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Resumo

As estrelas Ap rapidamente oscilante (roAp) sdo estrelas que mostram muitos modos de
oscilacoes nao-radiais. Esses objetos sao laboratorios astrofisicos ideais para compreender
como e porque estas pulsacoes ocorrem? Os estudos espectroscopicos das pulsacoes
fornecem informacoes sobre as propriedades gerais dessa classe de estrelas. Neste trabalho,
apresentamos medidas precisas da amplitude da velocidade radial na estrela roAp HR1217
com o telescopio de 2,7m do Observatorio McDonald. Essas medidas foram tomadas com
uma ampola contendo um gas de iodo na frente da entrada do espectrografo Coudé Echelle
de dispersao cruzada. Os resultados das medidas da velocidade radial para cada ordem
indicam que a amplitude da pulsacao depende da regiao espectral analisada. Uma analise
mais detalhada das medidas individuais das linhas de absor¢ao mostra que os elementos
terras raras (Nd e Pr) tém maiores amplitudes de pulsagdo do que outros elementos (Cr
e Fe). Investigamos também a suspeita do comportamento da amplitude com a largura
equivalente, reinvidicada por Hatzes & Kanaan e por Baldry. A analise de todas as
medidas individuais das linhas nao confirmou a suspeita de correlacao entre a amplitude
de pulsacao com a largura equivalente para os trés tipos de ajustes: linear, exponencial e
constante. Realizamos ainda os mesmos tipos de ajustes para as espécies quimicas Nd e
Fe, e o melhor ajuste foi o linear, mas a baixa probabilidade deste ajuste (P(x?) ~ 15%)
nao indica uma correlacao significativa. Testamos também a hip6tese de a amostra das

medidas da amplitude ser tendenciosa.



Abstract

Rapidly oscillation stars Ap (roAp) are stars who show many modes of nonradial
oscillations. These objects are the best astrophysical laboratories to understand how and
why they are beating. The spectroscopic studies of pulsations supply information on the
general properties of this kind of stars.

In this work, we present precise measures of the amplitude of the radial velocity in the
star roAp HR1217 with a 2.7m telescope at the McDonald Observatory. These measures
had been taken with a iodine absortion cell at the front of the input of the spectrograph
Coudé Echelle with crossed dispersion. The results of the measures of the radial velocity
for each order indicates that the amplitude of the pulsation depends on the spectral
region that has been analyzed. A more detailed analysis of the individual measures of the
absorption lines shows that the rare lands elements (Nd and Pr) have higher amplitude
of pulsation than the others (Cr and Fe).

We also investigate the possibility of the behavior of the amplitude with the equivalent
width, suggested by Hatzes & Kanaan and Baldry. The analysis of all the individual mea-
sures of the lines did not confirm the hypothesis of the correlation between the amplitude
of pulsation and the equivalent width for three types of fittings: linear, exponential and
constant. We still carried out the same kind of fittings for the chemical species Nd and
Fe, and the best fitting turn out to be the linear one, but low the probability of this fitting
(P(x?*) =~ 15%) does not indicate a significant correlation. We also test the hypothesis of

the sample of the measures of the amplitude has been vicious.



Capitulo 1

Estrelas Variaveis

Neste capitulo, localizaremos no diagrama H-R as estrelas rapidamente oscilantes
Ap (roAp) como estrelas varidveis pulsantes. A importancia de localizar estas estrelas
dentro da classe de estrelas variaveis surge porque podemos compreender mais sobre a
sua evolucgao e estrutura estelar, a partir da comparacao com outras estrelas varidveis. Na
secao seguinte discutiremos o mecanismo de pulsacao das d—Scuti e roAp, que ocupam
praticamente a mesma regiao do diagrama H-R e por esta razao, poderiam apresentar
semelhancas em relacao aos seus estagios evolutivos. Finalizaremos o capitulo relatando

a situacao das observacoes feitas até o presente momento da estrela HR1217.

1.1 Localizacao das Estrelas roAp no Diagrama H-R

Antigamente estrelas varidveis eram estrelas que apresentavam mudancas de brilho
em escalas de tempo menores que 100 anos (vida humana). Atualmente, sdo consideradas
estrelas varidveis as estrelas que variam também em outras grandezas fisicas, como campo
magnético ou variagoes espectrais. As estrelas podem ser variaveis extrinsecas, citamos as
binérias eclipsantes que formam um sistema ligado, onde a variabilidade est& associada a
passagem da estrela companheira na linha de visada do observador, ou varidveis intrinsecas
que apresentam uma, variacao ocasionada pela sua propria estrutura.

Mostramos na figura 1.1, as diversas classes de estrelas varidveis intrinsecas, que
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subdividem-se em varidveis pulsantes, varidveis semi-regulares, variaveis irregulares e
variaveis eruptivas. Desejamos localizar a posicao das estrelas roAp no diagrama H-R,
que sao estrelas varidveis periddicas proximas ou na sequéncia principal. Estas estrelas

pulsantes tém os menores periodos detectados até agora (veja na tabela 1.1).

1.2 As estrelas roAp e as d-Scuti

Destinamos esta secao a uma discussao das estrelas roAp e J-Scuti por ocuparem
uma posi¢do muito proxima no diagrama H-R (veja a figura 1.1) e, por isso podem estar
pulsando pelo mesmo mecanismo. As estrelas pulsantes sao laboratorios astrofisicos ideais
porque fornecem informacoes a respeito da estrutura interior. Geralmente as pulsacoes
possuem varios modos (ja que pulsam em pelo menos mais de um modo) de oscilagoes e
cada modo é um vinculo devido a estrutura da estrela, portanto o estudo desses modos é
uma ferramenta poderosa para compreensao do interior estelar. O estudo dessas pulsacoes
é chamado de asterosismologia e é atualmente um dos ramos da astrofisica que mais tem
contribuido para a compreensao do interior estelar. A asterosismologia serd o escopo do
proximo capitulo.

As estrelas variaveis J-Scuti localizam-se (veja a figura 1.1) na parte abaixo da faixa
de instabilidade onde estao posicionadas as RR-Lyrae, na sequéncia principal ou saindo
dela. As estrelas d-Scuti caracterizam-se por serem de tipo espectral A ou F' com periodo
de pulsacao entre 0,5 e 5h.

Muitas estrelas d-Scuti sao multi-periodicas e por esta razao tornam-se objetos de
interesse no estudo dos modos de oscilacoes. Da mesma forma que o som produzido por um
sino depende da sua estrutura, isto é, do tamanho e densidade, as frequéncias produzidas
por uma estrela também dependem da sua estrutura. Entao, quando observamos as
oscilagoes produzidas por estrelas pulsantes, como as estrelas §-Scuti, podemos estudar
os modos de oscilagoes dessas estrelas. As varia¢oes em brilho sao da ordem de 0,8 mag,
enquanto que os movimentos de massa superficial dessas estrelas sao caracterizados por

amplitudes da velocidade radial de poucos km/s ou menos. Estas estrelas pulsam em
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Fig. 1.1: Diagrama H-R esqueméatico mostrando a localizagdo das vérias classes de estrelas
pulsantes. A parte sombreada esti relacionada a pulsacdo, enquanto que as linhas
representam as varias trajetorias de evolucao, sendo que a linha pontilhada representa

a sequéncia principal; extraido de Baldry (1998) [1].



Capitulo 1. Estrelas Varidveis 4

Tab. 1.1: Estrelas varidveis intrinsicamente

Tipo de Variavel Periodo  Populagao Tipo Espectral M, R ou NR
RR-Lyrae 1,5-24h IT A2-F2 ~0,6 radial
Cefeidas Classicas 1-50d I F6-G6 -6 4-0.5 radial
W Virginis 2-45d II F2-G6 -3a0 radial
RV Tauri 20-150d II GK ~-3 radial
Semi-regulares vermelhas 100-200d Tell M,N,R,S 3a-l radial
Longo Periodo-Miras 100-700d Tell M,N,R,S -2 4 +1 radial
Sol 5-10min I G2 + 4,83 Nao-radial
BCefeidas (fCma) 3-6h I B1-B2 -4.54-3.5 ambos (?)
53-Persei 0.5-2d I 09-B5 -ba-4 Nao-radial
¢ Oph Horas I 0 -6a-5 Nao-radial
roAp 5-15min I ~A5 +2 4 +2,5 Nao-radial
d-Scuti (Cefeida ana) 0.5-5h I A5-F5 +2a+3 Nao-radial
DO,DB,DA (Anas Brancas) 100-1000s I(7), I 0,B2,A0 +2,47,+8 Nao-radial

baixo sobretom e os modos associados as oscilagdes sdo os modos-p' (Kurtz 1990, [2]).
A pulsagao nas estrelas d-Scuti esté relacionada pelo mecanismo-r (sera discutido no
proximo capitulo), operando na zona de ionizagao parcial do hélio.

Uma outra classe de estrelas varidveis sao as estrelas roAp que estao praticamente
sobrepostas as estrelas §-Scuti no diagrama H-R. A descoberta da primeira estrela dando
origem a esta nova classe de estrelas variaveis, ocorreu em 1978 através de uma controvérsia
entre Wagner e Przybylski em torno do valor da temperatura efetiva nessa estrela. Wagner
estimava uma temperatura de 7400K acreditando ser um caso extremo de estrela Ap,
enquanto que Przybylski indicava 6300K [2]. A partir dessa divergéncia Kurtz resolveu
testar a curva de luz da HD101065 utilizando fotometria diferencial com duas estrelas
de comparacao e resolucao temporal em torno de 8min. Apoés o descobrimento da vari-
abilidade da estrela HD101065, Kurtz e colaboradores [3] encontraram outras 14 estrelas
roAp. O trabalho de Martinez [4] na tltima varredura realizada para as roAp contribuiu
com mais dez novos membros da classe, totalizando em 25 objetos, listados na tabela 1.2.

As estrelas roAp caracterizam-se por terem em seus espectros muitas linhas de ferro

! Em geral, as variacoes dessas estrelas podem ser expressas em termos dos esféricos harmonicos, onde
o sobretom ¢é o indice radial. Descreveremos os esféricos harmonicos no capitulo 2.
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Tab. 1.2: Estrelas roAp

HD HR Nome Periodo Tipo M, By
(min) Espectral (Gauss)
6532 7,1 Ap SrCrEu 8,45
12932 11,6 Ap StCrEu 10,24
19918 14,5 Ap SrCrEu 9,34
24712 1217 6,2 x Ap SrCr(Eu) 6,00 4400 a 41300
42659 9,7 Ap SrCrEu 6,77
60435 11,4-23,5+  Ap Sr(Eu) 8,99 < 1000
80316 7.4 Ap Sr(Eu) 7,78
83368 3831 11,6 Ap SrCrEu 6,17 -700 & +700
84041 15,0 * Ap SrCrEu 9,33
101065 Przbylski 12,1 * ? 8,00 -2200
119027 8,7 % Ap SrCr(Eu) 10,02
128898 5463 a Cir 6,8 * Ap SrCr(Eu) 3,20 -300
134214 5,6 Ap SrCr(Eu) 7,46
137949 33 Lib 8,3 Ap SrCrEu 6,67 +1400 & +1800
150562 10,8 A/F(pEu) 981
161459 12,0 Ap EuSrCr 10,32
166473 8,8 x Ap SrEuCr 7,92
176232 7167 10 Aql 11,6 FOp StEu 5,89
190290 7.3 Ap EuSr 9,91
193756 13,0 Ap SrCrEu 9,20
196470 124 Ap SrCr(Eu) 9,72
201601 8097 ~ Equ 12,4 x FOp 4,68 -800 & +500
203932 5,9 * Ap SrEu 8,82
217522 13,9 * Ap (Si)Cr 7,52
218495 7,4 Ap EuSr 9,36

Esta tabela resulta da extragdo e cruzamento de informacoes das revisoes de Kurtz
([3] e Martinez [4]. Estrelas que foram observadas pulsar em dois ou mais
modos de pulsac¢oes independentes, estdo marcadas com um asterisco (x).

e linhas fortes de Y, Si, Cr, Eu e outras terras raras, assim como campos magnéticos
da ordem de poucos kG. As variagoes fotométricas sdo de baixa amplitude (0,5-13mmag)
com periodos entre 4-15min (veja a tabela 1.2). Os curtos periodos das pulsagoes sugerem
que as variagbes podem ser provocadas por oscila¢oes nao-radiais de modo-p (onde p
é a forca restauradora causada pela pressdo do gas) com alto indice radial (n) e baixo
indice azimutal (1). Kurtz [5] mostrou que as variagoes fotométricas observadas podem ser
descritas pelo modelo do pulsador obliquo (MPQO) assumindo para essas estrelas pulsagoes

nao-radiais (1, m # 0). Este modelo assume que o eixo de pulsacido esta alinhado com o
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eixo magnético e inclinado em relacao ao eixo de rotacao. Maiores detalhes a respeito do
MPO sera descrito no proximo capitulo.

As estrelas roAp sao estrelas de tipo espectral A ou F. Portanto, caracterizam-se por
serem todas estrelas Ap que sao estrelas frias e magnéticas com uma forte peculiaridade
quimica. As estrelas Ap apresentam espectros de linhas de ferro abundantes e uma grande
quantidade de elementos de terras raras com uma superabundancia quimica de elementos
como Sr, Cr e Eu (Preston 1972, [6]) como mostra a tabela 1.2. As estrelas Ap também
sdo conhecidas como CP2 (quimicamente peculiares). A tabela 1.2 mostra também
outras caracteristicas como o periodo principal de pulsacao, a magnitude absoluta, campo
magnético efetivo e identificagoes de outros catdlagos. A localizagao desses objetos pode
ser observada na figura 1.1, tendo seu intervalo de temperatura entre 7000-8300 K. Isto
sugeriria que o mesmo mecanismo de excitacao para as pulsagoes nas d-Scuti — mecanismo-
 (opacidade) na zona de ionizagao do hélio — seria também responsavel para as pulsagoes
das roAp [2]. No entanto esta hipotese apresenta um problema de interpretagido pois
as ToAp apresentam periodos menores do que as d-Scuti. Segundo Gautschy (1998, [7]),
modelos tedricos nao apdiam esta conjectura. Baseado na peculiaridade da composicao
quimica da atmosfera de uma roAp, Matthews e cols (1988, [8]) sugeriu que outra zona
de ionizacao — ionizacao parcial do SilV — poderia ser o mecanismo de excitacao das
pulsagoes. Tal zona poderia conduzir as pulsagoes se o hélio fosse drenado da zona de
ionizac¢ao do He II. No trabalho realizado por Kurtz [2| sugere que a remocao do He ocorra
por processo de difusdo. Um caminho anteriormente proposto por Shibahashi (1983, [9]),
que foi também investigado por Cox (1984, [10]), era a superestabilidade magnética.
Shibahashi diz que o mecanismo é mais efetivo nos poélos magnéticos da estrela, e os
modos de oscilagoes observados nessas estrelas sao frequéncias ressonantes com a escala
de tempo da superestabilidade magnética em estrelas do tipo espectral A. Este quadro
tem a vantagem de descrever o alinhamento do eixo de pulsacao com o eixo magnético
e a selecao de modos com simetria axial. Contudo, o mecanismo de pulsacao para as
roAp prossegue como uma questao em aberto. As oscilagoes podem estar relacionadas a

zona de ionizacao parcial do He II, mas continuam sendo alvo de debates e constantes
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pesquisas, na tentativa de se ter um esclarecimento definitivo.

