apenas os modos
amarrados e talvez os modos vizinhos estariam diminuindo no tempo (taxas negativas). A
comparacao dos valores observados para as taxas de variacao dos periodos com os valores
previstos funciona como um teste para os modelos tedricos.

Este capitulo trata das variacoes dos periodos de pulsacao. Iniciamos apresentando a
definicao da taxa de variacao do periodo de pulsagao, para entao, discutirmos as previsoes
dos modelos KB. A sessao seguinte descreve os diferentes métodos usados na determinacao
das taxas de variacao dos periodos de pulsagao. Em seguida, aplicamos estes métodos para
determinar as variagoes dos periodos de pulsacao da estrela PG 1159-035. Na tultima sessao,
é feita uma comparagao dos valores encontrados para a PG 1159-035 com os valores previstos
pelos modelos KB para a mesma estrela.

8.2 Definicdo de P

Podemos representar a variagdo do periodo P no tempo através da fungdo P = P(t). Se a
fungdo P(t) for expandida em série de Taylor, teremos:

ar 1d*P 1d*P
Pt —t,) = P(t,) + — t—t,)+ ——— t—1t,)+ ——— t—t,)%+--- (8.1
( ) ( )+ dt t:to( )+ 2 dt2 i ( ) + 6 dt3 i ( ) + (8 )

o o
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onde t, é um instante qualquer usado como referéncia temporal. Para os casos em que o
periodo esta variando muito lentamente e/ou o intervalo de tempo considerado é suficien-
temente curto, podemos desprezar os termos de ordem igual ou superior a 2. Neste caso, a
Eq.8.1 se transforma na aproximagao:

P(t—t) = P(t)+ 5| (et 2)
P(t—t,) ~ P, + P(t —t,) (8.3)
onde,
P, = P(t,) (8.4)
P= % (8.5)

P,, tal como definido na Eq.8.4, ¢ o periodo no instante ¢,, enquanto que P, tal como definido
na Eq.8.5 é a tazxa de variacao temporal do periodo de pulsacao da estrela, freqiientemente
chamada de “P-ponto” ou “P-dot”. A Eq.8.5 ¢ a defini¢io formal de P e é a defini¢io que
estamos utilizando neste trabalho. Mais adiante, ao discutirmos a técnica do diagrama
(O-C) veremos que um aparente paradoxo envolvendo esta técnica levou alguns autores a
sugerir uma definicio diferente para P.

Como os periodos de pulsagao das anas brancas e PWD sao da ordem de segundos,
costuma-se expressar P em termos de s/s (segundos por segundo), isto é, P expressa a
variacao em segundos que um periodo de pulsacao sofre a cada segundo. No caso de anas
brancas e pré-anas brancas, o intervalo de valores (evolutivos) para P varia de 107 a 101%,
A Tab.8.2 mostra em quanto tempo o periodo de pulsagdo de uma estrela varia 1 segundo
e quanto ele muda em 1 ano, para diversas ordens de grandeza de P.

8.3 Escalas de Tempo de Evolucao

As vezes, o que interessa nao ¢ o valor de P para um dado periodo P e sim, a escala de
tempo T em que o periodo estd variando. Por definicao, a escala de tempo de evolugao é o
tempo que seria necessario para um modo de pulsagao variar de zero até P mantendo uma
taxa de variacdo constante igual a P:

(8.6)

\]
Il
oL lav
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P Tempo necessario para Variacao do periodo
(s/s) uma variagdo de 1 segundo em 1 ano

107% 32 anos 3x107?s

1071 317 anos 3x1073s

10~ 3 mil anos 3x107%s

1072 32 mil anos 3x107%s

10713 317 mil anos 3x107%s

107 3 milhdes de anos 3x107"s

1071 32 milhoes de anos 3x107%s

Tab. 8.1: Tempo necessdrio para que o periodo varie 1 sequndo.

A escala de tempo de evolugao tem unidade de tempo e, em geral, é expressa em anos.
Em muitas equacdes da teoria evolutiva de estrelas pulsantes aparece o tempo P /P, que é
o inverso da escala de tempo de evolugio, P /P =771 com unidades de s~!. Isto deve ser
entendido como uma taxa relativa de variacio do periodo. Como o termo P /P & exatamente
a derivada em relagao ao tempo do logaritmo natural de P,

P 1dP dlnPdP dlnP
P Pdt 4P dt  dt

(8.7)

muitos autores preferem usar dIn P/dt ao invés de P/P.

8.4 Previsoes Teodricas

As estimativas para as taxas de variacao dos periodos de pulsacao podem ser obtidas a partir
de consideragoes analiticas simples (ver Winget et al. 1983 e Kawaler et al. 1985). Para
k > 1, os periodos dos modos-g de pulsacao podem ser calculados com boa aproximacao
por (Cox 1980):

k2r?
PP~ .
Agl(l+1) (88)
onde
A = XMV -v.)/H, (8.9)
Xp

Oln P

Oln P
Xp = <8lnp>T (8.11)

(8.12)
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Nas equagoes acima, k é o indice radial, ¢ é o indice do esférico harmdnico, g é a gravidade
local na posicao radial r, V é o gradiente de temperatura real da estrela, V4 é o gradiente
adiabatico de temperatura, e H, é a altura da escala de pressao (distancia em que a presséo
cai por um fator de 1/e).

Se assumirmos que o periodo de pulsagao, P, é determinado na regiao em que a maior
medida de temperatura ocorre (7},,), entdo podemos supor que V é pequeno comparado com
Vada, de forma que V — V4 ~ V,4. Esta aproximacao também é vélida para os modelos
nos quais a emissao de neutrinos é desprezivel porque os niicleos desses modelos tendem a
ser isotérmicos (que néo é o caso das PWD).

Derivando a Eq.8.8 em relagao ao tempo se pode deduzir:

P 17, R

Na equagéo acima, T}, é a temperatura méaxima, I ¢ a posicao radial da regiao onde as
pulsacdes sao formadas, T, ¢ a taxa de variacdo da temperatura maxima e R é a taxa
de contracao do raio da estrela. As duas taxas sao megativas pois tanto T, quanto R
estao diminuindo no tempo, jA que em anas brancas e PWD nao ha reagdes nucleares nem
contracao significativa do nticleo, embora o raio da estrela varie por um fator de 2 enquanto
a estrela esfria de 140 000K para 70 000K.

Estamos assumindo que os periodos se formam na regiao da estrela onde a temperatura
¢ maxima T,,,. T,, ndo € a temperatura superficial efetiva da estrela (T.rr << T5y,).

A medida que a estrela esfria, sua atmosfera se contrai. Os dois processos — o esfria-
mento da regiao de temperatura maxima e a contra¢ao da atmosfera da estrela — afetam
os periodos de pulsacao fazendo com que os mesmos variem no tempo.

Mas no caso de estrelas frias, como é o caso das DAs, a taxa de contragao relativa do
raio, R/R, é muito pequena comparada com a taxa relativa de esfriamento, T,,/T,,, de
forma que para essas estrelas a Fq.8.13 se reduz a:

P 17,
—~_—m 14
P 2T, (8.14)

No caso de estrelas mais quentes, como a PG 1159-035, a contracao da atmosfera é
significativa a ponto dos dois termos terem magnitudes aproximadas, implicando que o
segundo termo da Eq.8.13 nao pode ser desprezado.

Se nenhum outro efeito além do esfriamento e da contracio existisse, o sinal de P seria
determinado apenas pelo efeito que é dominante na regiao onde os periodos se formam:
se 0 esfriamento ¢ dominante, entdo P seria positivo; se a contracdo ¢ dominante, P se-
ria negativo. Contudo, outros efeitos fisicos como o amarramento de modos de pulsagao,
campos magnéticos, sedimentacao gravitacional, e rotacao diferencial da estrela tornam a
determinacio do sinal de P e, ainda mais, seu valor, uma tarefa bem mais complexa.
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8.5 P, Segundo os Modelos KB

Os modelos KB mostram que varios parametros do modelo afetam a variacao dos periodos
(Kawaler & Bradley 1984).

A magnitude de P/P diminui com o aumento da massa total da estrela entre 0.50 e
0.80 M, com a temperatura efetiva mantida constante. A Fig.8.1 mostra o valor médio
de P /P para modos com ¢ = 1 e periodos entre 200 e 800 segundos para diferentes massas
estelares. A fracao de massa da camada superficial de hélio é a mesma para todos os modelos
(gy = 0.0185). Os valores de P/P estio entre 5 x 107" (para 0.5 My) e 0.5 x 10~ (para
0.8 Mg). Como se pode ver, P /P diminui quando a massa estelar aumenta. Em parte, isso
se deve ao fato de que a capacidade térmica é maior para massas maiores. Porém, a emissao
de neutrino é maior para estrelas mais massivas. A Fig.8.1 também mostra que quando o
modelo esfria, P/P diminui.

A composicao do ntcleo também afeta P. Modelos com composicoes mais ricas em oOxi-
génio geralmente tém maiores valores de P /P que modelos com composigdes mais ricas em
carbono. A emissao de neutrinos é maior em modelos com ntcleos mais ricos em oxigénio,
o que faz com que P/ P seja maior para esses modelos, como predito pela teoria de esfria-
mento de Mestel, discutida na Sec.1.9, onde descrevemos as curvas de esfriamento das anas
brancas.

s 0.50 M, ]

s

<d(nP)/dt> [107™

L L L
5.20 5.15 5.10 5.05 5.00
log Ty

Fig. 8.1: Valor médio de P/P em func¢ao da T.¢r para modos { = 1 e diferentes massas.
Todos os modelos tém gy = 0.0185. Note que T.rs aumenta para a esquerda

(Kawaler & Bradley 1994).

O periodo de cada modo de pulsagao muda em resposta as mudangas que ocorrem nas
regioes do modelo que sao “amostradas” pelo modo. Se pensarmos em termos dos nodos do
modo de pulsacao, o periodo sofrerd variagoes em resposta as mudancas que ocorrem nos
locais onde os nodos estao. Como cada modo “amostra” posicoes diferentes do modelo, os
valores de P/P podem variar de um modo para outro.
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Os modos nao-amarrados tém aproximadamente o mesmo valor de P /P enquanto que
os modos amarrados estao presos as camadas mais externas onde a contracao da estrela
tem um papel importante. Isto faz com que os modos amarrados possam apresentar valores
negativos para P. A Fig.8.2 mostra P/ P contra o periodo P para um modelo com 0.59
Mg com gy = 0.0023 e logT.sy = 5.115. O gréfico inferior mostra os espacamentos entre
periodos adjacentes, AP contra o periodo P. Conforme foi visto no capitulo anterior, os
minimos indicam os modos amarrados. Note que para esses modos, P /P também apresenta
minimos e, muitos deles, negativos.

d(nP)/dt [10™s™
o n £ o
T T T T

|
N

260 360 4(‘]0 560 660 780 860
Periodo (s)
Fig. 8.2: O grifico de cima mostra P/P como uma fung¢ao do periodo, P, para um modelo

com massa igual a 0.59 Mg, logTers = 5.115 e gy = 0.0023. O grdfico de baizo
mostra os espagcamentos em periodo para os modos £ =1 do mesmo modelo.

Conforme foi discutido no capitulo anterior, a espessura da camada superficial afeta o
espacamento em periodo, AP e, por conseguinte, P /P. Quanto mais fina for a camada su-
perficial, o amarramento de modos torna-se mais forte, resultando em valores mais negativos
para P /P. A Fig.8.3 mostra como P /P varia em fungao do periodo para diferentes valores
de ¢y. Todas as curvas foram calculadas para modelos com Tt = 130000 K e massa igual
a 0.59 M, similares aos valores determinados para a PG1159-035 (Dreizler et al. 1998).

A medida que o modelo evolui, os periodos dos modos amarrados vao saindo das zonas
de ressonancia que provocam os amarramentos enquanto outros vao entrando. Isto provoca
complexas variacoes nos valores de P /P como pode ser visto na Fig.8.4. A figura mostra
que o modo k = 23 é um modo amarrado quando logT.;¢ ~ 5.167, enquanto que o modo
k = 22 torna-se um modo amarrado para log 7, ;s ~ 5.152. A medida que a estrela esfria, o
modo k£ = 23 vai deixando de ser um modo amarrado enquanto que o modo k£ = 22 vai se
tornando um modo amarrado.

A exatidao dos modelos pode ser testada a partir da comparacao das previsoes dos
mesmos para P/P com os valores observados. Isto sera feito a seguir, mas antes é preciso
descrever as técnicas usadas para se fazer as determinagoes.
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Fig. 8.3: Os grdficos mostram P/P como uma fung¢ao do periodo, P, para wm modelo com
massa igual a 0.59 Mg, Torr = 130000 K para diferentes valores de gy .

8.6 Técnicas de Determinacgao de P
As principais técnicas para determinacio de P sdo:

medida direta

diagrama (O-C)

e ajuste nao-linear de sendides

método da méxima vizinhanca

Medida direta — Quando o periodo esta variando suficientemente répido, podemos calcular
P através do ajuste direto da Eq.8.3 aos periodos encontrados, {t;, P,}:

P,=P,+P(t; —t,) (8.15)

onde t; sdo os tempos de medida (valor médio dos tempos da série de tempo). A incerteza
na determinacio de P, op, através desta técnica, é proporcional & incerteza média nas
determinacoes dos periodos, op, e inversamente proporcional ao tempo de observacao!, 7.
Uma féormula pratica para a estimativa de o, é:

op = \/5‘%1’ (8.16)

! Intervalo de tempo entre a primeira e a tltima determinacdo de periodo.
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20 T T

M=0.59 M,

d(nPydt [10™s™]

L L L i L i L
5.20 5.18 5.16 5.14 5.12 5.10 5.08
log T4

Fig. 8.4: O grdfico mostra P/P como uma fungao da temperatura efetiva, Tiry, para os
modos k = 22 e k = 23 ({ = 1) para um modelo com massa igual a 0.59 M, e
qy = 0.0023.

A partir da equacao acima, podemos calcular o tempo necessario para que uma deter-
minada precisao na determinacao de P seja atingida:

T=v222 (8.17)
op

A incerteza na determinagao do periodo depende do periodo (sendo menor para periodos
de maior amplitude), depende da estrela e da duragao da campanha. Como se pode ver
nas tabelas Tab.6.10 a Tab.6.14, op pode variar de pouco menos de 0.002 a 0.1 segundos
para os periodos da PG 1159-035. Para os 19 anos de observacao desta estrela, as medidas
diretas de P podem ser feitas com uma incerteza variando entre 0.3 x 107! ss~! para as
melhores determinagoes de periodo e 16 x 107! ss™! para as demais (maior que o valor
teorico esperado).

Como se pode ver, a medida direta de P tem um poder limitado. Esta é sua grande
desvantagem, mas esta técnica tem duas _grandes vantagens: (a) gera uma solucdo tnica e,
(b) ndo depende de valores iniciais para P ou P,.

Diagrama (O-C) — A técnica do diagrama (O-C) explora o efeito cumulativo da varia¢ao
do periodo sobre o tempo de méximo, T},..

Suponha que T, seja o valor calculado para um dado periodo detectado, P e que, tanto
T, quanto P sejam boas aproximagoes dos valores reais (exatos), T, e P. Se o periodo de
pulsacao da estrela é constante, cada tempo de maximo, C, ocorre um ntmero inteiro, F,
de periodos (ciclos) antes ou depois de T, e poderia ser calculado com boa aproximagao por:

C=T,+E-P (8.18)
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onde o ntimero inteiro E ¢é a parte inteira da divisdo de (C — Tj,) pelo periodo, P:

(8.19)

E:int{c_To}

P

Se o periodo estd variando de forma linear, como descrito pela Eq.8.3, os tempos de
maximo observados, O, devem ocorrer nos instantes dados pela equacao:

1 .~ .
O:To—i-P-E—i—§-P-P-E2 (8.20)
A derivagao da Eq.8.20 ¢ feita no Apéndice X. Assim, se o periodo de pulsagdo esté

variando no tempo com uma taxa P, os tempos de maximo sofrem um atraso ou um adi-
antamento em relagao aos tempos calculados pela Eq.8.18:

~

(0-C)=(T,~T)+(P~P)- B+ P P (8.21)

A equacao acima é uma equacao de segundo grau em relacao a F:

(O-C)=a+b-E+c-E? (8.22)
onde
a = AO—TO
b = P-P (8.23)
c = %PP

Usando a Eq.8.21 podemos calcular P e valores corrigidos para T}, e P seguindo o seguinte
algoritmo:

1. Calcular o tempo de maximo, 7},,.,, para o periodo P, para cada conjunto de da-
K2
dos, através do ajuste nao-linear de sendides. Adotamos esses valores como valores
observados para O;, isto é, O; = T a4,

2. Calcular o ntimero inteiro de periodos, E;, através da Eq.8.19.
3. Calcular C; através da Eq.8.18.
4. Calcular a diferenca observada (O — C);, fazendo (O — C); = O; — C.

5. Colocar os pontos {E;, (O — C);} em, um diagrama (grafico) de (O — C') contra E.
Ajustar a Fq.8.22 aos pontos, calculando os coeficientes a, b e c.
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6. Calcular P e os valores corrigidos para T, e P:

A

T,=T,+a (8.24)

P=P+b (8.25)
. 2c

3 (8.26)

A incerteza na estimativa de P através do diagrama (O-C) é proporcional a incerteza
média na determinacao dos tempos de maximo, o7, .. e inversamente proporcional & T2:

. 2P0Tmaz

= (8.27)

0p
O tempo T necessario para se atingir uma dada precisao na determinacao de P é pro-
porcional a /0 p:

\/ 2P0Tmaz
VTP

Portanto, através do diagrama (O-C) pode-se determinar P com uma precisao muitissimo
maior do que através de uma medida direta. A grande desvantagem desta técnica é que ela
pode levar a multiplas solu¢des quando o valor de P ndo é muito pequeno. Essa situacio
ocorre porque pode haver dubiedade no esquema de contagem do nimero de ciclos, F,
através da Eq.8.19, o que nos forca a considerar todos os valores possiveis para E;.

T = (8.28)

Uma maneira de se fazer isto é varrendo uma grade de valores possiveis para P e P e
calculando os valores de F; a partir da Eq.8.20:

.y P2 —2PP(T, — C,
E; = int { +y o5 ( )} (8.29)

Quando P & muito pequeno, a Eq.8.29 se transforma na Eq.8.19.

A melhor solucao é aquela que otimiza o ajuste, apresentando o menor y2. Esta variante
da técnica do diagrama (O-C) foi proposta por O’Donoghue (1994) e ¢ a técnica usada neste
trabalho para refinar os valores de P encontrados pela medida direta.

Ajuste nao-linear — O valor de P também pode ser calculado através do ajuste nao-linear
de uma sendide com periodo variante no tempo:

. 2T us
y(t):ASID{PO—I—%P-(t—TO)(t_t0)+_} (8.30)

\)
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O fator 1/ 2 que aparece no denominador ¢é discutido no Apéndice X, que discute o
“paradoxo do P”.

O ajuste nao-linear pode ser feito através do método de Levemberg-Macquardt, o qual
parte de valores iniciais para T,,, P, ¢ P. O ajuste nao-linear pode calcular P com grande
precisao, desde que os valores iniciais estejam suficientemente proximos dos valores reais,
caso contrario, o ajuste converge para qualquer outra solucao local. A forte dependéncia
dos valores iniciais ¢ a grande desvantagem deste método.

Para contornar este problema, ao invés de usarmos um tinico conjunto de valores iniciais,
consideramos uma grade tridimensional de valores para T}, P, e P, cobrindo todo o intervalo
de valores fisicamente possiveis. Cada ponto da grade é usado como valor inicial para o
ajuste-ndo linear e o x? é calculado. Desta forma podemos encontrar a melhor solucao
dentro do intervalo de valores adotado.

Usamos o ajuste ndo-linear para refinar os valores encontrados pelo diagrama (O-C),
como apresentados nas secoes Sec.8.8 e Sec.8.9.

8.7 Variacoes dos Periodos de Pulsagao da PG 1159-035

Comparando os periodogramas dos dados anuais da PG 1159-035 vemos que 1/3 dos modos
detectados aparecem em dois ou mais anos. As amplitudes mudam de ano para ano, po-
dendo diminuir para baixo do limite de detecgao fazendo com que os picos “desaparecam”
temporariamente do periodograma da estrela para “ressurgirem” anos mais tarde. Portanto,
o desaparecimento ou mesmo o fato de um dado modo de pulsagao nao ter sido detectado
nao significa, necessariamente, que o mesmo esteja desativado, embora seja teoricamente
possivel que alguns dos modos de pulsacao da estrela nao sejam ativados. Kleimann et
al. (1996) mostra que para a DAV (G29-38, modos aparecem e desaparecem com o passar
dos anos, mas mantém a mesma freqiiéncia (levando-se em conta as incertezas) quando
presentes. Kepler et al. (2003) mostram o mesmo efeito para a DBV GD358.

A tabela Tab.8.2 mostra uma listagem de todos os modos de pulsagao da PG 1159-035
presentes em dois ou mais dos periodogramas anuais. O periodo aproximado do modo de
pulsacao aparece na primeira coluna. Os periodogramas nos quais o modo esté presente
estdo indicados por /. A taxa de variagdo do periodo, P, é mostrada na sétima coluna.
Nas trés tultimas colunas aparecem os indices ¢, m e k que identificam o modo de pulsacao,
na identificagdo de Winget et al. (1991).

