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ivVia-L�a
tea XIII\Ora (direis) ouvir estrelas! CertoPerdeste o senso!"E eu vos direi, no entanto,Que, para ouvi-las, muita vez despertoE abro as janelas, p�alido de espanto...E 
onversamos toda a noite, enquantoA via-l�a
tea, 
omo um p�alio aberto,Cintila. E, ao vir do sol, saudoso e em pranto,Inda as pro
uro pelo 
�eu deserto.Direis agora: \Treslou
ado amigo!Que 
onversas 
om elas? Que sentidotem o que dizem, quando est~ao 
ontigo?"E eu vos direi: \Amai para entendê-las!Pois s�o quem ama pode ter ouvidoCapaz de ouvir e de entender estrelas".
Olavo Bila
 1888
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ResumoEstrelas an~as bran
as s~ao o �nal evolutivo de quase 98% de todas as estrelas; ap�os a perdade massa durante as fases de gigante e supergigante, elas v~ao se tornar an~as bran
as. Nossotrabalho �e estudar a estrutura das estrelas an~as bran
as pulsantes, que apresentam varia�
~oesmulti{peri�odi
as de luz, 
om per��odos em torno de minutos, de�nindo faixas de instabilidadeao longo de suas seq�uên
ias de esfriamento. N�os determinamos a temperatura efetiva,gravidade super�
ial, massa e graus do esf�eri
o harmôni
o para a estrela DAV G 185{32,pelo estudo de sua 
urva de luz. N�os reportamos uma transformada de Fourier ponderadados dados do Teles
�opio da Terra Inteira (WET); os pesos, para 
ada peda�
o dos dados, s~aode�nidos 
omo o inverso da nossa estimativa do ru��do, que �e a raiz quadrada da amplitudeao quadrado. Melhorando a raz~ao sinal{ru��do, n�os dete
tamos 18 periodi
idades na 
urvade luz. A periodi
idade em 141,9 s n~ao se 
omporta 
omo um modo normal, n~ao ajustandonenhum modelo, e a periodi
idade em 70,9 s �e a pulsa�
~ao de per��odo mais 
urto jamaisdete
tada em qualquer an~a bran
a pulsante. N�os 
omparamos a mudan�
a na amplitude
om o 
omprimento de onda das periodi
idades dete
tadas para 
al
ular a temperaturaefetiva e a gravidade super�
ial. N�os tamb�em 
omparamos estes valores 
om outros m�etodosindependentes de determina�
~ao: espe
tro �opti
o, ��ndi
es de 
or e espe
tro ultravioleta 
omparalaxe, usando densidades de probabilidade 
om uma distribui�
~ao normal. A melhorsolu�
~ao, 
onsistente 
om todas as determina�
~oes, �e Tef = 11 960� 80 K, log g = 8; 02� 0; 04e M = 0; 617� 0; 024M�. O ângulo de in
lina�
~ao do eixo de pulsa�
~ao em rela�
~ao �a linha de



Sum�ario viiivisada deve ser desfavor�avel, isto �e, pr�oximo a perpendi
ular se as pulsa�
~oes s~ao m = 0 ou�2 e perto de paralelo se m = �1.



Abstra
tWhite dwarf stars are the evolutive end of almost 98% of all stars; after mass loss during thegiant and supergiant phases, they will be
ome white dwarf stars. Our work is to study thestru
ture of the pulsating white dwarf stars, whi
h present multi-periodi
 light variations,with periods around minutes, de�ning instability strips along their 
ooling sequen
e. Wedetermine the e�e
tive temperature, surfa
e gravity, mass, and pulsation spheri
al harmoni
degrees for the star DAV G185-32, by means of the study of its light 
urve. We report on aweighted Fourier transform of the Whole Earth Teles
ope (WET) data; the weights, for ea
h
hunk of data, are de�ned as the inverse of the our estimative of the noise, whi
h is the squareroot of the average power. Improving the signal{to{noise ratio, we dete
ted 18 periodi
itiesin the light 
urve. The periodi
ity at 141.9 s does not behave like a normal mode, not�tting any model, and the one at 70.9 s is the shortest period pulsation ever dete
ted inany pulsating white dwarf. We 
ompared the 
hange in amplitude with wavelength of thedete
ted periodi
ities to 
al
ulate the e�e
tive temperature and surfa
e gravity. We also
ompared these values to other independent methods of determination: opti
al spe
tra,
olor indi
es, and ultraviolet spe
tra with parallax, using probability densities with normaldistribution. The solution 
onsistent with all the determinations is Te� = 11 960 � 80 K,log g = 8:02 � 0:04, and M = 0:617 � 0:024M�. The in
lination angle of the pulsationaxis in relation to the line of sight must be unfavorable, i.e., 
lose to perpendi
ular if thepulsations are m = 0 or �2, and 
lose to parallel if m = �1.



Cap��tulo 1
Introdu�
~ao
1.1 O que s~ao an~as bran
as?

As estrelas nas
em em uma nuvem de g�as mole
ular 
om massa maior que a massa deJeans, gravita
ionalmente inst�avel ap�os sofrer uma perturba�
~ao me
âni
a de grande es
ala,tal 
omo a passagem de ondas de densidade (bra�
os de gal�axias espirais) ou frentes de 
hoqueprovo
adas por explos~oes de supernovas. A nuvem 
ome�
a a se 
ontrair isotermi
amente,propi
iando sua fragmenta�
~ao. Quando a 
ontra�
~ao passa a ser adiab�ati
a, a fragmenta�
~aose interrompe dando origem �as proto{estrelas, sendo que aquelas 
uja massa �e maior ouigual a 0; 08M� entrar~ao na seq�uên
ia prin
ipal, logo que a 
onve
�
~ao torna-se adiab�ati
a.O n�umero (N) de estrelas que nas
e 
om uma 
erta massa (M) �e dado pela fun�
~ao de massaini
ial (IMF), por exemplo a que foi proposta por Salpeter (1955), dNdM / M�2;3�0;3, paramassas entre 0; 4 �M=M� � 10, em massas solares.Quando o n�u
leo da proto{estrela atinge temperaturas da ordem de 107 K, su�
iente-mente altas para ini
iar a fus~ao de hidrogênio (H) em h�elio (He) no 
entro, ela entra naseq�uên
ia prin
ipal de idade zero (ZAMS), virando uma estrela. A estrela permane
e 
er
ade 90% de sua vida, �a ex
e�
~ao da fase de an~a bran
a, na seq�uên
ia prin
ipal, fase em queo
orre a queima de H no n�u
leo. Ap�os ter queimado aproximadamente 10% do 
onte�udo



Cap��tulo 1. Introdu�
~ao 2total de H, a estrela p�ara a queima de H no n�u
leo, mas ainda n~ao tem temperatura altao su�
iente para que a queima de He se ini
ie no n�u
leo. A press~ao me
âni
a torna-semenor que a for�
a gravita
ional o que faz 
om que o 
aro�
o se 
ontraia, liberando energiagravita
ional. Metade desta energia vai ser irradiada e a outra metade 
onvertida em ener-gia t�ermi
a (ET = �12EG) aque
endo o n�u
leo e as 
amadas mais externas. No m�aximoda luminosidade atingida 
om a 
ontra�
~ao, o H 
ome�
a a queimar em uma 
amada logoa
ima do n�u
leo, o que perdura nas etapas posteriores, at�e o topo do ramo assimpt�oti
o dasgigantes (AGB).A estrela passa a ter o envelope totalmente 
onve
tivo, �
ando 
om a menor temperaturaque uma estrela pode ter, segundo modelos te�ori
os de Hayashi & Hoshi (1961) (limitede Hayashi). Nesta fase, em que a estrela �e uma gigante vermelha, o
orre a primeiradragagem (dredge up), trazendo elementos pro
essados termonu
learmente para a superf��
ie.A luminosidade aumenta at�e a temperatura 
entral atingir aproximadamente 108 K, quandose d�a a igni�
~ao do He no n�u
leo pela rea�
~ao do triplo{�. Se a estrela for de baixa massa(M . 2; 5M�), o n�u
leo est�a degenerado e a rea�
~ao �e explosiva (
ash de He). Neste 
aso, adegeneres
ên
ia do 
aro�
o �e levantada por 
ausa da grande quantidade de energia liberadano pro
esso, fazendo 
om que ele se expanda e sua temperatura diminua. Com isto, a taxade gera�
~ao de energia nu
lear diminui, bem 
omo a luminosidade da estrela. As estrelas dealta massa n~ao tem n�u
leo degenerado, ent~ao a igni�
~ao do triplo{� n~ao �e explosiva. Logoem seguida, a estrela, entra no ramo horizontal, tamb�em 
onhe
ido por seq�uên
ia prin
ipaldo He. Esta �e a prin
ipal fase de queima de He, sendo a segunda mais longa etapa da vidada estrela, antes da fase de an~a bran
a. Os produtos desta queima formam um 
aro�
o de Ce O.Com a exaust~ao do He no n�u
leo, o
orre a 
ontra�
~ao deste, a uma temperatura muitobaixa para a
ender a queima de elementos mais pesados (C e O). Na verdade, esta fase �esimilar ao �nal da queima de H no 
aro�
o, quando da sa��da da estrela da seq�uên
ia prin
ipal.



Cap��tulo 1. Introdu�
~ao 3Com a energia liberada pela 
ontra�
~ao do n�u
leo, o He 
ome�
a a queima em 
amada, 
omoest�a a
onte
endo mais externamente ainda 
om o H.A estrela per
orre um 
aminho similar ao seguido ap�os a seq�uên
ia prin
ipal, atingindonovamente o limite de Hayashi, a uma luminosidade maior que a da fase de gigante vermelha.Nesta fase, na qual a estrela �e uma supergigante, o envelope torna-se 
onve
tivo, e o
orre asegunda dragagem. As 
amadas mais externas se expandem e esfriam, 
essando a queimade H em 
amada, mas depois se 
ontraem e esquentam, reini
iando o pro
esso, o que resultaem pulsos t�ermi
os. Ini
ia-se a�� uma perda substan
ial de energia por produ�
~ao de neutrinosno n�u
leo. Para estrelas 
om massa ini
ial de 8 a 10 M�, a eje�
~ao da nebulosa planet�aria(
er
a de 0,4M� das 
amadas mais externas) pode o
orrer a qualquer momento. O ramoassint�oti
o das gigantes (AGB) �e o ponto em que a estrela atinge a maior luminosidade detoda a sua evolu�
~ao, e onde se d�a a ter
eira dragagem.A fase seguinte ao AGB �e aquela em que vai se 
ara
terizar a nebulosa planet�aria,
omposta por um n�u
leo que tem o tamanho de um planeta e um envelope mais externo.Na verdade, este envelope 
orresponde �as 
amadas mais externas que est~ao sendo ejetadaspela estrela. O 
aro�
o degenerado, 
omposto basi
amente por C e O, �e o remanes
enteda estrela, o n�u
leo da nebulosa planet�aria ou Planetary Nebula Nu
lei (PNN). Quando apr�e-an~a bran
a entra na seq�uên
ia de esfriamento das an~as bran
as, tem uma temperaturaefetiva de aproximadamente 150 000 K e apresenta uma distribui�
~ao de massa 
entradaem 0,6M�. Sobra tamb�em um envelope �no, 
uja 
omposi�
~ao qu��mi
a �e dominada por He/ou He. Ex
eto possivelmente para massas maiores ou iguais a 0; 9M�, na fase de an~abran
a, a estrela n~ao mais produz energia por rea�
~oes nu
leares no seu interior. O que amant�em brilhando �e a perda da energia t�ermi
a a
umulada ao longo de sua vida; a 
ontra�
~aogravita
ional �e insigni�
ante. Em outras palavras, a partir desta fase, a estrela s�o vai esfriar,bus
ando entrar em equil��brio t�ermi
o 
om o Universo.As prin
ipais fases de uma estrela de massa intermedi�aria est~ao mostradas no diagrama



Cap��tulo 1. Introdu�
~ao 4HR, na �gura 1.1 do diagrama HR.Se a estrela n~ao faz parte de um sistema bin�ario ou m�ultiplo, sua evolu�
~ao dependesomente de sua massa ini
ial. No 
aso de bin�arias, a evolu�
~ao depende tanto da massaquanto da separa�
~ao entre as estrelas que determinar�a quando, na evolu�
~ao, as estrelasinteragir~ao. As an~as bran
as s~ao o �nal evolutivo de estrelas que nas
em 
om massa entre0; 7M� e 8M� a 10M�. Os limites s~ao determinados pelas observa�
~oes dis
utidas, porexemplo, em Weidemann (2000), 
omo mostra a �gura 1.2. A determina�
~ao pre
isa desteslimites depende tamb�em da metali
idade da nuvem primordial.Apesar de n~ao haver 
on
ordân
ia entre muitas previs~oes te�ori
as, devido �as in
ertezasno modelamento da 
onve
�
~ao e na taxa de rea�
~ao C(�,
)O, o limite superior de massa n~ao�e determinante para se dizer qual a per
entagem de estrelas terminam sua vida 
omo an~asbran
as. De a
ordo 
om a IMF de Salpeter (1955), nas
em muitas estrelas de baixa massae pou
as estrelas massivas, sendo que para 
ada estrela de 10M�, nas
em 250 estrelas de1M�. As an~as bran
as s~ao o produto �nal da evolu�
~ao estelar para 95{98% de todas asestrelas.1.1.1 Como foram des
obertas?A primeira an~a bran
a des
oberta foi S��rius B, 
ompanheira de S��rius, Alfa do C~aoMaior, que �e a estrela mais brilhante do 
�eu, sem 
ontar o Sol. S��rius B foi observada pelaprimeira vez por Alvan Graham Clar
k Jr. 
omo a estrela 
ausadora das perturba�
~oes nomovimento pr�oprio de S��rius que, at�e 1862, era 
onsiderada uma bin�aria astrom�etri
a. At�e1917, apenas três an~as bran
as eram 
onhe
idas: S��rius B, Eridani 40 e van Maanen 2.Em 1926, Eddington j�a argumentava que estes objetos deviam ser abundantes, pois as trêsestrelas dete
tadas estavam na vizinhan�
a solar.
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Fig. 1.1: Diagrama HR 
om as fases evolutivas de uma estrela de massa intermedi�aria.
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Fig. 1.2: Rela�
~ao entre a massa ini
ial (Mi) e a massa �nal (Mf ) para as an~as bran
as de a
ordo
om a rela�
~ao semi{emp��ri
a derivada por Volker Weidemann (Weidemann 2000)(linha 
ont��nua), 
omparando 
om modelos te�ori
os de Leo Girardi (linha pontilhada�a esquerda) e Paola Marigo 
om as observa�
~oes de 
�umulos abertos Hyades (+),NGC3532 (*), NGC2516 (triângulos), Plêiades (quadrados) e M67 (diamantes). Alinha pontilhada inferior �e a rela�
~ao anterior de Weidemann (1987) e a superior deHerwig (1995).M
Cook & Sion (1999) 
atalogaram 2 249 an~as bran
as identi�
adas por espe
tros
opia.Destas, 41 s~ao pulsantes (DAVs e DBVs) e 15 s~ao pr�e{an~as bran
as pulsantes (DOVs e
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~ao 7PNNVs) e h�a ainda 
entenas de 
andidatas a pulsantes, estrelas azuis de baixa luminosidade,des
obertas pelas bus
as de quasares, 
omo 2dF (Two Degree Field) QSO Redshift Survey,na Austr�alia, e SDSS (Sloan Digital Sky Survey), nos EUA.1.1.2 Cara
ter��sti
asO intervalo de massa das an~as bran
as vai de aproximadamente 0; 4M� (por evolu�
~aode bin�arias) at�e 1; 44M�, o limite de Chandrasekhar, onde a velo
idade dos el�etrons �erelativ��sti
a (vel � 
), ainda que este intervalo seja 
onsideravelmente maior para as pro-genitoras, 
omo dis
utido anteriormente (veja �gura 1.3). O que o
orre �e que a perda demassa ao longo da vida da estrela �e propor
ional �a massa ini
ial. As an~as bran
as n~ao{bin�arias têm uma distribui�
~ao de massa 
entrada em 0; 6M� (ex.: Weidemann & Yuan1989, Giovannini et al. 1998). O valor m�aximo para a massa de uma an~a bran
a �e resultadode modelos te�ori
os, evitando que a for�
a gravita
ional seja maior que a press~ao, pois istoresultaria no 
olapso da estrela. A densidade m�edia �e de 1; 5 � 105 g 
m�3, pois o raio�e da ordem de 10 000 km, tipi
amente o tamanho da Terra (R� = 6 348 km). Existeman~as bran
as 
om temperaturas efetivas desde 150 000 K (logo ap�os a eje�
~ao da nebulosaplanet�aria) at�e 3 700 K (valor m��nimo observado), 
orrespondendo a luminosidades entre3 � logL=L� � �4:5Como �e poss��vel suportar densidades t~ao grandes? A press~ao que suporta tais densidades�e a press~ao de degeneres
ên
ia dos el�etrons. Por apresentar altas densidades, os el�etronsno n�u
leo totalmente degenerado est~ao bastante pr�oximos. Do prin
��pio da in
erteza deHeisenberg, tem-se que: �x�px � ~2 (1.1)
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Fig. 1.3: Rela�
~ao massa ini
ial e massa �nal, mostrando que o intervalo de massa para asprogenitoras �e maior que o das an~as bran
as, segundo modelos de I
ko Iben Jr.onde x �e a da posi�
~ao da part��
ula e px �e seu momentum asso
iado.Portanto, se a separa�
~ao (�x) entre os el�etrons �e muito pequena, a diferen�
a de momen-tum (�px), a quantidade de movimento, que eles têm �e muito grande, indi
ando velo
idadesrelativ��sti
as (pr�oximas a 
, no topo do mar de Fermi). Al�em disto, pelo prin
��pio da ex-
lus~ao de Pauli, dois el�etrons de mesmo spin n~ao podem o
upar o mesmo n��vel de energia,isto �e, os el�etrons o
upam n��veis 
ada vez mais energ�eti
os. Por 
onseguinte, os el�etronsdegenerados têm momenta e energia 
in�eti
a altos o su�
iente para 
ontrabalan�
ar a for�
agravita
ional, at�e o limite de massa de Chandrasekhar (Chandrasekhar 1931) dado por:MCh = 1; 456� 2�e�2 (1.2)onde �e �e o peso mole
ular m�edio dos el�etrons, e �e igual a 2 para He, C ou O totalmenteionizados.Como dito anteriormente, a maioria das an~as bran
as n~ao produz energia via pro
essos
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leares, nem por 
ontra�
~ao gravita
ional, de forma signi�
ativa. Entretanto, para aspr�e{an~as bran
as quentes, o valor da taxa de 
ontra�
~ao _R, onde R �e o raio R da estrela,�e signi�
ativo. A energia que a estrela emite durante toda a seq�uên
ia de esfriamento dasan~as bran
as at�e entrar em equil��brio t�ermi
o 
om o universo (tornar-se uma an~a preta) �e aquantidade de energia que a estrela produziu ao longo de todas as fases evolutivas anteriores;a estrela est�a literalmente apenas esfriando. Quanto mais quente estiver a an~a bran
a, maiora quantidade de energia que a estrela emite por unidade de tempo, pois L = 4�R2�T 4ef e oraio �e 
onstante. O tempo que uma pr�e{an~a bran
a leva para diminuir a sua temperaturaefetiva por um fator de 2 �e muito menor que quando ela estiver mais fria (106 anos paraTef � 140 000 K e 109 anos para Tef � 12 000 K). Em outras palavras, a estrela permane
emenos tempo em fases de alta temperatura e mais tempo em fases de baixa temperatura,fato este que pode ser eviden
iado pela fun�
~ao de luminosidade das an~as bran
as, 
ontando-se o n�umero de estrelas 
om uma 
erta luminosidade e expli
ado pela teoria de esfriamentode Mestel (1957), tesfriar / L�5=7.1.1.3 Classi�
a�
~ao Espe
tralAs an~as bran
as s~ao 
lassi�
adas de a
ordo 
om o tipo espe
tral, ou seja, a abundân
iados elementos na atmosfera, a qual vai depender do momento exato em que o
orreu a eje�
~aoda nebulosa planet�aria e do fato de haver ou n~ao queima no envelope na fase de nebulosaplanet�aria (Hine 1988) e por n~ao ser observado a
re�
~ao do meio interestelar, mesmo ap�os108 anos na fase de an~a bran
a. A 
lassi�
a�
~ao atual foi proposta por Sion et al. (1983)
om o intuito de aprimorar o esquema original de Greenstein (1960).A letra D �e a primeira, a qual apare
e para denotar o fato de o n�u
leo destas estrelasestar 
ompletamente degenerado. Se a estrela for vari�avel, a �ultima letra �e V, depois da
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omposi�
~ao atmosf�eri
a. Em termos das abundân
ias qu��mi
as, as an~as bran
as se dividembasi
amente em duas 
lasses: 80% tem atmosfera 
om H puro (DAs) e o restante tematmosfera de He puro (DBs). A presen�
a de um ou outro elemento depende fortemente de
omo se deu a evolu�
~ao da estrela.Quando a estrela est�a no ramo assint�oti
o das gigantes (AGB), ela apresenta varia�
~oes,os pulsos t�ermi
os, men
ionados anteriormente. O tempo em que a atmosfera permane
eexpandida, ou seja, a dura�
~ao total dos pulsos, �e da ordem de 15% do tempo total que aestrela passa nesta fase.Caso a eje�
~ao da nebulosa planet�aria o
orra durante o pulso, mesmo 
amadas maisinternas da estrela v~ao ser ejetadas. Isto signi�
a que todo, ou quase todo, o 
onte�udode H ser�a ejetado, pois a maior parte est�a na superf��
ie, resultando uma an~a bran
a 
omatmosfera prati
amente 
omposta apenas por He. A DAV GD 154 tem a menor quantidadede H observada entre todas as DAVs, 
om MH � 2� 10�10M? (Pfei�er et al. 1996), sendoeste o limite inferior observado para as DAs. Segundo modelos te�ori
os (ex.: Fontaine &Wesemael 1997), a quantidade m�axima de H que uma DB pode 
onter para que 
ontinuesendo uma DB �e MH � 10�15M?; durante as dragagens nas fases anteriores houve misturados elementos, 
arregando algum H para 
amadas mais internas. Outro modo alternativode gerar DBs s~ao as Wolf{Rayet, fase evolutiva de estrelas muito massivas. Se forem dealta metali
idade e tiverem fortes ventos, estes s~ao 
apazes de ejetar grandes quantidadesde mat�eria, in
lusive todo o H que a estrela tinha ini
ialmente; a press~ao de radia�
~ao �euma fra�
~ao 
onsider�avel (� 60%) da press~ao 
r��ti
a, que mant�em a estrela est�avel. Outrapossibilidade ainda �e terem evolu��do das suban~as (sdBs), passando diretamente do ramohorizontal para a seq�uên
ia de esfriamento das an~as bran
as, por perda de massa (ex.:Charpinet et al. 1996). A diferen�
a �e que o n�u
leo destas �ultimas estrelas vai ser 
ompostoessen
ialmente por He. Existem tamb�em as estrelas que entram na seq�uên
ia de esfriamento
om uma grande quantidade de He, 
apazes de rea
ender a queima de He ainda quando



