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ResumoAs estrelas Ap rapidamente os
ilante (roAp) são estrelas que mostrammuitos modos deos
ilações não-radiais. Esses objetos são laboratórios astrofísi
os ideais para 
ompreender
omo e porque estas pulsações o
orrem? Os estudos espe
tros
ópi
os das pulsaçõesforne
em informações sobre as propriedades gerais dessa 
lasse de estrelas. Neste trabalho,apresentamos medidas pre
isas da amplitude da velo
idade radial na estrela roAp HR1217
om o teles
ópio de 2,7m do Observatório M
Donald. Essas medidas foram tomadas 
omuma ampola 
ontendo um gás de iodo na frente da entrada do espe
trógrafo Coudé E
hellede dispersão 
ruzada. Os resultados das medidas da velo
idade radial para 
ada ordemindi
am que a amplitude da pulsação depende da região espe
tral analisada. Uma análisemais detalhada das medidas individuais das linhas de absorção mostra que os elementosterras raras (Nd e Pr) têm maiores amplitudes de pulsação do que outros elementos (Cre Fe). Investigamos também a suspeita do 
omportamento da amplitude 
om a larguraequivalente, reinvidi
ada por Hatzes & Kanaan e por Baldry. A análise de todas asmedidas individuais das linhas não 
on�rmou a suspeita de 
orrelação entre a amplitudede pulsação 
om a largura equivalente para os três tipos de ajustes: linear, exponen
ial e
onstante. Realizamos ainda os mesmos tipos de ajustes para as espé
ies quími
as Nd eFe, e o melhor ajuste foi o linear, mas a baixa probabilidade deste ajuste (P (χ2) ≈ 15%)não indi
a uma 
orrelação signi�
ativa. Testamos também a hipótese de a amostra dasmedidas da amplitude ser tenden
iosa.



Abstra
tRapidly os
illation stars Ap (roAp) are stars who show many modes of nonradialos
illations. These obje
ts are the best astrophysi
al laboratories to understand how andwhy they are beating. The spe
tros
opi
 studies of pulsations supply information on thegeneral properties of this kind of stars.In this work, we present pre
ise measures of the amplitude of the radial velo
ity in thestar roAp HR1217 with a 2.7m teles
ope at the M
Donald Observatory. These measureshad been taken with a iodine absortion 
ell at the front of the input of the spe
trographCoudé E
helle with 
rossed dispersion. The results of the measures of the radial velo
ityfor ea
h order indi
ates that the amplitude of the pulsation depends on the spe
tralregion that has been analyzed. A more detailed analysis of the individual measures of theabsorption lines shows that the rare lands elements (Nd and Pr) have higher amplitudeof pulsation than the others (Cr and Fe).We also investigate the possibility of the behavior of the amplitude with the equivalentwidth, suggested by Hatzes & Kanaan and Baldry. The analysis of all the individual mea-sures of the lines did not 
on�rm the hypothesis of the 
orrelation between the amplitudeof pulsation and the equivalent width for three types of �ttings: linear, exponential and
onstant. We still 
arried out the same kind of �ttings for the 
hemi
al spe
ies Nd andFe, and the best �tting turn out to be the linear one, but low the probability of this �tting(P (χ2) ≈ 15%) does not indi
ate a signi�
ant 
orrelation. We also test the hypothesis ofthe sample of the measures of the amplitude has been vi
ious.



Capítulo 1
Estrelas Variáveis

Neste 
apítulo, lo
alizaremos no diagrama H-R as estrelas rapidamente os
ilantesAp (roAp) 
omo estrelas variáveis pulsantes. A importân
ia de lo
alizar estas estrelasdentro da 
lasse de estrelas variáveis surge porque podemos 
ompreender mais sobre asua evolução e estrutura estelar, a partir da 
omparação 
om outras estrelas variáveis. Naseção seguinte dis
utiremos o me
anismo de pulsação das δ−S
uti e roAp, que o
upamprati
amente a mesma região do diagrama H-R e por esta razão, poderiam apresentarsemelhanças em relação aos seus estágios evolutivos. Finalizaremos o 
apítulo relatandoa situação das observações feitas até o presente momento da estrela HR1217.1.1 Lo
alização das Estrelas roAp no Diagrama H-RAntigamente estrelas variáveis eram estrelas que apresentavam mudanças de brilhoem es
alas de tempo menores que 100 anos (vida humana). Atualmente, são 
onsideradasestrelas variáveis as estrelas que variam também em outras grandezas físi
as, 
omo 
ampomagnéti
o ou variações espe
trais. As estrelas podem ser variáveis extrínse
as, 
itamos asbinárias e
lipsantes que formam um sistema ligado, onde a variabilidade está asso
iada àpassagem da estrela 
ompanheira na linha de visada do observador, ou variáveis intrínse
asque apresentam uma variação o
asionada pela sua própria estrutura.Mostramos na �gura 1.1, as diversas 
lasses de estrelas variáveis intrínse
as, que



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 2subdividem-se em variáveis pulsantes, variáveis semi-regulares, variáveis irregulares evariáveis eruptivas. Desejamos lo
alizar a posição das estrelas roAp no diagrama H-R,que são estrelas variáveis periódi
as próximas ou na sequên
ia prin
ipal. Estas estrelaspulsantes têm os menores períodos dete
tados até agora (veja na tabela 1.1).1.2 As estrelas roAp e as δ-S
utiDestinamos esta seção a uma dis
ussão das estrelas roAp e δ-S
uti por o
uparemuma posição muito próxima no diagrama H-R (veja a �gura 1.1) e, por isso podem estarpulsando pelo mesmo me
anismo. As estrelas pulsantes são laboratórios astrofísi
os ideaisporque forne
em informações a respeito da estrutura interior. Geralmente as pulsaçõespossuem vários modos (já que pulsam em pelo menos mais de um modo) de os
ilações e
ada modo é um vín
ulo devido à estrutura da estrela, portanto o estudo desses modos éuma ferramenta poderosa para 
ompreensão do interior estelar. O estudo dessas pulsaçõesé 
hamado de asterosismologia e é atualmente um dos ramos da astrofísi
a que mais tem
ontribuído para a 
ompreensão do interior estelar. A asterosismologia será o es
opo dopróximo 
apítulo.As estrelas variáveis δ-S
uti lo
alizam-se (veja a �gura 1.1) na parte abaixo da faixade instabilidade onde estão posi
ionadas as RR-Lyrae, na sequên
ia prin
ipal ou saindodela. As estrelas δ-S
uti 
ara
terizam-se por serem de tipo espe
tral A ou F 
om períodode pulsação entre 0,5 e 5h.Muitas estrelas δ-S
uti são multi-períodi
as e por esta razão tornam-se objetos deinteresse no estudo dos modos de os
ilações. Da mesma forma que o som produzido por umsino depende da sua estrutura, isto é, do tamanho e densidade, as frequên
ias produzidaspor uma estrela também dependem da sua estrutura. Então, quando observamos asos
ilações produzidas por estrelas pulsantes, 
omo as estrelas δ-S
uti, podemos estudaros modos de os
ilações dessas estrelas. As variações em brilho são da ordem de 0,8mag,enquanto que os movimentos de massa super�
ial dessas estrelas são 
ara
terizados poramplitudes da velo
idade radial de pou
os km/s ou menos. Estas estrelas pulsam em
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Fig. 1.1: Diagrama H-R esquemáti
o mostrando a lo
alização das várias 
lasses de estrelaspulsantes. A parte sombreada está rela
ionada a pulsação, enquanto que as linhasrepresentam as várias trajetórias de evolução, sendo que a linha pontilhada representaa sequên
ia prin
ipal; extraído de Baldry (1998) [1℄.



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

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

baixo sobretom e os modos asso
iados às os
ilações são os modos-p1(Kurtz 1990, [2℄).A pulsação nas estrelas δ-S
uti está rela
ionada pelo me
anismo-κ (será dis
utido nopróximo 
apítulo), operando na zona de ionização par
ial do hélio.Uma outra 
lasse de estrelas variáveis são as estrelas roAp que estão prati
amentesobrepostas as estrelas δ-S
uti no diagrama H-R. A des
oberta da primeira estrela dandoorigem a esta nova 
lasse de estrelas variáveis, o
orreu em 1978 através de uma 
ontrovérsiaentre Wagner e Przybylski em torno do valor da temperatura efetiva nessa estrela. Wagnerestimava uma temperatura de 7400K a
reditando ser um 
aso extremo de estrela Ap,enquanto que Przybylski indi
ava 6300K [2℄. A partir dessa divergên
ia Kurtz resolveutestar a 
urva de luz da HD101065 utilizando fotometria diferen
ial 
om duas estrelasde 
omparação e resolução temporal em torno de 8min. Após o des
obrimento da vari-abilidade da estrela HD101065, Kurtz e 
olaboradores [3℄ en
ontraram outras 14 estrelasroAp. O trabalho de Martinez [4℄ na última varredura realizada para as roAp 
ontribuiu
om mais dez novos membros da 
lasse, totalizando em 25 objetos, listados na tabela 1.2.As estrelas roAp 
ara
terizam-se por terem em seus espe
tros muitas linhas de ferro1 Em geral, as variações dessas estrelas podem ser expressas em termos dos esféri
os harm�ni
os, ondeo sobretom é o índi
e radial. Des
reveremos os esféri
os harm�ni
os no 
apítulo 2.



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



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 6eixo magnéti
o e in
linado em relação ao eixo de rotação. Maiores detalhes a respeito doMPO será des
rito no próximo 
apítulo.As estrelas roAp são estrelas de tipo espe
tral A ou F. Portanto, 
ara
terizam-se porserem todas estrelas Ap que são estrelas frias e magnéti
as 
om uma forte pe
uliaridadequími
a. As estrelas Ap apresentam espe
tros de linhas de ferro abundantes e uma grandequantidade de elementos de terras raras 
om uma superabundân
ia quími
a de elementos
omo Sr, Cr e Eu (Preston 1972, [6℄) 
omo mostra a tabela 1.2. As estrelas Ap tambémsão 
onhe
idas 
omo CP2 (quimi
amente pe
uliares). A tabela 1.2 mostra tambémoutras 
ara
terísti
as 
omo o período prin
ipal de pulsação, a magnitude absoluta, 
ampomagnéti
o efetivo e identi�
ações de outros 
atálagos. A lo
alização desses objetos podeser observada na �gura 1.1, tendo seu intervalo de temperatura entre 7000�8300 K. Istosugeriria que o mesmo me
anismo de ex
itação para as pulsações nas δ-S
uti � me
anismo-
κ (opa
idade) na zona de ionização do hélio � seria também responsável para as pulsaçõesdas roAp [2℄. No entanto esta hipótese apresenta um problema de interpretação poisas roAp apresentam períodos menores do que as δ-S
uti. Segundo Gauts
hy (1998, [7℄),modelos teóri
os não apóiam esta 
onje
tura. Baseado na pe
uliaridade da 
omposiçãoquími
a da atmosfera de uma roAp, Matthews e 
ols (1988, [8℄) sugeriu que outra zonade ionização � ionização par
ial do SiIV � poderia ser o me
anismo de ex
itação daspulsações. Tal zona poderia 
onduzir as pulsações se o hélio fosse drenado da zona deionização do He II. No trabalho realizado por Kurtz [2℄ sugere que a remoção do He o
orrapor pro
esso de difusão. Um 
aminho anteriormente proposto por Shibahashi (1983, [9℄),que foi também investigado por Cox (1984, [10℄), era a superestabilidade magnéti
a.Shibahashi diz que o me
anismo é mais efetivo nos pólos magnéti
os da estrela, e osmodos de os
ilações observados nessas estrelas são frequên
ias ressonantes 
om a es
alade tempo da superestabilidade magnéti
a em estrelas do tipo espe
tral A. Este quadrotem a vantagem de des
rever o alinhamento do eixo de pulsação 
om o eixo magnéti
oe a seleção de modos 
om simetria axial. Contudo, o me
anismo de pulsação para asroAp prossegue 
omo uma questão em aberto. As os
ilações podem estar rela
ionadas àzona de ioniza
ão par
ial do He II, mas 
ontinuam sendo alvo de debates e 
onstantes