Procedimento — Para cada modo de pulsagao presente nos periodogramas de dois ou mais
anos, foi feito o grafico do periodo contra o tempo a fim de ver se a disposi¢ao dos pontos
era consistente com uma variagao linear, levando em conta as incertezas na determinagao
dos perfodos. Uma reta foi ajustada a cada conjunto de pontos e P foi calculado (mesmo
para os casos em que haviam apenas dois pontos). Os graficos sdo mostrados a seguir. Ao
lado de cada grafico, had uma tabela mostrando os valores do instante de cada medida (em
anos) e o periodo medido (em segundos). Abaixo da tabela, aparece os valores obtidos para
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Perfodo 1983 1985 1989 1993 2002 L m k
(s) x107 1t gs~1

376.0 v v 12225 2 0 22
387.4 v v 224 2 0 27
390.3 v v v 1043 1 0 14
390.8 Vv Vv 5491 1 -1 14
397.2 Vv Vv 6.27 2 2 28
399.0 v v 54.88 2 1 28
400.0 v v i 683 2 0 28
401.6 Vv v -12.58 2 -2 28
412.0 v Vi 849 1 0 15
414.3 v v v 146 2 -1 28
415.5 N, Vi 58.05 2 -2 28
422.5 v v Vv 669 2 +2 30
426.2 4 Vv 23.40 2 -1 30
427.5 v v 3529 2 -2 30
430.3 4 Vv 23.80 1 +1 16
434.2 Vv Vv -34.42 1 -1 16
436.5 v v v 146 2 +1 31
439.2 v v 749 2 1 31
440.6 4 v Vv -48.84 2 -2 31
4515 v v Y NIV 008 1 +1 17
452.4 Vi v v v v 254 1 0 17
4532 v v Y 542 1 -1 17
937 910 1 +1 19
494.8 v v v 3011 1 0 19
511.9 v v 2172 2 0 37
5150 W/ v v 1880 2 -1 37
5160 v 1326 1 +1 20
517.1 v v v v 1828 1 0 20
518.2 v v v 318 1 -1 20
526.4 4 Vv 22.17 2 -1 38
536.9 v v v v 4647 1 +1 21
538.1 v v v 200 1 0 21
539.3 v v v v 152 1 -1 21
540.9 4 Vv -28.95 2 -2 39
544.3 v Vv 1.61 2 +2 40
557.1 v v Y 149 1 41 22
558.4 v v v 430 1 0 22
559.7 v v v 1223 1 -1 22
561.9 v v v 2057 2 0 41
641.4 NV 8367 1 0 26
644.9 v v 7325 1 -1 26
668.5 V4 Vv -15.68
685.8 v v 61.01 1 +1 28
689.7 v Vi 4377 1 -1 28
705.8 v 6692 1 ~+1 29
727.0 Vv V4 -22.84 1+ 30
729.6 v V4 172.29 1 0 30
731.6 v Vi v 8422 1 -1 30
755.3 v v 11139 1 -1 31
812.5 v v 10310 1 +1 34
8197 v vV 1376 2 2 60
8428 v 733 1 -1 35
861.7 v v 10046 1 0 36
877.6 v Y 4006 1 +1 37

Tab. 8.2: Modos presentes em dois

0U Mais anos.
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cada ajuste para P,, P em unidades de 107" s /s e a varianga, sendo que P, é o periodo
para BC'T' = 0. Note que estamos trabalhando com estatistica de poucos pontos e que para
o caso de dois tinicos pontos a varianga é zero, ja que dois pontos definem uma reta.

Nos casos em que havia 3 ou mais pontos (ver Tab.8.3), usamos a técnica do diagrama
(O-C) para refinar P/P. Usamos uma grade centrada nos valores encontrados para (P,, P).
A grade cobria um intervalo de +3.50 para cada lado do ponto central. O espagamento entre
os pontos da grade foi calculado para que a mesma possuisse resolucao suficientemente alta
para amostrar bem a superficie x?(P,, P) para que nenhum minimo local deixasse de ser
mapeado. Os graficos com o diagrama (O-C) mostram a diferenga (O-C) em segundos, no
eixo vertical, contra o ntimero de ciclos, E.

A tabela de cima, ao lado de cada grafico, mostra os valores ajustados para T, (em
BCT), periodo (em segundos), P (em 107" s/s) e x2, para as melhores solucdes, ordenadas
em ordem decrescente em relaciao a 2. Em muitos casos, havia uma tinica solucao para todo
o intervalo considerado, isto é, a solugao nao depende dos valores iniciais. A tabela de baixo,
mostra os valores de E e (O — C) (em segundos). Como instante de referéncia, usamos as
medidas para os dados de 1989, quando estas existiam. Quando nao havia deteccao para os
dados de 1989, usamos as medidas de 1993 ou 2002 ou 1983 (nesta ordem). Aqui também,
temos estatistica de poucos pontos. Nos casos em que haviam s6 3 pontos, o ajuste é perfeito
e x? obviamente é zero. Lembramos que as periodicidades de maior amplitude sdao aquelas
dos tripletos de 516 s e 539 s.

Concluindo, fizemos:

medida direta — diagrama (O-C) — ajuste nao-linear

%

8.8 Medidas diretas das variacoes dos periodos da
PG1159-035

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=376.6sec dP/dt = 122.25 x 107" ss™'
T T T T T

377.6

Tempo (anos)  Periodo (s)
1983.031820 376.647173 + 0.001929
1985.224274 376.731761 £ 0.003330

377.4
T

377.2
T

8 P, (sec) (em ano=0.0).....  300.13914 + 3.48203
5 dP/dt (x107 1 s/s)......... 122.2569 =+ 5.5626
NS - Varianga......cc.ccccccceeeee. - 0.00000

376.8

1985 1990 1995 2000 2005 2010

376.6

Tempo (anos)
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Perlodo (s)

387.4

Periodo (s)

Periodo (s)
390.8

387.8

387.6

387.2

387

390.35

390.3

391

390.9

390.7

390.6

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=387.4sec dP/dt = —2.24 x 107" ss7!
T T T T T
b 4
T +
= 1 1 1 1 1 =
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=390.3sec dP/dt = 10.43 x 107" ss™'
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=390.8sec dP/dt = 54.91 x 107" ss™'
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1989.182302
2002.371352

387.497179 + 0.016437
387.487827 £+ 0.015996

388.90756 £ 3.47101
—2.2468 £ 5.5106
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 ! 5/8)..c.:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

Tempo (anos) Perfodo (s)

1983.031820
1989.182302
2002.371352

390.276338 £ 0.000856
390.295894 + 0.005015
390.348636 + 0.031567

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.
Varianga ......cccccoveeeviceiiiit

383.74620 £ 1.46614
10.4349 £ 0.7166
0.00007

Tempo (anos) Periodo (s)

1993.214050
2002.371352

390.773989 £ 0.015244
390.932688 + 0.047647

356.23078 £ 10.89356
54.9167 £+ 17.3112
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 " s/s)........:
Varianga ..........cc.ccc.....t
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Perlodo (s)

397.2

Periodo (s)
399

Periodo (s)
400

397.6

397.4

397

396.8

399.2

399.1

398.9

398.8

400.4

400.2

399.8

399.6

P=397.2sec

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

dP/dt = 6.27 x 107" ss”’
T

1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=399sec dP/dt = 54.88 x 107" ss™!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=400sec

dP/dt = —6.83 x 107" ss”'
T

1985

1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1985.224274
2002.371352

397.225150 + 0.004212
397.021324 £ 397.259101

393.29444 + 2.66436
6.2742 £ 4.2516
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 ! 5/8)..c.:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

Tempo (anos) Periodo (s)

1989.182302
2002.371352

398.765252 £ 398.914114
399.142541 £+ 0.011157

364.46259 £+ 2.71089
54.8820 £ 4.3010
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........0
Varianga ......ccccccvveeviceiiiit

Tempo (anos) Perfodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

400.058511 % 0.003859
400.039554 £ 0.005687
400.038258 + 0.012052

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c
Varianga ..........c...c......t

404.34595 £+ 1.77538
—6.8339 £ 4.9500
0.00018
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Perlodo (s)

401

Periodo (s)

412.02

Periodo (s)

402

401.8

6

4

401

412.06 401.2

412.04

412

414.45

4144

414.35

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=401.6sec dP/dt = —12.58 x 107" ss7"
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=412sec dP/dt = B.49 x 107" ss7!
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=414.3sec dP/dt = —14.6 x 107" ss™’
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1986.201909
2002.371352

401.712456 £ 0.002249
401.648220 £ 0.144671

409.60299 £ 17.77310
—12.5886 + 28.3553
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

Tempo (anos) Periodo (s)

1989.182302
2002.371352

412.009726 £+ 0.009277
412.045070 + 0.012195

406.67916 + 2.31663
8.4917 £ 3.6815
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........0
Varianga ......ccccccvveeviceiiiit

Tempo (anos) Perfodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

414.389421 + 0.009312
414.415742 £ 0.008570
414.335592 + 0.011373

423.57533 £ 2.20492
—14.6011 4 13.2834
0.00119

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c
Varianga ..........c...c......t
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Perlodo (s)
415.8

Periodo (s)

422.56

Periodo (s)
426.25

415.8

415.7

415.5

415.4

422.58

422.54

426.35

426.3

426.2

426.15

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=4155sec dP/dt = 58.05 x 107" ss7!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=422.5sec dP/dt = 6.69 x 107" 857!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=426.2sec dP/dt = 23.4 x 107" es7"
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1985.224274
1993.214050
2002.371352

415.427441 £+ 0.002959
415.570477 £ 0.004063
415.758461 + 0.015461

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x10~ " 5/s)........:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

379.05491 £ 1.08287
58.0565 + 2.2966
0.00032

Tempo (anos) Perfodo (s)

1983.031820
1993.214050
2002.371352

422.539690 % 0.000754
422.563023 £ 0.002750
422.576783 + 0.005580

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.
Varianga ......cccccoveeeviceiiiit

418.35103 £ 0.40752
6.6934 £ 0.6127
0.00002

Tempo (anos) Periodo (s)

1993.214050
2002.371352

426.239819 £ 0.006406
426.307468 £ 426.575473

411.51518 + 2.39731
23.4092 £ 3.8053
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........:
Varianga ..........cc.ccc.....t
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427.6

Perlodo (s)
427.5

427.4

Periodo (s)
430.35 430.4

430.3

430.25

434.3

Periodo (s)

434.2

434.1

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

Tempo (anos)

Perfodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

427.558544 £+ 0.003300
427.512477 £ 0.006032
427.432772 + 427.600100

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x10~ " 5/s)........:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

449.71492 £ 3.14477
—35.2959 + 2.2456
0.00046

Tempo (anos) Periodo (s)

1983.031820
2002.371352

430.234725 + 0.003171
430.379995 + 0.040693

415.33899 + 4.18549
23.8028 £ 6.6879
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........0
Varianga ......ccccccvveeviceiiiit

Tempo (anos) Periodo (s)

1985.224274
2002.371352

434.330550 £ 0.003024
434.144256 £ 0.017933

P=427.5sec dP/dt = —35.29 x 107" ss7"
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=430.3sec dP/dt = 23.8 x 107" ss7"
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=434.2sec dP/dt = —34.42 x 107" es™"
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

455.89894 + 2.10603
—34.4274 £ 3.3608
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........:
Varianga ..........cc.ccc.....t
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Perlodo (s)

Periodo (s)

439.2

Periodo (s)

436.4 436.6 436.8 437

436.2

439.6

439.4

439

438.8

440.5 440.6 440.7 440.8

440.4

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=436.5sec dP/dt = 1.46 x 107" ss7"
T T T T T
L . ]
i !
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=439.2sec

dP/dt = —7.49 x 107" ss™’
T

1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=440.6sec dP/dt = —4B8.84 x 107" es™"
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)

Perfodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

436.525799 £+ 0.016050
436.576593 £ 0.007423
436.536634 + 0.022598

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x10~ " 5/s)........:
Varianga..........

435.64659 £ 4.18292
1.4602 + 20.9563
0.00260

Tempo (anos)

Perfodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

439.281377 + 0.013402
439.226755 £ 0.008873
439.237639 + 0.014935

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.
Varianga..........

443.96111 4 2.96845
—7.4989 £ 14.2629
0.00130

Tempo (anos)

Perfodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

440.691991 + 0.006138
440.643031 £ 0.004344
440.482714 + 0.012354

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c
Varianga..........

471.35856 + 2.03885
—48.8403 £ 6.7966
0.00028
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Perlodo (s)

Periodo (s)

452.435

Periodo (s)

453.27

451.6

451.595

451.59

451.585

451.58

452.45

452.44  452.445

452.43

452.425

453.3

453.29

453.28

453.26

453.25

P=451.5sec

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

dP/dt = 0.08 x 107" ss7"
T T

1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=452.4sec dP/dt = 2.54 x 107" 857!
T T T T T
C 1 1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=453.2sec dP/dt = 5.42 x 107" ss7!
T T T T T
C 1 1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1983.031820
1989.182302
1993.214050
2002.371352

451.592838 + 0.000511
451.590617 £ 0.001906
451.216962 + 451.600739
451.396388 £ 451.580604

451.54066 £ 0.21805
0.0838 £ 1.6494
0.00012

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........0
Varianga ......ccccccviviiiiinnit

Tempo (anos)  Perfodo (s)

1983.031820
1989.182302
1993.214050
2002.371352

451.959884 £ 452.427481
452.055590 £ 452.431006
452.129006 =+ 452.432357
451.983910 £ 452.447753

450.83702 £ 0.29016
2.5410 £ 0.6804
0.00002

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........c
Varianga ......ccccccveviiiiiinit

Tempo (anos) Perfodo (s)

1983.031820
1993.214050
2002.371352

453.253412 + 0.001554
453.280004 +£ 0.003857
453.274257 + 453.495565

449.85865 £ 0.54791
5.4257 £ 2.6131
0.00024

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c
Varianga ..........c...c......t
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Perlodo (s)

Periodo (s)

494.75

Periodo (s)
511.95

493.78 493.8 493.82 493.84

493.76

494.85 494.9

494.8

494.7

494.65

512.05

512

511.8

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=493.7sec dP/dt = 9.1 x 107" gs7!
= T T T T T 3
3
i 1 1 1 1 1 ]
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=494.Bsec dP/dt = —30.11 x 107" ss™"
T T T T T
= 1 1 1 1 1 =
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=511.9sec dP/dt = —21.72 x 107" ss7"
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1983.031820
1985.224274
1989.182302
1993.214050

493.566068 + 493.764000
493.749041 £ 0.001320
493.798374 £+ 0.002425
493.794131 £ 0.002508

488.06706 £ 0.39319
9.1019 £ 4.6751
0.00019

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........0
Varianga ......ccccccviviiiiinnit

Tempo (anos) Perfodo (s)

1983.031820
1989.182302
1993.214050

494.904297 + 0.001156
494.863280 £ 0.017839
494.804626 + 0.009422

513.75021 £ 1.76450
—30.1150 £ 2.8883
0.00031

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.
Varianga ......cccccoveeeviceiiiit

Tempo (anos) Periodo (s)

1989.182302
1993.214050

512.001751 £ 0.029321
511.974107 £ 0.012304

525.64094 £ 15.71564
—21.7275 £ 24.9923
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 " s/s)........:
Varianga ..........cc.ccc.....t
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Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=515sec dP/dt = —18.8 x 107" ss”’
T T T T T
n
Q
aF i
o
)
g2t J
3 n
S
o
n
]
I i
o
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=516sec dP/dt = 12.81 x 107" ss~!
T T T T T
sl 4
in
X
o
o
£
&
o
8 3
<+ i
o
@,
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=517.1sec dP/dt = 18.28 x 107" ss7!
T T T T T
8§
Ry i
o
M
onNL .
iz
(3
o
3
o
'\‘ - -
in
¢
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)

Perfodo (s)

1983.031820
1993.214050
2002.371352

515.071794 £ 0.003093
515.029999 + 515.295703
514.745524 £ 514.938988

P, (sec) (em ano=0.0)....:

dP/dt (x10~ s
Varianga............

/8) e

0.00067

Tempo (anos)

Periodo (s)

1983.031820
1985.224274
1989.182302
1993.214050
2002.371352

516.025971 £+ 0.000359
516.037413 £ 0.000650
516.054808 + 0.001586
516.066255 £ 0.001429
516.102832 + 516.214163

P, (sec) (em ano

dP/dt (x107 " s/s)........:

Varianga............

=0.0)....:

0.00001

Tempo (anos)

Perfodo (s)

1983.031820
1985.224274
1989.182302
1993.214050

517.122487 + 517.429175
517.140244 £ 0.001440
517.166333 £ 0.002383
517.009346 £ 517.182705

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x10~ " 5/s)........:

Varianga.............

0.00002

526.84333 £ 1.65682
—18.8098 + 4.2901

508.00627 £+ 0.15901
12.8161 £ 0.6343

505.68367 £ 0.51721
18.2850 + 1.7106
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Perlodo (s)

Periodo (s)

Periodo (s)

537

518.31

518.3

518.29

526.2 526.4 526.6 526.8

526

537.2

7.1

53

536.9

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=518.2sec dP/dt = 3.18 x 107" ss7"
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=526.4sec dP/dt = 22.17 x 107" ss7!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=536.9sec dP/dt = 46.47 x 107" ss7!
T T T T T
]
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

518.288424 £ 0.002764
518.296047 + 0.002682
518.297979 £ 0.007708

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x10~ " 5/s)........:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

516.29364 £ 1.14007
3.1801 £ 2.1045
0.00003

Tempo (anos) Periodo (s)

1989.182302
2002.371352

526.359181 £ 0.056574
526.451492 + 0.016518

512.43674 £ 8.94316
22.1787 £ 14.1601
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........0
Varianga ......ccccccvveeviceiiiit

Tempo (anos) Perfodo (s)

1983.031820
1989.182302
1993.214050
2002.371352

536.841214 + 0.003062
536.952969 £ 0.007486
536.822283 + 536.986549
537.008058 £ 537.097655

507.75974 £ 1.22397
46.4738 £ 4.2427
0.00063

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x10~ 1 s/s)........:
Varianga.............
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Perlodo (s)

538.165

Periodo (s)

Periodo (s)

538.175

538.17

538.16

539.36

539.355

539.35

540.9 540.95 541 541.05

540.85

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=538.1sec dP/dt = 2 x 107" ss™!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=539.3sec dP/dt = —1.52 x 107" ss™’
T T T T T
A A T A T
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=540.9sec dP/dt = —28.95 x 101" es™"
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1983.031820
1993.214050
2002.371352

538.158482 £ 0.000793
538.165871 £ 0.003017
538.169592 £ 0.004669

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x10~ " 5/s)........:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

536.90393 £ 0.38730
2.0048 £ 0.2435
0.00000

Tempo (anos)  Perfodo (s)

1983.031820
1985.224274
1989.182302
1993.214050

539.359306 + 0.000601
539.403042 £ 0.000971
539.355195 £ 0.001982
539.354561 + 0.001199

540.31656 £ 0.25216
—1.5296 £ 0.1861
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........c
Varianga ......ccccccveviiiiiinit

Tempo (anos) Periodo (s)

1993.214050
2002.371352

540.962044 £ 0.014962
540.878379 £ 0.059977

559.17279 £ 13.45847
—28.9514 + 21.3905
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 " s/s)........:
Varianga ..........cc.ccc.....t
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Perlodo (s)

Periodo (s)

557.12

Periodo (s)

544.2 544.4 544.6 544.8

544

557.14

557.1

558.44 558.45 558.46

558.43

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=544.3sec dP/dt = 1.61 x 107" ss7!
T T T T T
I
t t
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=557.1sec dP/dt = —1.49 x 107" ss7!

1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
dP/dt = —4.3 x 107" ss7!
T T

P=558.4sec

1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1993.214050
2002.371352

544.325794 + 0.020423
544.330472 £ 544.579285

543.30746 £ 6.79640
1.6189 + 10.7836
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 ! 5/8)..c.:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

Tempo (anos) Perfodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

557.138625 £ 0.003434
557.113747 £ 0.013750
557.138324 £ 557.394185

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.
Varianga ......cccccoveeeviceiiiit

558.07499 £ 2.09365
—1.4932 £ 5.6646
0.00053

Tempo (anos) Perfodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

558.447616 £ 0.004335
558.444856 + 558.979163
558.366562 + 558.429697

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c
Varianga ..........c...c......t

561.14980 £ 1.18965
—4.3038 £ 0.6329
0.00001
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Perlodo (s)
559.75

559.7

562

Periodo (s)
561.9

561.8

Periodo (s)
641.4 641.6

641.2

641

559.8

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=559.7sec dP/dt = 12.23 x 107" 57!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=561.9sec dP/dt = —20.57 x 107" ss™"
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=641.4sec dP/dt = —83.67 x 107" ss™"
T T T T T
E L L L L L E
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

559.713468 £ 0.012405
559.760815 + 0.007836
559.746054 £ 0.025824

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x10~ " 5/s)........:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

552.05496 £ 4.20125
12.2323 £ 17.7546
0.00203

Tempo (anos) Perfodo (s)

1983.031820
1993.214050
2002.371352

561.971446 + 0.002833
562.010919 + 0.022644
561.773193 £+ 0.026133

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.
Varianga ......cccccoveeeviceiiiit

574.84528 £ 2.31868
—20.5707 £ 20.0860
0.01638

Tempo (anos) Periodo (s)

1989.182302
1993.214050

641.534312 £ 0.013752
641.427845 + 0.032940

694.06291 £ 17.61658
—83.6791 £ 28.0551
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 " s/s)........:
Varianga ..........cc.ccc.....t
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Perlodo (s)

Periodo (s)

668.4

Periodo (s)

645.4

645.2

645

668.8 669

668.6

668.2

685.8 685.9 686 686.1

685.7

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=644.9sec dP/dt = 73.25 x 107" ss7!

T T T T T

1 1 1 1 1

1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=668.5sec dP/dt = —15.68 x 107" ss™"

T T T T T

1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=685.8sec dP/dt = 61.01 x 107" ss7!

