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Introducao

Desde o inicio da formagcao estelar em nosso raio galactocéntrico muitas estrelas ja atingiram
seu estagio final. A grande maioria de todas as estrelas formadas da sequéncia principal
chegam na tultima fase da evolugdo estelar como estrelas anas brancas. Na vizinhanca solar
~25% das estrelas sdo ands brancas. Assim, a abundancia destes objetos ji é um bom
motivo para estuda-los. Entre os outros motivos podemos citar que as estrelas anas brancas
guardam o resultado das diversas fases da evolucao estelar pelos quais seus progenitores
passaram até atingir o destino final. Portanto, as estrelas anas brancas sao os objetos mais
velhos da Galédxia e possuem toda a histéria da formacao e evolucao estelar impressa na sua
estrutura.

A evolugao das ands brancas é caracterizada por diferentes etapas. No inicio, logo
apés a ejecao do envelope na fase de nebulosa planetaria a estrela passa por uma etapa de
contracao. Em seguida, seu esfriamento é acelerado por uma intensa emissao de neutrinos.
E, finalmente, quando s6 a energia térmica do nicleo mantém a estrela brilhando, seu
material interior sofre um processo de liquefagdo seguido por uma cristalizacdo a medida
que a sua temperatura diminui até atingir o equilibrio termodinamico com o gélido meio
interestelar. Em cada uma destas fases sao encontradas anas brancas pulsantes. As anas
brancas pulsantes mais evoluidas, ou mais frias, pertencem a classe denominada estrelas ZZ
Ceti.

Este trabalho é dedicado exclusivamente ao estudo das anas brancas com uma atmosfera
pura de hidrogénio, chamadas DA, quando elas ja estdo na ultima fase evolutiva. Nosso
objetivo é determinar a 7o, log g e massa para um conjunto de anas brancas observadas
espectroscépica e fotometricamente e analisar todos este paramentros fisicos do ponto de

vista evoluciondario e também com relacao as estrelas ZZ Ceti a fim de conhecer a estrutura
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das anas brancas.

Noés apresentamos no Capitulo 1 uma visao geral das estrelas anas brancas. Descreve-
mos sua estrutura, analisamos todas as etapas da sua evolucao e mostramos os resultados
obtidos através de uma andlise sismolégica das anas brancas pulsantes. No encerramento
deste Capitulo enumeramos os principais problemas que o estudo das anas brancas enfrenta
atualmente e propomos a resolugao de alguns deles. Ou seja, a nossa proposta de tese!

No Capitulo 2 apresentamos os dados obtidos a partir das observacoes espectroscépicas
para 85 estrelas e através da fotometria rapida para 48 estrelas anas brancas DA. Em seguida
descrevemos os processo de reducao para cada uma das andlises. Mostramos os espectros
de Fourier das séries temporais fotométricas e terminamos o Capitulo com a apresentacao
dos espectros 6ticos.

No Capitulo 3 mostramos o método usado para a determinacdo dos parametros at-
mosféricos (T € logg) comparando os espectros observados com espectros sintéticos ge-
rados por modelos de atmosfera. Ha também uma discussao sobre os ingredientes fisicos
usados pelos modelos e a determinagao de 7o € log g a partir dos indices de cor dos sistemas
fotométricos de Stromgren e Multi-canal, para comparar com aqueles obtidos espectrosco-
picamente.

Usando modelos evoluciondrios e os parametros atmosféricos determinados previamente
calculamos, no Capitulo 4, a massa para cada uma das estrelas observadas espectroscopi-
camente. Obtemos uma distribuicdo de massa para as anas brancas DA e calculamos sua
massa média. Com a massa e a temperatura efetiva estimamos quais estrelas estao passando
pelo processo de cristalizacao admitindo diferentes composicoes nucleares.

No Capitulo 5 analisamos a faixa de instabilidade das ZZ Ceti. Entre todas as estrelas por
nos observadas, 12 sao conhecidas ZZ Ceti. Usando suas temperaturas definimos os limites
da faixa de instabilidade. Através dos espectros de Fourier do Capitulo 2 sabemos se uma
estrela é varidvel ou nao. Com isso, verificamos a presenca de estrelas nao-variaveis dentro da
faixa de instabilidade e calculamos a probabilidade da faixa conter apenas estrelas variaveis
usando os erros internos da determinacao da Teg. N6s finalizamos com uma comparagao
entre a borda azul observada da faixa de instabilidade com aquela prevista pelos modelos

de pulsacao.
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Finalmente, encerramos a tese fazendo uma sintese das conclusoes e propondo trabalhos

futuros no estudo das estrelas anas brancas baseados nos resultados deste trabalho.



Capitulo 1

As Estrelas Anas Brancas

As estrelas ands brancas sao o estdgio final da absoluta maioria de todas estrelas que se
formam. O estudo das anas brancas possui portanto um carater arqueolégico no sentido de
que analisamos o que restou da evolucao da estrela.

O objetivo deste capitulo é apresentar uma visao geral do atual estdgio de conhecimento,
tanto observacional como tedrico, das estrelas anas brancas. A partir desta analise, podemos
identificar alguns dos principais problemas que precisam ser resolvidos para compatibilizar
as previsoes tedricas com os dados observacionais. Uma teoria nada vale se nao concorda
com as observacoes!

Nas préoximas se¢Oes vamos apresentar as caracteristicas observacionais (tipo espectral,
magnitudes, etc) das estrelas anas brancas, descreveremos as condigoes fisicas que governam
o seu interior, a composi¢ao quimica (ntcleo e envelope) resultante dos estagios anteriores da
evolucao estelar, a evolucao das estrelas anas brancas, também conhecida como sequéncia
de esfriamento, a funcao de luminosidade e, por fim, vamos nos limitar ao estudo das
estrelas anas brancas pulsantes apresentando os resultados obtidos através das campanhas
observacionais do Whole Earth Telescope (WET; Nather et al. 1990) cujos objetivos sao
determinar os parametros fisicos internos e atmosféricos das estrelas variaveis usando a

técnica de espectroscopia temporal*.

I Espectroscopia temporal é o resultado da andlise do Espectro de Fourier de uma série temporal. Com os
dados do WET podemos fazer espectroscopia temporal de alta resolucio, muito parecida & espectroscopia

convencional.
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1.1 Propriedades das Estrelas Anas Brancas

O termo and branca surgiu na primeira década do século XX quando foram descobertas
trés estrelas (40 Eridani B, Van Maanan 2 e Sirius B) com densidade da matéria estimada
2000 vezes maior que a da platina. Estes primeiros objetos compactos observados tinham
temperaturas algumas vezes maiores que a do Sol e luminosidade 100 vezes mais fraca, por
este motivo foram inicialmente chamados de anas brancas. Atualmente, o termo and branca
é utilizado para designar uma vasta variedade de estrelas anas com temperaturas variando

entre 150 000 e 3700 K e luminosidades de 10% a 10™°L,.

1.1.1 Balancgo de forgas ou equilibrio hidrostatico

Devido as altas densidades encontradas nas anas brancas, a for¢a gravitacional nao pode
ser contrabalancada somente pela pressao térmica do gas. A explicagao tedrica da natureza
das anas brancas foi dada por Fowler em 1926. Ele usou a recém estabelecida estatistica de
Fermi-Dirac para resolver o enigma da forca necessaria para evitar o colapso gravitacional,
sugerindo uma for¢a fornecida pela pressao dos elétrons degenerados no nicleo das anas
brancas.

Em qualquer gas a pressao resulta dos movimentos das particulas. Num gés ideal, tais
movimentos surgem por causa da energia térmica (7" # (). Para um gids completamen-
te degenerado, mesmo a temperatura tedrica 7' = 0, o movimento é causado por efeitos
quanticos descritos pelo Principio de Fxclusao de Pauli e pelo Principio da Incerteza de
Heisenberg (AxzAp, > h), importante em altas densidades como é o caso das anas brancas.
Nesta situacado, a separacao média Ax entre os elétrons é muito pequena e a diferenca de
momentum entre eles é, no minimo, h/Az. Entdo, se Az é pequeno (altas densidades), Ap,
é grande. Assim, os elétrons comprimidos possuem altas velocidades aleatdrias entre eles
(v = dp/dm.) fornecendo desta forma a pressao de degenerescéncia eletronica necessédria
para evitar o colapso gravitacional.