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 7pesquisas, na tentativa de se ter um es
lare
imento de�nitivo.1.3 HR1217A estrela HR1217 (HD24712) é uma das estrelas roAp mais frias e mais observada.Kurtz [5℄ des
obriu os
ilações 
om período de 6,15 minutos e uma amplitude de 14 mili-magnitudes. Matthews e 
ols [8℄ en
ontraram variações de velo
idades radiais 
om umaamplitude de 400±50 ms−1, variando 
om a frequên
ia prin
ipal da os
ilação fotométri
ae dando sustentação para a interpretação da pulsação destas rápidas os
ilações nas roAp.As variações da velo
idade radial foram 
on�rmada por Belmonte e 
ols (1989, [11℄), 
omuma amplitude de 249 ms−1.Observações espe
tros
ópi
as anteriores da estrela HR1217 [6℄ mostraram que estaestrela é uma variável magnéti
a e espe
tral 
om período de rotação P = 12d, 448. O
ampo magnéti
o longitudinal varia de +0,4 kG a +1,5 kG e sua máxima intensidade quase
oin
idente 
om o máximo da intensidade da linha dos elementos terras raras. Comparadoa outros elementos, as terras raras mostram as maiores variações na intensidade da linha,que o
orrem em anti-fase 
om as variações das linhas de Mg II. Na literatura en
ontramosHR1217 
lassi�
ada 
omo tipo espe
tral SrCrEu [6℄.As variações fotométri
as na estrela HR1217 foram dete
tadas por Kurtz [5℄ e naanálise das frequên
ias de os
ilação foram determinados 6 modos normais de pulsação esuas respe
tivas frequên
ias, amplitudes e fases são mostradas na tabela 1.3. Neste tra-balho, Kurtz observou que a amplitude de os
ilação é modulada 
om o período rota
ionalda estrela 
om a máxima amplitude de os
ilação 
oin
idindo 
om o máximo magnéti
o.Kurtz interpretou esta modulação em termos do modelo do pulsador oblíquo, que serádes
rito no próximo 
apítulo. Ainda neste trabalho, Kurtz [5℄ dis
uti as di�
uldades paradeterminar as frequên
ias dos modos de pulsação devido à presença de pi
os espúrios oufalsos (do inglês �aliasing�). A 
on
lusão do autor é que a amplitude de pulsação prin
ipalna estrela HR1217 está 
ontida no par de frequên
ias espaçadas do 
onjunto tripleto defrequên
ias, tabela 1.4. A 
ara
terísti
a mais mar
ante no padrão de frequên
ias atribuido



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



Capítulo 1. Estrelas Variáveis 9roAp é que estes são parâmetros fundamentais para 
al
ular a taxa de variação doespaçamento das frequên
ias. Assim, a ne
essidade em 
ompreender os pro
essos físi
os eos me
anismos de pulsação que o
orrem nessas estrelas é que as tornam alvos de frequentesinvestigações. No trabalho de Ryab
hikova e 
ols (1997, [14℄) estimaram a temperaturaem torno de 7230 K e log g = 4, 26. Deste trabalho, também 
on
luiram que o períodode rotação da estrela é de P = 12d, 461, que resulta de um modelo para as variações emluminosidade, 
ampo magnéti
o e espe
tral.



Capítulo 2
Asterosismologia

Neste 
apítulo, vamos 
onsiderar estrelas pulsantes1 
omo aquelas estrelas, 
ujas os-
ilações são 
onsequên
ia dos pro
essos físi
os que o
orrem na própria estrela, isto é, doresultado de sua estrutura estelar. O estudo dos modos de pulsações em estrelas multi-periódi
as é 
hamado de asterosismologia. Des
reveremos de forma breve, os modos asso-
iados quando as 
amadas mais externas dessas estrelas saem do equilíbrio hidrostáti
o.Vamos ainda, introduzir alguns 
on
eitos sobre a teoria das pulsações estelares, tendo
omo objetivo uma visão qualitativa. Dis
utiremos ainda o modelo do pulsador oblíquo(MPO) idealizado para expli
ar os resultados observa
ionais das estrelas roAp. Tambémapresentaremos o modelo da difusão radiativa (MDR) que pro
ura expli
ar a distribuiçãonão homogênea dos elementos na superfí
ie destas estrelas. Finalizaremos o 
apítulodes
revendo os me
anismos que são responsáveis pela reposição da energia ne
essáriapara a pulsação ser mantida.2.1 A Físi
a das Pulsações EstelaresGeólogos e geofísi
os obtêm informações sobre o interior terrestre através de estudossísmi
os produzidos por terremotos e outros tipos de fontes. De maneira similar, as-1 Por estrelas pulsantes, entenda-se aquelas estrelas que exe
utam os
ilações períodi
as ou 
í
li
as,de 
urta es
ala de tempo, da ordem do tempo de queda livre (τff - tempo de resposta da estrela paraadaptar-se a uma nova situação, 
aso haja uma pertubação no equilíbrio hidrostáti
o).



Capítulo 2. Asterosismologia 11trofísi
os pro
uram modelar as propriedades das pulsações estelares para 
ompreender suaestrutura interna. Assim, modelos teóri
os de sequên
ia evolutiva podem ser 
onstruídose 
omparados 
om as 
ara
terísti
as de pulsações (período, amplitude, 
urvas de luz evelo
idade radial). Porém, nem sempre a teoria resulta da observação e não são raros os
asos em que o
orre um primeiro desenvolvimento teóri
o devido ao vín
ulo de limitaçãoimposto pela te
nologia ao a
esso da informação direta da observação. No 
ampo daestrutura estelar isto é bem 
omum, onde modelos teóri
os são desenvolvidos e 
omparados
om os dados observa
ionais, à medida que a te
nologia avança. A 
omparação dosresultados teóri
os 
om os observa
ionais forne
e uma forma de obter informações dointerior estelar, ao mesmo tempo que possibilita 
he
ar o 
onhe
imento sobre a estruturado interior estelar.2.2 Teoria das Pulsações EstelaresTodas as estrelas que os
ilam (
omo a membrana de tambor vibrando, por exemplo)possuem modos normais de os
ilações asso
iados 
om as frequên
ias dessas vibrações.A variação super�
ial destes modos pode ser des
rita pela teoria de pulsação estelar.Apresentamos aqui alguns 
on
eitos bási
os e uma visão qualitativa sobre a teoria daspulsações. Um estudo mais aprofundado sobre este assunto pode ser en
ontrado em Cox(1980, [15℄), Unno e 
ols (1979, [16℄) , Hansen & Kawaler (1994, [17℄) e Kippenhahn &Weigert (1990, [18℄). O estudo teóri
o das pulsações pode ser dividido em duas 
ategorias,a teoria linear e a teoria não-linear das pulsações que tanto podem ser apli
adas àspulsações radiais quanto às não radiais.1. Teoria Linear(a) Pulsações Lineares Adiabáti
asUma vez quebrada a 
on�guração de equilíbrio hidrostáti
o, a interação dasforças gravita
ional e a pressão de radiação 
ausa movimentos periódi
os à es-trela, similares às os
ilações de um pêndulo, atuando na estrela 
omo �agentes�



Capítulo 2. Asterosismologia 12de restauração da posição de equilíbrio no pêndulo. As pulsações são assumidas
omo sendo muito pequenas em amplitude, e que não haja tro
a de energiaentre as diferentes 
amadas durante a pulsação, assim teríamos 
ontraçõese expansões adiabáti
as. A equação que des
reve esse 
omportamento é aequação de onda linear adiabáti
a, que na sua forma mais simples é expressapor: L(ζ) = σ2ζ (2.1)onde L é um operador diferen
ial de segunda ordem e ζ são as soluções destaequação que satisfazem as 
ondições de 
ontorno. Estas soluções representam adependên
ia da amplitude de pulsação em relação à posição dentro da estrela.As 
orrespondentes frequên
ias σ são os autovalores da equação, e são aspossíveis frequên
ias de pulsação. As soluções dos autovalores apontam paraduas possibilidades: i) se σ2 > 0, a autofunção é os
ilatória no tempo, ζ(r)eiσt,e ondas esta
ionárias são formadas tal que a estrela passa pelo estado deequilíbrio duas vezes a 
ada período (Π = 2π/σ); ii) se σ2 < 0, a autofunção é
omplexa, 
om σ puramente imaginário, 
riando uma pertubação exponen
ial(ex
itação ou amorte
imento) temporal.(b) Pulsações Lineares Não-Adiabáti
asQuando é possível a tro
a de energia entre as diferentes 
amadas durante apulsação, dizemos que o pro
esso é não-adiabáti
o. Da mesma forma que o 
asoadiabáti
o, é assumido a 
ondição de pequenas amplitudes para a pulsação. Adis
ussão deste termo de não-adiabati
idade, leva a um quadro de estabilidade(ou instabilidade) das pulsações em estrelas, portanto, possibilitando a inves-tigação de quais porções da estrela são regiões de ex
itação (região que estáganhando 
alor em máxima 
ompressão) ou amorte
imento (região que estáperdendo 
alor em mínima 
ompressão).2. Teoria Não-Linear



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

√

Γ1P

ρ
, (2.2)onde Γ1 depende do estado termodinâmi
o e 
omposição do gás, sendo de�nido pelosexpoentes adiabáti
os

Γ1 =

(

∂ ln p

∂ ln ρ

)

adiab

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

2

3
πGρ2(R2 − r2) (2.4)



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

∫ R

0

dr

vs

≈
√

3π

2Γ1Gρ
. (2.5)Esta é a famosa relação período-densidade média e expli
a porque o períododiminui à medida que a densidade aumenta (Π é inversamente propor
ional à raiz quadradada densidade média) para estrelas pulsantes na faixa de instabilidade. A validade destarelação pode ser notada quando 
omparamos os períodos (veja a tabela 1.1) para estrelasde diferentes massas no 
aminho teóri
o evolutivo.2.2.2 Modos de Pulsações RadiaisAs ondas sonoras envolvidas nos modos radiais das pulsações estelares são ondasesta
ionárias3, análogas às ondas esta
ionárias que se formam num tubo de um órgão,que possui uma extremidade aberta e a outra fe
hada (veja a �gura 2.1). Para 
ada modode pulsação, o nú
leo da estrela tem um nó de deslo
amento (extremidade fe
hada dotubo) e um ventre na superfí
ie da estrela (extremidade aberta do tubo). Cada modode pulsação tem seu padrão de onda esta
ionária que está asso
iado a uma frequên
iade ressonân
ia. Dizemos que as pulsações radiais o
orrem em seu modo fundamental(n = 0; l, m = 0), quando o movimento do gás se dá numa mesma direção (�gura 2.1),mantendo a simetria esféri
a, isto é, 
om os deslo
amentos independentes da posiçãoangular e dependên
ia apenas da posição radial, (�gura 2.2). Mas, podem existir outras
amadas nodais na estrela, de forma que a superfí
ie externa de uma dada 
amada estejadeslo
ando-se no sentido oposto ao de sua superfí
ie interna. Neste 
aso, a estrela pode2 O período de pulsação estimado foi obtido para um 
aso não realísti
o, onde supomos a densidade
onstante. Existem outras maneiras de estimar-se o período. Uma forma alternativa é através do teoremado virial que pode ser en
ontrada em Cox (1968, [20℄).3 A interferên
ia de duas ondas senoidais idênti
as, movendo-se em direções opostas (por exemplo,ondas numa 
orda de um piano), produzem ondas esta
ionárias que 
ara
terizam-se por nós e ventres.Os �nós� são as posições �xas de deslo
amento zero (amplitude nula), e os �ventres� são as posições �xasde máximo deslo
amento (amplitude máxima).



Capítulo 2. Asterosismologia 15apresentar outras pulsações simultâneas (�gura 2.2). O primeiro sobretom o
orre quandoexiste um nodo entre a superfí
ie da estrela e o nú
leo, 
om os gases deslo
ando-se emdireções opostas aos nodos, mostrado na �gura 2.1. Quando existem dois nodos entre asuperfí
ie e o 
entro da estrela, o
orre o segundo sobretom, 
om os gases movendo-se emdireções opostas a 
ada nodo su
essivo, 
omo no 
aso da �gura 2.1-
.

Fig. 2.1: São mostradas ondas esta
ionárias num tubo de órgão de 
omprimento L e para umaestrela de raio R. (a) modo fundamental, (b) o primeiro sobretom, (
) o segundosobretom.
2.2.3 Pulsações Não-RadiaisAlguns tipos de estrelas não deslo
am suas 
amadas de maneira esferi
amente simétri
a,
omo o movimento das pulsações radiais (tabela 1.1). Ao invés disso, exe
utam ummovimento muito mais 
ompli
ado, no qual algumas regiões super�
iais da estrela ex-pandem, enquanto outras 
ontraem. Agora os deslo
amentos não dependem apenasda distân
ia r (veja �gura 2.2), mas dependem também da posição angular, assim a
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a global da estrela é modi�
ada, gerando então as pulsações não-radiais.Porém, se as variações das amplitudes de pulsações forem muito pequenas manteremosaproximadamente a simetria radial.