1.3 HRI1217

A estrela HR1217 (HD24712) é uma das estrelas roAp mais frias e mais observada.
Kurtz [5] descobriu oscilagoes com periodo de 6,15 minutos e uma amplitude de 14 mili-
magnitudes. Matthews e cols [8] encontraram variacoes de velocidades radiais com uma
amplitude de 400450 ms~!, variando com a frequéncia principal da oscilacdo fotométrica
e dando sustentacao para a interpretacao da pulsacao destas réapidas oscilagoes nas roAp.
As variagoes da velocidade radial foram confirmada por Belmonte e cols (1989, [11]), com
uma amplitude de 249 ms~1.

Observagoes espectroscopicas anteriores da estrela HR1217 [6] mostraram que esta
estrela & uma variavel magnética e espectral com periodo de rotacio P = 124, 448. O
campo magnético longitudinal varia de +0,4 kG a +1,5 kG e sua maxima intensidade quase
coincidente com o maximo da intensidade da linha dos elementos terras raras. Comparado
a outros elementos, as terras raras mostram as maiores variagoes na intensidade da linha,
que ocorrem em anti-fase com as variacoes das linhas de Mg II. Na literatura encontramos
HR1217 classificada como tipo espectral SrCrEu [6].

As variagoes fotométricas na estrela HR1217 foram detectadas por Kurtz [5] e na
andlise das frequéncias de oscilacao foram determinados 6 modos normais de pulsacao e
suas respectivas frequéncias, amplitudes e fases sao mostradas na tabela 1.3. Neste tra-
balho, Kurtz observou que a amplitude de oscilacao € modulada com o periodo rotacional
da estrela com a maxima amplitude de oscilagao coincidindo com o maximo magnético.
Kurtz interpretou esta modulacao em termos do modelo do pulsador obliquo, que seré
descrito no proximo capitulo. Ainda neste trabalho, Kurtz [5] discuti as dificuldades para
determinar as frequéncias dos modos de pulsacao devido a presenca de picos espurios ou
falsos (do inglés “aliasing”). A conclusao do autor é que a amplitude de pulsa¢ao principal
na estrela HR1217 esta contida no par de frequéncias espacadas do conjunto tripleto de

frequéncias, tabela 1.4. A caracteristica mais marcante no padrao de frequéncias atribuido
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Tab. 1.3: Frequéncias de Oscilagao da HR1217

f, frequéncia (hr=!) Amplitude (mmag) Fase

1 9,75356 1,27 20,68 + 0,04
2 9,59152 1,22 0,85 + 0,05
3 958816 0,47 0,56 + 0,13
4 9,59152 0,42 0,68 + 0,14
5 9,75002 0,35 1,11 + 0,16
6 9,75702 0,49 20,04 + 0,12

Frequeéncias de oscilacao para a estrela HR1217, extraido de Kurtz [5].

a estrela HR1217 é o par de frequéncias do conjunto tripleto de frequéncias igualmente
espacadas. Na tabela 1.4 sao mostrados os padroes de pares de frequéncias igualmente
espacadas que estao dentro de um sigma de sua média. FEsta média indica um periodo
de pulsacao de P,,;s = 12,25 £ 0,47 dia. A explicacdo mais 6bvia para esse conjunto
de frequéncias tripletos igualmente espacadas é que elas sao oriundas de modos-m de

pulsagao nao radiais perturbadas rotacionalmente.

Tab. 1.4: Espagamentos nas Frequéncias na HR1217

Espagamentos Valor
f1 - f5 0,00354 4+ 0,00025
fe - f1 0,00346 + 0,00025
fy - f3 0,00336 + 0,00025
fy - fo 0,00323 4+ 0,00025
Média = 0,00340 + 0,00013

Extraido de Kurtz [5].

A estrela HR1217 tem sido muito observada por que é uma estrela multi-periodica
(veja a tabela 1.3), portanto uma anéalise do espectro de frequéncias das suas oscilagoes
possibilita a determinacao de parametros referentes a sua estrutura. O espectro de
frequéncia de estrelas como as roAp, geralmente, apresentam um espacamento regular
para modos de pressio com n > [ segundo a teoria de pulsacao assintotica (Tassoul
[12, 13]).

A importancia em determinar a temperatura efetiva e luminosidade para as estrelas
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roAp é que estes sao parametros fundamentais para calcular a taxa de variacao do
espacamento das frequéncias. Assim, a necessidade em compreender os processos fisicos e
os mecanismos de pulsacao que ocorrem nessas estrelas é que as tornam alvos de frequentes
investigagoes. No trabalho de Ryabchikova e cols (1997, [14]) estimaram a temperatura
em torno de 7230 K e log g = 4,26. Deste trabalho, também concluiram que o periodo
de rotacdo da estrela é de P = 12%, 461, que resulta de um modelo para as variacoes em

luminosidade, campo magnético e espectral.



Capitulo 2

Asterosismologia

Neste capitulo, vamos considerar estrelas pulsantes' como aquelas estrelas, cujas os-
cilacoes sao consequéncia dos processos fisicos que ocorrem na propria estrela, isto é, do
resultado de sua estrutura estelar. O estudo dos modos de pulsacoes em estrelas multi-
periddicas é chamado de asterosismologia. Descreveremos de forma breve, os modos asso-
ciados quando as camadas mais externas dessas estrelas saem do equilibrio hidrostético.
Vamos ainda, introduzir alguns conceitos sobre a teoria das pulsagoes estelares, tendo
como objetivo uma visao qualitativa. Discutiremos ainda o modelo do pulsador obliquo
(MPO) idealizado para explicar os resultados observacionais das estrelas roAp. Também
apresentaremos o modelo da difusdo radiativa (MDR) que procura explicar a distribui¢ao
nao homogénea dos elementos na superficie destas estrelas. Finalizaremos o capitulo
descrevendo os mecanismos que sao responsaveis pela reposicao da energia necessaria

para a pulsacao ser mantida.

2.1 A Fisica das Pulsacoes Estelares

Geologos e geofisicos obtém informacoes sobre o interior terrestre através de estudos

sismicos produzidos por terremotos e outros tipos de fontes. De maneira similar, as-

! Por estrelas pulsantes, entenda-se aquelas estrelas que executam oscilacdes periodicas ou ciclicas,
de curta escala de tempo, da ordem do tempo de queda livre (7¢ - tempo de resposta da estrela para
adaptar-se a uma nova situagdo, caso haja uma pertubagio no equilibrio hidrostético).
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trofisicos procuram modelar as propriedades das pulsacoes estelares para compreender sua,
estrutura interna. Assim, modelos tedricos de sequéncia evolutiva podem ser construidos
e comparados com as caracteristicas de pulsacées (periodo, amplitude, curvas de luz e
velocidade radial). Porém, nem sempre a teoria resulta da observagdo e nao sdo raros os
casos em que ocorre um primeiro desenvolvimento teorico devido ao vinculo de limitacao
imposto pela tecnologia ao acesso da informacao direta da observacao. No campo da
estrutura estelar isto ¢ bem comum, onde modelos tedricos sao desenvolvidos e comparados
com os dados observacionais, & medida que a tecnologia avanca. A comparacao dos
resultados tedricos com os observacionais fornece uma forma de obter informagoes do
interior estelar, ao mesmo tempo que possibilita checar o conhecimento sobre a estrutura

do interior estelar.

2.2 Teoria das Pulsacoes Estelares

Todas as estrelas que oscilam (como a membrana de tambor vibrando, por exemplo)
possuem modos normais de oscilacoes associados com as frequéncias dessas vibracoes.
A variacao superficial destes modos pode ser descrita pela teoria de pulsacao estelar.
Apresentamos aqui alguns conceitos basicos e uma visao qualitativa sobre a teoria das
pulsagoes. Um estudo mais aprofundado sobre este assunto pode ser encontrado em Cox
(1980, [15]), Unno e cols (1979, [16]) , Hansen & Kawaler (1994, [17]) e Kippenhahn &
Weigert (1990, [18]). O estudo teorico das pulsagoes pode ser dividido em duas categorias,
a teorta linear e a teoria nao-linear das pulsacoes que tanto podem ser aplicadas as

pulsacoes radiais quanto as nao radiais.

1. Teoria Linear

(a) Pulsagbes Lineares Adiabaticas
Uma vez quebrada a configuracao de equilibrio hidrostatico, a interacao das
forcas gravitacional e a pressao de radiacao causa movimentos peridédicos a es-

trela, similares as oscilacoes de um péndulo, atuando na estrela como “agentes”
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de restauracao da posicao de equilibrio no péndulo. As pulsacoes sao assumidas
como sendo muito pequenas em amplitude, e que nao haja troca de energia
entre as diferentes camadas durante a pulsacdo, assim teriamos contracoes
e expansoes adiabaticas. A equacao que descreve esse comportamento é a
equacao de onda linear adiabética, que na sua forma mais simples é expressa

por:

L(¢) =0%¢ (2.1)

onde L é um operador diferencial de segunda ordem e ( sao as solucoes desta
equacao que satisfazem as condicoes de contorno. Estas solugoes representam a
dependéncia da amplitude de pulsacao em relacao a posicao dentro da estrela.
As correspondentes frequéncias o sao os autovalores da equacao, e sao as
possiveis frequéncias de pulsacao. As solucoes dos autovalores apontam para
duas possibilidades: i) se 0% > 0, a autofuncao é oscilatoria no tempo, ¢(r)e™?,
e ondas estacionarias sao formadas tal que a estrela passa pelo estado de
equilibrio duas vezes a cada periodo (Il = 27 /0); ii) se 0? < 0, a autofungdo é
complexa, com ¢ puramente imaginério, criando uma pertubacao exponencial
(excitagdo ou amortecimento) temporal.

Pulsacoes Lineares Nao-Adiabéaticas

Quando é possivel a troca de energia entre as diferentes camadas durante a
pulsacao, dizemos que o processo é nao-adiabatico. Da mesma forma que o caso
adiabético, é assumido a condicao de pequenas amplitudes para a pulsacao. A
discussao deste termo de nao-adiabaticidade, leva a um quadro de estabilidade
(ou instabilidade) das pulsagdes em estrelas, portanto, possibilitando a inves-
tigacdo de quais porgdes da estrela sdo regides de excitagdo (regido que esta
ganhando calor em maxima compressao) ou amortecimento (regiao que esta

perdendo calor em minima compressao).

2. Teoria Nao-Linear
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Certamente a ocorréncia de pulsacoes em estrelas devem envolver efeitos nao lin-
eares, efeitos que nao preservem a simetria radial. A evidéncia desse fato pode ser
vista, por exemplo, em amplitudes superficiais que sao inferidas das observacoes e
mostram que as variacoes de pressao, densidade e temperatura superficiais sao muito

maiores que as descritas pela teoria linear, somente para algumas estrelas [15].

Apenas mencionamos as duas categorias sobre teoria de pulsacoes existentes na liter-
atura, sem fazer uma descricao detalhada. Nas proximas secoes trataremos as pulsacoes
(equilibrio hidrostatico ndo é mais mantido) nos casos em que a estrela sustenta a simetria
esférica (radial) e quando a estrela apresenta movimentos que nao sdo esfericamente

simétricos (nao-radiais).

2.2.1 Pulsacoes Radiais

As oscilagoes radiais de uma estrela pulsante sao o resultado de ondas sonoras resso-
nantes (Matthews — 1991, [19]) no interior da estrela. Uma estimativa do periodo de
pulsacao (II), pode ser feita do tempo que uma onda sonora levaria para atravessar
o diametro de uma estrela de raio R e densidade constante p. A velocidade do som

adiabatica é dada pela equacao,

Vs = 4| —, (2.2)

onde I'; depende do estado termodinamico e composicao do gas, sendo definido pelos

Jlnp
Iy = ) 2.
' (8 In p) adiab ( 3)

A pressao pode ser obtida da equacao de equilibrio hidrostatico. Assumindo a hipotese

expoentes adiabaticos

de densidade constante e fazendo uma integracao com a condi¢ao de contorno que P — 0
na superficie da estrela, chegamos a uma expressao para pressao em funcao do raio:
2

P(r)= 37?Gp2(R2 —r?) (2.4)
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Fazendo a substituicao da pressao na equacao 2.2 e integrando-a, encontramos o

periodo para o modo fundamental de pulsaciao?,

R
H%Q/ ﬁ%,/i. (2.5)
0o Us 2P1Gp

Esta é a famosa relacao periodo-densidade média e explica porque o periodo
diminui & medida que a densidade aumenta (II é inversamente proporcional a raiz quadrada
da densidade média) para estrelas pulsantes na faixa de instabilidade. A validade desta
relagio pode ser notada quando comparamos os periodos (veja a tabela 1.1) para estrelas

de diferentes massas no caminho teérico evolutivo.

2.2.2 Modos de Pulsacoes Radiais

As ondas sonoras envolvidas nos modos radiais das pulsagoes estelares sao ondas
estacionarias®, anilogas as ondas estacionarias que se formam num tubo de um o6rgao,
que possui uma extremidade aberta e a outra fechada (veja a figura 2.1). Para cada modo
de pulsagao, o niicleo da estrela tem um n6 de deslocamento (extremidade fechada do
tubo) e um ventre na superficie da estrela (extremidade aberta do tubo). Cada modo
de pulsacao tem seu padrao de onda estacionaria que estd associado a uma frequéncia
de ressonancia. Dizemos que as pulsagoes radiais ocorrem em seu modo fundamental
(n = 0;1,m = 0), quando o movimento do gas se d4 numa mesma dire¢ao (figura 2.1),
mantendo a simetria esférica, isto é, com os deslocamentos independentes da posi¢ao
angular e dependéncia apenas da posi¢ao radial, (figura 2.2). Mas, podem existir outras
camadas nodais na estrela, de forma que a superficie externa de uma dada camada esteja

deslocando-se no sentido oposto ao de sua superficie interna. Neste caso, a estrela pode

2 O periodo de pulsacio estimado foi obtido para um caso nio realistico, onde supomos a densidade
constante. Existem outras maneiras de estimar-se o periodo. Uma forma alternativa é através do teorema,
do virial que pode ser encontrada em Cox (1968, [20]).

3 A interferéncia de duas ondas senoidais idénticas, movendo-se em diregoes opostas (por exemplo,
ondas numa corda de um piano), produzem ondas estacionérias que caracterizam-se por nos e ventres.
Os “nos” sdo as posigoes fixas de deslocamento zero (amplitude nula), e os “ventres” sdo as posicoes fixas
de méaximo deslocamento (amplitude maxima).
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apresentar outras pulsagoes simultaneas (figura 2.2). O primeiro sobretom ocorre quando
existe um nodo entre a superficie da estrela e o niicleo, com os gases deslocando-se em
direcoes opostas aos nodos, mostrado na figura 2.1. Quando existem dois nodos entre a
superficie e o centro da estrela, ocorre o sequndo sobretom, com os gases movendo-se em

direcoes opostas a cada nodo sucessivo, como no caso da figura 2.1-c.