Qualitativamente, se n(p)dp é o nimero de elétrons por unidade de volume com momenta

entre p e p + dp, entdo a condi¢do de completa degeneréscencia é dada por (Clayton 1983)
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8p” para p < p,

n(p) =

0 parap>p,

(1.1)

onde p,, 0 momentum méximo dos elétrons (momentum de Fermi), é determinado pelo

numero total de elétrons n

Po &
n—/ p)dp = hgp,,.

Para um gas completamente degenerado a pressao é dada por

]_ Po
Pdeg = g 0 pvpn(p)dp:

portanto,

8T [Po
Py = %/0 p3vpdp.

No regime nio-relativistico, v = p/m., e obtemos

8T

Fieo = g
€

Usando a Eq. 1.2, podemos escrever a pressao em termos da densidade eletronica

h? /3
P A 5/3
4“9 o0m <7T> fle ™

ou, em funcao da densidade p, para obter

Pdeg = Kp5/3,

onde

2/3 2
ke Ly
20 \ 7 me(uH)5/3

(1.2)

(1.4)

(1.5)

(1.7)

(1.8)

e 1 é o peso molecular médio (1 ~ 2 para todos elementos exceto H) e H = 1,6604 x 1072 g

¢ a unidade de massa atomica. Entao podemos escrever a Equacao 1.7 da seguinte forma
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5/3
Pyeg = 1,004 x 10™2 (ﬁ) N m~2. (1.9)

He

Usando a Equacao 1.9 para uma tipica ana branca com massa de 0,6M; e logp ~ 9,5
(em Kg/m?), encontramos que a pressdo fornecida pelos elétrons degenerados é P, =~
2 x 102" N m 2. Este valor é ~ 10 000 vezes maior que a pressao térmica do gés!

Clayton (1983) também apresenta as férmulas para um gas parcialmente degenerado,

importante nas camadas externas das anas brancas.

1.1.2 Como se chega na fase de ana branca

Ao mesmo tempo que se desvendava o interior das anas brancas, reconhecia-se que elas
representavam o final mais comum da evolucao estelar. Embora elas sejam conhecidas
somente nas imediagdes do Sol (a maioria sé é visivel dentro de um raio de 100 pc de
distancia) acredita-se que ~ 98% de todas estrelas evoluem para tornarem-se anas brancas
(Wood 1992).

O caminho tedérico mais comum para uma estrela atingir a fase de ana branca é através
da passagem pela fase do AGB (do inglés “Asymptotic Giant Branch” ou Ramo Assimtético
das Gigantes) e nebulosa planetdria. O motivo que leva a pensar nesta hipdtese é o fato de
que todas as distribui¢oes de massa (para citar algumas: Koester, Shiilz & Weidemann 1979;
Weidemann & Koester 1984; McMahan 1989; Bergeron, Saffer & Liebert 1992 e Bragaglia,
Renzini & Bergeron 1995) mostram um pico estreito ao redor de ~ 0,6My, similares a
distribuicao de massa das nebulosas planetarias. Portanto, é razoavel propor que a maioria
das estrelas tracou o mesmo caminho antes de tornarem-se anas brancas. Outros canais
evoluciondrios também s@o possiveis, por exemplo, as sub-anas quentes (sdO, sdB e outras
subluminosas azuis) que podem nao ter alcangado o AGB (passam direto do ramo horizontal
para ana branca) ou que ji tenham perdido o envelope ejetado antes deste ser ionizado —
o envelope é ionizado quando a estrela central atinge T'.g &~ 30000 K, ou ainda, através da

evolucao de sistemas binarios préximos.
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1.1.3 Composicao quimica do envelope

Nos céalculos tedricos, a composicao quimica final das anas brancas depende da etapa durante
a fase de dupla queima (de hélio e hidrogénio) nas camadas externas da estrela, em que a
progenitora deixa o AGB. Duas possibilidades devem ser consideradas: a eje¢ao da nebulosa
planetéria ocorre durante a fase de pico da luminosidade de uma instabilidade térmica (isto
é, quando a estrela estd completamente fora de equilibrio e sua luminosidade ultrapassa
o valor daquela de equilibrio) devido a queima na camada de hélio, ou durante a fase de
equilibrio da queima de hidrogénio. A teoria dos tltimos estagios da evolucao estelar nao
é suficientemente refinada (devido a incerteza nos processos de perda de massa e ejecao da
nebulosa planetédria) para predizer com certeza qual é a abundéancia quimica das camadas
externas da ana branca.

Os calculos evolutivos para o niicleo de nebulosa planetdria sugerem que devido a queima
na camada de hélio a sua massa final (Mpg,) deve ser menor que 107?M,, enquanto que a
massa da camada de hidrogénio (M) deve ser menor que 10-%M, (Iben 1991). Entretanto,
as massas de hélio e hidrogénio também estao vinculadas por algumas evidéncias observa-
cionais, assim, pode-se restringir a massa destes elementos a um certo intervalo. No caso
do hélio, se My, < 107%M, a camada de hélio torna-se convectiva e ocorre um mistura
com a regiao do carbono, produzindo atmosferas dominadas pelo carbono, que nunca foram
observadas nas anas brancas quentes. Quanto ao hidrogénio, a Mgz nao pode ser menor
que 1071 M, porque este é o limite para que o hidrogénio seja suficientemente opaco para
produzir uma atmosfera pura de hidrogénio, observada em ~ 80% das anas brancas. Este
limite também evitaria que ocorresse uma mistura com a camada de hélio antes de atingir a
borda azul da faixa de instabilidade das ands brancas DA pulsantes (ver Secgdo 1.4). Além
disso, os modelos de pulsagao (até 1989) prediziam que para uma estrela ana branca DA
(atmosfera de H) tornar-se variavel era preciso que My < 1078M,. Porém, modelos recen-
tes de pulsagao (por exemplo, Bradley & Winget 1994; Fontaine et al. 1994) mostram que
mesmo os modelos com massa de hidrogénio maior também pulsam. Teoricamente, a massa
final da camada superficial — seja H ou He — é altamente dependente de qual intervalo

entre os pulsos térmicos ocorreu o episédio de ejecao de massa, assim que, essencialmente,
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qualquer massa de H ou He é possivel, com adequados ajustes a teoria (Bradley & Winget

1994b).

1.1.4 Massa das estrelas progenitoras

As estrelas progenitoras das ands brancas sao estrelas de pequena massa até massa de
valor intermediario quando estao na sequéncia principal. Segundo os resultados tedricos da

evolucao estelar, a massa (M) da estrela progenitora deve ser tal que

Mmin S M S Mmam

onde a massa minima, M,,;,, varia de 0,8 a 1,0M, dependendo das abundancias de hélio
e metais. O limite superior, M,,,;, estda fortemente afetado por processos fisicos nao muito
bem determinados, tais como “overshooting” convectivo nos nicleos de hidrogénio e hélio,
semiconvec¢ao e pulsos de hélio. Os valores atualmente aceitos sao de 7 a 9M para a
hip6tese de nao haver “overshooting” e entre 4 e 5M, para modelos que incorporam um
maior “overshooting” (D’Antona & Mazzitelli 1990). Entretanto, as observagoes de aglome-
rados de estrelas com o Hubble Space Telescope (HST) indicam que pelo menos em alguns
casos, os modelos com “overshooting” nio correspondem as observagdes (von Hippel et al.

1995).

1.1.5 Composicao quimica do nicleo

Dependendo da massa inicial da estrela progenitora (sua massa na sequéncia principal) a
composi¢ao quimica do ntcleo das estrelas anas brancas, em sistemas isolados, pode ser de

3 tipos:

1. As anas brancas remanescentes de estrelas de baixa massa (< 1My) podem ter um
ntcleo de hélio se a perda de massa foi eficiente a fim de interromper a evolucao
nuclear antes da ignicao do hélio. A massa destas anas brancas deve ser menor que a

requerida para iniciar o processo de queima de hélio, ~ 0, 5M, (Mazzitelli 1989).