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



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

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

m(Θ, Φ)eiσt. (2.6)Onde a parte espa
ial é o produto de uma parte radialR(r) que 
ontém o índi
e radial n ousobretons, que nos dá o número de nós ou nodos internos radiais (não visível na �gura 2.3)
om uma parte angular. Os harm�ni
os esféri
os Y l
m des
revem a parte angular, e sãofunções dos ângulos polar e azimutal. A expressão que des
reve Y l

m é da forma:
Y l

m(Θ, Φ) =

√

2l + 1

4π

(l − m)

(l + m)
(−1)meimφP l

m(cosθ) (2.7)onde P l
m(cosθ) são os polin�mios de Legendre.
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e l é 
hamado de índi
e esféri
o harm�ni
o ou grau do modo, que assumevalores positivos: l = 0, 1, 2, .... Para 
ada l, existem 2l + 1 valores possíveis de m:
m = −l,−l + 1, ..., l − 1, l; onde o índi
e m é a ordem azimutal. As zonas de diferentesíndi
es l e m, manifestam-se na superfí
ie da estrela 
omo zonas 
laras alternadas 
omzonas es
uras. Os índi
es (l − |m|) dão os diferentes números de modos de pulsaçãoparalelos ao equador (
ír
ulos equatoriais), enquanto que o índi
e |m| nos dá o númerode modos de pulsação na direção azimutal (
ír
ulos dividindo a superfí
ie da estrela emmeridianos), 
omo mostra a �gura 2.3.2.2.4 Modos de Pulsações Não-RadiaisNa seção 2.2.2 das pulsações radiais des
revemos a formação de ondas esta
ionáriasno interior estelar. Para o 
aso das os
ilações não-radiais, as ondas podem propagar-sehorizontalmente, assim 
omo radialmente, para produzir ondas que 
ir
ulam em tornoda estrela. Como já havíamos men
ionado anteriormente, a pressão forne
e a forçarestauradora para as ondas sonoras, e estas os
ilações são 
hamadas modos-p. Porém, apressão não é a úni
a força que pode atuar na estrela, a gravidade também pode forne
era força restauradora. Então, dependendo da força restauradora atuante, as pulsaçõesdividem-se em duas 
ategorias:

• Modos-p, também 
hamados de modos de pressão ou de densidade (ou aindaa
ústi
os), onde a força restauradora é forne
ida pelas pressões do gás e radiação.As frequên
ias das os
ilações aumentam 
om o aumento do sobretom e, para asestrelas roAp, as pulsações o
orrem em altos sobretons. Os modos-f, ou modosfundamentais, são 
asos parti
ulares dos modos-p de frequên
ia mais baixa, nãoapresentam nodos na direção radial (n = 0). O modo 
om n = l = 0 é o modoradial fundamental.
• Modos-g, ou modos gravidade. Os
ilam em frequên
ias muito baixas para estrelasna sequên
ia prin
ipal ou próximo, onde a força restauradora é a gravidade. Apre-
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ia diminui 
om o aumento do sobretom.Esses modos são observados em anãs bran
as pulsantes, onde têm alta frequên
ia.As pulsações radiais apresentam sempre modos-p. Desde que a variação na forçagravita
ional seja para dentro na fase de 
ompressão e para fora na fase de expansão, agravidade não pode ser a força restauradora responsável pelas pulsações radiais. Mas,para as pulsações não-radiais, tanto os modos − p quanto os modos − g podem serex
itados.Uma estimativa da frequên
ia angular de um modo-p, pode ser obtida do tempoque uma onda leva para atravessar um 
omprimento de onda horizontal de um nodo aopróximo nodo (veja a �gura 2.3). Este 
omprimento de onda horizontal, λh, é dado pelaexpressão :
λh =

2πr
√

l(l + 1)
, (2.8)onde r é a distân
ia ao 
entro da estrela. A frequên
ia a
ústi
a a esta profundidadena estrela é de�nida 
omo

Sl = 2π

[

vs

2πr/
√

l(l + 1)

] (2.9)onde vs é a velo
idade do som adiabáti
a, dada pela equação 2.2. Como a velo
idadedo som é propor
ional à raiz quadrada da temperatura para um gás não degenerado, afrequên
ia a
ústi
a 
ríti
a é maior em regiões mais profundas na estrela e diminui 
om oaumento de r. A frequên
ia de um modo-p é determinada pelo valor médio de Sl nasregiões da estrela onde as os
ilações são mais energéti
as.Na ausên
ia de rotação e 
ampo magnéti
o, o período de pulsação depende apenasdo número de nodos radiais e do índi
e de grau l. O período é independente de m, porque sem rotação não existem pólos ou equador bem de�nidos, assim m não tem nenhumsigni�
ado físi
o. Por outro lado, se a estrela está girando, a própria rotação de�ne ospólos e o equador, e as frequên
ias de pulsação para os modos 
om diferentes valores de
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m, são separadas quando as ondas movem-se a favor ou 
ontra a rotação. O sinal de
m determina a direção na qual as ondas movem-se em torno da estrela(Dziembowski eGoode � 1985, [23℄). A quantidade pela qual as frequên
ias de pulsação são separadasdepende da frequên
ia de rotação angular, Ω, da estrela. A rotação angular produz umdeslo
amento em frequên
ia propor
ional ao produto mΩ (para o 
aso mais simples debaixa rotação e uniforme).2.3 Modelo do Pulsador OblíquoDepois que a rápida variabilidade períodi
a foi des
oberta em estrelas Ap, a variabil-idade foi 
reditada às pulsações. A evidên
ia de que as pulsações eram responsáveis pelavariabilidade veio 
om o trabalho de Matthews e 
ols [8℄, que dete
taram variações navelo
idade radial da estrela HR1217 
om um período idênti
o ao das variações fotométri-
as. O primeiro modelo para expli
ar as variabilidades (luminosidade, espe
tro e 
ampomagnéti
o) observadas nesses objetos, foi o modelo do rotator oblíquo proposto por Stibbs(1950, [24℄). A hipótese bási
a desse modelo é que o eixo de rotação está in
linado emrelação ao eixo do 
ampo magnéti
o de um ângulo β, 
hamado obliquidade magnéti
a. Oeixo de rotação está in
linado de um ângulo i 
om a linha de visada. A �gura 2.4 mostraa geometria do rotator. À medida que a estrela gira o eixo magnéti
o deslo
a-se ao redordo eixo de rotação. Assim, diferentes geometrias do 
ampo magnéti
o mostram diferentesintensidades do 
ampo, de a
ordo 
om a fase rota
ional em que a observação é realizada.As 
ara
terísti
as, determinadas observa
ionalmente das estrelas roAp apenas pas-saram a ser analisadas teori
amente a partir do modelo proposto por Kurtz [5℄. Asuposição de que os eixos de pulsação e magnéti
o estão alinhados5 junto 
om os modosnão-radiais, dão origem ao Modelo do Pulsador Oblíquo (daqui para frente 
hamaremosde MPO). Dziembowski e Goode [23℄ apresentam uma dis
ussão mais detalhada sobre omodelo pulsador.5 Está hipótese é a mesma de um dipolo os
ilante l = 1 
om o eixo de simetria alinhado 
om o eixomagnéti
o da estrela em vez do eixo de rotação.
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Fig. 2.4: A geometria do rotator oblíquo.O MPO deve reproduzir, em prin
ípio, o que se observa nas estrelas roAp, 
omo amodulação da amplitude do período de pulsação pelo período de rotação, a amplituderelativa entre as variações de luz e de velo
idade radial, a razão relativa das amplitudesdas frequên
ias prin
ipais e seus pi
os rota
ionais que surgem devido a rotação da estrela.Deve também permitir que os índi
es l e m dos modos sejam identi�
ados, assim 
omoforne
er informações a respeito dos ângulos i e β (�gura 2.4), identi�
ar a frequên
iarota
ional, νrot, e as medidas da intensidade do 
ampo magnéti
o.Para forne
er estes resultados, deve-se 
onhe
er os modos de os
ilação, pois os índi
es
n, l e m são funções da variação de luminosidade. O MPO mais simples des
rito por Kurtz



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

L
∝ P m

l (cosα) cos(ωt + φ), (2.10)onde P m
l (cosα) são os polin�mios de Legendre 
om dependên
ia nos índi
es esféri
osharm�ni
os (l,m), veja a equação 2.7. O ângulo α é o ângulo entre o pólo de pulsação ea linha de visada (ou ângulo entre o pólo magnéti
o e a linha de visada). A geometria dopulsador oblíquo (�gura 2.4), des
reve o ângulo α em termos dos outros dois ângulos i e

β, e tem a forma,
cos(α) = cos(i) cos(β) + sin(i) sin(β) cos(Ωt) (2.11)onde Ω é a frequên
ia de rotação e t = 0 é de�nido quando o 
ampo magnéti
o al
ançaseu máximo valor.Fazendo l = 1, que é o 
aso da os
ilação de dipolo magnéti
o, Pl(cosα) = cos(α),temos que

∆L

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

A0 = cos(i) cos(β) (2.13)e
A1 = 1/2 sin(i) sin(β) (2.14)Na relação 2.10 a frequên
ia de os
ilação prin
ipal ω não está perturbada pelo 
ampo
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o e/ou pela rotação da estrela. Já na relação 2.12 a frequên
ia apare
e pertur-bada, 
om três modos (m = −1, 0, 1; 
hamado de tripleto) devido à rotação da estrela.O efeito da rotação, 
om uma dependên
ia em m, 
ausa o apare
imento de 2l + 1 modosde os
ilação. Esta dependên
ia é que permite diferen
iar observa
ionalmente o efeito do
ampo magnéti
o do efeito rota
ional. No 
aso do 
ampo magnéti
o 
ausar a pertubaçãona frequên
ia, a degeneres
ên
ia é levantada em l+1 modos de os
ilação, 
om dependên
iaem m2.O espe
tro de potên
ia das roAp revela que as frequên
ias geralmente são tripletos
om igual espaçamento entre as 
omponentes de frequên
ias do 
onunto tripleto. Essesespaçamentos das 
omponentes de frequên
ias são aproximadamente iguais à frequên
iade rotação, determinada das variações espe
trais e luminosidade, à medida que a estrelagira. As frequên
ias observadas podem ser es
ritas 
omo,
νm = ν0 − m(1 − Cnl)νrot (2.15)onde Cnl é uma 
onstante que depende sobre a estrutura da estrela (Ledoux 1951).Uma dis
ussão sobre a ordem de grandeza dos efeitos do 
ampo magnéti
o e da rotaçãosobre a estrela é feita em Weiss (1986, [25℄) e Kurtz e Shibahashi (1986, [26℄). Nessesestudos o efeito do 
ampo magnéti
o é dominante sobre o efeito de rotação. Kurtz [2℄e Kurtz e 
ols [3℄ des
revem o MPO no qual os efeitos do 
ampo magnéti
o e rotaçãoes
lare
em os resultados de Dziembowski [23℄. Nesse modelo, as frequên
ias da estrelasão perturbadas pelo 
ampo magnéti
o, levando a 
on
luir que o eixo de pulsação estáalinhado 
om o eixo magnéti
o. Os dois parâmetros rela
ionados 
om a taxa da amplitudede pulsação no tripleto são de�nidos 
omo,

P1 =
A+1 + A−1

A0
= tan(i) tan(β), (2.16)
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P2 =

A+1 − A−1

A+1 + A−1
=

Cnlνrot

ν
(1)mag
1 − ν

(1)mag
0

, (2.17)onde a frequên
ia pertubada, devido ao 
ampo magnéti
o, depende de |m| tal que ν =

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

(m)mag
1,0 
orresponde as frequên
ias dos modos m = 1 e 0.2.4 Modelo da Difusão RadiativoO pro
esso de difusão radiativo assume um papel importante no 
ontexto de atmosferaestelares, pois surge 
omo a expli
ação promissora para a origem da superabundân
ia deterras raras. A importân
ia deste pro
esso foi primeiro re
onhe
ida por Eddington (1926,[27℄), num trabalho que 
onsidera a difusão dentro de zonas de 
onve
ção devido as altasvelo
idades asso
iadas 
om os movimentos 
onve
tivos. Entretanto, foi Mi
haud (1970,[28℄) que investigou o papel da difusão na tentativa de es
lare
er as pe
uliaridades deestrelas do tipo A e B da sequên
ia prin
ipal. Em modelos de estrelas do tipo A, de baixarotação, livre de turbulên
ias e 
onve
ção, o per�l dos íons é determinado pelo balanço dasforças (pressão de radiação e gravidade). Aqueles elementos, 
om muitas linhas na regiãoespe
tral onde o
orre o maior �uxo de radiação saindo do interior estelar, experimentamum ex
esso de pressão transferido pelas transições at�mi
as ligado-ligado ou ligado-livre.Os átomos na atmosfera absorvem e reemitem fótons, em 
ada pro
esso de absorção ofóton transmite algum momento para o outro átomo ou íon. Os átomos que re
ebemo maior momento são os de maior deslo
amento. Esses elementos são empurrados para
ima através da atmosfera, 
on
entrando-se em regiões onde o
orrem formações de linhas,mostrando assim um espe
tro enrique
ido por Fe, Cr, Si e terras raras. Por outro lado,elementos que apresentam pou
as linhas, 
omo He e Ca que têm pou
os elétrons paraionizar na região espe
tral de maior �uxo, tendem a afundar.
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anismos de Pulsações : ε, κ, γ

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

PdV > 0 para o 
i
lo, a 
amada faz um trabalhopositivo sobre sua vizinhança e 
ontribui para ex
itar as os
ilações; se ∮

