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ResumoAs estrelas Ap rapidamente osilante (roAp) são estrelas que mostrammuitos modos deosilações não-radiais. Esses objetos são laboratórios astrofísios ideais para ompreenderomo e porque estas pulsações oorrem? Os estudos espetrosópios das pulsaçõesforneem informações sobre as propriedades gerais dessa lasse de estrelas. Neste trabalho,apresentamos medidas preisas da amplitude da veloidade radial na estrela roAp HR1217om o telesópio de 2,7m do Observatório MDonald. Essas medidas foram tomadas omuma ampola ontendo um gás de iodo na frente da entrada do espetrógrafo Coudé Ehellede dispersão ruzada. Os resultados das medidas da veloidade radial para ada ordemindiam que a amplitude da pulsação depende da região espetral analisada. Uma análisemais detalhada das medidas individuais das linhas de absorção mostra que os elementosterras raras (Nd e Pr) têm maiores amplitudes de pulsação do que outros elementos (Cre Fe). Investigamos também a suspeita do omportamento da amplitude om a larguraequivalente, reinvidiada por Hatzes & Kanaan e por Baldry. A análise de todas asmedidas individuais das linhas não on�rmou a suspeita de orrelação entre a amplitudede pulsação om a largura equivalente para os três tipos de ajustes: linear, exponenial eonstante. Realizamos ainda os mesmos tipos de ajustes para as espéies químias Nd eFe, e o melhor ajuste foi o linear, mas a baixa probabilidade deste ajuste (P (χ2) ≈ 15%)não india uma orrelação signi�ativa. Testamos também a hipótese de a amostra dasmedidas da amplitude ser tendeniosa.



AbstratRapidly osillation stars Ap (roAp) are stars who show many modes of nonradialosillations. These objets are the best astrophysial laboratories to understand how andwhy they are beating. The spetrosopi studies of pulsations supply information on thegeneral properties of this kind of stars.In this work, we present preise measures of the amplitude of the radial veloity in thestar roAp HR1217 with a 2.7m telesope at the MDonald Observatory. These measureshad been taken with a iodine absortion ell at the front of the input of the spetrographCoudé Ehelle with rossed dispersion. The results of the measures of the radial veloityfor eah order indiates that the amplitude of the pulsation depends on the spetralregion that has been analyzed. A more detailed analysis of the individual measures of theabsorption lines shows that the rare lands elements (Nd and Pr) have higher amplitudeof pulsation than the others (Cr and Fe).We also investigate the possibility of the behavior of the amplitude with the equivalentwidth, suggested by Hatzes & Kanaan and Baldry. The analysis of all the individual mea-sures of the lines did not on�rm the hypothesis of the orrelation between the amplitudeof pulsation and the equivalent width for three types of �ttings: linear, exponential andonstant. We still arried out the same kind of �ttings for the hemial speies Nd andFe, and the best �tting turn out to be the linear one, but low the probability of this �tting(P (χ2) ≈ 15%) does not indiate a signi�ant orrelation. We also test the hypothesis ofthe sample of the measures of the amplitude has been viious.



Capítulo 1
Estrelas Variáveis

Neste apítulo, loalizaremos no diagrama H-R as estrelas rapidamente osilantesAp (roAp) omo estrelas variáveis pulsantes. A importânia de loalizar estas estrelasdentro da lasse de estrelas variáveis surge porque podemos ompreender mais sobre asua evolução e estrutura estelar, a partir da omparação om outras estrelas variáveis. Naseção seguinte disutiremos o meanismo de pulsação das δ−Suti e roAp, que oupampratiamente a mesma região do diagrama H-R e por esta razão, poderiam apresentarsemelhanças em relação aos seus estágios evolutivos. Finalizaremos o apítulo relatandoa situação das observações feitas até o presente momento da estrela HR1217.1.1 Loalização das Estrelas roAp no Diagrama H-RAntigamente estrelas variáveis eram estrelas que apresentavam mudanças de brilhoem esalas de tempo menores que 100 anos (vida humana). Atualmente, são onsideradasestrelas variáveis as estrelas que variam também em outras grandezas físias, omo ampomagnétio ou variações espetrais. As estrelas podem ser variáveis extrínseas, itamos asbinárias elipsantes que formam um sistema ligado, onde a variabilidade está assoiada àpassagem da estrela ompanheira na linha de visada do observador, ou variáveis intrínseasque apresentam uma variação oasionada pela sua própria estrutura.Mostramos na �gura 1.1, as diversas lasses de estrelas variáveis intrínseas, que



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 2subdividem-se em variáveis pulsantes, variáveis semi-regulares, variáveis irregulares evariáveis eruptivas. Desejamos loalizar a posição das estrelas roAp no diagrama H-R,que são estrelas variáveis periódias próximas ou na sequênia prinipal. Estas estrelaspulsantes têm os menores períodos detetados até agora (veja na tabela 1.1).1.2 As estrelas roAp e as δ-SutiDestinamos esta seção a uma disussão das estrelas roAp e δ-Suti por ouparemuma posição muito próxima no diagrama H-R (veja a �gura 1.1) e, por isso podem estarpulsando pelo mesmo meanismo. As estrelas pulsantes são laboratórios astrofísios ideaisporque forneem informações a respeito da estrutura interior. Geralmente as pulsaçõespossuem vários modos (já que pulsam em pelo menos mais de um modo) de osilações eada modo é um vínulo devido à estrutura da estrela, portanto o estudo desses modos éuma ferramenta poderosa para ompreensão do interior estelar. O estudo dessas pulsaçõesé hamado de asterosismologia e é atualmente um dos ramos da astrofísia que mais temontribuído para a ompreensão do interior estelar. A asterosismologia será o esopo dopróximo apítulo.As estrelas variáveis δ-Suti loalizam-se (veja a �gura 1.1) na parte abaixo da faixade instabilidade onde estão posiionadas as RR-Lyrae, na sequênia prinipal ou saindodela. As estrelas δ-Suti araterizam-se por serem de tipo espetral A ou F om períodode pulsação entre 0,5 e 5h.Muitas estrelas δ-Suti são multi-períodias e por esta razão tornam-se objetos deinteresse no estudo dos modos de osilações. Da mesma forma que o som produzido por umsino depende da sua estrutura, isto é, do tamanho e densidade, as frequênias produzidaspor uma estrela também dependem da sua estrutura. Então, quando observamos asosilações produzidas por estrelas pulsantes, omo as estrelas δ-Suti, podemos estudaros modos de osilações dessas estrelas. As variações em brilho são da ordem de 0,8mag,enquanto que os movimentos de massa super�ial dessas estrelas são araterizados poramplitudes da veloidade radial de pouos km/s ou menos. Estas estrelas pulsam em
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Fig. 1.1: Diagrama H-R esquemátio mostrando a loalização das várias lasses de estrelaspulsantes. A parte sombreada está relaionada a pulsação, enquanto que as linhasrepresentam as várias trajetórias de evolução, sendo que a linha pontilhada representaa sequênia prinipal; extraído de Baldry (1998) [1℄.



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 4Tab. 1.1: Estrelas variáveis intrinsiamenteTipo de Variável Período População Tipo Espetral Mv R ou NRRR-Lyrae 1,5-24h II A2�F2 ∼0,6 radialCefeidas Classias 1-50d I F6�G6 -6 à -0.5 radialW Virginis 2-45d II F2�G6 -3 à 0 radialRV Tauri 20-150d II G�K ∼-3 radialSemi-regulares vermelhas 100-200d I e II M,N,R,S -3 à -1 radialLongo Período-Miras 100-700d I e II M,N,R,S -2 à +1 radialSol 5-10min I G2 + 4,83 Não-radial
βCefeidas (βCma) 3-6h I B1�B2 -4.5 à -3.5 ambos (?)53-Persei 0.5-2d I O9�B5 -5 à -4 Não-radial

ζ Oph Horas I O -6 à -5 Não-radialroAp 5-15min I ∼A5 +2 à +2,5 Não-radial
δ-Suti (Cefeida anã) 0.5-5h I A5�F5 +2 à +3 Não-radialDO,DB,DA (Anãs Branas) 100-1000s I(?), II O,B2,A0 +2,+7,+8 Não-radial

baixo sobretom e os modos assoiados às osilações são os modos-p1(Kurtz 1990, [2℄).A pulsação nas estrelas δ-Suti está relaionada pelo meanismo-κ (será disutido nopróximo apítulo), operando na zona de ionização parial do hélio.Uma outra lasse de estrelas variáveis são as estrelas roAp que estão pratiamentesobrepostas as estrelas δ-Suti no diagrama H-R. A desoberta da primeira estrela dandoorigem a esta nova lasse de estrelas variáveis, oorreu em 1978 através de uma ontrovérsiaentre Wagner e Przybylski em torno do valor da temperatura efetiva nessa estrela. Wagnerestimava uma temperatura de 7400K areditando ser um aso extremo de estrela Ap,enquanto que Przybylski indiava 6300K [2℄. A partir dessa divergênia Kurtz resolveutestar a urva de luz da HD101065 utilizando fotometria diferenial om duas estrelasde omparação e resolução temporal em torno de 8min. Após o desobrimento da vari-abilidade da estrela HD101065, Kurtz e olaboradores [3℄ enontraram outras 14 estrelasroAp. O trabalho de Martinez [4℄ na última varredura realizada para as roAp ontribuiuom mais dez novos membros da lasse, totalizando em 25 objetos, listados na tabela 1.2.As estrelas roAp araterizam-se por terem em seus espetros muitas linhas de ferro1 Em geral, as variações dessas estrelas podem ser expressas em termos dos esférios harm�nios, ondeo sobretom é o índie radial. Desreveremos os esférios harm�nios no apítulo 2.



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 5Tab. 1.2: Estrelas roApHD HR Nome Período Tipo Mv Bef(min) Espetral (Gauss)6532 7,1 Ap SrCrEu 8,4512932 11,6 Ap SrCrEu 10,2419918 14,5 Ap SrCrEu 9,3424712 1217 6,2 ∗ Ap SrCr(Eu) 6,00 +400 à +130042659 9,7 Ap SrCrEu 6,7760435 11,4 - 23,5 ∗ Ap Sr(Eu) 8,99 < 100080316 7,4 Ap Sr(Eu) 7,7883368 3831 11,6 Ap SrCrEu 6,17 -700 à +70084041 15,0 ∗ Ap SrCrEu 9,33101065 Przbylski 12,1 ∗ ? 8,00 -2200119027 8,7 ∗ Ap SrCr(Eu) 10,02128898 5463 α Cir 6,8 ∗ Ap SrCr(Eu) 3,20 -300134214 5,6 Ap SrCr(Eu) 7,46137949 33 Lib 8,3 Ap SrCrEu 6,67 +1400 à +1800150562 10,8 A/F(p Eu) 9,81161459 12,0 Ap EuSrCr 10,32166473 8,8 ∗ Ap SrEuCr 7,92176232 7167 10 Aql 11,6 ∗ FOp SrEu 5,89190290 7,3 ∗ Ap EuSr 9,91193756 13,0 Ap SrCrEu 9,20196470 12,4 Ap SrCr(Eu) 9,72201601 8097 γ Equ 12,4 ∗ FOp 4,68 -800 à +500203932 5,9 ∗ Ap SrEu 8,82217522 13,9 ∗ Ap (Si)Cr 7,52218495 7,4 Ap EuSr 9,36Esta tabela resulta da extração e ruzamento de informações das revisões de Kurtz([3℄ e Martinez [4℄. Estrelas que foram observadas pulsar em dois ou maismodos de pulsações independentes, estão maradas om um asteriso (∗).
e linhas fortes de Y, Si, Cr, Eu e outras terras raras, assim omo ampos magnétiosda ordem de pouos kG. As variações fotométrias são de baixa amplitude (0,5�13mmag)om períodos entre 4�15min (veja a tabela 1.2). Os urtos períodos das pulsações sugeremque as variações podem ser provoadas por osilações não-radiais de modo-p (onde pé a força restauradora ausada pela pressão do gás) om alto índie radial (n) e baixoíndie azimutal (l). Kurtz [5℄ mostrou que as variações fotométrias observadas podem serdesritas pelo modelo do pulsador oblíquo (MPO) assumindo para essas estrelas pulsaçõesnão-radiais (l, m 6= 0). Este modelo assume que o eixo de pulsação está alinhado om o



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 6eixo magnétio e inlinado em relação ao eixo de rotação. Maiores detalhes a respeito doMPO será desrito no próximo apítulo.As estrelas roAp são estrelas de tipo espetral A ou F. Portanto, araterizam-se porserem todas estrelas Ap que são estrelas frias e magnétias om uma forte peuliaridadequímia. As estrelas Ap apresentam espetros de linhas de ferro abundantes e uma grandequantidade de elementos de terras raras om uma superabundânia químia de elementosomo Sr, Cr e Eu (Preston 1972, [6℄) omo mostra a tabela 1.2. As estrelas Ap tambémsão onheidas omo CP2 (quimiamente peuliares). A tabela 1.2 mostra tambémoutras araterístias omo o período prinipal de pulsação, a magnitude absoluta, ampomagnétio efetivo e identi�ações de outros atálagos. A loalização desses objetos podeser observada na �gura 1.1, tendo seu intervalo de temperatura entre 7000�8300 K. Istosugeriria que o mesmo meanismo de exitação para as pulsações nas δ-Suti � meanismo-
κ (opaidade) na zona de ionização do hélio � seria também responsável para as pulsaçõesdas roAp [2℄. No entanto esta hipótese apresenta um problema de interpretação poisas roAp apresentam períodos menores do que as δ-Suti. Segundo Gautshy (1998, [7℄),modelos teórios não apóiam esta onjetura. Baseado na peuliaridade da omposiçãoquímia da atmosfera de uma roAp, Matthews e ols (1988, [8℄) sugeriu que outra zonade ionização � ionização parial do SiIV � poderia ser o meanismo de exitação daspulsações. Tal zona poderia onduzir as pulsações se o hélio fosse drenado da zona deionização do He II. No trabalho realizado por Kurtz [2℄ sugere que a remoção do He oorrapor proesso de difusão. Um aminho anteriormente proposto por Shibahashi (1983, [9℄),que foi também investigado por Cox (1984, [10℄), era a superestabilidade magnétia.Shibahashi diz que o meanismo é mais efetivo nos pólos magnétios da estrela, e osmodos de osilações observados nessas estrelas são frequênias ressonantes om a esalade tempo da superestabilidade magnétia em estrelas do tipo espetral A. Este quadrotem a vantagem de desrever o alinhamento do eixo de pulsação om o eixo magnétioe a seleção de modos om simetria axial. Contudo, o meanismo de pulsação para asroAp prossegue omo uma questão em aberto. As osilações podem estar relaionadas àzona de ionizaão parial do He II, mas ontinuam sendo alvo de debates e onstantes