2. Para algumas estrelas com massa préxima do limite superior (M,,,.), pode ocorrer

a ignicao do carbono removendo a degenerescéncia eletronica do nicleo. A estrela
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remanescente forma um ntcleo de oxigénio-neonio-magnésio com massa de ~ 1,2Mg

mas menor que o limite de Chandrasekar, ~ 1,4M.

3. Na grande maioria dos casos, as anas brancas sao remanescentes das estrelas que
evoluiram passando pela queima de hélio. Estas estrelas sao, portanto, compostas por

um nucleo de oxigénio e carbono e possuem uma massa de ~ 0,6M.

A razao final 2C/®0O nos modelos depende das se¢oes de choque dos processos 3a e
2 + o, embora as secoes de choque destas reacoes sejam ainda bastantes incertas. A
ultima reacao é favorecida em temperaturas mais baixas, de modo que mais oxigénio é
produzido durante a queima do hélio no nucleo que durante a queima do hélio no envelope,
que ocorre em temperaturas mais altas. Por essa mesma razao, quanto maior for a massa
da progenitora, maior é a abundancia de carbono no niicleo da ana branca. De acordo
com as segoes de choque do processo '2C'/'®O calculadas por Fowler et al. (1975) estima-se
maiores abundancias de oxigénio nas estrelas anas brancas remanescentes de estrelas com
1 < M/Mg < 3. Uma das maneiras mais atraentes para determinar a propor¢ao C/O
é através da observagao da taxa de variagdo dos periodos de oscilacao (dP/dt) das anas
brancas pulsantes (ver Segdo 1.4), pois a varia¢do do periodo depende do esfriamento da
and branca que por sua vez depende do calor especifico do interior estelar (Winget et al.
1983; Kepler et al. 1991).

A estrutura quimica das estrelas anas brancas consiste, em geral, de um niicleo de carbo-
no e oxigénio (eletronicamente degenerado) coberto por um fino envelope (nao—degenerado)
composto de hélio e hidrogénio. No envelope, a camada de hélio é na maioria dos casos
revestida por uma fina camada de hidrogénio. A pureza da atmosfera (puro H ou puro He),
atestada pelos espectros dticos, € uma consequéncia do intenso campo gravitacional que faz
com que os elementos mais pesados estejam em regides mais profundas que aqueles mais
leves. Mas a causa imediata da separacao é a presenca de um gradiente de pressao que pro-
duz uma forga resultante sobre os fons (Chapman & Cowling 1960). A contaminagao, por
sua vez, pode ocorrer através do processo de difusdao que ¢ induzido pela forca gravitacional
ou por gradientes de composicao e afeta a distribuicao de elementos abaixo da superficie

estelar (Iben & MacDonald 1985). A contaminacdo também pode ocorrer devido a con-
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vecgao, para as ands brancas frias (Teg< 10000K), quando o hélio sobe para a superficie

pelo aprofundamento da zona de convecgao superficial.

1.1.6 Tipo espectral das Estrelas Anas Brancas

O tipo espectral das estrelas anas brancas é determinado pela abundancia dos elementos
espectroscopicamente visiveis. Observacionalmente, as anas brancas dividem-se basicamente
em dois tipos: aquelas com atmosfera pura de hidrogénio, chamadas DA, que constituem
~ 80% de todas anas brancas; e aquelas com uma atmosfera pura de hélio, chamadas
DB, que representam ~ 20% das anas brancas. Quando quentes, as ands brancas sido
conhecidas como DO, que apresentam poucas linhas na regido ética. Existe ainda uma
pequena porcentagem de anas brancas cujos espectros tém linhas de carbono, algumas outras
com espectro somente do continuo e outras poucas com metais (especialmente calcio). Todas
essas caracteristicas espectrais sao a base para classificar as anas brancas. O atual sistema
de classificacio espectral das ands brancas foi proposto por Sion et al. (1983), que preserva
as caracteristicas basicas do antigo sistema (Greenstein 1960). Este sistema introduz uma
melhor descricao da aparéncia do espectro 6tico e incorpora diretamente a temperatura
efetiva como um indice numérico. Os simbolos usados sdo uma combinacio da (1) letra D
que indica uma estrela degenerada; (2) uma letra maidscula que descreve o tipo espectral
dominante do espectro 6tico; (3) uma letra maitscula para o tipo espectral secundério, se
presente em alguma parte do espectro eletromagnético; e (4) um indice que varia de 1 a
9 indicando a temperatura, definido por 10 x ©.ss(= 5040/7"). Os tipos espectrais sao
definidos na Tabela 1.1.

Assim, por exemplo, uma estrela DB mostrando linhas do Ca II é classificada como
DBZ. Uma DA com temperatura de 15000 K tem indice igual a 3, portanto, ¢ uma DA3.
Todos objetos mais frios que 5500 K tém indice 9.

Um dado observacional muito importante é que a razao do nimero de estrelas DA pelo
nimero de estrelas nao-DA (DA/nDA) varia com a T.g. Nao sao observadas DA com
Ter < 5500 K e também nao se observam estrelas DB entre 45000 e 30000 K. As explicacoes
para estes fatos ainda sao contraditérias. Se o tipo espectral é definido apds a ejecdao do

envelope na fase de nebulosa planetaria, esta hipotese esbarra no problema da falta de DB
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Tab. 1.1: Classificacdo Espectral das Ands Brancas

Tipo Espectral Caracteristicas Oticas

DA Somente linhas de Balmer; ndao ha He I ou metais presentes

DB Linhas de He I; nao ha H ou metais presentes

DC Espectro continuo; nao hé linhas mais profundas que 5% em qualquer

parte do espectro

DO Linhas de He II muito intensas; He I ou H presentes

DZ Somente linhas metéalicas; sem H ou He

DQ Presenca de carbono, molecular ou atomico, em qualquer parte do es-
pectro

Tab. 1.2: Variagcdo da Razio DA/nDA
T.;; (10°K) DA/nDA
8,0-4,0 71+£29
40-2,0 12,9441

20-12  34+07
1,2 1,1

entre 45000 e 30000 K. Por outro lado, o fato de que os niicleos de nebulosas planetarias se
dividem em 70% ricos em hidrogénio e 30% em hélio, indica um canal evolutivo separado
para as DA e DB (Shipman 1989).

Fleming, Liebert & Green (1986) determinaram a razdo DA/nDA em funcdo da Teg
usando as anas brancas do catdlogo de Palomar-Green. A Tabela 1.2 apresenta os valores
por eles determinados para a variacao do tipo espectral em funcao da Teg-.

Abaixo de 10000 K a razdo DA/nDA passa de ~ 4 : 1 para ~ 1 : 1. A explicacdo é
que ocorre uma mistura convectiva nas regioes externas do envelope fazendo que o hélio
da camada abaixo da de hidrogénio passe para a superficie, contaminando a atmosfera e
tornando a estrela uma nao-DA. Para que isso ocorra, a teoria necessita que a camada de

hidrogénio seja fina, My < 1078 M, (Fontaine & Wesemael 1987, 1991; Shipman 1989). Uma
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andlise espectroscépica de Bergeron et al. (1990) das linhas altas da série de Balmer para 37
DA frias revela que a atmosfera da maioria dos objetos com T g < 11500 K é contaminada
por uma quantidade significativa de hélio, com abundancias alcancando, algumas vezes,
uma propor¢ao de N(He)/N(H) ~ 20. Como a presenca de hélio ndo pode ser observada
diretamente nessa faixa de temperatura, é dificil determinar os parametros atmosféricos para
as DA frias porque nao se sabe qual a abundancia de hélio na atmosfera. Além disso, o efeito
nos perfis de linha produzidos pela presenca de hélio na atmosfera é o mesmo que o obtido
aumentando a gravidade superficial da estrela. Na prética, em uma mesma temperatura,
uma ana branca com atmosfera pura de hidrogénio e uma dada gravidade superficial terd
os mesmos perfis de linha e cores fotométricas que uma estrela DA com hélio e gravidade

superficial menor!