PdV < 0, otrabalho feito pela 
amada é negativo e tende a amorte
er as os
ilações. Se o trabalhototal (soma das 
ontribuições de todas as 
amadas das estrelas) é positivo, as os
ilações
res
erão em amplitude. Similarmente, as os
ilações diminuirão, se o trabalho total for
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ontinuam até que um valor deequilíbrio é al
ançado, quando o trabalho total feito por todas as 
amadas é nulo.O trabalho realizado por 
ada 
amada da estrela durante um 
i
lo, é a diferença entreo �uxo de 
alor para dentro do gás e saindo dele. Para ex
itar a pulsação, o 
alor deveentrar na 
amada no regime de alta temperatura do 
i
lo e sair do 
i
lo no regime de baixatemperatura. As 
amadas de 
ondução de uma estrela os
ilante, devem absorver 
alorem torno do período de sua máxima 
ompressão. Neste 
aso, a máxima pressão o
orreráapós a máxima 
ompressão e as os
ilações serão ampli�
adas. Então, se as 
amadas,durante o 
i
lo de ex
itaçãoabsorvessem 
alor durante o período de máxima 
ompressão,poderíamos questionar em que região da estrela esta ex
itação a
onte
e?Foi de Eddington [22℄ a primeira possibilidade e sua 
onsideração baseava-se no fatoque, quando o 
entro da estrela está em 
ompressão , sua temperatura eleva-se, aumen-tando assim a taxa (ε) na qual a energia termonu
lear é gerada. Como a estrela tem umnodo no 
entro (deslo
amento δr, �gura 2.5), a amplitude de pulsação é muito pequenapróxima ao 
entro. Embora este me
anismo de energia (mecanismo− ε) opere no nú
leoda estrela, não é su�
iente para ex
itar a pulsação da estrela. Todavia, há suspeita de quevariações na taxa de produção de energia nu
lear possa produzir os
ilações que impeçama formação de estrelas estáveis 
om massas maiores do que M ≥ 90M⊙
6 (Ostlie e Bradley[22℄).Se a 
amada da estrela vem a ser mais opa
a devido à 
ompressão, ela pode reter o �uxode energia em direção à superfí
ie e empurrar as 
amadas super�
iais para 
ima. Entãodurante a expansão a 
amada torna-se mais transparente, o 
alor retido pode es
apar e a
amada voltará para re
omeçar o próximo 
i
lo. Nas palavras do próprio Eddington: �Toapply this method we must make the star more heat-tight when 
ompressed than whenexpanded; in other words, the opa
ity must in
rease with 
ompression�.De fato, a opa
idade diminui 
om a 
ompressão na maior parte da estrela. A lei deopa
idade de Kramers (k = k0ρ/T 3.5), depende da densidade e da temperatura do material6 Pelo teorema de Voigt-Russell, qualquer mudança em massa ou 
omposição exige uma nova adaptaçãoda temperatura efetiva e luminosidade da estrela.
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Fig. 2.6: Variações na temperatura e opa
idade, modelado para o tempo de máxima 
ompressãopara a estrela RR-Lyra. Na zona de ionização par
ial do hélio δκ aumenta quando δTé reduzido. Extraído de Ostlie [22℄.estelar. Quando as 
amadas da estrela são 
omprimidas, sua densidade e temperaturasão ambas aumentadas. Porém a opa
idade é mais sensível à temperatura do que àdensidade e a opa
idade dos gases geralmente diminui devido à 
ompressão. A opa
idadeassume 
asos espe
iais para superar o efeito de amorte
imento da maior parte das 
amadasestelares, o que expli
a porque a pulsação estelar é observada somente para uma em 
ada
105 estrelas!!!As 
ondições propí
ias para que a ex
itação e manutenção das os
ilações estelaresonde esse me
anismo (válvula de Eddington) possa operar 
om su
esso, são as 
hamadaszonas de ionização par
iais. Nessas 
amadas os gases estão par
ialmente ionizados eparte do trabalho é feito sobre os gases quando eles são 
omprimidos, produzindo maisionização, ao invés de elevar a temperatura do gás. Com o aumento da temperaturanuma taxa menor, o aumento em densidade 
om a 
ompressão produz um aumento na



Capítulo 2. Asterosismologia 28opa
idade de Kramers, veja �gura 2.6. Similarmente, durante a expansão, a temperaturanão diminui tanto quanto esperado, desde que agora os íons re
ombinem 
om elétrons eliberem energia. Novamente a densidade domina (lei de Kramers), 
onsequentemente aopa
idade diminui 
om a densidade durante a expansão. Esta 
amada da estrela pode,assim, absorver 
alor durante a 
ompressão e ser deslo
ada para fora liberando 
alordurante a expansão, e retornando novamente para re
omeçar o próximo 
i
lo. Esta formada opa
idade atuar na estrela é denominada de mecanismo−κ. Numa zona de ionizaçãopar
ial, o mecanismo − κ é reforçado pela tendên
ia do 
alor �uir para dentro da zona,durante a 
ompressão, devido à temperatura ter aumentado, porém em valor menor quesuas 
amadas adja
entes. As zonas de ionização par
iais são os pistões que 
onduzem asos
ilações das estrelas; elas modulam o �uxo de energia através das 
amadas da estrela esão a 
ausa direta da pulsação estelar.

Fig. 2.7: Zonas de ionização do hélio e hidrogênio em estrelas de diferentes temperaturas. Amassa estelar das zonas deslo
a-se para regiões externas em direção a superfí
ie, àmedida que a tempertura aumenta. Extraído de Ostlie [22℄.
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ipais de ionização. A primeiraé uma zona extensa do HI −→ HII e do HeI −→ HeII (primeira ionização), ondeambas o
orrem em 
amadas 
om temperatura 
ara
terísti
a de 1 a 1, 5 × 104K. Estas
amadas são referidas 
omo a zona de ionização par
ial do hidrogênio. A segunda zona émais profunda, envolve a segunda ionização do hélio (HeII −→ HeIII), que o
orre numatemperatura 
ara
terísti
a de 4×104K, e é 
hamada de zona de ionização par
ial do hélio.A lo
alização destas zonas dentro da estrela determina suas propriedades pulsa
ionais.Como mostra a �gura 2.7, se a estrela está quente demais (7500K), as zonas de ionizaçãoestariam lo
alizadas muito próximas a superfí
ie. Nesta posição, a densidade é muitobaixa e não existe massa disponível su�
iente para ex
itar as os
ilações efetivamente. Istoes
lare
e a borda azul (maior temperatura) da faixa de instabilidade do diagrama H-R.Numa estrela 
om menor temperatura efetiva (6500K), as temperaturas 
ara
terísti
asdas zonas de ionização são en
ontradas mais profundas na estrela. Há mais massa parao pistão da zona de ionização empurrar ao redor, e o modo do primeiro sobretom podeser ex
itado7. Numa estrela ainda mais fria (5500K), as zonas de ionização o
orrem emregiões profundas o su�
iente para ex
itar o modo de pulsação fundamental.