1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1985.224274
1989.182302

644.895331 + 0.004318
644.986828 + 0.016481

599.00362 =+ 8.54674
73.2522 £ 13.6405
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 ! 5/8)..c.:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

Tempo (anos) Periodo (s)

1989.182302
2002.371352

668.544148 £ 0.044649
668.478882 + 0.059015

678.38767 £ 11.18808
—15.6809 £+ 17.7798
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........0
Varianga ......ccccccvveeviceiiiit

Tempo (anos) Periodo (s)

1989.182302
1993.214050

685.781679 £ 0.089917
685.859315 + 0.033749

647.47769 £ 47.46941
61.0191 £ 75.4856
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 " s/s)........:
Varianga ..........cc.ccc.....t
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Perlodo (s)

689.8

Periodo (s)

7086

Periodo (s)

727

690

689.9

689.7

706.2

705.8

727.4

727.2

726.8

726.6

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=689.7sec dP/dt = 43.77 x 107" 87!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=705.8sec dP/dt = 66.92 x 107" ss7!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=727sec dP/dt = —22.84 x 107" ss™'
T T T T T
i 1 1 1 1 1 ]
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1989.182302
1993.214050

689.760630 + 0.032140
689.816323 £ 0.023429

662.28266 £ 19.64923
43.7730 £ 31.2602
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

Tempo (anos) Periodo (s)

1985.224274
1989.182302

705.847439 £ 0.009436
705.931036 + 0.021974

663.91809 £ 11.99829
66.9275 £ 19.1457
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........0
Varianga ......ccccccvveeviceiiiit

Tempo (anos) Periodo (s)

1989.182302
2002.371352

727.100798 £ 0.025032
727.005713 £ 0.042522

741.44170 £ 7.45462
—22.8454 +11.8551
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........:
Varianga ..........cc.ccc.....t
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Perlodo (s)

Periodo (s)

731.6

Periodo (s)

730.5

730

729.5

732

731.8

731.4

755 755.2 755.4 755.6

754.8

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=729.6sec dP/dt = 172.79 x 107" ss™’
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=731.6sec dP/dt = B4.22 x 107" 857!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=755.3sec dP/dt = —111.39 x 107" ss™!
T T T T T
L L L L L
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1989.182302
1993.214050

729.500659 + 0.061392
729.720507 £ 0.040906

621.03230 £ 36.44893
172.7923 + 57.9825
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

Tempo (anos) Perfodo (s)

1989.182302
1993.214050
2002.371352

731.452732 £+ 0.018711
731.607467 + 0.028017
731.743954 £ 0.070626

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c.
Varianga ......cccccoveeeviceiiiit

678.59507 £ 9.76115
84.2213 £ 27.0926
0.00643

Tempo (anos) Periodo (s)

1989.182302
1993.214050

755.373221 £ 0.063550
755.231490 £ 0.048879

825.30015 £ 39.60621
—111.3951 + 63.0132
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 " s/s)........:
Varianga ..........cc.ccc.....t
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Perlodo (s)

Periodo (s)

819.7

Periodo (s)

842.8

812.6 812.8 813 813.2

812.4

819.9 820

819.8

819.6

819.5

843.2

843

842.6

842.4

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=812.5sec dP/dt = 103.1 x 107" 57!
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=819.7sec dP/dt = —13.76 x 107" ss™"
T T T T T
C 1 1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=842.8sec dP/dt = 7.33 x 107" es7"
T T T T T

1985

1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1985.224274
1989.182302

812.443693 + 0.012359
812.572472 £ 0.053740

P, (sec) (em ano=0.0).....  747.85202 £ 27.66073
dP/dt (x107 ! 5/s)........: 103.1010 4 44.1476
Varianga......cc.ccccccceeeees. 0.00000

Tempo (anos)  Perfodo (s)

1983.031820
1985.224274
1989.182302
1993.214050

819.772009 £ 0.004880
819.914745 £ 0.023202
819.948427 + 0.027698
819.558649 + 0.028858

828.39303 £ 4.81113
—13.7642 £+ 61.6413
0.04525

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........c
Varianga ......ccccccveviiiiiinit

Tempo (anos) Perfodo (s)

1983.031820
1985.224274
1989.182302

842.873105 £ 0.003243
842.688837 + 0.009292
842.887342 £ 0.025827

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 5/8)..c
Varianga ..........c...c......t

838.28271 £ 8.39273
7.3353 £ 13.4106
0.00000



Capitulo 8. VARIACOES DOS PERIODOS DE PULSACAO

189

Perlodo (s)

Periodo (s)
877.8

861.8 862 862.2

861.6

878

877.8

877.4

877.2

Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao

P=861.7sec dP/dt = 100.46 x 107" ss™’
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010
Tempo (anos)
Variacao Temporal do Periodo de Pulsacao
P=877.6sec dP/dt = 40.06 x 107" ss7"
T T T T T
1 1 1 1 1
1985 1990 1995 2000 2005 2010

Tempo (anos)

Tempo (anos)  Periodo (s)

1985.224274
1993.214050

861.599097 + 861.677504
861.852395 + 0.029347

798.66187 £ 7.47488
100.4602 £ 11.9291
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 ! 5/8)..c.:
Varianga ......ccccccoeeviceiinit

Tempo (anos) Periodo (s)

1993.214050
2002.371352

877.614176 £ 0.070280
877.729968 + 0.066030

852.41028 £ 21.04104
40.0691 + 33.3695
0.00000

P, (sec) (em ano=0.0)....:
dP/dt (x107 1 s/s)........0
Varianga ......ccccccvveeviceiiiit
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8.9 Aplicando o Diagrama (O-C) a PG 1159-035

A Tab.8.3 lista todos os modos para os quais existem dois ou mais pontos. Para esses modos
aplicamos a técnica do diagrama (O-C). Os resultados podem ser vistos nos graficos a seguir
e resumidos na Tab.8.4.

Periodo 1983 1985 1989 1993 2002 P - Medida direta ¢ m k

(s) x107 1 ss7!

3003/ v Vi 110434072 1 0 14
400.0 Vv V Vv —6.83 £4.95 2 0 28
414.3 J VY _1460+13.28 2 -1 28
415.5 v Y N 158054230 2 -2 28
1225 VAR 16.69E061 2 12 30
427.5 J VY 35304225 2 -2 30
136.5 VARV 146+2096 2 11 31
439.2 v v 74941426 2 -1 31
440.6 v v 48844680 2 -2 31
7 VAR A A A 0.08£1.65 1 11 17
4524 N 2544068 1 0 17
4532 v v 5424261 1 -1 17
1937 VvV 010+£468 1 11 19
1948 N, 230124289 1 0 19
5150 VARV “1880£429 2 -1 37
5160 v v vV 12824063 1 1 20
517.1 V vV Vv V 1828+1.71 1 0 20
518.2 Vv V Vv 3.18+2.10 1 -1 20
5369 NARRVARRY 647424 1 11 21
5381/ v V 2004024 1 0 21
5393 v 1534019 1 -1 21
5571 VARV T149£566 1 11 22
558.4 v Vv 4304063 1 0 22
559.7 v v 122341775 1 -1 22
5619 VARV 2057 £2009 2 0 41
731.6 VARV 812227090 1 -1 30

Tab. 8.3: Periodos com 8 ou mais pontos, aos quais foi aplicada a técnica do diagrama

(0-C).
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8.10 Diagramas (O-C)

(O-C) (s)

(O-C) (s)

(O-C) (s)

40000

30000

20000

10000 -

-1000

0 . I .
-1000000  -500000

0

. I . I . I .
500000 1000000 1500000 2000000

E (ciclos)

30000

20000 -

10000 -

-10000

-500000

0

Il Il
500000 1000000

E (ciclos)

1500000

90000 -

70000 -

50000 -

30000 -

10000 -

-10000 -

-30000 -

-50000

-500000

0

I I
500000 1000000

E (ciclos)

1500000

# Tmaz (BCT) P (s) P (x10~Ts/s) x2
1 7593.336394 £ 0.000000 390.278495 £ 0.000000 12.978 &+ 0.000 0.00000
E (0-C)
-497339  6264.02 &£ 13.92
0 0.00 = 7.37
1066382  28798.77 4 51.04
Tmaz (BCT) P (s) P (x10~ T s/s) x>
1 7593.338684 £ 0.000000 400.071759 £ 0.000000 9.832 £ 0.000 0.00000
E (0-C)
0 0.00 +5.53
318017 1989.08 £ 10.58
1040296  21284.64 £ 19.05
Tmaz (BCT) P (s) P (x10~1Ts/s) X2
1 7593.338724 £ 0.000000 414.421498 £ 0.000000 31.716 & 0.000 0.00000

E (0-C)
0 0.00 4+ 12.94
306996 6193.69 £ 15.35

1004166  66266.66 = 17.33
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300000
200000 | ]
# Tmaz (BCT) P (s) P (x10 11 s/s) X2
R 1 12410.632926 £ 0.000000 _ 415.704568 £ 0.000000 __ 65.970 £ 0.000 __ 0.00000
(%moooo b ]
o E (0-C)
-1302254  232535.93 + 32.22
-695323 66293.64 + 7.26
. 0 0.00 + 23.51
-100000 ‘ ‘ 1
~1500000 ~1000000 ~500000 0 500000
E (ciclos)
20000
15000 ,
10000 ] _
Traz (BCT) P (s) P (x10~ T s/s) X2
~ 1 9065.926299 £ 0.000000 _ 422.553900 £ 0.000000 8.707 £ 0.000 0.00000
% 5000 - ]
0 E (0-0)
-760463 10637.85 4+ 11.33
0 5 4 0 0.00 + 4.84
683876 8603.05 £ 8.29
-5000 - ,
-10000 1 ! ‘
~1000000 ~500000 0 500000 1000000
E (ciclos)
20000
ol - i
# Trnaz (BCT) P (s) P (x10" 11 s/5s) X2
2000 - ] 1 12410.634684 £ 0.000000  427.253816 £ 0.000000 _ —27.090 £ 0.000 __ 0.00000
q
Q E (0-0)
-40000 - 1 -974034 —54904.74 + 4.42
-676310 —26469.96 4 10.48
0 0.00 £ 76.26
-60000 - ,
L L L

-80000

-1500000

I
-1000000 -500000 0

E (ciclos)

500000
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200000

150000 - q
100000 - g _
# Timaz (BCT) P (s) P (X10711 s/s) X2
~ 1 7593.335248 & 0.000000 _ 436.581604 £ 0.000000 74.778 £ 0.000 0.00000
g s - g
0 E (0-C)
0 0.00 £ 20.83
0 5 4 291396 13860.50 + 12.62
953010  148254.06 £ 32.67
-50000 q
-100000 L L L
-500000 0 500000 1000000 1500000
E (ciclos)
122500
72500 g ]
Trax (BCT) P (s) P (x10~ T s/s) X2
~ 1 7593.337618 & 0.000000  439.327437 £ 0.000000 41.927 £ 0.000 0.00000
?
o E (0-C)
0 0.00 £17.33
22500 - 1 289588 7723.54 + 14.92
947202  82630.55 4+ 21.51
-27500 L L L
500000 0 500000 1000000 1500000
E (ciclos)
12000
-8000 |- ]
# Trnaz (BCT) P (s) P (x10" 11 s/5s) X2
R 1 12410.637321 £ 0.000000  440.439731 £ 0.000000  —25.050 £ 0.000 __ 0.00000
200 - g
Qo E (0-C)
-944886  —49251.20 £ 8.00
-656070 —23744.24 +7.30
0 0.00 £ 17.74
-48000 q
-68000 L L L
~1500000 -1000000 -500000 0 500000

E (ciclos)
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2000

1000 -

-1000

-2000 -

(O-C) (s)

-3000

-4000

-5000 -

-6000
-1000000

6000

1
-500000

1
p 500000
E (ciclos)

1000000

5000 -

4000

3000 -

2000 -

(O-C) (s)

1000

-1000 -

-2001

30000

0 I
-1000000  -500000

0

1 1 1
500000 1000000 1500000 2000000
E (ciclos)

20000 -

10000 -

(O-C) (s)

-10000 .
-1000000

-500000

L
0 500000
E (ciclos)

1000000

2

# Tmaz (BCT) P (s) P (x10~ 1T s/s) X
1 9065.927138 £ 0.000010  451.604840 + 0.000002  —2.661 & 0.002  0.18112
2 9065.927138 4 0.000010  451.601354 + 0.000002  —5.621 + 0.002  0.18186
3 9065.927137 4 0.000011  451.603692 - 0.000002 0.575 & 0.002 0.20882
4 9065.927137 + 0.000011  451.600206 + 0.000002  —2.385 + 0.002  0.22128
5  9065.927137 4 0.000011  451.596720 + 0.000002  —5.345 + 0.002  0.22312
6  9065.927137 4 0.000011  451.602545 = 0.000002 3.811 % 0.002 0.22526
7 9065.927137 4 0.000012  451.599059 = 0.000002 0.851 & 0.002 0.25062
8  9065.927136 & 0.000012  451.595573 & 0.000003  —2.109 + 0.002  0.26537
9 9065.927136 & 0.000012  451.597912 4 0.000003 4.087 4 0.002 0.26738
10  9065.927156 & 0.000016  451.596012 + 0.000003 ~ —1.438 4 0.003  0.43515

E (0-C)
-711514  —3040.72 + 7.16
-281731 —477.63 + 2.43

0 0.61 + 2.51
639907 —2460.99 £+ 4.18
# Tinaz (BCT) P (s) P (x10~ T s/s) P
1T 7593.336440 £ 0.000000  452.433809 £ 0.000000 1.972 £ 0.000 0.00000
2 7593.336441 4 0.000001  452.428806 -+ 0.000000 2.250 + 0.000 0.00112
3 7593.336441 4 0.000002  452.423802 + 0.000001 2.527 + 0.000 0.00433
4 7593.336428 + 0.000021  452.423666 + 0.000011 0.230 + 0.005 0.60580
5  7593.336427 4 0.000022  452.428388 + 0.000011 2.923 4 0.006 0.68474
6  7593.336453 4 0.000022  452.433946 -+ 0.000012 4.270 + 0.006 0.70815
7 7593.336426 & 0.000023  452.433391 =+ 0.000012 2.646 + 0.006 0.73909
8  7593.336454 4 0.000023  452.434227 + 0.000012 1.299 + 0.006 0.74229
9 7593.336454 4 0.000023  452.428942 =+ 0.000012 4.547 + 0.006 0.76262
10 7593.336454 £ 0.000024  452.429223 + 0.000012 1.576 + 0.006 0.79944

E (0-C)
-429002 821.23 +11.74

0 0.00 £ 2.68
281216 352.88 + 3.64
919938 3776.23 £+ 4.95

Trmaz (BCT) P (s) P (x10 11 s/s) X2

1 9065.928417 & 0.000000 _ 453.266803 £ 0.000000 14.851 £ 0.000 __ 0.00000

B (0-0)
-708949 16916.70 + 21.76
0 0.00 + 6.29
637525 13679.81 £ 9.15
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200000

ol i
g
5 S ,
|
9
-100 - 1
150 1 1 1 1
-600000 -400000 -200000 . 0 200000 400000
E (ciclos)
10000
ol i
8
5-10000 1
|
0
-20000 - g
-30000 L L L L
800000 600000 400000 -200000 0
E (ciclos)
300000
200000 - 1
O
100000 - 1
9
ol o i
-100000 ¢ : ! : ! :
-1500000 ~1000000 -500000 0

E (ciclos)

500000

2

# Tmaz (BCT) P (s) P (x10~ T s/s) X
1 7593.338198 £ 0.000000  493.796473 £ 0.000000  —0.238 & 0.000 _ 0.00000
2 7593.338197 4 0.000002  493.794981 4 0.000001 2.107 4 0.001 0.00399
3 7593.338199 4 0.000002  493.797965 & 0.000001 ~ —2.584 + 0.001  0.00432
4 7593.338197 + 0.000004  493.793489 + 0.000001 4.453 £ 0.002 0.01608
5  7593.338199 & 0.000004  493.799457 & 0.000001 ~ —4.930 + 0.002  0.01716
6  7593.338196 & 0.000006  493.791997 % 0.000002 6.799 & 0.003 0.03606
7 7593.338200 & 0.000006  493.800949 & 0.000002  —7.276 + 0.004  0.03872
8  7593.338196 & 0.000008  493.790505 % 0.000003 9.145 4 0.005 0.06374
9  7593.338192 4 0.000021  493.805557 & 0.000008  24.653 4+ 0.012  0.46469
10 7593.338207 £ 0.000029  493.789994 =+ 0.000010 18.976 + 0.017  0.86985
E (0-C)
-393066 —90.98 +6.78
-190472 —21.36 +8.01
0 0.00 £ 2.82
257661 —39.09 + 3.77
Traz (BCT) P (s) P (x10 11 s/s) X2
1 9065.929728 £ 0.000000 _ 494.772611 & 0.000000 _ —20.085 £ 0.000 __0.00000
E (0-C)
-649400 —20953.89 £ 14.83
-257146 —3285.49 + 20.54
0 0.00 + 14.15
# Trnaz (BCT) P (s) P (x10" 1 s/s) X2
1 12410.632926 £ 0.000000 _ 415.704568 £ 0.000000 __ 65.970 £ 0.000 __ 0.00000

B (0-0)

-1302254  232535.93 + 32.22

-695323 66293.64 + 7.26
0 0.00 + 23.51
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(O-C) (s)

(©O-C) (s)

(0O-C) (s)

28500 -

18500 -

8500 -

-1500
-575000

15000

I I
425000 925000

E (ciclos)

I
75000

10000 -

5000 |-

-5000

-600000

I I I
-200000 0 200000

E (ciclos)

I
-400000 400000

2

30000

20000

10000 -

# Traw (BCT) P (s) P (x10 11 s/s) X
1 7593.339044 £+ 0.000020 516.054216 + 0.000008 11.222 4+ 0.004 1.63511
2 7593.338994 + 0.000060 516.053142 + 0.000024 12.970 + 0.013 15.07107
3 7593.339181 £ 0.000095 516.050020 + 0.000039 11.081 + 0.021 37.98125
4 7593.338943 + 0.000101  516.052068 = 0.000041 14.719 =+ 0.022 42.88001
5  7593.339134 4 0.000120  516.056193 + 0.000049  14.574 + 0.026 60.93053
6  7593.338907 4 0.000134  516.058413 + 0.000055  11.364 + 0.029 75.71718
7 7593.339043 4+ 0.000136 516.059619 4+ 0.000056 12.623 + 0.029 78.18805
8 7593.339184 4+ 0.000146 516.057268 4 0.000060 12.826 + 0.032 90.38955
9 7593.338993 £ 0.000151 516.058545 4 0.000062 14.371 4+ 0.033 96.34531
10 7593.339130 £ 0.000170 516.054348 4 0.000069 14.230 4+ 0.037 121.47783
E (0-C)
-376121 4095.25 4+ 4.42
-242044 1691.02 + 5.68
0 1.98 £1.76
246544 1757.98 + 2.07
806496 18834.52 + 2.28
# Tyaz (BCT) P (s) P (x10~Ts/s) x>
1 7593.337702 £ 0.000000 517.171652 4 0.000000 21.790 &£ 0.000 0.00000
2 7593.337702 £ 0.000004 517.160038 4 0.000003 16.914 4 0.004 0.01593
3 7593.337702 £ 0.000004 517.161123 4 0.000003 15.208 4+ 0.005 0.02057
4 7593.337701 £ 0.000008 517.170567 4+ 0.000006 23.496 + 0.009 0.07175
5 7593.337703 £ 0.000008 517.172737 4+ 0.000006 20.083 + 0.009 0.07324
6 7593.337701 £ 0.000012 517.158953 4+ 0.000008 18.621 4+ 0.014 0.15662
7 7593.337703 £ 0.000013 517.162208 4+ 0.000009 13.502 4+ 0.014 0.17076
8 7593.337704 4 0.000016 517.173822 4+ 0.000011 18.377 + 0.019 0.29167
9 7593.337698 4+ 0.000039 517.166422 + 0.000027 13.490 4+ 0.045 1.65449
10 7593.337706 + 0.000044 517.166352 + 0.000030 23.508 £ 0.050 2.04947
E (0-C)
-375315  7936.85 + 27.89
-241524  3286.85 + 12.55
0 0.00 & 2.65
246008 3410.01 £ 2.90
# Trae (BCT) P (s) P (x10" 11 s/s) X2
1 7593.339605 £+ 0.000000 518.297169 + 0.000000 10.997 + 0.000 0.00000

B (0-0)
0 0.00 + 3.05
245477 1717.25 4+ 3.89

803007  18375.96 £ 9.27

-10000 —
-500000 -300000

L L L L L L L L
100000 300000 500000 700000 900000
E (ciclos)

I
-100000
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(O-C) (s)

(O-C) (s)

(O-C) (s)

90000 -

70000 -

50000 -

30000 -

10000 -

-10000 -

-30000 -

-50000
-1000000

4000

-500000

0
E (ciclos)

I
500000

1000000

3000 -

2000 -

1000 -

-1000
-1000000

I
-500000

0
E (ciclos)

I
500000

1000000

400

200 -

-200 -

-400 -

-600 -

-800 -

-1000

-600000

Il
-400000

L
200000
E (ciclos)

|
0

Il
200000

400000

2

# Tynaz (BCT) P (s) P (x10~Ts/s) X
1 9065.932331 £ 0.000000 537.007239 £+ 0.000000 59.090 + 0.000 0.00002
2 9065.932330 £ 0.000001 537.000688 4+ 0.000000 59.479 + 0.000 0.00015
3 9065.932330 £ 0.000002 536.994136 4 0.000001 59.868 + 0.001 0.00042
4 9065.932329 £ 0.000003 536.987586 £ 0.000001 60.257 + 0.001 0.00082
5 9065.932333 £ 0.000003 536.965167 £+ 0.000001 35.703 + 0.001 0.00085
6 9065.932329 £ 0.000003 536.981035 4+ 0.000001 60.646 + 0.001 0.00134
7 9065.932333 4+ 0.000004 536.971718 4+ 0.000001 35.313 £ 0.001 0.00156
8  9065.932334 & 0.000005  536.978268 & 0.000002  34.923 4 0.001  0.00248
9 9065.932328 4 0.000005  537.008858 & 0.000002  54.514 4 0.002  0.00306
10 9065.932335 & 0.000006  536.984819 & 0.000002  34.534 4 0.002  0.00362
E (0-0C)
-598471  56826.31 4+ 36.17
-236945 8907.52 £ 7.97
0 0.02 £9.50
538049 45931.00 4+ 28.37
Traz (BCT) P (s) P (x10~ T s/s) X2
1 9065.931914 + 0.000000 538.155826 4+ 0.000000 2.886 £+ 0.000 0.00000
E (0-C)
-597094  2769.01 £9.44
0 0.00 + 4.21
536982 2239.54 + 5.48
# Trmaz (BCT) P (s) P (X10711 s/s) X2
1 7593.337395 £ 0.000027 539.349798 4+ 0.000010 —1.806 + 0.018 1.32394
2 7593.337404 4 0.000066 539.356310 4 0.000025 —1.266 + 0.044 7.70382
3 7593.337368 £ 0.000090 539.358898 4 0.000034 —1.717 + 0.061 14.46255
4 7593.337332 £ 0.000246 539.361487 4 0.000092 —2.168 + 0.165 107.77689
5 7593.337278 £ 0.000480 539.349271 4 0.000181 —0.900 £+ 0.323 411.40169
6 7593.337521 £ 0.000573 539.356837 4+ 0.000216 —2.172 + 0.386 586.10595
7 7593.337243 £ 0.000636 539.351859 4 0.000239 —1.351 4+ 0.428 721.54743
8 7593.337557 £ 0.000729 539.354248 4+ 0.000274 —1.721 4+ 0.491 947.89928
9 7593.337216 £ 0.000754 539.360960 £ 0.000283 —1.262 £+ 0.507 1012.23931
10 7593.337566 £ 0.000768 539.360760 £ 0.000289 —1.181 + 0.517 1050.61989
E (0-C)
-359866  —633.05 + 7.14
-174384  —139.73 + 7.82
0 —0.54 £2.10
235899 —270.94 4+ 1.65
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(0-C) (s)

40000

30000

20000

10000 -

-10000 L

(O-C) (s)

(0O-C) (s)

-500000 -300

1000

1
000 -100000 100

1 1 1 1 1
000 300000 500000 700000 900000

E (ciclos)

-1000 -

-2000 -

-3000
-400000

150000

I
-200000 0

1
200000
E (ciclos)

I
400000 600000

100000

50000 -

-50000 -
-500000 -0

0000 -100000 10

L L L L
0000~ 300000
E (ciclos)

T S
500000 700000 900000

# Tmaz (BCT) P (s) P (X10711 s/s) X2
1 7593.340813 £ 0.000000 _ 557.149473 £ 0.000000 17.664 & 0.000 0.00000
E (0-C)
0 0.00 £ 3.54
228357  2566.03 £ 18.52
746993  27457.82 £ 15.75
Trmaz (BCT) P (s) P (x10"Ts/s) x°
1 9065.931614 £ 0.000000 _ 558.421616 £ 0.000000 _ —2.520 &£ 0.000 __ 0.00000
E (0-C)
-227842 —365.21 4+ 4.46
0 0.00 £ 9.39
517502  —1884.09 + 7.44
Trmaz (BCT) P (s) P (x10~ T s/s) x°
1 7593.335068 £ 0.000000 _ 559.756061 & 0.000000 73.714 £ 0.000 0.00000

D (0-0)

0 0.00 £12.71
227280 10657.14 £ 10.60
743361  114003.42 £ 29.19




Capitulo 8. VARIACOES DOS PERIODOS DE PULSACAO 199

215000

165000 - 4

115000 - 1

# Tmaz (BCT) P (s) P (x10 11 s/s) X2
R 1 12410.637998 £ 0.000000 _ 561.682395 & 0.000000 __ 49.698 £ 0.000 __0.00000
q 65000 - 4
0 E (0-C)
-1086867  164873.81 + 31.99
15000 ] -514561 36954.95 £+ 29.57
5 0 0.00 £ 29.57
-35000 q
-85000 L L L
-1500000 -1000000 -500000 0 500000
E (ciclos)
300000
200000 q
Trae (BCT) P (s) P (x10 T s/s) %
~ 1 7593.340527 £+ 0.000000 731.516734 £+ 0.000000 179.921 £ 0.000 0.00000
(‘5100000 r 1
e E (0-C)
0 0.00 + 14.87

173902 19901.47 £ 28.58
568684  212822.74 + 61.10

100000 . I . I . I . I .
-200000 0 200000 400000 600000 800000

E (ciclos)
A maior parte dos ajustes de (O — C) envolvendo apenas 3 pontos leva & resultados
inconsistentes com as medidas diretas, devendo ser descartados. A Tab.8.5 lista os resultados
consistentes. Ao todo, sdo sete modos, listados na Tab.8.5, somente um deles com 3 pontos.