Cap��tulo 1. Introdu�
~ao 11Tef > 80 000 K, 
onhe
idas por renas
idas (born again, ex.: S
h�onberner 1979, Iben 1982).Isto pode a
onte
er em at�e 100 000 anos depois de a estrela virar uma an~a bran
a. Estepode ser 
onsiderado um �ultimo pulso t�ermi
o que queima todo o H na superf��
ie da estrela.Por outro lado, se a estrela ejetar a nebulosa planet�aria na base do pulso t�ermi
o, que�e a situa�
~ao mais prov�avel por passar mais tempo nesta fase, apenas uma parte do H �eejetado, resultando estrelas 
om atmosferas predominantemente de H.Para uma pequena fra�
~ao de estrelas, o 
onte�udo atmosf�eri
o �e uma mistura de H e He,e a 
lassi�
a�
~ao depende de qual �e o elemento mais abundante. Uma DAB �e uma DA 
omum pou
o de He, a qual possivelmente origina-se de uma pr�e{an~a bran
a 
om 
onve
�
~aomais e�
iente que o normal. O 
aso inverso, uma DBA �e uma DB 
om um pou
o de H,provavelmente resultado da evolu�
~ao de bin�arias, onde uma DB a
reta mat�eria, 
ompostaprin
ipalmente de H, de sua 
ompanheira. A ter
eira letra apare
e, em ambos os 
asos,para des
rever o tipo espe
tral se
und�ario.Ainda quando est~ao muito quentes, as an~as bran
as s~ao 
onhe
idas por DOs, apresen-tando pou
as linhas no �oti
o e linhas de C e O, no ultravioleta. Quando apresentam linhasmet�ali
as, as an~as bran
as s~ao denominadas DZs. No 
aso de apresentarem somente umespe
tro 
ont��nuo, s~ao as DCs. Re
ebem o nome de DQs se tiverem 
arbono, mole
ular ouatômi
o, em qualquer parte do espe
tro.A tabela 1.1 apresenta um resumo da 
lassi�
a�
~ao espe
tral.1.2 Outros �nais evolutivos
Nem todas as estrelas nas
em dentro do intervalo da massa que resulta em an~as bran
as.O intervalo estelar tamb�em abrange estrelas mais massivas, 
om massa entre 10M� e 100M�.Qual o �nal evolutivo da fra�
~ao pequena (2{5%) de estrelas que n~ao se tornam an~as bran
as?
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tral Cara
ter��sti
asDA Somente linhas de Balmer, n~ao h�a He I nem metaisDB Linhas de He I; n~ao h�a H nem metaisDC Espe
tro 
ont��nuo, sem linhas mais profundas que 5%DO Linhas de He II muito intensas; He I e H presentesDZ Apenas linhas met�ali
as; n~ao h�a H ou HeDQ Presen�
a de 
arbono, mole
ular ou atômi
o em qualquer parte do espe
troV S��mbolo que denota variabilidadeTab. 1.1: Classi�
a�
~ao espe
tral das an~as bran
asPara a metali
idade solar, a massa m�axima suportada pela press~ao gravita
ional est�aem torno de 100M�. O �nal evolutivo destas estrelas �e uma explos~ao de supernova. Pode-sedividir as estrelas massivas em dois grandes 
onjuntos: as que têm massa ini
ial entre 10M�e 25M� e entre 25M� e 100M�, aproximadamente. Nesta divis~ao, o resultado da explos~aodas menos massivas, provavelmente, �e uma estrela de nêutrons, enquanto que para as maismassivas, pode sobrar um bura
o negro estelar ou, simplesmente, nada (disrup�
~ao total damat�eria).Uma 
onsidera�
~ao importante �e que os limites sugeridos a
ima n~ao s~ao �xos, podendovariar de a
ordo 
om as hip�oteses dos modelos utilizados, tais 
omo: idade, metali
idade,lo
aliza�
~ao (intera�
~ao 
om outras estrelas ou o meio), entre outras.Na �gura 1.4 est�a um esquema simpli�
ado da evolu�
~ao estelar nos v�arios intervalos demassa, a
ima de 0; 8M�.H�a ainda as estrelas 
uja massa ini
ial �e inferior ao valor m��nimo estimado para terminara vida 
omo an~as bran
as. O dom��nio estelar inferior se estende at�e massas da ordem de� 0; 08M�, mas estas estrelas demoram um tempo maior que a idade do universo parasa��rem da seq�uên
ia prin
ipal; quando evolu��rem, resultar~ao an~as bran
as 
om n�u
leo de



Cap��tulo 1. Introdu�
~ao 13
Nuvem em
Contração Estrela

Proto

Gigante
Vermelha

Gigante
Vermelha

Supergigante Vermelha

Supergigante Vermelha

Nebulosa
Planetária

Supernova

Supernova

Estrela Wolf-Rayet

de Nêutrons
Estrela

Anã
Branca

Buraco
Negro

Principal
Sequência

Principal
Sequência

Principal
Sequência

Sol

Sol

?