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

Nesta última dé
ada, observações espe
tros
ópi
as de pulsações em estrelas têm 
on-tribuído 
om muitas informações a
er
a do interior estelar. Estudos espe
tros
ópi
os depulsações têm sido feitos em estrelas do tipo roAp para observar suas variações espe
trais.As medidas espe
tros
ópi
as de amplitude de pulsação feitas em algumas dessas estrelasapresentaram uma grande 
onfusão de resultados de uma estrela para outra (veja ostrabalhos de Kjeldsen & Bedding (1995, [29℄; Belmonte e 
ols [11℄; S
hneider & Weiss(1989, [30℄); Hatzes & Kürtner (1994, [31℄)) al
ançando diferenças por um fator de até100 vezes para a mesma estrela (Hatzes, Mkrti
hian & Kanaan 2001-inpress [32℄).A origem dessas divergên
ias foi solu
ionada em estudos mais re
entes, quando Kanaane Hatzes (1998, [33℄) e Baldry e 
ols (1998, [34℄) mostraram uma dependên
ia inversamentepropor
ional entre a amplitude de pulsação da velo
idade radial e a largura equivalente(intensidades das linhas espe
trais analisadas). Devido à pou
a quantidade de linhasespe
trais estudadas por Kanaan & Hatzes e o fato de virem de uma úni
a estrela, motiva-nos a ampliar o estudo a mais estrelas e a uma quantidade maior de linhas. Pretendemosrepetir a mesma té
ni
a utilizada por estes dois últimos autores para um novo 
onjuntode dados obtidos 
om o teles
ópio de 2,70m do observatório M
Donald no Texas, onde oobjeto de estudo é a estrela HR1217.
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Fig. 3.1: Apresentamos parte do espe
tro da estrela HR1217 que foi a
essível 
om o equipamentoutilizado. Devido à pequena dimensão do dete
tor a 
obertura do espe
tro estáim
ompleta no intervalo espe
tral de 5.000 a 6000Å. Na 
aixa pequena mostramosa ordem espe
tral 7 ampliada.
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tros
ópi
as da estrela HR1217 (HD24712) foram realizadas na noitede 13 de setembro de 1994, 
om o teles
ópio de 2,7m do observatório M
Donald no Texaspelo astron�mo e pesquisador Dr. Artie Hatzes e 
edidos ao professor Ant�nio Kanaan.Os dados foram 
oletados utilizando um espe
trógrafo 
oudé (Tull e 
ols (1995, [35℄))de dispersão 
ruzada 
om resoluções de 60.000 a 240.000. Durante as observações foiutilizado um CCD TI 800×800 pixels 
om 
ada um de 15µm, forne
endo uma 
oberturain
ompleta na região espe
tral 5000-6000 Å (veja a �gura 3.1) 
om resolução R ≈100.000(∆λ = 0, 025 Å por pixel em λ = 5.000 Å ).As medidas da velo
idade radial (V R) foram feitas utilizando uma 
élula de absorçãode iodo (I2) 
olo
ada na entrada da fenda do espe
trógrafo. Esta té
ni
a vem sendomuito utilizada, por 
ausa da pre
isão que resulta para as medidas da V R da estrela. Nopróximo 
apítulo dis
utiremos este método.Foi obtido um total de 93 espe
tros num período em torno de 3 horas e o tempo total de
ada exposição (exposição + leitura do CCD) foi de aproximadamente 90s. Na �gura 3.2mostramos de maneira esquemáti
a os espe
tros 
oletados durante a observação:
• No painel inferior da �gura 3.2 apresentamos somente o espe
tro da 
élula de iodo;
• O espe
tro da estrela, é mostrado no painel a
ima do espe
tro da 
élula de iodo na�gura 3.2;
• Durante o resto da observação foram tomados espe
tros da estrela 
ombinados 
omo espe
tro da 
élula de iodo. Nos painéis superiores da �gura 3.2, mostramos oprimeiro e o último espe
tro observado.3.2 Redução
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Fig. 3.2: Mostra-se uma sequên
ia de espe
tros, onde na base do grá�
o temos somente o espe
troda 
élula de iodo, a
ima desta o espe
tro da estrela. Nos outros dois painéis a
ima,mostra-se o primeiro e o último espe
tro 
oletado.Os CCDs (do inglês �Charge Coupled Devi
e�) 
onsistem de uma matriz de pequenossensores. Durante uma exposição os fótons que in
idem sobre o CCD são absorvidospelos sensores e transformados em elétrons. Após o término de uma exposição, o CCDé lido, isto é, a 
arga a
umulada em 
ada pixel é 
onvertida para um número digital
hamado ADU (novamente a sigla é do inglês �Analogue-to-Digital units�). Duranteo pro
esso de aquisição de dados são introduzidos efeitos instrumentais e também daatmosfera terrestre, que devem ser 
orrigidos. Para a 
orreção desses efeitos, deve-seobter imagens de bias, dark1(se ne
essário) e �at-�elds, que forma o nú
leo da redução;1 As imagens de dark estão asso
iadas ao nível de 
orrente de es
uro e depende do tempo de integraçãoe da temperatura de operação do CCD � sistema de resfriamento. Estas imagens não foram ne
essárias
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onversão da imagem bidimensional numa imagem unidimensional e uso de lâmpadas de
omparação para transformação da posição pixel em 
omprimento de onda do espe
tro,que são espe
í�
as da espe
tros
opia. Para realizar a redução dos dados utilizamos o�software� IRAF (Image Redu
tion and Analysis Fa
ility) mantido pelo NOAO (NationalOpti
al Astronomy Observatory). O IRAF é 
omposto de diversos pa
otes para reduçãoe análise de dados, e o seu 
onstante desenvolvimento (de novas tarefas e pa
otes) temtornado o pro
esso de redução extremamente ágil no 
ampo da astronomia observa
ional.O pa
ote para a redução de dados, utilizando o equipamento des
rito na seção 3.1, é opa
ote Twodspe
.A rotina para a redução dos dados exige uma sequên
ia de etapas utilizando o IRAFpara transformar uma imagem não reduzida em um espe
tro pronto para ser analisado.Estas etapas ne
essárias serão des
ritas para 
ada imagem:1. Subtração de bias � Toda a imagem de CCD tem um ponto-zero de 
ompensaçãopara medir o número de fótons, que é 
hamado de bias. O nível de bias podevariar sobre o CCD (estrutura de bias) e também variar de imagem para imagem.A redução envolve duas partes, primeiro uma subtração de imagem de bias, que éobtida da leitura do CCD sem exposição à luz; e a segunda é o ajuste do nível zerousando a região de �over-s
an� da imagem, que é uma área não iluminada do CCD,onde mais 
i
los de leitura são exigidos para obtermos o valor do nível de bias noCCD. A imagem de bias 
ontém ruído de leitura, 
omo toda imagem. Para evitarum ruído extra nas imagens do espe
tro, devemos tomar muitas imagens de bias(50) e fazer uma média para produzir uma imagem de bias 
ontendo um nível deruído baixo.2. Correção do Flat-Field � Para determinar a variação da resposta pixel a pixeldo dete
tor são feitas exposições de uma lâmpada (geralmente quartzo) que iluminao CCD de maneira uniforme. A medida da variação na sensibilidade dos pixels naabsorção de fótons é denominado de �at-�eld. A imagem de �at-�eld serve 
omopor que o nível de dark foi essen
ialmente zero para o tempo de exposição tomado.
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orrigir imagens tomadas de objetos. Para isso, basta dividirmos pixel-a-pixel a imagem do objeto pelo �at-�eld. Porém deve-se estar atento para pixelsque apresentam 
ontagem de fótons elevadas, o
asionados por defeitos no CCD e/ouraios 
ósmi
os, devendo serem 
orrigidos. Para obter um melhor sinal/ruído, um�at-�eld médio pode ser feito das imagens de �at-�eld individuais.3. Lo
alização e extração do espe
tro � Os espe
tros são projetados numa imagembidimensional (veja �gura 3.3), onde uma dimensão representa a direção da dispersãoe a outra a direção da fenda. No 
aso de um espe
tro e
helle, vários 
omprimentosde onda (eixo da dispersão) são projetados em diferentes partes do CCD (ordens),onde a direção de dispersão permane
e quase inalterada e as ordens adja
entesestão separadas na direção da fenda de tal forma que não há sobreposição dasordens. De�ne-se uma janela para extração da abertura ou de uma ordem (o pi
ode luz espalhada na direção da fenda) ao longo do eixo de dispersão e outra janelapara o fundo do 
éu. Em geral o espe
tro nun
a é paralelo a uma linha do CCD.Então, é ne
essário traçar o per�l espa
ial da abertura (
entro) em função do eixo dedispersão, para fazermos a extração. Isto deve ser feito para 
ada ordem, ajustando-se uma função do tipo polinomial. Após o traçado do espe
tro, somamos os pixelsdentro de 
ada abertura na direção perpendi
ular à dispersão (direção da fenda).Com isto reduzimos a dimensão da imagem para uma dimensão.4. Calibração do 
omprimento de onda � Neste ponto, o espe
tro está 
olapsadoem uma dimensão, mas ainda não está pronto para ser analisado, pois o que sedeseja é obter a intensidade em função do 
omprimento de onda. Portanto, ainda éne
essário fazer a 
alibração de 
omprimento de onda desses espe
tros para �nalizara redução das imagens. Para realizar esta 
alibração, utilizam-se os espe
tros delâmpadas de 
omparação. Essas lâmpadas de 
omparação são lâmpadas de espe
trosde emissão onde um 
onjunto de 
omprimentos de onda su�
ientemente espaçados,apare
em 
omo linhas separadas no espe
trógrafo. A radiação emitida pela lâmpada
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Fig. 3.3: A �gura mostra a imagem bidimensional de um espe
tro e
helle, onde o eixo x é adireção de dispersão e as diferentes ordens distribuem-se no eixo y.de 
omparação é formada por 
omprimentos de ondas bem de�nidos (dis
retos λ1,
λ2, λ3,...) que são 
ara
terísti
os de 
ada lâmpada. Utiliza-se essas lâmpadas
omo espe
tros de referên
ia, pois são tomados 
omo tendo a relação exata entre o
omprimento de onda e o pixel. É ne
essário determinar-se a solução da dispersãoque fará o mapeamento da 
oordenada em função do pixel. Identi�
a-se algumaslinhas (três ou quatro) do espe
tro 
olapsado 
om o espe
tro de referên
ia (lâmpadasde 
alibração) para uma solução ini
ial do mapeamento da 
oordenada. A tarefaidentify(do pa
ote Twodspe
) usa essa solução para realizar um mapeamento dospixels, mar
ando as linhas en
ontradas do espe
tro 
olapsado. Se a es
olha ini
ial
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a várias linhas e podemos apli
ar essa solução para
olo
ar o espe
tro na es
ala de 
omprimento de onda.5. Ajuste do 
ontínuo � Para �nalizar a redução, ainda falta normalizar o espe
tropara suavizar a dependên
ia residual do espe
tro �nal devido a variação na sensibil-idade sobre o 
omprimento de onda da região observada. Geralmente não é possívelfazer uma medida de intensidade absoluta em espe
tro de alta resolução porquea fenda usada é muita estreita e assim apresenta perdas. Por isso, o 
ontínuo, éusualmente tomado 
omo um nível de referên
ia e sua intensidade e forma variamde exposição para exposição. Para superar esta adversidade, um ajuste pode serfeito para o 
ontínuo ou regiões próximas do 
ontínuo, normalizando a intensidadedo nível do 
ontínuo à unidade para todo o espe
tro. Para o 
aso do espe
trógrafoe
helle que possui muitas ordens, o 
ontínuo é maior para as maiores ordens e aintensidade tem forma de parábola (veja �gura 3.1).
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Método das Medidas da Velo
idadeRadial
4.1 IntroduçãoA té
ni
a mais 
onhe
ida para medir velo
idade radial é através do uso de lâmpadasde 
omparação, porém este método 
lássi
o raramente al
ança uma pre
isão melhor doque umas pou
as dezenas de kms−1 (Co
hran e Hatzes (1994, [36℄)). O prin
ipal fator quelimita a pre
isão, apontado por Gri�n & Gri�n (1973, [37℄), surge da iluminação distintada óti
a do espe
trógrafo pelas fontes de 
omparação e estelar. O feixe estelar antes de
ruzar a óti
a do teles
ópio deve também atravessar a atmosfera terrestre, enquanto quea lâmpada de 
omparação, geralmente tomada num tempo diferente (antes ou após oespe
tro estelar), tem um padrão de iluminação diferente, além de seguir um 
aminhodiferente através do espe
trógrafo. Os Gri�ns sugeriram que este problema poderiaser superado se as linhas do espe
tro de 
omparação fossem sobrepostas ao espe
troestelar antes da luz entrar no espe
trógrafo. A sugestão ini
ial foi usar uma banda deabsorção de O2 (telúri
o) em 6300Å 
omo espe
tro de referên
ia. Este método dava aóbvia vantagem de ter o espe
tro de absorção superposto ao espe
tro estelar e, portanto,ambos espe
tros fariam o mesmo 
aminho óti
o. Desse modo, qualquer deslo
amento,seja devido ao movimento da imagem, instabilidades no dete
tor e/ou no espe
trógrafo,
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idade Radial 39afetariam igualmente os espe
tros da estrela e da fonte de 
omparação. Porém, a banda de
O2 (telúri
o) apresenta duas desvantagens para a pre
isão das medidas da VR: esta bandanem sempre apresenta alta densidade de linhas e as variações de pressão e temperaturaafetam a variabilidade intrínse
a das linhas na banda. Ainda assim, os Gri�ns a�rmavamque esta té
ni
a era 
apaz de al
ançar uma pre
isão de 10-20ms−1. Trabalhos re
entesnesta área (Co
hran (1988, [38℄) e Co
hran e 
ols (1991, [39℄) 
onseguiram al
ançar talpre
isão, 
on�mando as a�rmações dos Gri�ns. Porém, a té
ni
a foi modi�
ada pelaintrodução de uma ampola 
ontendo um gás ao invés da banda de O2.Uma outra té
ni
a de alta pre
isão para as medidas da VR foi 
onseguida mediantea passagem da luz estelar através de uma ampola 
ontendo um gás de absorção 
olo
adaantes da luz entrar no espe
trógrafo. As linhas de absorção do gás 
ontido na ampola sãosobrepostas ao espe
tro do objeto observado e, assim, o espe
tro formado 
ontêm umareferên
ia (o gás da ampola) para as medidas diferen
iais das variações na velo
idaderadial. Esta té
ni
a foi empregada pela primeira vez por Campbell e Walker (1979, [40℄),quando utilizaram gás de HF, em vez da banda de O2. Porém o gás HF é de difí
ilmanipulação, até mesmo nas melhores 
ondições de laboratório, por ser um gás altamentetóxi
o e 
orrosivo; portanto não foi possível 
onstruir uma 
élula permanentemente la
radadesse gás. Este último fator faz 
om que não se possa ter um número de molé
ulas �xona ampola e 
onsequentemente uma falta de 
ontrole sobre o número e largura das linhasde absorção.Um gás que não ofere
esse as desvantagens do HF foi proposto por Libbre
ht (1988,[41℄). Libbre
ht experimentou o I2 por ser mais benigno e, também, por apresentaruma série de fatores que poderiam resultar numa melhora da pre
isão da medida daVR. Os pontos que in�uen
iavam diretamente na pre
isão da medida eram: i) umaforte banda eletr�ni
a (muitas linhas de absorção) na região espe
tral 5000-6000 Å; ii)pressão su�
iente para produzir absorção signi�
ativa do gás dentro da ampola; iii) gásnão 
orrosivo, 
onsequentemente poderia ser 
onstruída uma ampola permanentementefe
hada 
om um número 
onstante de molé
ulas de iodo; iv) o I2 tem um espe
tro delinhas estreitas, que permite medir melhor o deslo
amento das linhas de absorção. De
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idade Radial 40fato, todos esses fatores asseguraram uma melhora para a medida de alta pre
isão da VR.Vamos des
rever na próxima seção a ampola de I2 e os resultados al
ançados.4.2 A Célula de IodoÉ 
laro que a 
onstrução da ampola de Iodo não foi por a
aso, mas sim 
om uma�nalidade de pesquisa bem estabele
ida. O surgimento do programa MOPS (M
DonaldObservatory Planetary Sear
h) em setembro de 1987, para pro
urar sistemas planetáriospróximos orbitando em torno de estrelas tipo solar, desen
adeou a ne
essidade de realizarmedidas bari
êntri
as pre
isas de velo
idades radiais [36℄. O nível de pre
isão para seral
ançado foi estimado a partir da velo
idade do Sol em torno do bari
entro Sol�Júpiter,que é 12,4ms−1, para en
ontrar sistemas solares semelhantes ao nosso. Assim, o MOPSimplementou a ampola de Iodo, 
olo
ada na frente da entrada da fenda do espe
trógrafo
oudé do teles
ópio de 2,7m do observatório M
Donald, o que permitiu realizar medidasde velo
idades radiais da ordem de 10ms−1.A 
élula de iodo (I2) é um tubo simples de quartzo 
om dimensões de 5 
m emdiâmetro e 15 
m em 
omprimento. Este tubo é preen
hido 
om gás de iodo em pressãode vapor (
er
a de 6, 57× 10−4 atm), então la
rado 
om um número �xo de molé
ulas de
I2 em seu interior. Para assegurar que todo iodo en
ontre-se no estado gasoso, evitandoqualquer 
ondensação nas paredes, é ne
essário manter a temperatura dentro da ampolaestabilizada em 50◦C [36℄. As molé
ulas de iodo não reagem 
om o quartzo e tão pou
opodem es
apar da ampola, dessa forma produzem um sistema de referên
ia estável paraas linhas de absorção. O programa MOPS testou a estabilidade da ampola e 
omparou-a 
om a té
ni
a anteriormente utilizada da banda de O2, para um longo período deobservação. Medidas da VR de uma man
ha na superfí
ie lunar, para os dois métodos[36℄, mostrou que o I2 tem menor espalhamento (7,1ms−1 
ontra 11,9ms−1 do O2). Esteresultado demonstrou o nível de pre
isão al
ançado 
om a té
ni
a da 
élula de iodo parafazer medidas da VR.
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idade Radial 414.3 Té
ni
a de Medida da Velo
idade RadialGeralmente o pro
esso de transformação de posição sobre o dete
tor para 
omprimentode onda é feito através de frequentes medidas de lâmpadas de 
alibração. Porém, entreuma medida de 
alibração e a próxima medida, pode o
orrer um deslo
amento instrumen-tal mudando a relação pixel � λ. A �m de evitar que o mapeamento pixel � λ seja alteradopor qualquer deslo
amento instrumental, preterimos o uso de lâmpadas de 
alibraçãoe utilizamos a 
élula de I2 
olo
ada na frente da fenda de entrada do espe
trógrafo.Assim, a 
ada espe
tro estelar tomado, tem-se o espe
tro das linhas de absorção da
élula superposto ao espe
tro estelar durante toda a observação. Se o
orrer qualquerdeslo
amento instrumental, este afetará tanto às linhas do espe
tro estelar 
omo tambémàs linhas de absorção da 
élula. Contudo, ainda será possível obter uma 
alibração do
omprimento de onda, por que a 
élula está sempre na frente da fenda do espe
trográfo.A determinação das variações nas medidas da velo
idade radial são feitas a partir dasdiferenças no deslo
amento Doppler aparente nas linhas estelares 
om respeito às linhasde referên
ia (I2).Depois que obtemos os deslo
amentos Doppler das linhas estelares 
om respeito àslinhas de referên
ia, pre
isamos transformá-los em medidas de velo
idade radiais. Opro
edimento de 
omo foram realizadas as medidas da VR está ilustrado na �gura 3.2para ordem espe
tral igual a 7 em HR1217. Na �gura 3.2 mostramos a sequên
ia normalde observação 
om a 
élula de iodo: a) na parte inferior da �gura o espe
tro do iodo,
olo
ando-se a ampola em frente à fenda do espe
trógrafo e usando uma fonte de luzde espe
tro 
ontínuo para iluminar a tela de ��at-�eld�; b) no segundo painel de baixopara 
ima um espe
tro da estrela tomado sem a ampola no 
aminho óti
o; 
) espe
tro daestrela 
om a ampola de iodo 
olo
ada em frente à fenda; d) mesmo que em 
, o últimoda sequên
ia de 93 espe
tros tomados através da 
élula de iodo.Para medirmos variações na velo
idade radial da estrela pre
isamos medir se há algumdeslo
amento das linhas da estrela 
om relação às linhas do iodo. Deslo
amentos daslinhas do iodo e da estrela em relação aos pixels do dete
tor indi
am efeitos instrumentais.
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idade Radial 42Para medirmos tais possíveis deslo
amentos fazemos uma 
orrelação 
ruzada entre oespe
tro estrela+iodo 
om o espe
tro da estrela e outra entre o espe
tro estrela+iodo
om o espe
tro do iodo. Deslo
amentos idênti
os nos dois 
asos impli
am em efeitosinstrumentais, ou seja, entre as medidas do iodo e da estrela feitas no 
omeço da noite (doispainéis inferiores da �gura 3.2) e as medidas da estrela+iodo feitas ao longo da noite algodeslo
ou-se no espe
trógrafo. Se os deslo
amentos apontados pelas 
orrelações 
ruzadasforem distintos então a estrela mudou de velo
idade radial durante as observações.A 
orrelação 
ruzada é usada 
omo uma solução ini
ial para a nossa medida. Paraobtermos um valor mais pre
iso da velo
idade radial partimos para mais uma etapa. Apartir da 
onvolução do espe
tro da estrela e do iodo tentamos sintetizar o espe
tro ob-servado estrela+iodo. Usamos o resultado prévio da 
orrelação 
ruzada antes da primeira
onvolução para deslo
ar individualmente o espe
tro do iodo e da estrela. A 
onvoluçãoresultante é muito pare
ida 
om o espe
tro iodo+estrela. Porém ela pode ser ainda maispare
ida. Para testar quão pare
ido é este espe
tro 
al
ulamos um χ2 entre a 
onvoluçãoda estrela 
om o iodo e 
om o espe
tro estrela+iodo. Guardamos o valor do χ2 e entãodeslo
amos um pou
o o espe
tro da estrela e 
al
ulamos nova 
onvolução, guardamos o χ2,então deslo
amos o espe
tro do iodo e produzimos uma nova 
onvolução e assim por dianteaté en
ontrarmos um mínimo para o χ2. Além de podermos deslo
ar os espe
tros, ou sejamudar o 
omprimento de onda 
entral de 
ada espe
tro, podemos também re-amostrar osespe
tros para levar em 
onta uma possível mudança na dispersão dos espe
tros, 
ausadapor exemplo por uma leve mudança na temperatura do CCD.4.4 O Programa RadialA té
ni
a utilizada para medir velo
idade radial des
rita a
ima é feita através doprograma �radial�. O radial é uma implementação do método de Fahlman e Glaspey pararedução de velo
idades radiais do espe
tro estelar de G. G. Fahlman e J. W. Glaspey (1973,[42℄) que usa a interpolação sin
 ao invés da transformada de Fourier rápida (FFT - FastFourier Transform). Em sua essên
ia estes métodos são matemati
amente equivalentes,
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idade Radial 43no entanto a interpolação sin
 supera a té
ni
a de FFT usada originalmente por Fahlmane Glaspey. O método de interpolação é um algoritmo 
om mais 
apa
idade para lidar
om más
aras de aberturas, variações de dispersão e ganho na estabilidade do espe
tro.No 
aso o algoritmo não faz uma interpolação dos dados espe
trais e um úni
o passo deinterpolação é usado sobre 
ada modelo de espe
tro.O programa en
ontra a solução através de uma série de aproximações su
essivasfazendo o teste do qui-quadrado (χ2) entre os dados espe
trais e o modelo 
onstruído
omo ajuste de boa qualidade ou de referên
ia, aqui neste trabalho a 
élula de Iodo é omodelo de referên
ia. Resumidamente des
reveremos as prin
ipais etapas que o programaradial exe
uta para obter as medidas de velo
idade radial. Ini
ialmente a primeira etapado algoritmo é transformar a amostragem de pontos nos dados espe
trais para uma es
alaem 
omprimento de onda mediante a relação de dispersão dos dados, expressa por
λ = Ad (xd − xd,0) . (4.1)A seguir, para determinar a amostragem de pontos no modelo do espe
tro estelar éapli
ado o deslo
amento doppler dado por
λ