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 7pesquisas, na tentativa de se ter um eslareimento de�nitivo.1.3 HR1217A estrela HR1217 (HD24712) é uma das estrelas roAp mais frias e mais observada.Kurtz [5℄ desobriu osilações om período de 6,15 minutos e uma amplitude de 14 mili-magnitudes. Matthews e ols [8℄ enontraram variações de veloidades radiais om umaamplitude de 400±50 ms−1, variando om a frequênia prinipal da osilação fotométriae dando sustentação para a interpretação da pulsação destas rápidas osilações nas roAp.As variações da veloidade radial foram on�rmada por Belmonte e ols (1989, [11℄), omuma amplitude de 249 ms−1.Observações espetrosópias anteriores da estrela HR1217 [6℄ mostraram que estaestrela é uma variável magnétia e espetral om período de rotação P = 12d, 448. Oampo magnétio longitudinal varia de +0,4 kG a +1,5 kG e sua máxima intensidade quaseoinidente om o máximo da intensidade da linha dos elementos terras raras. Comparadoa outros elementos, as terras raras mostram as maiores variações na intensidade da linha,que oorrem em anti-fase om as variações das linhas de Mg II. Na literatura enontramosHR1217 lassi�ada omo tipo espetral SrCrEu [6℄.As variações fotométrias na estrela HR1217 foram detetadas por Kurtz [5℄ e naanálise das frequênias de osilação foram determinados 6 modos normais de pulsação esuas respetivas frequênias, amplitudes e fases são mostradas na tabela 1.3. Neste tra-balho, Kurtz observou que a amplitude de osilação é modulada om o período rotaionalda estrela om a máxima amplitude de osilação oinidindo om o máximo magnétio.Kurtz interpretou esta modulação em termos do modelo do pulsador oblíquo, que serádesrito no próximo apítulo. Ainda neste trabalho, Kurtz [5℄ disuti as di�uldades paradeterminar as frequênias dos modos de pulsação devido à presença de pios espúrios oufalsos (do inglês �aliasing�). A onlusão do autor é que a amplitude de pulsação prinipalna estrela HR1217 está ontida no par de frequênias espaçadas do onjunto tripleto defrequênias, tabela 1.4. A araterístia mais marante no padrão de frequênias atribuido



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 8Tab. 1.3: Frequênias de Osilação da HR1217fn frequênia (hr−1) Amplitude (mmag) Fase1 9,75356 1,27 -0,68 ± 0,042 9,59152 1,22 0,85 ± 0,053 9,58816 0,47 0,56 ± 0,134 9,59152 0,42 0,68 ± 0,145 9,75002 0,35 -1,11 ± 0,166 9,75702 0,49 -0,04 ± 0,12Frequênias de osilação para a estrela HR1217, extraído de Kurtz [5℄.à estrela HR1217 é o par de frequênias do onjunto tripleto de frequênias igualmenteespaçadas. Na tabela 1.4 são mostrados os padrões de pares de frequênias igualmenteespaçadas que estão dentro de um sigma de sua média. Esta média india um períodode pulsação de Ppuls = 12, 25 ± 0, 47 dia. A expliação mais óbvia para esse onjuntode frequênias tripletos igualmente espaçadas é que elas são oriundas de modos-m depulsação não radiais perturbadas rotaionalmente.Tab. 1.4: Espaçamentos nas Frequênias na HR1217Espaçamentos Valorf1 - f5 0,00354 ± 0,00025f6 - f1 0,00346 ± 0,00025f2 - f3 0,00336 ± 0,00025f4 - f2 0,00323 ± 0,00025Média = 0,00340 ± 0,00013Extraído de Kurtz [5℄.A estrela HR1217 tem sido muito observada por que é uma estrela multi-períodia(veja a tabela 1.3), portanto uma análise do espetro de frequênias das suas osilaçõespossibilita a determinação de parâmetros referentes à sua estrutura. O espetro defrequênia de estrelas omo as roAp, geralmente, apresentam um espaçamento regularpara modos de pressão om n ≫ l segundo a teoria de pulsação assintótia (Tassoul[12, 13℄).A importânia em determinar a temperatura efetiva e luminosidade para as estrelas



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 9roAp é que estes são parâmetros fundamentais para alular a taxa de variação doespaçamento das frequênias. Assim, a neessidade em ompreender os proessos físios eos meanismos de pulsação que oorrem nessas estrelas é que as tornam alvos de frequentesinvestigações. No trabalho de Ryabhikova e ols (1997, [14℄) estimaram a temperaturaem torno de 7230 K e log g = 4, 26. Deste trabalho, também onluiram que o períodode rotação da estrela é de P = 12d, 461, que resulta de um modelo para as variações emluminosidade, ampo magnétio e espetral.



Capítulo 2
Asterosismologia

Neste apítulo, vamos onsiderar estrelas pulsantes1 omo aquelas estrelas, ujas os-ilações são onsequênia dos proessos físios que oorrem na própria estrela, isto é, doresultado de sua estrutura estelar. O estudo dos modos de pulsações em estrelas multi-periódias é hamado de asterosismologia. Desreveremos de forma breve, os modos asso-iados quando as amadas mais externas dessas estrelas saem do equilíbrio hidrostátio.Vamos ainda, introduzir alguns oneitos sobre a teoria das pulsações estelares, tendoomo objetivo uma visão qualitativa. Disutiremos ainda o modelo do pulsador oblíquo(MPO) idealizado para expliar os resultados observaionais das estrelas roAp. Tambémapresentaremos o modelo da difusão radiativa (MDR) que proura expliar a distribuiçãonão homogênea dos elementos na superfíie destas estrelas. Finalizaremos o apítulodesrevendo os meanismos que são responsáveis pela reposição da energia neessáriapara a pulsação ser mantida.2.1 A Físia das Pulsações EstelaresGeólogos e geofísios obtêm informações sobre o interior terrestre através de estudossísmios produzidos por terremotos e outros tipos de fontes. De maneira similar, as-1 Por estrelas pulsantes, entenda-se aquelas estrelas que exeutam osilações períodias ou ílias,de urta esala de tempo, da ordem do tempo de queda livre (τff - tempo de resposta da estrela paraadaptar-se a uma nova situação, aso haja uma pertubação no equilíbrio hidrostátio).



Capítulo 2. Asterosismologia 11trofísios prouram modelar as propriedades das pulsações estelares para ompreender suaestrutura interna. Assim, modelos teórios de sequênia evolutiva podem ser onstruídose omparados om as araterístias de pulsações (período, amplitude, urvas de luz eveloidade radial). Porém, nem sempre a teoria resulta da observação e não são raros osasos em que oorre um primeiro desenvolvimento teório devido ao vínulo de limitaçãoimposto pela tenologia ao aesso da informação direta da observação. No ampo daestrutura estelar isto é bem omum, onde modelos teórios são desenvolvidos e omparadosom os dados observaionais, à medida que a tenologia avança. A omparação dosresultados teórios om os observaionais fornee uma forma de obter informações dointerior estelar, ao mesmo tempo que possibilita hear o onheimento sobre a estruturado interior estelar.2.2 Teoria das Pulsações EstelaresTodas as estrelas que osilam (omo a membrana de tambor vibrando, por exemplo)possuem modos normais de osilações assoiados om as frequênias dessas vibrações.A variação super�ial destes modos pode ser desrita pela teoria de pulsação estelar.Apresentamos aqui alguns oneitos básios e uma visão qualitativa sobre a teoria daspulsações. Um estudo mais aprofundado sobre este assunto pode ser enontrado em Cox(1980, [15℄), Unno e ols (1979, [16℄) , Hansen & Kawaler (1994, [17℄) e Kippenhahn &Weigert (1990, [18℄). O estudo teório das pulsações pode ser dividido em duas ategorias,a teoria linear e a teoria não-linear das pulsações que tanto podem ser apliadas àspulsações radiais quanto às não radiais.1. Teoria Linear(a) Pulsações Lineares AdiabátiasUma vez quebrada a on�guração de equilíbrio hidrostátio, a interação dasforças gravitaional e a pressão de radiação ausa movimentos periódios à es-trela, similares às osilações de um pêndulo, atuando na estrela omo �agentes�



Capítulo 2. Asterosismologia 12de restauração da posição de equilíbrio no pêndulo. As pulsações são assumidasomo sendo muito pequenas em amplitude, e que não haja troa de energiaentre as diferentes amadas durante a pulsação, assim teríamos ontraçõese expansões adiabátias. A equação que desreve esse omportamento é aequação de onda linear adiabátia, que na sua forma mais simples é expressapor: L(ζ) = σ2ζ (2.1)onde L é um operador diferenial de segunda ordem e ζ são as soluções destaequação que satisfazem as ondições de ontorno. Estas soluções representam adependênia da amplitude de pulsação em relação à posição dentro da estrela.As orrespondentes frequênias σ são os autovalores da equação, e são aspossíveis frequênias de pulsação. As soluções dos autovalores apontam paraduas possibilidades: i) se σ2 > 0, a autofunção é osilatória no tempo, ζ(r)eiσt,e ondas estaionárias são formadas tal que a estrela passa pelo estado deequilíbrio duas vezes a ada período (Π = 2π/σ); ii) se σ2 < 0, a autofunção éomplexa, om σ puramente imaginário, riando uma pertubação exponenial(exitação ou amorteimento) temporal.(b) Pulsações Lineares Não-AdiabátiasQuando é possível a troa de energia entre as diferentes amadas durante apulsação, dizemos que o proesso é não-adiabátio. Da mesma forma que o asoadiabátio, é assumido a ondição de pequenas amplitudes para a pulsação. Adisussão deste termo de não-adiabatiidade, leva a um quadro de estabilidade(ou instabilidade) das pulsações em estrelas, portanto, possibilitando a inves-tigação de quais porções da estrela são regiões de exitação (região que estáganhando alor em máxima ompressão) ou amorteimento (região que estáperdendo alor em mínima ompressão).2. Teoria Não-Linear



Capítulo 2. Asterosismologia 13Certamente a oorrênia de pulsações em estrelas devem envolver efeitos não lin-eares, efeitos que não preservem a simetria radial. A evidênia desse fato pode servista, por exemplo, em amplitudes super�iais que são inferidas das observações emostram que as variações de pressão, densidade e temperatura super�iais são muitomaiores que as desritas pela teoria linear, somente para algumas estrelas [15℄.Apenas menionamos as duas ategorias sobre teoria de pulsações existentes na liter-atura, sem fazer uma desrição detalhada. Nas próximas seções trataremos as pulsações(equilíbrio hidrostátio não é mais mantido) nos asos em que a estrela sustenta a simetriaesféria (radial) e quando a estrela apresenta movimentos que não são esferiamentesimétrios (não-radiais).2.2.1 Pulsações RadiaisAs osilações radiais de uma estrela pulsante são o resultado de ondas sonoras resso-nantes (Matthews � 1991, [19℄) no interior da estrela. Uma estimativa do período depulsação (Π), pode ser feita do tempo que uma onda sonora levaria para atravessaro diâmetro de uma estrela de raio R e densidade onstante ρ. A veloidade do somadiabátia é dada pela equação,
vs =

√

Γ1P

ρ
, (2.2)onde Γ1 depende do estado termodinâmio e omposição do gás, sendo de�nido pelosexpoentes adiabátios

Γ1 =

(

∂ ln p

∂ ln ρ

)

adiab

. (2.3)A pressão pode ser obtida da equação de equilíbrio hidrostátio. Assumindo a hipótesede densidade onstante e fazendo uma integração om a ondição de ontorno que P = 0na superfíie da estrela, hegamos a uma expressão para pressão em função do raio:
P (r) =

2

3
πGρ2(R2 − r2) (2.4)



Capítulo 2. Asterosismologia 14Fazendo a substituição da pressão na equação 2.2 e integrando-a, enontramos operíodo para o modo fundamental de pulsação2,
Π ≈ 2

∫ R

0

dr

vs

≈
√

3π

2Γ1Gρ
. (2.5)Esta é a famosa relação período-densidade média e explia porque o períododiminui à medida que a densidade aumenta (Π é inversamente proporional à raiz quadradada densidade média) para estrelas pulsantes na faixa de instabilidade. A validade destarelação pode ser notada quando omparamos os períodos (veja a tabela 1.1) para estrelasde diferentes massas no aminho teório evolutivo.2.2.2 Modos de Pulsações RadiaisAs ondas sonoras envolvidas nos modos radiais das pulsações estelares são ondasestaionárias3, análogas às ondas estaionárias que se formam num tubo de um órgão,que possui uma extremidade aberta e a outra fehada (veja a �gura 2.1). Para ada modode pulsação, o núleo da estrela tem um nó de desloamento (extremidade fehada dotubo) e um ventre na superfíie da estrela (extremidade aberta do tubo). Cada modode pulsação tem seu padrão de onda estaionária que está assoiado a uma frequêniade ressonânia. Dizemos que as pulsações radiais oorrem em seu modo fundamental(n = 0; l, m = 0), quando o movimento do gás se dá numa mesma direção (�gura 2.1),mantendo a simetria esféria, isto é, om os desloamentos independentes da posiçãoangular e dependênia apenas da posição radial, (�gura 2.2). Mas, podem existir outrasamadas nodais na estrela, de forma que a superfíie externa de uma dada amada estejadesloando-se no sentido oposto ao de sua superfíie interna. Neste aso, a estrela pode2 O período de pulsação estimado foi obtido para um aso não realístio, onde supomos a densidadeonstante. Existem outras maneiras de estimar-se o período. Uma forma alternativa é através do teoremado virial que pode ser enontrada em Cox (1968, [20℄).3 A interferênia de duas ondas senoidais idêntias, movendo-se em direções opostas (por exemplo,ondas numa orda de um piano), produzem ondas estaionárias que araterizam-se por nós e ventres.Os �nós� são as posições �xas de desloamento zero (amplitude nula), e os �ventres� são as posições �xasde máximo desloamento (amplitude máxima).



Capítulo 2. Asterosismologia 15apresentar outras pulsações simultâneas (�gura 2.2). O primeiro sobretom oorre quandoexiste um nodo entre a superfíie da estrela e o núleo, om os gases desloando-se emdireções opostas aos nodos, mostrado na �gura 2.1. Quando existem dois nodos entre asuperfíie e o entro da estrela, oorre o segundo sobretom, om os gases movendo-se emdireções opostas a ada nodo suessivo, omo no aso da �gura 2.1-.