8.11 Resultados do Ajuste Nao-Linear para a
PG 1159-035

O ajuste nao linear assume que a amplitude da sendide é constante e que o periodo estéa
variando de forma linear. O algoritmo usado parte de valores iniciais e converge para o menor
minimo local que encontrar. Se o valor inicial nao for suficientemente préoximo da solugao
real, o algoritmo pode convergir para outro minimo, que nao o real. Para contornar este
problema, usamos um grade cibica de valores iniciais para T, P, e P, centrada na melhor
estimativa que temos. Cada dimensao da grade cobre um intervalo de +£40 em relagao ao
ponto central. Procedendo assim, podemos cobrir todas as possiveis convergéncias e escolher
o minimo global do ajuste.
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Perfodo 1983 1985 1989 1993 2002 P - Medida direta P - (0-0) 14 m k  Obs.
(s) X107 11 g5~1 X107 11 g5~ 1

390.3 4 4 v +10.43 £0.72 412978 £0.000 1 0 14 ok?
400.0 Vv v VA —6.83 £4.95 49.832 £ 0.000 2 0 28 >30
414.3 v v ~14.60 £13.28 +31.716+0.000 2 -1 28 > 30
415.5 v 4 v +58.05£2.30 +465.970 +£0.000 2 -2 28 >30
422.5 V4 v Vv +6.69 + 0.61 +8.707 £ 0.000 2 +2 30 ok?
427.5 v v v —35.30+2.25 —27.090£0.000 2 -2 30 >30
1365 v v Y 1.46 £20.96 174778 £0.000 2 11 31 >30
439.2 v v —749+14.26 +41.9274+0.000 2 -1 31 >30
440.6 v v v —48.84 +£6.80 —25.050 £0.000 2 -2 31 >30
4515 v v v v 008E165 —2661+£0002 1 +1 17 ok
452.4 v i v v i 2544068 197240001 1 0 17 ok
453.2 v v v 5.42 +2.61 14.851 +£ 0.000 1 -1 17 > 30
937 v v v 910E£468 —0238£0001 1 +1 19 ok
494.8 v 4 4 —30.12+2.89 —20.085+£0.000 1 0 19 >3o0
515.0 Y v Vi v 1880 £429 465970£0.000 2 -1 37 >30
516.0 v v v v 1282063 1112220004 1 11 20 ok
517.1 v i v i 18.28 £ 1.71 +21.790+0.000 1 0 20 ok
518.2 v v 3184210 +10.997+0.000 1 -1 20 P muito grande.
536.9 Vi Vv v VA 46.47£4.24 459.090£0.001 1 +1 21 > 30
538.1 v v v 2004024 +2.886+£0000 1 0 21 >30
539.3 v v Vi v ~153+019 —1.806+0.018 1 -1 21 ok
557.1 v v Vi —1494+5.66 +17.664+0.000 1 +1 22 > 30
558.4 Vv V4 Vv —4.30 £0.63 —2.520 £ 0.000 1 0 22 ok
559.7 v v i 1223+ 17.75 47371440000 1 -1 22 >30
561.9 Vi Vi Vv —20.57£20.09 449.698 +0.000 2 0 41 > 3o
731.6 4 v v 84.22 £27.09 179.921 £0.000 1 -1 30 P muito grande.

Tab. 8.4: Resultados da técnica do diagrama (O-C) para todos os modos com 3 ou mais
pontos.

A seguranca com que se pode usar o ajuste nao-linear depende da topologia do espago
de parametros. Quando a amplitude nao é muito constante, os minimos nao serao muito
profundos e a possibilidade de erros sera maior. Por esta razao, as vezes, é preferivel fazer
o ajuste apenas nos dados dos anos em que o sinal esta presente do que no conjunto total
de dados. Os valores obtidos para os sete modos mais estaveis estao listados na Tab.8.6.

8.12 Comparando os Resultados

O valor médio de P/P na Tab.8.6 é:

<P/P>=771x10"1s7" (8.31)

Este valor estd fora do intervalo de valores para < P /P > mostrado na Fig.8.1. Os
modelos com massa de 0.59 M possuem < P/P > entre 1 e 3 x 107571, Além disso,
os P dos modos nao-amarrados sao negativos em sua maioria, contradizendo a previsao

tedrica.

Conforme foi visto no capitulo anterior, os modos amarrados para a PG 1159-035 (ver
Tab.7.6) sao 452.4s, 538.1s, 668.1s, 773.7s e 883.6s. Desses cinco modos, conseguimos estimar
o P de um deles:
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Periodo 1983 1985 1989 1993 2002 P - Medida direta P - (0-C) 14 m k
(s) x107 1 5571 x107 1 551
451.5 v v v v 0.08+1.65 —2.661+£0002 1 +1 17
524 v v N 2544068 197240001 1 0 17
937 Y 9104468 —0238+£0.001 1 +1 19
516.0 v v W v v 12.824£0.63 +11.2224£0.004 1 +1 20
517.1 v v v 1828 £1.71  +21.7904£0.001 1 0 20
539.3 v Vi Vi v 1534019 —1.806+0.018 1 -1 21
558.4 Vv v v —4.30 £0.63 —2.520 £ 0.000 1 0 22

Tab. 8.5: Modos para os quais o resultado obtido pela técnica do diagrama (O-C) é consis-
tente com a medida direta de P.

Periodo 83 85 89 93 02 P - MD P - (0-C) P - nls P/P . m  k
(s) x10~ 1 51 x10~ 11 g5~ 1 x10~ 1 51 x10~ 14 s—1
451.5 v v v vV 0.08+1.65  —2.661 = 0.002 —2.6572 4 0.0008 -5.90 1 41 17
452.4 v v v vV 2.54 + 0.68 1.972 + 0.001 +1.9707 + 0.0004 +4.36 1 0o 17
493.7 v v vV 9.10 +4.68  —0.238 £ 0.001 —0.2375 4 0.0005 -0.48 1 41 19
516.0 v v v vV 12.82 4+ 0.63  +11.2224£0.004  +11.2258 + 0.0001 +21.75 1 +1 20
517.1 v v vV 18.28 £ 1.71  421.790 £ 0.001  +21.7998 %+ 0.0005 +42.14 1 0 20
539.3 v v vV —1.534+0.19  —1.806 + 0.018 —1.7665 & 0.0010 -3.35 1 121
558.4 vV v —430£063  —2.520 4 0.000 —2.5201 4 0.0004 -4.51 1 0 22

Tab. 8.6: Modos para os quais o resultado obtido pela técnica do diagrama ( O—Q’) e pelo
ajuste nao-linear (nls) sao consistentes com a medida direta (MD) de P.

P=4524s (k=17) — P/P=+494x107"s"!

Este modo estd proximo de um ponto de minimo para P/P, de acordo com o que se
esperaria para um modo amarrado. Contudo, vemos a presenca de valores negativos para
P/ P para modos que ndo sdo amarrados.

~ Se assumirmos que o menor valor encontrado para \P\, o P do periodo de 451.5 s,
P = (0.0841.65) x 107! 557!, a escala de tempo de pulsagio, serd 7 ~ 1.4 x 10° anos. Este
valor se aproxima do valor predito pelos modelos, ~ 10° anos.

X %k ok 3k ok



Capitulo 9

A ESTRELA G117-B15A

9.1 Introducao

A estrela G117-B15A! é uma ana-branca pertencente a classe espectral das DAs. As estre-
las DAs cujas temperaturas efetivas caem entre 12000 K e 10500 (Bergeron et al. 2004)
estdo dentro da faixa de instabilidade sendo variaveis (DAVs). As DAs variaveis, ou DAV,
também sao conhecidas como ZZ Ceti, das quais, a G117-B15A é um exemplo.

A G117-B15A forma um sistema de mesmo movimento préprio com uma outra estrela
ana, de classe espectral dM2e, a G117-B15B (ou EG 1965a) (Kotak et al. 2003). A separacao
entre as duas companheiras é grande suficiente para que a evolugdo da G117-B15-A nao
tenha sido afetada pela presenga da companheira, permitindo que a G117-B15A seja tratada
como se fosse uma estrela isolada (Richer & Ulrich 1974).

A variabilidade da G117-B15A foi descoberta por Richer & Ulrich (1974) quando fize-
ram o periodograma das curvas de luz da estrela obtidas em maio de 1973. O periodograma
acusou a presenca de um periodo da ordem ~ 1311 s, com um erro bastante grande, de-
vido a baixa resolucao do periodograma. Desde entao, a estrela G117-B15-A passou a ser
sistematicamente observada até os dias de hoje.

McGraw & Robinson (1976) usaram os telescopios de 2.1m e 92 e¢m do McDonald Ob-
servatory para fazer a fotometria de dois canais da G117-B15A, em dezembro de 1974 ¢
marco de 1975. A analise dos dados fotométricos mostrou que a variabilidade da estrela
G117-B15A era mais regular do que qualquer outra estrela variavel conhecida até entao.
Sua curva de luz era quase sinusoidal, com uma amplitude (pico-a-pico) constante de cerca
de 0.08 mag. O periodograma da curva de luz mostrava um pico com grande amplitude com
uma freqiiéncia de 4630 pH z, correspondente ao periodo de 216 s. A auséncia de harmonicos
detectaveis confirmava a natureza puramente sinusoidal do sinal.

O periodograma também mostrava a presenca de dois picos bem menores: um em
3250 uH z e outro em 3680 uH z, correspondendo a periodos de 308 s e 272 s, respecti-
vamente. O periodograma da G117-B15A era similar em simplicidade & estrela R548 (ZZ
Ceti), uma outra DA, também variavel, estudada anteriormente por Lasker & Hesser (1971).

Para explicar a variabilidade da G117-B15A, McGraw & Robinson (1976) consideraram
trés possiveis explicagbes: (1) a variabilidade podia ser gerada pela passagem de um planeta

L A G117-B15-A também é chamada de RY LMi, WD 0921+354 e EG 65.
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(ou qualquer outro objeto opaco) na frente da estrela; (2) a superficie da estrela poderia
nao ser uniforme, tendo algo como uma grande mancha mais brilhante (ou mais escura),
por exemplo, que com a rotagio da estrela provocaria a variabilidade na curva de luz; e (3)
a variabilidade poderia ser decorrente de pulsagoes nao-radiais.

Para que um planeta estivesse girando em torno da estrela com um periodo de 216 s, o
raio de sua orbita deveria ser de 5.4 x 10° cm, cerca de 7.5 vezes o raio da estrela, o que
parece inviavel e, por isso, a hipotese (1) foi descartada. A hipotese (2) também deve ser
descartada pois o periodo de rotagao da G117-B15A é longo e nao de 216 s. Como as cores
da G117-B15A eram similares as cores de outras DAs variaveis, McGraw & Robinson (1976)
sugeriram que a variabilidade observada era causada por pulsacoes nao-radiais.

Kepler et al. (1982) analisaram os dados fotométricos da G117-B15A obtidos em 36
noites de observacgoes entre 1974 e 1980. A fotometria foi feita usando um fotéometro de dois
canais nos telescopios de 2.1, 0.9 e 0.8 m do McDonald Observatory, sem o uso de filtros. A
analise dos dados nao s6 confirmou a presenca das trés freqiiéncias de pulsagao encontradas
anteriormente, como também permitiu uma determinacao mais precisa das mesmas. Além
disso, trés novas freqiiéncias foram detectadas nos periodogramas da G117-B15A.

Os trés periodos adicionais, de 107.6 s, 119.8 s, ¢ 126.2 s tém de cerca de 1 mma amplitu-
des; entretanto, suas amplitudes estao 100, 60 e 8¢ acima do nivel de ruido do periodograma,
respectivamente, o que nao deixa duvidas que as mesmas sao freqiiéncias reais da estrela.

Observagoes da G117-B15A realizadas em 1990 pelo WET conseguiram mais 96 horas de
dados fotométricos, usando fotémetros de dois e trés canais. Kepler et al. (1995) publicaram
o periodograma de alta resolucao para a curva de luz inteira com o objetivo de estudar a
estrutura fina do espectro de freqiiéncias (periodograma) e detectar possiveis periodos de
pulsacao além dos seis ja conhecidos.

A curva de luz de 1990 é muito descontinua, o que torna a janela espectral bastante com-
plexa, dificultando a identificacao dos picos verdadeiros, principalmente quando a amplitude
dos mesmos é parecida com as dos picos vizinhos. A variacao da amplitude observada é
parcialmente causada pela contaminacao da luz da G117-B15A na abertura quando obser-
vada por pequenos telescopios. Isto causa picos espiurios no periodograma. Além dos seis ja
conhecidos, a anélise revelou a presenca de um sétimo periodo de pulsacao, com alta proba-
bilidade de ser real. O novo periodo descoberto é de 126.0 s. Além desse, outros dez picos
foram identificados, mas apenas com média ou baixa probabilidades de serem reais, como
pode ser visto na Tab.9.1. Como as amplitudes medidas variam um pouco com o tempo e
com a qualidade das observagoes, os picos muito préximos podem ser reais ou matemaéticos.

Em sua analise, Kepler e colaboradores usaram dois procedimentos complementares;
cada pico identificado como possivel freqiiéncia de pulsacao era subtraido da curva de luz
(pré-branqueamento) e um novo periodograma era feito para a curva de luz residual onde se
procurava pelo pico seguinte, e assim por diante. Como eles bem observaram, nem todo o
sinal associado a cada sendide pode ser subtraido de uma uma vez s6. Pelo menos em parte,
isso decorre do fato de que cada sendide é ajustada por meio de um ajuste linear por minimos
quadrados. Nesse tipo de ajuste, a freqiiéncia é um pardmetro de entrada e qualquer erro
na mesma afeta o ajuste fazendo com que o sinal nao seja subtraido por completo. O sinal
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residual aparece no novo periodograma como um pico de amplitude pequena e freqiiéncia
proxima & original.

O segundo procedimento usado por Kepler e colaboradores é mais uma técnica para
auxiliar na deteccao do que para fazer a deteccdo em si. Uma curva de luz sintética é gerada
com as senoides detectadas na curva de luz da estrela real, livre de ruido. A comparacao
do periodograma da curva sintética com o periodograma dos dados reais pode mostrar
se podemos considerar um dado pico no periodograma real como um possivel periodo de
pulsacao ou se o mesmo pode fazer parte da janela espectral do sinal conhecido da estrela.

Periodo Amplitude  Probabilidade
5 (mma)
215.1968 £ 0.0007 19.15 + 0.39 alta
214.30 + 0.01 1.04 +0.40 baixa
214.36 £+ 0.01 1.02 +0.39 baixa
304.052 £0.004  6.89 £0.44 alta Periodo  Amplitude
305.30 £ 0.01 240 £ 0.45 alta (s) (mma)
270.455 +£0.004 547 +£0.45 alta 107.5987 1.30
269.51 £ 0.02 0.94 +£0.45 média 119.8410 1.01
269.26 £ 0.03 0.93 +0.45 média 125.8287 0.57
270.73 £0.03 0.88 +0.45 média 126.6477 0.84
271.95£0.03 0.79 £0.45 baixa 215.1974 20.22
119.836 £0.003  1.60 £ 0.45 alta 270.4537 5.56
107.600 £ 0.004  1.06 £0.45 alta 304.0585 6.29
107.958 £0.006  0.60 £ 0.45 média
107.700 £ 0.007  0.60 £ 0.45 média
125.682 + 0.006  0.90 £ 0.45 alta
126.013 £ 0.006  0.67 £ 0.45 média
125.847 + 0.008  0.67 £ 0.45 média

Tab. 9.1: Periodos de pulsacao detectados por Kepler et al. (1995) para a G117-B15A
a partir dos dados do WET de 1990. A tabela da esquerda mostra os picos
considerados possiveis periodos de pulsagao. O sete picos de maior amplitude
estao listados na tabela da direita.

9.2 Variacoes nos Periodos de Pulsacao

Stover et al. (1980), usando os dados fotométricos disponiveis até entdo, conseguiram es-
tabelecer, pela primeira vez, um limite superior para a variacao do periodo de mais alta
amplitude da estrela R548, uma outra estrela DAV (ZZ Ceti) com caracteristicas muito
parecidas com as da G117-B15-A. Usando a técnica do diagrama (O-C) descrita no Cap.8,
eles encontraram que o periodo de pulsacao 213.1 s da R548 deveria estar variando com
uma taxa |P| < 2 x 10735571,
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A estrela G117-B15-A foi a segunda DAV para a qual se conseguiu estabelecer limites
para a variacio do periodo de pulsacio de maior amplitude. A primeira estimativa para o P
do periodo de 215 s foi feita por Kepler et al. (1982). Usando a técnica do diagrama (O-C)
aplicada as 85 horas de dados fotométricos obtidos entre 1974 e 1980, eles encontraram que
|P| < 7.8 x 107" 557! com 68% de certeza.

Nos anos seguintes, novas observagoes da G117-B15A foram feitas, aumentando a base de
dados e permitindo que medidas sucessivamente melhores do P do perfodo de 215 s fossem
feitas. A Tab.9.2 mostra um resumo de todas as medidas feitas até o momento. Na primeira
coluna temos o intervalo de observagao da estrela. O ntmero total de anos é mostrado na
segunda coluna e o niimero total de horas de dados fotométricos na terceira coluna. Na
quarta coluna temos o valor estimado para P e na tltima coluna a referéncia bibliogréfica
com informacoes sobre os dados observacionais, o procedimento e os resultados para cada
medida.

A melhor e mais recente estimativa publicada para o P é P = (+2.3 4+ 1.4) x 107'%s/s
calculada por Kepler et al. (2000).

Intervalo  Anos Horas Medidas Referéncias
1979-1980 5.6 85 P=(+5.64+4.7) x 107*s/s  Kepler et al. (1982)
1979-1986 11.3 138 P =(-57+7.8) x 10%s/s Kepler et al. (1988)
1979-7777 (+12.5 +5.5) x 107%s/s  Kepler et al. ( )
1979-1989 142 257 (+8.34+5.0) x 107%%s/s  Kepler et al. (1990)
1979-1990 153 343 (+12.0 £3.5) x 107 %s/s  Kepler et al. (1991)
( (1998)
( (2000)

1979-1997  22.1 +1.2+2.2) x 107'°s/s  Kepler et al.
+2.3+1.4) x 107'°s/s  Kepler et al.

P
P
P
p
P
P

1979-7777 221

Tab. 9.2: Medidas do P do periodo de 215.2 s da G117-B15A.

9.3 Novas Medidas para as Variacoes em Periodo da
G117-B15A

Um dos objetivos deste trabalho era aplicar as técnicas que foram usadas para estudar as
variagoes em periodo na PG11159-035 na G117-B15A. Uma diferenga importante entre o
procedimento usado na atual medida do P para a G117-B15A e os procedimentos usados
por Kepler et al. nas medidas anteriores é o tratamento poés-reducao aplicado aos dados.
Outra diferenga importante é que os T,,,, sao calculados através de um ajuste nao-linear de
senoides usando todas as senoides detectadas por Kepler et al. (1995). Finalmente, o Pé
calculado através de uma variante da técnica do diagrama (O-C) que, ao invés de usar um
Unico valor inicial para o ajuste, usa os pontos de uma grade que cobre todo o intervalo de
valores possiveis.
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Um segundo objetivo era tentar fazer a determinacao do P para outros periodos de
pulsagao presentes na G117-B15A.

9.4 Dados Observacionais

Em nosso estudo, utilizamos todos os dados fotométricos obtidos para a G117-B15A entre
dezembro de 1974 e janeiro de 2003. Informagoes detalhadas sobre os dados obtidos até
1999 podem ser encontradas nas referéncias listadas na Tab.9.2. Os dados obtidos entre
fevereiro de 2001 e janeiro de 2003, totalizando 40.2 horas de fotometria, sdo novos e nao
foram usados nas determinacoes anteriores do P.

Na maior parte das observagoes foram usados fotémetros de dois e trés canais, usando
como sensor valvulas foto-multiplicadoras, sem o uso de filtro dada & baixa luminosidade
da G117-B15A (V=15.52, segundo Kepler et al. 1982).