 10< M<25M

Sol

H->He

H->He

H->He

He

He

C C
He->C

He-C-O-Ne-Mg

He-C-O-Ne-Mg

->Fe

->Fe

0,
8<

M
<1

0 
M

25<M
<100M

Fig. 1.4: Esquema simpli�
ado da evolu�
~ao estelar para diferentes intervalos de massa, a
imade 0; 8M�.He, pois sua 
ontra�
~ao nu
lear n~ao ser�a e�
iente para a
ender a queima de He. Para massasainda menores, j�a no dom��nio sub-estelar, as proto{estrelas d~ao origem �as an~as marrons,as quais n~ao têm temperatura su�
iente para queimar H em He; as an~as marrons jamaisentram na seq�uên
ia prin
ipal.1.3 Por que estudar an~as bran
as?
Na vizinhan�
a solar, dentro de um raio de 100 p
, as an~as bran
as s~ao bastante nume-rosas, representando 25% do total de estrelas. Al�em de apare
erem em grande quantidadee serem o �nal evolutivo mais 
omum, as an~as bran
as passam por faixas de instabilidade�a medida que esfriam, onde s~ao observadas 
omo vari�aveis pulsantes. Dete
tar a maiorquantidade de modos de pulsa�
~ao �e importante, pois 
ada periodi
idade forne
e um v��n
uloindependente para a determina�
~ao da estrutura estelar (por exemplo, Bradley 1998). O
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as pulsantes tem nos permitido medir a massa estelar e as 
ama-das de 
omposi�
~ao, provando a f��si
a em altas densidades, in
luindo fenômenos tais 
omo
ristaliza�
~ao (por exemplo, Winget et al. 1997). Para as an~as bran
as do tipo DOV, aluminosidade atrav�es de neutrinos �e mais de 10 vezes maior que a luminosidade por f�otons(Wood 1995). Portanto, a medida da taxa evolutiva da estrela DOV PG 1159-035 (Costa,Kepler & Winget 1999) �e uma medida direta do 
uxo de neutrinos. No 
aso da estrelaG 117{B15A, uma DAV fria, a taxa de esfriamento medida por Kepler et al. (2000b) 
olo
ao melhor limite atual na taxa de �axions (C�orsi
o et al. 2001). Assim, temos 
ronômetrospara medir a idade das estrelas mais velhas e, 
onseq�uentemente, a idade da Gal�axia (Win-get et al. 1987, Hansen et al. 2002). As informa�
~oes sobre o seu interior s~ao essen
iais parase de�nir a evolu�
~ao estelar na Gal�axia, uma vez que elas s~ao os remanes
entes da grandemaioria das estrelas. Estudar o �nal evolutivo signi�
a estipular v��n
ulos sobre a forma�
~aoe evolu�
~ao das progenitoras.O fato de que as an~as bran
as poderiam ser utilizadas 
omo 
osmo
ronômetros foi pro-posto h�a mais de 40 anos por Maarten S
hmidt (1959). Apenas a partir do �nal da d�e
adade 80 �e que este poten
ial al
an�
ou um n��vel pr�ati
o de apli
a�
~ao, por 
ausa do brilhointr��nse
o fra
o das an~as bran
as mais frias e mais velhas; embora as pr�e-an~as bran
as te-nham MV � 4, a magnitude absoluta da maioria das an~as bran
as est�a entre MV � 10 e17, di�
ultando a sua observa�
~ao.A asterosismologia 
onsiste em determinar a estrutura das an~as bran
as pela 
ompara�
~aodas propriedades de pulsa�
~ao, prin
ipalmente as autofreq�uên
ias, 
om aquelas preditas pelosmodelos de interiores estelares. A sismologia das an~as bran
as pulsantes �e 
ru
ial para
ompreender as propriedades estruturais de an~as bran
as em geral, j�a que a variabilidade�e apenas um estado evolutivo das an~as bran
as normais. Por exemplo, a determina�
~ao damassa da 
amada de H nas DAVs ou ZZ Cetis �e extremamente importante. Reduzindoa in
erteza nesta quantidade, reduz-se tamb�em a in
erteza nas idades inferidas das an~as
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as e na na massa total das DAs, em geral.As an~as bran
as pulsantes ainda podem ser usadas para dete
�
~ao de planetas extra{solares, partindo-se do pressuposto de que o per��odo de pulsa�
~ao permane
e 
onstante emes
alas de tempo se
ulares. Para dete
tar planetas usando an~as bran
as, �e ne
ess�ario que seobserve a taxa de varia�
~ao do per��odo prin
ipal da estrela. De posse desta informa�
~ao pode-se de�nir se a varia�
~ao �e parab�oli
a, uma vez que o efeito evolu
ion�ario, em primeira ordem,�e uma par�abola. Se a varia�
~ao for sinusoidal ou peri�odi
a, o efeito �e 
ausado pela �orbitade uma estrela ou at�e mesmo de planeta gigante (M � 110MJupiter, mas para �orbitas 
omper��odos de at�e � 10 anos), em torno da an~a bran
a (Kepler et al. 1991). Estes per��odos,similares aos de Saturno e J�upiter, n~ao podem ser observados pelos m�etodos espe
tros
�opi
osatuais.�E importante ressaltar que h�a um projeto que bus
a an~as bran
as vari�aveis, 
ujo prin
ipalobjetivo �e en
ontrar planetas extra-solares, e que j�a en
ontrou 33 novas DAVs (AnjumMukadam, Fergal Mullali, Don Winget, R. Ed Nather, S. O. Kepler, Ted von Hiddel &Denis Sullivan), ainda n~ao publi
adas.An~as bran
as em aglomerados abertos e em globulares ofere
em um m�etodo novo eindependente de determina�
~ao de distân
ia e de idade, e tamb�em da rela�
~ao entre a massaini
ial e �nal das estrelas. Em geral, a idade dos aglomerados �e determinada pelo ajustede is�o
ronas, as quais dependem da idade e da metali
idade, ao ponto de in
ex~ao ou pontode sa��da das estrelas da seq�uên
ia prin
ipal (turno�). A di�
uldade deste m�etodo �e queo turno� e a seq�uên
ia prin
ipal de aglomerados s~ao regi~oes alargadas nos diagramas 
or{magnitude. A utiliza�
~ao de an~as bran
as 
onsiste em ajustar uma is�o
rona �a seq�uên
iade esfriamento, 
om a grande vantagem de n~ao haver dependên
ia 
om a metali
idade. Adesvantagem �e que este m�etodo s�o �e vi�avel quando a seq�uên
ia de esfriamento est�a bemde�nida, ou seja, quando se 
onsegue medir at�e altas magnitudes (estrelas muito fra
as).
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~oes
No interior das estrelas existe um gradiente radial de temperatura, resultando em um
uxo de radia�
~ao no sentido n�u
leo{atmosfera; naturalmente, a energia est�a 
uindo de umazona mais quente para outra mais fria. As formas mais 
omuns de transporte de energias~ao: radia�
~ao, 
ondu�
~ao e 
onve
�
~ao.A 
ondu�
~ao �e um pro
esso que o
orre em n��vel mi
ros
�opi
o e que depende do livre
aminho m�edio dos ��ons e el�etrons que 
omp~oem o g�as. Nos interiores estelares, o livre
aminho m�edio �e, em geral, muito pequeno em 
ompara�
~ao ao raio da estrela. A 
ondu�
~ao�e, ent~ao, um pro
esso extremamente lento e, por isto, pou
o e�
iente. Contudo, para umg�as degenerado, 
omo �e o 
aso do interior das an~as bran
as, estrelas de nêutrons e n�u
leosde gigantes vermelhas, o livre 
aminho m�edio dos el�etrons �e muito grande, privilegiando a
ondu�
~ao por el�etrons.Radia�
~ao e 
onve
�
~ao s~ao os prin
ipais me
anismos de transporte de energia nos interio-res estelares. Basi
amente, o que de�ne qual destes dois me
anismos vai ser o dominante emuma 
erta 
amada �e a sua opa
idade e a quantidade de energia que ela est�a transportando.O 
uxo radiativo de energia �e propor
ional ao gradiente de temperatura e inversamentepropor
ional �a opa
idade.O transporte de energia por 
onve
�
~ao envolve movimento de massa e o
orre quandoo equil��brio radiativo n~ao �e satisfeito, pois a 
amada �e bastante opa
a �a radia�
~ao ou pelogradiente de temperaturas ser muito a
entuado, 
omo no interior das estrelas massivas, ques~ao 
onve
tivas por 
ausa da taxa de gera�
~ao de energia pelo 
i
lo CNO ser propor
ionala T 20, �CNO / T 20. O 
uxo radiativo proveniente do interior, ao atingir um elementode massa de uma 
amada opa
a, �e absorvido por ele, aumentando sua temperatura emrela�
~ao ao meio. Este elemento se expande e a press~ao no seu interior diminui. Se o 
rit�erio
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hwarzs
hild (1906) n~ao for satisfeito, o que impli
a em que o gradiente real detemperatura seja maior que o gradiente adiab�ati
o de temperatura, o elemento em quest~ao�e inst�avel 
om rela�
~ao a movimentos 
onve
tivos, propi
iando seu deslo
amento para 
ima.Em 
ontrapartida, um elemento mais frio, proveniente de uma 
amada mais externa, des
e.Eis o movimento de massa.Erika B�ohm{Vitense (1958) propôs uma teoria unidimensional para tratar a 
onve
�
~aoem interiores estelares 
onhe
ida por Teoria do Comprimento de Mistura (MLT). Nestaformula�
~ao, a 
onve
�
~ao depende apenas de vari�aveis termodinâmi
as lo
ais, sendo que o
omprimento de mistura l, a distân
ia verti
al m�edia da bolha as
endente, �e um parâmetrolivre, segundo a express~ao: l = �HP (1.3)onde � de�ne a e�
iên
ia do transporte 
onve
tivo e HP (pressure s
ale heigth) �e a distân
iaem que a press~ao do g�as diminui por um fator de e. ML1 �e de�nido 
om � = 1. ML2, maise�
iente, �e de�nida limitando-se as perdas horizontais, tendo sido proposta por B�ohm eCassinelli (1971).Outro parâmetro ajust�avel �e o overshooting (dl) que diz respeito �a existên
ia de mistura
onve
tiva de mat�eria e 
alor mesmo ap�os a interfa
e 
onve
tiva, por 
ausa da desa
e-lera�
~ao dos elementos ainda em movimento neste ponto. Mesmo que a MLT seja uma teoriameramente fenomenol�ogi
a, ela fun
iona bem em muitos 
asos, 
omo para as estrelas daseq�uên
ia prin
ipal. Notoriamente, MLT �e uma simpli�
a�
~ao do problema real, visto que a
onve
�
~ao �e um pro
esso n~ao{lo
al.Existe, entretanto, uma in
onsistên
ia para o 
aso das ZZ Cetis. Determina�
~oes peloespe
tro sugerem ML1/� � 1; 5 (ou ML2/�=0,6). Por outro lado, 
omo a faixa de instabili-dade observada est�a entre 12 500 e 11 200 K, a e�
iên
ia 
onve
tiva requerida pelos modelosde pulsa�
~ao �e maior � > 2; 5. O problema de � �e que ajustar uma temperatura super�
ial
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orreto.As tentativas de simula�
~ao num�eri
a (Ludwig, Jordan & Ste�en 1994) bus
am 
alibrar everi�
ar a validade da MLT, para an~as bran
as. Efetivamente, os modelos bi-dimensionaisainda n~ao tiveram grande êxito.Outra alternativa �e a Teoria Turbulenta proposta por Canuto & Mazzitelli (1991) e apri-morada por Canuto, Goldman & Mazzitelli (1996), CGM, a qual des
reve o empilhamentoverti
al de bolhas; as bolhas menores est~ao pr�oximas ao topo da zona 
onve
tiva e as maio-res est~ao na base da 
amada 
onve
tiva. Este fenômeno �e pe
uliar �a turbulên
ia 
onve
tiva,
ausada por efeitos n~ao{lineares de 
ompressibilidade e n~ao por intera�
~ao. A quantidadede energia transportada por 
ada bolha �e diretamente propor
ional ao seu tamanho. Abolha �e freada por 2 pro
essos: vis
osidade turbulenta (espalhamento 
ausado por 
olis~oes
om bolhas menores) e intera�
~ao 
om a fonte (energia 
ontida na bolha). Os modelos depulsa�
~ao das ZZ Cetis de La Plata, 
oordenado por Omar Benvenuto, in
luem a teoria deCGM (ex.: Althaus e Benvenuto 1996, Benvenuto et al. 2002).Suponhamos uma 
amada extremamente quente; �a medida que a 
amada esfria, elatorna-se mais e mais opa
a, at�e virar uma zona de ioniza�
~ao par
ial. Na zona de ioniza�
~aopar
ial, geralmente 
omposta por H ou He nos interiores estelares, os f�otons provenientesdo interior ionizam o g�as. Quando o g�as passa a ser ionizado, o n�umero de part��
ulas�e maior, pois os el�etrons n~ao mais est~ao ligados aos n�u
leos. Aumentando o n�umero depart��
ulas, a press~ao do g�as aumenta, e a 
amada se expande. Ao se expandir, ela esfria,diminuindo a velo
idade e a energia das part��
ulas, as quais eventualmente se re
ombinamformando �atomos neutros, diminuindo o n�umero de part��
ulas. Assim sendo, a press~aotamb�em diminui e a 
amada se 
ontrai, aumentando a densidade e a opa
idade; re
ome�
a,ent~ao, o pro
esso, o qual vai ser respons�avel pela pulsa�
~ao nas estrelas. Sendo assim, apulsa�
~ao �e um me
anismo auxiliar no transporte de energia para as estrelas.Em uma regi~ao de ioniza�
~ao par
ial, a opa
idade aumenta quando a temperatura au-
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umula nesta 
amada. O elemento de massa torna-se mais quenteque sua vizinhan�
a, sendo inst�avel �a pulsa�
~ao. Este �e o me
anismo{�, em alus~ao �a opa
i-dade �. Por exemplo, a segunda ioniza�
~ao do He, respons�avel pela ex
ita�
~ao das estrelasCefeidas, o
orre em aproximadamente 40 000 K, onde o �ultimo el�etron est�a sendo removidoe re
ombinado. O trabalho de 
ompress~ao �e par
ialmente respons�avel por ionizar o He,e as temperaturas n~ao aumentam tanto quanto se a ioniza�
~ao n~ao estivesse a
onte
endo.Ent~ao, a regi~ao de ioniza�
~ao tende a ser mais fria que as regi~oes 
ir
undantes sob 
om-press~ao, e o 
alor tende a 
uir para dentro da regi~ao ionizante. Esta parte do pro
esso dedesestabiliza�
~ao �e 
hamada me
anismo{
 (Cox 1960).Se a zona de ioniza�
~ao for muito super�
ial, o efeito de expans~ao da 
amada opa
a faz
om que a estrela per
a uma pequena fra�
~ao de massa, impossibilitando a pulsa�
~ao. Em
ompensa�
~ao, se a zona for muito interna, a energia transportada por esta n~ao �e su�
ientepara levantar as 
amadas a
ima dela, ou seja, a estrela tamb�em n~ao pulsa. Nas an~as bran
aspulsantes, a zona de ioniza�
~ao 
orresponde no m�aximo 20% do valor total de energia, n~aoperturbando a estrela 
omo um todo. Por 
onseguinte, para que haja pulsa�
~ao, ou melhor,para que uma zona de ioniza�
~ao inter�ra na luminosidade da estrela, sua profundidade deveser tal que a energia transportada seja 
apaz de deslo
ar as 
amadas superiores, 
ausandovaria�
~oes de brilho. Dentro de uma faixa de instabilidade, quanto mais fria for a estrela,mais interna ser�a a zona de ioniza�
~ao, maior �e a quantidade de energia transportada pelapulsa�
~ao, logo, maior �e a amplitude real da varia�
~ao de luminosidade. Ainda, quanto maisinterna estiver a 
amada, maior �e per��odo, que �e o tempo t�ermi
o, similar ao tempo dinâmi
oda 
amada.A pulsa�
~ao o
orre quando n~ao h�a equil��brio hidrost�ati
o e um elemento de massa semove, similar �a 
ondu�
~ao de 
onve
�
~ao. As for�
as n~ao s~ao 
ontrabalan�
adas e a a
elera�
~aolo
al 
ausa o movimento dos 
uidos. O tempo dinâmi
o ou de queda livre pode ser estimado
al
ulando-se a desobediên
ia ao equil��brio hidrost�ati
o. Supondo que, em algum ponto da
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elera�
~ao gravita
ional de uma fra�
~ao de massa f n~ao seja 
ontrabalan�
ada pelafor�
a de press~ao, a
elerando uma 
erta quantidade de mat�eria, temos que:d2rdt2 = f GMrr2 (1.4)A a
elera�
~ao 
ausa um deslo
amento dr = fR, onde R �e o raio da estrela. Assumindoque o movimento seja retil��neo e uniformemente a
elerado, resolve-se esta equa�
~ao para dt:dr = 12 d2rdt2 dt2 � fR (1.5)�din = dt = � 2fRd2r=dt2� 12 � �GMR3�� 12 � � 1G��� 12 (1.6)onde �� �e a densidade m�edia. Cal
ulando para um ponto m�edio do Sol, �din � 15 min.Qualquer n~ao 
umprimento da 
ondi�
~ao de equil��brio hidrost�ati
o 
ausa deslo
amentosgrandes e r�apidos. O resultado relevante da deriva�
~ao a
ima �e que o per��odo de pulsa�
~aoradial, o tempo dinâmi
o, �e dado por P � 1(G��)1=2 . A 
amada se ioniza e se desionizaperiodi
amente, 
ausando a modula�
~ao do 
uxo radiativo que perturba toda a estrela eatinge sua superf��
ie.Para 
al
ular os per��odos das pulsa�
~oes em interiores estelares, a primeira aproxima�
~aofeita �e a adiab�ati
a; sup~oe-se que n~ao h�a mudan�
a de energia na estrela. Desta forma,a energia transportada pela pulsa�
~ao ao atingir a atmosfera �e re
etida para o interior.Esta �e uma grande simpli�
a�
~ao do problema que o torna sol�uvel, mas toda e qualquerinforma�
~ao sobre o que est�a gerando a pulsa�
~ao, bem 
omo a determina�
~ao sobre o valor desua amplitude, est�a sendo perdida. O 
�al
ulo das amplitudes e o estudo das 
ara
ter��sti
asda instabilidade s~ao poss��veis utilizando-se a aproxima�
~ao n~ao{adiab�ati
a, que leva em 
ontao 
alor tro
ado entre os elementos que est~ao em movimento por 
ausa da pulsa�
~ao.As pulsa�
~oes em interiores estelares podem ser 
onsideradas 
omo ondas sonoras, 
om
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omprimento de onda da ordem do raio da estrela. O per��odo de pulsa�
~ao P �e igual ao tempodinâmi
o, a menos de alguns fatores num�eri
os da ordem de 1, j�a que as pulsa�
~oes radiaisou n~ao{radiais de baixa ordem e os pro
essos dinâmi
os s~ao determinados pela energiagravita
ional da estrela. A express~ao 
orreta para o per��odo radial de pulsa�
~ao �e:P = 2��(3�1 � 4)4�3 G���1=2 (1.7)onde �1 = �� lnP� ln � �ad �e a rela�
~ao Lagrangeana entre mudan�
as em press~ao e mudan�
as emdensidade.Considerando-se an~as bran
as 
om ��ab ' 106 g 
m�3 e supergigantes 
om ��G ' 10�9 g 
m�3,os per��odos radiais podem variar de 3 s a 1 000 dias.As pulsa�
~oes radiais s~ao aquelas em que o
orre mudan�
a de raio, ou seja, a estrelaaumenta o tamanho e depois retorna ao tamanho original; a simetria radial da estrela �emantida. Este tipo de pulsa�
~ao �e 
ara
ter��sti
o das vari�aveis 
l�assi
as, por exemplo asCefeidas e as Miras. As pulsa�
~oes n~ao{radiais, nas quais a simetria radial n~ao �e preservada,s~ao t��pi
as do Sol, das an~as bran
as pulsantes, das Æ S
uti, das roAp e outros tipos devari�aveis.A des
ri�
~ao das grandezas que 
ara
terizam as pulsa�
~oes, tais 
omo deslo
amentos ra-dial e angular, varia�
~oes de temperatura e 
uxo de energia, podem ser separadas em duas
omponentes, uma radial e outra angular, na forma:ÆF (r; �; �) = <fFk(r)Y m` (�; �) ei�tg (1.8)onde Fk(r) �e uma fun�
~ao que varia 
om o raio r e � �e a freq�uên
ia de pulsa�
~ao dada por� = 1P . O��ndi
e k �e o n�umero de nodos entre a superf��
ie da estrela e o 
entro. Neste sentido,mesmo que a pulsa�
~ao seja gerada em uma zona de ioniza�
~ao no envelope da estrela, esteefeito se propaga em toda a estrela. O termo Y m` (�; �) �e uma fun�
~ao, 
hamada harmôni
o
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o, que varia 
om os ângulos � e �. O ��ndi
e ` �e o grau do harmôni
o esf�eri
o e m �e on�umero azimutal.1.4.1 Harmôni
os Esf�eri
osOs harmôni
os esf�eri
os 
onstituem uma base 
ompleta de fun�
~oes. Isto signi�
a que asfun�
~oes s~ao linearmente independentes entre si, ou ainda, ortogonais; nenhum harmôni
oesf�eri
o pode ser es
rito em termos de outros. Qualquer outra fun�
~ao angular pode serdes
rita 
omo uma 
ombina�
~ao linear das fun�
~oes da base dos harmôni
os esf�eri
os.As fun�
~oes de harmôni
os esf�eri
os Y m` (�; �) s~ao dadas para m � 0, por:Y m` (�; �) = (�1)`2``! s2`+ 14� (`�m)!(`+m)! eim� 1sinm � d`�md(
os �)`�m (sin �)2` (1.9)De�ne-se Y �m` (�; �) 
omo:Y �m` (�; �) = (�1)m [Y m` (�; �)℄� (1.10)` pode ter qualquer valor natural, ` = 0; 1; :::, e m �e limitado pelo valor de ` na forma:jmj � `.Na �gura 1.5 est�a a visualiza�
~ao dos harmôni
os esf�eri
os para diferentes ` e m (Met
alfe2001).1.4.2 Modos de Pulsa�
~aoOs modos de pulsa�
~ao s~ao 
lassi�
ados segundo a for�
a que atua no elemento em movi-mento no sentido de reestabele
er o equil��brio. Na tabela 2.2 est~ao os modos de pulsa�
~ao e
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Fig. 1.5: Figura que mostra os harmôni
os esf�eri
os, da tese de doutorado de Travis S
ottMet
alfe.
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a Restauradorag Gravita
ionalp Press~ao do g�asr Corioliss Fri
�
~aoTab. 1.2: Modos de Pulsa�
~aosuas respe
tivas for�
as restauradoras. Cowling (1941) introduziu tamb�em a nomen
laturade um modo f (fundamental), 
om per��odo entre os modos p e g.Quando ` �e igual a zero, os modos p de pulsa�
~ao s~ao radiais, pois n~ao h�a nenhuma
ontribui�
~ao angular, j�a que Y 00 (�; �) = 1p4� .�E importante salientar que estes s~ao apenas alguns dos v�arios modos de pulsa�
~ao poss��veisque existem, se a estrutura n~ao for gasosa, 
omo nas estrelas de nêutrons1. Dos modos lista-dos, os que ser~ao tratados aqui s~ao os modos{g, que o
orrem nas an~as bran
as, e os modos{p,que s~ao os observados no Sol. Estes s~ao os modos dominantes para os limites evolu
ion�arios.O Sol �e, sem d�uvida alguma, a estrela mais 
onhe
ida por n�os. Entre todas as demais 
lassesde estrelas pulsantes, as an~as bran
as s~ao mais 
ompreendidas, prin
ipalmente por 
ausa desua estrutura simples.Os modos{p, dete
tados no Sol, 
onstituem-se nos modos de alta freq�uên
ia do espe
trode os
ila�
~oes n~ao{radiais, apresentando uma grande quantidade de freq�uên
ias. Assintoti-
amente, as freq�uên
ias s~ao igualmente espa�
adas, amostrando a estrutura de temperatura,pois a press~ao do g�as n~ao{degenerado depende da temperatura.Os modos{g, respons�aveis pela pulsa�
~ao nas an~as bran
as, s~ao de baixa freq�uên
ia re-1 Modos estranhos (strange) tamb�em apare
em nos modelos de estrelas na seq�uên
ia prin
ipal ou gi-gantes, PNNV, Wolf-Rayet; s~ao modos radiais que apare
em nos 
�al
ulos n~ao{adiab�ati
os, 
ausados porressonân
ias nas 
amadas a
ima e abaixo da zona de ioniza�
~ao par
ial (Bu
hler, Ye
ko & Kollath 1997)
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em em menor quantidade. Para estes modos, os per��odos�e que s~ao igualmente espa�
ados para valores assint�oti
os de k, o que �e muito �util para aan�alise das an~as bran
as pulsantes, e s~ao muito sens��veis ao valor de `, P / 1`(`+1) .1.4.3 Pulsa�
~oes das An~as Bran
asA primeira an~a bran
a pulsante des
oberta foi a estrela HL Tau 76 por Arlo Landoltem 1968. Ele estava de�nindo estrelas padr~oes quando, por a
aso, deparou-se 
om umaan~a bran
a que apresentava varia�
~oes peri�odi
as de brilho. Por terem per��odos entre 100 se 1 200 s, quando os per��odos radiais deveriam ter � 3 s, foram logo 
onsideradas 
omopulsa�
~oes n~ao{radiais (Robinson 1979).Os modos{g se propagam no envelope das an~as bran
as, enquanto que os modos{p, 
omper��odos de pou
os segundos e ainda n~ao observados (Kepler et al. 1982), se propagam noseu interior. Este 
omportamento �e oposto ao que se observa no Sol.A 
ausa da instabilidade �e a mesma que ex
ita as vari�aveis 
l�assi
as, estando asso
iada�as zonas de ioniza�
~ao par
ial do H e do He. Para objetos mais quentes, 
omo �e o 
aso dasDOVs, os modelos te�ori
os mostram que os elementos respons�aveis pelas pulsa�
~oes s~ao oC e o O, que est~ao quase 
ompletamente ionizados; a temperatura �e extremamente alta(Tef � 70 000 K a 140 000 K), de modo que o H e He est~ao 
ompletamente ionizados. Umdetalhe interessante �e que as DOVs n~ao têm zonas 
onve
tivas, apenas radiativas.As an~as bran
as de�nem faixas de instabilidade ao longo de sua seq�uên
ia de esfria-mento. A faixa de instabilidade das DBVs �e a �uni
a 
lasse de vari�aveis que foi preditaantes de ser observada (Winget et al. 1983). At�e agora s~ao 
onhe
idas apenas 9 DBVs.A pequena quantidade de DBVs observadas di�
ulta a delimita�
~ao e as propriedades dafaixa de instabilidade. Resultados de modelos sugerem que as DBs 
ome�
am a pulsar 
om
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essando em Tef ' 20 000 K.A faixa de pulsa�
~ao 
ausada pela ioniza�
~ao do H �e bem mais 
onhe
ida em fun�
~ao daquantidade razo�avel de DAVs 
onhe
idas. As estrelas que de�nem a borda azul da faixade instabilidade têm Tef ' 12 500 K, enquanto que as que de�nem a borda vermelha têmTef ' 11 200 K (Bergeron et al. 1995). Observa
ionalmente determinou-se a dependên
ia dafaixa de instabilidade 
om a massa da an~a bran
a; quanto mais massiva for a estrela, maiora Tef 
om a qual ela 
ome�
ar�a a pulsar (Giovannini et al. 1998). Os trabalhos te�ori
os deBradley & Winget (1994), Fontaine et al. (1994) tamb�em apontam esta rela�
~ao. Apesardesta forte dependên
ia, o tamanho da faixa de instabilidade (� 1 500 K) �e similar paratodas as massas.As DAVs que de�nem a borda azul da faixa de instabilidade têm per��odos de pulsa�
~aomuito pr�oximos de 215 s, de baixa amplitude (� 2%). A amplitude, ao passo que a estrelaesfria, vai aumentando. Este primeiro blo
o de per��odos deve ser o modo k = 1 ou 2, ` = 1;entretanto, os modelos de Don Winget dizem que os primeiros modos ex
itados s~ao ` = 3e k = 1 para per��odos da ordem de 100 s. Uma das estrelas que de�nem a borda azul �e aG 226{29 
om per��odo de pulsa�
~ao de 109 s, 
om mesmo k e `, separado por rota�
~ao (Kepleret al. 1995). Kepler et al. (2000) 
ompararam a amplitude de pulsa�
~ao no �oti
o 
om oultravioleta, demonstrando que este modo �e um ` = 1.A borda vermelha da faixa de instabilidade, quando a estrela p�ara de pulsar, �e 
ara
teri-zada por per��odos de pulsa�
~ao pr�oximos de 600 s, de alta amplitude (� 20%). O intrigante�e que n~ao existem estrelas 
om pulsa�
~oes de baixa amplitude mais frias que as da bordavermelha. Na verdade, a amplitude 
ai pelo menos por um fator de 40, j�a que o limite de de-te
�
~ao de Kanaan et al. (2002) era de 5mma (ma� modula�
~ao de amplitude; 10mma=1%),e as vari�aveis na borda vermelha têm amplitude em torno de 40 vezes maior.As pulsa�
~oes dete
tadas nas an~as bran
as têm ` = 1 ou 2, 
om varia�
~oes de raio etemperatura da ordem de 1 metro e de 200 K, respe
tivamente (Robinson, Kepler & Nather
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os s~ao os
ila�
~oes 
ujas freq�uên
ias s~ao m�ultiplos inteiros de uma freq�uên
iaprin
ipal. Seja uma periodi
idade de freq�uên
ia f , o primeiro harmôni
o tem 2f , o segundoharmôni
o tem 3f , e assim por diante.Os pro
essos que podem gerar harmôni
os e 
ombina�
~oes lineares em uma estrela vari�avels~ao: resposta n~ao{linear do 
uxo a uma varia�
~ao de temperatura, resposta n~ao{linear dazona de 
onve
�
~ao a uma perturba�
~ao os
ilat�oria que a atravessa, ressonân
ia entre osmodos de pulsa�
~ao e ex
ita�
~ao n~ao{linear dos modos. Os pro
essos de resposta n~ao{linear,
hamados de distor�
~oes na forma do pulso, têm origem na resposta n~ao{linear do meioestelar �as pulsa�
~oes.No 
aso de pulsa�
~oes n~ao{radiais, o espe
tro de freq�uên
ias �e bastante denso, tendov�arias pulsa�
~oes simultâneas, possibilitando ressonân
ias. As ressonân
ias podem 
ausar
haveamento de freq�uên
ias, isto �e, freq�uên
ias aproximadamente ressonantes podem serdeslo
adas de modo que se observem freq�uên
ias exatamente ressonantes, 
om amplitudes
onstantes (Bu
hler, Goupil & Hansen 1997).Como a zona de ioniza�
~ao par
ial �e a 
ausa da pulsa�
~ao, as amplitudes das pulsa�
~oesdevem aumentar de a
ordo 
om a es
ala de tempo evolu
ion�ario, j�a que a zona de ioniza�
~aopar
ial est�a se deslo
ando para dentro 
om o esfriamento da estrela. A energia t�ermi
a 
res
eexponen
ialmente �a medida que a ioniza�
~ao vai se aprofundando, logo, a energia dispon��velpara a pulsa�
~ao tamb�em 
res
e na mesma taxa. Quando a amplitude de pulsa�
~ao 
res
e at�eatingir propor�
~oes n~ao{lineares, um modo normal n~ao pode mais ser des
rito por meio deharmôni
os esf�eri
os.
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ia, as 
ombina�
~oes de três ou mais freq�uên
ias devemter amplitudes muito menores do que as 
ombina�
~oes de duas freq�uên
ias, porque envolvem
oe�
ientes de mais alta ordem.1.5 Transformada de Fourier
Com o objetivo de identi�
ar 
omo a estrela est�a variando sua luminosidade, �e ne
ess�arioanalisar sua 
urva de luz. A transformada de Fourier �e usada 
omo a ferramenta matem�ati
aneste pro
edimento, para que possamos passar do espa�
o temporal para o de freq�uên
ias een
ontrar as periodi
idades da estrela vari�avel.A transformada de Fourier 
l�assi
a de uma fun�
~ao f(x) pode ser de�nida 
omo:F [f(x)℄ � F (wx) = 1p2� Z 1�1 f(x)e�2i�wxxdx (1.11)e a transformada inversa que re
upera a fun�
~ao original:F�1[F (wx)℄ � f(x) = 1p2� Z 1�1 F (wx)e+2i�wxxdwx (1.12)onde wx �e a freq�uên
ia e i � p�1A fun�
~ao f(x) deve ser integr�avel e �nita, isto �e:Z 1�1 jf(x)jdx <1 (1.13)Lembramos que: e�2i�wxx � 
os(2�wxx)� i sin(2�wxx) (1.14)
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a, a fun�
~ao que estamos analisando �e dis
reta, j�a que a observa�
~ao da estrela e,
onseq�uentemente, a obten�
~ao de sua 
urva de luz, se d�a em um tempo �nito e dis
reto, ao
ontr�ario do que sugere a express~ao anal��ti
a a
ima. Para dis
retizar a express~ao anal��ti
a,substitui-se a integral por uma soma dis
reta sobre todos os pontos observados e os limitespara 
obrir apenas o intervalo referente ao tempo de observa�
~ao. A transformada dis
reta(DFT) de um sinal �e ent~ao:F [f(x)℄ � F (wx) = 1pN N�1Xx=0 f(x)e�2i�wxx=N (1.15)onde N �e o n�umero total de pontos observados, wk �e o ��ndi
e de 
ada ponto da 
urva de luze x �e a separa�
~ao de 
ada ponto k da 
urva de luz, para N = 0; 1; :::; N � 1.E a transformada inversa:F�1[F (wx)℄ � f(x) = 1pN N�1Xwx=0F (wx)e2i�wxx=N (1.16)Ao adaptar as express~oes dis
retas para a an�alise da estrela, tem-se que x = t, o tempoentre 
ada 
ontagem fotom�etri
a que 
omp~oe a 
urva de luz, N o n�umero total de pon-tos, sendo o tempo total de observa�
~ao T dado por T = t � N , se as observa�
~oes foremigualmente espa�
adas. Uma vez que estamos interessados no espa�
o de freq�uên
ias f e n~aode freq�uên
ias angulares wx = f2� , deve-se tro
ar a vari�avel envolvida na transforma�
~ao.Rees
revendo a express~ao da transformada de Fourier, para uma fun�
~ao g(t):F [g(t)℄ = G(f) = 1pN N�1Xt=0 g(t) e�itf=N (1.17)Supondo que existam duas sen�oides 
ujas freq�uên
ias s~ao f1 e f2, elas 
ausar~ao batimento
om uma freq�uên
ia fb = f1�f22 . Neste 
aso, para veri�
ar a presen�
a das duas freq�uên
ias�e ne
ess�ario ter um tempo de observa�
~ao total de T = 1fb = 2f1�f2 = 2�f , pelo menos.
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Fig. 1.6: Parte real da transformada de Fourier de um pulso retangular.Cal
ulando a transformada de Fourier de um pulso retangular, de�nido por:f(x) = 8><>: 1 se jxj < T0 se jxj � TA transformada de Fourier F (w) de f(x) �e dada por:F [f(x)℄ � F (w) = Z 1�1 f(x)e�iwxdx= Z T�T 1 � e�iwxdx= e�iwx�iw >>>>>>T�T= 1�iw �e�iwT � eiwT �= 2T sen (wT )wT= 2T sin
 (wT );j�a que sen (wt) = e+iwt � e�iwt2i :o que est�a na �gura 1.6.O teorema da 
onvolu�
~ao enun
ia que a transformada de Fourier de duas fun�
~oes 
on-volu��das no espa�
o temporal �e igual ao produto das duas fun�
~oes no espa�
o de freq�uên
ias(dom��nio de Fourier):
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F [f(x) � h(x)℄ = F (wx)H(wx) (1.18)onde o operador � denota a opera�
~ao de 
onvolu�
~ao.Na pr�ati
a, o que fazemos para analisar as observa�
~oes �e usar este teorema, uma vezque as observa�
~oes s~ao o produto de uma 
aixa 
om a 
urva de luz da estrela. A 
aixarepresenta a �nitude das observa�
~oes. Em geral, os turnos de observa�
~oes o
orrem ao longode v�arios dias e podem ser interrompidos por nuvens; ent~ao, tem-se v�arias 
aixas.1.6 Qual �e o objeto de estudo?