Fig. 2.1: São mostradas ondas estaionárias num tubo de órgão de omprimento L e para umaestrela de raio R. (a) modo fundamental, (b) o primeiro sobretom, () o segundosobretom.
2.2.3 Pulsações Não-RadiaisAlguns tipos de estrelas não desloam suas amadas de maneira esferiamente simétria,omo o movimento das pulsações radiais (tabela 1.1). Ao invés disso, exeutam ummovimento muito mais ompliado, no qual algumas regiões super�iais da estrela ex-pandem, enquanto outras ontraem. Agora os desloamentos não dependem apenasda distânia r (veja �gura 2.2), mas dependem também da posição angular, assim a



Capítulo 2. Asterosismologia 16simetria esféria global da estrela é modi�ada, gerando então as pulsações não-radiais.Porém, se as variações das amplitudes de pulsações forem muito pequenas manteremosaproximadamente a simetria radial.

Fig. 2.2: Ilustração dos modos de pulsação. (a) modo fundamental, n = l = 0 (radial), (b) 1
◦sobretom (radial), () não-radial. Extraído de Costa (1996, [21℄)As osilações não-radiais podem ser pensadas omo a propagação de ondas de pressão4que viajam pela estrela inteira (o núleo e a superfíie agem omo nós). Como umresultado dessa onda irulante são os padrões de pulsação que se formam na superfíieda estrela. Na �gura 2.3, mostramos os padrões angulares de pulsação que são ausadospor estas ondas de pressão � modos-p � (a presença destes modos está relaionada oma força restauradora de pressão, que será desrito na seção 2.2.4), para vários modosnão-radiais. As regiões laras e esuras representam partes da estrela que estão variandosua luminosidade em anti-fase, e são separadas por nodos, onde não há movimentos oumudanças de luminosidade. Se uma área super�ial da estrela está movendo-se para foraem uma região mais lara, então, estará desloando-se para dentro em uma área esura.4 Aqui, hamamos por onda sonora o mesmo que onda de pressão e oorre quando a densidade de ummeio é pertubada num gás. A pertubação se dá pela interação das moléulas do gás vibrando em tornoda posição de equílibrio e tem a direção de propagação da onda.



Capítulo 2. Asterosismologia 17Estes padrões podem ser desritos por uma equação de movimento para as pulsaçõesnão-radiais, omo o produto de uma parte espaial om uma temporal, da forma

Fig. 2.3: Representação dos esférios harm�nios l,m para os modos de pulsação. Extraído deOstlie (1996, [22℄)
f(r, Θ, Φ; t) = R(r)Y l

m(Θ, Φ)eiσt. (2.6)Onde a parte espaial é o produto de uma parte radialR(r) que ontém o índie radial n ousobretons, que nos dá o número de nós ou nodos internos radiais (não visível na �gura 2.3)om uma parte angular. Os harm�nios esférios Y l
m desrevem a parte angular, e sãofunções dos ângulos polar e azimutal. A expressão que desreve Y l

m é da forma:
Y l

m(Θ, Φ) =

√

2l + 1

4π

(l − m)

(l + m)
(−1)meimφP l

m(cosθ) (2.7)onde P l
m(cosθ) são os polin�mios de Legendre.



Capítulo 2. Asterosismologia 18O índie l é hamado de índie esfério harm�nio ou grau do modo, que assumevalores positivos: l = 0, 1, 2, .... Para ada l, existem 2l + 1 valores possíveis de m:
m = −l,−l + 1, ..., l − 1, l; onde o índie m é a ordem azimutal. As zonas de diferentesíndies l e m, manifestam-se na superfíie da estrela omo zonas laras alternadas omzonas esuras. Os índies (l − |m|) dão os diferentes números de modos de pulsaçãoparalelos ao equador (írulos equatoriais), enquanto que o índie |m| nos dá o númerode modos de pulsação na direção azimutal (írulos dividindo a superfíie da estrela emmeridianos), omo mostra a �gura 2.3.2.2.4 Modos de Pulsações Não-RadiaisNa seção 2.2.2 das pulsações radiais desrevemos a formação de ondas estaionáriasno interior estelar. Para o aso das osilações não-radiais, as ondas podem propagar-sehorizontalmente, assim omo radialmente, para produzir ondas que irulam em tornoda estrela. Como já havíamos menionado anteriormente, a pressão fornee a forçarestauradora para as ondas sonoras, e estas osilações são hamadas modos-p. Porém, apressão não é a únia força que pode atuar na estrela, a gravidade também pode forneera força restauradora. Então, dependendo da força restauradora atuante, as pulsaçõesdividem-se em duas ategorias:

• Modos-p, também hamados de modos de pressão ou de densidade (ou aindaaústios), onde a força restauradora é forneida pelas pressões do gás e radiação.As frequênias das osilações aumentam om o aumento do sobretom e, para asestrelas roAp, as pulsações oorrem em altos sobretons. Os modos-f, ou modosfundamentais, são asos partiulares dos modos-p de frequênia mais baixa, nãoapresentam nodos na direção radial (n = 0). O modo om n = l = 0 é o modoradial fundamental.
• Modos-g, ou modos gravidade. Osilam em frequênias muito baixas para estrelasna sequênia prinipal ou próximo, onde a força restauradora é a gravidade. Apre-



Capítulo 2. Asterosismologia 19sentam movimentos horizontais, e a frequênia diminui om o aumento do sobretom.Esses modos são observados em anãs branas pulsantes, onde têm alta frequênia.As pulsações radiais apresentam sempre modos-p. Desde que a variação na forçagravitaional seja para dentro na fase de ompressão e para fora na fase de expansão, agravidade não pode ser a força restauradora responsável pelas pulsações radiais. Mas,para as pulsações não-radiais, tanto os modos − p quanto os modos − g podem serexitados.Uma estimativa da frequênia angular de um modo-p, pode ser obtida do tempoque uma onda leva para atravessar um omprimento de onda horizontal de um nodo aopróximo nodo (veja a �gura 2.3). Este omprimento de onda horizontal, λh, é dado pelaexpressão :
λh =

2πr
√

l(l + 1)
, (2.8)onde r é a distânia ao entro da estrela. A frequênia aústia a esta profundidadena estrela é de�nida omo

Sl = 2π

[
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√
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] (2.9)onde vs é a veloidade do som adiabátia, dada pela equação 2.2. Como a veloidadedo som é proporional à raiz quadrada da temperatura para um gás não degenerado, afrequênia aústia rítia é maior em regiões mais profundas na estrela e diminui om oaumento de r. A frequênia de um modo-p é determinada pelo valor médio de Sl nasregiões da estrela onde as osilações são mais energétias.Na ausênia de rotação e ampo magnétio, o período de pulsação depende apenasdo número de nodos radiais e do índie de grau l. O período é independente de m, porque sem rotação não existem pólos ou equador bem de�nidos, assim m não tem nenhumsigni�ado físio. Por outro lado, se a estrela está girando, a própria rotação de�ne ospólos e o equador, e as frequênias de pulsação para os modos om diferentes valores de
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m, são separadas quando as ondas movem-se a favor ou ontra a rotação. O sinal de
m determina a direção na qual as ondas movem-se em torno da estrela(Dziembowski eGoode � 1985, [23℄). A quantidade pela qual as frequênias de pulsação são separadasdepende da frequênia de rotação angular, Ω, da estrela. A rotação angular produz umdesloamento em frequênia proporional ao produto mΩ (para o aso mais simples debaixa rotação e uniforme).2.3 Modelo do Pulsador OblíquoDepois que a rápida variabilidade períodia foi desoberta em estrelas Ap, a variabil-idade foi reditada às pulsações. A evidênia de que as pulsações eram responsáveis pelavariabilidade veio om o trabalho de Matthews e ols [8℄, que detetaram variações naveloidade radial da estrela HR1217 om um período idêntio ao das variações fotométri-as. O primeiro modelo para expliar as variabilidades (luminosidade, espetro e ampomagnétio) observadas nesses objetos, foi o modelo do rotator oblíquo proposto por Stibbs(1950, [24℄). A hipótese básia desse modelo é que o eixo de rotação está inlinado emrelação ao eixo do ampo magnétio de um ângulo β, hamado obliquidade magnétia. Oeixo de rotação está inlinado de um ângulo i om a linha de visada. A �gura 2.4 mostraa geometria do rotator. À medida que a estrela gira o eixo magnétio desloa-se ao redordo eixo de rotação. Assim, diferentes geometrias do ampo magnétio mostram diferentesintensidades do ampo, de aordo om a fase rotaional em que a observação é realizada.As araterístias, determinadas observaionalmente das estrelas roAp apenas pas-saram a ser analisadas teoriamente a partir do modelo proposto por Kurtz [5℄. Asuposição de que os eixos de pulsação e magnétio estão alinhados5 junto om os modosnão-radiais, dão origem ao Modelo do Pulsador Oblíquo (daqui para frente hamaremosde MPO). Dziembowski e Goode [23℄ apresentam uma disussão mais detalhada sobre omodelo pulsador.5 Está hipótese é a mesma de um dipolo osilante l = 1 om o eixo de simetria alinhado om o eixomagnétio da estrela em vez do eixo de rotação.
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Fig. 2.4: A geometria do rotator oblíquo.O MPO deve reproduzir, em prinípio, o que se observa nas estrelas roAp, omo amodulação da amplitude do período de pulsação pelo período de rotação, a amplituderelativa entre as variações de luz e de veloidade radial, a razão relativa das amplitudesdas frequênias prinipais e seus pios rotaionais que surgem devido a rotação da estrela.Deve também permitir que os índies l e m dos modos sejam identi�ados, assim omoforneer informações a respeito dos ângulos i e β (�gura 2.4), identi�ar a frequêniarotaional, νrot, e as medidas da intensidade do ampo magnétio.Para forneer estes resultados, deve-se onheer os modos de osilação, pois os índies
n, l e m são funções da variação de luminosidade. O MPO mais simples desrito por Kurtz



Capítulo 2. Asterosismologia 22[5℄ tem a variação de luminosidade ∆L da pulsação om frequênia ω dado por
∆L

L
∝ P m

l (cosα) cos(ωt + φ), (2.10)onde P m
l (cosα) são os polin�mios de Legendre om dependênia nos índies esfériosharm�nios (l,m), veja a equação 2.7. O ângulo α é o ângulo entre o pólo de pulsação ea linha de visada (ou ângulo entre o pólo magnétio e a linha de visada). A geometria dopulsador oblíquo (�gura 2.4), desreve o ângulo α em termos dos outros dois ângulos i e

β, e tem a forma,
cos(α) = cos(i) cos(β) + sin(i) sin(β) cos(Ωt) (2.11)onde Ω é a frequênia de rotação e t = 0 é de�nido quando o ampo magnétio alançaseu máximo valor.Fazendo l = 1, que é o aso da osilação de dipolo magnétio, Pl(cosα) = cos(α),temos que

∆L

L
∝ A0 cos(ωt + φ) + A1 cos[(ω − Ω)t + φ] + A1 cos[(ω + Ω)t + φ] (2.12)onde

A0 = cos(i) cos(β) (2.13)e
A1 = 1/2 sin(i) sin(β) (2.14)Na relação 2.10 a frequênia de osilação prinipal ω não está perturbada pelo ampo



Capítulo 2. Asterosismologia 23magnétio e/ou pela rotação da estrela. Já na relação 2.12 a frequênia aparee pertur-bada, om três modos (m = −1, 0, 1; hamado de tripleto) devido à rotação da estrela.O efeito da rotação, om uma dependênia em m, ausa o apareimento de 2l + 1 modosde osilação. Esta dependênia é que permite difereniar observaionalmente o efeito doampo magnétio do efeito rotaional. No aso do ampo magnétio ausar a pertubaçãona frequênia, a degeneresênia é levantada em l+1 modos de osilação, om dependêniaem m2.O espetro de potênia das roAp revela que as frequênias geralmente são tripletosom igual espaçamento entre as omponentes de frequênias do onunto tripleto. Essesespaçamentos das omponentes de frequênias são aproximadamente iguais à frequêniade rotação, determinada das variações espetrais e luminosidade, à medida que a estrelagira. As frequênias observadas podem ser esritas omo,
νm = ν0 − m(1 − Cnl)νrot (2.15)onde Cnl é uma onstante que depende sobre a estrutura da estrela (Ledoux 1951).Uma disussão sobre a ordem de grandeza dos efeitos do ampo magnétio e da rotaçãosobre a estrela é feita em Weiss (1986, [25℄) e Kurtz e Shibahashi (1986, [26℄). Nessesestudos o efeito do ampo magnétio é dominante sobre o efeito de rotação. Kurtz [2℄e Kurtz e ols [3℄ desrevem o MPO no qual os efeitos do ampo magnétio e rotaçãoeslareem os resultados de Dziembowski [23℄. Nesse modelo, as frequênias da estrelasão perturbadas pelo ampo magnétio, levando a onluir que o eixo de pulsação estáalinhado om o eixo magnétio. Os dois parâmetros relaionados om a taxa da amplitudede pulsação no tripleto são de�nidos omo,

P1 =
A+1 + A−1

A0
= tan(i) tan(β), (2.16)
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P2 =

A+1 − A−1

A+1 + A−1
=

Cnlνrot

ν
(1)mag
1 − ν

(1)mag
0

, (2.17)onde a frequênia pertubada, devido ao ampo magnétio, depende de |m| tal que ν =

ν(0) + ν
(1)mag
|m| . Os parâmetros A0 e A1 são as amplitudes de pulsação orrespondentes aosmodos m = 0,±1 e ν

(m)mag
1,0 orresponde as frequênias dos modos m = 1 e 0.2.4 Modelo da Difusão RadiativoO proesso de difusão radiativo assume um papel importante no ontexto de atmosferaestelares, pois surge omo a expliação promissora para a origem da superabundânia deterras raras. A importânia deste proesso foi primeiro reonheida por Eddington (1926,[27℄), num trabalho que onsidera a difusão dentro de zonas de onveção devido as altasveloidades assoiadas om os movimentos onvetivos. Entretanto, foi Mihaud (1970,[28℄) que investigou o papel da difusão na tentativa de eslareer as peuliaridades deestrelas do tipo A e B da sequênia prinipal. Em modelos de estrelas do tipo A, de baixarotação, livre de turbulênias e onveção, o per�l dos íons é determinado pelo balanço dasforças (pressão de radiação e gravidade). Aqueles elementos, om muitas linhas na regiãoespetral onde oorre o maior �uxo de radiação saindo do interior estelar, experimentamum exesso de pressão transferido pelas transições at�mias ligado-ligado ou ligado-livre.Os átomos na atmosfera absorvem e reemitem fótons, em ada proesso de absorção ofóton transmite algum momento para o outro átomo ou íon. Os átomos que reebemo maior momento são os de maior desloamento. Esses elementos são empurrados paraima através da atmosfera, onentrando-se em regiões onde oorrem formações de linhas,mostrando assim um espetro enriqueido por Fe, Cr, Si e terras raras. Por outro lado,elementos que apresentam pouas linhas, omo He e Ca que têm pouos elétrons paraionizar na região espetral de maior �uxo, tendem a afundar.