............ Nodal line

| ———= Motion of gas

) :
- —-— V- - -

0 L 0.67L 04L 08L

Fig. 2.1: Sao mostradas ondas estacionarias num tubo de érgao de comprimento L. e para uma
estrela de raio R. (a) modo fundamental, (b) o primeiro sobretom, (c) o segundo
sobretom.

2.2.3 Pulsagoes Nao-Radiais

Alguns tipos de estrelas nao deslocam suas camadas de maneira esfericamente simétrica,
como o movimento das pulsagoes radiais (tabela 1.1). Ao invés disso, executam um
movimento muito mais complicado, no qual algumas regioes superficiais da estrela ex-
pandem, enquanto outras contraem. Agora os deslocamentos nao dependem apenas

da distancia r (veja figura 2.2), mas dependem também da posi¢do angular, assim a
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simetria esférica global da estrela é modificada, gerando entao as pulsagoes nao-radiais.
Porém, se as variagoes das amplitudes de pulsacoes forem muito pequenas manteremos

aproximadamente a simetria radial.

(a) (b)

(c)

Fig. 2.2: Tlustracao dos modos de pulsagdo. (a) modo fundamental, n = [ = 0 (radial), (b) 1°
sobretom (radial), (c¢) ndo-radial. Extraido de Costa (1996, [21])

As oscilacoes nao-radiais podem ser pensadas como a propagacao de ondas de pressao*

que viajam pela estrela inteira (o nucleo e a superficie agem como nds). Como um
resultado dessa onda circulante sao os padroes de pulsacao que se formam na superficie
da estrela. Na figura 2.3, mostramos os padroes angulares de pulsacao que sao causados
por estas ondas de pressio — modos-p — (a presenca destes modos esté relacionada com
a forca restauradora de pressdo, que serd descrito na segdo 2.2.4), para varios modos
nao-radiais. As regioes claras e escuras representam partes da estrela que estao variando
sua luminosidade em anti-fase, e sao separadas por nodos, onde nao hi4 movimentos ou
mudancas de luminosidade. Se uma area superficial da estrela estd movendo-se para fora

em uma regiao mais clara, entao, estara deslocando-se para dentro em uma &rea escura.

4 Aqui, chamamos por onda sonora o mesmo que onda de pressdo e ocorre quando a densidade de um
meio é pertubada num gas. A pertubagio se da pela interagdo das moléculas do gas vibrando em torno
da posicao de equilibrio e tem a direcao de propagacao da onda.
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Estes padroes podem ser descritos por uma equacao de movimento para as pulsacoes

nao-radiais, como o produto de uma parte espacial com uma temporal, da forma

£ =0, m=0 (radial)

t=1,m=0 t=2,m=0

Fig. 2.3: Representagao dos esféricos harmonicos [, m para os modos de pulsagao. Extraido de
Ostlie (1996, [22])

f(r,0,®;t) = R(r)Y! (0, ®)e™". (2.6)

Onde a parte espacial é o produto de uma parte radial R(r) que contém o indice radial n ou

sobretons, que nos d4 o niimero de nés ou nodos internos radiais (nao visivel na figura 2.3)
t lar. Os harmoni féricos Y! d t 1 a

com uma parte angular. Os harmonicos esféricos Y,, descrevem a parte angular, e sao

func¢oes dos angulos polar e azimutal. A expressao que descreve Y é da forma:

20+ 1
A7

—~

[l —m)
[+ m)

Yi(0,®) = (—1)™e™? Pl (cosf) (2.7)

—~

onde P! (cosf) sdo os polinomios de Legendre.
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O indice [ é chamado de indice esférico harmoénico ou grau do modo, que assume
valores positivos: | = 0,1,2,.... Para cada [, existem 2/ 4+ 1 valores possiveis de m:
m=—I,—l+1,...,l —1,[; onde o indice m é a ordem azimutal. As zonas de diferentes
indices [ e m, manifestam-se na superficie da estrela como zonas claras alternadas com
zonas escuras. Os indices (I — |m|) dao os diferentes nimeros de modos de pulsa¢ao
paralelos ao equador (circulos equatoriais), enquanto que o indice |m| nos da o nimero
de modos de pulsagao na dire¢ao azimutal (circulos dividindo a superficie da estrela em

meridianos), como mostra a figura 2.3.

2.2.4 Modos de Pulsacoes Nao-Radiais

Na secao 2.2.2 das pulsagoes radiais descrevemos a formacao de ondas estacionérias
no interior estelar. Para o caso das oscilagoes nao-radiais, as ondas podem propagar-se
horizontalmente, assim como radialmente, para produzir ondas que circulam em torno
da estrela. Como ja haviamos mencionado anteriormente, a pressao fornece a forca
restauradora para as ondas sonoras, e estas oscilacoes sao chamadas modos-p. Porém, a
pressao nao é a unica forca que pode atuar na estrela, a gravidade também pode fornecer
a forca restauradora. Entao, dependendo da forca restauradora atuante, as pulsacoes

dividem-se em duas categorias:

e Modos-p, também chamados de modos de pressao ou de densidade (ou ainda
acusticos), onde a forga restauradora é fornecida pelas pressoes do gas e radiagao.
As frequéncias das oscilagbes aumentam com o aumento do sobretom e, para as
estrelas roAp, as pulsagoes ocorrem em altos sobretons. Os modos-f, ou modos
fundamentais, sao casos particulares dos modos-p de frequéncia mais baixa, nao
apresentam nodos na dire¢ao radial (n = 0). O modo com n =1 = 0 é 0o modo

radial fundamental.

e Modos-g, ou modos gravidade. Oscilam em frequéncias muito baixas para estrelas

na sequéncia principal ou proximo, onde a forca restauradora é a gravidade. Apre-



Capitulo 2. Asterosismologia 19

sentam movimentos horizontais, e a frequéncia diminui com o aumento do sobretom.

Esses modos sao observados em anas brancas pulsantes, onde tém alta frequéncia.

As pulsacoes radiais apresentam sempre modos-p. Desde que a variacao na forca
gravitacional seja para dentro na fase de compressao e para fora na fase de expansao, a
gravidade nao pode ser a forca restauradora responséavel pelas pulsacoes radiais. Mas,
para as pulsacoes nao-radiais, tanto os modos — p quanto os modos — g podem ser
excitados.

Uma estimativa da frequéncia angular de um modo-p, pode ser obtida do tempo
que uma onda leva para atravessar um comprimento de onda horizontal de um nodo ao
proximo nodo (veja a figura 2.3). Este comprimento de onda horizontal, A, é dado pela

expressao :

2rr

VII+1)

A = (2.8)

onde r é a distancia ao centro da estrela. A frequéncia acistica a esta profundidade

na estrela é definida como

Sy = 2r [m] (2.9)

onde v, é a velocidade do som adiabatica, dada pela equacao 2.2. Como a velocidade
do som é proporcional & raiz quadrada da temperatura para um gés nao degenerado, a
frequéncia acustica critica é maior em regides mais profundas na estrela e diminui com o
aumento de r. A frequéncia de um modo-p é determinada pelo valor médio de S; nas
regioes da estrela onde as oscilagoes sao mais energéticas.

Na auséncia de rotacao e campo magnético, o periodo de pulsacao depende apenas
do niimero de nodos radiais e do indice de grau [. O periodo é independente de m, por
que sem rotacao nao existem poélos ou equador bem definidos, assim m nao tem nenhum
significado fisico. Por outro lado, se a estrela esta girando, a propria rotacao define os

polos e o equador, e as frequéncias de pulsacao para os modos com diferentes valores de
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m, sao separadas quando as ondas movem-se a favor ou contra a rotacao. O sinal de
m determina a dire¢do na qual as ondas movem-se em torno da estrela(Dziembowski e
Goode — 1985, [23]). A quantidade pela qual as frequéncias de pulsagio sdo separadas
depende da frequéncia de rotacao angular, €2, da estrela. A rotacao angular produz um
deslocamento em frequéncia proporcional ao produto mf) (para o caso mais simples de

baixa rotagao e uniforme).

2.3 Modelo do Pulsador Obliquo

Depois que a rapida variabilidade periodica foi descoberta em estrelas Ap, a variabil-
idade foi creditada as pulsacoes. A evidéncia de que as pulsacoes eram responsaveis pela
variabilidade veio com o trabalho de Matthews e cols [8], que detectaram variagdes na
velocidade radial da estrela HR1217 com um periodo idéntico ao das varia¢oes fotométri-
cas. O primeiro modelo para explicar as variabilidades (luminosidade, espectro e campo
magnético) observadas nesses objetos, foi o modelo do rotator obliquo proposto por Stibbs
(1950, [24]). A hipotese basica desse modelo é que o eixo de rotacdo estd inclinado em
relagao ao eixo do campo magnético de um angulo 3, chamado obliquidade magnética. O
eixo de rotacao esta inclinado de um angulo i com a linha de visada. A figura 2.4 mostra
a geometria do rotator. A medida que a estrela gira o eixo magnético desloca-se ao redor
do eixo de rotacao. Assim, diferentes geometrias do campo magnético mostram diferentes
intensidades do campo, de acordo com a fase rotacional em que a observacao é realizada.

As caracteristicas, determinadas observacionalmente das estrelas roAp apenas pas-
saram a ser analisadas teoricamente a partir do modelo proposto por Kurtz [5]. A
suposicao de que os eixos de pulsacio e magnético estao alinhados® junto com os modos
nao-radiais, dao origem ao Modelo do Pulsador Obliquo (daqui para frente chamaremos
de MPO). Dziembowski e Goode [23] apresentam uma discussao mais detalhada sobre o

modelo pulsador.

5 Est4 hipotese é a mesma de um dipolo oscilante { = 1 com o eixo de simetria alinhado com o eixo
magnético da estrela em vez do eixo de rotagao.
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Fig. 2.4: A geometria do rotator obliquo.

O MPO deve reproduzir, em principio, o que se observa nas estrelas roAp, como a
modulacao da amplitude do periodo de pulsacao pelo periodo de rotagao, a amplitude
relativa entre as variacoes de luz e de velocidade radial, a razao relativa das amplitudes
das frequéncias principais e seus picos rotacionais que surgem devido a rotacao da estrela.
Deve também permitir que os indices [ e m dos modos sejam identificados, assim como
fornecer informagcoes a respeito dos angulos i e 3 (figura 2.4), identificar a frequéncia
rotacional, v, e as medidas da intensidade do campo magnético.

Para fornecer estes resultados, deve-se conhecer os modos de oscilacao, pois os indices

n, [ e m sao fungoes da variagao de luminosidade. O MPO mais simples descrito por Kurtz
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[5] tem a variacdo de luminosidade AL da pulsagio com frequéncia w dado por

AL

- P"(cosa) cos(wt + @), (2.10)
onde P™(cosa) sao os polindomios de Legendre com dependéncia nos indices esféricos
harménicos (I,m), veja a equacao 2.7. O angulo « é o angulo entre o polo de pulsagio e
a linha de visada (ou angulo entre o polo magnético e a linha de visada). A geometria do

pulsador obliquo (figura 2.4), descreve o angulo o em termos dos outros dois angulos i e

0, e tem a forma,

cos(a) = cos(i) cos(3) + sin(7) sin(3) cos(Qt) (2.11)

onde () é a frequéncia de rotagao e t = 0 é definido quando o campo magnético alcanca
seu maximo valor.

Fazendo [ = 1, que é o caso da oscilacao de dipolo magnético, Pj(cosa) = cos(a),

temos que
AL
I X Ag cos(wt + @) + Aj cos[(w — Q)t + ¢] + A;p cos|[(w + Q)t + ] (2.12)
onde
Ap = cos(i) cos(B) (2.13)
e
Ay = 1/2sin(i) sin(f3) (2.14)

Na relagao 2.10 a frequéncia de oscilacao principal w nao esta perturbada pelo campo
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magnético e/ou pela rotagao da estrela. Ja na relagdo 2.12 a frequéncia aparece pertur-
bada, com trés modos (m = —1,0, 1; chamado de tripleto) devido a rotagao da estrela.
O efeito da rotacao, com uma dependéncia em m, causa o aparecimento de 2/ + 1 modos
de oscilacao. Esta dependéncia é que permite diferenciar observacionalmente o efeito do
campo magnético do efeito rotacional. No caso do campo magnético causar a pertubacao
na frequéncia, a degenerescéncia é levantada em /41 modos de oscilacao, com dependéncia
em m?.

O espectro de poténcia das roAp revela que as frequéncias geralmente sao tripletos
com igual espacamento entre as componentes de frequéncias do conunto tripleto. Esses
espacamentos das componentes de frequéncias sao aproximadamente iguais a frequéncia
de rotagao, determinada das variagoes espectrais e luminosidade, a medida que a estrela

gira. As frequéncias observadas podem ser escritas como,
Um =19 — m(1 — Cpi) Vot (2.15)

onde C,,; é uma constante que depende sobre a estrutura da estrela (Ledoux 1951).

Uma discussao sobre a ordem de grandeza dos efeitos do campo magnético e da rotacao
sobre a estrela é feita em Weiss (1986, [25]) e Kurtz e Shibahashi (1986, [26]). Nesses
estudos o efeito do campo magnético é dominante sobre o efeito de rotagao. Kurtz [2]
e Kurtz e cols [3] descrevem o MPO no qual os efeitos do campo magnético e rotagao
esclarecem os resultados de Dziembowski [23|. Nesse modelo, as frequéncias da estrela
sao perturbadas pelo campo magnético, levando a concluir que o eixo de pulsagao esté
alinhado com o eixo magnético. Os dois parametros relacionados com a taxa da amplitude

de pulsacao no tripleto sao definidos como,

_ A +A,

P,
1 A

= tan(i) tan(5), (2.16)
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_ Ay — A, _ CriVrot .17
? A+1 + A,1 Vfl)m‘lg _ Vél)mag’ .

onde a frequéncia pertubada, devido ao campo magnético, depende de |m| tal que v =

ZQNE Vﬁ'mag . Os parametros Ay e A; sao as amplitudes de pulsacao correspondentes aos

(m)ma
0

modos m =0,+1 e vy 9 corresponde as frequéncias dos modos m =1 e 0.