O objeto do meu estudo foi a estrela an~a bran
a pulsante G 185{32, uma DAV, tamb�em
hamada de PY Vul, que foi des
oberta pulsante por M
Graw et al. (1981). Eles en
ontra-ram uma estrutura de per��odos 
omplexa, de baixa amplitude. A periodi
idade prin
ipalest�a em P=215 s (f0), e h�a outras em 141 s �3f02 � e 71 s (3f0). Eles 
onstataram que oprimeiro harmôni
o 2f0 (� 107 s) n~ao apare
eu em nenhum momento 
om uma amplitudesigni�
ante. Analisando a transformada de Fourier deles, n�os pudemos re
onhe
er os pi
osem torno de 300 s e 370 s.Entre todas as an~as bran
as pulsantes, esta estrela mostra a periodi
idade de menorper��odo observada at�e agora. Al�em disto, a amplitude das pulsa�
~oes �e pequena 
omparada
om a das demais ZZ Ceti 
om per��odos similares. A estrela apresenta pulsa�
~oes em per��odos
urtos (� 71 s), bem 
omo em per��odos longos (� 560 s). As periodi
idades 
urtas s~ao
ara
ter��sti
as de DAVs na borda azul, quando a estrela 
ome�
a a pulsar. Por outro lado,as periodi
idades longas s~ao representativas de DAVs na borda vermelha.Kepler et al. (2000) estudaram os espe
tros de s�eries temporais desta estrela obtidos
om o Espe
tr�ografo de Objetos Fra
os (FOS) do Teles
�opio Espa
ial Hubble e dete
taram
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~ao 32periodi
idades em 215,7 s, 370,1 s, 70,9 s, 72,5 s, 301,3 s, 300,0 s, 560,0 s e 141,8 s. Eles mos-traram que a amplitude da periodi
idade em 141,8 s n~ao aumenta para o ultravioleta 
omopredito pelos modelos (RKN, Robinson et. al 1995). Eles tamb�em determinaram os valoresde ` para estas periodi
idades, supondo valores �xos de temperatura efetiva e gravidadesuper�
ial. O resultado que eles obtiveram foi ` = 1 para todos os per��odos, in
lusive paraos 
urtos (em torno de 71 s).Trabalhos pr�evios em determina�
~oes de parâmetros atmosf�eri
os foram feitos por Berge-ron et al. (1995); eles obtiveram log g = 8; 05� 0; 05 e Tef = 12 130� 200 K para modelo deatmosfera 
om ML2/� = 0; 6 ajustado ao espe
tro �opti
o. Koester & Allard (2000) mostramque a magnitude V observada, paralaxe e espe
tro UV podem ser usados para restringir agravidade, obtendo log g = 7; 92� 0; 10 e Tef = 11 820� 110 K. Kepler et al. (2000), usandoo espe
tro m�edio do HST, obtiveram o valor de temperatura efetiva Tef = 11 770 � 30 K,para a gravidade super�
ial de Koester & Allard.Thompson & Clemens (2003) reportam s�eries temporais de espe
tros
opia obtidas noteles
�opio Ke
k de 10 m no Hava�� e propuseram que o ângulo do eixo de pulsa�
~ao temuma in
lina�
~ao de 90Æ 
om o plano do 
�eu, pois eles n~ao observaram nenhuma varia�
~ao develo
idade. Seguindo esta interpreta�
~ao, o pi
o na transformada de Fourier em 285,1 s, queeles 
hamaram de f3, �e um pequeno pi
o que, segundo eles, �e o modo normal, e os pi
os em141,9 s (2f3), 95,1 s (3f3) e 70,9 s (4f3) s~ao seus harmôni
os.
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O Teles
�opio da Terra Inteira (Whole Earth Teles
ope, WET) �e uma 
olabora�
~ao deastrônomos distribu��dos por todo o mundo para observar 
ontinuamente estrelas vari�aveis
om per��odos de minutos. As an~as bran
as pulsantes, que apresentam varia�
~oes multi-peri�odi
as de luz 
om per��odos desta ordem, s~ao um ex
elente exemplo de objetos alvo doWET. Esta asso
ia�
~ao �e 
omposta atualmente por vinte e três teles
�opios 
om diferentesaberturas e em diferentes lo
aliza�
~oes ao redor do globo. Nas 
ampanhas do WET, obt�em-sedados aproximadamente 
ont��nuos ao longo de pou
as semanas de observa�
~ao.A estrela G 185{32 foi observada pelo grupo de astrônomos do WET, em 1992, durantea oitava 
ampanha (X
ov 8), 
omo mostrado na tabela 2.1. O tempo total de observa�
~ao foide 76,4 horas, sendo o 
i
lo de fun
ionamento de 34%. Todos os oito teles
�opios utilizadostinham fotômetros de 2 
anais; enquanto o primeiro 
anal observava a estrela G 185{32, osegundo estava monitorando uma estrela pr�oxima para garantir que varia�
~oes na sua 
urvade luz n~ao estavam sendo 
ausadas por varia�
~oes na transparên
ia do 
�eu.Os dados obtidos 
om o WET, que 
onsistem de um 
onjunto de 
urvas de luz para
ada noite (ou parte dela), foram reduzidos e analisados 
omo des
rito por Kepler (1993); opro
edimento de redu�
~ao dos dados 
onsiste em 
orrigir por perdas de tempo morto, fundodo 
�eu, extin�
~ao, 
omo unir falhas temporais menores que um 
i
lo de per��odo de varia�
~ao
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�opio Turno Data UT Tamanho (s)Suhora 0,6 m x8004 1992 Set 21 21:55:45 1540Suhora 0,6 m x8005 1992 Set 21 22:21:50 6650LNA 1,6 m ro017 1992 Set 22 0:04:20 8810M
Donald 2,1 m pab{0142 1992 Set 22 3:33:30 10770Suhora 0,6 m x8007 1992 Set 22 19:12:20 13185LNA 1,6 m ro019 1992 Set 22 22:20:10 14430Suhora 0,6 m x8009 1992 Set 23 19:05:00 15185M
Donald 2,1 m pab{0146 1992 Set 24 1:47:00 18210Suhora 0,6 m x8010 1992 Set 24 18:58:00 13760M
Donald 2,1 m pab{0152 1992 Set 25 1:46:30 14590Mauna Kea 0,6 m maw{0103 1992 Set 25 5:47:15 8130Suhora 0,6 m x8012 1992 Set 25 18:08:45 18335Suhora 0,6 m x8014 1992 Set 26 17:31:25 14060Suhora 0,6 m x8015 1992 Set 26 21:32:15 9570La Palma INT 2,5 m int{0018 1992 Set 26 22:33:00 11765M
Donald 2,1 m pab{0159 1992 Set 27 1:46:00 21870Mauna Kea 0,6 m maw{0106 1992 Set 27 7:17:30 7875Suhora 0,6 m x8017 1992 Set 27 18:04:25 10205La Palma INT 2,5 m int{0021 1992 Set 27 20:02:00 18800CTIO 1,5 m jlp{0125 1992 Set 27 23:57:30 7175M
Donald 2,1 m pab{0162 1992 Set 28 1:48:00 17220Mauna Kea 0,6 m maw{0108 1992 Set 28 5:17:00 14845Siding Spring Obs 1,0 m sjk{0204 1992 Set 28 9:54:00 12260Maidanak 1,0 m jesem{14 1992 Set 28 15:58:20 11035M
Donald 2,1 m pab{0165 1992 Set 29 1:45:30 20285Mauna Kea 0,6 m maw{0109 1992 Set 29 5:13:20 19445Siding Spring Obs 1,0 m sjk{0205 1992 Set 30 9:33:00 5300Mauna Kea 0,6 m maw{0113 1992 Out 01 5:20:00 10865Mauna Kea 0,6 m maw{0116 1992 Out 03 5:21:00 1070Tab. 2.1: Jornal de Observa�
~oes
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om o WET 35nos dados, normaliza�
~ao dos dados pela intensidade m�edia e subtra�
~ao da m�edia. Feitoisto, os dados est~ao em intensidades moduladas (fra
ion�arias) normalizadas. Para estasredu�
~oes usamos o programa QED 1.15, es
rito por Edward Nather, da Universidade doTexas (Nather 1973, Nather et al. 1990).As observa�
~oes tamb�em pre
isam estar na mesma es
ala temporal. Como a Terra semove em torno do bari
entro do sistema Solar, existe uma pequena os
ila�
~ao na distân
iaentre n�os e a estrela, que translada o tempo de 
hegada de f�otons por at�e �499 s, in
luindoo atraso de at�e 3 s devido ao efeito dos planetas gigantes no bari
entro do sistema solar.Esta �e a 
orre�
~ao feita em rela�
~ao ao bari
entro do sistema solar, transformando a es
alatemporal de Tempo Universal Coordenado (UCT), para a es
ala uniforme de Tempo deCoordenada Bari
êntri
a (BCT).A 
urva de luz total �e uma 
ombina�
~ao simples de todas as 
urvas de luz reduzidas,obtidas em 
ada teles
�opio.Ap�os as 
orre�
~oes des
ritas a
ima, usei um algoritmo de Transformada de Fourier Dis-
reta (DFT), apropriado para dados n~ao igualmente espa�
ados, des
rito por Terry Deeming(Deeming 1975), �a 
urva de luz total, 
om o programa \dft2.f", es
rito por Kepler. A trans-formada de Fourier de uma sen�oide 
ont��nua e in�nita �e uma delta de Dira
. Como estoutrabalhando 
om uma 
urva que �e a 
ombina�
~ao de v�arias sen�oides, des
ont��nua e �nita,a forma da transformada n~ao �e esta. Quando se 
al
ula a transformada de Fourier deste
onjunto de dados, 
ada freq�uên
ia 
oerente, referente a uma periodi
idade, apare
e 
omoum pi
o de altura �nita, 
om lobos laterais des
ritos aproximadamente por uma fun�
~ao erro� senwtwt �, al�em do ru��do (veja se
�
~ao 1.5). A transformada de uma sinusoidal 
om o mesmoespa�
amento dos dados �e 
hamada de janela espe
tral. Na �gura 2.1 est�a a janela espe
tralpara os dados do WET na mesma es
ala de freq�uên
ia da transformada de Fourier da �gura2.2, 
al
ulada pelo programa \win.f", es
rito por Kepler.No 
aso de existirem muitas periodi
idades nos dados, 
ada pi
o na transformada de
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Fig. 2.1: Transformada de Fourier de uma freq�uên
ia 
oerente, que �e a janela espe
tral parao per��odo de 215 s, na mesma es
ala de freq�uên
ias da �gura 2.2. Na �gura 2.6 est�aa mesma janela, em es
ala expandida.
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om o WET 37Fourier apare
e 
om sua 
orrespondente janela espe
tral. Por esta raz~ao, nem todos ospi
os na 
urva transformada s~ao devidos a periodi
idades reais.Para 
�al
ulo da fase, deve-se 
al
ular a transformada 
om uma resolu�
~ao em freq�uên
ia(f) de, ao menos, 5 vezes a m��nima (�f = 1=T ), para um tempo de observa�
~ao total T .Para ter mais pre
is~ao, em geral, 
al
ula-se a 10 vezes:�f = 110T (2.1)Qualquer transformada de Fourier deve ser 
al
ulada no m�aximo at�e a freq�uên
ia deNyquist, dada por: fNyquist = 12�t (2.2)onde �t �e o tempo de integra�
~ao. A menor freq�uên
ia estudada deve 
orresponder ao menosa um 
i
lo no 
onjunto de dados, apesar de os per��odos e as amplitudes serem pre
isas apenaspara per��odos maiores que 10�t.Na �gura 2.2 est�a o espe
tro de Fourier, ou seja, a transformada de Fourier da 
urva deluz reduzida.Para saber se um pi
o na transformada de Fourier �e real ou n~ao, deve-se estimar aprobabilidade de que qualquer pi
o seja devido apenas ao ru��do (False Alarm Probability).Como a estat��sti
a simples de transformada de Fourier de s�eries in�nitas n~ao pode serdiretamente apli
ada a dados 
om interrup�
~oes, Kepler (1993) demonstrou que o ru��do emuma transformada de Fourier pode ser estimado 
omo sendo a amplitude m�edia em todasas freq�uên
ias, a raiz quadrada da amplitude quadr�ati
a. Eu 
al
ulei a amplitude m�ediaquadr�ati
a lo
al na transformada de Fourier da seguinte maneira:hAi =vuut NXi=1 A2iN (2.3)
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Fig. 2.2: Transformada de Fourier da 
urva de luz total dos dados do WET. As periodi
idadesidenti�
adas est~ao listadas na tabela 3.1. A periodi
idade em 560 s n~ao foi en
ontradaneste 
onjunto de dados.
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ada ponto i da transformada de Fourier quetem N pontos. Deve-se ter 
uidado ao sele
ionar a regi~ao de 
�al
ulo da m�edia, para queos efeitos de 
utua�
~oes na transparên
ia atmosf�eri
a sejam levados em 
onta: a m�ediamuda para baixas freq�uên
ias. Esta mudan�
a pode, por exemplo, ser veri�
ada visualmentena �gura 2.2. O ru��do em altas freq�uên
ias (quarto painel) �e bem menor que em baixasfreq�uên
ias (primeiro painel). Neste tipo de dados, um pi
o 
entral, 
om a mesma formade uma janela espe
tral, e amplitude a
ima de 4hAi tem probabilidade 1 em 1 000 de serru��do. Este �e o limite de dete
�
~ao usado para estes dados.Com a �nalidade de obter amplitudes e fases pre
isas e as suas respe
tivas in
ertezas,deve-se ajustar sen�oides aos 
onjuntos de dados por m��nimos quadrados lineares, 
om osper��odos determinados pela transformada de Fourier, sendo apenas amplitudes e fases livres.Para obter in
ertezas nos per��odos, deve-se ajustar sen�oides 
om per��odos, amplitudes e faseslivres ao 
onjunto de dados, por m��nimos quadrados n~ao{lineares.Seguindo 
om a identi�
a�
~ao de quais pi
os s~ao 
orrespondentes a varia�
~oes na 
urvade luz e quais s~ao ru��do ou apenas parte da janela espe
tral, eu �z o branqueamento (pre-whitening) dos dados, que 
onsiste em subtrair dos dados uma sen�oide ideal 
om mesmafreq�uên
ia, amplitude e fase do pi
o prin
ipal da transformada de Fourier. Subtraindo asen�oide dos dados, subtrai-se toda a janela espe
tral asso
iada ao pi
o da transformada,in
luindo a informa�
~ao de fase. Ap�os esta subtra�
~ao, uma nova transformada de Fourier�e 
al
ulada. O pro
esso de subtra�
~ao �e refeito para o segundo maior pi
o e assim su
essi-vamente at�e que os pi
os restantes estejam abaixo do limite de dete
�
~ao 
om o qual estoutrabalhando. Se os pi
os remanes
entes n~ao tiverem a mesma forma da janela espe
tral queo pi
o prin
ipal, eles s~ao, provavelmente, devido ao ru��do. Na tabela 2.2 est~ao os valores
ara
ter��sti
os de 
ada uma das periodi
idades a
ima do limite de dete
�
~ao, na ordem emque foram subtra��das.Para fazer o branqueamento dos dados, eu usei os programas "dft2.f", baseado no algo-
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Per��odo (s) Amplitude (mma) Tempo de M�aximo (s)215,7352 1,929 110,9306370,1996 1,624 92,3679141,8663 1,473 38,9002301,4131 1,294 26,2508299,7865 1,148 205,360772,5434 0,9618 28,591670,9341 0,7162 26,7875651,6460 0,6664 73,0722148,4510 0,5713 25,7761264,1906 0,5694 135,9582266,1158 0,5353 13,2248212,8241 0,5024 48,5385141,2350 0,4908 64,304772,9163 0,4118 15,2215Tab. 2.2: Valores utilizados 
omo entrada do programa \dft2.f", que faz o branqueamento dosdados. Os per��odos est~ao ordenados segundo a ordem em que foram subtra��dos, dode maior amplitude para o de menor.
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ritos por Kepler. A entrada do programa \llspd.f"�ea 
urva de luz original e o per��odo da sen�oide que se quer subtrair. O resultado deste �e ovalor do tempo de m�aximo, ou seja, da fase, e da amplitude. A subtra�
~ao foi feita usandoo programa \dft2.f"que tamb�em tem 
omo arquivo de entrada a 
urva de luz original, asfreq�uên
ias ini
ial e �nal, o intervalo entre 
ada freq�uên
ia e as 
ara
ter��sti
as das sen�oides
orrespondentes �as periodi
idades da estrela que se quer subtrair: amplitude, per��odo etempo de m�aximo. O per��odo pode ser fa
ilmente obtido determinando-se o pi
o na trans-formada de Fourier diretamente ou por interpola�
~ao. Eu �z esta determina�
~ao usando oprograma \max.f", que interpola uma gaussiana ao pi
o. A �gura 2.3 �e a transformada deFourier ap�os todas as subtra�
~oes dos pi
os que est~ao a
ima do limite de dete
�
~ao.O 
onjunto de dados do WET possibilitou que eu identi�
asse as seguintes periodi
ida-des: 651,6 s, 266,1 s, 264,2 s, 212,2 s, 148,5 s, 141,2 s e 72,9 s. N~ao foi poss��vel en
ontrar aperiodi
idade em 560 s, a qual apare
e no espe
tro de Fourier dos dados do HST para estaestrela (Kepler et al. 2000).2.1 Transformada de Fourier 
om pesos
O pro
edimento des
rito anteriormente n~ao leva em 
onta nenhum peso devido �a aber-tura do teles
�opio, s��tio de observa�
~ao ou extens~ao dos dados. Para melhorar a raz~aosinal{ru��do, eu 
al
ulei a transformada de Fourier 
om pesos (ponderada), os quais depen-dem n~ao apenas do tamanho do teles
�opio e do n�umero de pontos adquiridos, mas tamb�emdas 
ondi�
~oes 
lim�ati
as e das parti
ularidades do s��tio e instrumento.Em primeiro lugar, identi�quei as periodi
idades que estavam a
ima de quatro vezes aamplitude m�edia quadr�ati
a (hAi) da 
urva de luz total, ou seja, 
om probabilidade menorque 1/1 000 de serem devido ao ru��do, 
omo des
rito na se�
~ao anterior. Eu subtra�� de 
ada
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Fig. 2.3: Gr�a�
o 
om a transformada de Fourier ap�os a subtra�
~ao dos pi
os reais. A �uni
a
oisa que sobra �e o ru��do (ou pi
os reais abaixo do limite dete
tado).
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os da 
urva de luz estas periodi
idades e �z as transformadas de Fourierindividuais. Ent~ao, 
al
ulei a amplitude m�edia quadr�ati
a, estimando o ru��do do peda�
o(turno de observa�
~ao de um teles
�opio em uma noite ou parte deste, 
om interrup�
~ao pornuvens ou medidas do 
�eu inferior a 35 s, metade do menor per��odo). Isto garante que aestimativa do ru��do n~ao est�a sendo afetada pela presen�
a de pulsa�
~oes de grande amplitude.O peso �e de�nido 
omo o inverso da amplitude quadr�ati
a m�edia. Na �gura 2.4 est�a o valordo peso para 
ada peda�
o de turno, usando diferentes teles
�opios. �E interessante notar que,mesmo para um determinado teles
�opio, os pesos de 
ada observa�
~ao s~ao diferentes, poisdependem tamb�em das 
ondi�
~oes 
lim�ati
as. Outra 
onstata�
~ao n~ao menos importante �e queo s��tio de observa�
~ao tamb�em �e determinante, pois teles
�opios equivalentes ou similares (porexemplo, de mesmo tamanho) podem ter melhor ou pior raz~ao sinal{ru��do de a
ordo 
om alo
aliza�
~ao geogr�a�
a, altitude, 
ondi�
~ao do espelho e ru��do eletrôni
o no equipamento.A transformada de Fourier 
om pesos da 
urva de luz total est�a na �gura 2.5 e foi
al
ulada 
om o programa \dft95.f"es
rito por Jos�e Eduardo da Silveira Costa, do IF-UFRGS. Este programa lê o 
onjunto de dados e o peso para 
ada peda�
o, multipli
ando as
urvas transformadas pelo peso 
orrespondente, estimado para os peda�
os de observa�
~oes.A normaliza�
~ao leva em 
onta a soma dos pesos. Al�em das periodi
idades j�a dete
tadas natransformada sem peso dos dados do WET, tamb�em identi�quei outras em 537,6 s e 454,6 s,a
ima do novo limite de dete
�
~ao (4hAi)Na �gura 2.6, est�a a 
ompara�
~ao entre as janelas espe
trais para um modo de pulsa�
~ao,para os 
asos 
om e sem pesos. Como eu estou atribuindo pesos, estou dando peso muitopequeno para alguns peda�
os (turnos) dos dados da 
urva de luz obtida 
om o WET. Isto �eequivalente a usar menos dados, ou ainda, a basi
amente usar somente as observa�
~oes 
ommenor ru��do. Apesar de a janela espe
tral para a transformada 
om pesos pare
er pior quea sem pesos (pior resolu�
~ao), a raz~ao sinal{ru��do na transformada �e maior. Uma estimativada redu�
~ao do ru��do pode ser obtida da mudan�
a da amplitude m�edia, (hAi), de 0,154 para
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Fig. 2.4: Os pesos 
al
ulados para 
ada peda�
o de observa�
~ao em fun�
~ao de n�umero de pontos,usando diferentes teles
�opios: La Palma 2,5 m (
��r
ulo aberto), Maidanak 1,0 m(losango aberto), Tololo 1,5 m (triângulo para 
ima fe
hado), Mauna Kea 0,6 m(estrela), M
Donald 2,1 m (mais), LNA 1,6 m (triângulo para baixo aberto), SidingSpring 1,0 m (x) e Suhora 0,6 m (quadrado aberto). Vê-se 
laramente que o maiorpeso, mesmo para dados de mesmo n�umero de pontos, n~ao �e o do maior teles
�opio.Os turnos foram separados em peda�
os se tivessem interrup�
~oes maiores que 35 s.
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Fig. 2.5: Transformada de Fourier dos dados totais do WET 
om pesos. As periodi
idadesdete
tadas est~ao listadas na tabela 3.1.
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aso sem para 
om pesos, isto �e, uma redu�
~ao de 10%. Handler(2003) independentemente analisou apli
a�
~oes de pesos na transformada de Fourier, 
om
on
lus~oes similares.
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Fig. 2.6: Janela espe
tral dos dados do WET 
om pesos de a
ordo 
om o inverso da estimativado ru��do ao quadrado (linha s�olida) e sem pesos (linha tra
ejada).
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O 
onjunto de dados obtidos 
om o Espe
tr�ografo de Objetos Fra
os (FOS) do Teles
�opioEspa
ial Hubble (HST) 
onsiste em s�eries de exposi�
~oes de 10 s. O dete
tor tem 764 pixels�uteis, 
ada um 
obrindo 1,74 �A, para 
omprimentos de onda de 1 180 at�e 2 508 �A (primeiraordem) para a rede G160L. Com esta rede, a luz de ordem zero (luz n~ao difratada) �eobservada simultaneamente, 
om um 
omprimento de onda efetivo em 3 400 �A, sendo a
ontagem de f�otons 100 vezes maior que a luz 
oletada no espe
tro de primeira ordem.Como os dados do HST s~ao de apenas 7,1 horas totais, 
om intervalos quando a Terra passana frente da estrela, a resolu�
~ao espe
tral �e bastante baixa 
omparada 
om a dos dados doWET.Da mesma forma que para os dados do WET, �z a transformada de Fourier da 
urvade luz total dos dados do HST, sem pesos pois trata-se do mesmo teles
�opio, nas mesmas
ondi�
~oes de observa�
~oes. A transformada e os pi
os identi�
ados est~ao na �gura 3.1 e natabela 3.1.Usando uma randomiza�
~ao (simula�
~ao de Monte Carlo) dos dados do HST, 
omo des
ritopor Kepler (1993), eu determinei que um pi
o tem probabilidade menor que 1 em 1 000 deser devido ao ru��do na transformada de Fourier dos dados de ordem zero quando estivera
ima de 3,3 hAi. O pro
edimento 
onsiste em redistribuir aleatoriamente as observa�
~oes
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Frequency (Hz)Fig. 3.1: Transformada de Fourier dos dados do HST (linha s�olida). Outras periodi
idadesforam dete
tadas a
ima de 3,3 hAi (linha tra
ejada).
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amento temporal. Depois de 
al
ular a transformada deFourier dis
reta dos dados randomizados, determinei o valor da amplitude do maior pi
o eda amplitude m�edia. O fator 3,3 foi determinado pela raz~ao:AmaxhAi = 3; 3 (3.1)Com este limite, eu dete
tei as periodi
idades em 264,3 s e 266,0 s, as quais tamb�emapare
em nos dados do WET abaixo de 4hAi, e 181,9 s, que que est�a em torno de 1,5 hAinos dados do WET; nenhuma destas três foi identi�
ada por Kepler et al. (2000).Eu usei os per��odos dete
tados 
om o WET e os en
ontrados na minha an�alise dos dadosdo HST para fazer o ajuste de m�ultiplas sen�oides 
om m��nimos quadrados n~ao{lineares aosdados do HST de ordem zero.Na tabela 3.1 est~ao listadas todas as periodi
idades dete
tadas at�e agora no 
onjuntode dados do WET e do HST. Os tempos de m�aximo do HST est~ao dados em rela�
~aoa T0 = 244 9929; 9333442 BCT, enquanto os do WET, T0 = 244 8887; 416559 BCT. Afotometria obtida 
om o HST no intervalo de 1 266 a 2 484�A �e a soma em 
omprimentos deonda dos espe
tros temporais no UV. A resolu�
~ao em freq�uên
ia �e da ordem de 1�Hz.Com os dados do HST eu dete
tei uma periodi
idade em torno de 45 minutos, a qual�e 
ausada pelo movimento da estrela no dete
tor. Isto o
orre porque h�a uma pequenaos
ila�
~ao t�ermi
a nos apoios dos pain�eis solares do HST quando o teles
�opio entra e sai nasombra da Terra. A os
ila�
~ao do HST j�a foi des
rita por Kepler, Robinson & Nather (1995).3.1 Amplitudes no ultravioleta
S�eries temporais de espe
tros
opia ultravioleta permitem a determina�
~ao dos ��ndi
es `de pulsa�
~ao das an~as bran
as. Os modelos atmosf�eri
os desenvolvidos por Detlev Koester
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ia Per��odos WET HST 3400�A HST 1266{2484�A(�Hz) (s) Amplitude Tmax Amplitude Tmax Amplitude Tmax(mma) (s) (mma) (s) (mma) (s)1534,45 651,70 0,67�0,07 74,12�10,77 0,91�0,12 94,44�13,57 2,88�0,27 122,19�9,741783,25 560,77 0,09�0,07 69,04�70,99 1,49�0,12 547,07�7,20 2,91�0,27 552,15�8,341860,15(?) 537,59 0,57�0,07 132,88�10,39 0,67�0,12 67,62�15,35 1,61�0,27 67,15�14,572199,91(?) 454,56 0,38�0,07 35,50�13,14 0,60�0,12 164,29�14,50 1,10�0,27 192,34�19,172701,18 370,21 1,62�0,07 91,98�2,52 2,21�0,12 89,97�3,18 4,75�0,27 96,09�3,343317,78 301,41 1,13�0,07 26,17�2,98 2,03�0,12 297,84�2,82 4,50�0,27 301,18�2,893335,62 299,79 0,95�0,07 203,63�3,53 1,77�0,12 212,58�3,22 3,91�0,27 211,28�3,303757,30 266,15 0,40�0,07 13,70�7,50 0,58�0,12 34,61�8,87 1,33�0,27 30,99�8,753785,20 264,19 0,51�0,07 140,30�5,77 0,69�0,12 108,34�7,40 1,77�0,27 104,86�6,544635,28 215,74 1,93�0,07 111,28�1,23 2,59�0,12 59,96�1,60 7,09�0,27 58,68�1,324698,78 212,82 0,53�0,07 44,66�4,43 0,66�0,12 141,68�6,10 0,30�0,27 141,08�30,455497,65 181,90 0,03�0,07 180,26�72,23 0,43�0,12 39,37�7,97 1,13�0,27 45,38�6,906736,12 148,45 0,57�0,07 23,81�2,89 0,53�0,12 94,89�5,38 0,70�0,27 92,85�9,217048,83 141,87 1,43�0,07 39,16�1,10 1,67�0,12 97,09�1,61 2,05�0,27 97,57�2,967080,39 141,24 0,39�0,07 66,70�4,04 0,24�0,12 96,53�11,35 0,08�0,27 34,62�80,0013714,36 72,92 0,36�0,07 15,07�2,26 0,36�0,12 38,32�3,85 0,52�0,27 33,21�5,9913784,90 72,54 0,93�0,07 28,51�0,86 1,23�0,12 23,20�1,11 3,04�0,27 25,21�1,0214097,70 70,93 0,69�0,07 26,94�1,13 1,82�0,12 24,00�0,74 4,27�0,27 24,35�0,71Tab. 3.1: Periodi
idades dete
tadas nos dados do HST e do WET.para o nosso projeto listam o 
uxo e o es
ure
imento de borda (limb darkening) em 10pontos da superf��
ie, do 
entro at�e a borda da estrela. Eu usei o programa \pulsamp.
"(deE. L. Robinson e Kepler) para 
al
ular o 
uxo em toda a estrela, a partir do 
uxo nestes 10pontos, interpolados para 200 pontos e 
onvolu��dos 
om harmôni
os esf�eri
os. Os modelospara os v�arios `s s~ao 
al
ulados integrando-se o produto do 
uxo e es
ure
imento de borda,
omo expli
ado por Kepler et al. (2000), pelo esf�eri
o harmôni
o 
orrespondente ao valorde `, podemos usar m = 0, pois A`m(�)A`m(�0) = A`0(�)A`0(�0) .As amplitudes de pulsa�
~oes de modo{g (gravita
ionais) dependem fortemente de ` em
omprimentos de onda menores que 3 000 �A, devido ao grande es
ure
imento de bordanestes 
omprimentos de onda. Eu 
onvolui os espe
tros de amplitude te�ori
a em bins de50 �A, obtendo amplitudes diretamente 
ompar�aveis �as medidas normalizadas nos mesmosbins. Somente podemos medir amplitudes para 
omprimentos de onda mais vermelhos queaproximadamente 1 300 �A, por 
ausa da 
ontamina�
~ao dos espe
tros observados pela emiss~aogeo
oronal. A �orbita do HST pre
isaria ser muito mais alta que os 600 km atuais para que
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ontamina�
~ao em 
omprimentos de onda menores fosse desprez��vel.Para determinar a varia�
~ao da amplitude 
om o 
omprimento de onda, eu ajusteim�ultiplas sen�oides simultâneas �as 
urvas de luz separadas em diferentes 
omprimentos deonda.RKN demonstraram que as fases nos modelos s~ao as mesmas em todos os 
omprimentosde onda, quando efeitos n~ao{adiab�ati
os s~ao insigni�
antes. Na �gura 3.2 eu mostro que,para a periodi
idade prin
ipal em 215 s, a fase n~ao muda 
om o 
omprimento de onda.Mudan�
as de fases podem o
orrer quando o 
omprimento de onda do espe
tro 
onvolu��do
oin
ide 
om o 
entro de linhas quase-mole
ulares em torno de 1 405 �A e 1 623 �A. As linhasquasi{mole
ulares foram des
ritas por Allard et al. (1999). O efeito nas linhas foi dete
tadono �oti
o por Clemens et al. (2002) para a DAV G 29-38.Nas �guras 3.3, 3.4, 3.5, 3.6 e 3.7, est~ao gra�
adas a varia�
~ao da amplitude 
om o
omprimento de onda para as periodi
idades: 215,7 s, 141,9 s, 70,9 s, 651 s, 560 s, 454 s,370 s, 301 s, 300 s, 266 s, 264 s, 212 s, 148 s, 72,5 s e 181 s, 
omparadas 
om modelos 
omTef = 12 000 K e log g = 8; 00, para ` = 1 (linha 
ont��nua inferior) e ` = 2 (linha 
ont��nuasuperior). Todos os valores est~ao normalizados em 3 400 �A.
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Fig. 3.2: Diferen�
a de fase (tempo de m�aximo) para P=215 s. O eixo-y 
orresponde a �20%de um 
i
lo. A linha pontilhada 
orresponde �a m�edia ponderada das diferen�
as. Alinha tra
ejada 
orresponde �a predi�
~ao te�ori
a sem efeitos n~ao{adiab�ati
os, ou seja,as fases n~ao mudam 
om o 
omprimento de onda.
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Fig. 3.3: Amplitude normalizada em 3 400�A versus 
omprimento de onda para as periodi
i-dades em 215,7 s (linha pontilhada), 141,9 s (linha tra
ejada{
urto) e 70,9 s (linhatra
ejada{longo). As linhas s�olidas s~ao os modelos 
om Tef = 12 000 K e log g = 8; 0
om ` = 2 (linha superior) e ` = 1 (linha inferior).
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Fig. 3.4: Amplitude normalizada em 3 400�A versus 
omprimento de onda para as periodi
ida-des em 651 s (linha pontilhada), 560 s (linha tra
ejada{
urto) e 454 s (linha tra
ejada{longo). As linhas s�olidas s~ao os modelos 
om Tef = 12 000 K e log g = 8; 0 
om` = 2 (linha superior) e ` = 1 (linha inferior).
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Fig. 3.5: Amplitude normalizada em 3 400�A versus 
omprimento de onda para as periodi
ida-des em 370 s (linha pontilhada), 301 s (linha tra
ejada{
urto) e 300 s (linha tra
ejada{longo). As linhas s�olidas s~ao os modelos 
om Tef = 12 000 K e log g = 8; 0 
om` = 2 (linha superior) e ` = 1 (linha inferior).
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Fig. 3.6: Amplitude normalizada em 3 400�A versus 
omprimento de onda para as periodi
ida-des em 266 s (linha pontilhada), 264 s (linha tra
ejada{
urto) e 212 s (linha tra
ejada{longo). As linhas s�olidas s~ao os modelos 
om Tef = 12 000 K e log g = 8; 0 
om` = 2 (linha superior) e ` = 1 (linha inferior).