Capítulo 2. Asterosismologia 252.5 Meanismos de Pulsações : ε, κ, γ

Fig. 2.5: Modos radiais para uma estrela pulsante. Para ada modo de pulsação a onda foigraduada arbritariamente para δr/R = 1 na superfíie da estrela. Extraído de Ostlie[22℄.A pulsação resulta da não validade da equação de equilíbrio hidrostátio nas amadasexternas da estrela. O balanço entre as forças de pressão e gravidade é desfeito, originandomovimentos que dissipam a energia. Para que a pulsação seja mantida e se prolongue porperíodos relativamente longos, omo é observado, deve existir algummeanismo que exiteas pulsações.Para expliar o omportamento que exita as ondas de pressão, Eddington (1918a,b,[22℄) prop�s que estrelas pulsantes seriam omo �máquinas térmias�. Os gases nasamadas de uma estrela realizam trabalho PdV , quando expandem e ontraem duranteum ilo de pulsação. Se a integral ∮

PdV > 0 para o ilo, a amada faz um trabalhopositivo sobre sua vizinhança e ontribui para exitar as osilações; se ∮

PdV < 0, otrabalho feito pela amada é negativo e tende a amorteer as osilações. Se o trabalhototal (soma das ontribuições de todas as amadas das estrelas) é positivo, as osilaçõesreserão em amplitude. Similarmente, as osilações diminuirão, se o trabalho total for



Capítulo 2. Asterosismologia 26negativo. Estas mudanças nas amplitudes de pulsações ontinuam até que um valor deequilíbrio é alançado, quando o trabalho total feito por todas as amadas é nulo.O trabalho realizado por ada amada da estrela durante um ilo, é a diferença entreo �uxo de alor para dentro do gás e saindo dele. Para exitar a pulsação, o alor deveentrar na amada no regime de alta temperatura do ilo e sair do ilo no regime de baixatemperatura. As amadas de ondução de uma estrela osilante, devem absorver alorem torno do período de sua máxima ompressão. Neste aso, a máxima pressão oorreráapós a máxima ompressão e as osilações serão ampli�adas. Então, se as amadas,durante o ilo de exitaçãoabsorvessem alor durante o período de máxima ompressão,poderíamos questionar em que região da estrela esta exitação aontee?Foi de Eddington [22℄ a primeira possibilidade e sua onsideração baseava-se no fatoque, quando o entro da estrela está em ompressão , sua temperatura eleva-se, aumen-tando assim a taxa (ε) na qual a energia termonulear é gerada. Como a estrela tem umnodo no entro (desloamento δr, �gura 2.5), a amplitude de pulsação é muito pequenapróxima ao entro. Embora este meanismo de energia (mecanismo− ε) opere no núleoda estrela, não é su�iente para exitar a pulsação da estrela. Todavia, há suspeita de quevariações na taxa de produção de energia nulear possa produzir osilações que impeçama formação de estrelas estáveis om massas maiores do que M ≥ 90M⊙
6 (Ostlie e Bradley[22℄).Se a amada da estrela vem a ser mais opaa devido à ompressão, ela pode reter o �uxode energia em direção à superfíie e empurrar as amadas super�iais para ima. Entãodurante a expansão a amada torna-se mais transparente, o alor retido pode esapar e aamada voltará para reomeçar o próximo ilo. Nas palavras do próprio Eddington: �Toapply this method we must make the star more heat-tight when ompressed than whenexpanded; in other words, the opaity must inrease with ompression�.De fato, a opaidade diminui om a ompressão na maior parte da estrela. A lei deopaidade de Kramers (k = k0ρ/T 3.5), depende da densidade e da temperatura do material6 Pelo teorema de Voigt-Russell, qualquer mudança em massa ou omposição exige uma nova adaptaçãoda temperatura efetiva e luminosidade da estrela.



Capítulo 2. Asterosismologia 27

Fig. 2.6: Variações na temperatura e opaidade, modelado para o tempo de máxima ompressãopara a estrela RR-Lyra. Na zona de ionização parial do hélio δκ aumenta quando δTé reduzido. Extraído de Ostlie [22℄.estelar. Quando as amadas da estrela são omprimidas, sua densidade e temperaturasão ambas aumentadas. Porém a opaidade é mais sensível à temperatura do que àdensidade e a opaidade dos gases geralmente diminui devido à ompressão. A opaidadeassume asos espeiais para superar o efeito de amorteimento da maior parte das amadasestelares, o que explia porque a pulsação estelar é observada somente para uma em ada
105 estrelas!!!As ondições propíias para que a exitação e manutenção das osilações estelaresonde esse meanismo (válvula de Eddington) possa operar om suesso, são as hamadaszonas de ionização pariais. Nessas amadas os gases estão parialmente ionizados eparte do trabalho é feito sobre os gases quando eles são omprimidos, produzindo maisionização, ao invés de elevar a temperatura do gás. Com o aumento da temperaturanuma taxa menor, o aumento em densidade om a ompressão produz um aumento na



Capítulo 2. Asterosismologia 28opaidade de Kramers, veja �gura 2.6. Similarmente, durante a expansão, a temperaturanão diminui tanto quanto esperado, desde que agora os íons reombinem om elétrons eliberem energia. Novamente a densidade domina (lei de Kramers), onsequentemente aopaidade diminui om a densidade durante a expansão. Esta amada da estrela pode,assim, absorver alor durante a ompressão e ser desloada para fora liberando alordurante a expansão, e retornando novamente para reomeçar o próximo ilo. Esta formada opaidade atuar na estrela é denominada de mecanismo−κ. Numa zona de ionizaçãoparial, o mecanismo − κ é reforçado pela tendênia do alor �uir para dentro da zona,durante a ompressão, devido à temperatura ter aumentado, porém em valor menor quesuas amadas adjaentes. As zonas de ionização pariais são os pistões que onduzem asosilações das estrelas; elas modulam o �uxo de energia através das amadas da estrela esão a ausa direta da pulsação estelar.

Fig. 2.7: Zonas de ionização do hélio e hidrogênio em estrelas de diferentes temperaturas. Amassa estelar das zonas desloa-se para regiões externas em direção a superfíie, àmedida que a tempertura aumenta. Extraído de Ostlie [22℄.



Capítulo 2. Asterosismologia 29Na maior parte das estrelas existem duas zonas prinipais de ionização. A primeiraé uma zona extensa do HI −→ HII e do HeI −→ HeII (primeira ionização), ondeambas oorrem em amadas om temperatura araterístia de 1 a 1, 5 × 104K. Estasamadas são referidas omo a zona de ionização parial do hidrogênio. A segunda zona émais profunda, envolve a segunda ionização do hélio (HeII −→ HeIII), que oorre numatemperatura araterístia de 4×104K, e é hamada de zona de ionização parial do hélio.A loalização destas zonas dentro da estrela determina suas propriedades pulsaionais.Como mostra a �gura 2.7, se a estrela está quente demais (7500K), as zonas de ionizaçãoestariam loalizadas muito próximas a superfíie. Nesta posição, a densidade é muitobaixa e não existe massa disponível su�iente para exitar as osilações efetivamente. Istoeslaree a borda azul (maior temperatura) da faixa de instabilidade do diagrama H-R.Numa estrela om menor temperatura efetiva (6500K), as temperaturas araterístiasdas zonas de ionização são enontradas mais profundas na estrela. Há mais massa parao pistão da zona de ionização empurrar ao redor, e o modo do primeiro sobretom podeser exitado7. Numa estrela ainda mais fria (5500K), as zonas de ionização oorrem emregiões profundas o su�iente para exitar o modo de pulsação fundamental.

7 Se o W > 0 gerado dentro de uma zona de ionização é su�iente para superar o amorteimento(W < 0) das outras amadas, então um modo pode ser exitado.
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Observação e Redução

Nesta última déada, observações espetrosópias de pulsações em estrelas têm on-tribuído om muitas informações aera do interior estelar. Estudos espetrosópios depulsações têm sido feitos em estrelas do tipo roAp para observar suas variações espetrais.As medidas espetrosópias de amplitude de pulsação feitas em algumas dessas estrelasapresentaram uma grande onfusão de resultados de uma estrela para outra (veja ostrabalhos de Kjeldsen & Bedding (1995, [29℄; Belmonte e ols [11℄; Shneider & Weiss(1989, [30℄); Hatzes & Kürtner (1994, [31℄)) alançando diferenças por um fator de até100 vezes para a mesma estrela (Hatzes, Mkrtihian & Kanaan 2001-inpress [32℄).A origem dessas divergênias foi soluionada em estudos mais reentes, quando Kanaane Hatzes (1998, [33℄) e Baldry e ols (1998, [34℄) mostraram uma dependênia inversamenteproporional entre a amplitude de pulsação da veloidade radial e a largura equivalente(intensidades das linhas espetrais analisadas). Devido à poua quantidade de linhasespetrais estudadas por Kanaan & Hatzes e o fato de virem de uma únia estrela, motiva-nos a ampliar o estudo a mais estrelas e a uma quantidade maior de linhas. Pretendemosrepetir a mesma ténia utilizada por estes dois últimos autores para um novo onjuntode dados obtidos om o telesópio de 2,70m do observatório MDonald no Texas, onde oobjeto de estudo é a estrela HR1217.



Capítulo 3. Observação e Redução 31

Fig. 3.1: Apresentamos parte do espetro da estrela HR1217 que foi aessível om o equipamentoutilizado. Devido à pequena dimensão do detetor a obertura do espetro estáimompleta no intervalo espetral de 5.000 a 6000Å. Na aixa pequena mostramosa ordem espetral 7 ampliada.



Capítulo 3. Observação e Redução 323.1 ObservaçãoObservações espetrosópias da estrela HR1217 (HD24712) foram realizadas na noitede 13 de setembro de 1994, om o telesópio de 2,7m do observatório MDonald no Texaspelo astron�mo e pesquisador Dr. Artie Hatzes e edidos ao professor Ant�nio Kanaan.Os dados foram oletados utilizando um espetrógrafo oudé (Tull e ols (1995, [35℄))de dispersão ruzada om resoluções de 60.000 a 240.000. Durante as observações foiutilizado um CCD TI 800×800 pixels om ada um de 15µm, forneendo uma oberturainompleta na região espetral 5000-6000 Å (veja a �gura 3.1) om resolução R ≈100.000(∆λ = 0, 025 Å por pixel em λ = 5.000 Å ).As medidas da veloidade radial (V R) foram feitas utilizando uma élula de absorçãode iodo (I2) oloada na entrada da fenda do espetrógrafo. Esta ténia vem sendomuito utilizada, por ausa da preisão que resulta para as medidas da V R da estrela. Nopróximo apítulo disutiremos este método.Foi obtido um total de 93 espetros num período em torno de 3 horas e o tempo total deada exposição (exposição + leitura do CCD) foi de aproximadamente 90s. Na �gura 3.2mostramos de maneira esquemátia os espetros oletados durante a observação:
• No painel inferior da �gura 3.2 apresentamos somente o espetro da élula de iodo;
• O espetro da estrela, é mostrado no painel aima do espetro da élula de iodo na�gura 3.2;
• Durante o resto da observação foram tomados espetros da estrela ombinados omo espetro da élula de iodo. Nos painéis superiores da �gura 3.2, mostramos oprimeiro e o último espetro observado.3.2 Redução
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Fig. 3.2: Mostra-se uma sequênia de espetros, onde na base do grá�o temos somente o espetroda élula de iodo, aima desta o espetro da estrela. Nos outros dois painéis aima,mostra-se o primeiro e o último espetro oletado.Os CCDs (do inglês �Charge Coupled Devie�) onsistem de uma matriz de pequenossensores. Durante uma exposição os fótons que inidem sobre o CCD são absorvidospelos sensores e transformados em elétrons. Após o término de uma exposição, o CCDé lido, isto é, a arga aumulada em ada pixel é onvertida para um número digitalhamado ADU (novamente a sigla é do inglês �Analogue-to-Digital units�). Duranteo proesso de aquisição de dados são introduzidos efeitos instrumentais e também daatmosfera terrestre, que devem ser orrigidos. Para a orreção desses efeitos, deve-seobter imagens de bias, dark1(se neessário) e �at-�elds, que forma o núleo da redução;1 As imagens de dark estão assoiadas ao nível de orrente de esuro e depende do tempo de integraçãoe da temperatura de operação do CCD � sistema de resfriamento. Estas imagens não foram neessárias



Capítulo 3. Observação e Redução 34onversão da imagem bidimensional numa imagem unidimensional e uso de lâmpadas deomparação para transformação da posição pixel em omprimento de onda do espetro,que são espeí�as da espetrosopia. Para realizar a redução dos dados utilizamos o�software� IRAF (Image Redution and Analysis Faility) mantido pelo NOAO (NationalOptial Astronomy Observatory). O IRAF é omposto de diversos paotes para reduçãoe análise de dados, e o seu onstante desenvolvimento (de novas tarefas e paotes) temtornado o proesso de redução extremamente ágil no ampo da astronomia observaional.O paote para a redução de dados, utilizando o equipamento desrito na seção 3.1, é opaote Twodspe.A rotina para a redução dos dados exige uma sequênia de etapas utilizando o IRAFpara transformar uma imagem não reduzida em um espetro pronto para ser analisado.Estas etapas neessárias serão desritas para ada imagem:1. Subtração de bias � Toda a imagem de CCD tem um ponto-zero de ompensaçãopara medir o número de fótons, que é hamado de bias. O nível de bias podevariar sobre o CCD (estrutura de bias) e também variar de imagem para imagem.A redução envolve duas partes, primeiro uma subtração de imagem de bias, que éobtida da leitura do CCD sem exposição à luz; e a segunda é o ajuste do nível zerousando a região de �over-san� da imagem, que é uma área não iluminada do CCD,onde mais ilos de leitura são exigidos para obtermos o valor do nível de bias noCCD. A imagem de bias ontém ruído de leitura, omo toda imagem. Para evitarum ruído extra nas imagens do espetro, devemos tomar muitas imagens de bias(50) e fazer uma média para produzir uma imagem de bias ontendo um nível deruído baixo.2. Correção do Flat-Field � Para determinar a variação da resposta pixel a pixeldo detetor são feitas exposições de uma lâmpada (geralmente quartzo) que iluminao CCD de maneira uniforme. A medida da variação na sensibilidade dos pixels naabsorção de fótons é denominado de �at-�eld. A imagem de �at-�eld serve omopor que o nível de dark foi essenialmente zero para o tempo de exposição tomado.