′

= λ
(

1 +
v

c

)

. (4.2)Em seguida são apli
adas o modelo de dispersão inversa para a estrela e a 
élula de Iodo(referên
ia) através da relação






















xs =A−1
s (λ − λs,0)

e

xf =A−1
f (λ − λf,0)

(4.3)
Neste momento os pontos xs e xf são números reais (não inteiros) e os valores de S(xs) e
F (xf ) são 
omputados por meio do algoritmo de interpolação sin
.Finalmente os dois espe
tros são 
ombinados dentro de um modelo úni
o através da
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M(xd) = S(xs)ΛF (xf) + S(xs) + F (xf ), (4.4)que in
orpora as informações de dispersão e da velo
idade radial dado por

M
[

xd

]

= S
[

A−1
s

(

(

1 +
v

c

)

Ad(xd − xd,0) − λs,0

)

]

⊗ F
[

A−1
f

(

Ad(xd − xd,0) − λf,0

)

] (4.5)Se admitimos que Wxd
é peso devido ao mas
aramento dos dados espe
trais, a fórmulapara o qui-quadrado (χ2) é es
rito na forma

χ2 =

N
∑

xd=1

{

M
[

xd

]

− D
[

xd

]

}2

Wxd
(4.6)As equações de 4.1-4.6 são expressão em função das seguintes denominações

Wxd
= Peso, valor entre 0 e 1; dependendo da más
ara / no íni
io.

s, f, d = Subíndi
es para Estrela (Star), Referên
ia (Fidu
ial) e Dados (Data).
Falta = alinhar e 
ompletar e adeus 
hapter4!O radial ainda pode ser 
omputado segundo algumas opções de otimização, isto é, daminimização do χ2. Há 
in
o opções de en
ontrar o deslo
amento verdadeiro para os doisespe
tros 
ombinados. Maiores detalhes dessas opções pode ser en
ontrado no trabalhode Fahlman e Glaspey [42℄.4.5 Série TemporalOs dados observa
ionais (fotométri
os, espe
tros
ópi
os,et
) são um exemplo daquiloque 
hamamos de uma série temporal, e sua forma mais simples é de�nida 
omo uma
oleção de n observações de uma dada variável ordenada da seguinte forma: {fi}, 
om

i = 1, n. Um exemplo desse ordenamento são os dados fotométri
os de uma estrelapulsante, a variável medida é a intensidade e 
ada medida está asso
iada a um parti
ular
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idade Radial 45instante de tempo ti, [Ii = I(ti)]. A forma de amostragem forne
e o limite de frequên
iasque poderemos en
ontrar nesta 
oleção de dados mediante análise de Fourier. Em geral,os tempos {ti} não são igualmente espaçados na maior parte das apli
ações astron�mi
as.Na análise de uma série temporal, queremos dete
tar a presença de sinais periódi
ose, para isto, é ne
essário um método que seja 
apaz de identi�
ar esses sinais. Existeuma variedade de algoritmos desenvolvidos para pesquisar por sinais periódi
os e suaspropriedades. Um desses algoritmos é a análise de Fourier, e este é o método quees
olhemos. Não faremos uma dis
ussão aprofundada nesta dissertaçãosobre análise deFourier, apenas desta
aremos a apli
abilidade da transformada de Fourier Dis
reta (TFD)em nossos dados. A TFD é uma té
ni
a muito utilizada na análise de periodi
idades emséries temporais, quando o 
onjunto de dados não são igualmente espaçados. Na �gura 4.1ilustramos a apli
abilidade dessa poderosa ferramenta em três situações .4.6 Análise de Fourier Dis
retaA prin
ipal base de informação que podemos obter através da análise de série temporalsobre um 
onjunto de dados é de
omp�-los de a
ordo 
om sua(s) frequên
ia(s). Estepro
edimento é frequentemente 
hamado de análise de Fourier e forne
e um quadroalternativo dos dados no domínio de frequên
ia. A des
rição da frequên
ia nada maisé do que uma leitura da variabilidade desse 
onjunto de dados sobre os possíveis modosnormais de pulsação na estrela (baixas frequên
ias ou altas frequên
ias). Por exemplo,se num 
onjunto de dados temos N pontos tomados em intervalos regulares de ∆t, sejao intervalo de tempo total al
ançado pelo 
onjunto de dados designado por T , ou seja,
N.∆t = T . O espaçamento entre os pontos do 
onjunto de dados (∆t) é 
hamado detaxa de amostragem. Estes dois paramêtros, o tamanho do intervalo de tempo (T ), e ataxa de amostragem ∆t, são absolutamente 
ru
iais na análise espe
tral e serão o alvo dadis
ussão que segue abaixo.Se esses dados são 
oletados por T dias qual é a os
ilação de período mais longo quepode ser resolvida para este intervalo de tempo? Padrões ou sinais 
om períodos maiores
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Fig. 4.1: Mostramos à esquerda as funções no domínio tempo e à direita no domínio frequên
ia. Aprimeira delas representa uma senóide in�nita, a segunda é a função 
aixa que representao limite dos dados no domínio tempo, a ter
eira é o que temos realmente após umanoite de observação. Note-se que as transformadas da primeira e segunda funções sãoanalíti
as e, portanto, a ter
eira também é, pois ela é a 
onvolução da transformada daprimeira 
om a segunda.do que T dias não podem ser 
ompletamente resolvidos dentro desse intervalo temporal.A frequên
ia mais baixa que pode ser dete
tada de um 
onjunto de frequên
ias é:
ω1 =

1

T
(4.7)onde o índi
e 1 em ω1 signi�
a que é a primeira frequên
ia desse 
onjunto. Os padrõesde frequên
ias mais altos são dados por um 
onjunto de números inteiros 
om índi
e

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

k

T
. (4.8)
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idade Radial 47A resolução em frequên
ia (ou espe
tral) ∆ω, que resulta desse 
onjunto de dados é alargura do pi
o e tem a forma:
∆ω =

1

T
. (4.9)Quanto maior for o valor de T e quanto mais uniforme forem os dados, mais ∆ω seaproxima de 1/T . Portanto, esta é a unidade de frequên
ia fundamental, ou seja, é agrade de espaçamento no domínio frequên
ia. Todas as outras frequên
ias identi�
adaspela TFD são múltiplos inteiros de ∆ω 
orrespondendo aos modos 
om períodos inteirosno intervalo T . A apli
ação desse método é vista na �gura 5.2 onde identi�
amos o pi
oprin
ipal para 
ada região espe
tral das transformadas Fourier.Qual é a máxima frequên
ia que pode ser resolvida para um 
onjunto de dados 
om ∆tde amostragem? Existe um limite para a resolução temporal que pode ser resolvida paraesta taxa de amostragem. Se um sinal é amostrado uma vez a 
ada intervalo ∆t, entãouma onda 
om uma frequên
ia menor do que 1/(2∆t) não pode ser totalmente resolvida.O prin
ipal detalhe que podemos ver 
om a velo
idade ∆t de um obturador de máquinafotográ�
a é uma onda 
om um pi
o uma vez amostrado, um vale no próximo intervalo eum pi
o no próximo. Este padrão �para 
ima/para baixo/para 
ima� tem um limite paraa máxima frequên
ia de

ωmax =
1

2∆t
=

1

2.T/N
=

N

2
.
1

T
= ωN/2. (4.10)Em outras palavras, a frequên
ia mais alta que podemos resolver 
om a taxa de amostragemde ∆t = T/N é a frequên
ia N/2 no 
onjunto de frequên
ias, 
hamada de �frequên
ia deNyquist�.Em prin
ípio, podemos sempre aumentar N , mas a resolução espe
tral não é afetada,permane
endo inalterada. Aumentando N , aumentamos o limite de máxima frequên
ia,mas não sua resolução. Se queremos aumentar a resolução espe
tral, isto é, diminuira largura do pi
o, devemos então es
olher um tempo total de observação maior. Dessemodo, os dados devem ser gravados por um grande intervalo de observação. Se não há
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omo aumentar o tempo de observação, ainda é possível aumentar a resolução espe
traldesde que as medidas possam ser tomadas próximas de zero, isto é, fazendo 
om que osintervalos regulares ∆t tenham valores pequenos. Asso
iado ao tempo de observação estáo problema das interrupções diurnas (
hamados de �gaps�). Se as observações de umaestrela pulsante são feitas num úni
o observatório (ex
eto para sítios muito próximosaos pólos), por exemplo, por 
er
a de 8�11 horas, inevitavelmente elas terão que serinterrompidas durante o dia. Outro tipo de interrupção indesejavel é a passagem denuvens. Quando fazemos a TFD dos dados, essas interrupções introduzem falsos modosde pulsação no espe
tro de frequên
ias (
hamados de �alias�) tornando 
omplexa a suaanálise. Exempli�
amos na �gura 4.2 um �gap� entre duas noites de observação e oresultado depois de apli
ar a transformada na série temporal. A transformada revela aestrutura do espe
tro, onde a presença do �alias� é vista 
omo um pi
o 
entral e dois loboslaterais.A idéia de eliminar ou reduzir ao máximo as interrupções diurnas deu origem aoWET(Whole Earth Teles
ope) tendo 
omo seu fundador o astronomo R. E. Nather. O WETé uma rede interativa de observatórios distribuidos em diversos lo
ais na Terra 
om oobjetivo de observar durante o 
i
lo de rotação da Terra, evitando assim, as interrupçõesdiurnas.Podemos resumir em duas relações fundamentais a informação extraída na análise deFourier de um 
onjunto de dados igualmente espaçados:
∆ω T = 1 (4.11)