Cap��tulo 3. O 
onjunto de dados do HST 58

1400 1600 1800 2000 2200 2400

0

5

10

15

20

Fig. 3.7: Amplitude normalizada em 3 400�A versus 
omprimento de onda para as periodi
ida-des em 148 s (linha pontilhada), 72,5 s (linha tra
ejada{
urto) 181 s (linha tra
ejada{longo). As linhas s�olidas s~ao os modelos 
om Tef = 12 000 K e log g = 8; 0 
om` = 2 (linha superior) e ` = 1 (linha inferior).
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Nesta parte do trabalho, eu utilizei as prin
ipais periodi
idades da estrela (ver tabela 3.1)para, em um primeiro momento, determinar a temperatura efetiva (Tef) e gravidade super-�
ial (log g), utilizando somente a varia�
~ao das amplitudes 
om o 
omprimento de onda
ausada pelo aumento a
entuado do es
ure
imento de borda para o ultravioleta. Estou
onsiderando que as periodi
idades de maior amplitude s~ao as que devem determinar osparâmetros f��si
os da estrela, um argumento a
eit�avel devido ao maior sinal{ru��do. Deposse destes valores, eu determinei o grau do harmôni
o esf�eri
o (`) para 
ada um dosmodos de pulsa�
~ao.Eu 
omparei as mudan�
as observa
ionais da amplitude 
om o 
omprimento de onda
om aquelas preditas pelos modelos de pulsa�
~ao de modos{g des
ritos por Robinson etal. (1995) e Kepler et al. (2000), 
al
ulados 
om o "pulsamp.
"de uma grade de modelosatmosf�eri
os de Koester (Finley et al. 1997). Na determina�
~ao de `, n~ao foi poss��vel que euin
lu��sse todas as periodi
idades da estrela, porque algumas delas est~ao ausentes nos dadosdo HST. Soma-se a isto o fato de os dados do HST terem baixa resolu�
~ao temporal, gerandoa intera�
~ao de pi
os que estejam mais pr�oximos em freq�uên
ia que �f < 1=T , onde T �eo 
omprimento total da observa�
~ao. Esta intera�
~ao �e essen
ialmente a indetermina�
~ao daenergia entre um modo e seu vizinho, falseando os valores para amplitudes e tamb�em para
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idades.Em um primeiro momento, os três parâmetros, Tef , log g e `, foram deixados livres. Ov��n
ulo �obvio da determina�
~ao �e que a estrela deve ter o mesmo valor de Tef e log g; ovalor de ` pode ser diferente para 
ada modo. Kepler et al. (2000) determinaram ` para asperiodi
idades prin
ipais, usando um valor �xo de Tef e log g, 
al
ulado por outro m�etodo.Como as grandezas Tef e log g est~ao 
orrela
ionadas, na sua determina�
~ao en
ontramosposs��veis 
ombina�
~oes de solu�
~oes do tipo (Tef ,log g), ou seja, o problema �e degenerado.Duas vari�aveis xi e xj s~ao 
orrela
ionadas quando a 
ovarian�
a, 
ov(xi; xj), n~ao �e nula, ouseja, 
ov(xi; xj) = hxixji � hxiihxji 6= 0 (4.1)onde hxii �e o valor m�edio ou esperado da grandeza xi.A �m de en
ontrar os valores de Tef e log g, eu determinei a densidade de probabilidade de
ada modelo se ajustar bem aos dados, para 
ada uma das periodi
idades sele
ionadas. Paraisto, eu en
ontrei as poss��veis solu�
~oes, os m��nimos lo
ais, atrav�es do 
�al
ulo da diferen�
aentre as amplitudes observadas e preditas pelos modelos. Na verdade, eu 
al
ulei �2 de 
adaajuste, segundo a express~ao: �2 = S = NXi (xi � x0)2wi (4.2)onde N �e o n�umero de pontos, x0 �e o valor no modelo, xi �e o valor observado, wi �e o pesoatribu��do a 
ada observa�
~ao, de�nido por wi = 1�2i , sendo � o valor da in
erteza de 
adamedida.A utiliza�
~ao dos m��nimos lo
ais se faz ne
ess�aria pelo fato de que o melhor modelo(m��nimo absoluto), derivado de uma periodi
idade apenas, nem sempre �e o mesmo que deoutra. Em linhas gerais, os valores reais de Tef e log g da estrela podem ser alguma solu�
~ao
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~ao qualquer. A id�eia aqui �e obter uma solu�
~aototalmente independente de outros m�etodos de an�alise.Usando uma distribui�
~ao normal, mas 
om 
orrela�
~ao entre os parâmetros, eu estimeia densidade de probabilidade de um m��nimo lo
al se ajustar �as observa�
~oes. Como n~ao se
onhe
em os valores de ` para 
ada periodi
idade, eu somei as probabilidades, ou seja, aprobabilidade para um 
erto modo �e a soma das densidades de probabilidade dos m��nimoslo
ais para ` de 1 a 3. A hip�otese de alguma pulsa�
~ao ser ` = 4 ou maior pôde ser ex
lu��davisualmente, at�e por que n~ao h�a varia�
~ao de fase de 180Æ. In
luindo 6 m��nimos lo
ais para
ada valor de `, eu determinei 18 m��nimos lo
ais para 
ada uma das periodi
idades. Na�gura 4.1 est�a o resultado da soma das probabilidades para o per��odo em 215 s, normalizadapor �2 do ajuste. Uma an�alise semelhante foi feita para as seguintes periodi
idades: 370 s,560 s, 300 s, 301 s, 141,9 s e 70 s, as de maior amplitude.Para fazer esta parte do trabalho, eu desenvolvi o programa \prob
orr.f"(8). O arquivode entrada, 
om 360 linhas (120 modelos da grade para 3 valores de `), �e 
omposto de 3
olunas: Tef , log g e S(= �2). Os arquivos de sa��da s~ao: a lista de todos os m��nimos lo
aisdeterminados, os valores de � para Tef e log g de 
ada solu�
~ao, o m�aximo de probabilidadepara a periodi
idade, um arquivo 
om as gaussianas referentes a 
ada um dos m��nimos e asoma de todas estas gaussianas (ver �gura 4.1).Como as grandezas f��si
as em quest~ao s~ao 
orrela
ionadas, eu usei uma distribui�
~ao deprobabilidade que leva em 
onta esta dependên
ia pela in
lus~ao de um termo 
ruzado naexponen
ial e um fator de 
orrela�
~ao (�) para normalizar. A express~ao anal��ti
a �e dada por:P (Tef ; log g) = 12��Tef�log gp1� �2 e� z2(1��2) (4.3)z � (Tef � T0)2�Tef 2 + (log g � log g0)2�log g2 � 2�(Tef � T0)(log g � log g0)�Tef ;log g (4.4)
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Fig. 4.1: Gr�a�
o da soma das probabilidades dos m��nimos lo
ais para a periodi
idade em 215 s,isto �e, levando-se em 
onta o valor de �2 do ajuste 
om normaliza�
~ao P / 1�2 .
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� � 
orr(Tef ; log g) = �Tef ;log g�Tef�log g (4.5)onde P �e a densidade de probabilidade, T0 e log g0 s~ao os valores mais prov�aveis de tempe-ratura efetiva e gravidade super�
ial, �Tef ;log g �e o valor da in
erteza 
ruzada para as duasgrandezas f��si
as em quest~ao, �Tef e �log g s~ao os valores das in
ertezas nas grandezas f��si
ase � �e o termo de 
orrela�
~ao (Kenney & Keeping 1951 e Whittaker & Robinson 1967). Osvalores de Tef da grade est~ao entre 9 500 K e 15 000 K e de log g entre 7,0 e 9,0.O 
�al
ulo das in
ertezas �e feito a partir da diferen�
a num�eri
a entre modelos e ob-serva�
~oes, de a
ordo 
om a express~ao de Zhang, Robinson & Nather (1986):�2 = d2S � S0 (4.6)onde d �e a menor diferen�
a entre uma grandeza na grade de modelos, S0 �e o menor valor de�2 e S �e o valor do pr�oximo m��nimo, assumindo uma diferen�
a entre as grandezas d.Para 
al
ular a in
erteza 
orrela
ionada �Tef ;log g, a express~ao a
ima �e um pou
o modi�-
ada: �2Tef ;log g = dTefdlog gSTef ;log g � S0 (4.7)Neste 
aso, as duas grandezas est~ao variando as quantidades d em Tef e log g simultane-amente. De a
ordo 
om a grade de modelos que eu usei, dTef = 250 K e dlog g = 0; 25, poiseste �e o menor espa�
amento que h�a entre as grandezas.Neste ponto �e ne
ess�ario que se es
lare�
a uma es
olha minha referente �a normaliza�
~aoda densidade de probabilidade. O 
�al
ulo de �2 entre os modelos e as observa�
~oes permiteque se determine o valor de in
erteza para as grandezas f��si
as. Por outro lado, tem-se umapenalidade a 
umprir. O exemplo que segue n~ao �e resultado da an�alise feita, mas ilustra
om bastante 
lareza o que a
onte
e quando se trabalha 
om 
�al
ulo num�eri
o.
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ais SA0 = 1 e SB0 = 25 e os pr�oximos m��nimosSA = 2 e SB = 50, para os 
asos A e B, respe
tivamente. Ent~ao, �A / 11 e �B / 15 ; oprimeiro �e 5 vezes maior que o segundo. Com a normaliza�
~ao usual, P / 1� , tem-se quePB = 5PA. Por outro lado, 
omo o SA0 �e menor que SB0, a solu�
~ao A tem probabilidadereal maior que B, ou seja, PA > PB, pois A 
on
orda mais 
om algum modelo que B. Emprimeira an�alise, poderia-se pensar que uma alternativa seria fazer 
om que todos os S0,fossem iguais a 1, por exemplo. Este ra
io
��nio n~ao foi 
onsiderado uma op�
~ao fa
t��vel, poiseu estaria transferindo o problema para a determina�
~ao exata de �. Aproveitando, ainda oexemplo a
ima, os valores de �A e �B seriam exatamente iguais, o que n~ao �e verdade.A solu�
~ao que n�os en
ontramos foi fazer a probabilidade ser inversamente propor
ional�a S, ou seja P / 1S , o que �e impli
itamente 
orreto. Os m��nimos em S que representam omelhor ajuste por algum modelo, devem ter uma probabilidade maior de serem 
orretos.Outra di�
uldade em implementar a express~ao te�ori
a aos dados �e o valor do fator de
orrela�
~ao (�). Baseado na experiên
ia por outros m�etodos de determina�
~ao, sabe-se daexistên
ia de 
orrela�
~ao entre Tef e log g. Esperamos que � seja pequeno. Ap�os testarque o resultado independe deste valor, usamos �max = 0; 5. Para valores maiores que estelimite, por estar havendo uma 
orrela�
~ao ex
essiva, indeterminando os valores, eu assumique n~ao havia 
orrela�
~ao. Esta suposi�
~ao 
on
orda 
om os aspe
tos f��si
os da an�alise e n~ao�e determinante na resolu�
~ao do problema, pois em geral, esta falsa 
orrela�
~ao forte a
onte
epara solu�
~oes menos prov�aveis.O pr�oximo passo �e a multipli
a�
~ao de todas as somas de probabilidades de 
ada umadas periodi
idades. Esta opera�
~ao �e feita supondo-se que os valores de Tef e log g pre
isamser os mesmos para todas as periodi
idades. A estat��sti
a requerida �e an�aloga a quandoquer-se saber a probabilidade que 2 roletas tenham 
omo resultado o n�umero vermelho27, por exemplo; a probabilidade resultante �e a multipli
a�
~ao das probabilidades em 
adaroleta. Voltando na an�alise, mas ainda usando a analogia a roletas, o pensamento �e o
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ar a soma. �E 
omo se quis�essemos determinar a probabilidade de, emuma mesma roleta (periodi
idade), a bolinha 
air em vermelho 27 ou em preto 14 (duasposs��veis solu�
~oes); a probabilidade resultante �e a soma das probabilidades de 
ada eventoo
orrer.O resultado que eu obtive para a estrela, ap�os a multipli
a�
~ao das somas de solu�
~oespara 
ada periodi
idade �e: Tef = 12 030+78�194 K e log g = 8; 02+0;07�0;19. As in
ertezas foramobtidas quando eu 
al
ulei o valor da largura quando a probabilidade diminui por um fatore e dividi por p2. da 
urva.Na �gura 4.2 est�a gra�
ado o resultado destas opera�
~oes. �E interessante per
eber que h�atamb�em outras solu�
~oes menos prov�aveis para o problema, 
on�rmando a degeneres
ên
ia.Um gr�a�
o alternativo �e o das 
urvas de n��vel no gr�a�
o 4.3, que mostra 
laramente asdemais solu�
~oes, menos prov�aveis.Conhe
endo-se os parâmetros atmosf�eri
os, derivados das amplitudes de pulsa�
~ao da es-trela, eu determinei os valores de ` para 
ada modo que melhor ajustavam A(�)A(3 400�A) 
om estatemperatura efetiva e gravidade super�
ial. Estes valores est~ao listados na tabela 4.1. Eutamb�em 
al
ulei as in
ertezas, segundo Zhang, Robinson & Nather (1986), que resultaramem 2+0�1 e 1+1�0, tipi
amente.As solu�
~oes poss��veis s~ao somente ` = 1 ou 2; algumas periodi
idades têm maior pro-babilidade de ser ` = 2, outras ` = 1. O 
an
elamento geom�etri
o, mesmo no �oti
o, faz
om que A(`=2)A(`=1) = 0; 26 e A(`=3)A(`=1) = 0; 02 (RKN). As in
ertezas nas amplitudes em diferentes
omprimentos de onda propagam-se para a in
erteza no valor de `, restringindo o valor mastornando esta determina�
~ao pou
o pre
isa.
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Fig. 4.2: Produto das somas das probabilidades das maiores periodi
idades da estrela, tais
omo mostrado no gr�a�
o 4.1.
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Fig. 4.3: Gr�a�
o 
om as 
urvas de n��vel do resultado da multipli
a�
~ao das probabilidades. Assolu�
~oes menos prov�aveis tamb�em apare
em.
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Per��odo (s) `651 2�1560 1+1454 1+1370 1+1301 1+1300 1+1266 2�1264 2�1215 2�1212 1+1181 1+1148 1+172 2�170 2�1Tab. 4.1: Determina�
~ao de ` para o modelo mais prov�avel derivado das pulsa�
~oes.
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Dis
uss~oes