Capítulo 3. Observação e Redução 35um mapa de sensibilidades relativas de nosso sistema. Este mapa pode ser entãousado para orrigir imagens tomadas de objetos. Para isso, basta dividirmos pixel-a-pixel a imagem do objeto pelo �at-�eld. Porém deve-se estar atento para pixelsque apresentam ontagem de fótons elevadas, oasionados por defeitos no CCD e/ouraios ósmios, devendo serem orrigidos. Para obter um melhor sinal/ruído, um�at-�eld médio pode ser feito das imagens de �at-�eld individuais.3. Loalização e extração do espetro � Os espetros são projetados numa imagembidimensional (veja �gura 3.3), onde uma dimensão representa a direção da dispersãoe a outra a direção da fenda. No aso de um espetro ehelle, vários omprimentosde onda (eixo da dispersão) são projetados em diferentes partes do CCD (ordens),onde a direção de dispersão permanee quase inalterada e as ordens adjaentesestão separadas na direção da fenda de tal forma que não há sobreposição dasordens. De�ne-se uma janela para extração da abertura ou de uma ordem (o piode luz espalhada na direção da fenda) ao longo do eixo de dispersão e outra janelapara o fundo do éu. Em geral o espetro nuna é paralelo a uma linha do CCD.Então, é neessário traçar o per�l espaial da abertura (entro) em função do eixo dedispersão, para fazermos a extração. Isto deve ser feito para ada ordem, ajustando-se uma função do tipo polinomial. Após o traçado do espetro, somamos os pixelsdentro de ada abertura na direção perpendiular à dispersão (direção da fenda).Com isto reduzimos a dimensão da imagem para uma dimensão.4. Calibração do omprimento de onda � Neste ponto, o espetro está olapsadoem uma dimensão, mas ainda não está pronto para ser analisado, pois o que sedeseja é obter a intensidade em função do omprimento de onda. Portanto, ainda éneessário fazer a alibração de omprimento de onda desses espetros para �nalizara redução das imagens. Para realizar esta alibração, utilizam-se os espetros delâmpadas de omparação. Essas lâmpadas de omparação são lâmpadas de espetrosde emissão onde um onjunto de omprimentos de onda su�ientemente espaçados,apareem omo linhas separadas no espetrógrafo. A radiação emitida pela lâmpada
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Fig. 3.3: A �gura mostra a imagem bidimensional de um espetro ehelle, onde o eixo x é adireção de dispersão e as diferentes ordens distribuem-se no eixo y.de omparação é formada por omprimentos de ondas bem de�nidos (disretos λ1,
λ2, λ3,...) que são araterístios de ada lâmpada. Utiliza-se essas lâmpadasomo espetros de referênia, pois são tomados omo tendo a relação exata entre oomprimento de onda e o pixel. É neessário determinar-se a solução da dispersãoque fará o mapeamento da oordenada em função do pixel. Identi�a-se algumaslinhas (três ou quatro) do espetro olapsado om o espetro de referênia (lâmpadasde alibração) para uma solução iniial do mapeamento da oordenada. A tarefaidentify(do paote Twodspe) usa essa solução para realizar um mapeamento dospixels, marando as linhas enontradas do espetro olapsado. Se a esolha iniial



Capítulo 3. Observação e Redução 37foi boa, a solução �nal mara várias linhas e podemos apliar essa solução paraoloar o espetro na esala de omprimento de onda.5. Ajuste do ontínuo � Para �nalizar a redução, ainda falta normalizar o espetropara suavizar a dependênia residual do espetro �nal devido a variação na sensibil-idade sobre o omprimento de onda da região observada. Geralmente não é possívelfazer uma medida de intensidade absoluta em espetro de alta resolução porquea fenda usada é muita estreita e assim apresenta perdas. Por isso, o ontínuo, éusualmente tomado omo um nível de referênia e sua intensidade e forma variamde exposição para exposição. Para superar esta adversidade, um ajuste pode serfeito para o ontínuo ou regiões próximas do ontínuo, normalizando a intensidadedo nível do ontínuo à unidade para todo o espetro. Para o aso do espetrógrafoehelle que possui muitas ordens, o ontínuo é maior para as maiores ordens e aintensidade tem forma de parábola (veja �gura 3.1).



Capítulo 4
Método das Medidas da VeloidadeRadial
4.1 IntroduçãoA ténia mais onheida para medir veloidade radial é através do uso de lâmpadasde omparação, porém este método lássio raramente alança uma preisão melhor doque umas pouas dezenas de kms−1 (Cohran e Hatzes (1994, [36℄)). O prinipal fator quelimita a preisão, apontado por Gri�n & Gri�n (1973, [37℄), surge da iluminação distintada ótia do espetrógrafo pelas fontes de omparação e estelar. O feixe estelar antes deruzar a ótia do telesópio deve também atravessar a atmosfera terrestre, enquanto quea lâmpada de omparação, geralmente tomada num tempo diferente (antes ou após oespetro estelar), tem um padrão de iluminação diferente, além de seguir um aminhodiferente através do espetrógrafo. Os Gri�ns sugeriram que este problema poderiaser superado se as linhas do espetro de omparação fossem sobrepostas ao espetroestelar antes da luz entrar no espetrógrafo. A sugestão iniial foi usar uma banda deabsorção de O2 (telúrio) em 6300Å omo espetro de referênia. Este método dava aóbvia vantagem de ter o espetro de absorção superposto ao espetro estelar e, portanto,ambos espetros fariam o mesmo aminho ótio. Desse modo, qualquer desloamento,seja devido ao movimento da imagem, instabilidades no detetor e/ou no espetrógrafo,



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 39afetariam igualmente os espetros da estrela e da fonte de omparação. Porém, a banda de
O2 (telúrio) apresenta duas desvantagens para a preisão das medidas da VR: esta bandanem sempre apresenta alta densidade de linhas e as variações de pressão e temperaturaafetam a variabilidade intrínsea das linhas na banda. Ainda assim, os Gri�ns a�rmavamque esta ténia era apaz de alançar uma preisão de 10-20ms−1. Trabalhos reentesnesta área (Cohran (1988, [38℄) e Cohran e ols (1991, [39℄) onseguiram alançar talpreisão, on�mando as a�rmações dos Gri�ns. Porém, a ténia foi modi�ada pelaintrodução de uma ampola ontendo um gás ao invés da banda de O2.Uma outra ténia de alta preisão para as medidas da VR foi onseguida mediantea passagem da luz estelar através de uma ampola ontendo um gás de absorção oloadaantes da luz entrar no espetrógrafo. As linhas de absorção do gás ontido na ampola sãosobrepostas ao espetro do objeto observado e, assim, o espetro formado ontêm umareferênia (o gás da ampola) para as medidas difereniais das variações na veloidaderadial. Esta ténia foi empregada pela primeira vez por Campbell e Walker (1979, [40℄),quando utilizaram gás de HF, em vez da banda de O2. Porém o gás HF é de difíilmanipulação, até mesmo nas melhores ondições de laboratório, por ser um gás altamentetóxio e orrosivo; portanto não foi possível onstruir uma élula permanentemente laradadesse gás. Este último fator faz om que não se possa ter um número de moléulas �xona ampola e onsequentemente uma falta de ontrole sobre o número e largura das linhasde absorção.Um gás que não ofereesse as desvantagens do HF foi proposto por Libbreht (1988,[41℄). Libbreht experimentou o I2 por ser mais benigno e, também, por apresentaruma série de fatores que poderiam resultar numa melhora da preisão da medida daVR. Os pontos que in�ueniavam diretamente na preisão da medida eram: i) umaforte banda eletr�nia (muitas linhas de absorção) na região espetral 5000-6000 Å; ii)pressão su�iente para produzir absorção signi�ativa do gás dentro da ampola; iii) gásnão orrosivo, onsequentemente poderia ser onstruída uma ampola permanentementefehada om um número onstante de moléulas de iodo; iv) o I2 tem um espetro delinhas estreitas, que permite medir melhor o desloamento das linhas de absorção. De



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 40fato, todos esses fatores asseguraram uma melhora para a medida de alta preisão da VR.Vamos desrever na próxima seção a ampola de I2 e os resultados alançados.4.2 A Célula de IodoÉ laro que a onstrução da ampola de Iodo não foi por aaso, mas sim om uma�nalidade de pesquisa bem estabeleida. O surgimento do programa MOPS (MDonaldObservatory Planetary Searh) em setembro de 1987, para prourar sistemas planetáriospróximos orbitando em torno de estrelas tipo solar, desenadeou a neessidade de realizarmedidas bariêntrias preisas de veloidades radiais [36℄. O nível de preisão para seralançado foi estimado a partir da veloidade do Sol em torno do barientro Sol�Júpiter,que é 12,4ms−1, para enontrar sistemas solares semelhantes ao nosso. Assim, o MOPSimplementou a ampola de Iodo, oloada na frente da entrada da fenda do espetrógrafooudé do telesópio de 2,7m do observatório MDonald, o que permitiu realizar medidasde veloidades radiais da ordem de 10ms−1.A élula de iodo (I2) é um tubo simples de quartzo om dimensões de 5 m emdiâmetro e 15 m em omprimento. Este tubo é preenhido om gás de iodo em pressãode vapor (era de 6, 57× 10−4 atm), então larado om um número �xo de moléulas de
I2 em seu interior. Para assegurar que todo iodo enontre-se no estado gasoso, evitandoqualquer ondensação nas paredes, é neessário manter a temperatura dentro da ampolaestabilizada em 50◦C [36℄. As moléulas de iodo não reagem om o quartzo e tão pouopodem esapar da ampola, dessa forma produzem um sistema de referênia estável paraas linhas de absorção. O programa MOPS testou a estabilidade da ampola e omparou-a om a ténia anteriormente utilizada da banda de O2, para um longo período deobservação. Medidas da VR de uma manha na superfíie lunar, para os dois métodos[36℄, mostrou que o I2 tem menor espalhamento (7,1ms−1 ontra 11,9ms−1 do O2). Esteresultado demonstrou o nível de preisão alançado om a ténia da élula de iodo parafazer medidas da VR.



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 414.3 Ténia de Medida da Veloidade RadialGeralmente o proesso de transformação de posição sobre o detetor para omprimentode onda é feito através de frequentes medidas de lâmpadas de alibração. Porém, entreuma medida de alibração e a próxima medida, pode oorrer um desloamento instrumen-tal mudando a relação pixel � λ. A �m de evitar que o mapeamento pixel � λ seja alteradopor qualquer desloamento instrumental, preterimos o uso de lâmpadas de alibraçãoe utilizamos a élula de I2 oloada na frente da fenda de entrada do espetrógrafo.Assim, a ada espetro estelar tomado, tem-se o espetro das linhas de absorção daélula superposto ao espetro estelar durante toda a observação. Se oorrer qualquerdesloamento instrumental, este afetará tanto às linhas do espetro estelar omo tambémàs linhas de absorção da élula. Contudo, ainda será possível obter uma alibração doomprimento de onda, por que a élula está sempre na frente da fenda do espetrográfo.A determinação das variações nas medidas da veloidade radial são feitas a partir dasdiferenças no desloamento Doppler aparente nas linhas estelares om respeito às linhasde referênia (I2).Depois que obtemos os desloamentos Doppler das linhas estelares om respeito àslinhas de referênia, preisamos transformá-los em medidas de veloidade radiais. Oproedimento de omo foram realizadas as medidas da VR está ilustrado na �gura 3.2para ordem espetral igual a 7 em HR1217. Na �gura 3.2 mostramos a sequênia normalde observação om a élula de iodo: a) na parte inferior da �gura o espetro do iodo,oloando-se a ampola em frente à fenda do espetrógrafo e usando uma fonte de luzde espetro ontínuo para iluminar a tela de ��at-�eld�; b) no segundo painel de baixopara ima um espetro da estrela tomado sem a ampola no aminho ótio; ) espetro daestrela om a ampola de iodo oloada em frente à fenda; d) mesmo que em , o últimoda sequênia de 93 espetros tomados através da élula de iodo.Para medirmos variações na veloidade radial da estrela preisamos medir se há algumdesloamento das linhas da estrela om relação às linhas do iodo. Desloamentos daslinhas do iodo e da estrela em relação aos pixels do detetor indiam efeitos instrumentais.