1.2 A Sequéncia de Esfriamento das Anas Brancas

O reconhecimento que as anas brancas representam o estagio final da evolugao estelar para
a maioria das estrelas da sequéncia principal tem historicamente conduzido & suposicao que
a producdo de energia nuclear (queima de hélio e/ou hidrogénio) néo é significativa durante
a evolucao da ana branca. Considerando a auséncia de energia nuclear e tomando a equacao
de estado termodinamica para o interior altamente denso, a evolugao das anas brancas pode
ser tratada, em primeira aproximagao, como um simples problema de esfriamento (por este
motivo a evolugao das anas brancas é conhecida como sequéncia de esfriamento). Isso foi
mostrado pela primeira vez por Mestel (1952) através de uma equagao de estado simples
para um gés ideal de ions com elétrons completamente degenerados.

Sendo a evolugao das anas brancas um problema de esfriamento, a descri¢do do caminho
evolutivo destas estrelas é, fundamentalmente, uma analise do comportamento da tempera-
tura interna e da luminosidade superficial destes objetos ao longo da sua evolucao. Portanto,
o problema da evolugao tanto da temperatura como da luminosidade superficial consiste de

dois aspectos basicos:

1. A determinagao do conteido energético total, F, da estrela;
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2. A determinacgao da taxa pela qual essa energia ¢ irradiada, que fornece a luminosidade

total, L.

O primeiro aspecto refere-se a todas as fontes de producao de energia que sao necessarias
para manter a estrela brilhando durante as fases iniciais da evolucao e, portanto, determinam
a temperatura da estrela. O segundo refere-se a forma como essa energia é trocada com
o meio-interestelar frio, ou seja, como os constituintes quimicos superficiais que formam a
interface entre o nicleo da estrela e o gélido espaco interestelar permitem que a energia seja

irradiada produzindo, desta forma, a luminosidade superficial.

1.2.1 Relacao Idade—Luminosidade

Durante todas as fases da evolugao usa-se o termo ana branca; no entanto, existe uma
diferenca entre as anas brancas das fases inicias e aquelas mais evoluidas. Seguindo a
sugestao de D’Antona & Mazzitelli (1990), vamos separar entre pré-anas brancas e anas
brancas. O primeiro termo é usado para designar as estrelas que recém deixaram o AGB e
ainda sao quentes o suficiente para produzir grandes quantidades de energia via ciclo CNO
na camada superficial. Em contraste, nas estrelas anas brancas a queima de hidrogénio é
totalmente desprezivel.

De qualquer modo, a taxa na qual a energia ¢ irradiada fornece a luminosidade total de

uma ana branca, e é definida pela seguinte relacao:

L(t) = -2 (1.10)

E importante determinar quais as fontes de producao de energia durante a evolucao
e como esta energia é liberada. Sendo a matéria no interior das ands brancas altamente
degenerada, e como os elétrons degenerados sdo excelentes condutores de calor, o interior
é aproximadamente isotérmico e a temperatura do nicleo (7},) é quase a mesma que a
temperatura no limite niicleo/envelope. Assim, podemos afirmar, em primeira aproximagao,

que:

b= - (25 (45) a1
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O termo FEy. refere-se a energia térmica da estrela, pois a maior contribuicdo da energia
irradiada a partir da superficie é devida a diminuicao do conteiido térmico nuclear da estrela.
A temperatura do nicleo diminui gradualmente a medida que o calor escapa através do
envelope nao-degenerado, ja que nao ha producao de energia por reagoes nucleares, ou
contracao significativa. O primeiro termo do produto na Equagao 1.11 representa o calor
especifico (Cy) da matéria, ou seja, a mudanga de energia térmica devida & mudanca de

temperatura. Como Ey, ~ CyT M,, entao

dT,

L=-CyM
CV *dt

(1.12)

pois a temperatura do niicleo é praticamente constante e o niicleo ocupa praticamente toda
a massa da estrela. Entao, para descrever a evolucao da luminosidade devemos conhecer a
variacao temporal da temperatura central da estrela.

Desde o trabalho inicial de Mestel (1952) sabemos que o gas de elétrons degenerados
fornece a pressao necessdria para evitar o colapso gravitacional mas nao contribui significa-
tivamente para a capacidade calorifica, enquanto o gds de ions tem uma contribuicao des-
prezivel para pressao mas fornece, aproximadamente, todo o reservatério de energia térmica
da estrela. Por estas razoes, os calculos para determinar o tempo de esfriamento das anas
brancas dependem tanto de um conhecimento do comportamento do denso plasma interior
que é necessdrio para determinar a energia térmica disponivel, como da estrutura térmica
do envelope que é requerida para determinar a taxa na qual esta energia térmica é perdida.
Foi assim que Mestel (1952) chegou na relagdo tempo-luminosidade que fornece a razao na
qual o calor dos ions é liberado durante o esfriamento. A relacao tempo de esfriamento 7ss
(que também define a idade da estrela) e luminosidade de uma ana branca encontrada por

Mestel foi, como veremos abaixo:

Tesg o L7 (1.13)

Para chegar nesta relagao foi assumido que o fino envelope cobrindo o nitcleo é nao-
degenerado e que a transicdo entre os regimes degenerado e ndo—degenerado ocorre abrup-

tamente num raio 7. Como a condutividade elétrica é eficiente no nicleo, assume-se que
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a temperatura na zona de transi¢do ¢é igual aquela do nicleo. O envelope é nao-degenerado

e pode ser considerado como um gés ideal:

k
Pigess = —pT, 1.14
deal ,uH’O ( )

onde k é a constante de Boltzmann, i é o peso molecular médio do gds, H é unidade de
massa atomica, p a densidade e T a temperatura. Abaixo de ry, 0 gas é degenerado e a

equagao de estado independe da temperatura (Equagio 1.7):

Py, = Kp°/3. (1.15)

Na regiao de transicao a pressao deve ser continua, entao, em 7., Pigeqt = Pieg- Eliminando

p, obtemos:

KT\

Como o envelope ao redor do niicleo tem uma massa de ~ 10~*M,, podemos desprezar

sua massa e afirmar que na regido de transicao,

M,, ~ M, (1.17)

L, =L, (1.18)

Usando estas duas aproximagcoes nas equacoes de equilibrio hidrostatico e transferéncia de

energia da estrutura estelar (veja por exemplo, Clayton 1993), obtemos

ar_ 3 L. &
dP  4dacAnGM, T3’

(1.19)

onde k é a opacidade e a é a constante de radiacao. Usando a lei de opacidade de Kramers

K = KoPT™" (1.20)

e integrando a Equacao 1.19 com as condigoes de contorno de radiac¢ao zero (T'=0e P = 0),

encontramos
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T85 3 koL, P?

= — —. 1.21
8,5 dacdnGM, 2 ( )

Substituindo P na Equagao 1.21 pela Equagdo 1.16 obtemos, para L = L,
L=3®MT"? (1.22)

onde

" 8,53K2 K,

2 dac 4nG (K,uH>5
- .

Derivando a Equacgdo 1.22 em relagdo ao tempo e colocando o resultado na Equacgao
1.12, podemos igualar as Equacoes 1.22 e 1.12 e integrar analiticamente para obter o tempo
T requerido para o modelo esfriar de uma temperatura inicial 7, (L,) para uma temperatura

final T (L). Assim, o tempo de esfriamento 7.5 (em anos), como encontrado por Mestel, é:

= 6= — = — - = . 1.2
Teas = 6,3 10 (12) (M@> (2) (L@> (L@> (1.23)

1.2.2 A sequéncia de esfriamento

Um tratamento mais realista e sofisticado da equacao de estado do plasma iniciou-se a partir
do reconhecimento da importancia das interagoes que conduzem a cristalizagao, passando
pela liquefacdo, do material nuclear das estrelas degeneradas (Lamb & Van Horn 1975).
Paralelamente, seguiu-se o entendimento de que para estrelas anas brancas suficientemente
frias (T'ex< 8000K) um profundo envelope convectivo pode penetrar na camada radiativa até
o limite do nicleo degenerado permitindo um transporte de energia convectivo relativamente
eficiente através do envelope nio-degenerado (Béhm 1968). Assim, a evolugdo das anas
brancas requer o conhecimento dos varios efeitos produzidos pela interacdes Coulombianos
(incluindo a cristaliza¢do) e também um tratamento mais elaborado sobre a convec¢do no
envelope.