Ao longo dos 
ap��tulos anteriores, apontei v�arias 
ara
ter��sti
as desta estrela ��mpar, aan~a bran
a pulsante G 185{32. Neste 
ap��tulo, vou dis
utir sobre estas pe
uliaridades,bus
ando a 
ompreens~ao f��si
a do que se est�a medindo.O primeiro ponto de dis
uss~ao diz respeito �a periodi
idade em 141,9 s. Desde que M
-Graw et al. des
obriram que a estrela G 185{32 pulsava, esta periodi
idade 
hamou aaten�
~ao por 
oin
idir 
om um sub{harmôni
o �3f02 � da periodi
idade prin
ipal da estrela,
om per��odo de 215 s (f0), 
orrespondendo a uma ressonân
ia me
âni
a similar �a existentenas �orbitas dos planetas e aster�oides. O intrigante �e que nas demais an~as bran
as 
omper��odo prin
ipal de pulsa�
~ao por volta de 215 s, em geral, apare
e ex
itado o primeiroharmôni
o (2f0), que n~ao est�a presente na G 185{32. O aspe
to mais esdr�uxulo �e que aperiodi
idade em 141,9 s n~ao muda sua amplitude signi�
ativamente 
om o 
omprimento deonda, 
omo as demais (ver �gura 3.3 e Kepler et al. 2000). Considerando, ent~ao, que estaperiodi
idade n~ao ajusta nenhum modelo, n�os inferimos que este n~ao deve ser um modo{gde pulsa�
~ao da estrela, mas provavelmente um pi
o 
ausado por efeitos de grande ampli-tude, ou seja, um efeito n~ao{linear. Por outro lado, a amplitude do 141,9 s �e 
ompar�avel�as demais amplitudes observadas dos modos reais de pulsa�
~ao no �oti
o, mas n~ao no ultra-violeta, onde �e o m�aximo de 
uxo para esta temperatura efetiva. De fato, 
on
lu��mos que
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uss~oes 70esta periodi
idade n~ao �e uma pulsa�
~ao real, mas apenas uma 
ombina�
~ao linear do modo70,93 s.RKN 
on
lu��ram que, se a fase mudar 
om o 
omprimento de onda, os efeitos n~ao{adiab�ati
os s~ao importantes, ou o 
an
elamento geom�etri
o devido ao forte es
ure
imentode borda �e dominante, 
omo para ` = 4. A �gura 5.1 mostra que a fase n~ao muda signi�
a-tivamente 
om o 
omprimento de onda para a periodi
idade em P = 141; 9 s, apesar de asin
ertezas serem signi�
ativas.Considerando que dete
tamos efeitos n~ao{lineares na 
urva de luz, as amplitudes intr��nse
asde pulsa�
~ao devem ser maiores do que aquelas que n�os estamos dete
tando; portanto, a in-
lina�
~ao do eixo de pulsa�
~ao 
om a linha de visada deve ser desfavor�avel (Pesnell 1985),perpendi
ular para m = 0 ou �2 paralela para m = �1. Como eu dete
tei tamb�em periodi-
idades mais longas que 500 s, t��pi
a das estrelas pulsantes que de�nem a borda vermelha,n�os 
on
lu��mos que esta estrela n~ao pode estar na borda azul, mas na verdade, est�a maispr�oxima ao meio da faixa de instabilidade, ainda que a medida da temperatura efetiva 
o-loque a estrela na borda azul, mas nossa medida �e 500 K mais fria. A faixa de instabilidade�e bastante estreita em temperatura efetiva, tendo aproximadamente 1 300 K (Bergeron etal. 1995), 
om tamanho 
ompar�avel �as in
ertezas na determina�
~ao do valor de temperatu-ras efetivas. Por exemplo, a determina�
~ao pelos ��ndi
es de 
or Johnson podem diferir empou
os milhares de graus da determina�
~ao do espe
tro �opti
o. Koester & Vau
lair (1996)demonstraram que varia�
~oes na redu�
~ao e ajuste dos dados podem mudar a Tef determi-nada em � 2 000 K. Al�em disto, a dependên
ia da faixa 
om a massa (log g) des
obertaobserva
ionalmente por Giovannini (1996) e Giovannini et al. (1998) e expli
ada teori
a-mente por Bradley & Winget (1994) e Fontaine et al. (1994) tamb�em 
ontribuem paraque a lo
aliza�
~ao pre
isa de uma estrela na faixa, atrav�es dos parâmetros atmosf�eri
os, sejaimpre
isa.Podemos olhar o problema de uma maneira diferente, pela rela�
~ao emp��ri
a entre o
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Fig. 5.1: Diferen�
a de fase em rela�
~ao �a fase em 3400 �A, para P=141.9 s. O eixo{y 
orrespondea �20% de um 
i
lo. A linha pontilhada 
orresponde �a m�edia ponderada das dife-ren�
as. A linha tra
ejada 
orresponde �a predi�
~ao te�ori
a sem efeitos n~ao{adiab�ati
ossigni�
antes, ou seja, as fases n~ao mudam 
om o 
omprimento de onda.
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a m�edia (Kanaan et al. 2002); na �-gura 5.2, per
ebem-se 
laramente as dis
repân
ias entre a rela�
~ao quase linear e a posi�
~aoda estrela G 185{32. Con�rma-se que as DAVs 
om per��odos 
urtos têm baixa amplitude eas 
om per��odos longos têm maior amplitude, e que tamb�em n~ao �e 
omum que estrelas 
omper��odos 
urtos e de baixa amplitude apresentem per��odos longos.Uma outra estrela que n~ao segue o padr~ao das demais DAVs �e a BPM37093. Winget et al.(1997) mostram que esta estrela est�a pelo menos 60% 
ristalizada e que tem massa em tornode 1M�. Por ser um 
ristal, a pulsa�
~ao da estrela est�a restrita �as 
amadas mais externas,visto que uma estrutura 
ristalina n~ao pulsa 
omo um 
uido, resultando em pulsa�
~oes demais baixa amplitude.Outra periodi
idade que mere
e uma aten�
~ao espe
ial �e aquela que o
orre em 70,9 s, amais 
urta jamais dete
tada em an~as bran
as. Kepler et al. (2000) determinaram que seuvalor de ` era igual a 1, tendo �xado os valores de temperatura efetiva e gravidade super�
ial,obtendo uma in
erteza em torno de +1. Da minha determina�
~ao des
rita no 
ap��tuloanterior, ` = 2�1 para valores de temperatura efetiva e gravidade super�
ial derivadosdiretamente das pr�oprias amplitudes relativas de pulsa�
~ao. Ainda que o valor de ` que euobtive n~ao seja o mesmo que o publi
ado, o alto valor na in
erteza impossibilita-nos dizero valor exato de ` para esta periodi
idade.As periodi
idades abaixo de 100 s s~ao preditas por modelos de pulsa�
~ao (Bradley 2002)para ` = 1 e k = 1, apenas se a massa da estrela for pr�oxima de � 1; 0M�. Comoeu determinei pela an�alise das pulsa�
~oes e, por todos os trabalhos pr�evios, a massa daestrela G 185{32 �e em torno de 0; 6M�. Este argumento nos faz ex
luir imediatamentea possibilidade desta pulsa�
~ao ser um ` = 1 e k = 1. Uma alternativa para driblar ain
ongruên
ia na massa �e supor que esta periodi
idade seja ` = 1 e k = 0. O signi�
adof��si
o deste modo �e que em um 
erto instante a temperatura em um dos lados da estrela est�amaior (mais quente) que o outro, n~ao havendo nenhum nodo (em nenhum lo
al a amplitude
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Fig. 5.2: Rela�
~ao entre a amplitude quadr�ati
a [logPower (mp)℄ e o per��odo m�edio ponderado[logWeighted Mean Period (se
)℄ para as an~as bran
as pulsantes. A estrela G 185{32n~ao 
on�rma esta rela�
~ao, pois apresenta per��odos 
urtos e longos de baixa amplitude.A estrela BPM37093 tamb�em est�a fora da rela�
~ao, pois est�a, pelo menos, 60%
ristalizada.da pulsa�
~ao vai a zero) no interior da estrela. Assim sendo, existe uma metade da estrela que�e mais quente, 
om maior densidade e, portanto, maior massa que outra. Em um instanteposterior, a parte mais fria e de menor densidade passa a ser mais quente. O pro
esso
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ontinua de a
ordo 
om a periodi
idade. Em outras palavras, em vista da quantidade demassa estar variando de um lado para outro, o 
entro de massa da estrela est�a os
ilando
om um 
erto per��odo, por isto G 185{32 deveria ter uma 
ompanheira, se este modo fossek = 0. Sa�er, Livio & Yungelson (1998) pro
uraram por bin�arias espe
tros
�opi
as parav�arias an~as bran
as e n~ao en
ontraram nada para esta estrela. Mas ainda poderia haver umplaneta ou estrela de baixa massa orbitando a estrela. A ter
eira lei de Kepler, generalizadapor Newton, �e: P 2 = 4�2G(m+M)a3 (5.1)onde P �e o per��odo da �orbita, a �e o valor do semi-eixo maior da �orbita, m �e a massa doplaneta, neste 
aso, e M �e a massa da estrela. Substituindo pelos valores do problema eassumindo que a massa do planeta seja muito pequena (m << M) 
omparada �a massa daestrela, ent~ao m +M 'M e:712 = 4�26; 67� 10�11 � 0; 6� 2� 1030 a3 (5.2)a ' 21 700 km (5.3)Um planeta 
omo a Terra poderia existir apenas se ele estivesse quase que em 
ontato
om a estrela, uma vez que o raio da an~a bran
a �e da ordem de 10 000 km (e o raio doplaneta tamb�em �e desta ordem). Deveria ser uma �orbita ini
ial muito espe
ial, para que oplaneta estivesse fora do envelope a ser perdido e da regi~ao 
oberta pela expans~ao nas fasesde gigante e supergigante, durante a evolu�
~ao e a perda de massa da estrela. Testando olimite de Ro
he para 
onferir se esta �e uma �orbita poss��vel, tem-se para 
orpos 
uidos:d = 2; 44��M�m�1=3R (5.4)
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~ao m�edia, �M �e a densidade m�edia da estrela (' 2; 86� 105 g=
m3), �m�e a densidade m�edia do planeta e R �e o raio da estrela (' 10 000 km). A express~ao paraplanetas s�olidos, diferindo da anterior apenas por um fator multipli
ativo, �e dada por (ex.:Oliveira Filho & Saraiva 2000): d = 1; 38��M�m�1=3R (5.5)Por exemplo, a densidade m�edia de J�upiter, um planeta joviano t��pi
o, �e ' 1; 3 g=
m3e a da Terra, um planeta terrestre, �e ' 5; 5 g=
m3. Substituindo nas express~oes a
ima, asepara�
~ao m��nima para que o planeta n~ao se rompa deve ser: dj � 1; 5 � 106 km se fosseum planeta joviano e dt � 500 000 km no 
aso de um planeta terrestre. Comparando estesvalores 
om o ne
ess�ario pela lei de Kepler, 
on
lui-se que tal �orbita �e imposs��vel. Ainda queeu 
onsiderasse que a 
ompanheira tenha uma massa 
ompar�avel �a da estrela, a distân
iaseria maior, mas ainda dentro do limite de ruptura de Ro
he.Um modelo muito mais simples �e obtido se ` = 2, que est�a de a
ordo 
om as predi�
~oes dosmodelos para uma massa normal de an~as bran
as e 
onsistente 
om a minha determina�
~ao.Bradley (1996) mostra que a massa de seus modelos, neste 
aso, deve estar entre 0; 65M�,para uma 
amada de H espessa (MH ' 5� 10�5M?) e 0; 70M�, para uma 
amada �na deH, um pou
o a
ima do valor de massa determinado aqui ou pelos m�etodos atmosf�eri
os.Eu tamb�em pro
urei por poss��veis 
ombina�
~oes lineares, al�em da que foi dis
utida ante-riormente (f141 s = 2f70 s). Em muitas an~as bran
as pulsantes 
om m�ultiplas periodi
idadesdete
tadas, uma fra�
~ao substan
ial destas freq�uên
ias pode ser atribu��da a 
ombina�
~oeslineares e harmôni
os de um pequeno n�umero de modos pais (parent modes), os modos re-ais (eingenfrequen
ies) da estrela. Este n~ao pare
e ser o 
aso para a G 185{32, visto queeu en
ontrei pou
as poss��veis 
ombina�
~oes. As amplitudes, tanto dos harmôni
os quantodas freq�uên
ias de 
ombina�
~oes lineares (por exemplo, Wu 2001) geradas por pro
essosn~ao{lineares, devem ser menores que as amplitudes dos modos pais. O resultado est�a na
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ombina�
~oes para todas as periodi
idades, usando asperiodi
idades derivadas dos dados do WET. Se eu 
onsiderar as amplitudes do HST, eudevo es
rever as 
ombina�
~oes lineares observadas de outra maneira: f651 s = f301 s � f560 s ef141;8 s = 0; 5 f70;9 s porque as amplitudes relativas s~ao diferentes. Para estas periodi
idades,as amplitudes s~ao menores no ultravioleta que no �opti
o, mas as freq�uên
ias permane
emas mesmas.O modelo de Thompson & Clemens (2003) foi proposto para expli
ar por que o pi
oem 141 s n~ao aumenta para o ultravioleta, enquanto o pi
o em 70 s tem uma amplitudesubstan
ial neste 
omprimento de onda. Neste modelo, o modo fundamental seria a perio-di
idade que eles dete
taram nas transformadas de Fourier de seus dados espe
tros
�opi
os,
om per��odo de 285 s (f3), m = 0 e o ângulo do eixo de pulsa�
~ao 
om o plano do 
�eu seriaperto de 90Æ; ent~ao, o 
an
elamento geom�etri
o pela in
lina�
~ao do eixo de pulsa�
~ao poderiaser a resposta. Eu pro
urei pela freq�uên
ia f3 (� 285 s), proposta por Thomson & Clemens,e por seu segundo harmôni
o (� 95 s) nos dados do WET, mas n~ao pude en
ontr�a-los. Olimite superior que eu en
ontrei foi em torno de 0,14 mma, quase o mesmo que a minha es-timativa para o n��vel de ru��do, hAi. A transformada de Fourier expandida em torno de ondedeveria estar esta periodi
idade est�a na �gura 5.3, onde vê-se 
laramente que este modo n~aoest�a ex
itado no 
onjunto de dados do WET. Tamb�em n~ao pude en
ontrar este modo nosdados do HST apesar de ele estar exatamente sobre o lobo lateral da janela espe
tral dasperiodi
idades em torno de 300 s.O valor proposto por eles para f3 �e baseado na hip�otese que a periodi
idade em 141,9 s(valor deles) �e, na verdade, seu harmôni
o, 2f3. Considerando que eu 
onsegui resolverum pi
o em 141,87 s e outro menor em 141,24 s (ver tabela 3.1), eu 
al
ulei a amplitudem�axima de f3 em três 
asos, ajustando sen�oides simultaneamente por m��nimos quadradosn~ao{lineares. Primeiramente, eu assumi que a maior periodi
idade em 141,87 s (da minhaan�alise) era o harmôni
o de f3. No segundo 
aso, eu 
onsiderei a possibilidade de que
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No: Per��odo fobs (�Hz) Combina�
~ao f
omb (�Hz) �f = fobs � f
omb (�Hz)(8) 651; 70 1534; 45 ��� 1534; 53 �0; 08(17) 560; 77 1783; 25 (4)� (8) 1783; 33 �0; 08(9) 537; 59 1860; 15 ��� 1860; 15 0; 00(14) 454; 56 2199; 91 ��� 2199; 91 0; 00(2) 370; 21 2701; 18 ��� 2701; 18 0; 00(4) 301; 41 3317; 78 ��� 3317; 70 0; 08(5) 299; 79 3335; 62 ��� 3335; 62 0; 00(15) 266; 15 3757; 30 ��� 3757; 30 0; 00(12) 264; 19 3785; 20 ��� 3785; 20 0; 00(1) 215; 74 4635; 28 ��� 4635; 28 0; 00(11) 212; 82 4698; 78 ��� 4698; 78 0; 00(18) 181; 90 5497; 65 ��� 5497; 65 0; 00(10) 148; 45 6736; 12 (6)� (3) 6736; 28 �0; 16(3) 141; 87 7048; 83 ��� 7048; 78 0; 05(14) 141; 24 7080; 39 ��� 7080; 39 0; 00(16) 72; 92 13714; 40 ��� 13714; 40 0; 00(6) 72; 54 13784; 90 ��� 13784; 95 �0; 05(7) 70; 93 14097; 70 2� (3) 14097; 66 0; 04Tab. 5.1: Combina�
~oes lineares poss��veis para as periodi
idades dete
tadas na estrela G 185{32. A in
erteza em freq�uên
ia nos dados do WET �e da ordem de 1�Hz.
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Fig. 5.3: Transformada de Fourier dos dados do WET 
om pesos, em torno da periodi
idadeproposta em 285,1 s (indi
ada pela linha). Nota-se que ela n~ao est�a presente, mesmonos dados 
om melhor resolu�
~ao temporal.
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uss~oes 79o per��odo em 285 s fosse um modo m = 0 e que n�os estiv�essemos observando os modosharmôni
os 
om m = �1 (em 141,87 s) e m = 1 (em 141,24 s). Em uma ter
eira an�alise,eu usei os per��odos publi
ados por Thompson & Clemens (2003). Nos três 
asos n~ao h�apulsa�
~ao dete
t�avel nos valores de f3 (� 285 s) ou seu segundo harmôni
o 3f3 (� 95 s).Notamos entretanto que as amplitudes medidas durante a observa�
~ao do WET em 1992,
om 
omprimento de onda efetivo em 4 100 �A, s~ao 30% menores que as periodi
idades
orrespondentes em 3 400 �A obtidas 
om os dados do HST em 1995, enquanto que os modeloste�ori
os predizem um de
r�es
imo de apenas 3% devido �a mudan�
a de 
omprimento de onda(RKN). N�os veri�
amos que as transformadas de Fourier dos turnos de des
oberta têmamplitudes maiores (por exemplo, 2,8 mma and 2,6 mma para o pi
o em 215 s). Novamente,�e 
laro que as amplitudes pare
em mudar 
om o tempo, e poss��vel que a pulsa�
~ao de baixaamplitude em 285,1 s dete
tada por Thompson & Clemens (2003) tenha desapare
ido tantonas observa�
~oes 
om o WET quanto 
om o HST. Contudo, os dados do Ke
k que elesobtiveram têm baixa resolu�
~ao temporal, e n�os notamos que a periodi
idade de 285,1 s est�apr�oxima dos lobos laterais das periodi
idades em torno de 300 s, nos dados deles.Considerando que a amplitude do per��odo 141,9 s n~ao aumenta no ultravioleta, mas quea amplitude do per��odo 70,9 s aumenta, n�os propomos que a periodi
idade em 70,9 s �e, defato, uma autofun�
~ao real da estrela, isto �e, um modo real.Bu
hler, Goupil, & Hansen (1997) prop~oem que, se h�a ressonân
ia entre os modos depulsa�
~ao, mesmo que o modo seja est�avel, sua amplitude vai ser ne
essariamente n~ao nula.Wu & Goldrei
h (2002) dis
utiram os me
anismos de instabilidades param�etri
as para aamplitude dos modos de pulsa�
~ao, mas apenas para os 
asos onde os modos pais s~ao inst�aveise os modos �lhos est�aveis. Se a periodi
idade de 141,9 s fosse uma ressonân
ia 
om freq�uên
iaharmôni
a, isto n~ao expli
aria sua estranha propriedade; a ressonân
ia daria energia parao modo 141,9 s e lev�a-la-ia a uma amplitude observ�avel, mas ainda seria um modo, 
ujaamplitude dependeria do 
omprimento de onda, 
omo qualquer outro modo. A ressonân
ia
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uss~oes 80n~ao muda a geometria do modo de pulsa�
~ao, afetando s�o a amplitude.G 185{32 est�a pr�oxima da borda azul da faixa de instabilidade, tanto em termos desua periodi
idade prin
ipal ser em torno de 215 s, quanto em termos de sua temperaturaefetiva medida. Wu (1998, 2001) e Goldrei
h & Wu (1999) tratam o transporte 
onve
-tivo nos limites lineares e 
al
ulam as n~ao{linearidades introduzidas pela zona de 
onve
�
~aonas 
urvas de luz 
omo 
orre�
~oes n~ao{lineares de ordem mais baixa. Dado a alta sensibili-dade da profundidade da zona 
onve
tiva 
om a temperatura instantânea, estas 
orre�
~oesn~ao{lineares de primeira ordem n~ao devem re
etir pre
isamente as n~ao{linearidades reaisobservadas em estrelas pulsantes de grandes amplitudes. De fato, algumas estrelas pul-santes têm amplitudes su�
ientemente grandes e est~ao pr�oximas o su�
iente da borda azulda faixa de instabilidade que suas zonas 
onve
tivas devem essen
ialmente desapare
er du-rante o m�aximo da temperatura. Isto n~ao signi�
a, 
ontudo, que a zona 
onve
tiva n~aopossa produzir transporte ou n~ao{linearidades, uma vez que durante o m��nimo de tempera-tura, a profundidade e, logo, a 
alor espe
���
o da zona 
onve
tiva, v~ao 
res
er o su�
ientepara modularem o 
uxo. Ent~ao, enquanto a profundidade da zona 
onve
tiva pode ser pe-quena para produzir transporte ou n~ao{linearidades sobre o 
i
lo inteiro da pulsa�
~ao, umaquantidade signi�
ativa de transporte e modula�
~ao de 
uxo podem ainda resultar.�E importante notar que mesmo se a periodi
idade 141,9 s for 
ausada por efeitos n~ao{lineares de primeira ordem, portanto ter 
uxo diretamente propor
ional a Y 2̀;m, esta fun�
~aopode ser de
omposta em uma soma de harmôni
os esf�eri
os. De fato, Y 21;0 = 1p4�Y0;0 +1p5�Y2;0; ent~ao, n�os poder��amos esperar que a dependên
ia 
om o 
omprimento de onda desua amplitude relativa deva estar entre �aquelas dos modos 
om ` = 0 e ` = 2. Por outrolado, se os modos que eu dete
tei em 141,9 s e 141,2 s, 
orrespondendo a modos 
om um
erto valor de ` (por enquanto, 1 ou 2), forem modos 
om diferentes valores de m separadospor rota�
~ao, suas amplitudes fra
ionais deveriam aumentar no UV 
omo observa-se para osoutros modos. O fato que suas amplitudes n~ao mudam dramati
amente indi
a que estas
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uss~oes 81periodi
idades n~ao 
orrespondem a modos de pulsa�
~ao reais, e s~ao resultados de efeitosn~ao{lineares.A �gura 5.4 mostra 
omo se d�a a varia�
~ao da amplitude te�ori
a 
om o 
omprimento deonda para os modos de ` = 0, 1 e 2, Y 21;0 e as amplitudes observadas para o per��odo 141,9 s.Uma ressalva �e que, embora os pontos estejam mais pr�oximos do termo n~ao{linear Y 21;0, a
urva observada n~ao tem a mesma forma que esta fun�
~ao.N�os 
on
ordamos que o eixo de pulsa�
~ao est�a provavelmente pr�oximo a paralelo a linhade visada, 
omo sugerido por Thompson & Clemens (2003), mas n�os ressaltamos que osmodos m = �1, se presentes, n~ao v~ao 
an
elar 
om os modos m = 0 (ou vi
e{versa). Ofato de Thompson & Clemens n~ao terem dete
tado nenhuma varia�
~ao de velo
idade requerque apenas os modos m = 0 estejam ex
itados em todo o espe
tro de pulsa�
~ao, isto �e,todos os modos dete
tados tenham m = 0. Apesar disto, 
aso per��odos pr�oximos tenhamo mesmo valor de `, devem ter diferentes valores de m, pois s~ao pulsa�
~oes diferentes, 
omfreq�uên
ias diferentes por 
ausa da rota�
~ao. Este pode ser o 
aso dos pares de per��odos:301{300, 266{264, 72{70. Se eu assumir que as freq�uên
ias em 70 s de ` = 2 s~ao separadasrota
ionalmente, ent~ao Prot ' 0; 7 h, r�apido em rela�
~ao ao valor observado para as demaisan~as bran
as, Prot ' 1 dia, 
omo as DAVs G 226{29 (Kepler et al. 1995) e GD 385 (Kepler1984). Para estimar o per��odo de rota�
~ao, eu usei a express~ao (por exemplo, Kepler et al.2000): Prot = 1� CIk`�f (5.6)onde �f �e a separa�
~ao em freq�uên
ia. O valor de CIk` assintoti
amente (k grande) �e dadopor: CIk` ' 1`(`+1) . Embora k n~ao seja grande, os modelos de DAVs relatados em Kepler etal. (2000) resultam em C21 � 0; 4 
omparado 
om o valor assint�oti
o C21 = 0; 5.Cal
ulando para os demais pares, se ` = 2 para os dois modos, tem-se que: Prot(300 s) '13; 0 h e Prot(260 s) ' 8; 3 h. O resultado a
ima n~ao �e 
onsistente 
om separa�
~ao rota
ional,
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Esferico Harmonico Quadratico

Fig. 5.4: A varia�
~ao da amplitude 
om o 
omprimento de onda para os modos de ` = 0 (linhatra
ejado 
urto), 1 (linha tra
ejado longo) e 2 (linha tra
ejada e pontilhada), Y 21;0(linha 
ont��nua) e o per��odo 141,9 s (pontos) para modelo 
om temperatura efetivade 12 000 K e gravidade super�
ial de 8.00.
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uss~oes 83mesmo in
luindo uma rota�
~ao diferen
ial signi�
ativa.Apesar de Thompson & Clemens (2003) n~ao terem dete
tado qualquer varia�
~ao de ve-lo
idade em nenhuma das freq�uên
ias, indi
ando que o ângulo entre o eixo de pulsa�
~ao e oplano do 
�eu �e 90 graus, n�os dete
tamos o maior n�umero de pulsa�
~oes simultâneas, entretodas as ZZ Cetis. Um maior n�umero de pulsa�
~oes deveria o
orrer para uma estrela naborda vermelha e 
om ângulo de in
lina�
~ao pr�oximo de zero, isto �e, maximizando a am-plitude observada. N~ao �e isto que esta estrela est�a nos mostrando. Koester et al. (1998)en
ontraram alargamentos no 
entro das linhas espe
trais 
orrespondentes a velo
idadesde at�e 45 km/s para as an~as bran
as pulsantes muito maiores que para as n~ao{pulsantes.N�os per
ebemos que, mesmo que Clemens et al. (2000) e Thompson et al. (2003) tenhamdete
tado apenas amplitudes de velo
idades de 4,5 km/s, para a DAV de alta amplitudeG 29{38, e en
ontraram larguras similares na m�edia de fases no azul e no vermelho, estesvalores representam as amplitudes de velo
idade de Fourier, n~ao as amplitudes pi
o a pi
o.Kepler et al. (2003) mostram que as amplitudes pi
o a pi
o s~ao v�arias ordens de grandezamaiores que as amplitudes de Fourier, se periodi
idades m�ultiplas est~ao presentes.