2.4 Modelo da Difusao Radiativo

O processo de difusao radiativo assume um papel importante no contexto de atmosfera
estelares, pois surge como a explicacao promissora para a origem da superabundancia de
terras raras. A importancia deste processo foi primeiro reconhecida por Eddington (1926,
[27]), num trabalho que considera a difusao dentro de zonas de conveccao devido as altas
velocidades associadas com os movimentos convectivos. Entretanto, foi Michaud (1970,
[28]) que investigou o papel da difusdo na tentativa de esclarecer as peculiaridades de
estrelas do tipo A e B da sequéncia principal. Em modelos de estrelas do tipo A, de baixa
rotacao, livre de turbuléncias e conveccao, o perfil dos fons é determinado pelo balanco das
forgas (pressao de radiacao e gravidade). Aqueles elementos, com muitas linhas na regiao
espectral onde ocorre o maior fluxo de radiagao saindo do interior estelar, experimentam
um excesso de pressao transferido pelas transi¢oes atomicas ligado-ligado ou ligado-livre.
Os atomos na atmosfera absorvem e reemitem fotons, em cada processo de absorcao o
foton transmite algum momento para o outro atomo ou ifon. Os atomos que recebem
o maior momento sao os de maior deslocamento. Esses elementos sao empurrados para
cima através da atmosfera, concentrando-se em regioes onde ocorrem formacoes de linhas,
mostrando assim um espectro enriquecido por Fe, Cr, Si e terras raras. Por outro lado,
elementos que apresentam poucas linhas, como He e Ca que tém poucos elétrons para

ionizar na regiao espectral de maior fluxo, tendem a afundar.
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Fig. 2.5: Modos radiais para uma estrela pulsante. Para cada modo de pulsacao a onda foi
graduada arbritariamente para 0r/R = 1 na superficie da estrela. Extraido de Ostlie
[22].

A pulsacao resulta da nao validade da equacgao de equilibrio hidrostatico nas camadas
externas da estrela. O balanco entre as forcas de pressao e gravidade é desfeito, originando
movimentos que dissipam a energia. Para que a pulsacao seja mantida e se prolongue por
periodos relativamente longos, como é observado, deve existir algum mecanismo que excite
as pulsacoes.

Para explicar o comportamento que excita as ondas de pressao, Eddington (1918a,b,
[22]) propds que estrelas pulsantes seriam como “maquinas térmicas”. Os gases nas
camadas de uma estrela realizam trabalho PdV, quando expandem e contraem durante
um ciclo de pulsagdo. Se a integral § PdV> 0 para o ciclo, a camada faz um trabalho
positivo sobre sua vizinhanca e contribui para excitar as oscilagoes; se deV< 0, o
trabalho feito pela camada é negativo e tende a amortecer as oscilagoes. Se o trabalho
total (soma das contribuigoes de todas as camadas das estrelas) é positivo, as oscilagoes

crescerao em amplitude. Similarmente, as oscilagoes diminuirao, se o trabalho total for
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negativo. Estas mudancgas nas amplitudes de pulsagoes continuam até que um valor de
equilibrio é alcancado, quando o trabalho total feito por todas as camadas é nulo.

O trabalho realizado por cada camada da estrela durante um ciclo, é a diferenca entre
o fluxo de calor para dentro do gas e saindo dele. Para excitar a pulsacao, o calor deve
entrar na camada no regime de alta temperatura do ciclo e sair do ciclo no regime de baixa
temperatura. As camadas de conducao de uma estrela oscilante, devem absorver calor
em torno do periodo de sua maxima compressao. Neste caso, a maxima pressao ocorrerd
ap6s a maxima compressao e as oscilacoes serao amplificadas. Entao, se as camadas,
durante o ciclo de excitagaoabsorvessem calor durante o periodo de méaxima compressao,
poderiamos questionar em que regiao da estrela esta excitacao acontece?

Foi de Eddington [22] a primeira possibilidade e sua considera¢ao baseava-se no fato
que, quando o centro da estrela estd em compressao , sua temperatura eleva-se, aumen-
tando assim a taxa (£) na qual a energia termonuclear é gerada. Como a estrela tem um
nodo no centro (deslocamento dr, figura 2.5), a amplitude de pulsa¢do é muito pequena
proxima ao centro. Embora este mecanismo de energia (mecanismo — €) opere no nicleo
da estrela, nao é suficiente para excitar a pulsacao da estrela. Todavia, ha suspeita de que
variacoes na taxa de producgao de energia nuclear possa produzir oscilagoes que impecam
a formacao de estrelas estaveis com massas maiores do que M > 90M,® (Ostlie e Bradley
[22]).

Se a camada da estrela vem a ser mais opaca devido a compressao, ela pode reter o fluxo
de energia em direcao a superficie e empurrar as camadas superficiais para cima. Entao
durante a expansao a camada torna-se mais transparente, o calor retido pode escapar e a
camada voltara para recomecar o proximo ciclo. Nas palavras do proprio Eddington: “To
apply this method we must make the star more heat-tight when compressed than when
expanded; in other words, the opacity must increase with compression”.

De fato, a opacidade diminui com a compressao na maior parte da estrela. A lei de

opacidade de Kramers (k = kop/T>°), depende da densidade e da temperatura do material

6 Pelo teorema de Voigt-Russell, qualquer mudanca em massa ou composicio exige uma nova adaptacio
da temperatura efetiva e luminosidade da estrela.
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Fig. 2.6: Variacoes na temperatura e opacidade, modelado para o tempo de maxima compressao
para a estrela RR-Lyra. Na zona de ionizacao parcial do hélio dx aumenta quando 07
¢ reduzido. Extraido de Ostlie [22].

estelar. QQuando as camadas da estrela sao comprimidas, sua densidade e temperatura
sao ambas aumentadas. Porém a opacidade é mais sensivel & temperatura do que a
densidade e a opacidade dos gases geralmente diminui devido a compressao. A opacidade
assume casos especiais para superar o efeito de amortecimento da maior parte das camadas
estelares, o que explica porque a pulsacao estelar é observada somente para uma em cada
10° estrelas!!!

As condigoes propicias para que a excitacao e manutencao das oscilacoes estelares
onde esse mecanismo (valvula de Eddington) possa operar com sucesso, sao as chamadas
zonas de ionizagao parciais. Nessas camadas os gases estao parcialmente ionizados e
parte do trabalho é feito sobre os gases quando eles sao comprimidos, produzindo mais
ionizacao, ao invés de elevar a temperatura do gas. Com o aumento da temperatura

numa taxa menor, o aumento em densidade com a compressao produz um aumento na
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opacidade de Kramers, veja figura 2.6. Similarmente, durante a expansao, a temperatura
nao diminui tanto quanto esperado, desde que agora os ions recombinem com elétrons e
liberem energia. Novamente a densidade domina (lei de Kramers), consequentemente a
opacidade diminui com a densidade durante a expansao. Esta camada da estrela pode,
assim, absorver calor durante a compressao e ser deslocada para fora liberando calor
durante a expansao, e retornando novamente para recomecar o proximo ciclo. Esta forma
da opacidade atuar na estrela é denominada de mecanismo — k. Numa zona de ionizagao
parcial, o mecanismo — k é reforcado pela tendéncia do calor fluir para dentro da zona,
durante a compressao, devido & temperatura ter aumentado, porém em valor menor que
suas camadas adjacentes. As zonas de ionizagao parciais sao os pistoes que conduzem as
oscilagoes das estrelas; elas modulam o fluxo de energia através das camadas da estrela e

sao a causa direta da pulsacao estelar.
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Fig. 2.7: Zonas de ionizacao do hélio e hidrogénio em estrelas de diferentes temperaturas. A
massa estelar das zonas desloca-se para regides externas em dire¢ao a superficie, a
medida que a tempertura aumenta. Extraido de Ostlie [22].
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Na maior parte das estrelas existem duas zonas principais de ionizagao. A primeira
¢ uma zona extensa do HI — HII e do Hel — Hell (primeira ionizagao), onde
ambas ocorrem em camadas com temperatura caracteristica de 1 a 1,5 x 10*K. Estas
camadas sao referidas como a zona de ionizacao parcial do hidrogénio. A segunda zona é
mais profunda, envolve a segunda ionizacao do hélio (HelI — HellI), que ocorre numa
temperatura caracteristica de 4 x 10*K, e é chamada de zona de ionizacao parcial do hélio.
A localizacao destas zonas dentro da estrela determina suas propriedades pulsacionais.
Como mostra a figura 2.7, se a estrela estd quente demais (7500K), as zonas de ionizagao
estariam localizadas muito proximas a superficie. Nesta posicao, a densidade é muito
baixa e nao existe massa disponivel suficiente para excitar as oscilacoes efetivamente. Isto
esclarece a borda azul (maior temperatura) da faixa de instabilidade do diagrama H-R.
Numa estrela com menor temperatura efetiva (6500K), as temperaturas caracteristicas
das zonas de ionizacao sao encontradas mais profundas na estrela. H4 mais massa para
o pistao da zona de ionizacao empurrar ao redor, e 0 modo do primeiro sobretom pode
ser excitado’. Numa estrela ainda mais fria (5500K), as zonas de ionizac¢do ocorrem em

regioes profundas o suficiente para excitar o modo de pulsagao fundamental.

"Se o W > 0 gerado dentro de uma zona de ionizacdo é suficiente para superar o amortecimento
(W < 0) das outras camadas, entdo um modo pode ser excitado.
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Observacao e Reducao

Nesta ultima década, observacoes espectroscopicas de pulsacoes em estrelas tém con-
tribuido com muitas informacoes acerca do interior estelar. Estudos espectroscopicos de
pulsagoes tém sido feitos em estrelas do tipo roAp para observar suas variacoes espectrais.
As medidas espectroscopicas de amplitude de pulsacao feitas em algumas dessas estrelas
apresentaram uma grande confusdo de resultados de uma estrela para outra (veja os
trabalhos de Kjeldsen & Bedding (1995, [29]; Belmonte e cols [11]; Schneider & Weiss
(1989, [30]); Hatzes & Kiirtner (1994, [31])) alcancando diferengas por um fator de até
100 vezes para a mesma estrela (Hatzes, Mkrtichian & Kanaan 2001-inpress [32]).

A origem dessas divergéncias foi solucionada em estudos mais recentes, quando Kanaan
e Hatzes (1998, [33|) e Baldry e cols (1998, [34]) mostraram uma dependéncia inversamente
proporcional entre a amplitude de pulsacao da velocidade radial e a largura equivalente
(intensidades das linhas espectrais analisadas). Devido & pouca quantidade de linhas
espectrais estudadas por Kanaan & Hatzes e o fato de virem de uma tinica estrela, motiva-
nos a ampliar o estudo a mais estrelas e a uma quantidade maior de linhas. Pretendemos
repetir a mesma técnica utilizada por estes dois tltimos autores para um novo conjunto
de dados obtidos com o telescopio de 2,70m do observatério McDonald no Texas, onde o

objeto de estudo é a estrela HR1217.
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Fig. 3.1: Apresentamos parte do espectro da estrela HR1217 que foi acessivel com o equipamento
utilizado. Devido & pequena dimensao do detector a cobertura do espectro estéi
imcompleta no intervalo espectral de 5.000 a 6000A. Na caixa pequena mostramos
a ordem espectral 7 ampliada.



Capitulo 3. Observacao e Reducao 32

3.1 Observacao

Observagoes espectroscopicas da estrela HR1217 (HD24712) foram realizadas na noite
de 13 de setembro de 1994, com o telescopio de 2,7m do observatorio McDonald no Texas
pelo astronomo e pesquisador Dr. Artie Hatzes e cedidos ao professor Antonio Kanaan.
Os dados foram coletados utilizando um espectrografo coudé (Tull e cols (1995, [35]))
de dispersao cruzada com resolucoes de 60.000 a 240.000. Durante as observacoes foi
utilizado um CCD TT 800x800 pixels com cada um de 15um, fornecendo uma cobertura
incompleta na regiio espectral 5000-6000 A (veja a figura 3.1) com resolucio R ~100.000
(AX = 0,025 A por pixel em X\ = 5.000 A ).

As medidas da velocidade radial (V' R) foram feitas utilizando uma célula de absorgao
de iodo (I) colocada na entrada da fenda do espectrografo. Esta técnica vem sendo
muito utilizada, por causa da precisao que resulta para as medidas da V R da estrela. No
proximo capitulo discutiremos este método.

Foi obtido um total de 93 espectros num periodo em torno de 3 horas e o tempo total de
cada exposi¢ao (exposi¢ao + leitura do CCD) foi de aproximadamente 90s. Na figura 3.2

mostramos de maneira esquematica os espectros coletados durante a observacgao:

e No painel inferior da figura 3.2 apresentamos somente o espectro da célula de iodo;

e O espectro da estrela, é mostrado no painel acima do espectro da célula de iodo na

figura 3.2;

e Durante o resto da observacao foram tomados espectros da estrela combinados com
o espectro da célula de iodo. Nos painéis superiores da figura 3.2, mostramos o

primeiro e o ultimo espectro observado.

3.2 Reducao
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Fig. 3.2: Mostra-se uma sequéncia de espectros, onde na base do grafico temos somente o espectro
da célula de iodo, acima desta o espectro da estrela. Nos outros dois painéis acima,
mostra-se o primeiro e o ultimo espectro coletado.

Os CCDs (do inglés “Charge Coupled Device”) consistem de uma matriz de pequenos
sensores. Durante uma exposicao os fotons que incidem sobre o CCD sao absorvidos
pelos sensores e transformados em elétrons. Apods o término de uma exposi¢ao, o CCD
é lido, isto é, a carga acumulada em cada pixel é convertida para um nimero digital
chamado ADU (novamente a sigla é do inglés “Analogue-to-Digital units”). Durante
o processo de aquisicao de dados sao introduzidos efeitos instrumentais e também da
atmosfera terrestre, que devem ser corrigidos. Para a correcao desses efeitos, deve-se

obter imagens de bias, dark!(se necessario) e flat-fields, que forma o nicleo da redugao;

1 As imagens de dark estdo associadas ao nivel de corrente de escuro e depende do tempo de integracio
e da temperatura de operacdo do CCD — sistema de resfriamento. Estas imagens ndo foram necessarias



Capitulo 3. Observacao e Reducao 34

conversao da imagem bidimensional numa imagem unidimensional e uso de lampadas de
comparacao para transformacgao da posicao pixel em comprimento de onda do espectro,
que sao especificas da espectroscopia. Para realizar a reducao dos dados utilizamos o
“software” IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) mantido pelo NOAO (National
Optical Astronomy Observatory). O IRAF é composto de diversos pacotes para redugao
e analise de dados, e o seu constante desenvolvimento (de novas tarefas e pacotes) tem
tornado o processo de reducao extremamente 4gil no campo da astronomia observacional.
O pacote para a reducao de dados, utilizando o equipamento descrito na secao 3.1, é o
pacote Twodspec.

A rotina para a reducao dos dados exige uma sequéncia de etapas utilizando o IRAF
para transformar uma imagem nao reduzida em um espectro pronto para ser analisado.

Estas etapas necesséarias serao descritas para cada imagem:

1. Subtragao de bias — Toda a imagem de CCD tem um ponto-zero de compensagao
para medir o nimero de fotons, que é chamado de bias. O nivel de bias pode
variar sobre o CCD (estrutura de bias) e também variar de imagem para imagem.
A reducao envolve duas partes, primeiro uma subtracao de imagem de bias, que é
obtida da leitura do CCD sem exposicao a luz; e a segunda é o ajuste do nivel zero
usando a regiao de “over-scan” da imagem, que é uma area nao iluminada do CCD,
onde mais ciclos de leitura sao exigidos para obtermos o valor do nivel de bias no
CCD. A imagem de bias contém ruido de leitura, como toda imagem. Para evitar
um ruido extra nas imagens do espectro, devemos tomar muitas imagens de bias
(50) e fazer uma média para produzir uma imagem de bias contendo um nivel de

ruido baixo.