Os primeiros resultados dos modelos evolutivos explorando um cendrio mais realistico
que empregava uma equagao de estado mais completa e incorporava um tratamento completo

da ionizagdo parcial e convec¢do do envelope foi realizado por Lamb & Van Horn (1975).
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Posteriormente, Iben & Tutukov (1984, daqui em diante IT84) e Koester & Schénberner
(1986) descreveram as diversas etapas que constituem o esfriamento das ands brancas e as
variacoes do raio e gravidade superficial que ocorrem durante a evolugao.

Seguindo a evolucao do modelo de uma ana branca de 0,6 Mg através da curva de
esfriamento (L x 7), IT84 mostraram as diversas fases do esfriamento desde a fase de pés-
AGB (apés a ejegao da nebulosa planetaria, que ainda nao pode ser calculada diretamente)
até alcancar uma luminosidade de 10™°L. A determinacdo da equacdo de estado do gis
degenerado é o ponto de partida para acompanhar a evolugdo.

Para temperaturas baixas, os efeitos das interagoes Coulombianas e da liquefacao e
cristalizacao sao incluidos expressando a energia interna como uma funcao da densidade e
temperatura e a relacao entre pressao e densidade de energia. O estado dos ions no mar

eletronico de Fermi é dado por (conforme 1T84):

T~ 22.6(3 22X, /A (05 | T6) (1.24)

A~ 347(3° 72X,/ A) 2 (p* | Ts) (1.25)

que medem (em relacdo a k7') a energia de interagdo Coulombiana entre fons e elétrons e a
energia dos fonons dos fons na frequéncia de plasma. Nas equacoes acima, X; é a abundancia
por massa de um fon de massa atomica A; e carga Z;, ps ¢ a densidade em 10° g/cm? e T
é a temperatura em unidades de 106 K.

A liquefacdo ocorre quando I' > 1 e a cristalizacao para I' > I'), = 160 — 180. I
representa a razao entre a energia devida a interacao Coulombiana e a energia cinética dos
fons [[' = (Ze)?/axT]. Portanto, a cristalizacdo inicia quando a energia de ligagao entre
os fons for ~ 160 vezes maior que a energia de movimento dos ions (IT84). D’Antona &
Mazzitelli (1990) apontam que a cristalizagdo do material estelar pode ocorrer para I'y,
entre 145 e 165 dependendo da equacao de estado utilizada. Mas ainda existe um problema
relacionado com a cristalizacao que é devido ao nicleo ser composto, no minimo, por uma

mistura iénica de carbono e oxigénio. O resultado pode ser uma cristaliza¢ao em duas etapas:
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primeiro ocorreria a cristalizacdo do oxigénio, seguida por uma separacdo gravitacional e
decantacao do oxigénio com relagdo ao carbono, e entao pela cristalizacao do carbono. Os
modelos evolutivos ainda nao incorporaram estes efeitos, e nem mesmo se existe a decantagao
do oxigénio ou a cristalizagao da mistura C/O, mas ja se estd trabalhando neste sentido
(Wood 1995).

Em qualquer momento da evolucao, a densidade de energia e pressao devido a interagao

Coulombiana é

AUCoul = —anT (126)

APcouy = A[/vC'mJ,l/3- (127)

A equacao de estado para 1 <I' < 0.9, é:

U] /nikT = 3/2+ 1.11ogT + A%/12 (1.28)

e para [' > 1.1T",,

Ul /nixT = 3(1 4 0.430 + 57 ~*0%) ! (1.29)

onde § = ©p/T = A/2.24. Os modelos de evolugdo para as anas brancas supdem um gas
perfeito para I' < 1, um liquido para 1 < I' < 0.9T",,, e um sélido para I' > 1.1T",,,. Assim,
podemos dizer que a densidade de energia de um elemento ¢ é U; = U] + AUggy € a pressao
é P, =(2/3)U! + (1/3)AUcou-

A energia luminosa da ana branca é um resultado do balango entre a energia acumulada
nas fases iniciais da evolucao e a energia liberada pela superficie da estrela. A evolugao
temporal da equacao de estado permite, portanto, obter a relacao entre luminosidade e
tempo de esfriamento.

As fontes de energia durante a evolucgao sao :

e Energia potencial gravitacional E,, e energia térmica Ey., sao as energias fornecidas
pela contracao gravitacional da estrela e pelo conteido térmico do nicleo, respectiva-

mente. A soma destas fontes é definida como E; = E,; + Ei,.
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e Energia produzida pela fusdo termonuclear do hidrogénio e do hélio, F,,.. Durante
os processos de fusdo termonuclear tanto do hidrogénio como do hélio (no estégio de

pré-ana branca) ocorre uma liberacido de energia entdo, E,,. = Fy + Fye.
A perda de energia ocorre pelas seguintes formas:

e Energia liberada pela emissao de neutrinos, E,;

e Energia superficial (que mantém a estrela brilhando), E;.
Assim, em qualquer instante da evolucdo, podemos afirmar que
E, = Eg + Enue — El/7

e a taxa na qual a energia é liberada, ou seja, sua luminosidade superficial, é:

Ly=Ly+ Lpy.— L. (1.30)

Portanto, a descricdo da evolucdo de uma ana branca é a determinacdo de cada um dos
termos da Equacao 1.30.

IT84 mostram que o comportamento temporal para um modelo de ana branca de 0,6 M,
com envelope rico em hidrogénio (My = 1,5 x 107* M) pode ser dividido em seis épocas:

Na primeira época e mais curta de todas (dura ~ 6 x 10% anos), a L, é fornecida pela
fusao do hidrogénio nas camadas mais externas que queimam via ciclo CNO. Esta época
finaliza com uma reducao abrupta na luminosidade fornecida pela fusao de hidrogénio que
passa do ciclo CNO para a reacao pp. Nesta fase, ainda ocorre um esfriamento e contracao da
matéria das camadas mais externas produzindo um breve aumento na libera¢ao da energia
gravitacional e térmica (Ls & Ly, = Ly).

Durante a segunda época (a partir de ~ 6 x 10® até ~ 10° anos) a maior parte da
energia emitida pela superficie é fornecida pela queima simultanea de hélio e hidrogénio
(Ls ~ Ly + Lye).

Na terceira época (de ~ 10° a &~ 5 x 10° anos) ocorre um balango entre a energia perdida

através dos neutrinos e a liberagao de energia térmica interna. Nesta etapa, o nicleo tende
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a ficar isotérmico devido a alta emissdo de neutrinos que diminui pesadamente a sua energia
térmica. A estrela sofre um rapido esfriamento e Ly =~ Ly, — L,,.

Na quarta etapa, que ocorre entre ~ 5 x 10 a ~ 108 anos, toda perda e producio de
energia continuam a diminuir, exceto para a queima de hidrogénio. O carbono e oxigénio do
ntcleo sofrem um processo de liquefagao que aumenta o calor especifico e, portanto, reduz
a taxa na qual a temperatura do interior diminui (Ls; & L). Porém, alguns trabalhos
mostram que ndo hd evidéncia para queima de hidrogénio (Hines & Nather 1987).

O préximo estdgio da evolucdo é uma etapa particular para o caso especifico do modelo
de IT84. Neste periodo, que vai de 10® a 2 x 10° anos, a queima de hidrogénio é a principal
fonte de energia. Quase 50% da massa da camada de hidrogénio é consumida. Nos modelos
de Koester & Schonbener (1986) e Mazzitelli & D’Antona (1986) esta etapa nao ocorre (a
queima de H ndo fornece mais que 20% da luminosidade total) pois a massa do envelope de
hidrogénio é menor que aquela usada por IT84 (L; ~ L, + Lp).

Na sexta e dltima etapa (a mais lenta de todas, vai de 10° a 4 x 10° anos) a produgao de
energia nuclear é baixa e a fonte principal passa a ser a energia térmica do nicleo. Durante
esta etapa inicia o processo de cristalizagao, primeiro no nicleo e depois se estendendo
até o envelope. A transicao de estado da matéria faz com que o calor especifico aumente,
reduzindo a taxa de esfriamento. Quando a matéria esta cristalizada o calor especifico
diminui de acordo com a Lei de Debye (Cy oc T%) e a luminosidade superficial diminui
mais rapidamente que em qualquer outra etapa da evolucao . A partir desta etapa, resta na
estrela somente sua energia térmica que manterd a estrela brilhando até alcangar o equilibrio
termodinamico com o meio interestelar que a envolve.