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 42Para medirmos tais possíveis desloamentos fazemos uma orrelação ruzada entre oespetro estrela+iodo om o espetro da estrela e outra entre o espetro estrela+iodoom o espetro do iodo. Desloamentos idêntios nos dois asos impliam em efeitosinstrumentais, ou seja, entre as medidas do iodo e da estrela feitas no omeço da noite (doispainéis inferiores da �gura 3.2) e as medidas da estrela+iodo feitas ao longo da noite algodesloou-se no espetrógrafo. Se os desloamentos apontados pelas orrelações ruzadasforem distintos então a estrela mudou de veloidade radial durante as observações.A orrelação ruzada é usada omo uma solução iniial para a nossa medida. Paraobtermos um valor mais preiso da veloidade radial partimos para mais uma etapa. Apartir da onvolução do espetro da estrela e do iodo tentamos sintetizar o espetro ob-servado estrela+iodo. Usamos o resultado prévio da orrelação ruzada antes da primeiraonvolução para desloar individualmente o espetro do iodo e da estrela. A onvoluçãoresultante é muito pareida om o espetro iodo+estrela. Porém ela pode ser ainda maispareida. Para testar quão pareido é este espetro alulamos um χ2 entre a onvoluçãoda estrela om o iodo e om o espetro estrela+iodo. Guardamos o valor do χ2 e entãodesloamos um pouo o espetro da estrela e alulamos nova onvolução, guardamos o χ2,então desloamos o espetro do iodo e produzimos uma nova onvolução e assim por dianteaté enontrarmos um mínimo para o χ2. Além de podermos desloar os espetros, ou sejamudar o omprimento de onda entral de ada espetro, podemos também re-amostrar osespetros para levar em onta uma possível mudança na dispersão dos espetros, ausadapor exemplo por uma leve mudança na temperatura do CCD.4.4 O Programa RadialA ténia utilizada para medir veloidade radial desrita aima é feita através doprograma �radial�. O radial é uma implementação do método de Fahlman e Glaspey pararedução de veloidades radiais do espetro estelar de G. G. Fahlman e J. W. Glaspey (1973,[42℄) que usa a interpolação sin ao invés da transformada de Fourier rápida (FFT - FastFourier Transform). Em sua essênia estes métodos são matematiamente equivalentes,



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 43no entanto a interpolação sin supera a ténia de FFT usada originalmente por Fahlmane Glaspey. O método de interpolação é um algoritmo om mais apaidade para lidarom másaras de aberturas, variações de dispersão e ganho na estabilidade do espetro.No aso o algoritmo não faz uma interpolação dos dados espetrais e um únio passo deinterpolação é usado sobre ada modelo de espetro.O programa enontra a solução através de uma série de aproximações suessivasfazendo o teste do qui-quadrado (χ2) entre os dados espetrais e o modelo onstruídoomo ajuste de boa qualidade ou de referênia, aqui neste trabalho a élula de Iodo é omodelo de referênia. Resumidamente desreveremos as prinipais etapas que o programaradial exeuta para obter as medidas de veloidade radial. Iniialmente a primeira etapado algoritmo é transformar a amostragem de pontos nos dados espetrais para uma esalaem omprimento de onda mediante a relação de dispersão dos dados, expressa por
λ = Ad (xd − xd,0) . (4.1)A seguir, para determinar a amostragem de pontos no modelo do espetro estelar éapliado o desloamento doppler dado por
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. (4.2)Em seguida são apliadas o modelo de dispersão inversa para a estrela e a élula de Iodo(referênia) através da relação
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(4.3)
Neste momento os pontos xs e xf são números reais (não inteiros) e os valores de S(xs) e
F (xf ) são omputados por meio do algoritmo de interpolação sin.Finalmente os dois espetros são ombinados dentro de um modelo únio através da
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M(xd) = S(xs)ΛF (xf) + S(xs) + F (xf ), (4.4)que inorpora as informações de dispersão e da veloidade radial dado por
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] (4.5)Se admitimos que Wxd
é peso devido ao masaramento dos dados espetrais, a fórmulapara o qui-quadrado (χ2) é esrito na forma
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(4.6)As equações de 4.1-4.6 são expressão em função das seguintes denominações

Wxd
= Peso, valor entre 0 e 1; dependendo da másara / no íniio.

s, f, d = Subíndies para Estrela (Star), Referênia (Fiduial) e Dados (Data).
Falta = alinhar e ompletar e adeus hapter4!O radial ainda pode ser omputado segundo algumas opções de otimização, isto é, daminimização do χ2. Há ino opções de enontrar o desloamento verdadeiro para os doisespetros ombinados. Maiores detalhes dessas opções pode ser enontrado no trabalhode Fahlman e Glaspey [42℄.4.5 Série TemporalOs dados observaionais (fotométrios, espetrosópios,et) são um exemplo daquiloque hamamos de uma série temporal, e sua forma mais simples é de�nida omo umaoleção de n observações de uma dada variável ordenada da seguinte forma: {fi}, om

i = 1, n. Um exemplo desse ordenamento são os dados fotométrios de uma estrelapulsante, a variável medida é a intensidade e ada medida está assoiada a um partiular



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 45instante de tempo ti, [Ii = I(ti)]. A forma de amostragem fornee o limite de frequêniasque poderemos enontrar nesta oleção de dados mediante análise de Fourier. Em geral,os tempos {ti} não são igualmente espaçados na maior parte das apliações astron�mias.Na análise de uma série temporal, queremos detetar a presença de sinais periódiose, para isto, é neessário um método que seja apaz de identi�ar esses sinais. Existeuma variedade de algoritmos desenvolvidos para pesquisar por sinais periódios e suaspropriedades. Um desses algoritmos é a análise de Fourier, e este é o método queesolhemos. Não faremos uma disussão aprofundada nesta dissertaçãosobre análise deFourier, apenas destaaremos a apliabilidade da transformada de Fourier Disreta (TFD)em nossos dados. A TFD é uma ténia muito utilizada na análise de periodiidades emséries temporais, quando o onjunto de dados não são igualmente espaçados. Na �gura 4.1ilustramos a apliabilidade dessa poderosa ferramenta em três situações .4.6 Análise de Fourier DisretaA prinipal base de informação que podemos obter através da análise de série temporalsobre um onjunto de dados é deomp�-los de aordo om sua(s) frequênia(s). Esteproedimento é frequentemente hamado de análise de Fourier e fornee um quadroalternativo dos dados no domínio de frequênia. A desrição da frequênia nada maisé do que uma leitura da variabilidade desse onjunto de dados sobre os possíveis modosnormais de pulsação na estrela (baixas frequênias ou altas frequênias). Por exemplo,se num onjunto de dados temos N pontos tomados em intervalos regulares de ∆t, sejao intervalo de tempo total alançado pelo onjunto de dados designado por T , ou seja,
N.∆t = T . O espaçamento entre os pontos do onjunto de dados (∆t) é hamado detaxa de amostragem. Estes dois paramêtros, o tamanho do intervalo de tempo (T ), e ataxa de amostragem ∆t, são absolutamente ruiais na análise espetral e serão o alvo dadisussão que segue abaixo.Se esses dados são oletados por T dias qual é a osilação de período mais longo quepode ser resolvida para este intervalo de tempo? Padrões ou sinais om períodos maiores
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Fig. 4.1: Mostramos à esquerda as funções no domínio tempo e à direita no domínio frequênia. Aprimeira delas representa uma senóide in�nita, a segunda é a função aixa que representao limite dos dados no domínio tempo, a tereira é o que temos realmente após umanoite de observação. Note-se que as transformadas da primeira e segunda funções sãoanalítias e, portanto, a tereira também é, pois ela é a onvolução da transformada daprimeira om a segunda.do que T dias não podem ser ompletamente resolvidos dentro desse intervalo temporal.A frequênia mais baixa que pode ser detetada de um onjunto de frequênias é:
ω1 =

1

T
(4.7)onde o índie 1 em ω1 signi�a que é a primeira frequênia desse onjunto. Os padrõesde frequênias mais altos são dados por um onjunto de números inteiros om índie

k = 2, 3, 4.... Então o onjunto de frequênias pode ser identi�ado por
ωk =

k

T
. (4.8)



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 47A resolução em frequênia (ou espetral) ∆ω, que resulta desse onjunto de dados é alargura do pio e tem a forma:
∆ω =

1

T
. (4.9)Quanto maior for o valor de T e quanto mais uniforme forem os dados, mais ∆ω seaproxima de 1/T . Portanto, esta é a unidade de frequênia fundamental, ou seja, é agrade de espaçamento no domínio frequênia. Todas as outras frequênias identi�adaspela TFD são múltiplos inteiros de ∆ω orrespondendo aos modos om períodos inteirosno intervalo T . A apliação desse método é vista na �gura 5.2 onde identi�amos o pioprinipal para ada região espetral das transformadas Fourier.Qual é a máxima frequênia que pode ser resolvida para um onjunto de dados om ∆tde amostragem? Existe um limite para a resolução temporal que pode ser resolvida paraesta taxa de amostragem. Se um sinal é amostrado uma vez a ada intervalo ∆t, entãouma onda om uma frequênia menor do que 1/(2∆t) não pode ser totalmente resolvida.O prinipal detalhe que podemos ver om a veloidade ∆t de um obturador de máquinafotográ�a é uma onda om um pio uma vez amostrado, um vale no próximo intervalo eum pio no próximo. Este padrão �para ima/para baixo/para ima� tem um limite paraa máxima frequênia de
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T
= ωN/2. (4.10)Em outras palavras, a frequênia mais alta que podemos resolver om a taxa de amostragemde ∆t = T/N é a frequênia N/2 no onjunto de frequênias, hamada de �frequênia deNyquist�.Em prinípio, podemos sempre aumentar N , mas a resolução espetral não é afetada,permaneendo inalterada. Aumentando N , aumentamos o limite de máxima frequênia,mas não sua resolução. Se queremos aumentar a resolução espetral, isto é, diminuira largura do pio, devemos então esolher um tempo total de observação maior. Dessemodo, os dados devem ser gravados por um grande intervalo de observação. Se não há



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 48omo aumentar o tempo de observação, ainda é possível aumentar a resolução espetraldesde que as medidas possam ser tomadas próximas de zero, isto é, fazendo om que osintervalos regulares ∆t tenham valores pequenos. Assoiado ao tempo de observação estáo problema das interrupções diurnas (hamados de �gaps�). Se as observações de umaestrela pulsante são feitas num únio observatório (exeto para sítios muito próximosaos pólos), por exemplo, por era de 8�11 horas, inevitavelmente elas terão que serinterrompidas durante o dia. Outro tipo de interrupção indesejavel é a passagem denuvens. Quando fazemos a TFD dos dados, essas interrupções introduzem falsos modosde pulsação no espetro de frequênias (hamados de �alias�) tornando omplexa a suaanálise. Exempli�amos na �gura 4.2 um �gap� entre duas noites de observação e oresultado depois de apliar a transformada na série temporal. A transformada revela aestrutura do espetro, onde a presença do �alias� é vista omo um pio entral e dois loboslaterais.A idéia de eliminar ou reduzir ao máximo as interrupções diurnas deu origem aoWET(Whole Earth Telesope) tendo omo seu fundador o astronomo R. E. Nather. O WETé uma rede interativa de observatórios distribuidos em diversos loais na Terra om oobjetivo de observar durante o ilo de rotação da Terra, evitando assim, as interrupçõesdiurnas.Podemos resumir em duas relações fundamentais a informação extraída na análise deFourier de um onjunto de dados igualmente espaçados:
∆ω T = 1 (4.11)

ωmax =
1

2∆t
(4.12)Interpretamos essas relações da seguinte maneira: aumentando o limite no domínio tem-poral, aumenta-se a resolução no domínio frequênia e vie-versa. Aumentar a resoluçãoem um domínio não signi�a aumentar a resolução no outro domínio.Na análise de Fourier sobre um onjunto de dados disretos substituímos a integral
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Fig. 4.2: Mostramos na parte superior da �gura os dados de duas noites de observação. Oespaçamento entre as urvas representa o �gap� ausado pela interrupção diurna. Naparte inferior da �gura apresentamos a transformada desses dados onde pode ser notadaa presença de �alias�.da transformada de Fourier (TF) por uma soma disreta sobre os pontos do onjunto ealteramos os limites da somatória para obrir todo o intervalo de tempo da observação:
X(ω) ≃

N−1
∑

k=0

x(tk)e
−2πftk . (4.13)Onde N é o número total de pontos observados, k indexa um ponto da urva de luz e tké o tempo em que foi amostrado o ponto k da urva de luz.



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 504.7 Ajuste de SenóidesUma vez que onheemos as frequênias que ompõe uma urva de luz podemos irem busa de uma determinação mais preisa de suas amplitudes, tempos de máximo edas próprias frequênias.4.7.1 Ajuste Não-linear de SenóidesA forma mais direta de determinarmos om preisão os três parâmetros da senóide, esuas inertezas, é mediante um ajuste de uma urva senoidal ao onjunto de dados pormínimos quadrados. Este ajuste deve ser feito aos três parâmetros simultaneamente. Pararealizar esse ajuste, usamos a ténia de mínimos quadrados de Bevington (1969). Comoo ajuste de senóides de período desonheido é não-linear, preisamos de um valor iniialpara ada um dos três parâmetros, sendo que este valor iniial pode ser obtido da TF.Dados os valores iniiais da amplitude, fase e frequênia, alulamos o valor de χ2.Variamos então os valores dos parâmetros e alulamos novamente o valor de χ2, se estediminuir, então a variação dos parâmetros foi realizada na direção erta, aso ontrárioa mudança foi feita na direção errada e devemos mudá-la. Este proesso repete-se atéque a variação perentual em χ2 seja menor do que um limite de erro por nós imposto.Repetimos o proesso de ajuste não-linear de senóides para ada um dos pios enontradosna TF, assim obtemos as amplitudes, os períodos e os tempos de máximo para adavariação presente na urva de luz, omo também as inertezas.4.7.2 Ajuste Linear de SenóidesHá uma desvantagem no ajuste não-linear de senóides. Por ser um ajuste não-linearestá sujeito a instabilidades númerias. Por exemplo, no aso de termos duas frequêniasna urva de luz muito próximas uma da outra, pode aonteer que ao mudar os parâmetrosda senóide que está ajustando-se, o algoritmo enontre um valor de mínimo loal de χ2próximo e onvirja para este resultado, enquanto sabemos que o resultado orreto (mínimoreal) estava em outra frequênia. Este ainda é o melhor método para enontrar o período



Capítulo 4. Método das Medidas da Veloidade Radial 51e sua inerteza. No aso do ajuste não onvergir, ou onvergir para outra raiz, deve-seempregar o método da suborreção para ada passo, diminuindo o passo, por exemplo àmetade de seu valor anterior. Também devemos notar que se o valor da orreção for daordem do valor do parâmetro, devemos apliar uma pequena fração da orreção.Para objetos que já observamos várias vezes e onseguimos determinar seu períodoom preisão usando o ajuste não-linear, podemos usar um ajuste linear de senóides, omdois parâmetros livres, a amplitude e a fase. Este ajuste linear é muito mais seguro, poisa minimização de χ2 é analítia, omo no aso do ajuste de polin�mios. Isto também fazom que a determinação dos parâmetros seja mais rápida: uma únia iteração é neessáriapara determiná-los. A preisão nos valores dos parâmetros determinados também é maior.No nosso trabalho sempre usamos o ajuste não-linear até obter o melhor valor do período,e depois usamos o linear para obter amplitude e fase.



Capítulo 5
Análise dos Resultados
5.1 Medidas da Veloidade Radial e Identi�ação Espetral em HR1217Mostramos na �gura B.1 as dez ordens utilizadas no espetrógrafo oudé bidimen-sional, ontendo o espetro da estrela HR1217, num intervalo espetral de 5.000 a 6.000Å,om a obertura inompleta. O tempo total de exposição foi de aproximadamente 3 h.Cada ordem espetral mostra as linhas ompostas na obertura (eixo-x) pela sua in-tensidade relativa (eixo-y). As medidas da veloidade radial de ada ordem espetral(utilizamos todas as linhas de absorção por ordem espetral) foram analisadas om trans-formadas de Fourier disreta (DFT). O resultado da transformada para ada ordempode ser visto na �gura 5.2. Numa primeira análise podemos observar que a medidada amplitude de pulsação depende da região espetral examinada. Na tabela 5.1 ap-resentamos os resultados das medidas da amplitude da VR para ada ordem espetral,obtidas do álulo da DFT para um valor de frequênia �xa. A ordem espetral m = 6(λcentral = 5142 Å) foi exluída análise devido ao alto S/N. Na análise das medidas da VR,o valor da frequênia �xa orrespondendo a uma frequênia média de fm =231,46 ilospor dia (C/D) ou período de P=6,22 min, que está dentro do intervalo das seis frequêniasdetetadas por Kurtz e Seeman (1983, [43℄), veja a tabela 1.3 (pg 8). A frequênia médiafoi alulada fazendo a média das frequênias individuais medidas para ada ordem. Estevalor aproxima-se da frequênia om a melhor medida (ordem espetral 8) no sinal do
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Fig. 5.1: Apresentamos a parte do espetro da estrela HR1217 que foi aessível om oequipamento utilizado. Devido à pequena dimensão do detetor, a obertura do espetroestá inompleta no intervalo espetral de 5.000 a 6000Å.