Os tempos de integracao dos dados analisados aqui variam entre 5 e 40 segundos, sendo
que geralmente se usou tempos de 5 ou 10 segundos. Tempos de integracao de 5 e 10
segundos sao ideais para estrelas DAVs pois permitem que se facam de 10 a 62 medidas da
intensidade da luz da estrela ao longo de um ciclo inteiro de pulsacao, como se pode ver
na Tab.9.3. Um tempo de integracao de 40 segundos permite apenas de 3 a 8 medidas por
ciclo, o que é muito pouco, mesmos para os periodos mais longos da estrela. Portanto, nas
regioes da curva de luz onde o tempo de integracao é At = 40 s, a densidade de informacao
é relativamente pobre. Embora os dados originais tenham sido obtidos com tempos de
integragdo menores, os dados de 1975-1985 armazenados foram somados em 40s.

At (s) P=105s P=215s P=2305s

d. 22 44 62
10. 11 22 31
40. 3 6 8

Tab. 9.3: Numero de pontos por ciclo para diferentes tempos de integragao.

A Tab.9.4 lista todos os chunks da curva de luz total da G117-B15A. Geralmente, chunk
corresponde aos dados de um turno de observacao. Em alguns casos, os dados de um mesmo
turno podem ser separados em dois ou mais chunks. Isso é feito quando a observagao foi
interrompida por um periodos maior do que 5 minutos. Os chunks foram numerados em
ordem cronolégica, de acordo com o seu instante inicial. Na segunda coluna podemos ver a
data (Tempo Universal Coordenado -UCT) em que as medidas foram iniciadas. O instante
(em Tempo Baricéntrico Coordenado -BCT) da primeira e ultima medida de cada chunk
sao mostrados na terceira e quarta colunas. O tempo de integragio (em segundos) aparece
na quinta coluna. O nimero de pontos e o tempo de fotometria (em horas) estdo mostrados
nas duas ultimas colunas.
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Dados da G117-B15A

Chunk Date Thegin Tend Integration Number Lenght
# 244 0000.+ 244 0000.4 Time of (hours)
(BJD) (BJD) (sec) points

1 15-Dec-1974  2397.91603  2398.00029 5.0 1429 2.02
2 05-Mar-1975  2477.79540  2477.88707 10.0 793 2.20
3 01-Jan-1976  2779.81674  2779.95400 10.0 1187 3.29
4 05-Jan-1976  2783.84897  2783.87884 10.0 259 0.72
5 08-Jan-1976  2786.97940  2787.06551 10.0 744 2.07
6 14-Nov-1977  3462.96072  3463.05192 10.0 775 2.19
7 15-Nov-1977  3463.94465  3463.99627 10.0 447 1.24
8 15-Nov-1977  3464.00183  3464.06039 10.0 495 1.41
9 17-Nov-1977  3465.96855  3466.04123 10.0 619 1.74
10 11-Dec-1977  3489.90736  3489.96547 10.0 503 1.39
11 14-Dec-1977  3492.89673  3492.97115 10.0 641 1.79
12 12-Jan-1978  3521.92637  3522.12891 10.0 1741 4.86
13 12-Feb-1978  3552.75224  3552.90757 10.0 1313 3.73
14 07-Mar-1978  3576.75235  3576.79518 10.0 371 1.03
15 12-Mar-1978  3581.69068  3581.79776 6.0 1502 2.57
16 12-Mar-1978  3581.80193  3581.85526 6.0 704 1.28
17 13-Mar-1978  3582.69185  3582.88027 10.0 1597 4.52
18 14-Mar-1978  3583.69606  3583.88588 10.0 1581 4.56
19 15-Mar-1978  3584.73280  3584.94114 10.0 1761 5.00
20 04-Apr-1978  3604.65870  3604.75175 10.0 799 2.23
21 05-Apr-1978  3605.75198  3605.90707 10.0 1336 3.72
22 11-Apr-1978  3611.69065  3611.86055 10.0 1425 4.08
23 13-Apr-1978  3613.65633  3613.74406 10.0 734 2.11
24 06-May-1978  3636.65726  3636.69337 10.0 301 0.87
25 25-Nov-1978  3839.95593  3840.00478 10.0 423 1.17
26 27-Nov-1978  3841.97494  3842.01626 5.0 715 0.99
27 28-Nov-1978  3842.97841  3843.04195 10.0 532 1.52
28 29-Nov-1978  3843.94367  3843.99715 10.0 463 1.28
29 25-Dec-1978  3869.98769  3870.05482 10.0 577 1.61
30 26-Dec-1978  3870.90022  3870.95184 10.0 447 1.24
31 26-Dec-1978  3870.95901  3870.99443 10.0 307 0.85
32 31-Dec-1979  3874.83597  3874.89581 10.0 518 1.44
33 31-Dec-1979  3874.90021  3875.00565 10.0 873 2.53
34 25-Mar-1979  3959.64269  3959.74964 10.0 925 2.57
35 29-Mar-1979  3963.60842  3963.71791 10.0 922 2.63
36 25-Apr-1979  3990.62501  3990.69758 5.0 1255 1.74
37 21-Oct-1979  4169.92006  4169.97052 10.0 428 1.21
38 22-Dec-1979  4231.79020  4231.85709 10.0 579 1.61
39 23-Dec-1979  4232.77038  4232.86459 10.0 815 2.26
40 23-Feb-1980  4293.81298  4293.85256 10.0 343 0.95
41 02-Feb-1981  4637.77545  4637.81284 10.0 320 0.90
42 05-Feb-1981  4641.62220 4641.74592 10.0 1044 2.97

Tab. 9.4: (continuacao)
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Dados da G117-B15A

Chunk Date Thegin Tend Integration Number Lenght
# 244 0000.+ 244 0000.4 Time of (hours)
(BJD) (BJD) (sec) points
43 06-Feb-1981  4641.75877  4641.93643 10.0 1507 4.26
44 22-Jan-1982  4992.78959 4992.88044 10.0 761 2.18
45 24-Jan-1982  4994.68785  4994.75406 10.0 573 1.59
46 24-Jan-1982  4994.75788 4994.94225 10.0 1571 4.42
47 24-Jan-1982  4994.94827  4994.97408 10.0 224 0.62
48 26-Jan-1982  4996.74266  4996.88513 10.0 1216 3.42
49 27-Jan-1982  4997.72158  4997.86405 10.0 1216 3.42
50 03-Jan-1984  5703.85819  5703.99882 10.0 1168 3.38
51 03-Feb-1984  5734.64055  5734.68233 10.0 359 1.00
52 03-Feb-1984  5734.68962  5734.69575 10.0 45 0.15
53 03-Feb-1984  5734.72550  5734.82515 10.0 844 2.39
54 03-Feb-1984  5734.83175  5734.92399 10.0 785 2.21
55 04-Feb-1984  5735.64234  5735.71907 10.0 651 1.84
56 17-Feb-1985  6113.76150  6113.92128 5.0 2762 3.83
57 12-Jan-1986  6443.77444  6443.84915 5.0 1292 1.79
58 06-Feb-1986  6468.62829  6468.87591 5.0 4280 5.94
59 11-Feb-1986  6473.71748  6473.76667 10.0 426 1.18
60 01-Apr-1986  6523.61866  6523.66206 10.0 376 1.04
61 02-Apr-1986  6524.61337  6524.65631 10.0 372 1.03
62 02-Dec-1986  6768.93593  6769.09200 5.0 2698 3.75
63 28-Dec-1986  6794.93571  6795.02078 10.0 736 2.04
64 31-Dec-1987  6796.92787  6796.97868 10.0 440 1.22
65 01-Jan-1987  6797.92362  6798.00337 10.0 690 1.91
66 02-Jan-1987  6798.90096  6799.01890 10.0 1020 2.83
67 27-Jan-1987  6823.66290  6823.73431 10.0 618 1.71
68 29-Jan-1987  6825.64964  6825.83564 10.0 1608 4.46
69 09-Mar-1988  7231.32669  7231.42711 6.0 1447 2.41
70 10-Mar-1988  7231.61098  7231.73378 10.0 1062 2.95
71 10-Mar-1988  7232.39448  7232.45510 6.0 874 1.46
72 11-Mar-1988  7232.62099  7232.72308 10.0 883 2.45
73 11-Mar-1988  7233.34088  7233.46039 6.0 1722 2.87
74 12-Mar-1988  7233.63210  7233.72539 10.0 807 2.24
75 12-Mar-1988  7234.31735  7234.45825 6.0 2030 3.38
76 13-Mar-1988  7235.31152  7235.44486 6.0 1921 3.20
77 14-Mar-1988  7235.60646  7235.72046 10.0 986 2.74
78 15-Mar-1988  7236.60883  7236.71299 10.0 901 2.50
79 02-Mar-1989  7589.37462  7589.45101 10.0 661 1.83
80 07-Mar-1989  7594.33172  7594.50290 10.0 1480 4.11
81 08-Mar-1989  7595.32079  7595.39660 10.0 656 1.82
82 09-Mar-1989  7596.31000  7596.39461 10.0 732 2.03
83 10-Mar-1989  7597.31337  7597.39752 10.0 728 2.02
84 11-Mar-1989  7598.31783  7598.40116 10.0 721 2.00

Tab. 9.4: (continuacao)
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Dados da G117-B15A

Chunk Date Thegin Tend Integration Number Lenght
# 244 0000.+ 244 0000.4 Time of (hours)
(BJD) (BJD) (sec) points
85 20-Mar-1990 7972.61938  7972.66475 40.0 99 1.09
86 21-Mar-1990  7973.71167  7973.72787 40.0 36 0.39
87 21-Mar-1990  7973.74118  7973.89257 40.0 328 3.63
88 25-Mar-1990  7977.40086  7977.45040 40.0 108 1.19
89 26-Mar-1990  7978.32600  7978.49730 40.0 371 4.11
90 26-Mar-1990  7978.60691  7978.77543 40.0 365 4.04
91 26-Mar-1990  7978.77148  7978.82472 40.0 116 1.28
92 26-Mar-1990  7978.83444  7979.02055 40.0 403 4.47
93 27-Mar-1990  7979.27980  7979.46452 40.0 400 4.43
94 27-Mar-1990  7979.35639  7979.39667 40.0 88 0.97
95 27-Mar-1990  7979.51287  7979.56102 40.0 105 1.16
96 27-Mar-1990  7979.78251  7980.03066 40.0 537 5.96
97 28-Mar-1990  7980.22472  7980.43120 40.0 447 4.96
98 28-Mar-1990  7980.31982  7980.55176 40.0 502 5.57
99 28-Mar-1990  7980.61983  7980.64853 40.0 63 0.69
100 28-Mar-1990  7980.78324  7981.03139 40.0 537 5.96
101 29-Mar-1990  7981.32603  7981.38343 40.0 125 1.38
102 29-Mar-1990  7981.38401  7981.55022 40.0 360 3.99
103 29-Mar-1990  7981.60367  7981.80783 40.0 442 4.90
104 29-Mar-1990  7981.78105  7982.02642 40.0 531 5.89
105 30-Apr-1990  7982.32953  7982.56102 40.0 501 5.56
106 30-Apr-1990  7982.74150  7982.94845 40.0 448 4.97
107 31-Mar-1990  7983.73458  7983.92440 40.0 411 4.56
108 01-Apr-1990  7984.73569  7984.94356 40.0 450 4.99
109 10-Jan-1991  8267.79903  8267.98872 10.0 1640 4.55
110 07-Mar-1991  8324.62592  8324.93287 5.0 5305 7.37
111 08-Mar-1991  8325.70711  8325.87054 5.0 2825 3.92
112 11-Mar-1991  8328.59503  8328.67981 5.0 1466 2.03
113 14-Mar-1991  8331.66093  8331.70259 5.0 721 1.00
114 31-Dec-1992  8622.91394  8623.01665 5.0 1776 2.47
115 27-Feb-1992  8680.64026  8680.74565 5.0 1822 2.53
116 05-Mar-1992  8687.61355  8687.67738 5.0 1104 1.53
117 06-Mar-1992  8688.59683  8688.66344 5.0 1152 1.60
118 09-Dec-1996  10427.92010 10427.95210 8.6 278 0.77
119 11-Dec-1996  10429.97542 10430.02739 10.0 450 1.25
120 12-Dec-1996  10430.91635 10431.02896 10.0 973 2.70
121 13-Dec-1996  10431.84170 10432.02688 10.0 1601 4.44
122 16-Dec-1996  10434.91079 10434.93035 10.0 170 0.47
123 18-Dec-1996 10436.93228 10437.03135 10.0 857 2.38
124 03-Feb-1997  10483.63239 10483.95027 5.0 5494 7.63
125 12-Dec-1999 11526.87821 11527.03730 5.0 1394 3.82
126 14-Dec-1999 11528.85357 11528.92111 5.0 596 1.62

Tab. 9.4: (continuacao)
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Dados da G117-B15A

Chunk Date Thegin Tend Integration Number Lenght
# 244 0000.+ 244 0000.4 Time of (hours)
(BJD) (BJD) (sec) points
127 14-Dec-1999 11528.99249 11529.05407 5.0 598 1.48
128 14-Dec-1999 11529.12136 11529.17466 5.0 467 1.28
129 15-Dec-1999  11529.85978 11530.02760 5.0 2901 4.03
130 16-Dec-1999 11530.93293 11530.95879 5.0 233 0.62
131 20-Feb-2001  11960.85718 11960.97627 5.0 2059 2.86
132 22-Feb-2001  11962.93523 11963.08066 5.0 2490 3.49
133 26-Feb-2001 11967.68176 11967.68576 5.0 70 0.10
134 11-Nov-2001 12225.90394 12226.02783 5.0 2088 2.97
135 19-Dec-2001  12263.88138 12264.03971 5.0 2737 3.80
136 06-Feb-2002 12312.73958 12312.85341 5.0 1968 2.73
137 10-Feb-2002  12316.64376 12316.79549 3.0 4371 3.64
138 13-Feb-2002 12319.79796 12319.90253 5.0 1808 2.51
139 15-Feb-2002 12321.83589 12321.86881 3.0 935 0.79
140 16-Feb-2002  12322.72379 12322.73473 5.0 190 0.26
141 01-Nov-2002 12581.94731 12582.02549 5.0 1352 1.88
142 03-Nov-2002 12583.90867 12584.02540 5.0 2018 2.80
143 04-Nov-2002 12584.87934 12584.96673 5.0 1511 2.10
144 05-Nov-2002 12585.98175 12586.02724 5.0 787 1.09
145 06-Nov-2002 12586.89316 12586.94461 3.0 1483 1.24
146 25-Jan-2003  12665.78363 12665.94641 5.0 2808 3.91
147 29-Jan-2003 12669.79638 12669.96420 5.0 2901 4.03
148 02-Mar-2003 12702.70350 12702.72833 5.0 390 0.60
149 20-Mar-2003  12720.67276 12720.73342 5.0 852 1.46
150 31-Mar-2003 12731.75738 12731.80472 10.0 410 1.14
151 22-Dec-2003  12997.89685 12997.92347 5.0 461 0.64
152 22-Dec-2003 12997.94187 12998.02272 5.0 1398 1.94
153 23-Dec-2003  12999.02707 12999.05467 5.0 478 0.66
154 27-Dec-2003  13002.78007 13002.96115 5.0 3129 4.35
155 21-Jan-2004 13026.75871 13026.88898 5.0 2192 3.13
156 21-Jan-2004 13026.89465 13026.93337 5.0 670 0.93

Tab. 9.4: Dados da G117-B15A obtidos entre 1974 e 2003.

9.5 Pobs-reducao dos dados

Os dados usados neste trabalho ja haviam sido reduzidos através do procedimento explicado no
Cap.4. Encontramos nos dados da G117-B15A problemas similares aos encontrados nos dados da
PG 1159-035. Para corrigir esses problemas, usamos as mesmas técnicas usadas no tratamento dos
dados ja reduzidos da PG 1159-035. As curvas de luz nos graficos da direita da Fig.9.1 ilustram
trés casos em que a necessidade do tratamento de pés-redugao é obviamente necessario.
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No tratamento poés-redugao, todos os pontos com um desvio excessivo em relagdo a média da
curva de luz sdo eliminados. O efeito de modulagao devido a variagoes do brilho do céu é corrigido
e um filtro passa-altas elimina todas as baixas freqiiéncias presentes na curva de luz, com uma
amplitude superior a um certo limite de corte. Conforme foi discutido com mais detalhes no Cap.4,
a presenca de baixas freqiiéncias nas curvas de luz afeta a determinacéo da freqiiéncia e do Tj,qs
de cada senobide.

Antes Depois

A

Fig. 9.1: Efeitos das técnicas de pos-redug¢ao em trés curvas de luz.

9.6 Periodos de Pulsacao

Vamos nos concentrar nos trés principais periodos de pulsacdo da G117-B15A mostrados em
Tab.9.5. Todos os outros possiveis periodos de pulsagdo possuem amplitudes muito pequenas
comparadas com os trés principais, praticamente nao afetando as determinagoes de amplitude,
frequéncia e T},qz-
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Periodo Freqiiéncia Amplitude
215.221 £0.003 4643.38+£0.71 19.84+0.4
304.148 £0.147 3691.95 4+ 1.98 8.8+ 04
270.860 £ 0.145 3287.87 £ 1.59 71+0.4

Tab. 9.5: Periodos da G117-B15A usados no ajuste.

9.7 Medida Direta

As freqliéncias, periodos, amplitudes e T}, foram calculadas pelo programa multif, descrito no
Apéndice B que faz o ajuste nao-linear das trés sendides, simultaneamente. A menor incerteza
em perfodo obtida para dados individuais (chunks) é da ordem de 0.015s. Um P da ordem de
10~ ss~! equivale a uma variacdo da ordem de apenas ~ 3 x 107 ss~! em 30 anos de observacao,
o0 que torna impossivel a medida direta de P para a G117-B15A.

Na Fig.9.2 podemos ver os graficos do periodos contra o tempo para as medidas dos trés periodos
estudados, calculados para cada conjunto individual de dados. Na Fig.9.3 podemos ver os graficos
do periodo contra o tempo calculado para dados anuais. Como se pode ver, a dispersao dos pontos
é pequena comparada com as barras de erro, o que inviabiliza a medida direta dos periodos de
pulsagao.

400
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OO = WIOO— OO —— %
200 I 3
100 . . . . 1 . . . . . L . .
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100
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500
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400 =
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200 3
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5000 ‘ ‘ ‘
Tempo (244 0000+ BCT)

Fig. 9.2: Grdficos do periodo contra o tempo, para os periodos de 215.2 s, 270.9 s e 304.2
s, para cada conjunto de dados. Cada barra equivale a uma variacao de 1o para
cima e para bairo.
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Fig. 9.3: Grdficos do periodo contra o tempo, para os periodos de 215.2 s, 270.9 s e 304.2
s, para dados anuais. Cada barra equivale a uma variagcao de 1o para cima e
para bairo.

9.8 Diagramas (O-C)

As incertezas na determinagao dos T},4; dos periodos da G117-B15A sao relativamente pequenas.
Para o periodo principal de 215 s o desvio padrao em 7},4,, na maior parte dos caso, é da ordem
de 1 a 3 segundos. Mesmo para os periodos de 270.9 s e 304.2 s a incerteza em T4, € menor do
que 5% do valor do periodo. Isso favorece enormemente o uso da técnica do diagrama (O-C) para

determinacéo de P.

O fato de P ser tdo pequeno tem algumas implicagGes interessantes e que podem ser exploradas.
No Cap.XX vimos que a técnica do diagrama (O-C) determina os valores de P, e P a partir de
valores iniciais, procurando os valores de P e P que minimizem o x2 do ajuste. Se os valores iniciais
nao forem suficientemente proximos dos valores reais, o algoritmo pode encontrar um minimo local
para x? que nio corresponde & solucdo real que, presumivelmente, é o minimo global do ajuste.
Para evitar este problema, usamos uma grade de valores iniciais. Para cada ponto da grade o ajuste
era feito e a solucio com menor x? (— minimo global) era assumida como sendo a solucdo real do
problema.

Quando P é grande, a necessidade de se usar uma grade de valores iniciais aparece porque o
ntimero de ciclos, E;, deve ser calculado levando-se em conta a variagio no periodo, P e ndo apenas
o periodo, como é feito na Eq.8.29. M as, quando Peé pequeno, podemos calcular o niimero de
ciclos apenas levando em conta o periodo:

(9.1)

E = int{@}

P

Podemos, entao, usar valores valores de P dentro de um certo intervalo, como valores iniciais.
A solucio que levar ao menor x? é assumida como sendo a solucio real. Na Fig.9.4 podemos
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ver o grafico de x? como uma fungao do periodo tentativo P, x? = x?(P), variando no intervalo
215.1—215.3 s com um incremento igual a 0.000 001 s. O menor x? ocorre para P = 215.197 388 6+
0.000003 4 s.

Na Fig.9.5 podemos ver o grafico de x? como funcdo do periodo usado como valor inicial, no
intervalo 215.1972-215.1976 s, centrado no valor minimo para x2. O segundo grafico de cima para
baixo mostra o valor obtido para T, (em BCT - 2440000). o Terceiro grafico mostra o valor de P,
para o qual o ajuste convergiu e o ultimo gréafico mostra o valor obtido para P. A regiao retangular
pontilhada indica o intervalo de valores iniciais para os quais o resultado convergira para a mesma
solugdo. Qualquer valor inicial para P fora deste intervalo levara a solugoes diferentes. Estes
graficos ilustram bem o risco que representa o uso de um tnico valor inicial.

Note que quanto menor for o incremento no valor inicial do periodos, maior sera a regiao plana
nos vales dos graficos de x2, T,, P, e P contra o valor inicial de P. Se a regido plana for muito
estreita, o incremento deve ser reduzido; se for muito largo, o incremento pode ser aumentado.
Uma situagao como a mostrada nos graficos Fig.9.5 é algo proximo do ideal. Esta é uma maneira
segura de garantir que os resultados obtidos correspondam a solucao global e ndo a uma solugao
local.

5792 — —
3792 - —
1792 — —

—208 - =

—2208

. . . . .
215.08 215.12 215.16 215.20 215.24 215.28 215.32
Valor inicial para P (s)

Fig. 9.4: O grdfico mostra x* em fungao do periodo usado como valor inicial, para o ajuste
do pico de 215 s. O valor minimo, indicado pela flecha, corresponde a localizacao
da solucao real.