Na Figura 1.1 sao mostradas as sequéncias de esfriamento para as anas brancas usando
diferentes parametros fisicos. A legenda tem o seguinte significado: 1T84a — Iben & Tu-
tukov (1984): M = 0,6My, My, = 0,026 My, Mg = 1,5 x 10~*M; KS86b — Koester &
Schénberber (1986): M = 0,598 My, My, = 0,014My, My = 9,4 x 107°My; DM89c —
D’Antona & Mazzitelli (1989): M = 0,564My, My, = 0,021 My, My = 4x 107 M; IT84d
— Iben & Tutukov (1984): M = 0,6M, Mye = 0,016 M, My = 0; DM89% — D’Antona &
Mazzitelli (1989): M = 0,564Mq, My, = 0,022M, My = 0.

Os modelos de evolucao dependem de muitos fatores. Massa da estrela, massa de hélio,
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massa de hidrogénio, composi¢do do nicleo e metalicidade do envelope (modifica a opaci-
dade) podem alterar o tempo de evolugdo para uma ana branca alcangar a invisibilidade. A
mudanca de temperatura também afeta o tempo de evolucao. Para altas Teg, a opacidade
é dominada pelo espalhamento dos elétrons (aproximadamente constante), enquanto para
baixas T'er a opacidade é fornecida pela transi¢ao ligado — livre, descrita pela lei de Kramers
(Equagao 1.20). A equagao de estado para o envelope, responsavel pela taxa de liberagao
de energia, é fortemente dependente das opacidades. Além disso, a queima de hidrogénio
durante a evolugdo ndo é consenso; Wood (1992, 1995) ndo inclui estas fontes de energia
por nao haver evidéncias observacionais.

Uma ana branca com maior massa tem um aumento do periodo evolutivo paralog L/Lg >
—3 pois ha um aumento do conteudo térmico. Entretanto, para maiores massas, a crista-
lizacao e efeitos de Debye ocorrem antes devido a alta densidade da matéria. Entao, em
baixas luminosidades, a taxa de esfriamento aumenta, diminuindo o tempo da evolucao.
Aquelas com mais hidrogénio, hélio e metais evoluem mais lentamente que as que contem
menores abundancias destes elementos (Mazzitellli & D’Antona 1986).

Como mostra a Figura 1.1, a inclinagao das curvas muda conforme mudam as fontes que
fornecem a energia luminosa da estrela como descrito acima; também podemos notar que
durante a terceira e tltima fase o esfriamento [d(log L)/d(logt)] é mais répido.

Através dos modelos de evolugao pode-se calcular o tempo que uma ana branca leva
para atingir uma certa luminosidade. Quando os modelos sao comparados com a funcgao
de luminosidade observada das estrelas anas brancas ¢ possivel estimar a idade da nossa
Galéxia. Na proxima se¢ao vamos mostrar como podemos inferir a idade do disco da Galéxia

conhecendo a funcao de luminosidade.

1.3 Funcao de Luminosidade das Estrelas Anas
Brancas

Desde o inicio da formagao estelar na vizinhanca solar, as estrelas tém evoluido e muitas

destas ja alcancaram seu estdgio final. A grande maioria das estrelas que partiram da
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logL/L,

5 6 7 8 9 10
log t (anos)

Fig. 1.1: Sequéncias de esfriamento para as estrelas anas brancas. Os detalhes da legenda

estao no texto.

sequéncia principal tornaram-se anas brancas. Devido a idade finita da Galdxia, Weidemann
(1968, 1969) propos que poderia haver uma queda abrupta na fungao de luminosidade (FL)
das ands brancas. Esta suspeita foi comprovada por Liebert (1980); mais tarde, Winget et
al. (1987) apresentaram pela primeira vez a FL tedrica que mostrava a queda abrupta como
devida a idade finita da Galaxia, indicando uma idade de 9,3 4+ 2 Ganos para a Galéaxia.
A FL observada é a densidade espacial das anas brancas por intervalo de magnitude
bolométrica (Myy). Fleming, Liebert & Monet (1986) construiram a FL para uma amostra
de 346 anas brancas com M, < 13 para garantir uma completeza. O limite da sua amostra,
M, = 13, corresponde a uma luminosidade de log L /L > —3,3 e um tempo de esfriamento
para uma and branca de < 1 Gano (usando um modelo de 0,6M/). Liebert, Dahn & Monet
(1988) incluiram mais 43 DA frias (até 3750 K) com My > 13 e construiram a FL observada
(Figura 1.2) para o disco galdtico. O método empregado para calcular ambas as FL foi o

“Método 1/Vyue,”; dada a magnitude limite da amostra, calcula-se o maior volume, V4,
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que uma estrela poderia ocupar dentro da amostra. Assim, a contribuicao de cada estrela
a densidade espacial local é 1/V,,,.

A Figura 1.2 mostra uma queda abrupta da FL para log(L/Ly) ~ —4,4. E dificil
associar esta queda da FL para qualquer outro efeito fisico que nao um tempo de esfriamento
das estrelas degeneradas menos luminosas aproximadamente igual a idade finita do disco
Galéatico. Mas também poderia ser devido a algum efeito de selecao, pois as anas brancas
mais velhas sdo muito fracas ou como resultado do rdpido esfriamento da estrela logo apés
a cristalizacdo, quando estd na fase de Debye (ver Segdo 4.3). Mas neste caso haveria mais

anas brancas fracas do que mostra a FL observada e, portanto, a idade do disco seria maior.
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Fig. 1.2: Funcdo de luminosidade observada usando os dados fornecidos por Liebert, Dahn

& Monet (1988). A queda abrupta acontece para logL/Lg ~ —4.4.

Wood (1992) usou a FL observada para vincular seus modelos evolutivos e determinar
a idade da Galaxia. A FL tedrica de Wood, usando o procedimeto proposto por Iben &
Laughlin (1989), é integrada sobre todas as massas e luminosidades possiveis para uma es-
trela tornar-se uma ana branca levando em conta varios pardmetros como: taxa de formagao
estelar, valores limites de massa, funcao de massa inicial, tempo para uma estrela deixar

a sequéncia principal, relacdo entre a massa inicial e final e uma relacao de inflacao da
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escala de altura (do disco). Wood (1992) analisou apropriadamente todos estes parametros
independentemente e chegou a uma idade para o disco galatico entre 7,5 e 11 Ganos, onde
a maior incerteza (~ 40%) resulta da falta de boas estimativas das corre¢des bolométricas.

A partir da FL observada Liebert, Dahn & Monet calcularam a densidade local de anas
brancas. Eles encontraram uma densidade local de 0,0032 ana branca/pc3. Considerando
uma massa média de 0,6 Mg para a amostra, isso leva a uma densidade de massa local
de somente 0,002 Mg /pc®. Esse valor corresponde a aproximadamente 1% da densida-
de de massa local estimada dinamicamente, e portanto as anas brancas ndo contribuem

significativamente para a massa escura da Galaxia.

1.4 As Estrelas Anas Brancas Pulsantes

A partir dos anos 40 surgiram suspeitas que os objetos compactos poderiam pulsar, pois
a relacao periodo-densidade média fornecia um valor para a escala de tempo dinamico de
menos de 10 s, que ¢ a escala de tempo para pulsagbes nao-radiais nestes objetos (Sauvenier-
Goffin 1949). Mas como é comum na ciéncia, a descoberta da primeira ani branca varidvel
foi acidental. Landolt (1968) estava observando a estrela HL Tau 76 como uma padrao, mas
para sua surpresa, ele encontrou que essa estrela era variavel com um periodo de ~ 750 s
e com variacoes de luminosidade de 0,3 mag. HL Tau-76 foi, portanto, a ana branca que
deu inicio ao que hoje se denomina andas brancas pulsantes. Desde entao, varias outras
anas brancas foram identificadas como varidveis. Atualmente, se conhecem mais de 40 anas
brancas pulsantes e, considerando a estatistica da populacao das anas brancas, McGraw
(1977) conclui que este tipo de estrelas varidveis é o mais comum no universo entre aquelas
que sao variaveis.