Cap��tulo 6
Compara�
~ao de Tef e log g 
om outrosm�etodos

A determina�
~ao de temperatura efetiva e gravidade super�
ial por apenas um m�etodopode resultar em valores n~ao muito 
on��aveis, pois estas grandezas f��si
as est~ao 
orrela-
ionadas, 
omo dis
utido anteriormente, e h�a in
ertezas externas grandes. Na bus
a delevantar a degeneres
ên
ia da solu�
~ao do problema, eu usei outros m�etodos independentes.A paralaxe medida para G 185{32 �e p = 0; 056" � 0; 003 (van Altena et al. 2001), esua magnitude aparente �e V = 12; 97� 0; 01 (Dahn et al. 1976). Usando estes valores, eu
al
ulei a magnitude absoluta pela express~ao do m�odulo de distân
ia:V �MV = 5 log r � 5 (6.1)onde a distân
ia r(p
) = 1p(") . Depois eu 
omparei a magnitude resultante 
om os modelosde Bergeron et al. (2001), restringindo solu�
~oes 
ombinadas poss��veis para Tef e log g, queest~ao mostradas na �gura 6.1.G 185{32 tem 
ores Johnson (Dahn et al. 1987), Str�omgren (La
ombe & Fontaine 1981e Wegner 1983) e Greenstein publi
adas (Greenstein 1984), as quais eu tamb�em usei para
omparar aos modelos de Bergeron et al. (2001). Como existem duas medidas independentes
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G185-32: Determinacao pela Paralaxe

Fig. 6.1: Faixa que restringe a solu�
~ao para Tef e log g. Os valores de paralaxe e magnitudeaparente foram usados para 
al
ular a magnitude absoluta, a qual foi 
omparada 
ommodelos de Bergeron et al. 2001 (linha 
entral). As linhas externas referem-se �asin
ertezas m�edias 
al
uladas (�1�).
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adas para as 
ores Str�omgren, eu 
onsiderei a barra de erro externa. Os valores deLa
ombe & Fontaine s~ao b � y = 0; 07 e u � b = 0; 51 e os de Wegner s~ao b � y = 0; 065e u� b = 0; 588. Supondo que a in
erteza de 
ada uma das medidas seja muito menor emrela�
~ao �a in
erteza entre as duas medidas feitas independentemente, eu estimei a 
aixa deerros 
omo sendo limitada por estes valores. Para as 
ores Johnson, 
omo n~ao h�a barras deerro publi
adas para esta estrela, eu 
onsiderei a in
erteza m��nima de 0,03 para os ��ndi
esde 
or que, em geral, assume este valor mesmo para as estrelas brilhantes. Al�em disto, seo erro na medida fosse um pou
o maior, tornaria a medida de Johnson irrelevante para aan�alise desta estrela.Eu tive di�
uldade em utilizar as 
ores Greenstein, pois havia uma in
erteza muitogrande nas 
ores azuis e 
ores no ultravioleta n~ao est~ao dispon��veis. O efeito da gravidadenas 
ores e espe
tros �e dominante na regi~ao azul porque os n��veis de hidrogênio 
om n ' 7e maiores, 
orrespondentes �as linhas H� ou mais azuis, s~ao os que s~ao deslo
ados signi�
a-tivamente pela alta press~ao, ou seja, sofrem in
uên
ia da gravidade. Eu tentei usar 
oresmenos azuis, mas o resultado que obtive foi uma indetermina�
~ao no valor de log g; neste
aso, a in
erteza m��nima �e maior que o intervalo da grade de modelos 
om a qual trabalhei,
omo mostra o gr�a�
o da �gura 6.2Nas �guras 6.3 e 6.4 est~ao os valores medidos para as 
ores dos sistemas fotom�etri
osutilizados, 
omparando 
om os modelos. A solu�
~ao pelas 
ores Johnson �e Tef = 12 060+380�450 elog g = 7; 83� 0; 14 e pelas 
ores Str�omgren �e 11 910 � Tef � 12 730 e 8; 03 � log g � 8; 36.Mesmo utilizando a in
erteza m��nima para as 
ores Johnson, a 
aixa de in
ertezas paraesta determina�
~ao �e bastante grande, mas n~ao 
on
orda 
om as outras determina�
~oes. Emfun�
~ao das dis
repân
ias nas 
ores Johnson e pelo fato de n~ao haver 
ores Greenstein azuis,dispon��veis, eu veri�quei se havia alguma estrela brilhante no 
ampo da G 185{32, a qualpudesse estar 
ontaminando suas 
ores. Pro
urei em 
at�alogos dispon��veis na internet een
ontrei que a �uni
a estrela que poderia estar in
uen
iando na fotometria �e muito fra
a



Cap��tulo 6. Compara�
~ao de Tef e log g 
om outros m�etodos 87
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V-IFig. 6.2: Gr�a�
o 
omparativo das 
ores Greenstein 
om modelos de Bergeron et al. 2001.Quando 
ores menos azuis s~ao usadas, o resultado �e a indetermina�
~ao no valor delog g.
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B-VFig. 6.3: Gr�a�
o 
omparativo das 
ores Johnson 
om modelos de Bergeron et al. 2001. Neste
aso, eu usei as barras de erro m��nimas.
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0.8

0.6

0.4

b-yFig. 6.4: Gr�a�
o 
omparativo das 
ores Str�omgren 
om modelos de Bergeron et al. 2001.As barras de erro para as duas medidas independentes s~ao externas, ou seja, asdetermina�
~oes de�nem a 
aixa de erro.
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om R > 19, ou seja, �e bem mais fra
a que a G 185{32 (R � 13). Como esta estrela vizinha �evermelha e intrinse
amente fra
a, n~ao �e ela que est�a interferindo nas 
ores mais azuis do meuobjeto de estudo. As 
artas 
elestes foram obtidas no 
at�alogo virtual Digitized Sky Surveyem http : ==
ad
www:dao:nr
:
a=dss. No azul, a G 185{32 �e dominante, esmae
endo parao vermelho. Contudo, mesmo na banda R ela �e mais brilhante que a estrela que est�a ao seulado, 
omo mostram as �guras 6.5 e 6.6, para os �ltros azul e vermelho, respe
tivamente.As bandas das pla
as fotogr�a�
as s~ao B� 4 200 �A, R� 6 500 �A e I� 7 500 �A.

Fig. 6.5: Gr�a�
o 
om as 
oordenadas do 
�eu em 3` no �ltro azul. A G 185{32 �e a maisbrilhante das 3 estrelas que est~ao no 
entro.Somando-se as s�eries temporais obtidas 
om o HST 
al
ulamos o espe
tro m�edio daestrela. Da mesma forma que para os demais m�etodos listados, a solu�
~ao derivada da
ompara�
~ao do espe
tro UV 
ommodelos desenvolvidos por Detlev Koester, da Universidadede Kiel, �e degenerada. Na �gura 6.7 est�a gra�
ado o espe
tro 
om as barras de erro. Na
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Fig. 6.6: Gr�a�
o 
om as 
oordenadas do 
�eu em 3` no �ltro vermelho. Nesta banda, a G 185{32tamb�em �e mais brilhante que as estrelas vizinhas.�gura 6.8 est~ao os modelos que melhor se ajustam as observa�
~oes. A normaliza�
~ao que n�oses
olhemos foi em 2 000 �A, pois para 
omprimentos de onda pequenos a in
erteza na medida�e muito grande e para 
omprimentos de onda maiores (� 2 500 �A) o gradiente de 
uxo dosmodelos n~ao �e 
ompat��vel 
om o das observa�
~oes. Pode-se fazer a normaliza�
~ao em at�eaproximadamente 1 500 �A sem que haja mudan�
a nas poss��veis 
ombina�
~oes de solu�
~oes.A an�alise do nosso espe
tro UV, in
luindo os valores obtidos da magnitude absoluta edistân
ia 
omo v��n
ulo foi feita por Koester & Allard (2000). Os valores que eles obtiverams~ao Te� = 11 820�110 K e log g = 7:92�0:1. Uma outra determina�
~ao, agora pelo espe
tro�oti
o, foi feita por Bergeron et al. (1995), obtendo Te� = 12 130�200 K e log g = 8; 05�0; 05para um modelo de atmosfera 
om ML2/� = 0; 6. Todos os modelos de Koester relatadosneste trabalho tamb�em usam ML2/� = 0; 6, j�a que Bergeron et al. (1995) 
on
lu��ram que
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Fig. 6.7: Espe
tro UV obtido 
om o HST para a estrela G 185{32, normalizado em 2 000 �A.
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Fig. 6.8: Gr�a�
o 
om os modelos desenvolvidos por Detlev Koester que melhor ajustam asobserva�
~oes, normalizados em 2 000 �A.
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onsistentes no �oti
o e no UV.A �gura 6.9 mostra, no espa�
o de Tef versus log g todas as determina�
~oes feitas at�e hojepara a estrela G 185{32.Os melhores valores para as grandezas f��si
as em quest~ao s~ao obtidos 
om o equivalenteda multipli
a�
~ao das �areas. O que eu �z foi asso
iar uma distribui�
~ao normal a 
ada uma dassolu�
~oes independentes, tanto para Te� quanto para log g. Os programas que eu desenvolvis~ao \gauss temp.f", para temperatura, e \gauss grav.f", para gravidade, que geram 
urvas
om 3 000 pontos. O valor da probabilidade foi multipli
ado ponto a ponto, resultando emuma distribui�
~ao normal para 
ada grandeza 
om Te� = 11 960� 80 e log g = 8:02� 0:04
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Fig. 6.9: Gr�a�
o 
om todas as solu�
~oes obtidas para a estrela G 185{32 independentemente.O resultado indi
ado por Pulsations �e o nosso resultado da 
ompara�
~ao da varia�
~aoda amplitude 
om o 
omprimento de onda.



Cap��tulo 7
Con
lus~oes e Perspe
tivas

Ao analisar as transformadas de Fourier das 
urvas de luz obtidas 
om o o HST e 
omo WET, ponderada no 
aso do WET, n�os 
on
lu��mos que a estrela an~a bran
a pulsanteG 185{32 tem pelo menos 14 modos de pulsa�
~ao, o maior n�umero de pulsa�
~oes dete
tadopara uma DAV. Tendo em vista que a amplitude da periodi
idade em 141,9 s n~ao aumentapara o UV 
omo as demais, propomos que ela deve ser 
ausada por efeitos n~ao{lineares,ou seja, n~ao �e uma pulsa�
~ao real da estrela. Con
lu��mos que a periodi
idade em 70,9 s, amais 
urta jamais dete
tada em an~as bran
as, de a
ordo 
om os modelos atuais, s�o podeser ` = 2, uma vez que se fosse ` = 1 e k = 1 a massa deveria ser em torno de 1M�, o quen~ao est�a 
orreto para esta estrela. Se fosse k = 0 e ` = 1, deveria existir uma 
ompanheira,a qual n~ao foi dete
tada at�e o presente momento, ou um planeta, que �e muito improv�avel,pois estaria 
ompletamente dentro da regi~ao onde as for�
as de mar�e o quebrariam (limitede Ro
he). O modo de pulsa�
~ao de 70,9 s tem, ent~ao, ` = 2 e provavelmente k = 1.Comparando m�etodos independentes de determina�
~ao de parâmetros atmosf�eri
os, de-rivei que o melhor valor de temperatura efetiva e gravidade super�
ial s~ao 11 960 � 80 Ke 8; 02� 0; 04, 
orrespondendo a uma massa M = 0; 617� 0; 024M� derivada a partir dosmodelos evolu
ion�arios de Wood (1995), e 
olo
ando a estrela entre o 
entro da faixa deinstabilidade das ZZ Cetis e a borda azul.
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tivas 97Con
ordamos 
om a proposta de Thompson & Clemens (2003) que o ângulo de in
lina�
~aodo eixo de pulsa�
~ao em rela�
~ao �a linha de visada deve ser desfavor�avel, ou seja, pr�oximo aperpendi
ular se as pulsa�
~oes forem m = 0 ou �2 e pr�oximo a paralelo, se m� 1.Nesta etapa do trabalho, apesar de 
al
ularmos as transformadas de Fourier ponderadas,eu �z os ajustes por m��nimos quadrados sem pesos. Jos�e Eduardo da Silveira Costa j�aimplementou pesos no programa \multif.f", que permitir�a tornar a an�alise mais 
onsistente,ainda que isto n~ao deva alterar signi�
ativamente os resultados obtidos.Tendo determinado um grande n�umero de modos reais de pulsa�
~ao da estrela, podemosagora utilizar modelos sismol�ogi
os para determinar sua estrutura interior e quanti�
ar aespessura de suas 
amadas internas.As propostas futuras s~ao observar a estrela G 185{32 
om o espe
tr�ografo de altae�
iên
ia do SOuthern Astrophysi
al Resear
h Teles
ope (SOAR) 
om resolu�
~ao temporalsu�
iente para separar os modos de pulsa�
~ao. Este teles
�opio ter�a um espe
tr�ografo 
ommaior e�
iên
ia no azul do que o existente no Ke
k e permitir�a medirmos varia�
~ao nos per�s.



Cap��tulo 8
Programas
Probabilidades Correla
ionadas

program prob
orr
 Arquivo de entrada: teff,logg,SS (360 linhas)
 Pro
edimento:
 1. Es
olhe 18 solu
oes, uma para 
ada logg.
 2. Es
olhe o proximo minimo de 
ada solu
ao para 
ada
 uma das variaveis do problema, sendo as varia
oes fixas
 de 250, 0.25 e 1.
 3. Cal
ulo das in
ertezas, in
lusive o termo 
ruzado
 4. Cal
ulo das densidades de probabilidade, usando a
 expressao para variaveis 
orrela
ionadas.
 5. Cal
ulo da densidade de probabilidade.
 Autora: Barbara Gar
ia Castanheira
 Data: 23.04.03
 Detalhe: Falta normalizar a probabilidade pela amplitude
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 da pulsa
ao, desde que se in
lua um termo 
ruzado 
omo
 eu fiz par Teff e logg.real*8 teff(360),logg(360),SS(360),smin(18),teff0(18)real*8 logg0(18),SST(18),SSg(18),SSl(18)real*8 
hig2(18),
hil2(18),
hiT2(18),Pt(1000,18),Treal*8 teff1,
hit21,x,logg1,
hig21,G,Pg(1000,18)real*8 l1,
hil21,L,z,y,Pl(1000,18),Pgn(1000),Pln(1000)real*8 Prob(1000,18),Ptn(1000),min,teffmin,loggminreal*8 NTreal*8 SSTG(18),
hitg2(18),Ptg(100,18,100),Ptgn(100,100)real*8 norm(18),norm2(18),SSSinteger l0(18),dum(18),dum2(324),imin0(18),lminopen(1,file='sigma70',status='old')open(2,file='prob
orr.out',status='unknown')do i=1,360read(1,*)teff(i),logg(i),SS(i)enddodo j=1,18smin(j)=10000.0enddo
 esta parte en
ontra os minimos lo
ais
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do i=1,18do j=1+20*(i-1),20*iif(SS(j).lt.smin(i)) thensmin(i)=SS(j)imin0(i)=jteff0(i)=teff(j)logg0(i)=logg(j)l0(i)=2endifenddoif(i.lt.7) thenl0(i)=1endifif(i.gt.11) thenl0(i)=3endifwrite(2,100)smin(i),teff0(i),logg0(i),l0(i),imin0(i)100 format(f8.4,1x,f7.1,1x,f4.2,1x,i1,1x,i3,1x)enddo
lose(2)
lose(1)open(3,file='prob
orr.out',status='old')
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 esta parte en
ontra os S que serao usados para 
al
ular
 o sigma T, variando 250Kdo i=1,18SST(i)=10000.0enddodo i=1,18read(3,*)smin(i),teff0(i),logg0(i),l0(i),imin0(i)dum(i)=(imin0(i)-20*(i-1))-1enddo
lose(3)open(1,file='sigma70',status='old')open(7,file='sigmat
orr',status='unknown')do i=1,18do k=0,17kk=dum(i)+20*kif(SS(kk).lt.SST(i)) thenSST(i)=SS(kk)endifenddowrite(7,*)SST(i)enddo
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lose(1)
lose(7)open(3,file='prob
orr.out',status='old')
 esta parte en
ontra os S que serao usados para 
al
ular
 sigma g, tendo variado 0.25do j=1,18read(3,*)smin(j),teff0(j),logg0(j),l0(j),imin0(j)enddoopen(5,file='sigmag
orr',status='unknown')do i=1,5if(smin(i+1).lt.smin(i+7)) thenSSg(i)=smin(i+1)elseSSg(i)=smin(i+7)endifif(smin(i+13).lt.SSg(i)) thenSSg(i)=smin(i+13)endifwrite(5,*)SSg(i)enddoif(smin(5).lt.smin(11)) then



Cap��tulo 8. Programas 103SSg(6)=smin(5)elseSSg(6)=smin(11)endifif(smin(17).lt.SSg(6)) thenSSg(6)=smin(17)endifwrite(5,*)SSg(6)do i=7,11if(smin(i+1).lt.smin(i+7)) thenSSg(i)=smin(i+1)elseSSg(i)=smin(i+7)endifif(smin(i-5).lt.SSg(i)) thenSSg(i)=smin(i-5)endifwrite(5,*)SSg(i)enddoif(smin(5).lt.smin(11)) thenSSg(12)=smin(5)elseSSg(12)=smin(11)endif



Cap��tulo 8. Programas 104if(smin(17).lt.SSg(12)) thenSSg(12)=smin(17)endifwrite(5,*)SSg(12)do i=13,17if(smin(i+1).lt.smin(i-5)) thenSSg(i)=smin(i+1)elseSSg(i)=smin(i-5)endifif(smin(i-11).lt.SSg(i)) thenSSg(i)=smin(i-11)endifwrite(5,*)SSg(i)enddoif(smin(5).lt.smin(11)) thenSSg(18)=smin(5)elseSSg(18)=smin(11)endifif(smin(17).lt.SSg(18)) thenSSg(18)=smin(17)endifwrite(5,*)SSg(18)



Cap��tulo 8. Programas 105
open(6,file='sigmal
orr',status='unknown')
 esta parte en
ontra os S que serao usados para 
al
ular
 os sigma L, tendo variado 1do i=1,18SSl(i)=10000.0enddodo i=1,6do j=7,12if(smin(j).lt.SSl(i)) thenSSl(i)=smin(j)endifenddowrite(6,*)SSl(i)enddodo i=7,12do j=1,6if(smin(j).lt.SSl(i)) thenSSl(i)=smin(j)endifenddodo j=13,18



Cap��tulo 8. Programas 106if(smin(j).lt.SSl(i)) thenSSl(i)=smin(j)endifenddowrite(6,*)SSl(i)enddodo i=13,18do j=7,12if(smin(j).lt.SSl(i)) thenSSl(i)=smin(j)endifenddowrite(6,*)SSl(i)enddo
lose(5)
lose(6)
lose(3)open(3,file='prob
orr.out',status='old')open(8,file='sigmatg
orr',status='unknown')
 esta parte en
ontra os S que serao usados para 
al
ular
 sigmatg (termo 
ruzado), tendo variado 250K e 0.25
 em log g.



Cap��tulo 8. Programas 107
do i=1,18SSTG(i)=10000.0enddodo i=1,18read(3,*)smin(i),teff0(i),logg0(i),l0(i),imin0(i)dum(i)=imin0(i)+21enddodo i=1,5do k=0,2kk=dum(i)+120*kif(SS(kk).lt.SSTG(i)) thenSSTG(i)=SS(kk)endifenddowrite(8,*)SSTG(i)enddodum(6)=imin0(6)-19do k=0,2kk=dum(6)+120*kif(SS(kk).lt.SSTG(6)) thenSSTG(6)=SS(kk)endif



Cap��tulo 8. Programas 108enddowrite(8,*)SSTG(6)do i=7,11do k=-1,1kk=dum(i)+120*kif(SS(kk).lt.SSTG(i)) thenSSTG(i)=SS(kk)endifenddowrite(8,*)SSTG(i)enddodum(12)=imin0(12)-19do k=-1,1kk=dum(12)+120*kif(SS(kk).lt.SSTG(12)) thenSSTG(12)=SS(kk)endifenddowrite(8,*)SSTG(12)do i=13,17do k=-2,0kk=dum(i)+120*kif(SS(kk).lt.SSTG(i)) then



Cap��tulo 8. Programas 109SSTG(i)=SS(kk)endifenddowrite(8,*)SSTG(i)enddodum(18)=imin0(18)-19do k=-2,0kk=dum(i)+120*kif(SS(kk).lt.SSTG(18)) thenSSTG(18)=SS(kk)endifenddowrite(8,*)SSTG(18)
lose(3)open(3,file='prob
orr.out',status='unknown')
 open(15,file='abs
orr',status='unknown')
 esta parte en
ontra a solu
ao global para 
ada periodoSSS=0.0do i=1,18read(3,*)smin(i),teff0(i),logg0(i),l0(i),imin0(i)SSS=SSS+smin(i)*smin(i)



Cap��tulo 8. Programas 110enddo
 min=10000.0
 do i=1,18
 if(smin(i).lt.min) then
 min=smin(i)
 teffmin=teff0(i)
 loggmin=logg0(i)
 lmin=l0(i)
 endif
 enddo
 write(15,*)min,teffmin,loggmin,lmin
lose(3)
 
lose(15)do i=1,18
hig2(i)=abs(0.25**2/(SSg(i)-smin(i)))
hil2(i)=abs(1/(SSl(i)-smin(i)))
hiT2(i)=abs(250**2/(SST(i)-smin(i)))
hitg2(i)=abs(250*0.25/(SSTG(i)-smin(i)))enddo
 es
rever a fun
ao densidade de probabilidade em duas
 dimensoes 
om o termo de 
orrela
ao



Cap��tulo 8. Programas 111open(9,file='probtg
orr',status='unknown')do j=1,18teff1=teff0(j)
hit21=
hiT2(j)logg1=logg0(j)
hig21=
hig2(j)
hitg21=
hitg2(j)T=9500.0do kk=1,100G=7.0do i=1,100rho=sqrt(
hitg21)/sqrt(
hit21*
hig21)if(rho.gt.0.5) thenrho=0.0endifwrite(*,*)rhozt=(T-teff1)**2/
hit21zg=(G-logg1)**2/
hig21ztg=-2*rho*(T-teff1)*(G-logg1)/(sqrt(
hit21*
hig21))norm(j)=1/(smin(j)**2)norm2(j)=1/(sqrt(1-rho**2))Ptg(i,j,kk)=norm(j)*norm2(j)*exp(-(zt+zg+ztg)/(2*(1-rho**2)))G=G+0.02write(9,*)T,G,Ptg(i,j,kk)enddoT=T+55



Cap��tulo 8. Programas 112enddoenddo 
lose(9)
 esta parte soma as fun
oes de probabilidade em todo
 o espa
o de teff e loggopen(13,file='probtgn
orr',status='unknown')T=9500.0do kk=1,100G=7.0do i=1,100Ptgn(i,kk)=0.0do j=1,18Ptgn(i,kk)=Ptgn(i,kk)+Ptg(i,j,kk)enddoG=G+0.02write(13,*)T,G,Ptgn(i,kk)enddoT=T+55enddo
lose(13)end
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