Capítulo 5. Análise dos Resultados 54espetro de potênia das transformadas (veja a �gura 5.2). O tempo de observação donosso onjunto de dados é muito urto para que possamos resolver os seis modos depulsação. Na �gura 5.2 apenas um únio pio está presente nas transformadas de Fourier.Pela inspeção direta dos valores das medidas da amplitude de pulsação, a dependêniada amplitude om a região espetral �a lara, a partir dos valores da tabela 5.1. A idéiade usar a ordem ompleta é que a preisão das medidas da veloidade radial depende donúmero de linhas empregadas (Hatzes (1996, [44℄)). O erro na medida é proporional a
N1/2, onde N é o número de linhas de absorção utilizadas para determinar a veloidaderadial. Tab. 5.1: Amplitude de Pulsação das Ordens EspetraisOrdem Amplitude (m/s) λcentral (Å)m7 83,5 5220,84m8 164,0 5301,16m9 51,3 5384,01m10 101,5 5469,50m11 253,5 5557,75m12 153,2 5648,88m13 122,5 5743,07m14 209,0 5840,42m16 206,0 6045,37Outro aspeto observado é quanto à intensidade das linhas nas ordens espetrais. Aomparação das �guras B.1 e 5.2, sugere que ordens dominadas por linhas fraas têmmaiores amplitudes de pulsação, om exeção das ordems 8 e 14 que apresentam linhasintensas e tem uma amplitude de pulsação omparável às amplitudes das regiões omlinhas fraas (ordens 11 e 16).As medidas das amplitudes em fase om o período de pulsação �xada em 6,22 min.São mostrados na �gura 5.3. O espalhamento (σamp) nas fases pode ser tão alto para ointervalo espetral 6033-6057Å (≈ 400ms−1) omo tão baixo em 5211-5231Å (≈ 150ms−1).O σamp foi alulado após a subtração da senóide. O erro na medida da VR, além de ser
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Fig. 5.2: A transformada de Fourier para ada ordem espetral. Os paíneis das ordens estãoem mesma esala. Observa-se diferentes amplitudes de pulsação para diferentes regiõesespetrais.



Capítulo 5. Análise dos Resultados 56proporional ao número de linhas, depende da intensidade das linhas utilizadas na regiãoespetral e também da intensidade das linhas de absorção da élula de iodo usada omoespetro de referênia. Na região espetral de 6000 Å as linhas de absorção do gás de I2são mais fraas, e também existem menos linhas espetrais, nesta região , do espetro daestrela. Desta forma a preisão da medida da VR é afetada pela poua quantidade delinhas utilizadas, resultando num maior espalhamento dos valores medidos.

Fig. 5.3: Mostramos as medidas da veloidade radial de ada ordem espetral em fase om operíodo do modo de pulsação prinipal .O resultado das transformadas de Fourier na �gura 5.2 mostra a lara dependêniada amplitude da VR para a ordem inteira, mas não sabemos omo é essa dependênia.Como a estrela HR1217 apresenta muitas linhas de absorção. Podemos tirar proveitodessa araterístia e realizar uma análise nas linhas individuais. A realização da análisedas medidas das linhas individuais da VR não é uma tarefa fáil, por que o proesso deseleção das linhas envolve três etapas e ada uma apresentando um grau de di�uldade.Em primeiro lugar é preiso fazer a identi�ação das linhas. Entretanto essa lasse de



Capítulo 5. Análise dos Resultados 57estrelas têm uma grande quantidade de linhas em seu espetro, que aabam sobrepondo-se, di�ultando uma perfeita identi�ação das linhas. Além do mais, ampos magnétiospodem provoar o desdobramento de linhas tornando ainda mais onfusa a sua identi�-ação. Em segundo lugar é neessário medir a VR, porém a alta densidade de linhas tornaa mistura delas um aso frequente em seu espetro, e para termos medidas sem misturas,muitas linhas são desartadas. Por último, é preiso medir a largura equivalente (LE) daslinhas, que é uma medida da intensidade da linhas. Mas a medida da LE depende daintensidade do ontínuo e a sobreposição das linhas afeta o ontínuo e por onseguinte asmedidas individuais da VR.Medimos a LE e o omprimento de onda entral de todas as linhas onde foi possívelmedir a VR e o resultado está listado na tabela 5.2. Para fazer as medidas do omprimentode onda entral das linhas, utilizamos a tarefa splot do paote onedspe do programaIRAF. Através dessa rotina realizamos a análise e representação grá�a dos espetros deabsorção.Para o proesso de identi�ação utilizamos o trabalho mais reente de Ryabhikovae ols (2000) que apresenta uma lista de identi�ção das linhas espetrais na estrelaHD122970. Comparamos essa lista espetral om as nossas medidas para a identi�açãodas linhas espetrais na estrela HR1217. Uma orreta identi�ação exige uma análisequímia levando em onta os efeitos do ampo magnétio sobre as linhas (Piskunov e ols(1995, [45℄); Ryabhikova (2000, [46℄)).Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da veloidade radialMedida Identi�ação LE Amplitude σampÅ Å mÅ (m/s) (m/s)5138,42 5138,39 V I 5,5 163 435140,67 5140,50 16,1 819 1985140,83 Gd II5143,16 5143,33 Nd II 18,6 618 150



Capítulo 5. Análise dos Resultados 58Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da veloidade radialMedida Identi�ação LE Amplitude σampÅ Å mÅ (m/s) (m/s)5147,52 5147,47 Ti I 14,2 63 275147,56 Ce II5150,89 5150,83 Fe I 26,8 48 205150,93 Mn I5150,94 Fe II5151,82 5151,91 Fe I 85,3 119 225212,40 5212.22 Cr I 25,3 352 565212.27 Ti I5212.36 Nd I5212,73 5212,69 Co I 37,3 316 1015213,27 5213.13 Cr II 18,2 272 785213.35 Fe I5213,75 5213.70 Co I 12,2 401 1025213.80 Fe I5216,17 5216.15 Cr I 74,5 257 435216.27 Fe I5216.47 Ni I5216.89 5216.73 Pr II 12,8 243 715216.85 Fe II5216.86 Fe II5217,39 5217.38 Fe II 29,2 403 1625219.03 5219.00 Co I 22,4 330 1035219.04 Pr II5220,16 5220.06 Cu I 12,4 758 91



Capítulo 5. Análise dos Resultados 59Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da veloidade radialMedida Identi�ação LE Amplitude σampÅ Å mÅ (m/s) (m/s)5220.10 Pr II5222,47 5222.39 Fe I 16,2 205 605222.48 Co I5225,01 5224.90 Ni I 52,4 142 335224.93 Ti I5224.97 Cr I5225.02 Cr I5225.04 Nd II5225.10 Sr I5226,12 5226.20 La II 15,4 348 1005292,63 5292.50 Cu I 11,3 640 1495292.61 Pr II5293,16 5293.02 Fe I 35,7 224 395293.16 Nd II5294,11 5294.10 Nd III 96,3 270 285296,67 5296.69 Cr I 31,1 229 665297,96 5297.90 Mn I 23,9 392 1215297.96 Cr I5298.04 Hf II5298.10 Pr II5299,94 5299.99 Pr III 84,0 410 365300.01 Ti I5301,03 5300.92 Fe II 16,5 233 745302,21 5302.27 Nd II 42,6 182 36



Capítulo 5. Análise dos Resultados 60Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da veloidade radialMedida Identi�ação LE Amplitude σampÅ Å mÅ (m/s) (m/s)5302.30 Fe I5302.30 Cr II5302,58 5302.58 La II 24,0 334 775303,16 5303.20 Nd II 17,0 426 945303.25 V II5306,43 5306.46 Nd II 20,4 228 445377,04 5377.05 La II 14,5 475 1015380,97 5380.98 La II 32,7 135 385381.01 Ti II5381.10 Co I5385,84 5385.88 Nd II 28,8 303 525386,36 5386.33 Fe I 4,4 462 1515393,18 5393.16 Fe I 23,0 275 775462,94 5462.95 Fe I 24,1 232 875465,88 5465.93 Fe II 6,7 210 635468,30 5468.37 Ce II 25,6 358 755471,35 23,7 584 1335472,19 5472.27 Ce II 29,0 334 895473,05 5473.07 Nd II 17,1 258 915473.16 Fe I5548,45 5548.29 Pr II 12,4 453 895548.44 Nd II5566,03 5565.94 Co I 43,2 325 445565.96 Ce I



Capítulo 5. Análise dos Resultados 61Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da veloidade radialMedida Identi�ação LE Amplitude σampÅ Å mÅ (m/s) (m/s)5734,53 15,0 201 655740,81 5740.85 Nd II 22,3 251 475742,08 5742.08 Nd II 33,5 198 565743,21 5743.19 Nd II 32,3 286 655834,50 5834.61 Co I 14,8 355 795842,34 5842.36 Nd II 30,4 330 585844,40 5844.41 Pr III 41,2 247 486044,61 10,1 416 104
Na �gura 5.4 mostramos a fase, a amplitude e a frequênia de pulsação das ordensespetrais utilizadas, om suas respetivas inertezas. Lembramos que o número desig-nando a ordem não india a ordem espetral, mas sim representa a abertura da extraçãodo espetro. No painel superior da �gura 5.4 mostra-se a fase relativa em função doomprimento de onda entral de ada ordem espetral. A fase e a amplitude de adaordem foram determinadas usando o tempo de máximo da VR ajustando-se uma urvasenoidal em fase om o tempo da primeira observação (BJED = 9608.874913). Um ajustelinear foi feito para alular as amplitudes da VR nas transformadas de Fourier (veja�gura 5.2) para o pio no espetro de potênia om o período mantido �xo em 6,22 min.Mostramos o resultado para a amplitude de ada ordem em função do omprimento deonda entral no painel entral da �gura 5.4. A menor amplitude de pulsação oorre paraa ordem espetral entrada em 5384 Å, enquanto que a maior amplitude aontee paraa ordem entrada em 5558 Å. No painel inferior mostramos a frequênia também emfunção do omprimento de onda. Observe que a melhor medida de frequênia oorre parao λcentral = 5301, 16Å, que está relaionada om a preisão da medida da amplitude (do



Capítulo 5. Análise dos Resultados 62pio) do espetro de potênia (�gura 5.2) para a ordem espetral 8.

Fig. 5.4: No painel superior está a fase de pulsação. No painel do meio as medidas da amplitudeda veloidade radial e no painel inferior as medidas da frequênia de pulsação. Emtodos os painéis o eixo x é o omprimento de onda entral de ada ordem espetral.5.2 Análise das medidas da VR em linhas individuaisA análise das medidas da VR para as ordens espetrais em HR1217, mostra uma laraevidênia de dependênia da amplitude om a região espetral observada. Baldry e ols[34℄ apresentam medidas da amplitude da VR para diferentes faixas em omprimentosde onda em α-Cir e mostram que em algumas regiões espetrais a amplitude tem umvalor tão alto quanto 1000ms−1 dando sustentação ao resultado de Belmonte e ols [11℄para a mesma estrela, enquanto que, para outras bandas espetrais, a amplitude têmvalores em torno de 100ms−1 apontado omo um limite superior em Shneider e Weiss



Capítulo 5. Análise dos Resultados 63[25℄. Em reente trabalho, Kohukhov e Ryabhikova (2001, [47℄), utilizando um intervaloespetral 6138-6165 Å em γ-Equ, onluíram que as terras raras têm as maiores amplitudesde pulsação alançando um limite superior de 800ms−1. Todos esses trabalhos on�rmama sugestão de Kanaan e Hatzes [33℄, de que a provável expliação para a divergênia deresultados de medidas Doppler na superfíie dessas estrelas pulsantes é que a amplitudedepende da região espetral analisada.Com o problema da divergênia das medidas Doppler eslareido, investigamos mais afundo a dependênia da amplitude da VR om a intensidade das linhas. Para fazer umaanálise das linhas individuais e investigar essa dependênia, medimos individualmente asVR para ada linha de absorção e suas respetivas LE.Para realizar as medidas da amplitude da VR, primeiro alulamos as frequênias depulsação, através do pio dominante nas transformadas de Fourier das linhas individuaisda VR. Devido às ondições não favoráveis do tempo na noite de observação, não temosdados fotométrios para omparar a frequênia da urva de luz om a frequênia determi-nada através do pio do espetro de potênia das transformadas. Todas as medidas dasfrequênias estão dentro dos 6 modos de pulsação detetados por Kurtz [43, 48℄. Devidoao pouo tempo de observação (≈ 3 h) não é possível resolver o espetro de potênia(espaçamentos entre as frequênias de pulsação são de ∼3C/D, para resolvê-los seriamneessárias 8 hs de observação) e os 6 modos apareem omo um únio pio. Assim,para determinar as medidas da amplitude da VR individualmente, ajustamos uma urvaseno de frequênia �xa mas amplitude e fase variáveis. A tabela 5.2 mostra todas asespéies químias para as quais onseguimos medir a amplitude de pulsação e obter suaidenti�ação espetral.Mostramos na �gura 5.5 as medidas da amplitude de pulsação omo função da LEpara as espéies que apresentam o maior número de medidas: Cr, Fe, Nd, Pr; onde asmedidas desses elementos não estão separadas por graus de ionizações. Já na �gura 5.6mostramos todas as medidas da VR que realizamos em HR1217 omo função da LE. Ainspeção direta da representação grá�a dessas medidas nas �guras 5.5 e 5.6 sugere umadependênia da amplitude da VR om a LE. Essa suspeita de omportamento é mais forte



Capítulo 5. Análise dos Resultados 64Tab. 5.3: Tipos de ajustes para os elementos:Nd II e Fe I-IIElemento Ajuste α σα K0(m/s) σK0
χ2

ν Pχ2Fe Linear -0,2505 0,4043 158,2 20,9 64,21 0,0000Exponenial -0,0067 0,0023 298,86 5,47 33,00 0,0028Constante � � 147,19 11,00 68,8 0,0000Nd Linear -5,1190 1,2180 409,50 44,20 14,57 0,1487Exponenial -0,02635 0,0056 601,84 22,19 15,89 0,1027Constante � � 234,95 15,26 29,29 0,0010para as espéies Nd e Fe, por que têm maior quantidade de medidas do que os outrosdois elementos (Pr e Cr). Observamos de ambos grá�os, uma tendênia da amplitudeda VR diminuir om a LE. Testamos a suspeita desse omportamento através de umaanálise dessas medidas fazendo 3 tipos de ajustes (linear, exponenial e onstante), paraas linhas de Nd e Fe e todas as linhas juntas.A tabela 5.3 lista os parâmetros alulados dos ajustes linear e exponenial sendo que
α, K0 são os oe�ientes angular e o linear om seus espalhamentos. Também são listadosos valores do χ2 e as probabilidades desses ajustes. O omportamento da amplitude daVR (K) om a intensidade da linha orresponde às seguintes formas de ajustes:Linear,

K = K0 + αWλ (5.1)Exponenial,
K = K0 exp(αWλ) (5.2)e uma onstante K = K0, onde K0 é expresso em ms−1, Wλ é a LE e é dado emmiliangstrons e o valor de α tem dimensão de m s−1mÅ−1.Para dar um orreto tratamento aos ajustes realizados em nossas medidas, analisamosduas quantidades que testam a signi�ânia desses ajustes. O primeiro é o teste do χ2que permite determinar a qualidade do ajuste realizado sobre as medidas. O segundo é aprobabilidade do χ2 que quanti�a a on�abilidade desse ajuste.