Todas as anas brancas pulsantes conhecidas sao multi-periddicas, com periodos variando
de 100 a 1500 s e amplitudes entre milésimos e décimos de magnitude (veja, por exemplo,
Bradley 1993b). As anas brancas pulsantes sdo estrelas normais, ou seja, elas ndo mostram
qualquer diferenca a nao ser as suas variagoes de luz. Mas, enquanto a fotometria é um
6timo indicador da variabilidade, foi somente através dos espectros (que fornecem T € tipo

espectral) que se pode dividir as ands brancas pulsantes em grupos distintos. Assim, quatro



Capitulo 1. As Estrelas Anas Brancas 28

tipos de varidveis foram identificados ao longo da sequéncia de esfriamento, sendo que em
cada uma das classes as estrelas estao agrupadas em regides bem definidas de temperatura.
Tomando a idade zero como o inicio da formacao de nebulosa planetéria (Winget 1988; Iben
& Tutukov 1984) nds podemos definir as quatro (alguns autores dividem em trés, juntando
as duas primeiras; por exemplo, Hansen & Kawaler 1994) classes de anas brancas pulsantes

a partir das mais jovens. Elas sao as seguintes:

i) PNNV ou K1-16: Sao os nicleos de nebulosas planetarias (NNP) que apresentam
variacoes de luz. Possuem T.q maiores que 100000 K (Grauer & Bond 1984; Bond
1988). A presenca de uma nebulosa observavel indica que estes objetos sdo mais jovens

que ~ 10* anos. Existem seis estrelas varidveis nesta classe.

ii) DOV ou PG1159: Também conhecidas como estrelas GW Vir, estdo no meio-caminho
entre anas brancas e NNP. Seu esfriamento é dominado pela emissdao de neutrinos
produzidos no nicleo e tém uma idade de ~ 10° anos. Atualmente, sao conhecidas
cinco estrelas DOV com Ts< 100000 K (Werner & Heber 1991; Werner 1992; Kawaler
et al. 1995).

iii) DBV ou V477 Her: Possuem atmosfera pura de hélio e as sete estrelas conhecidas
estao concentradas entre 24000 e 21500 K (Thejll, Vennes & Shipman 1991). As DBV

tém uma idade de ~ 107 anos.

iv) DAV ou ZZ Ceti: Possuem atmosfera pura de hidrogénio. Sao os pulsadores compactos
mais frios e mais freqiientes. Hoje, j4 chegam a 24 as estrelas ZZ Ceti conhecidas com
Teg entre 11160 e 12460 K (Bergeron et al. 1995). Sao os mais velhos, com ~ 10° anos
de idade.

As duas classes mais frias (DBV e DAV) sdo consideradas as verdadeiras ands bran-
cas pulsantes, no sentido que elas evoluem com raio praticamente constante (Koester &
Schénberner 1986). Além disso, neste estdgio nao ocorrem queimas nucleares e toda a forga
que suporta a gravitacional é devida a pressao dos elétrons degenerados do niucleo, que
independe da temperatura e depende da densidade. As estrelas DBV e DAV estao situa-

das entre temperaturas relativamente bem definidas. Estas regioes sao denominadas faizas
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de instabilidade (como a faixa de instabilidade das estrelas Cefeidas), e a borda quente é
chamada de limite azul e a borda fria de limite vermelho por causa da cor.

A proposta de que as variacoes de luz nas estrelas anas brancas eram causadas por osci-
lacoes radiais entrou em sérios confrontos com a teoria de pulsacao da época. Os periodos
das pulsacoes observadas eram uma ou duas ordens de grandeza maiores que os periodos
previstos pela teoria de oscilacoes radiais. Este impasse foi logo resolvido, independente-
mente por Chanmugam (1972) e Warner & Robinson (1972) que sugeriram que as oscilagdes
eram ndo-radiais de modo-g, estudados teoricamente por Ledoux (1958). Para estes modos
de pulsacao, a forca restauradora é a gravitacional e os deslocamentos angulares do fluido
sdo descritos pelos esféricos harmonicos Yy, (6, ¢). Como os deslocamentos radiais sdo da
ordem de poucos metros (10 %R,), devido & intensa agao gravitacional, a principal causa
das variacoes de luz sdo as variagbes de temperatura (Robinson, Kepler & Nather 1982;
Kepler 1984). Assim, um modo de pulsacdo é definido pelos indices £ e m, onde £ é um
inteiro (0,1,...) e |m| < £. Cada modo também é identificado pelo seu sobretom £ que indica
o numero de nodos na direcao radial.

No Sol, os modos de pulsacao observados sao intimeros. Para as anas brancas, os mode-
los de pulsagao também previam um espectro para as oscilacoes de modo-g muito mais rico
do que o observado. Porém apenas alguns modos sdo observados. Evidentemente, algum
mecanismo deveria selecionar apenas os poucos modos observados. O problema, foi solucio-
nado quando construiram-se modelos mais realisticos que consideravam a estrutura quimica
estratificada para as anas brancas. Os modelos previam a ressonancia de certos modos com
a espessura das camadas superficiais de hidrogénio e hélio (Winget, Van Horn & Hansen
1981). Este mecanismo aliado ao fato de que as faixas de instabilidade das DBV e DAV
ocorrem proximas a regiao de maxima opacidade de hélio e hidrogénio, respectivamente,
fortemente indicaram que a natureza do mecanismo que aciona as pulsacoes é a ionizacao
parcial das camadas superficiais do hélio para as DBV e do hidrogénio para as DAV. Win-
get, Van Horn & Hansen propoem que para os modelos estratificados mudancas abruptas de
densidade nas interfaces das camadas modificam as caracteristicas da onda que se propaga
a partir do nucleo. Os modos selecionados sao aqueles que surgem de uma ressonancia entre

o comprimento de onda do modo e a espessura da camada de hidrogénio, de tal forma que



Capitulo 1. As Estrelas Anas Brancas 30

a amplitude é pequena no nicleo e alta na superficie. Para estes modos, a energia cinética
¢ minima — pode chegar a ser seis ordens de grandeza menor que a energia cinética do
sobretom adjacente. Assim, os modos selecionados sao aqueles que possuem um minimo da
energia cinética.

Historicamente, a descoberta das DBV foi um triunfo da ciéncia, pois logo apds o escla-
recimento do mecanismo de pulsacao das ZZ Ceti, Don Winget sugeriu que deveria haver
uma faixa de instabilidade préximo ao méximo da opacidade do He I (~ 25000 K) para as
estrelas DB. Em 1982, Winget et al. anunciaram a descoberta da primeira DBV!

Starrfield et al. (1985, 1984) mostraram que a ionizagao parcial do C e O poderia acionar
as pulsagoes das estrelas PNNV e DOV. A presenca de oxigénio na superficie destes objetos
foi detectada por Sion, Liebert & Starrfield (1985) comprovando as previsoes tedricas de
Starrfield et al. Embora estes resultados nao sejam confirmados por calculos posteriores, to-
dos os grupos de anas brancas variaveis devem suas pulsagoes aos mecanismos de opacidade

k e v atuando nas zonas de ionizagao parcial.