9.9 Variagao do Periodo de 215 s

Para o periodos de 215.2 s, o melhor valor usando a técnica do (O-C) obtido é:

T, = 2442397.9175142 £ 0.000 004 6BCT

P, =215.1973886 £ 0.000 003 4 s
P = (+4.72+0.80) x 107 5571
A incerteza em T, é de 2.4 s e o valor encontrado para P difere do valor mais recente encontrado

por Kepler et al. (2000), P = (+2.3 £ 1.4) x 10~ s/s, a qual deve corresponder a alguma outra
solucdo local. O diagrama (O-C) para o periodo de 215.2 s é mostrado na Fig.9.6.
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Fig. 9.5: O primeiro grdfico (de cima para baizo) mostra x* em funcgdo do valor inicial do
periodo no ajuste do pico de 215 s. Os grdficos sequintes, mostram os valores
obtidos através do ajuste para T, (em 2440000+ BCT), P, (em sequndos) ¢ P
para cada valor inicial de periodo.

9.10 Variacao do Periodo de 270 s

O mesmo procedimento foi usado para se determinar a variagao temporal do periodo de 270 s. O
grafico da Fig.9.7 mostra x? em funcdo do valor inicial do periodo, cobrindo o intervalo 270.4 —
271.5s. O ponto de minimo ocorre para P ~ 270.4537290s. Os graficos da Fig.9.8 mostram os
resultados dos ajustes numa regiao menor, 270.4533 — 270.4542 s, centrada no pico de minimo.

Os resultados para o melhor ajuste sao:

T, = 2442779.817509 7 £ 0.000 045 1 BCT

P, = 270.453 7290 + 0.000 003 9 5
P = (43.60 +£0.72) x 10" 557!

A incerteza no valor encontrado para P para o periodo de 270 s ainda é relativamente pequena
e um P da ordem de 10~!*ss7! ainda permite o uso desta técnica. O diagrama (O-C) pode ser
visto na Fig.9.9.

9.11 Variacao do Periodo de 304 s

O mesmo procedimento foi usado para se determinar a variagao temporal do periodo de 304 s. O
grafico da Fig.9.10 mostra x? em funcdo do valor inicial do periodo, cobrindo o intervalo 304.00 —
304.12s. O ponto de minimo ocorre para P ~ 304.058 489 s. Os graficos da Fig.9.11 mostram os
resultados dos ajustes numa regido menor, 304.058 — 304.059 s, centrada no pico de minimo.
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Fig. 9.6: Diagrama (O-C) para o periodo de 215.2 s.
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Fig. 9.7: O grdfico mostra x* em funcao do periodo inicial, no ajuste para o pico de 270 s.

Os resultados para o melhor ajuste sao:

T, = 244 2786.819 5103 £ 0.000 058 9BCT

P, = 304.058 489 4 + 0.000 007 8 5
P = (4+7.43+1.52) x 10" * 5571

A incerteza no valor encontrado para P para o perfodo de 390 s ainda é grande mas nos permite
estabelecer um intervalo de confianga para P. O diagrama (O-C) pode ser visto na Fig.9.12.
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Fig. 9.8: O primeiro grdfico (de cima para baizo) mostra x> em fun¢do do valor inicial do

(O-C) (s)

periodo no ajuste do pico de 270 s. Os grdficos sequintes, mostram os valores
obtidos através do ajuste para T, (em 2440000+ BCT), P, (em segundos) e P
para cada valor inicial de periodo.
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Fig. 9.9: Diagrama (O-C) para o periodo de 270 s.
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Fig. 9.10: O grdfico mostra x* em funcgdao do periodo inicial, no ajuste para o pico de 390
s.

1200 b

800 [~ B

400 B

ok 1

2779.820 - B

2779.818

T, (2440000+ BCT)

304.0595 - q

_ 304.0590 [
£ 304.0585 [ ' 4
& 304.0580

304.0575 ]
304.0570

5 4

oL 4

dP/dt (x 10™%ss™)

5 I I I I
304.0580 304.0582 304.0584 304.0586 304.0588 304.0590
Valor inicial para o periodo (em segundos)

Fig. 9.11: O primeiro grdfico (de cima para baizo) mostra x* em funcio do valor inicial
do periodo no ajuste de pico de 304 s. Os grdficos sequintes, mostram os valores
obtidos através do ajuste para T, (em 2440000+ BCT), P, (em sequndos) e P
quando se para cada valor inicial de periodo.
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Fig. 9.12: Diagrama (O-C) para o periodo de 304 s.

9.12 Analise dos Resultados

Os resultados obtidos para as medidas das variagoes dos trés principais periodos de pulsagdo da

estrela estao resumidos na Tab.9.12, abaixo.

T, (BCT) Periodo (s) p
2442397.9175142 + 0.0000046  215.1973886 4+ 0.0000034  (+4.72 £ 0.80) x 1071° 557!
2442779.8175097 +0.0000451  270.4537290 4 0.0000039  (+3.60 £ 0.72) x 10714 557!
244 2786.8195103 £ 0.000 0589  304.058 4894 £ 0.000 0078  (+7.43 +1.52) x 107 ss7*

Como na G117-B15A a contragao da atmosfera da estrela é desprezivel (R ~ 0), podemos usar
a Eq.8.14,
P 1T,

P 2T,

para se calcular a taxa de esfriamento, T},, da estrela:

: P
T, ~—2T, 5 (9.2)
Usando,
T, = 11600K
P — 215.1973886 4+ 0.0000034 s
P = (+4.7240.80) x 10717 557!
temos:
+4.72 x 10715

T = —2 x 11600 x (K/s)

215.197 3886
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e, portanto:
Ty =—589x 1078 K/s (9.3)

ou

Ty = —1.606 x 107° K /ano. (9.4)

Supondo que essa taxa de esfriamento se mantenha constante, a estrela levaria cerca de 750
milhdes de anos para entrar em equilibrio térmico com o universo. A medida que a estrela esfria (T
diminui), o periodo aumenta (pois P > 0) e P diminui. Isto faz com que a taxa de esfriamento, 7'
seja cada vez menor e, portanto, o tempo necessario para que a estrela atinja o equilibrio térmico
com o universo serd bem maior que 750 milhGes de anos. Contudo, o calculo simplificado acima ja
nos da um limite inferior para este tempo.

O grafico superior da Fig.9.13 mostra a curva de esfriamento da G117-B15A ao longo do tempo
(em milhdes de anos). O grafico do meio mostra a variagdo do periodo, quando se assume que o
mesmo estd variando de forma linear. O grafico inferior mostra a variagao na taxa de esfriamento,
Ty, em 10713 K /s. Se assumirmos que a borda vermelha da faixa de instabilidade ocorre para
temperaturas em torno de 11000 — 11200 K, a G117-B15A levara entre 28 e 46 milhdes de anos
para cruzé-la. Se a mesma lei de esfriamento fosse mantida, a estrela levaria cerca de 4.5 bilhoes
de anos para chegar a 4500 K, a temperatura efetiva mais baixa observada para anas brancas.

X %k X X %
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Esfriamento da G117-B15A
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Fig. 9.13: Esfriamento da G117-B15A, assumindo que P ¢é constante. O grdfico superior
mostra a curva de esfriamento ao longo do tempo. No grdfico do meio vemos
a variacao do periodo de pulsacao e no grifico inferior a varia¢ao na tara de
esfriamento, T. O retdngulo tracejado vertical indica o intervalo de tempo den-
tro do qual a estrela deve cruzar a borda vermelha da faixa de instabilidade. Os
retdngulos horizontais indicam os intervalos correspondentes nas escalas verti-
cais.



Capitulo 10

RESUMO E CONCLUSOES

Neste capitulo apresentamos um resumo dos principais pontos deste trabalho, mais ou menos
na mesma seqiiéncia com que aparecem no texto. Explicagoes detalhadas sobre cada tépico sao
encontradas nos capitulos anteriores. A Sec.10.15 lista as principais conclusées do trabalho.

10.1 Reducao dos Dados Fotométricos

O estudo das pulsagoes da estrela PG 1159-035 tornou clara a necessidade de um maior controle
de qualidade no processo de redugao de dados. Como o estudo de estrelas pulsantes ricas em
freqiiéncias de pulsagdes, como é o caso das DOVs, exige curvas de luz quase-continuas e com
centenas de horas de duragao, as campanhas observacionais s6 sao possiveis com a participacao de
varios telescopios em diferentes posigoes do planeta, como faz o WET.

A presenga de pontos esptrios com grandes desvios em relagao & média afeta a qualidade dos
ajustes, mascarando o valor de 2. Falhas na correcio para a extincio atmosférica deixam sinais
de baixa freqiiéncia nas curvas de luz que afetam a determinacao das freqiiéncias dos modos de
pulsacao e de seus tempos de maximo e amplitudes.

Como em muitos casos nao tivemos acesso aos dados nao-reduzidos, desenvolvemos técnicas
para exame, diagnostico e tratamento de problemas em curvas de luz ja reduzidas. Chamamos esse
procedimento de pds-reducdo de dados.

10.2 O Problema das Baixas Freqiiéncias

O problema das baixas freqiiéncias (f < 1000 nH z) e altas amplitudes nas curvas de luz individuais
foi resolvido com o uso de filtros passa-altas, que retiram os sinais de baixas freqiiéncias das curvas
de luz. Dois tipos de filtros foram testados: um baseado em demodulagao do sinal e outro baseado
na subtragao de sendides. Os dois tipos de filtros levaram praticamente aos mesmos resultados,
sendo que o filtro baseado em subtracao de sendides apresentou resultados levemente melhores.

Uma das objegoes levantadas contra o uso desse tipo de filtro é que a subtragao de sinais de baixa
freqiiéncia poderia estar eliminando da curva de luz também sinais reais da propria estrela. Contra
esse tipo de obje¢ao podemos argumentar do seguinte modo: (1) os sinais de baixa freqiiéncia e alta
amplitude — independente de incluirem ou néo sinais da propria estrela — dificultam a deteccéo e
introduzem erros na determinagido os modos de pulsagio da estrela (com f > 1000 uHz) como foi
demonstrado no Cap.4; (2) mesmo que existam sinais de baixas freqiiéncias gerados pela propria
estrela, tais sinais seriam completamente mascarados pelas flutuacoes introduzidas na curva de luz
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pelos efeitos de extingao atmosférica, o que torna praticamente impossivel sua detecgao direta (a
nao ser que se faga fotometria diferencial); (3) o filtro de passa-altas é apenas um recurso usado no
estudo de freqiiéncias de pulsagao acima de 1000 uH z. Os dados originais permanecem intactos.

O uso dessas técnicas de pos-redugao nos dados da PG 1159-035 foram absolutamente necessa-
rias, j4 que a relagdo sinal /ruido nessa estrela é muito baixa e a amplitude da quase totalidade dos
picos é, em geral, bem menor que a amplitude dos picos de baixa freqiiéncia. O uso do filtro de
passa-altas reduziu significativamente as incertezas nas determinacées das freqiiéncias, amplitudes
e tempos de méaximo e amplitudes dos sinais dos dados anuais.

O uso das mesmas técnicas de pds-redugéo nos dados da estrela G117-B15A ndo mostraram
grandes efeitos na determinacao das freqliéncias, amplitudes e tempos de maximo para dados
individuais; em geral a diferenca nas determinagGes dos trés pardmetros entre os dados que passaram
pelas técnicas de pos redugao e os dados originais foi sempre menor do que 1 0. A G117-B15A, por
ser uma DA, apresenta freqiiéncias de pulsagao mais altas, com periodos menores que 300 segundos
enquanto que a maior parte dos periodos de pulsagdo da PG 1159-035, por ser uma DOV, estao
acima de 300 segundos. Como foi visto no Cap.4 a interferéncia dos sinais de baixas freqiiéncias e
altas amplitudes é maior sobre os modos de pulsagdo com freqiiéncias mais baixas (periodos mais
altos) do que sobre os modos de pulsagido com freqiiéncias mais altas (periodos menores). Por isso,
os efeitos do uso de filtros passa-altas é muito mais benéfico (e necessarios) no estudo dos dados
da PG 1159-035 do que na G117-B15A.

10.3 Limite de Deteccao

A deteccao e identificacdo dos modos de pulsacao de estrelas pulsantes sdo etapas mutuamente
complementares e interativas. Avancos na identificacdo dos modos de pulsacdo de uma estrela
pulsante, as vezes leva a uma reavaliagao das técnicas e critérios usados na etapa de detecgao.
Como exemplo, podemos citar a defini¢gao do limite de detecgao, discutida no Cap.6.

O limite de detec¢ao pode ser definido como a amplitude minima num periodograma acima da
qual o pico central de uma janela espectral pode ser considerado um possivel modo de pulsagao.
O limite que vem sendo usado, proposto por Kepler et al. (1993) se baseia na amplitude média
local dos picos no periodograma e, por definigdo, é igual a 4 vezes a amplitude média. Nossa
experiéncia com a detecgao dos modos de pulsagao da PG 1159-035 mostrou que esse limite, apesar
de ser bastante cauteloso, estd acima da amplitude de muitos (possiveis) modos reais de pulsagao
presentes nos periodogramas da estrela.

Um limite de detecgao inferior, baseado nao na amplitude média, mas na amplitude maxima,
Apmaz S mostrou mais adequado e também seguro pois nenhum pico com amplitude acima desse
limite teve que ser descartado na etapa de identificagao. Além disso, os histogramas para distri-
buicao de amplitudes em periodogramas, mostram que essas distribuicoes nao obedecem a uma
estatistica poissonica e que a amplitude média nao é a grandeza que as melhor caracteriza (a moda
seria mais adequada). Portanto, do ponto de vista estatistico, um limite baseado na amplitude
méaxima (e ndo na amplitude média) é também mais coerente.

10.4 Peso dos Dados

A questao dos pesos dos dados também foi estudada em detalhes. Testamos diferentes defini¢oes
e algoritmos para o calculo do peso estatistico dos dados e concluimos que o algoritmo mais ade-
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quado para ajustes envolvendo grandes conjuntos de dados, como os da PG 1159-035, é o processo
interativo descrito na Sec.6.14. Verificamos que o uso desses pesos no calculo de periodogramas
nao necessariamente torna os periodogramas mais claros, a ponto de facilitar perceptivelmente a
identificagao dos modos de pulsacao da estrela.

10.5 Ajuste Simultaneo de Sendides

A asterosismologia necessita de medidas precisas para os periodos, amplitudes e tempos de maximos
dos modos de pulsacao detectados. A maneira mais simples de se calcular esses parametros é fazer
o ajuste linear de cada sendide, individualmente. Testes com base em simulagoes de Monte Carlo
mostram que o erro nas estimativas desses parimetros é reduzido (as vezes, consideravelmente)
quando se faz o ajuste simultdneo de varios modos presentes no sinal da estrela, por meio de
técnicas nao-lineares, como faz o programa multif que desenvolvemos para este fim.

Além disso, outros testes envolvendo simulacées de Monte Carlo demonstraram que as incertezas
calculadas através de ajustes lineares de uma tnica sendide a uma série de tempo multiperiddica
subestimam em muito as incertezas reais (Costa & Kepler 1999). Os mesmos testes mostram que
as incertezas calculadas pelo programa multif sao consistentes com as incertezas calculadas via
Monte Carlo, quando o ajuste inclui um nimero adequado de sendides.

10.6 Periodos de Pulsacao da PG 1159-035

Analisando e comparando os periodogramas dos dados da PG 1159-035 dos anos de 1983, 1985,
1989, 1993 e 2002, conseguimos detectar 198 possiveis modos de pulsagao, 76 modos a mais dos que
haviam sido detectados por Winget et al. (1991) nos dados de 1989. Dos 198 modos detectados,
81 sao modos £ =1 com m = —1, 0, +1 (93% de todos os modos ¢ = 1) e 117 modos ¢ = 2 com
m=—-2,—1,0, +1, +2 (45% de todos os modos ¢ = 2). Os resultados estao nas tabelas Tab.6.6
a Tab.6.9.

Todos os periodos de pulsagao detectados nos dados da PG 1159-035 tém valores entre 380 e
990 segundos (freqiiéncias entre 1010 e 2630 uH z). Apenas 14 modos, todos ¢ = 1 s@o persistentes,
aparecendo nos periodogramas de todos os anos, embora suas amplitudes tenham variado. Todos
os demais modos £ = 1 e todos os modos ¢ = 2 aparecem apenas no periodograma de um ou dois
dos anos. Isso demonstra que as amplitudes de quase todos os modos de pulsacdo apresentam
grande variabilidade. E possivel que os 6 modos ¢ = 1 ndo detectados em estudos anteriores,
acidentalmente nao estavam presente nos anos em que a estrela foi observada. Por outro lado, o
fato de um modo nao ter sido detectado nao significa que o mesmo esteja desativado, sendo mais
provéavel que sua amplitude esteja abaixo do limite de deteccdo. Fica claro que é praticamente
impossivel fazer a identificacdo de todos os modos de pulsagdo da estrela com base em uma tinica
campanha anual.

A identificagdo dos modos £ = 3 é muito mais dificil do que a dos modos £ = 1, pois, além de
possuirem amplitudes mais baixas devido ao cancelamento geométrico, ocorre a sobreposicao dos
multipletos para periodos maiores do que 600 segundos. A identificagao das regides de sobreposigao
é importante para uma identificagdo mais segura.
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10.7 Espacamento em Periodo na PG 1159-035

A teoria de pulsagOes prevé e as observagoes confirmam que os periodos de pulsacdo para k > 1
estdo aproximadamente regularmente espagados. Utilizamos duas técnicas (descritas com detalhes
no Cap.6) para estimar o espagamento em periodo na PG 1159-035: a técnica PT (transformada
em periodo) e o Teste K-S (Kolmogorov-Sirmirnov). Os valores encontrados foram usados para
auxiliar na localizagdo dos demais modos de pulsagao. Os valores finais de AP, e AP e suas
respectivas incertezas foram calculados a partir do grafico de Pyy contra k e os resultados obtidos
foram:

AP, =21.43+0.03s (10.1)

APy =12.38 +0.01s. (10.2)

Os valores anteriormente calculados por Winget et al. (1991) sdo AP; = 21.50 £ 0.03s e
AP, =12.67+0.03s. Os dois resultados sao coerentes. A diferenga de 0.07 s entre os dois valores
para AP; é significativa pois para um intervalo de k variando de de 14 a 42 (0k = 28) um erro de
0.07 s em AP; implica em um erro de até 2 segundos no calculo da posigao aproximada do periodo.

A incerteza em AP, caiu de 0.03s para 0.01s. A incerteza em AP, é menor que em AP,
porque o nimero de modos ¢ = 2 identificados é maior que o nimero de modos ¢ = 1 (117 para
81).

A razao entre AP; /AP, = 1.73, tal como esperado. A teoria de pulsagdes prevé que, para
qualquer estrela pulsante, AP; /AP, ~ /3 ~ 1.73, no limite assintético.

10.8 Identificacao dos Modos m = 0

Com base nos valores encontrados para os espacamentos médios em periodos e assumindo que o
modo m = 0 do tripleto de 517 s tem indice k = 20, conforme estimado por Winget et al. (1991),
chegamos as seguintes formulas para o calculo aproximado dos periodos dos modos m = 0 (picos
centrais dos tripletos e multipletos):

Py, =88.05+21.43k (s) paral=1, (10.3)

Py, = 338.35 +12.38k% (s) para(=2. (10.4)

Winget et al. (1991) estimaram o valor k = 20 para o periodo central do tripleto com base em
comparagoes dos dados observacionais com modelos teéricos, sendo que a incerteza no valor de k
é de +2.

10.9 Combinacoes Lineares de Freqiiéncias

A presenca de picos no periodogramas resultantes de combinacéGes lineares de freqiiéncias de pulsa-
¢ao sugere a presenga de comportamentos nao-lineares. Combinagoes desse tipo tem sido observadas

na GD 358 (Vuille et al. 1999, Kepler et al. 2003), a PG 1351+489 (Alves et al. 2003) e em outras
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estrelas. O que faz a estrela entrar em regime nao-linear ainda nao é bem entendido. Mas, talvez,
a PG 1159-035 esteja nos dando uma pista.

Nao héa indicios de freqiiéncias harmonicas na PG 1159-035 e todas as tentativas de explicar
suas quase 200 freqiiéncias de pulsagdo ou mesmo, parte delas, como resultado de combinagoes
lineares de uma base de freqiiéncias e seus harmonicos, fracassaram. Ao que parece, a PG 1159-035
nao apresenta sinais de comportamentos nao-lineares, apesar de sua alta amplitude de pulsagao.

Uma das grandes diferengas entre a PG 1159-035 e todas as outras estrelas que apresentam
comportamentos nao-lineares é que todas essas estrelas possuem uma camada convectiva, enquanto
que a PG 1159-035 nao possui. Isso sugere que talvez a origem dos comportamentos nao-lineares
seja justamente a convecgdo, como proposto por Brickhill (1990,1992), Goldreich & Wu (1999a,
1999b).

10.10 Massa da Estrela

Os espacamentos nas seqiiéncias de periodos com £ = 1 e £ = 2 dependem fortemente da massa da
estrela, M e mais fracamente da luminosidade e da massa de He no envelope. Usamos a relagao
entre os espacamentos e a massa pode ser usada para o cédlculo da massa da estrela, conforme foi
explicado no Cap.7. O valor encontrado foi

M /M = 0.586 £ 0.001 (10.5)

o mesmo valor encontrado por Winget et al. (1991), porem com uma incerteza trés vezes menor.

10.11 Modos Amarrados

Uma das questoes em aberto em relagdo & PG 1159-035 era se seu interior j& apresentava algum
grau de estratificagdo ou ndo. No estagio de pré ana-branca os elementos que constituem a estrela,
C, O e He ainda nao estdo completamente separados, ji& que a zona de convecgao no AGB é
muito extensa. O processo de precipitagdo gravitacional faz com que os elementos mais pesados
se precipitem para camadas mais profundas enquanto os mais leves se concentram em camadas
mais superficiais. Com o tempo, as camadas vao ficando cada vez mais puras e a estrela vai se
estratificando. A estratificacdo ocorre numa escala de tempo da ordem de 10% anos.

A estratificacdo do interior da estrela afeta os espacamentos entre os periodos de pulsacao,
pois os modos que possuem nodos proximos das zonas de transicdo entre as camadas tém seus
nodos amarrados as zonas de transicao, fazendo com que o espagamento entre o periodo anterior
e o seguinte seja notavelmente menor do que o espagamento médio (Cap.7). Num diagrama de
AP contra k, esses modos aparecem como minimos. Se a estrela ainda ndo esta estratificada o
amarramento dos modos de pulsacdo ndo ocorre e esses minimos nao aparecem no diagrama AP.
Desta forma, através do diagrama AP , podemos saber se a estrela esta estratificada ou nao.