Capítulo 5. Análise dos Resultados 65Na tabela 5.3, apresentamos os três ajustes realizados para as duas espéies químiasmostradas na �gura 5.5, e o Fe tem a lei exponenial omo melhor função ajustada,enquanto que a função linear desreve melhor as medidas de Nd, embora a função expo-nenial possa também ser onsiderada. O Nd têm os valores de χ2 que melhor desrevema suspeita da dependênia da amplitude om a LE, por que a amplitude aumenta quandoa LE diminui. Avaliamos esta possibilidade através da distribuição da probabilidade de
χ2 ser um valor signi�ativamente on�ável. Na tabela 5.3 apresentamos os valores da
P (χ2) e o grau de on�abiliade para as probabilidades dos ajustes. Os valores enontradossão muito pequenos para garantir a existênia dessa orrelação. A maior probabilidadealançada é de ≈ 15% para o ajuste linear.

Fig. 5.5: Mostramos a amplitude de pulsação em função da LE para quatro espéies químiasem HR1217. Para as linhas de Nd e Fe realizamos três tipos de ajustes indiados naparte superior direita de ada ada grá�o .Testamos a suspeita do omportamento da amplitude ser inversamente proporional



Capítulo 5. Análise dos Resultados 66Tab. 5.4: Tipos de ajustes para todos os elementosAjuste α σα K0(m/s) σK0
χ2 Pχ2Linear 0,3369 0,2573 192,2 12,8 269,28 0,0000Exponenial -0,0016 0,0010 330,29 12,11 183,34 0,0000Constante � � 205,99 7,16 276,52 0,0000à LE para todas as medidas da VR ombinadas. Na �gura 5.6 mostramos os resultadosdos ajustes linear, exponenial e onstante para essas medidas. Na tabela 5.4 são listadosos valores dos parâmetros para os ajustes. O ajuste que apresenta melhor χ2 (veja atabela 5.4) é a lei exponenial, entretanto este valor está longe de ser on�ável paraon�rmar essa suspeita, por que o resultado da probabilidade é pratiamente nulo.Em reente trabalho, Hatzes e ols [32℄ realizaram medidas da amplitude de pulsaçãoem 33 Lib e ajustaram uma lei exponenial do tipo à equação 5.2, para as linhas de Fe,Cr, Nd e todas as espéies juntas. A idéia era investigar o omportamento das medidas daVR omo função da LE. A realização do ajuste sugere fortemente que o omportamentoda amplitude seja inversamente proporional à intensidade da linha.5.3 As medidas da VR e a Dependênia EspetralNa análise das medidas da VR, veri�amos o omportamento da amplitude de pulsaçãodas espéies em função do omprimento de onda. Mostramos na �gura 5.7 o resultadopara as linhas de Pr, Cr, Nd e Fe. Para as linhas de Cr e Fe não onseguimos fazermedidas da VR para omprimentos de onda aima de 5.500 Å. As terras raras Nd ePr são as que apresentam maior amplitude de pulsação, mas de um modo geral todoselementos mostram variações (pequenas e grandes) nas amplitudes de pulsação paradiferentes omprimentos de onda. Se existe uma relação de dependênia da amplitudeda VR om o omprimento de onda, esta orrelação não é evideniada pela análise dasnossas medidas om a região espetral. Outra propriedade interessante para investigar é ograu de ionização dos elementos. Testar se há orrelação em relação ao grau de ionização
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Fig. 5.6: Mostramos o resultado dos ajustes para todas as linhas medidas da amplitude depulsação omo função da LE. No lado direito aima está indiado os tipos de ajustesrealizados.para algumas linhas fortes de elementos uma ou duas vezes ionizado, omo por exemplo,as linhas de FeI-II. Entretanto isto não foi veri�ado.É interessante omparar os resultados das duas espéies em omum (Fe e Cr) para asestrelas γ-Equ e HR1217. Kanaan e Hatzes (veja o resultado para a γ-Equ no apêndie A)onluíram que a dependênia da amplitude om o omprimento de onda é mais um efeitoda oinidênia da quantidade de linhas fortes existentes na região espetral de menoromprimento de onda, do que um efeito real. Resulta ainda em γ-Equ, que as linhas deFe têm menores amplitudes de pulsação do que as de Cr. Não é laro o efeito para aslinhas de Fe e Cr em HR1217 devido à pequena amostra das medidas. O resultado maisevidente para ambas estrelas é que não mostram qualquer orrelação entre a amplitudeda VR e o omprimento de onda.
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Fig. 5.7: Mostramos a amplitude omo uma função do omprimento de onda para as linhas deFeI-II, NdI-II-III, CrI-II e PrI-II. Não há orrelação da amplitude om o omprimentode onda.Os resultados de nossas medidas para a estrela HR1217 não apóiam a suspeita quea amplitude de pulsação tenha uma dependênia inversamente proporional à LE. Estarelação foi sugerida por Kanaan & Hatzes [33℄ e também no reente trabalho de Hatzes eols [32℄, onde tentam ajustar uma função exponenial para a expliação desse ompor-tamento. A suspeita da dependênia da amplitude da VR om a LE, deve ser investigadamais a fundo, talvez porque este omportamento possa estar relaionado om outro tipode problema. A amplitude é de�nida omo uma quantidade positiva, de modo quenuna teremos valores negativos para as medidas da amplitude. Logo, a onentraçãodas medidas das amplitudes da VR que têm as maiores barras de erro enontram-se em



Capítulo 5. Análise dos Resultados 69regiões de menores LE. Portanto, a amostra das medidas pode ser interpretada omotendeniosa para valores mais altos da amplitude da VR. Apontamos para a existênia deuma de�iênia das medidas de amplitudes na região entral da �gura 5.6 (intervalo de40-80 mÅ), mas ainda assim, é possível observar que a maior inerteza nas medidas daamplitude om a intensidade das linhas oorre para menores valores de LE.A possibilidade da amostra das medidas ser tendeniosa deve ser investigada, fazendouma simulação das medidas da amplitude om a LE. Na �gura 5.8 mostramos o resultadoda simulação, tentando reproduzir as medidas reais da amplitude. Geramos esses dados�tíios, �xando uma amplitude iniial (K0 = 200 ms−1), om 5 pontos gerados para a LElevando em onsideração a diminuição da LE om o aumento da medida da amplitude daVR. O programa simula números aleatórios para a amplitude num intervalo de |K−K0| ≤
500, adiionando-os à amplitude iniial. Sempre que o resultado para o valor da amplitudefor negativo (K), o programa alula um novo valor para K, de modo que, somente valorespositivos sejam gerados para as amplitudes.Mostramos os valores dos parâmetros para os 3 tipos de ajustes realizados para osresultados da simulação na tabela 5.5. Da �gura 5.8 observa-se que o melhor resultadoentre os 3 ajustes é a função exponenial. A análise da quantidade de χ2 india oexponenial omo o de melhor ajuste. A omparação dos resultados reais e simulados dasmedidas da amplitude (�gs 5.6 e 5.8) sugere que ambas têm um omportamento muitosemelhante om relação à distribuição das medidas, e o resultado pode ser veri�adopelos parâmetros ajustados (veja as tabelas 5.4 e 5.5). Este resultado paree reproduzira suspeita da orrelação entre a amplitude da VR e a LE.Tab. 5.5: Tipos de ajustes da simulação da amplitude em função da LE.Ajuste α σα K0(m/s) σK0Linear -1,5953 0,1770 310,60 10,10Exponenial -0,0092 0,0001 403,42 1,10Constante 231,01 5,32
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Fig. 5.8: Mostramos o resultado da simulação das medidas da amplitude om a LE e osrespetivos ajustes.5.4 ConlusõesA análise das medidas da VR para as ordens espetrais em HR1217 torna lara adependênia da amplitude om a região espetral observada, assim omo resultado obtidoanteriormente em Kanaan & Hatzes [33℄ para outra estrela roAp. Em Hatzes e ols [32℄ omesmo resultado é enontrado para outra estrela roAp, sugerindo que este omportamentoparee ser mesmo omum nessa lasse de estrela. A prinipal motivação do nosso trabalhoera veri�ar a dependênia da amplitude om a intensidade das linhas, a suspeita desseomportamento foi apontada em Kanaan & Hatzes [33℄ e por Baldry e ols [34, 49℄.A dependênia da amplitude da VR om a LE no estudo espetrosópio para a estrela
γ-Equ mostrou uma forte orrelação para as linhas de CrI-CrII e TiI-II. Essas linhas



Capítulo 5. Análise dos Resultados 71indiavam que à medida que a LE aumentava a amplitude de pulsação diminuia, porémforam pouas medidas apresentadas. Tinhamos a intenção de obter o maior número demedidas dessas espéies e apresentar o resultados dessas medidas em apoio a suspeitadesse omportamento. No entanto, medimos pouas linhas dessas espéies e por issonão analisamos essas linhas. Por outro lado, medimos um número su�iente de outroselementos para fazer uma análise estatístia. Realizamos ajustes para o Fe (em estadosmisturados) e para Nd (somente no estado NdII), e a inspeção grá�a do ajuste para aterra rara paree indiar uma luz sobre a suspeita de uma anti-orrelação da amplitudeom a LE. Porém, os resultados da análise das medidas da VR refutam tal suspeita, demodo que não on�rmamos nada sobre a suspeita da dependênia da amplitude om a LE.A baixa probabilidade do ajuste permite suspeitar da qualidade do ajuste feito, de modoque se existe uma dependênia e alguma relação que possa desrever o omportamentoda amplitude om a LE, não onluímos de nossos resultados.Talvez a suspeita da orrelação om a LE deve ser busada somente para espéiesquímias que estejam em um estado (sem misturas de estados). Em nossos resultados,apontamos o elemento Nd (somente no estado uma vez ionizado) omo a melhor dis-tribuição para o omportamento de anti-orrelação da amplitude om a LE. Não tentamosfunções mais omplexas para ajustar as medidas da VR, talvez seja relevante essa tentativapara veri�ar se tal dependênia existe realmente. Kohukhov e Ryabhikova [47℄ apontamque as variações das linhas resultam de uma interação omplexa da inomogeneidadeentre as distribuições vertial e horizontal das espéies químias e também dos modos depulsação em γ-Equ. Uma solução ainda não investigada seria obter um número maiorde medidas da amplitude por espéie químia e separá-las por estados de ionização,evitando assim misturas de estados. A análise dessas medidas separadas por estadospoderia eslareer se tem ou não orrelação da amplitude à LE.Nossas medidas mostram que as amplitudes mais altas enontram-se nos elemen-tos terras raras (Nd e Pr) e as mais baixas são vistas para o Fe na �gura 5.5. Esteomportamento pode ser provoado pelo efeito geométrio na superfíie da estrela, istoé, os elementos que loalizam-se nos pólos magnétios mostram as maiores amplitudes



Capítulo 5. Análise dos Resultados 72enquanto os elementos que oupam a faixa equatorial têm amplitudes mais baixas. Oomportamento da variações da amplitude de pulsação om o tempo está de aordo omo modelo que desrevemos para as pulsações (MPO), onde o eixo de pulsação está alinhadoom o eixo magnétio.Uma outra informação pode ser observada no omportamento das variações de faseom o omprimento de onda mostrada na �gura 5.4. Supondo que a amplitude da VRpara ada ordem é ausada pela formação de linhas oriundas de uma mesma região estelar,então a fase deve provavelmente re�etir alguma informação sobre a região de formaçãodessas linhas. Se existe algum omprimento de onda vertial para as pulsações, entãoseria razoável esperar alguma orrelação da fase om a amplitude da VR de ada ordemespetral. Em 5550 Å a fase paree não estar orrelaionada om a amplitude da VRdaquela ordem, esta posição poderia ser um indiativo da existênia de um nodo radial.A suspeita de um nodo radial também foi evideniada em Hatzes e ols [32℄, onde umadesontinuidade nítida em 5900 Å mararia a posição desse nodo radial (veja os grá�osno apêndie B). Hatzes e ols [32℄, também mostram as mesmas quantidades, fase eamplitude omo função do omprimento de onda entral, para outra estrela (γ-Equ) eobserva-se a oorrênia de uma desontinuidade na mesma região espetral; veja a �gurano apêndie B. Baldry [49℄, apresenta medidas bissetor da linha Hα em α-Cir, onde onúleo está em anti-fase om as asas das linhas. Estas medidas foram interpretadas omoo resultado de um nodo radial na atmosfera dessa estrela.
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Apêndie A
Medidas da Amplitude da VR em
γ-Equ
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Fig. A.1: Os painéis mostram o valor da amplitude da veloidade radial omo função da larguraequivalente para os elementos CrI-II, FeI, FeII e TiI-II.



Apêndie B
Medidas da Amplitude e Fase de 33lib

Fig. B.1: No painel superior as medidas da amplitude da VR, no painel inferior as medidas dafase, ambas em função do omprimento de onda entral para ada ordem.
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