2. Correcao do Flat-Field — Para determinar a variacao da resposta pixel a pixel
do detector sao feitas exposi¢oes de uma lampada (geralmente quartzo) que ilumina
o CCD de maneira uniforme. A medida da variacao na sensibilidade dos pixels na

absorcao de fotons é denominado de flat-field. A imagem de flat-field serve como

por que o nivel de dark foi essencialmente zero para o tempo de exposi¢ao tomado.
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um mapa de sensibilidades relativas de nosso sistema. Este mapa pode ser entao
usado para corrigir imagens tomadas de objetos. Para isso, basta dividirmos pixel-
a-pixel a imagem do objeto pelo flat-field. Porém deve-se estar atento para pixels
que apresentam contagem de fotons elevadas, ocasionados por defeitos no CCD e/ou
raios cosmicos, devendo serem corrigidos. Para obter um melhor sinal/ruido, um

flat-field médio pode ser feito das imagens de flat-field individuais.

3. Localizagao e extragao do espectro — Os espectros sao projetados numa imagem
bidimensional (veja figura 3.3), onde uma dimensao representa a dire¢ao da dispersao
e a outra a direcao da fenda. No caso de um espectro echelle, varios comprimentos
de onda (eixo da dispersao) sao projetados em diferentes partes do CCD (ordens),
onde a direcao de dispersao permanece quase inalterada e as ordens adjacentes
estao separadas na direcao da fenda de tal forma que nao h& sobreposicao das
ordens. Define-se uma janela para extra¢io da abertura ou de uma ordem (o pico
de luz espalhada na diregao da fenda) ao longo do eixo de dispersao e outra janela
para o fundo do céu. Em geral o espectro nunca é paralelo a uma linha do CCD.
Entéo, é necessério tragar o perfil espacial da abertura (centro) em funcdo do eixo de
dispersao, para fazermos a extracao. Isto deve ser feito para cada ordem, ajustando-
se uma funcao do tipo polinomial. Apods o tracado do espectro, somamos os pixels
dentro de cada abertura na dire¢do perpendicular a dispersao (direcao da fenda).

Com isto reduzimos a dimensao da imagem para uma dimensao.

4. Calibracao do comprimento de onda — Neste ponto, o espectro esta colapsado
em uma dimensao, mas ainda nao estd pronto para ser analisado, pois o que se
deseja é obter a intensidade em funcao do comprimento de onda. Portanto, ainda é
necessario fazer a calibragao de comprimento de onda desses espectros para finalizar
a reducao das imagens. Para realizar esta calibracao, utilizam-se os espectros de
lampadas de comparacao. Essas lampadas de comparacao sao lampadas de espectros
de emissao onde um conjunto de comprimentos de onda suficientemente espacados,

aparecem como linhas separadas no espectrografo. A radiacao emitida pela lampada
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Fig. 3.3: A figura mostra a imagem bidimensional de um espectro echelle, onde o eixo x é a
direcao de dispersao e as diferentes ordens distribuem-se no eixo y.

de comparagao é formada por comprimentos de ondas bem definidos (discretos Aj,
A2, As,...) que sdo caracteristicos de cada lampada. Utiliza-se essas lampadas
como espectros de referéncia, pois sao tomados como tendo a relacao exata entre o
comprimento de onda e o pixel. E necessario determinar-se a solucao da dispersao
que fard o mapeamento da coordenada em funcao do pixel. Identifica-se algumas
linhas (trés ou quatro) do espectro colapsado com o espectro de referéncia (lampadas
de calibracao) para uma solugao inicial do mapeamento da coordenada. A tarefa
identify(do pacote Twodspec) usa essa solugdo para realizar um mapeamento dos

pixels, marcando as linhas encontradas do espectro colapsado. Se a escolha inicial
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foi boa, a solucao final marca varias linhas e podemos aplicar essa solucao para

colocar o espectro na escala de comprimento de onda.

5. Ajuste do continuo - Para finalizar a reducgao, ainda falta normalizar o espectro
para suavizar a dependéncia residual do espectro final devido a variacao na sensibil-
idade sobre o comprimento de onda da regiao observada. Geralmente nao é possivel
fazer uma medida de intensidade absoluta em espectro de alta resolucao porque
a fenda usada é muita estreita e assim apresenta perdas. Por isso, o continuo, é
usualmente tomado como um nivel de referéncia e sua intensidade e forma variam
de exposicao para exposicao. Para superar esta adversidade, um ajuste pode ser
feito para o continuo ou regioes proximas do continuo, normalizando a intensidade
do nivel do continuo & unidade para todo o espectro. Para o caso do espectrografo

echelle que possui muitas ordens, o continuo é maior para as maiores ordens e a

intensidade tem forma de parabola (veja figura 3.1).
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Método das Medidas da Velocidade
Radial

4.1 Introducao

A técnica mais conhecida para medir velocidade radial é através do uso de lampadas
de comparacao, porém este método cléssico raramente alcanca uma precisao melhor do
que umas poucas dezenas de kms™! (Cochran e Hatzes (1994, [36])). O principal fator que
limita a precisdo, apontado por Griffin & Griffin (1973, [37]), surge da iluminagao distinta
da oOtica do espectrografo pelas fontes de comparacao e estelar. O feixe estelar antes de
cruzar a oOtica do telescopio deve também atravessar a atmosfera terrestre, enquanto que
a lampada de comparacao, geralmente tomada num tempo diferente (antes ou apos o
espectro estelar), tem um padrdo de iluminagao diferente, além de seguir um caminho
diferente através do espectrografo. Os Griffins sugeriram que este problema poderia
ser superado se as linhas do espectro de comparacao fossem sobrepostas ao espectro
estelar antes da luz entrar no espectrografo. A sugestao inicial foi usar uma banda de
absor¢ao de Oy (telirico) em 6300A como espectro de referéncia. Este método dava a
6bvia vantagem de ter o espectro de absorcao superposto ao espectro estelar e, portanto,
ambos espectros fariam o mesmo caminho 6tico. Desse modo, qualquer deslocamento,

seja devido ao movimento da imagem, instabilidades no detector e/ou no espectrografo,
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afetariam igualmente os espectros da estrela e da fonte de comparacao. Porém, a banda de
O, (telarico) apresenta duas desvantagens para a precisao das medidas da VR: esta banda
nem sempre apresenta alta densidade de linhas e as variacoes de pressao e temperatura
afetam a variabilidade intrinseca das linhas na banda. Ainda assim, os Griffins afirmavam

que esta técnica era capaz de alcancar uma precisiao de 10-20 ms™1.

Trabalhos recentes
nesta area (Cochran (1988, [38]) e Cochran e cols (1991, [39]) conseguiram alcancar tal
precisao, confimando as afirmacoes dos Griffins. Porém, a técnica foi modificada pela
introducao de uma ampola contendo um gas ao invés da banda de Os.

Uma outra técnica de alta precisao para as medidas da VR foi conseguida mediante
a passagem da luz estelar através de uma ampola contendo um gas de absorcao colocada
antes da luz entrar no espectrografo. As linhas de absorcao do gas contido na ampola sao
sobrepostas ao espectro do objeto observado e, assim, o espectro formado contém uma
referéncia (o gas da ampola) para as medidas diferenciais das variagdes na velocidade
radial. Esta técnica foi empregada pela primeira vez por Campbell e Walker (1979, [40]),
quando utilizaram gas de HF, em vez da banda de O,. Porém o gas HF é de dificil
manipulacao, até mesmo nas melhores condicoes de laboratorio, por ser um gés altamente
toxico e corrosivo; portanto nao foi possivel construir uma célula permanentemente lacrada
desse gas. Este ultimo fator faz com que nao se possa ter um nimero de moléculas fixo
na ampola e consequentemente uma falta de controle sobre o ntimero e largura das linhas
de absorcao.

Um gés que nao oferecesse as desvantagens do HF foi proposto por Libbrecht (1988,
[41]). Libbrecht experimentou o I, por ser mais benigno e, também, por apresentar
uma série de fatores que poderiam resultar numa melhora da precisao da medida da
VR. Os pontos que influenciavam diretamente na precisio da medida eram: i) uma
forte banda eletronica (muitas linhas de absor¢ao) na regiao espectral 5000-6000 A; ii)
pressao suficiente para produzir absorgao significativa do gas dentro da ampola; iii) gas
nao corrosivo, consequentemente poderia ser construida uma ampola permanentemente
fechada com um namero constante de moléculas de iodo; iv) o Iy tem um espectro de

linhas estreitas, que permite medir melhor o deslocamento das linhas de absorcao. De
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fato, todos esses fatores asseguraram uma melhora para a medida de alta precisao da VR.

Vamos descrever na proxima segao a ampola de Iy e os resultados alcancados.

4.2 A Célula de Iodo

E claro que a construcdo da ampola de Iodo ndo foi por acaso, mas sim com uma
finalidade de pesquisa bem estabelecida. O surgimento do programa MOPS (McDonald
Observatory Planetary Search) em setembro de 1987, para procurar sistemas planetarios
proximos orbitando em torno de estrelas tipo solar, desencadeou a necessidade de realizar
medidas baricéntricas precisas de velocidades radiais [36]. O nivel de precisdo para ser
alcancado foi estimado a partir da velocidade do Sol em torno do baricentro Sol-Jupiter,

que é 12,4ms~!

, para encontrar sistemas solares semelhantes ao nosso. Assim, o MOPS
implementou a ampola de Iodo, colocada na frente da entrada da fenda do espectrografo
coudé do telescopio de 2,7m do observatorio McDonald, o que permitiu realizar medidas
de velocidades radiais da ordem de 10ms™!.

A célula de iodo (I3) é um tubo simples de quartzo com dimensbes de 5 cm em
diametro e 15 cm em comprimento. Este tubo é preenchido com gas de iodo em pressao
de vapor (cerca de 6,57 x 10~* atm), entao lacrado com um nimero fixo de moléculas de
I, em seu interior. Para assegurar que todo iodo encontre-se no estado gasoso, evitando
qualquer condensacao nas paredes, é necessario manter a temperatura dentro da ampola
estabilizada em 50°C [36]. As moléculas de iodo nao reagem com o quartzo e tao pouco
podem escapar da ampola, dessa forma produzem um sistema de referéncia estavel para
as linhas de absorcao. O programa MOPS testou a estabilidade da ampola e comparou-
a com a técnica anteriormente utilizada da banda de O,, para um longo periodo de
observacao. Medidas da VR de uma mancha na superficie lunar, para os dois métodos
[36], mostrou que o I, tem menor espalhamento (7,1ms™! contra 11,9ms™! do O,). Este

resultado demonstrou o nivel de precisao alcancado com a técnica da célula de iodo para

fazer medidas da VR.
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4.3 Técnica de Medida da Velocidade Radial

Geralmente o processo de transformacao de posi¢ao sobre o detector para comprimento
de onda é feito através de frequentes medidas de lampadas de calibracao. Porém, entre
uma medida de calibragao e a préoxima medida, pode ocorrer um deslocamento instrumen-
tal mudando a relacao pixel — \. A fim de evitar que o mapeamento pixel — A seja alterado
por qualquer deslocamento instrumental, preterimos o uso de lampadas de calibragao
e utilizamos a célula de I, colocada na frente da fenda de entrada do espectrografo.
Assim, a cada espectro estelar tomado, tem-se o espectro das linhas de absorcao da
célula superposto ao espectro estelar durante toda a observacao. Se ocorrer qualquer
deslocamento instrumental, este afetara tanto as linhas do espectro estelar como também
as linhas de absorcao da célula. Contudo, ainda sera possivel obter uma calibracao do
comprimento de onda, por que a célula estd sempre na frente da fenda do espectrogréfo.
A determinacao das variagoes nas medidas da velocidade radial sao feitas a partir das
diferencas no deslocamento Doppler aparente nas linhas estelares com respeito as linhas
de referéncia (I).

Depois que obtemos os deslocamentos Doppler das linhas estelares com respeito as
linhas de referéncia, precisamos transformé-los em medidas de velocidade radiais. O
procedimento de como foram realizadas as medidas da VR esté ilustrado na figura 3.2
para ordem espectral igual a 7 em HR1217. Na figura 3.2 mostramos a sequéncia normal
de observagao com a célula de iodo: a) na parte inferior da figura o espectro do iodo,
colocando-se a ampola em frente a fenda do espectrografo e usando uma fonte de luz
de espectro continuo para iluminar a tela de “flat-field”; b) no segundo painel de baixo
para cima um espectro da estrela tomado sem a ampola no caminho 6tico; ¢) espectro da
estrela com a ampola de iodo colocada em frente a fenda; d) mesmo que em ¢, o ultimo
da sequéncia de 93 espectros tomados através da célula de iodo.

Para medirmos variacoes na velocidade radial da estrela precisamos medir se h4 algum
deslocamento das linhas da estrela com relacao as linhas do iodo. Deslocamentos das

linhas do iodo e da estrela em relacao aos pixels do detector indicam efeitos instrumentais.
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Para medirmos tais possiveis deslocamentos fazemos uma correlagao cruzada entre o
espectro estrela-+iodo com o espectro da estrela e outra entre o espectro estrela-+iodo
com o espectro do iodo. Deslocamentos idénticos nos dois casos implicam em efeitos
instrumentais, ou seja, entre as medidas do iodo e da estrela feitas no comego da noite (dois
painéis inferiores da figura 3.2) e as medidas da estrela-+iodo feitas ao longo da noite algo
deslocou-se no espectrografo. Se os deslocamentos apontados pelas correlacoes cruzadas
forem distintos entao a estrela mudou de velocidade radial durante as observagoes.

A correlacao cruzada é usada como uma solucao inicial para a nossa medida. Para
obtermos um valor mais preciso da velocidade radial partimos para mais uma etapa. A
partir da convolugao do espectro da estrela e do iodo tentamos sintetizar o espectro ob-
servado estrela+iodo. Usamos o resultado prévio da correlacao cruzada antes da primeira
convolucao para deslocar individualmente o espectro do iodo e da estrela. A convolucao
resultante é muito parecida com o espectro iodo+estrela. Porém ela pode ser ainda mais
parecida. Para testar quao parecido é este espectro calculamos um y? entre a convolucao
da estrela com o iodo e com o espectro estrelatiodo. Guardamos o valor do x? e entdo
deslocamos um pouco o espectro da estrela e calculamos nova convolucao, guardamos o 2,
entao deslocamos o espectro do iodo e produzimos uma nova convolucao e assim por diante
até encontrarmos um minimo para o x2. Além de podermos deslocar os espectros, ou seja
mudar o comprimento de onda central de cada espectro, podemos também re-amostrar os
espectros para levar em conta uma possivel mudanca na dispersao dos espectros, causada

por exemplo por uma leve mudanca na temperatura do CCD.