O diagrama AP da PG 1159-035 (para ¢ = 1) tém o aspecto tipico do diagrama AP de uma
estrela estratificada, apresentando 5 minimos que podem ser interpretados como modos amarrados.
Sao eles, os modos com periodos de 452.43 s, 538.12 s, 668.1 s, 773.7 s e 883.6 s.

A fase de amarramento que é definida como o menor periodo amarrado observado, P, esta
relacionada com a temperatura efetiva da estrela. Este periodo é importante porque é ele que induz



Capitulo 10. RESUMO E CONCLUSOES 227

a escala de tempo de esfriamento da estrela. O esfriamento da estrela desloca P,,;;, no diagrama
AP e todos os demais ciclos de amarramento sdo deslocados com ele.

10.12 Localizacao da Zona de Transicao

A posicao da zona de transicao, r., € muito sensivel ao periodo dos ciclos de amarramento, conforme
foi explicando no capitulo anterior e pode ser calculada com boa precisao a partir da determinagao
dos periodos dos modos amarrados. Para a PG 1159-035, encontramos que

re/R, = 0.83 4 0.05 (10.6)

A comparagao de r. com as curvas de densidade geradas pelos modelos funciona como um teste
para os mesmos. No modelo tedrico para a PG 1159-035, com My, = 1072 M,, a zona de transicao
entre o nicleo de C/O e a camada de He estava localizada entre 0.60 e 0.65 R,. A diferenca entre
o modelo e o valor que calculado para r. é de 4.1 0. Esta discrepancia sugere que o modelo ainda
nao é satisfatério. A zona de transi¢gdo no modelo ficaria mais préxima de 0.83 R, se a massa da
camada de He utilizada no modelo fosse menor.

10.13 Variacoes dos Periodos de Pulsagcao da
PG 1159-035

A medida que a estrela evolui, os periodos de pulsacio mudam em resposta as alteracdes que
ocorrem no interior da estrela. Chamamos de P = dP/dt a taxa de variagdo dos periodos de
pulsagdo. Como a PG 1159-035 é uma estrela com alta temperatura superficial, sua evolucao é
rapida e medidas diretas das variagoes dos periodos podem ser feitas em poucos anos (Costa, Kepler
& Winget, 1999).

Como ja foi explicado, as amplitudes variam ao longo do tempo, podendo diminuir para baixo
do limite de deteccao fazendo com que os picos “desaparecam” temporariamente do periodograma
da estrela para “ressurgirem” meses ou anos mais tarde. Isso limita o ntimero de modos cuja
variagao em periodo pode ser estudada. Apenas cerca de 1/3 dos modos detectados aparecem nos
periodogramas de dois ou mais anos.

Assumindo que o periodo esteja variando linearmente, usamos o método direto para calcular
P para os 18 casos em que o modo aparecia em 3 ou mais anos. Todos os valores de P estdo entre
107 a 107 ss71. O espacamento em periodo néo pode se afastar muito do espacamento médio.
Isso restringe o intervalo dentro do qual um periodo pode variar de um ano para outro e explica
a concentracao de P entre os limites mencionados. Para todos os casos com trés ou mais pontos,
usamos a técnica do diagrama (O-C) para refinar a determinagao de P. Por sua vez, os resultados
da técnica do diagrama (O-C) foram refinados através do ajuste nao-linear.

Como resultado, conseguimos determinar P para sete modos de pulsacao da PG 1159-035:

A escala de tempo evolutiva para a faixa de valores obtidos de P é da ordem de 10% anos, de
acordo como os valor esperado pelos modelos evolutivos de Kawaler & Bradley (1994). Contudo,
para os particulares modelos usados para comparacgao, os valores de P esperados para cada modo
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Perfodo P-MD P - (0-0) P - nls pP/P ¢ m k
(s) x107H g7t X107 g7t x107 1 g7t x107 1 g1
451.5 0.08+1.65 —2.661 4 0.002 —2.6572 + 0.0008 -5.90 1 41 17
452.4 2.54 + 0.68 1.972 £ 0.001 +1.9707 £ 0.0004 +4.36 1 0 17
493.7 9.10+£4.68 —0.238 £0.001 —0.2375 £ 0.0005 -0.48 1 +1 19
516.0 12.82+£0.63 +11.222+0.004 +11.2258 +0.0001 +21.75 1 +1 20
517.1 1828+ 1.71 +21.790£0.001 +21.7998 £+ 0.0005 +42.14 1 0 20
539.3 —1.53+£0.19 —1.806 £ 0.018 —1.7665 + 0.0010 -3.35 1 -1 21
558.4 —4.30£0.63 —2.520 &£ 0.000 —2.5201 +£ 0.0004 -4.51 1 0 22

Tab. 10.1: Variagoes dos periodos de pulsagao da PG 1159-35.

de pulsagao diferem dos valores obtidos, sugerindo que novos modelos devem ser estudados para a
PG 1159-035.

10.14 Variacgoes nos Periodos da G117-B15A

A estrela DAV G117-B15A vem sendo observada hé cerca de 30 anos. Seu periodograma é bastante
simples, quando comparado com o da DOV PG 1159-035: contém apenas 6 modos detectados,
sendo que o modo com perfodo de 215 s é o que possui maior amplitude, seguido pelos modos
de 270s e 304. Kepler S.0. e colaboradores vém fazendo determinagoes sucessivas da taxa de
variagdo do periodo dominante de 215 s. No mais recente estudo, Kepler et al. (2000) encontraram
P = (423 +1.4) x 107" ss7!. Uma P desta ordem faz da G117-B15A um dos mais precisos
relégios naturais conhecidos.

Em nosso trabalho, refizemos o calculo do P para o perfodo de 215 s e determinamos as taxas
de variagbes dos modos de 270 s e 390 s. Os valores encontrados estdo na Tab.10.14:

T, (BCT) Periodo (s) P

2442397.9175142 + 0.0000046  215.1973886 4+ 0.0000034  (+4.72 £ 0.80) x 10~ 1° 557!
2442779.8175097 + 0.0000451  270.4537290 4+ 0.0000039  (+3.60 £ 0.72) x 10714 557!
244 2786.8195103 + 0.0000589  304.058 4894 4+ 0.0000078 (+7.43 £ 1.52) x 10714 557!
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10.15 Conclusoes

1.

E extremamente conveniente a adocio de um conjunto minimo de regras de controle de
qualidade na redugao dos dados fotométricos do WET.

Os sinais de baixa freqiiéncia e alta amplitude, decorrentes de efeitos de extingao atmosférica
introduzem erros na determinacao dos modos de pulsagdo de maior periodo. A remocao
desses sinais através do uso de filtros passa-altas se mostrou bastante eficaz. O uso desse
procedimento se mostrou necessario na analise dos dados da PG 1159-035, mas poderia ter
sido dispensado na anélise dos dados da G117-B15A. A razdo disso é que a maior parte dos
periodos de pulsagdo detectados na PG 1159-035 é maior que 300 segundos, enquanto que
todos os periodos de pulsagdo detectados na G117-B15A sao menores do que 300 segundos.

. O uso de um limite de detecgdo baseado na amplitude maxima (global ou local, conforme o

caso) se mostrou mais adequada do que o limite de detec¢do atualmente aceito, baseado na
amplitude média (local) e definido como 4 vezes a amplitude média.

Testes baseados em simulagoes de Monte Carlo demonstraram que o ajuste simultaneo se
sendides através de técnicas de ajuste nao-linear, como faz o programa multif, reduz os erros
nas determinagoes das freqliéncias, amplitudes e tempos de maximo das sendides ajustadas,
em comparacao com os erros decorrentes de um ajuste linear de uma unica sendide. Os
mesmos testes mostram que as incertezas calculadas para o ajuste linear de uma tinica senéide
a uma série de tempo multiperiddica subestimam em muito as incertezas reais, enquanto que
as incertezas calculadas pelo programa multif sdo consistentes com as incertezas calculadas
via Monte Carlo.

Foram identificados 198 modos de pulsagao nos periodogramas dos anos de 1983, 1985, 1989,
1993 e 2002, sendo 81 £ =1 e 117 £ = 2; 76 modos a mais do que os que foram identificados
por Winget et al. (1991) no periodograma dos dados de 1989. Todos os modos tém periodos
entre 380 e 990 segundos (freqiiéncias entre 1010 e 2630 uHz) e suas amplitudes variam
muito de ano para ano. A grande maioria dos modos esta presente em apenas um ou dois
dos anos. Apenas 14 modos, todos £ = 1, sdo persistentes, estando presentes em todos os
anos, embora suas amplitudes tenham sofrido variagao. Conclui-se que nao é possivel se fazer
a identificagao dos modos de pulsagdo da PG 1159-035 com base em uma tnica campanha
anual. Nenhuma evidéncia da presenca modos £ > 2 foi encontrada.

. Foram identificados 29 tripletos (¢ = 1) e modos avulsos de 52 multipletos. Nao ha sobrepo-

sicao de tripletos e, para periodos até 600 segundos, os multipletos também nao se sobrepée.
Para periodos entre 600 e 750 segundos ocorre a sobreposicao de um pico em multipletos e de
dois picos para periodos acima de 750 segundos. Essa sobreposigao dificulta a identificagao
dos modos em multipletos.

Nao hé indicios de freqiiéncias harmoénicas ou de combinagoes de freqiiéncias, caracteristicas
de comportamento nao-linear. Todas as estrelas que apresentam esse tipo de comportamento
possuem camada convectiva, enquanto a PG 1159-35, por ser uma DOV, nao possui camada
convectiva. Isto concorda com a proposta de que a convecgao é a causa dos comportamentos
nao-lineares.

Os espagamentos em periodos para as séries { = 1 e £ = 2 da PG 1159-035 sao respec-
tivamente: AP} = 21.43 £0.03s e AP, = 12.38 + 0.01 s, consistentes com os resultados



Capitulo 10. RESUMO E CONCLUSOES 230

10.

11.

12.

13.

anteriores de Winget et al. (1991) e a razao APy/AP, ~ /3, tal como previsto pela teoria
de pulsagoes para o limite assintético.

. A massa da PG 1159-035 é M /Mg = 0.586 £ 0.001.

O diagrama AP da PG 1159-035 sugere a existéncia de 5 modos amarrados (periodos: 452.4
s, 538.2 s, 668.1 s, 773.7 s e 883.6 s) indicando que a estrela j4 possui um certo grau de
estratificacao.

A posigdo da zona de transi¢do, r., da PG 1159-035 foi calculada a partir dos ciclos de
amarramento e o valor obtidos foi 7./ R, = 0.83 £ 0.05. A posi¢ao da zona de transi¢ao entre
o nicleo de C/O e a camada de He em modelos para a PG 1159-035 esta entre 0.60 — 0.65 Ry,
indicando que os modelos ainda nao sao adequados.

Determinamos as taxas de variacao temporal de sete modos de pulsagao. Os valores obtidos
nao estao em concordancia com os valores previstos pelos modelos evolutivos de Kawaler &
Bradley.

Determinamos as taxas de varia¢do do periodo dominante da DAV G117-B15A e dos outros
dois modos de maior amplitude. Os resultados sao mostrados na Tab.10.14.
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10.16 Sugestoes para Trabalhos Futuros

Abaixo, listamos algumas sugestoes para futuros estudos da PG 1159-035 e G117-B15A:

e Seria interessante estudar as variagoes em amplitude dos modos de pulsagdo para estimar
em que escala de tempo eles estdo realmente variando (dias, semanas, meses ou anos?). Isto
ajudaria a entender melhor e a prever a razao entre modos detectados e nao-detectados para
um mesmo £.

e Também seria interessante estudar com mais detalhes as variagoes em periodo nos modos
em que estas variagoes parecem estar ocorrendo de forma néao-linear. Talvez essas variagoes
estejam ocorrendo em escalas de tempo curtas de forma que taxas de ordem superior a
primeira (P, d*P/dt?, etc) possam ser determinadas a partir de um ajuste néo-linear (que
leve em conta esses termos) a cada conjunto de dados anuais.

e Realizagao de novas campanhas observacionais da PG 1159-035. A tultima campanha do WET
para monitoramento fotométrico da PG 1159-035 foi realizada em 2002. Um espagamento
de ~ 4 anos entre campanhas consecutivas tem se mostrado adequado, neste intervalo de
tempo os periodos apresentam variagoes significativas comparadas com as incertezas. Uma
campanha em que a PG 1159-035 seja observada de forma quase-continua por 10 a 14 dias,
como as realizadas em 1989 e 1993, seria o ideal.

e A identificagdo dos modos de pulsagdo nos dados de 1983 a 2002 facilitard enormemente a
identificagao dos periodos em futuros periodogramas, permitindo a confirmagao dos modos
de mais baixa amplitude e a detecgao de modos ausentes nos dados que estudamos.

e Novas determinagbes de periodo representam um ponto a mais nos graficos de periodo contra
o tempo e nos diagramas (O-C), o que permitira a determinagio de P para outros modos de
pulsacao e a reducao da incerteza no calculo de P dos modos até agora estudados.

e Desenvolver novos modelos para estrelas PG 1159 que se ajustem melhor aos resultados
observacionais. No momento, este é o grande desafio no estudo de pré-anas brancas.

e Dar continuidade as observagoes da G117-B15A e estudar a possibilidade de se fazer a medida
dos trés modos de mais baixa amplitude presentes em seus periodogramas.

e Estudar a variabilidade das DOs recentemente descobertas pelo SLOAN (o antncio da des-
coberta foi feito ha poucos dias!), & procura de novas DOVs.

X %k X X %



Apéndice A

Funcao Sinusoidal com Periodo Variavel

Este apéndice apresenta a dedugao da Eq.8.21 apresentada no Cap.8 que permite calcular o tempo
de maximo em fun¢ao do periodo inicial, P,, e da taxa de variacao temporal do periodo, P, e
discute um aparente paradoxo envolvendo a definicao de P, decorrente de um erro matematico.

A.1 Definicao de Periodo

Seja y uma fungédo sinusoidal com amplitude A, cujo argumento é o dngulo 6 (dado em radianos):
y=Asing . (A1)

Por defini¢do, o periodo, L, de uma fungdo periédica f(x) é o menor valor L > 0 para o qual
f(x+ L) = f(x) e aderivada f'(x+ L) = f'(z), para qualquer valor de z. No caso da fungéo seno,
o periodo (angular) é L = 2w, constante. Como 6 é uma funcao do tempo ¢, (8 = 6(t)), precisamos
chegar a uma definicdo para o periodo temporal, P, coerente com a nog¢ao intuitiva que temos sobre
periodo. Podemos chegar a esta definigdo partindo do conceito de nimero de ciclos.

Por definigao, um ciclo de uma fungao periddica f(z), de periodo L, é qualquer segmento da
curva de f(z) para valores de x em um intervalo fechado qualquer, de 1 periodo de comprimento,
x em [z, x + L]. O ndmero de ciclos, E, contidos em um intervalo Ax = x — x, pode ser entao
definido como F = Ax/L. Para uma sendide,

0—6,
2T

E= (A.2)

Como E = E(0) e § = 0(t), entdo E = E(t), ou seja, o nimero de ciclos varia com o tempo,
t; cada ponto da curva y(t) pode ser representado pelo respectivo nimero de ciclos, E. Por outro
lado, cada instante de tempo ¢ corresponde a um valor de E, t = t(E) (a relagdo entre t e E é
bi-univoca).

De acordo com a nogao que temos de periodo (temporal), o periodo P é o tempo necessério para
se completar 1 ciclo de um processo periddico qualquer. Uma definigdo para P baseada nesta nogao
seria valida apenas se o periodo desse processo fosse constante no tempo. Note que, de acordo com
esta nogao, o periodo é uma taza: ciclos por unidade de tempo. Isto pode ser expresso, de forma
mais geral, por meio da derivada:

dt

P
dE

(A.3)
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Esta defini¢ao de periodo pode ser aplicada tanto para os casos em que o periodo (temporal) é
constante (P = P, = constante) , quanto para os casos em que esta variando no tempo (P = P(t)).

A.2 Tempos de Maximo

Como t pode ser expresso em termos de E, t = t(FE), entdo, podemos expressar P como uma fungao
de E, P = P(E). Isto nos permite expandir P(E) via série de Taylor:

L1 d*P
0 2 dE?

P(E) = P(0) + Z—g E* 4. (A.4)

0

Se os termos de ordem maior que a primeira forem despreziveis, podemos considerar somente
os dois primeiros termos da expansao acima. Vamos chamar esta condi¢do de condi¢cdo 1. Mais
adiante, vamos mostrar que para DOVs e anas brancas pulsantes, esta condicao é satisfeita. No
momento, vamos assumir que a condi¢ao 1 é satisfeita e, portanto,

dP

P(E) = P(0) + = )

E . (A.5)

Na equagao acima, P(E) = P, P, = P(0) e, aplicando a regra da cadeia,

dP dP dt
E —_— % E 9 (A.6)
onde, dt/dE = P, (derivada em E = 0) e dP/dt, por defini¢io, é P:
dP .
— =P . A.
o (A.7)
Podemos agora reescrever a Eq.A.5 desta forma:
P=P,+P,PE . (A.8)
Usando a definigao P = dt/dF,
dt .
—=P,+P,PE , A9
¥ + (A.9)
e passando a diferencial dF para a direita da igualdade,
dt = (P, + P,PE) dE (A.10)
podemos integrar os dois termos:
T E _
/ dt = / (Po+ PPE) dE' . (A.11)
o 0

Na integral da direita substituimos E por E’ no integrando da integral da direita para que o
simbolo F pudesse ser usado como limite superior e, por conveniéncia, fizemos E = 0 no instante
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t =1T,, ou seja, os ciclos comegam a ser contados a partir do instante T,. Resolvendo as integrais,

temos:
T-T,=P,F+ % P,PE? | (A.12)

ou
T=T,+P,E+ % P,PE* . (A.13)

Particularmente, se T, for um tempo de mdzimo qualquer, T serd também um tempo de maximo
sempre que F for um ntmero inteiro de ciclos. Este caso particular é usado para se calcular P na
técnica do diagrama (O-C) descrita no Cap.8, onde fizemos O = T

1 .
O=T,+PE+3 P,PE? . (A.14)

A.3 Condicao 1

A condigao necesséria para que a Eq.A.13 seja valida, é que os termos de ordem superior & primeira
na KEq.A.4 sejam despreziveis quando comparados com o termo de primeira ordem:

1 d?P dP

- ——| E’<« —| E Al

2dE?| 7 < dBl, (A.15)
ou

1 d?P dP

- | Ex — Al

2dE?| 7 4Bl (A.16)

Nas desigualdades acima, tanto as derivadas quanto F, devem ser dados em termos de valor
absoluto (positivos). Para simplificar, omitimos os simbolos de valor absoluto. Fazendo

dP dP dt .
JE— di dB — PP (A.17)

P d (dP\ d dt (dP\ d _,- o o
W‘ﬁ(@)‘&ﬁ(ﬁ)‘&ljp_ﬂgp + p2p (A.18)

onde P ¢é a derivada segunda de P em relacio ao tempo, e substituindo na Eq.A.16, temos:

1 ) B )
5 (2P,P? + P2P) E < PP, (A.19)
., PP PP
PP?+ -2 ° A2
oP 0 < (A.20)
. PP 1
P+ « (A.21)

oP B
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PP 1 .
< ——-P . A.22
p <F (A.22)

Facamos uma estimativa de um limite superior para . Para um periodo de pulsagdao de 50
s (em geral os periodos de pulsagdo de PWD e anas brancas sdo maiores que 50 s) o nimero de
ciclos, E, em 100 anos de observacio seria £ = 3.2 x 107. Podemos usar este valor para estabelecer
um limite minimo para 1/F: 1/F < 3.2 x 10”8 Em pré-anas brancas, P (em moédulo) é da ordem
de 107'% 557! ou menor. Em anés brancas, P é varias ordens de grandeza menor que 10710 ss71.
Portanto,

1/E> P, (A.23)
e podemos escrever que
PP 1
— << =, A.24
2P E ( )
fazendo com que a condi¢do 1 seja:
. 2P
P A.25
< PE ( )

Como P,E (periodo vezes o numero de ciclos) é da ordem do tempo de observagao e P ¢ a taxa
de variacao temporal de P, entao P P,FE é igual a variacao de P durante o tempo de observagao,
AP=PP,E, e

AP < 2P (A.26)
AP
—— <2 (A.27)
P

em outras palavras, a variacao relativa de P ao longo do tempo de observagao tem que ser muito
menor do que um fator de 2. A condigdo 1, expressa tanto através da Eq.A.25 quanto através da
Eq.A.27 é a condigdo necessaria para que a Eq.A.13 seja valida e a técnica do diagrama (O-C)
possa ser empregada.

A.4 Numero de Ciclos

Se P, é constante (P = 0), o namero de ciclos, F, pode ser calculado de forma simples através da
equacao:

(A.28)

Se a variacdo do perfodo, P, é pequena, a Eq.A.28 continua sendo uma boa aproximagio, mas
para P grandes e/ou longos periodos de tempo (17" > T,), pode ser necessério calcular E com maior
precisao. Para isso, partimos da Eq.A.13:
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T=T,+P,FE+ % P,PE? (A.29)
1 )
3 P,PE? +P,E+(T,-T)=0 (A.30)
—P,+ /P2 —4P,P(T, —T)/2
E= \/ : ( )/ (A.31)
2P,P/2
—P,+ P,\/1-2P(T,—T)/P,
E = \/ : ( )/ (A.32)
P,P
—144/1—2P(T, - T)/P,
= : (A.33)

P

Esta é a formula exata para o calculo de E. Podemos mostrar que quando a condicao da
Eq.A.23 é satisfeita, a Eq.A.33 se reduz a Eq.A.28.

O termo com a raiz quadrada pode ser expandido via série de Taylor:

1 1
/1—x:1—§x+§x2—~- (A.34)

onde z = 2P(T, — T)/P,. Como (T, — T)/P, ~ E, podemos escrever & ~ 2PE. Mas, a
Eq.A.23 garante que PE < 1, logo z < 1 e podemos desprezar todos os termos de ordem superior
& primeira na expansao acima:

J1-2P(T, —T)/P =1 %21‘3@0 ~T)/P, =1— P(T,—T)/P, (A.35)
E:—1+1—P§TO—T)/PO (A.36)

P

T,
E ~ 2 (A.37)

A.5 Variacao Linear do Periodo

Agora, queremos mostrar se a Eq.A.13 é valida, entdo o periodo esté variando linearmente no
tempo, ou seja, P = P, + P(t — t,).