ωmax =
1

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

N−1
∑

k=0

x(tk)e
−2πftk . (4.13)Onde N é o número total de pontos observados, k indexa um ponto da 
urva de luz e tké o tempo em que foi amostrado o ponto k da 
urva de luz.
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idade Radial 504.7 Ajuste de SenóidesUma vez que 
onhe
emos as frequên
ias que 
ompõe uma 
urva de luz podemos irem bus
a de uma determinação mais pre
isa de suas amplitudes, tempos de máximo edas próprias frequên
ias.4.7.1 Ajuste Não-linear de SenóidesA forma mais direta de determinarmos 
om pre
isão os três parâmetros da senóide, esuas in
ertezas, é mediante um ajuste de uma 
urva senoidal ao 
onjunto de dados pormínimos quadrados. Este ajuste deve ser feito aos três parâmetros simultaneamente. Pararealizar esse ajuste, usamos a té
ni
a de mínimos quadrados de Bevington (1969). Comoo ajuste de senóides de período des
onhe
ido é não-linear, pre
isamos de um valor ini
ialpara 
ada um dos três parâmetros, sendo que este valor ini
ial pode ser obtido da TF.Dados os valores ini
iais da amplitude, fase e frequên
ia, 
al
ulamos o valor de χ2.Variamos então os valores dos parâmetros e 
al
ulamos novamente o valor de χ2, se estediminuir, então a variação dos parâmetros foi realizada na direção 
erta, 
aso 
ontrárioa mudança foi feita na direção errada e devemos mudá-la. Este pro
esso repete-se atéque a variação per
entual em χ2 seja menor do que um limite de erro por nós imposto.Repetimos o pro
esso de ajuste não-linear de senóides para 
ada um dos pi
os en
ontradosna TF, assim obtemos as amplitudes, os períodos e os tempos de máximo para 
adavariação presente na 
urva de luz, 
omo também as in
ertezas.4.7.2 Ajuste Linear de SenóidesHá uma desvantagem no ajuste não-linear de senóides. Por ser um ajuste não-linearestá sujeito a instabilidades númeri
as. Por exemplo, no 
aso de termos duas frequên
iasna 
urva de luz muito próximas uma da outra, pode a
onte
er que ao mudar os parâmetrosda senóide que está ajustando-se, o algoritmo en
ontre um valor de mínimo lo
al de χ2próximo e 
onvirja para este resultado, enquanto sabemos que o resultado 
orreto (mínimoreal) estava em outra frequên
ia. Este ainda é o melhor método para en
ontrar o período



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



Capítulo 5
Análise dos Resultados
5.1 Medidas da Velo
idade Radial e Identi�
ação Espe
tral em HR1217Mostramos na �gura B.1 as dez ordens utilizadas no espe
trógrafo 
oudé bidimen-sional, 
ontendo o espe
tro da estrela HR1217, num intervalo espe
tral de 5.000 a 6.000Å,
om a 
obertura in
ompleta. O tempo total de exposição foi de aproximadamente 3 h.Cada ordem espe
tral mostra as linhas 
ompostas na 
obertura (eixo-x) pela sua in-tensidade relativa (eixo-y). As medidas da velo
idade radial de 
ada ordem espe
tral(utilizamos todas as linhas de absorção por ordem espe
tral) foram analisadas 
om trans-formadas de Fourier dis
reta (DFT). O resultado da transformada para 
ada ordempode ser visto na �gura 5.2. Numa primeira análise podemos observar que a medidada amplitude de pulsação depende da região espe
tral examinada. Na tabela 5.1 ap-resentamos os resultados das medidas da amplitude da VR para 
ada ordem espe
tral,obtidas do 
ál
ulo da DFT para um valor de frequên
ia �xa. A ordem espe
tral m = 6(λcentral = 5142 Å) foi ex
luída análise devido ao alto S/N. Na análise das medidas da VR,o valor da frequên
ia �xa 
orrespondendo a uma frequên
ia média de fm =231,46 
i
lospor dia (C/D) ou período de P=6,22 min, que está dentro do intervalo das seis frequên
iasdete
tadas por Kurtz e Seeman (1983, [43℄), veja a tabela 1.3 (pg 8). A frequên
ia médiafoi 
al
ulada fazendo a média das frequên
ias individuais medidas para 
ada ordem. Estevalor aproxima-se da frequên
ia 
om a melhor medida (ordem espe
tral 8) no sinal do
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Fig. 5.1: Apresentamos a parte do espe
tro da estrela HR1217 que foi a
essível 
om oequipamento utilizado. Devido à pequena dimensão do dete
tor, a 
obertura do espe
troestá in
ompleta no intervalo espe
tral de 5.000 a 6000Å.



Capítulo 5. Análise dos Resultados 54espe
tro de potên
ia das transformadas (veja a �gura 5.2). O tempo de observação donosso 
onjunto de dados é muito 
urto para que possamos resolver os seis modos depulsação. Na �gura 5.2 apenas um úni
o pi
o está presente nas transformadas de Fourier.Pela inspeção direta dos valores das medidas da amplitude de pulsação, a dependên
iada amplitude 
om a região espe
tral �
a 
lara, a partir dos valores da tabela 5.1. A idéiade usar a ordem 
ompleta é que a pre
isão das medidas da velo
idade radial depende donúmero de linhas empregadas (Hatzes (1996, [44℄)). O erro na medida é propor
ional a
N1/2, onde N é o número de linhas de absorção utilizadas para determinar a velo
idaderadial. Tab. 5.1: Amplitude de Pulsação das Ordens Espe
traisOrdem Amplitude (m/s) λcentral (Å)m7 83,5 5220,84m8 164,0 5301,16m9 51,3 5384,01m10 101,5 5469,50m11 253,5 5557,75m12 153,2 5648,88m13 122,5 5743,07m14 209,0 5840,42m16 206,0 6045,37Outro aspe
to observado é quanto à intensidade das linhas nas ordens espe
trais. A
omparação das �guras B.1 e 5.2, sugere que ordens dominadas por linhas fra
as têmmaiores amplitudes de pulsação, 
om ex
eção das ordems 8 e 14 que apresentam linhasintensas e tem uma amplitude de pulsação 
omparável às amplitudes das regiões 
omlinhas fra
as (ordens 11 e 16).As medidas das amplitudes em fase 
om o período de pulsação �xada em 6,22 min.São mostrados na �gura 5.3. O espalhamento (σamp) nas fases pode ser tão alto para ointervalo espe
tral 6033-6057Å (≈ 400ms−1) 
omo tão baixo em 5211-5231Å (≈ 150ms−1).O σamp foi 
al
ulado após a subtração da senóide. O erro na medida da VR, além de ser
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Fig. 5.2: A transformada de Fourier para 
ada ordem espe
tral. Os paíneis das ordens estãoem mesma es
ala. Observa-se diferentes amplitudes de pulsação para diferentes regiõesespe
trais.
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ional ao número de linhas, depende da intensidade das linhas utilizadas na regiãoespe
tral e também da intensidade das linhas de absorção da 
élula de iodo usada 
omoespe
tro de referên
ia. Na região espe
tral de 6000 Å as linhas de absorção do gás de I2são mais fra
as, e também existem menos linhas espe
trais, nesta região , do espe
tro daestrela. Desta forma a pre
isão da medida da VR é afetada pela pou
a quantidade delinhas utilizadas, resultando num maior espalhamento dos valores medidos.

Fig. 5.3: Mostramos as medidas da velo
idade radial de 
ada ordem espe
tral em fase 
om operíodo do modo de pulsação prin
ipal .O resultado das transformadas de Fourier na �gura 5.2 mostra a 
lara dependên
iada amplitude da VR para a ordem inteira, mas não sabemos 
omo é essa dependên
ia.Como a estrela HR1217 apresenta muitas linhas de absorção. Podemos tirar proveitodessa 
ara
terísti
a e realizar uma análise nas linhas individuais. A realização da análisedas medidas das linhas individuais da VR não é uma tarefa fá
il, por que o pro
esso deseleção das linhas envolve três etapas e 
ada uma apresentando um grau de di�
uldade.Em primeiro lugar é pre
iso fazer a identi�
ação das linhas. Entretanto essa 
lasse de



Capítulo 5. Análise dos Resultados 57estrelas têm uma grande quantidade de linhas em seu espe
tro, que a
abam sobrepondo-se, di�
ultando uma perfeita identi�
ação das linhas. Além do mais, 
ampos magnéti
ospodem provo
ar o desdobramento de linhas tornando ainda mais 
onfusa a sua identi�-
ação. Em segundo lugar é ne
essário medir a VR, porém a alta densidade de linhas tornaa mistura delas um 
aso frequente em seu espe
tro, e para termos medidas sem misturas,muitas linhas são des
artadas. Por último, é pre
iso medir a largura equivalente (LE) daslinhas, que é uma medida da intensidade da linhas. Mas a medida da LE depende daintensidade do 
ontínuo e a sobreposição das linhas afeta o 
ontínuo e por 
onseguinte asmedidas individuais da VR.Medimos a LE e o 
omprimento de onda 
entral de todas as linhas onde foi possívelmedir a VR e o resultado está listado na tabela 5.2. Para fazer as medidas do 
omprimentode onda 
entral das linhas, utilizamos a tarefa splot do pa
ote onedspe
 do programaIRAF. Através dessa rotina realizamos a análise e representação grá�
a dos espe
tros deabsorção.Para o pro
esso de identi�
ação utilizamos o trabalho mais re
ente de Ryab
hikovae 
ols (2000) que apresenta uma lista de identi�ção das linhas espe
trais na estrelaHD122970. Comparamos essa lista espe
tral 
om as nossas medidas para a identi�
açãodas linhas espe
trais na estrela HR1217. Uma 
orreta identi�
ação exige uma análisequími
a levando em 
onta os efeitos do 
ampo magnéti
o sobre as linhas (Piskunov e 
ols(1995, [45℄); Ryab
hikova (2000, [46℄)).Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da velo
idade radialMedida Identi�
ação LE Amplitude σampÅ Å mÅ (m/s) (m/s)5138,42 5138,39 V I 5,5 163 435140,67 5140,50 16,1 819 1985140,83 Gd II5143,16 5143,33 Nd II 18,6 618 150



Capítulo 5. Análise dos Resultados 58Tab. 5.2: Medidas das amplitudes da velo
idade radialMedida Identi�
ação LE Amplitude σampÅ Å mÅ (m/s) (m/s)5147,52 5147,47 Ti I 14,2 63 275147,56 Ce II5150,89 5150,83 Fe I 26,8 48 205150,93 Mn I5150,94 Fe II5151,82 5151,91 Fe I 85,3 119 225212,40 5212.22 Cr I 25,3 352 565212.27 Ti I5212.36 Nd I5212,73 5212,69 Co I 37,3 316 1015213,27 5213.13 Cr II 18,2 272 785213.35 Fe I5213,75 5213.70 Co I 12,2 401 1025213.80 Fe I5216,17 5216.15 Cr I 74,5 257 435216.27 Fe I5216.47 Ni I5216.89 5216.73 Pr II 12,8 243 715216.85 Fe II5216.86 Fe II5217,39 5217.38 Fe II 29,2 403 1625219.03 5219.00 Co I 22,4 330 1035219.04 Pr II5220,16 5220.06 Cu I 12,4 758 91
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idade radialMedida Identi�
ação LE Amplitude σampÅ Å mÅ (m/s) (m/s)5220.10 Pr II5222,47 5222.39 Fe I 16,2 205 605222.48 Co I5225,01 5224.90 Ni I 52,4 142 335224.93 Ti I5224.97 Cr I5225.02 Cr I5225.04 Nd II5225.10 Sr I5226,12 5226.20 La II 15,4 348 1005292,63 5292.50 Cu I 11,3 640 1495292.61 Pr II5293,16 5293.02 Fe I 35,7 224 395293.16 Nd II5294,11 5294.10 Nd III 96,3 270 285296,67 5296.69 Cr I 31,1 229 665297,96 5297.90 Mn I 23,9 392 1215297.96 Cr I5298.04 Hf II5298.10 Pr II5299,94 5299.99 Pr III 84,0 410 365300.01 Ti I5301,03 5300.92 Fe II 16,5 233 745302,21 5302.27 Nd II 42,6 182 36
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idade radialMedida Identi�
ação LE Amplitude σampÅ Å mÅ (m/s) (m/s)5302.30 Fe I5302.30 Cr II5302,58 5302.58 La II 24,0 334 775303,16 5303.20 Nd II 17,0 426 945303.25 V II5306,43 5306.46 Nd II 20,4 228 445377,04 5377.05 La II 14,5 475 1015380,97 5380.98 La II 32,7 135 385381.01 Ti II5381.10 Co I5385,84 5385.88 Nd II 28,8 303 525386,36 5386.33 Fe I 4,4 462 1515393,18 5393.16 Fe I 23,0 275 775462,94 5462.95 Fe I 24,1 232 875465,88 5465.93 Fe II 6,7 210 635468,30 5468.37 Ce II 25,6 358 755471,35 23,7 584 1335472,19 5472.27 Ce II 29,0 334 895473,05 5473.07 Nd II 17,1 258 915473.16 Fe I5548,45 5548.29 Pr II 12,4 453 895548.44 Nd II5566,03 5565.94 Co I 43,2 325 445565.96 Ce I