4.4 O Programa Radial

A técnica utilizada para medir velocidade radial descrita acima é feita através do
programa “radial”. O radial é uma implementagao do método de Fahlman e Glaspey para
redugao de velocidades radiais do espectro estelar de G. G. Fahlman e J. W. Glaspey (1973,
[42]) que usa a interpolagao sinc ao invés da transformada de Fourier rapida (FFT - Fast

Fourier Transform). Em sua esséncia estes métodos sdo matematicamente equivalentes,
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no entanto a interpolagao sinc supera a técnica de FF'T usada originalmente por Fahlman
e Glaspey. O método de interpolacao ¢ um algoritmo com mais capacidade para lidar
com mascaras de aberturas, variagoes de dispersao e ganho na estabilidade do espectro.
No caso o algoritmo nao faz uma interpolacao dos dados espectrais e um tnico passo de
interpolacao é usado sobre cada modelo de espectro.

O programa encontra a solucao através de uma série de aproximacoes sucessivas
fazendo o teste do qui-quadrado (x?) entre os dados espectrais e o modelo construido
como ajuste de boa qualidade ou de referéncia, aqui neste trabalho a célula de Todo é o
modelo de referéncia. Resumidamente descreveremos as principais etapas que o programa,
radial executa para obter as medidas de velocidade radial. Inicialmente a primeira etapa
do algoritmo é transformar a amostragem de pontos nos dados espectrais para uma escala

em comprimento de onda mediante a relacao de dispersao dos dados, expressa por
A= Ad ({L‘d — {L‘d70) . (41)

A seguir, para determinar a amostragem de pontos no modelo do espectro estelar é

aplicado o deslocamento doppler dado por

/

A :)\<1+%). (4.2)

Em seguida sao aplicadas o modelo de dispersao inversa para a estrela e a célula de Iodo

(referéncia) através da relagao

Tg :A;1 ()\ — )\370)
e (4.3)

o :Afl ()\ — )\f,O)

Neste momento os pontos z e Ty sa0 nimeros reais (nao inteiros) e os valores de S(z;) e
F(zy) sao computados por meio do algoritmo de interpolacao sinc.

Finalmente os dois espectros sao combinados dentro de um modelo tinico através da
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transformacao

M(xq) = S(zs)AF (zf) + S(xs) + F(xy), (4.4)

que incorpora as informacoes de dispersao e da velocidade radial dado por
—~1 v -1
M|:l‘d] = S[As ((1 + Z)Ad(l‘d — {L‘d70) — )\570)} ® F[Af (Ad(ZL‘d — {L‘d70) — )\f,O)} (45)

Se admitimos que W, é peso devido ao mascaramento dos dados espectrais, a formula

para o qui-quadrado (x?) é escrito na forma

= Y (M - Dl (19

As equacoes de 4.1-4.6 sao expressao em funcao das seguintes denominagoes

W,, = Peso, valor entre 0 e 1; dependendo da méascara / no inicio.
s, f,d = Subindices para Estrela (Star), Referéncia (Fiducial) e Dados (Data).

Falta = alinhar e completar e adeus chapter4!

O radial ainda pode ser computado segundo algumas opcoes de otimizacao, isto é, da
minimizacao do x?. H4 cinco opc¢oes de encontrar o deslocamento verdadeiro para os dois
espectros combinados. Maiores detalhes dessas opcoes pode ser encontrado no trabalho

de Fahlman e Glaspey [42].

4.5 Série Temporal

Os dados observacionais (fotométricos, espectroscopicos,etc) sdo um exemplo daquilo
que chamamos de uma série temporal, e sua forma mais simples é definida como uma
colegdo de n observacoes de uma dada variavel ordenada da seguinte forma: {f;}, com
i = 1,n. Um exemplo desse ordenamento sao os dados fotométricos de uma estrela

pulsante, a variavel medida é a intensidade e cada medida esta associada a um particular
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instante de tempo t;, [[; = I(t;)]. A forma de amostragem fornece o limite de frequéncias
que poderemos encontrar nesta colecao de dados mediante anélise de Fourier. Em geral,
os tempos {t;} nao sdo igualmente espagados na maior parte das aplica¢oes astronomicas.

Na andlise de uma série temporal, queremos detectar a presenca de sinais peridédicos
e, para isto, é necessario um método que seja capaz de identificar esses sinais. Existe
uma variedade de algoritmos desenvolvidos para pesquisar por sinais periddicos e suas
propriedades. Um desses algoritmos ¢ a anélise de Fourier, e este ¢ o método que
escolhemos. Nao faremos uma discussao aprofundada nesta dissertacaosobre anélise de
Fourier, apenas destacaremos a aplicabilidade da transformada de Fourier Discreta (TFD)
em nossos dados. A TFD é uma técnica muito utilizada na andlise de periodicidades em
séries temporais, quando o conjunto de dados nao sao igualmente espacados. Na figura 4.1

ilustramos a aplicabilidade dessa poderosa ferramenta em trés situacoes .

4.6 Analise de Fourier Discreta

A principal base de informacao que podemos obter através da analise de série temporal
sobre um conjunto de dados é decompd-los de acordo com sua(s) frequéncia(s). Este
procedimento é frequentemente chamado de andlise de Fourier e fornece um quadro
alternativo dos dados no dominio de frequéncia. A descricdo da frequéncia nada mais
é do que uma leitura da variabilidade desse conjunto de dados sobre os possiveis modos
normais de pulsagao na estrela (baixas frequéncias ou altas frequéncias). Por exemplo,
se num conjunto de dados temos N pontos tomados em intervalos regulares de At, seja
o intervalo de tempo total alcancado pelo conjunto de dados designado por 7', ou seja,
N.At = T. O espagamento entre os pontos do conjunto de dados (At) é chamado de
taxa de amostragem. Estes dois paramétros, o tamanho do intervalo de tempo (T), e a
taxa de amostragem At, sao absolutamente cruciais na anéalise espectral e serao o alvo da
discussao que segue abaixo.

Se esses dados sao coletados por T' dias qual é a oscilacao de periodo mais longo que

pode ser resolvida para este intervalo de tempo? Padroes ou sinais com periodos maiores
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Fig. 4.1: Mostramos a esquerda as fun¢oes no dominio tempo e a direita no dominio frequéncia. A
primeira delas representa uma sendide infinita, a segunda é a fun¢ao caixa que representa
o limite dos dados no dominio tempo, a terceira é o que temos realmente ap6s uma
noite de observacao. Note-se que as transformadas da primeira e segunda fungoes sao
analiticas e, portanto, a terceira também é, pois ela é a convolucao da transformada da
primeira com a segunda.

do que T dias nao podem ser completamente resolvidos dentro desse intervalo temporal.

A frequéncia mais baixa que pode ser detectada de um conjunto de frequéncias é:

1
w1 = T (47)

onde o indice 1 em w; significa que é a primeira frequéncia desse conjunto. Os padroes
de frequéncias mais altos sao dados por um conjunto de ntimeros inteiros com indice

k =2,3,4.... Entao o conjunto de frequéncias pode ser identificado por

Wg =

L
s
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A resolugao em frequéncia (ou espectral) Aw, que resulta desse conjunto de dados é a

largura do pico e tem a forma:

Aw = T (4.9)

Quanto maior for o valor de T" e quanto mais uniforme forem os dados, mais Aw se
aproxima de 1/7. Portanto, esta é a unidade de frequéncia fundamental, ou seja, é a
grade de espacamento no dominio frequéncia. Todas as outras frequéncias identificadas
pela TED sao maultiplos inteiros de Aw correspondendo aos modos com periodos inteiros
no intervalo 7. A aplicacao desse método é vista na figura 5.2 onde identificamos o pico
principal para cada regiao espectral das transformadas Fourier.

Qual é a maxima frequéncia que pode ser resolvida para um conjunto de dados com At
de amostragem? Existe um limite para a resolucao temporal que pode ser resolvida para
esta taxa de amostragem. Se um sinal é amostrado uma vez a cada intervalo At, entao
uma onda com uma frequéncia menor do que 1/(2At) nao pode ser totalmente resolvida.
O principal detalhe que podemos ver com a velocidade At de um obturador de maquina
fotografica é uma onda com um pico uma vez amostrado, um vale no proéximo intervalo e
um pico no proximo. Este padrao “para cima/para baixo/para cima” tem um limite para

a maxima frequéncia de

“mae 9Nt T 2 T/N

1 ! g% = WnN/2- (4-10)
Em outras palavras, a frequéncia mais alta que podemos resolver com a taxa de amostragem
de At =T/N é a frequéncia N/2 no conjunto de frequéncias, chamada de “frequéncia de
Nyquist”.

Em principio, podemos sempre aumentar N, mas a resolucao espectral nao é afetada,
permanecendo inalterada. Aumentando N, aumentamos o limite de maxima frequéncia,
mas nao sua resolucao. Se queremos aumentar a resolucao espectral, isto é, diminuir
a largura do pico, devemos entao escolher um tempo total de observacao maior. Desse

modo, os dados devem ser gravados por um grande intervalo de observacao. Se nao hé
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como aumentar o tempo de observacao, ainda é possivel aumentar a resolucao espectral
desde que as medidas possam ser tomadas préoximas de zero, isto é, fazendo com que os
intervalos regulares At tenham valores pequenos. Associado ao tempo de observagao esté
o problema das interrupgoes diurnas (chamados de “gaps”). Se as observacoes de uma
estrela pulsante sdo feitas num tnico observatorio (exceto para sitios muito proximos
aos polos), por exemplo, por cerca de 8-11 horas, inevitavelmente elas terdo que ser
interrompidas durante o dia. Outro tipo de interrupcao indesejavel é a passagem de
nuvens. Quando fazemos a TFD dos dados, essas interrupgoes introduzem falsos modos
de pulsagao no espectro de frequéncias (chamados de “alias”) tornando complexa a sua
andlise. Exemplificamos na figura 4.2 um “gap” entre duas noites de observacao e o
resultado depois de aplicar a transformada na série temporal. A transformada revela a
estrutura do espectro, onde a presenca do “alias” é vista como um pico central e dois lobos
laterais.

A idéia de eliminar ou reduzir ao maximo as interrup¢oes diurnas deu origem ao WET
(Whole Earth Telescope) tendo como seu fundador o astronomo R. E. Nather. O WET
¢ uma rede interativa de observatorios distribuidos em diversos locais na Terra com o
objetivo de observar durante o ciclo de rotacao da Terra, evitando assim, as interrupcoes
diurnas.

Podemos resumir em duas relacoes fundamentais a informacgao extraida na analise de

Fourier de um conjunto de dados igualmente espagados:

AwT =1 (4.11)
1

- 412

Cmer = Ot (4.12)

Interpretamos essas relagoes da seguinte maneira: aumentando o limite no dominio tem-
poral, aumenta-se a resolucao no dominio frequéncia e vice-versa. Aumentar a resolugao
em um dominio nao significa aumentar a resolugao no outro dominio.

Na andlise de Fourier sobre um conjunto de dados discretos substituimos a integral
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Fig. 4.2: Mostramos na parte superior da figura os dados de duas noites de observacao. O
espagamento entre as curvas representa o “gap” causado pela interrupcao diurna. Na
parte inferior da figura apresentamos a transformada desses dados onde pode ser notada
a presenca de “alias”.

da transformada de Fourier (TF) por uma soma discreta sobre os pontos do conjunto e

alteramos os limites da somatoéria para cobrir todo o intervalo de tempo da observacao:

2
L

X(w) >~ x(ty,)e 2™t (4.13)

i

Onde N é o numero total de pontos observados, k£ indexa um ponto da curva de luz e ¢,

¢ o tempo em que foi amostrado o ponto k£ da curva de luz.
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4.7 Ajuste de Sendides

Uma vez que conhecemos as frequéncias que compoe uma curva de luz podemos ir
em busca de uma determinacao mais precisa de suas amplitudes, tempos de maximo e

das proprias frequéncias.

4.7.1 Ajuste Nao-linear de Senéides

A forma mais direta de determinarmos com precisao os trés parametros da sendide, e
suas incertezas, € mediante um ajuste de uma curva senoidal ao conjunto de dados por
minimos quadrados. Este ajuste deve ser feito aos trés parametros simultaneamente. Para
realizar esse ajuste, usamos a técnica de minimos quadrados de Bevington (1969). Como
o ajuste de sendides de periodo desconhecido é nao-linear, precisamos de um valor inicial
para cada um dos trés parametros, sendo que este valor inicial pode ser obtido da TF.

Dados os valores iniciais da amplitude, fase e frequéncia, calculamos o valor de 2.
Variamos entdo os valores dos parametros e calculamos novamente o valor de 2, se este
diminuir, entao a variacao dos parametros foi realizada na direcao certa, caso contrario
a mudanca foi feita na direcao errada e devemos muda-la. Este processo repete-se até
que a variacao percentual em Y2 seja menor do que um limite de erro por nés imposto.
Repetimos o processo de ajuste nao-linear de sendides para cada um dos picos encontrados

na TF, assim obtemos as amplitudes, os periodos e os tempos de maximo para cada

variacao presente na curva de luz, como também as incertezas.

4.7.2 Ajuste Linear de Sendides

H4 uma desvantagem no ajuste nao-linear de sen6ides. Por ser um ajuste nao-linear
estd sujeito a instabilidades niimericas. Por exemplo, no caso de termos duas frequéncias
na curva de luz muito proximas uma da outra, pode acontecer que ao mudar os parametros
da sendide que estd ajustando-se, o algoritmo encontre um valor de minimo local de y?
proximo e convirja para este resultado, enquanto sabemos que o resultado correto (minimo

real) estava em outra frequéncia. Este ainda é o melhor método para encontrar o periodo
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e sua incerteza. No caso do ajuste nao convergir, ou convergir para outra raiz, deve-se
empregar o método da subcorrecao para cada passo, diminuindo o passo, por exemplo a
metade de seu valor anterior. Também devemos notar que se o valor da correcao for da
ordem do valor do parametro, devemos aplicar uma pequena fracao da correcao.

Para objetos que ja observamos varias vezes e conseguimos determinar seu periodo
com precisao usando o ajuste nao-linear, podemos usar um ajuste linear de sendides, com
dois parametros livres, a amplitude e a fase. Este ajuste linear é muito mais seguro, pois
a minimizacao de x? é analitica, como no caso do ajuste de polindémios. Isto também faz
com que a determinagao dos parametros seja mais rapida: uma tinica iteragao é necessaria
para determiné-los. A precisao nos valores dos parametros determinados também é maior.
No nosso trabalho sempre usamos o ajuste nao-linear até obter o melhor valor do periodo,

e depois usamos o linear para obter amplitude e fase.