Pela Eq.A.8,
P=P,+P,PE . (A.38)

Usando a Eq.A.37, podemos escrever E¥ em termos de t:

T—To)

o

P=P,+ PP ( (A.39)
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P=P,+P(t—t,) , (A.40)

onde substituimos 1" por t e T, por t,.

A.6 Funcao Sinusoidal com Periodo Variavel

Agora, estamos em condigbes de escrever a equagao sinusoidal (Eq.A.41),
y=Asing | (A.41)
levando em conta a variagao em periodo. Para isso, vamos expandir § = 6(t) via série de Taylor:

4L
2 dt?

do

0 L
dt

t2 —
NCRPTE

o

O(t) =0, + 34 (A.42)

o

o

Vamos assumir que todos os termos de ¢ de ordem superior & segunda sao despreziveis, fazendo
com que:

dé

- av L a7l 9
0(t) ~ 6, + 7 Ot—f— 3 42 ) t (A.43)
Por definigao, a fregiéncia angular, w, é
w= d—f . (A.44)
Pela Eq.A.2, 8 = 2nE — 6, logo,
d dE 27
W = a (27TE — 90) == 271'% == F . (A45)

Por outro lado,

29 ddf  do

o dd s a s (440
Logo, a Eq.A.43 pode ser escrita como:
1
0(t) = b, + wot + 5 o 2. (A.47)

Agora, podemos escrever a equacao acima em termos de P, e P, levando em conta que

2 2
e
d P p
w Yoo Wo =2T— (A.49)

~at 'p?
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2w 127 P
0(t) ~ 0 t+ = t2 A.50
(1)~ + 5+ 5 5 (A50)
27 1 Pt
0t) ~0,+—=— [1—=— | ¢t A51
( ) o PO < 2 PO> ( )
Se z = Pt /2P, < 1, a seguinte aproximagao sera vélida:
(1-2)~ (A5
— )~ )
1+2
de forma que a Eq.A.51 pode ser escrita como
o) ~ 0, + [ —2" |+ (A.53)
— 7\ P+ 1Pt '
Portanto, a equagao para uma fun¢ao sinusoidal com periodo varidvel é
(#)~ Asin |+ [—2" | ¢ (A.54)
~ A sin e .
Y *T\ Pt 1Pt

e é esta funcdo que deve ser usada em ajustes nao-lineares.

A.7 Paradoxo do P

Um descuido matematico na derivacao da equacao sinusoidal com periodo varidvel, gerou muita
confusao e grandes discussoes, pois levava a um resultado aparentemente paradoxal para P. Des-

crevemos, abaixo o “paradozo do P.

Quando w = 0, a Eq.A.47 torna-se:
O(t) = 0, + wot ,
onde w, é uma constante. Neste caso particular,
w=w(t) =w, +wt =w,,
e podemos escrever
0(t) = 0, + wt .
Temos entao,

y(t) = Asinf, +wt] .

(A.55)

(A.56)

(A.57)

(A.58)

Ressaltamos que esta equagao sé é vilida se w = 0 e que w = w, = constante. O O erro ocorre
quando nao se percebe que w = constante e se faz a expansao de w, como se w nao fosse uma

fung¢ao constante:
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W= w,+ wt (A.59)
Isto faz com que
y(t) = Asin [0, + (wo + wt) t] . (A.60)

Escrevendo w em termos de P, e P, tal como fizemos antes,

2T 21 - 2

“ P, P02 P,+ Pt ( )
fazendo com que y(t) fique:
(t) = A si [9 + ( 2n > t] (A.62)
= S1n (Up _— . .
Y P, + Pt

Note que na equacio correta, Eq.A.54, P no denominador que aparece no argumento da funcio
seno é multiplicado por um fator 1/2. Ja na equagao acima, P & multiplicado pela unidade. Quando
se usava esta forma incorreta, sempre se obtinha um valor para P igual a metade do valor obtido
pelo método do diagrama (O-C), pois

1. .
§Pcorreto = Perrado . (A63)

Um resultado aparentemente paradoxal. Na verdade, incorreto.

X %k X X X



Apéndice B

MULTIF Tutorial

The multif program performs the nonlinear fitting of multiple sinusoidal curves to a light curve
from a set of initial guess for the frequencies, returning the fitted values for the frequencies, am-
plitudes and times of maximum.

This tutorial' shows how to use it and gives basic information for you to understand how the
program works. It assumes you are working in a unix-like platform. The symbol % represents the
shell’s prompt.

B.1 The fitted function

The fitted function is a sum of sinusoidal curves with frequencies f; *i = 1, M. The sum can include
harmonic frequencies of them: (kK +1)f;, (k = 0,1,...,h;). For & = 0 we have the fundamental
frequency and for k = 1,2, ... we have the first harmonic, the second harmonic, etc. (k is the index
of the harmonic frequency). multif uses the initial guess for the frequencies f; to refine their values
and calculates their amplitudes A;; and times of maximum 7}, -

But, you may be interested to fit not all frequencies, but only some of them while the other are
maintained fixed. To do this, the M frequencies are divided in two sets: the first My;; frequencies
(fi, with ¢ = 1,2,..., M) to be fitted and the remaining My;, frequencies (f;, with i = Mgy +
1,...,M). The fitting of the My; first frequencies is done taking into account the fixed frequencies.
Mathematically:

Mpit hy M h;
™ ™
y(t) = E E Ajp sin (QTr(kJrl)fi(t*Tmawik)ﬁL 5) + E E Ajp sin (QW(k+l)fi(t7TrrLawik)+ 5)
i=1 k=0 i=Mp;+1 k=0

Fitted frequencies Fixed frequencies

where:

I Multif Tutorial Version 0.5
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t = time (in seconds)
y(t) = modulation in intensity (mi)
My = number of (fundamental) fitted frequencies
My, = number of (fundamental) fixed frequencies
M = Mgy + My, = total number of frequencies
i = frequency index (0 < i < 500)
h; = number of harmonics of the i*" frequency (h; > 0)
k= index of the harmonic frequency
fi = i frequency (in Hz)
Ay = Amplitude (in ma) of the k¥ harmonic of f;
Trnaz,, = time of maximum (in sec) of the k™ harmonic of f;

Time of maximum 7,4, , by definition, is a instant of time for which the ik sinusoidal
component has a maximum value. This is the reason for the factors 7/2.

B.2 Starting multif

Type:
% multif

in the command line. It will show something like that:

This is the multif header with the version number and version date. The first operating
version was ready in Jan/2002. Each time that I implement the program, the version number
is changed. To see only the program version version number and the indicated version of
the Multif Tutorial, type:

% multif -v

multif - Version 3.40+
Multif Tutorial - Version 0.5

B.3 Project name

multif will ask for a project name. All the output filenames are based on the project name.
The project name can be any word or character string, following the same rules for filenames
in unix-like systems, except that the string cannot finish with a point (.). Type anything
that has a meaning for you. If you type an invalid project name, a warning message will be
displayed.
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Project name (0=no)..............: starXYZ
If you only want to see the results, without output files, just type 0 (zero).
Project name (0=no)..............: 0O

In this case, no output file will be created.

B.4 The light curve

multif will ask what is the name of the file with the light curve. Type the file name:
File with light curve............: curve.dat

If necessary, you may include the whole path:
File with light curve............: /home/edu/stars/XYZ/curve.dat

If it doesn’t find the file, a warning message is displayed.

List of files — multif can read data from more than one file, but all files must be in the
same format. To do this, you must create a one-column file with the list of the files to be
read. For example:

file_0O1l.dat
file_02.dat
filel23.xyz
chk23xxx.

Past the file-list name to multif , putting an @ before the name:

File with light curve............ : Ofile_list

A trick — you can list the content of the current directory typing 1s in the multif
prompt. This works exactly like the unix 1s command. This is useful when I forget filenames
or when the filename is large or complicated: all I need to do is type 1s and use the mouse
to copy and past the filename to the prompt ;)

File with light curve............: 1s
curve.dat curve2.dat freq.hz  freq.uhz
File with light curve............:

This trick also works for the Project name prompt.
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B.5 File format

The next step is say to multif what is the format of the light curve file.

Basically, a light curve is a data set with two columns: time and modulation in intensity

(mi),

but the file can also be in different formats: time unit may be seconds or days (BCT);

the data number may appear in the first line, or not; the data set may be unique or may
be split in several chunks; the data may be in one or more files; etc. The current version of
multif works with 5 different data formats, denoted by the the characters 2,3, b, ¢, and e:

Format: 2 — the file has 2 columns: time & mi. The time unit may be seconds or
days (BCT). Example:

1207426.6 -0.0406805780
1207431.6 -0.0392964323
1207436.6 0.0401238143

In the example above, time is in seconds.

Format: 3 — the file has 3 columns: time, modulation in intensity and standard
deviation (sigma of the mi measurement). The time unit may be seconds or days
(BCT). Example:

1207426.6 -0.0406805780 1.0
1207431.6 -0.0392964323 1.0
1207436.6 0.0401238143 1.0

In the example above, all sigmas are equal to 1.0.

Format: b — bld format. Data number in the first line is followed by the data set
with two columns (time & mi) with time in seconds. Example:

232591
1207426.6 -0.0406805780
1207431.6 -0.0392964323
1207436.6 +0.0401238143

Format: ¢ — carl format. In this format, the data are divided in “chunks”. Each
chunk starts with its data number, followed by the data in two columns (time & mi)
with time in seconds. The data file has the number of chunks in the first line followed
by the chunks. Example:
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2
3
1207426.6 -0.0406805780
1207431.6 -0.0392964323
1207436.6 0.0401238143
2
1207461.6 -0.0417785781
1207466.6 -0.0399995961

In the example above, the file has 2 chunks: one with 3 points and the other with 2
points. And the timing is in seconds.

e Format: e — this is the format that I used for years. It is equal to bld format, with
data number in the 1st line, but time is in BCT (days) and not in seconds, suitable
when you are studying period changes.

82471

7593.3344054 -1.84800E-03
7593.3345212 -1.71750E-02
7593.3346369 1.40680E-02

Don’t worry with the alignment: no specific alignment is necessary. To get some help about
formats, type h.

Sigmas — multif assumes o = 1 (standard deviation =1 ) for all data, except in the
format-3 where the sigmas are defined in the 3rd column. It’s also possible to use a different
sigma for all data of each chunk in the carl-format (format-c). For this, put the sigma in
the side of the data number of each chunk. For example:

2

3 1.0

1207426.6 -0.0406805780
1207431.6 -0.0392964323
1207436.6 0.0401238143
2 0.8

1207461.6 -0.0417785781
1207466.6 -0.0399995961
2

1207537.6 +0.0523232322
1207541.6 -0.0343438345

In the example above, all data of the 1st chunk have o = 1.0; all data of the 2nd chunk
have 0 = 0.8; and all data of the 3rd chunk have ¢ = 1.0 (multif assumes o = 1, if the
sigma is not defined).
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Data reading and possible errors — if all runs right, the reading of the data file must
take few seconds. If something runs wrong an error message will be displayed explaining
what happened. There are 5 possible causes for errors:

1. multif cannot open the data file. Maybe you have typed a different filename and/or
data file doesn’t exist. Or the data file hasn’t permission for reading. Some times,
this error occurs when the data file is opened and being read by another program.

2. error while reading the data file. In this case, check up the file format.

3. multif cannot close the file. A uncommon case. I never saw that. But if it occur,
you will know.

4. excessive number of data. There is a fixed limit for the maximum number of data
that can be read. For the current version, this limit is equal to 500 000. If the data
number is greater than the maximum limit, the reading is aborted and the program
stops. The current limit is large enough for the most of cases, but if you need to read
a file with a greater number of data, change the value of the parameter IDIM in the
multif source code and re-compile the program:

parameter (IDIM=500000, LDIM=500) ! <--- IDIM: MAXIMUM LIMIT
parameter (JDIM=300, KDIM=900) ! must be equal to multif_nlsf.

B.6 Time Unit

The timing may be in seconds or in days (BCT).

The most appropriated time scale for the study of variable stars is the BCT (Barycentric
Julian Coordinated Time). Years ago, BCT was known as BJD (Barycentric Julian Date)
and before, as BJED (Barycentric Julian Ephemeris Date). Different names for the same
thing. multif uses the current name, BCT.

A BCT date is a large number with a lot of digits, something like BC'T = 2447593.33440549,
but is usual to discard the two (or three) first digits subtracting 2400000., 2440000. or
2450000. from the BCT date. This may be a solution when a program or machine has
problems with large numbers.

BCT with six digits after the floating point, gives us an error of less than 0.1 seconds.
Perfectly reasonable, because the error in determination of the BCT date is also of the order
of 0.1 seconds. All other digits after the 6th are redundant. Five digits after the floating
point gives us an error of ~ 1 second, still acceptable. Never use less than five digits after
the floating point.

The formats b,c, and e have fixed time units: seconds, seconds, and BCT, respectively.
The time units for the formats 2 and 3 are free and must be defined by the user:
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Time units (s,d).................: 8

Type s for seconds and d (days) for BCT.

B.7 Checking the time series

multif adopts the first point read of the light curve as starting time and subtracts the
starting time from all the times. If time is in BCT, it is converted to seconds. The first
three lines of the new time series and the number of points are shown.

It is a good opportunity to check if all are OK. Look the timing: the first time must be
zero. The difference between the first-and-second times and between the second-and-third
times (At) must be consistent with typical values for integration times (5, 10 seconds).
Modulation in intensity must be fractional values, between -1 and +1.

First three lines (time in seconds):

Line #1 ---> 0.00 -0.407E-01

Line #2 ---> 5.00 -0.393E-01

Line #3 ---> 10.00  -0.401E-01
Number of points.................: 232591

If anything looks strange, abort the program with CTRL-c and verify if you entered the
correct file format or if the data file is OK.

B.8 Starting time

If the timing of the light curve is in seconds, multif will ask for the starting time in BCT:
T_start in BCT (0=no)............: 9432.123456

Remember: T_start is the time of the first point of the read data file. If you don’t know
or if you are not sure, don’t worry, type zero. T_start is optional.

B.9 Frequencies
Frequency file name (O=keyboard).:

The frequencies to be fitted may be entered via file or via keyboard.

Frequencies via file — the frequencies must be in a one-column file. Example:

1940.123
2001.332
2432.123
2781.329
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Frequency file name (O=keyboard).: freq.uhz

In the example above, the frequency file is called freq.uhz . The frequency unit can be
wHz, mHz or Hz. multif uses the low-case letter u (u of “urgence”) the denote the Greek
letter v (mu). If the filename is *.uhz, multif assumes frequency unit=pHz. If the
filename is *.mhz, multif assumes frequency unit=mH 2. If the filename is *.hz, multif
assumes frequency unit=Hz. If the filename is *.sec, multif assumes that your are
working with periods (in seconds) instead of frequencies. If the filename extension isn’t or
*.uhz, or *.mhz, or *.hz, and nor *.sec, multif will ask what evil of unit you are using.

Fitting harmonic frequencies — put the number of harmonics to be considered on
the side of each frequency. Put zero if the frequency hasn’t any harmonic. For example:

1000.0 3
1200.0 1
1700.0 O

In the example above, the frequencies to be fitted are: f; = 1000uHz and its 3 first
harmonics: 2f; = 2000uHz, 3f; = 3000uHz and 4f; = 4000uH z; fo = 1200uHz and
its first harmonic: 2f, = 2400puHz; and f3 = 1700uH z (without harmonics). Total: 7
frequencies, where 4 are harmonic frequencies. multif shows:

Number of frequencies............: 7
Number of harmonic frequencies...: 4

In the fitting of harmonics frequencies, multif fits each fundamental frequency forcing its
harmonics to be ezxactly integer multiples of the fitted frequencies.

Fixed frequencies — to keep fixed one or more frequencies put a - (minus symbol,
without space) before them. For example:

1000.0
1200.0
-1700.0

multif will fit f;, f5, and f3, but the value of f3 is maintained fixed. For example:

1000.0 3
-1200.0 1
1700.0 O

In this case we are working with harmonic frequencies. multif will fit the 7 frequencies
(f1,2f1,3;1L,4f1; fo.2f2; f3), but fo and 2f, are keeping fixed (1200.0 and 2400.0 uHz,
exactly).

Frequencies via keyboard — to enter the frequencies via keyboard, type 0 (zero):

Frequency file name (O=keyboard).: O
-> Enter Frequency # 1 (in uhz) (O=stop -1=unit): 1921.12
-> Enter Frequency # 2 (in uhz) (O=stop -1=unit): 2022.07
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-> Enter Frequency # 3 (in uhz) (O=stop -1=unit): 2343.87
-> Enter Frequency # 4 (in uhz) (O=stop -1=unit): O
Number of frequencies............: 3
Number of harmonic frequencies...: O

Type the frequency and press [ENTER]. To finish, type 0 (zero).

The current version doesn’t work with harmonics for frequencies entered via keyboard.
I will enable it in a future version. For while, if you want to fit harmonic frequencies enter
them via file.

Changing frequency unit — The default frequency unit is pH z, but it is possible to
change it to mHz, Hz or to period (in seconds) typing -1 on the prompt and typing the
new unit:

Frequency file name (O=keyboard).: O
-> Enter Frequency # 1 (in uhz) (O=stop -1=unit): -1
Frequency unit (Hz,mHz,uHz; sec).: sec

-> Enter Period # 1 (in sec) (O=stop -1=unit): 510.
-> Enter Period # 2 (in sec) (O=stop -1=unit): 592.
-> Enter Period # 3 (in sec) (O=stop -1=unit): 623.23
-> Enter Period # 4 (in sec) (O=stop -1=unit): 0
Number of frequencies............: 3
Number of harmonic frequencies...: O

How many frequencies — The current version can works with up to 500 frequencies.
But, the processing time increases with the frequency number.

B.10 Lambda factor: a slowest convergence

The non-linear fitting procedure uses a convergence step calculated to be adequate for use
in asteroseysmology and to ensure a correct convergence for the best local solution.

But, in certain cases, it can converge accidentally for another local solution. This can
occur when you are using small or bad data sets; or when the frequency initial guess isn’t
good enough; or when the mode amplitude is too small. This last trends to be the main
reason.

In the periodogram, another local solution corresponded to one of the lateral peaks.
multif notes when this occurs and puts an asterisk * on the side of a suspect solution. But
remember: a suspect solution is just suspect and not necessarily a wrong solution.

In these cases, a more careful convergence may be tried, using a smaller convergence
step. To do this, multif multiplies the default convergence step by a factor between 0 and
1, called lambda factor. By default, lambda factor is 1.

The rule here is: use lambda factor = 1. Only try a smaller step when you see an * or
when you want to make a convergence experiment. Start with 0.8 and after 0.6, 0.5,...
There are two possible cases:
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1. decreasing the lambda factor the same result persists — in this case, the “suspect”

solution is innocent. The result resisted to the torture and it really is the best local
solution.

decreasing the lambda factor the solution converge for a different value — in this case,
the default convergence step is really large and multif is converting for another local

solution.
Lambda factor (0,1] (default=1)..: 1

You must note that a smallest convergence step has a cost: processing time.

B.11 Calculating the initial guess

For each initial frequency f;, multif calculates an initial value for amplitude A; and time of
maximum 75,,,,,. One table with all initial values is shown before it starting the nonlinear
fitting. Amplitudes are in mma (mili-modulation in amplitude, 1mma = 1073 ma) and

T_max in BCT or in sec (case the Tyqp¢ is not defined).

Calculating the intial guess .....
Initial Guess:

#  Frequency Amplitude T_max

(uhz) (mma) (BCT)
1 1960.7843 0.1344 7000.004037
2 1689.1892 0.5073 7000.005169
3 1604.5441 0.4466 7000.006314
Calculating...

In sequence, it starts the nonlinear fitting.

B.12 Final results

Nonlinear Fitting of Multiple Sinusoidal Curves

PR [ e o o +
| # | Frequency (uHz) | Period (sec) | Amplitude (mma) T_max (BCT&sec) |

P R o oo oo +

| 1] 1961.3016 § 0.3107 | 509.865492 § 0.080762 | 0.1854 § 0.1238 | 7000.003124 § 87.00 |x*
| 21 1689.3426 § 0.1102 | 591.946244 § 0.038599 | 0.5232 § 0.1238 | 7000.004645 § 35.83 |

| 31 1603.8753 § 0.0717 | 623.489867 § 0.027869 | 0.8037 § 0.1239 | 7000.001575 § 24.56 |*
Pa— —— P + —— o +
Chi2 (in mi~2 unit)....: 0.41498E+03

Number of interations..: 3

The final results of the nonlinear fitting are shown in a table. The values after the £
signal are the standard deviations (1o). If the unit time is BCT, the T,,,, is given in BCT;
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otherwise in seconds. The sigma for T,,,., is always given in seconds. An asterisk * indicates
a suspect solution.

Below the table, is shown the x? for the fitting (Chi2) in mi? units. By definition,

(ws (yi—y(ti;flafz,---,fm)))Q (B.1)

1

X' =

where y; is the modulation in intensity at the time ¢;; y(t;; f1, fo, ..., fm) is the fitted
value using the m frequencies and w; is the data weight.

Obs. — in this printing version, the symbol + appears as §. I don’t know why this
happen, yet.

B.13 The output files

multif creates some output files:

Saving the output files...
proj.log --> multif logfile
proj.fit --> fitted values (ascii file)
proj.res --> residual light curve
proj.syn --> synthetic light curve
proj.tex --> LaTeX table
proj.uhz --> fitted frequencies

e x.log — a log-file with all you see in the screen, including all you typed and the
tables, and something more. All are registered here.

e x.fit — an ASCII file with a list of the final results in the following sequence: fre-
quency (in Hz) and its sigma (in Hz); Amplitude (in ma) and its sigma (in ma); time
of maximum (in BCT /sec) and its sigma (in sec). I use this file when I want to pass
the final results to another program.

e *.res — this file contains the residual light curve. The residual light curve is what
remain of the original light curve after the subtraction of all fitted sinusoidal curve
(pre-whitening).

* . syn — this file contains a synthetic light curve, with only the fitted sinusoidal curves
(and without noise).

e *x.tex — a LaTeX file with the final results. The file is self-compilable:

% latex proj.tex

e *x.uhz — a one-column file only with the fitted frequencies.
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B.14 End of work
Ok, Tchau.

Tchau means “bye”, in Brazilian-Portuguese.

B.15 Running multif in background

To run multif in background, put all the enter values into a file (without spaces before),
eractly in the same sequence you usually type when are running multif . In the example
bellow, the file with the enter values is called multif.in:

starXYZ
curve.dat
b
7000.00
freq.uhz
1.

% multif < multif.in &
or

% multif < multif.in > multif.bg &

This runs multif in background. To return to foreground, type:

% fg
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