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

Fig. 5.4: No painel superior está a fase de pulsação. No painel do meio as medidas da amplitudeda velo
idade radial e no painel inferior as medidas da frequên
ia de pulsação. Emtodos os painéis o eixo x é o 
omprimento de onda 
entral de 
ada ordem espe
tral.5.2 Análise das medidas da VR em linhas individuaisA análise das medidas da VR para as ordens espe
trais em HR1217, mostra uma 
laraevidên
ia de dependên
ia da amplitude 
om a região espe
tral observada. Baldry e 
ols[34℄ apresentam medidas da amplitude da VR para diferentes faixas em 
omprimentosde onda em α-Cir e mostram que em algumas regiões espe
trais a amplitude tem umvalor tão alto quanto 1000ms−1 dando sustentação ao resultado de Belmonte e 
ols [11℄para a mesma estrela, enquanto que, para outras bandas espe
trais, a amplitude têmvalores em torno de 100ms−1 apontado 
omo um limite superior em S
hneider e Weiss
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ente trabalho, Ko
hukhov e Ryab
hikova (2001, [47℄), utilizando um intervaloespe
tral 6138-6165 Å em γ-Equ, 
on
luíram que as terras raras têm as maiores amplitudesde pulsação al
ançando um limite superior de 800ms−1. Todos esses trabalhos 
on�rmama sugestão de Kanaan e Hatzes [33℄, de que a provável expli
ação para a divergên
ia deresultados de medidas Doppler na superfí
ie dessas estrelas pulsantes é que a amplitudedepende da região espe
tral analisada.Com o problema da divergên
ia das medidas Doppler es
lare
ido, investigamos mais afundo a dependên
ia da amplitude da VR 
om a intensidade das linhas. Para fazer umaanálise das linhas individuais e investigar essa dependên
ia, medimos individualmente asVR para 
ada linha de absorção e suas respe
tivas LE.Para realizar as medidas da amplitude da VR, primeiro 
al
ulamos as frequên
ias depulsação, através do pi
o dominante nas transformadas de Fourier das linhas individuaisda VR. Devido às 
ondições não favoráveis do tempo na noite de observação, não temosdados fotométri
os para 
omparar a frequên
ia da 
urva de luz 
om a frequên
ia determi-nada através do pi
o do espe
tro de potên
ia das transformadas. Todas as medidas dasfrequên
ias estão dentro dos 6 modos de pulsação dete
tados por Kurtz [43, 48℄. Devidoao pou
o tempo de observação (≈ 3 h) não é possível resolver o espe
tro de potên
ia(espaçamentos entre as frequên
ias de pulsação são de ∼3C/D, para resolvê-los seriamne
essárias 8 hs de observação) e os 6 modos apare
em 
omo um úni
o pi
o. Assim,para determinar as medidas da amplitude da VR individualmente, ajustamos uma 
urvaseno de frequên
ia �xa mas amplitude e fase variáveis. A tabela 5.2 mostra todas asespé
ies quími
as para as quais 
onseguimos medir a amplitude de pulsação e obter suaidenti�
ação espe
tral.Mostramos na �gura 5.5 as medidas da amplitude de pulsação 
omo função da LEpara as espé
ies que apresentam o maior número de medidas: Cr, Fe, Nd, Pr; onde asmedidas desses elementos não estão separadas por graus de ionizações. Já na �gura 5.6mostramos todas as medidas da VR que realizamos em HR1217 
omo função da LE. Ainspeção direta da representação grá�
a dessas medidas nas �guras 5.5 e 5.6 sugere umadependên
ia da amplitude da VR 
om a LE. Essa suspeita de 
omportamento é mais forte



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

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

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



Capítulo 5. Análise dos Resultados 65Na tabela 5.3, apresentamos os três ajustes realizados para as duas espé
ies quími
asmostradas na �gura 5.5, e o Fe tem a lei exponen
ial 
omo melhor função ajustada,enquanto que a função linear des
reve melhor as medidas de Nd, embora a função expo-nen
ial possa também ser 
onsiderada. O Nd têm os valores de χ2 que melhor des
revema suspeita da dependên
ia da amplitude 
om a LE, por que a amplitude aumenta quandoa LE diminui. Avaliamos esta possibilidade através da distribuição da probabilidade de
χ2 ser um valor signi�
ativamente 
on�ável. Na tabela 5.3 apresentamos os valores da
P (χ2) e o grau de 
on�abiliade para as probabilidades dos ajustes. Os valores en
ontradossão muito pequenos para garantir a existên
ia dessa 
orrelação. A maior probabilidadeal
ançada é de ≈ 15% para o ajuste linear.

Fig. 5.5: Mostramos a amplitude de pulsação em função da LE para quatro espé
ies quími
asem HR1217. Para as linhas de Nd e Fe realizamos três tipos de ajustes indi
ados naparte superior direita de 
ada 
ada grá�
o .Testamos a suspeita do 
omportamento da amplitude ser inversamente propor
ional



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



Capítulo 5. Análise dos Resultados 69regiões de menores LE. Portanto, a amostra das medidas pode ser interpretada 
omotenden
iosa para valores mais altos da amplitude da VR. Apontamos para a existên
ia deuma de�
iên
ia das medidas de amplitudes na região 
entral da �gura 5.6 (intervalo de40-80 mÅ), mas ainda assim, é possível observar que a maior in
erteza nas medidas daamplitude 
om a intensidade das linhas o
orre para menores valores de LE.A possibilidade da amostra das medidas ser tenden
iosa deve ser investigada, fazendouma simulação das medidas da amplitude 
om a LE. Na �gura 5.8 mostramos o resultadoda simulação, tentando reproduzir as medidas reais da amplitude. Geramos esses dados�
tí
ios, �xando uma amplitude ini
ial (K0 = 200 ms−1), 
om 5 pontos gerados para a LElevando em 
onsideração a diminuição da LE 
om o aumento da medida da amplitude daVR. O programa simula números aleatórios para a amplitude num intervalo de |K−K0| ≤
500, adi
ionando-os à amplitude ini
ial. Sempre que o resultado para o valor da amplitudefor negativo (K), o programa 
al
ula um novo valor para K, de modo que, somente valorespositivos sejam gerados para as amplitudes.Mostramos os valores dos parâmetros para os 3 tipos de ajustes realizados para osresultados da simulação na tabela 5.5. Da �gura 5.8 observa-se que o melhor resultadoentre os 3 ajustes é a função exponen
ial. A análise da quantidade de χ2 indi
a oexponen
ial 
omo o de melhor ajuste. A 
omparação dos resultados reais e simulados dasmedidas da amplitude (�gs 5.6 e 5.8) sugere que ambas têm um 
omportamento muitosemelhante 
om relação à distribuição das medidas, e o resultado pode ser veri�
adopelos parâmetros ajustados (veja as tabelas 5.4 e 5.5). Este resultado pare
e reproduzira suspeita da 
orrelação entre a amplitude da VR e a LE.Tab. 5.5: Tipos de ajustes da simulação da amplitude em função da LE.Ajuste α σα K0(m/s) σK0Linear -1,5953 0,1770 310,60 10,10Exponen
ial -0,0092 0,0001 403,42 1,10Constante 231,01 5,32
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Fig. 5.8: Mostramos o resultado da simulação das medidas da amplitude 
om a LE e osrespe
tivos ajustes.5.4 Con
lusõesA análise das medidas da VR para as ordens espe
trais em HR1217 torna 
lara adependên
ia da amplitude 
om a região espe
tral observada, assim 
omo resultado obtidoanteriormente em Kanaan & Hatzes [33℄ para outra estrela roAp. Em Hatzes e 
ols [32℄ omesmo resultado é en
ontrado para outra estrela roAp, sugerindo que este 
omportamentopare
e ser mesmo 
omum nessa 
lasse de estrela. A prin
ipal motivação do nosso trabalhoera veri�
ar a dependên
ia da amplitude 
om a intensidade das linhas, a suspeita desse
omportamento foi apontada em Kanaan & Hatzes [33℄ e por Baldry e 
ols [34, 49℄.A dependên
ia da amplitude da VR 
om a LE no estudo espe
tros
ópi
o para a estrela
γ-Equ mostrou uma forte 
orrelação para as linhas de CrI-CrII e TiI-II. Essas linhas
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avam que à medida que a LE aumentava a amplitude de pulsação diminuia, porémforam pou
as medidas apresentadas. Tinhamos a intenção de obter o maior número demedidas dessas espé
ies e apresentar o resultados dessas medidas em apoio a suspeitadesse 
omportamento. No entanto, medimos pou
as linhas dessas espé
ies e por issonão analisamos essas linhas. Por outro lado, medimos um número su�
iente de outroselementos para fazer uma análise estatísti
a. Realizamos ajustes para o Fe (em estadosmisturados) e para Nd (somente no estado NdII), e a inspeção grá�
a do ajuste para aterra rara pare
e indi
ar uma luz sobre a suspeita de uma anti-
orrelação da amplitude
om a LE. Porém, os resultados da análise das medidas da VR refutam tal suspeita, demodo que não 
on�rmamos nada sobre a suspeita da dependên
ia da amplitude 
om a LE.A baixa probabilidade do ajuste permite suspeitar da qualidade do ajuste feito, de modoque se existe uma dependên
ia e alguma relação que possa des
rever o 
omportamentoda amplitude 
om a LE, não 
on
luímos de nossos resultados.Talvez a suspeita da 
orrelação 
om a LE deve ser bus
ada somente para espé
iesquími
as que estejam em um estado (sem misturas de estados). Em nossos resultados,apontamos o elemento Nd (somente no estado uma vez ionizado) 
omo a melhor dis-tribuição para o 
omportamento de anti-
orrelação da amplitude 
om a LE. Não tentamosfunções mais 
omplexas para ajustar as medidas da VR, talvez seja relevante essa tentativapara veri�
ar se tal dependên
ia existe realmente. Ko
hukhov e Ryab
hikova [47℄ apontamque as variações das linhas resultam de uma interação 
omplexa da inomogeneidadeentre as distribuições verti
al e horizontal das espé
ies quími
as e também dos modos depulsação em γ-Equ. Uma solução ainda não investigada seria obter um número maiorde medidas da amplitude por espé
ie quími
a e separá-las por estados de ionização,evitando assim misturas de estados. A análise dessas medidas separadas por estadospoderia es
lare
er se tem ou não 
orrelação da amplitude à LE.Nossas medidas mostram que as amplitudes mais altas en
ontram-se nos elemen-tos terras raras (Nd e Pr) e as mais baixas são vistas para o Fe na �gura 5.5. Este
omportamento pode ser provo
ado pelo efeito geométri
o na superfí
ie da estrela, istoé, os elementos que lo
alizam-se nos pólos magnéti
os mostram as maiores amplitudes
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upam a faixa equatorial têm amplitudes mais baixas. O
omportamento da variações da amplitude de pulsação 
om o tempo está de a
ordo 
omo modelo que des
revemos para as pulsações (MPO), onde o eixo de pulsação está alinhado
om o eixo magnéti
o.Uma outra informação pode ser observada no 
omportamento das variações de fase
om o 
omprimento de onda mostrada na �gura 5.4. Supondo que a amplitude da VRpara 
ada ordem é 
ausada pela formação de linhas oriundas de uma mesma região estelar,então a fase deve provavelmente re�etir alguma informação sobre a região de formaçãodessas linhas. Se existe algum 
omprimento de onda verti
al para as pulsações, entãoseria razoável esperar alguma 
orrelação da fase 
om a amplitude da VR de 
ada ordemespe
tral. Em 5550 Å a fase pare
e não estar 
orrela
ionada 
om a amplitude da VRdaquela ordem, esta posição poderia ser um indi
ativo da existên
ia de um nodo radial.A suspeita de um nodo radial também foi eviden
iada em Hatzes e 
ols [32℄, onde umades
ontinuidade nítida em 5900 Å mar
aria a posição desse nodo radial (veja os grá�
osno apêndi
e B). Hatzes e 
ols [32℄, também mostram as mesmas quantidades, fase eamplitude 
omo função do 
omprimento de onda 
entral, para outra estrela (γ-Equ) eobserva-se a o
orrên
ia de uma des
ontinuidade na mesma região espe
tral; veja a �gurano apêndi
e B. Baldry [49℄, apresenta medidas bissetor da linha Hα em α-Cir, onde onú
leo está em anti-fase 
om as asas das linhas. Estas medidas foram interpretadas 
omoo resultado de um nodo radial na atmosfera dessa estrela.
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Apêndi
e A
Medidas da Amplitude da VR em
γ-Equ
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Fig. A.1: Os painéis mostram o valor da amplitude da velo
idade radial 
omo função da larguraequivalente para os elementos CrI-II, FeI, FeII e TiI-II.



Apêndi
e B
Medidas da Amplitude e Fase de 33lib

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