Capitulo 5

Andalise dos Resultados

5.1 Medidas da Velocidade Radial e Identificacao Espectral em HR1217

Mostramos na figura B.1 as dez ordens utilizadas no espectrografo coudé bidimen-
sional, contendo o espectro da estrela HR1217, num intervalo espectral de 5.000 a 6.000A,
com a cobertura incompleta. O tempo total de exposicao foi de aproximadamente 3 h.
Cada ordem espectral mostra as linhas compostas na cobertura (eixo-x) pela sua in-
tensidade relativa (eixo-y). As medidas da velocidade radial de cada ordem espectral
(utilizamos todas as linhas de absor¢ao por ordem espectral) foram analisadas com trans-
formadas de Fourier discreta (DFT). O resultado da transformada para cada ordem
pode ser visto na figura 5.2. Numa primeira anélise podemos observar que a medida
da amplitude de pulsacao depende da regiao espectral examinada. Na tabela 5.1 ap-
resentamos os resultados das medidas da amplitude da VR para cada ordem espectral,
obtidas do calculo da DFT para um valor de frequéncia fixa. A ordem espectral m = 6
(Acentrar = 5142 A) foi excluida analise devido ao alto S/N. Na analise das medidas da VR,
o valor da frequéncia fixa correspondendo a uma frequéncia média de f,, =231,46 ciclos
por dia (C/D) ou periodo de P = 6,22 min, que esta dentro do intervalo das seis frequéncias
detectadas por Kurtz e Seeman (1983, [43]), veja a tabela 1.3 (pg 8). A frequéncia média
foi calculada fazendo a média das frequéncias individuais medidas para cada ordem. Este

valor aproxima-se da frequéncia com a melhor medida (ordem espectral 8) no sinal do
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Fig. 5.1: Apresentamos a parte do espectro da estrela HR1217 que foi acessivel com o
equipamento utilizado. Devido & pequena dimensao do detector, a cobertura do espectro
esta incompleta no intervalo espectral de 5.000 a 6000A.
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espectro de poténcia das transformadas (veja a figura 5.2). O tempo de observacio do
nosso conjunto de dados é muito curto para que possamos resolver os seis modos de
pulsacao. Na figura 5.2 apenas um tnico pico estd presente nas transformadas de Fourier.
Pela inspecao direta dos valores das medidas da amplitude de pulsacao, a dependéncia
da amplitude com a regiao espectral fica clara, a partir dos valores da tabela 5.1. A idéia
de usar a ordem completa é que a precisao das medidas da velocidade radial depende do
nimero de linhas empregadas (Hatzes (1996, [44])). O erro na medida é proporcional a
N2 onde N & o namero de linhas de absorcio utilizadas para determinar a velocidade

radial.

Tab. 5.1: Amplitude de Pulsagdo das Ordens Espectrais
Ordem Amplitude (m/s) Acentral (A)

m7 83,5 5220,84
m8 164,0 5301,16
m9 51,3 5384,01
m10 101,5 5469,50
m11 253,5 5557,75
m12 153,2 5648,88
m13 122,5 5743,07
m14 209,0 5840,42
m16 206,0 6045,37

Outro aspecto observado é quanto a intensidade das linhas nas ordens espectrais. A
comparacao das figuras B.1 e 5.2, sugere que ordens dominadas por linhas fracas tém
maiores amplitudes de pulsacao, com excecao das ordems 8 e 14 que apresentam linhas
intensas e tem uma amplitude de pulsacao comparéivel as amplitudes das regioes com
linhas fracas (ordens 11 e 16).

As medidas das amplitudes em fase com o periodo de pulsacao fixada em 6,22 min.
Sao mostrados na figura 5.3. O espalhamento (oy,,) nas fases pode ser tao alto para o
intervalo espectral 6033-6057A (/~ 400ms™') como tao baixo em 5211-5231A (=~ 150ms™!).

O 04mp foi calculado apos a subtracao da sendide. O erro na medida da VR, além de ser
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Fig. 5.2: A transformada de Fourier para cada ordem espectral. Os paineis das ordens estao
em mesma, escala. Observa-se diferentes amplitudes de pulsacao para diferentes regioes
espectrais.
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proporcional ao niimero de linhas, depende da intensidade das linhas utilizadas na regiao
espectral e também da intensidade das linhas de absorcao da célula de iodo usada como
espectro de referéncia. Na regifio espectral de 6000 A as linhas de absorcio do gas de L
sao mais fracas, e também existem menos linhas espectrais, nesta regiao , do espectro da
estrela. Desta forma a precisao da medida da VR é afetada pela pouca quantidade de

linhas utilizadas, resultando num maior espalhamento dos valores medidos.
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Fig. 5.3: Mostramos as medidas da velocidade radial de cada ordem espectral em fase com o
periodo do modo de pulsagao principal .

O resultado das transformadas de Fourier na figura 5.2 mostra a clara dependéncia
da amplitude da VR para a ordem inteira, mas nao sabemos como é essa dependéncia.
Como a estrela HR1217 apresenta muitas linhas de absorcao. Podemos tirar proveito
dessa caracteristica e realizar uma analise nas linhas individuais. A realizacao da anéalise
das medidas das linhas individuais da VR nao é uma tarefa facil, por que o processo de
selecao das linhas envolve trés etapas e cada uma apresentando um grau de dificuldade.

Em primeiro lugar é preciso fazer a identificacao das linhas. Entretanto essa classe de
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estrelas tém uma grande quantidade de linhas em seu espectro, que acabam sobrepondo-
se, dificultando uma perfeita identificagdo das linhas. Além do mais, campos magnéticos
podem provocar o desdobramento de linhas tornando ainda mais confusa a sua identifi-
cagao. Em segundo lugar é necessario medir a VR, porém a alta densidade de linhas torna
a mistura delas um caso frequente em seu espectro, e para termos medidas sem misturas,
muitas linhas sdo descartadas. Por tltimo, é preciso medir a largura equivalente (LE) das
linhas, que é uma medida da intensidade da linhas. Mas a medida da LFE depende da
intensidade do continuo e a sobreposicao das linhas afeta o continuo e por conseguinte as
medidas individuais da VR.

Medimos a LFE e o comprimento de onda central de todas as linhas onde foi possivel
medir a VR e o resultado esté listado na tabela 5.2. Para fazer as medidas do comprimento
de onda central das linhas, utilizamos a tarefa splot do pacote onedspec do programa
IRAF. Através dessa rotina realizamos a analise e representagao grafica dos espectros de
absorcao.

Para o processo de identificagao utilizamos o trabalho mais recente de Ryabchikova
e cols (2000) que apresenta uma lista de identifighio das linhas espectrais na estrela
HD122970. Comparamos essa lista espectral com as nossas medidas para a identificacao
das linhas espectrais na estrela HR1217. Uma correta identificacao exige uma anélise

quimica levando em conta os efeitos do campo magnético sobre as linhas (Piskunov e cols

(1995, [45]); Ryabchikova (2000, [46])).

Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da velocidade radial

Medida Identificacao LE Amplitude o4y

A A mA (m/s) (m/s)
5138,42 5138,39 V 1 2,5 163 43
5140,67 5140,50 16,1 819 198

5140,83 Gd II
5143,16 5143,33 Nd II 18,6 618 150
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Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da velocidade radial

Medida Identificacao LE Amplitude o4y
A A mA (m/s) (m/s)

5147,52 514747 Ti I 14,2 63 27
5147,56 Ce II

5150,89 5150,83 Fe I 26,8 48 20
5150,93 Mn I

5150,94 Fe Il

5151,82 5151,91 Fe I 85,3 119 22

5212,40 5212.22 Cr 1 25,3 352 o6
521227 Ti 1
5212.36 Nd 1

5212,73  5212,69 Co I 37,3 316 101

5213,27 5213.13 Cr IT 18,2 272 78
5213.35 Fe I

5213,75 5213.70 Co I 12,2 401 102
5213.80 Fe I

5216,17 5216.15 Cr I 74,5 257 43
5216.27 Fe I
5216.47 Ni I

5216.89 5216.73 Pr 11 12,8 243 71
5216.85 Fe II
5216.86 Fe II

5217,39 5217.38 Fe IT 29,2 403 162

5219.03 5219.00 Co I 22,4 330 103
5219.04 Pr II

5220,16 5220.06 Cu I 12,4 758 91
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Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da velocidade radial

Medida Identificacao LE Amplitude o4y
A A mA (m/s) (m/s)
5220.10 Pr 1T
522247 5222.39 Fe I 16,2 205 60
5222.48 Co 1
5225,01 5224.90 Ni I 52,4 142 33
522493 Ti I
5224.97 Cr 1
5225.02 Cr 1
5225.04 Nd IT
5225.10 Sr 1
5226,12 5226.20 La Il 154 348 100
5292,63 5292.50 Cul 11,3 640 149
5292.61 Pr II
5293,16 5293.02 Fe I 35,7 224 39
5293.16 Nd IT
5294,11 5294.10 Nd TIT 96,3 270 28
5296,67 5296.69 Cr I 31,1 229 66
5297,96 5297.90 Mn I 23,9 392 121
5297.96 Cr I
5298.04 Hf 11
5298.10 Pr II
5299,94 5299.99 Pr IIT 84,0 410 36
5300.01 Ti I
5301,03 5300.92 Fe II 16,5 233 74
5302,21 5302.27 Nd II 42,6 182 36
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Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da velocidade radial

Medida Identificacao LE Amplitude o4y
A A mA (m/s) (m/s)
5302.30 Fe I
5302.30 Cr II
5302,58 5302.58 La II 24,0 334 7
5303,16 5303.20 Nd IT 17,0 426 94
5303.25 V 11
5306,43 5306.46 Nd IT 20,4 228 44
5377,04 5377.05 Lall 14,5 475 101
5380,97 5380.98 La IT 32,7 135 38
5381.01 Ti II
5381.10 Co I
5385,84 5385.88 Nd IT 28,8 303 52
5386,36 5386.33 Fe I 4.4 462 151
5393,18 5393.16 Fe I 23,0 275 7
5462,94 5462.95 Fe I 24,1 232 87
5465,88 5465.93 Fe 11 6,7 210 63
5468,30 5468.37 Ce II 25,6 358 75
5471,35 23,7 584 133
5472,19 5472.27 Ce I~ 29,0 334 89
5473,05 5473.07 Nd II 17,1 258 91
5473.16 Fe I
5548,45 5548.29 Pr 11 12,4 453 89
5548.44 Nd 1T
5566,03 5565.94 Co I 43,2 325 44

5565.96 Ce I
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Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da velocidade radial

Medida Identificacao LE Amplitude o4y

A A mA (m/s) (m/s)
5734,53 15,0 201 65
5740,81 5740.85 Nd II 22,3 251 47
5742,08 5742.08 Nd II 33,5 198 o6
5743,21 5743.19 Nd IT 32,3 286 65
5834,50 5834.61 Co I 14,8 355 79
5842,34 5842.36 Nd II 304 330 58
5844,40 5844.41 Pr IIT 41,2 247 48
6044,61 10,1 416 104

Na figura 5.4 mostramos a fase, a amplitude e a frequéncia de pulsacao das ordens
espectrais utilizadas, com suas respectivas incertezas. Lembramos que o nimero desig-
nando a ordem nao indica a ordem espectral, mas sim representa a abertura da extracao
do espectro. No painel superior da figura 5.4 mostra-se a fase relativa em funcao do
comprimento de onda central de cada ordem espectral. A fase e a amplitude de cada
ordem foram determinadas usando o tempo de maximo da VR ajustando-se uma curva
senoidal em fase com o tempo da primeira observagao (BJED = 9608.874913). Um ajuste
linear foi feito para calcular as amplitudes da VR nas transformadas de Fourier (veja
figura 5.2) para o pico no espectro de poténcia com o periodo mantido fixo em 6,22 min.
Mostramos o resultado para a amplitude de cada ordem em funcao do comprimento de
onda central no painel central da figura 5.4. A menor amplitude de pulsacao ocorre para
a ordem espectral centrada em 5384 A, enquanto que a maior amplitude acontece para
a ordem centrada em 5558 A. No painel inferior mostramos a frequéncia também em
funcao do comprimento de onda. Observe que a melhor medida de frequéncia ocorre para

0 Aeentrat = 9301, 16 A, que esta relacionada com a precisdo da medida da amplitude (do
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pico) do espectro de poténcia (figura 5.2) para a ordem espectral 8.
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Fig. 5.4: No painel superior esté a fase de pulsacao. No painel do meio as medidas da amplitude
da velocidade radial e no painel inferior as medidas da frequéncia de pulsacao. Em
todos os painéis o eixo x é o comprimento de onda central de cada ordem espectral.

5.2 Anaéalise das medidas da VR em linhas individuais

A anélise das medidas da VR para as ordens espectrais em HR1217, mostra uma clara
evidéncia de dependéncia da amplitude com a regiao espectral observada. Baldry e cols
[34] apresentam medidas da amplitude da VR para diferentes faixas em comprimentos
de onda em a-Cir e mostram que em algumas regioes espectrais a amplitude tem um
valor tao alto quanto 1000ms™' dando sustentagio ao resultado de Belmonte e cols [11]
para a mesma estrela, enquanto que, para outras bandas espectrais, a amplitude tém

1

valores em torno de 100ms™ apontado como um limite superior em Schneider e Weiss
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[25]. Em recente trabalho, Kochukhov e Ryabchikova (2001, [47]), utilizando um intervalo
espectral 6138-6165 A em ~v-Equ, concluiram que as terras raras tém as maiores amplitudes
de pulsacao alcancando um limite superior de 800ms~!. Todos esses trabalhos confirmam
a sugestao de Kanaan e Hatzes [33], de que a provavel explicagdo para a divergéncia de
resultados de medidas Doppler na superficie dessas estrelas pulsantes é que a amplitude
depende da regiao espectral analisada.

Com o problema da divergéncia das medidas Doppler esclarecido, investigamos mais a
fundo a dependéncia da amplitude da VR com a intensidade das linhas. Para fazer uma
andlise das linhas individuais e investigar essa dependéncia, medimos individualmente as
VR para cada linha de absorcao e suas respectivas LF.

Para realizar as medidas da amplitude da VR, primeiro calculamos as frequéncias de
pulsagao, através do pico dominante nas transformadas de Fourier das linhas individuais
da VR. Devido as condicoes nao favoraveis do tempo na noite de observacao, nao temos
dados fotométricos para comparar a frequéncia da curva de luz com a frequéncia determi-
nada através do pico do espectro de poténcia das transformadas. Todas as medidas das
frequéncias estao dentro dos 6 modos de pulsacao detectados por Kurtz [43, 48]. Devido
ao pouco tempo de observagao (= 3h) ndo é possivel resolver o espectro de poténcia
(espagamentos entre as frequéncias de pulsagdo sdo de ~3C/D, para resolvé-los seriam
necessarias 8 hs de observagao) e os 6 modos aparecem como um unico pico. Assim,
para determinar as medidas da amplitude da VR individualmente, ajustamos uma curva
seno de frequéncia fixa mas amplitude e fase varidveis. A tabela 5.2 mostra todas as
espécies quimicas para as quais conseguimos medir a amplitude de pulsacao e obter sua
identificacao espectral.

Mostramos na figura 5.5 as medidas da amplitude de pulsacao como funcao da LFE
para as espécies que apresentam o maior numero de medidas: Cr, Fe, Nd, Pr; onde as
medidas desses elementos nao estao separadas por graus de ionizagoes. Ja na figura 5.6
mostramos todas as medidas da VR que realizamos em HR1217 como funcao da LE. A
inspecao direta da representacao grafica dessas medidas nas figuras 5.5 e 5.6 sugere uma

dependéncia da amplitude da VR com a LE. Essa suspeita de comportamento é mais forte
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Tab. 5.3: Tipos de ajustes para os elementos:Nd II e Fe I-I1

Elemento Ajuste a oo Ko(m/s) o, X2 P,
Fe Linear -0,2505 0,4043 158,2 20,9 64,21 0,0000

Exponencial ~ -0,0067 0,0023 298,86 547 33,00 0,0028
Constante - 147,19 11,00 68,8 0,0000
Nd  Linear 51190 1,2180 409,50 44,20 14,57 0,1487
Exponencial -0,02635 0,0056 601,84 22,19 15,89 0,1027
Constante - — 23495 1526 29,29 0,0010

para as espécies Nd e Fe, por que tém maior quantidade de medidas do que os outros
dois elementos (Pr e Cr). Observamos de ambos graficos, uma tendéncia da amplitude
da VR diminuir com a LE. Testamos a suspeita desse comportamento através de uma
analise dessas medidas fazendo 3 tipos de ajustes (linear, exponencial e constante), para
as linhas de Nd e Fe e todas as linhas juntas.

A tabela 5.3 lista os parametros calculados dos ajustes linear e exponencial sendo que
a, Ky sao os coeficientes angular e o linear com seus espalhamentos. Também sao listados
os valores do x? e as probabilidades desses ajustes. O comportamento da amplitude da

VR (K) com a intensidade da linha corresponde as seguintes formas de ajustes:

Linear,

K = Ko+ oW, (5.1)

Exponencial,

K = Kyexp(aW,) (5.2)

e uma constante K = K, onde K, é expresso em ms~ ', Wy ¢ a LE e é dado em
miliangstrons e o valor de « tem dimensio de ms—*mA~'.

Para dar um correto tratamento aos ajustes realizados em nossas medidas, analisamos
duas quantidades que testam a significancia desses ajustes. O primeiro é o teste do y?
que permite determinar a qualidade do ajuste realizado sobre as medidas. O segundo é a

probabilidade do x? que quantifica a confiabilidade desse ajuste.
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Na tabela 5.3, apresentamos os trés ajustes realizados para as duas espécies quimicas
mostradas na figura 5.5, e o Fe tem a lei exponencial como melhor funcao ajustada,
enquanto que a funcao linear descreve melhor as medidas de Nd, embora a funcao expo-
nencial possa também ser considerada. O Nd tém os valores de x? que melhor descrevem
a suspeita da dependéncia da amplitude com a LFE, por que a amplitude aumenta quando
a LE diminui. Avaliamos esta possibilidade através da distribuicao da probabilidade de
x? ser um valor significativamente confidvel. Na tabela 5.3 apresentamos os valores da
P(x?) e o grau de confiabiliade para as probabilidades dos ajustes. Os valores encontrados

sao muito pequenos para garantir a existéncia dessa correlacao. A maior probabilidade

alcancada é de ~ 15% para o ajuste linear.
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Fig. 5.5: Mostramos a amplitude de pulsagdo em funcao da LFE para quatro espécies quimicas
em HR1217. Para as linhas de Nd e Fe realizamos trés tipos de ajustes indicados na
parte superior direita de cada cada gréafico .

Testamos a suspeita do comportamento da amplitude ser inversamente proporcional
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Tab. 5.4: Tipos de ajustes para todos os elementos

Ajuste a oo Ko(m/s) ok, x> P

Linear 0,3369  0,2573 192,2 12,8 269,28 0,0000
Exponencial -0,0016 0,0010 330,29 12,11 183,34 0,0000
Constante  — - 205,99 7,16 276,52 0,0000

a LE para todas as medidas da VR combinadas. Na figura 5.6 mostramos os resultados
dos ajustes linear, exponencial e constante para essas medidas. Na tabela 5.4 sao listados
os valores dos parametros para os ajustes. O ajuste que apresenta melhor x? (veja a
tabela 5.4) é a lei exponencial, entretanto este valor estd longe de ser confiavel para
confirmar essa suspeita, por que o resultado da probabilidade é praticamente nulo.

Em recente trabalho, Hatzes e cols [32| realizaram medidas da amplitude de pulsagao
em 33 Lib e ajustaram uma lei exponencial do tipo & equacao 5.2, para as linhas de Fe,
Cr, Nd e todas as espécies juntas. A idéia era investigar o comportamento das medidas da
VR como funcao da LE. A realizacao do ajuste sugere fortemente que o comportamento

da amplitude seja inversamente proporcional a intensidade da linha.

5.3 As medidas da VR e a Dependéncia Espectral

Na anéalise das medidas da VR, verificamos o comportamento da amplitude de pulsacao
das espécies em funcao do comprimento de onda. Mostramos na figura 5.7 o resultado
para as linhas de Pr, Cr, Nd e Fe. Para as linhas de Cr e Fe nao conseguimos fazer
medidas da VR para comprimentos de onda acima de 5.500 A. As terras raras Nd e
Pr sao as que apresentam maior amplitude de pulsacao, mas de um modo geral todos
elementos mostram variagoes (pequenas e grandes) nas amplitudes de pulsagdo para
diferentes comprimentos de onda. Se existe uma relacao de dependéncia da amplitude
da VR com o comprimento de onda, esta correlagao nao é evidenciada pela analise das
nossas medidas com a regiao espectral. Outra propriedade interessante para investigar é o

grau de ionizacao dos elementos. Testar se ha correlacao em relacao ao grau de ionizacao
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Fig. 5.6: Mostramos o resultado dos ajustes para todas as linhas medidas da amplitude de
pulsacao como func¢ao da LFE. No lado direito acima estd indicado os tipos de ajustes
realizados.

para algumas linhas fortes de elementos uma ou duas vezes ionizado, como por exemplo,
as linhas de Fel-II. Entretanto isto nao foi verificado.

E interessante comparar os resultados das duas espécies em comum (Fe e Cr) para as
estrelas v-Equ e HR1217. Kanaan e Hatzes (veja o resultado para a y-Equ no apéndice A)
concluiram que a dependéncia da amplitude com o comprimento de onda é mais um efeito
da coincidéncia da quantidade de linhas fortes existentes na regiao espectral de menor
comprimento de onda, do que um efeito real. Resulta ainda em y-Equ, que as linhas de
Fe tém menores amplitudes de pulsacao do que as de Cr. Nao é claro o efeito para as
linhas de Fe e Cr em HR1217 devido & pequena amostra das medidas. O resultado mais
evidente para ambas estrelas é que nao mostram qualquer correlacao entre a amplitude

da VR e o comprimento de onda.
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Fig. 5.7: Mostramos a amplitude como uma fung¢ao do comprimento de onda para as linhas de
Fel-I1, NdI-TI-III, CrI-IT e PrI-II. Nao ha correlacdo da amplitude com o comprimento
de onda.

Os resultados de nossas medidas para a estrela HR1217 nao apdiam a suspeita que
a amplitude de pulsacao tenha uma dependéncia inversamente proporcional a LFE. Esta
relagdo foi sugerida por Kanaan & Hatzes [33] e também no recente trabalho de Hatzes e
cols [32], onde tentam ajustar uma fungao exponencial para a explicagdo desse compor-
tamento. A suspeita da dependéncia da amplitude da VR com a LE, deve ser investigada
mais a fundo, talvez porque este comportamento possa estar relacionado com outro tipo
de problema. A amplitude é definida como uma quantidade positiva, de modo que
nunca teremos valores negativos para as medidas da amplitude. Logo, a concentracao

das medidas das amplitudes da VR que tém as maiores barras de erro encontram-se em
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regioes de menores LFE. Portanto, a amostra das medidas pode ser interpretada como
tendenciosa para valores mais altos da amplitude da VR. Apontamos para a existéncia de
uma deficiéncia das medidas de amplitudes na regido central da figura 5.6 (intervalo de
40-80 mA), mas ainda assim, é possivel observar que a maior incerteza nas medidas da
amplitude com a intensidade das linhas ocorre para menores valores de LE.

A possibilidade da amostra das medidas ser tendenciosa deve ser investigada, fazendo
uma simulagao das medidas da amplitude com a LF. Na figura 5.8 mostramos o resultado
da simulacao, tentando reproduzir as medidas reais da amplitude. Geramos esses dados
ficticios, fixando uma amplitude inicial (Ko = 200 ms™!), com 5 pontos gerados para a LE
levando em consideracao a diminuicao da LF com o aumento da medida da amplitude da
VR. O programa simula nimeros aleatérios para a amplitude num intervalo de |K—Kq| <
500, adicionando-os a amplitude inicial. Sempre que o resultado para o valor da amplitude
for negativo (K), o programa calcula um novo valor para K, de modo que, somente valores
positivos sejam gerados para as amplitudes.

Mostramos os valores dos parametros para os 3 tipos de ajustes realizados para os
resultados da simulacao na tabela 5.5. Da figura 5.8 observa-se que o melhor resultado
entre os 3 ajustes é a funcdo exponencial. A anilise da quantidade de x? indica o
exponencial como o de melhor ajuste. A comparacao dos resultados reais e simulados das
medidas da amplitude (figs 5.6 e 5.8) sugere que ambas tém um comportamento muito
semelhante com relacao a distribuicao das medidas, e o resultado pode ser verificado
pelos parametros ajustados (veja as tabelas 5.4 e 5.5). Este resultado parece reproduzir

a suspeita da correlacao entre a amplitude da VR e a LE.

Tab. 5.5: Tipos de ajustes da simulacao da amplitude em funcao da LFE.

Ajuste a o Ko(m/s) 0K,
Linear -1,5953 0,1770 310,60 10,10
Exponencial -0,0092 0,0001 403,42 1,10

Constante 231,01 5,32
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Fig. 5.8: Mostramos o resultado da simulagdo das medidas da amplitude com a LFE e os
respectivos ajustes.

5.4  Conclusoes

A analise das medidas da VR para as ordens espectrais em HR1217 torna clara a
dependéncia da amplitude com a regiao espectral observada, assim como resultado obtido
anteriormente em Kanaan & Hatzes [33] para outra estrela roAp. Em Hatzes e cols [32] o
mesmo resultado é encontrado para outra estrela roAp, sugerindo que este comportamento
parece ser mesmo comum nessa classe de estrela. A principal motivacao do nosso trabalho
era verificar a dependéncia da amplitude com a intensidade das linhas, a suspeita desse
comportamento foi apontada em Kanaan & Hatzes [33] e por Baldry e cols [34, 49].

A dependéncia da amplitude da VR com a LE no estudo espectroscopico para a estrela

~v-Equ mostrou uma forte correlagao para as linhas de CrI-CrIl e Til-II. Essas linhas
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indicavam que a medida que a LFE aumentava a amplitude de pulsacao diminuia, porém
foram poucas medidas apresentadas. Tinhamos a intencao de obter o maior nimero de
medidas dessas espécies e apresentar o resultados dessas medidas em apoio a suspeita
desse comportamento. No entanto, medimos poucas linhas dessas espécies e por isso
nao analisamos essas linhas. Por outro lado, medimos um numero suficiente de outros
elementos para fazer uma anélise estatistica. Realizamos ajustes para o Fe (em estados
misturados) e para Nd (somente no estado NdII), e a inspecao grafica do ajuste para a
terra rara parece indicar uma luz sobre a suspeita de uma anti-correlacao da amplitude
com a LE. Porém, os resultados da anéalise das medidas da VR refutam tal suspeita, de
modo que nao confirmamos nada sobre a suspeita da dependéncia da amplitude com a LFE.
A baixa probabilidade do ajuste permite suspeitar da qualidade do ajuste feito, de modo
que se existe uma dependéncia e alguma relacao que possa descrever o comportamento
da amplitude com a LFE, nao concluimos de nossos resultados.

Talvez a suspeita da correlacao com a LFE deve ser buscada somente para espécies
quimicas que estejam em um estado (sem misturas de estados). Em nossos resultados,
apontamos o elemento Nd (somente no estado uma vez ionizado) como a melhor dis-
tribuicao para o comportamento de anti-correlacao da amplitude com a LF. Nao tentamos
funcoes mais complexas para ajustar as medidas da VR, talvez seja relevante essa tentativa
para verificar se tal dependéncia existe realmente. Kochukhov e Ryabchikova [47] apontam
que as variacoes das linhas resultam de uma interacao complexa da inomogeneidade
entre as distribuicoes vertical e horizontal das espécies quimicas e também dos modos de
pulsagao em y-Equ. Uma solucao ainda nao investigada seria obter um ntimero maior
de medidas da amplitude por espécie quimica e separa-las por estados de ionizacao,
evitando assim misturas de estados. A andlise dessas medidas separadas por estados
poderia esclarecer se tem ou nao correlagao da amplitude a LF.

Nossas medidas mostram que as amplitudes mais altas encontram-se nos elemen-
tos terras raras (Nd e Pr) e as mais baixas sao vistas para o Fe na figura 5.5. Este
comportamento pode ser provocado pelo efeito geométrico na superficie da estrela, isto

é, os elementos que localizam-se nos polos magnéticos mostram as maiores amplitudes
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enquanto os elementos que ocupam a faixa equatorial tém amplitudes mais baixas. O
comportamento da variacoes da amplitude de pulsacao com o tempo esta de acordo com
o modelo que descrevemos para as pulsagoes (MPO), onde o eixo de pulsagio esté alinhado
com o eixo magnético.

Uma outra informagao pode ser observada no comportamento das variacoes de fase
com o comprimento de onda mostrada na figura 5.4. Supondo que a amplitude da VR
para cada ordem é causada pela formacao de linhas oriundas de uma mesma regiao estelar,
entao a fase deve provavelmente refletir alguma informagao sobre a regiao de formagao
dessas linhas. Se existe algum comprimento de onda vertical para as pulsacoes, entao
seria razoavel esperar alguma correlacao da fase com a amplitude da VR de cada ordem
espectral. Em 5550 A a fase parece niio estar correlacionada com a amplitude da VR
daquela ordem, esta posicao poderia ser um indicativo da existéncia de um nodo radial.
A suspeita de um nodo radial também foi evidenciada em Hatzes e cols [32], onde uma
descontinuidade nitida em 5900 A marcaria a posicio desse nodo radial (veja os graficos
no apéndice B). Hatzes e cols [32], também mostram as mesmas quantidades, fase e
amplitude como fun¢ao do comprimento de onda central, para outra estrela (y-Equ) e
observa-se a ocorréncia de uma descontinuidade na mesma regiao espectral; veja a figura
no apéndice B. Baldry [49], apresenta medidas bissetor da linha H, em «-Cir, onde o
nucleo estd em anti-fase com as asas das linhas. Estas medidas foram interpretadas como

o resultado de um nodo radial na atmosfera dessa estrela.
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Apéndice A

Medidas da Amplitude da VR em
v-Equ
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equivalente para os elementos CrI-11I, Fel, Fell e Til-II.
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Medidas da Amplitude e Fase de 33lib
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