1.4.1 Sismologia de Anas Brancas

Como as anas brancas pulsantes diferem das demais anas brancas somente por apresentarem
variacoes de luz multi-periddicas, é estudando estas variagoes que podemos determinar a
estrutura das anas brancas em geral. Estudar as variagoes significa analisar a transformada
de Fourier da curva de luz?. Mas uma das principais dificuldades em extrair as informacdes
da curva de luz é o fato de que as observacoes sao interrompidas pela rotacao e translacao
da Terra. Se nds observarmos a partir de um 1inico telescopio, perderemos dados durante as
horas diurnas e, exceto para as estrelas circumpolares, por varios meses do ano. Estes inter-
valos causam o aparecimento de picos (chamados lobos) na transformada de Fourier que n&o
sao devidos as variagoes de luz. Como o objetivo é obter a melhor resolugao para interpretar
a estrutura multiperidédica das oscilacoes, os espectros de Fourier ficam prejudicados devido
aos intervalos de tempo sem observacoes. Para exemplificar este problema, suponhamos

que uma estrela hipotética estd pulsando em dois modos cujas frequéncias estao separadas

2 O resultado da transformada de Fourier é o que chamamos de espectro de Fourier.



Capitulo 1. As Estrelas Anas Brancas 31

por 4uHz e foi observada durante 8 horas; nao poderemos identificar as duas frequéncias.
Isto ocorre porque existe uma relacao entre tempo de observacao 7' e resolucao do espectro
de Fourier. A resolugdo de um espectro de Fourier é ~ 1/T, com lobos laterais em ambos
os lados do pico principal. Significa que a largura do pico na frequéncia da oscilacao é
1/T. Assim, no nosso exemplo, a incerteza na frequéncia seria 1/8 h ou 35uHz, que é mais
largo que o espacamento de 4uHz entre as duas frequéncias de oscilagao da nossa estrela
hipotética. O resultado é que nao seriamos capazes de resolver os dois picos no espectro de
Fourier e, portanto, nao veriamos os dois sinais presentes.

Foi pensando em decifrar os varios modos de pulsacao do espectro de Fourier que um
grupo de astronomos da Universidade do Texas criou o “Whole Earth Telescope” (WET;
Nather 1989; Nather et al. 1990). O WET é formado por um grupo de astrénomos associa-
dos a uma rede de telescopios 6ticos situados em diferentes longitudes sobre a Terra com o
objetivo de obter a curva de luz de uma estrela variavel sem interrupgoes durante 24 horas.
Entao, a principal meta do WET é resolver as frequéncias individuais de oscilagao identifi-
cando os nimeros quanticos (¢, m e k) dos modos de pulsa¢ido, permitindo uma comparagao
com os modelos tedricos e, portanto, descrever a estrutura estelar das anas brancas. Para
citar um dos resultados do WET, Winget et al. (1991) analisaram 264 h de dados da estrela
DOV PG1159-035 e identificaram 101 modos de pulsagdo (¢ = 1 e 2) com uma incerteza
de apenas 0,8 yHz. A determinacao dos indices de pulsa¢do é uma tarefa extremamente
dificil, devido a complexidade das pulsacoes.

A andlise destes resultados é conhecida como sismologia estelar, pois dd informacoes
sobre o interior da estrela, assim como o estudo das ondas sismicas na Terra fornece infor-
magoes sobre seu interior.

Com o inicio das operagoes do WET houve um rapido aumento de trabalhos teéricos que
investigam o interior das estrelas através das suas pulsagdes possibilitando a determinagao
de diversas grandezas estelares (massa, luminosidade, temperatura, periodo de rotacao,
campo magnético, etc.). Além disso, Kleinman et al. (1994) utilizaram os dados obtidos
pelo WET entre 1988 e 1992 da DAV (G29—38 para medir a fase de uma frequéncia estavel
e isolada (no espectro de Fourier) e concluir que as variagdes de fase medidas ndo eram

devidas a uma suposta companheira (Barnbaum & Zuckerman 1992; Winget et al. 1990).
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Os parametros estelares podem ser determinados a partir das quantidades derivadas
observacionalmente. Estas quantidades sao obtidas através do espectro de Fourier. Abaixo

esta a relacao delas e os respectivos parametros estelares que podem ser obtidos.

Periodo de Espagamento Médio ((AP))

Uma andlise assint6tica (k > 1) dos modos-g fornece o periodo do k-ésimo sobretom como
(Bradley 1993b)
I,
= ——2 (k+e), (1.31)
L(l+1)

onde II,, o espacamento caracteristico para os modos-g, é uma funcao da estrutura da

El

estrela, k£ é o nimero de nodos na direcao radial e ¢ uma constante dependente do modelo.

Se nés observarmos suficientes modos de mesmo ¢, podemos calcular o espacamento
entre os perfodos de sobretons consecutivos (AP, = Pyxy1 — Ppy) e, entdo, determinar o
valor médio do periodo de espagamento ((AF;)). A relagdo entre o periodo de espacamento

médio e II, é

11,

Jer+1)

Para anas brancas quentes II, depende somente da massa da estrela (Kawaler 1990). Para

(AP) o (1.32)

ands brancas com massa entre 0,4 e 1,0Mg e L > 10Lg,

M -1
M, =18,18 [ — | . 1.
, = 18, 8<M®) (1.33)

Para anas brancas frias, onde o envelope nao-degenerado determina os periodos de pul-
sacao, II, depende da massa das camadas superficiais (Tassoul, Fontaine & Winget 1990),
e portanto calculam-se através de modelos especificos para cada estrela.

Baseados em dados do WET, Winget et al. (1991) encontraram para a estrela PG1159—035
(AP;—1) = 21,6 s que corresponde a uma massa total de 0,59 £ 0,01 M. Clemens et al.
(1993) estimaram uma massa de ~ 0,62M para a PG1115+158. Winget et al. (1994)
analisaram 154 h de dados da DBV GD358 e determinaram uma massa de 0,58 + 0,03 M.



Capitulo 1. As Estrelas Anas Brancas 33

Modos de Pulsacao Selecionados pela Espessura das Camadas Superficiais

Devido a estrutura estratificada das anas brancas, alguns modos de pulsacao entram em
ressonancia com a massa da camada superficial (Se¢do 1.4). Estes modos tém amplitudes
maior no envelope e podem ser observados. Evidentemente, eles estao relacionados com a
massa da camada superficial e Winget, Van Horn & Hansen (1981) chegaram & seguinte

relagdo analitica entre o periodo de pulsa¢do (em s) e a massa da camada de hidrogénio:

0,107 -1
P= At (MH) M. (1.34)
(e +1) \ My Mg

onde M, é a massa da estrela, My é a massa da camada de hidrogénio e \; sao os zeros da

funcao de Bessel que dependem do valor de £. Em principio, conhecendo-se os valores de /¢
através do espectro de Fourier podemos determinar a massa da camada de hidrogénio. A
relagdo 1.34 funciona bem para as DBV e DAV mas nao para as DOV.

Para a DBV GD 358 Winget et al. (1994) calcularam que My, = (2,04+1,0) x 10~6M
considerando ¢ = 1 para os modos detectados através do espectro de Fourier baseado em

dados do WET.

Taxa de Mudanga do Periodo (dP/dt)

Como as anas brancas estao esfriando e se contraindo, isto é, mudando a estrutura térmica
e mecanica, os periodos dos modos também se alteram. A taxa de mudanca do periodo
pode ser escrita como (Winget, Hansen & Van Horn 1983):
%dP/dt - g - —%% + %%. (1.35)
Como o esfriamento depende da composicao quimica do nitcleo, ou seja, de seu calor
especifico, a determinacao de P é um bom indicador da composicao nuclear da estrela e
uma medida direta da taxa de esfriamento.
Para as anas brancas quentes, tanto a contracao gravitacional como a taxa de esfriamento

sao altas. Porém, as anas brancas frias evoluem com raio aproximadamente constante e a

mudanca de temperatura é bem mais lenta. A estimativa é que a ordem de grandeza do P
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seja diferente: ~ 107! para as DOV, ~ 10~ para as DBV e ~ 10 !5 para as DAV (pois a
evolugdo ¢ mais rapida no inicio).

Determinar P depende da observacio de uma estrela durante vérios anos. Com estes
dados podemos determinar as datas em que ocorre a maxima amplitude de pulsacao (O) e
comparar com as datas previstas (calculadas) da méxima amplitude (C). Com isso podemos
construir o diagrama O — C em funcao do tempo e ajustando uma parabola determinar o
P (Kepler et al. 1982; Winget et al. 1985, 1990; Kanaan 1990; Kepler 1993).

Somente duas anas brancas tém a taxa de variacdo determinada: PG1159—035e G117—B15A.
Winget et al. (1985) encontraram P = (—2,540,1) x 10~'! s/s, indicando que a contracdo
gravitacional domina a variacao do periodo de pulsacao para a PG1159—035. Kepler et al.
(1995b) juntaram 19 anos de dados da G117-B15A e obtiveram P = (3,242,8) x 1071% s/s
e afirmam que seu niicleo deve ser de O/Ne/Mg ou mais leve, porque se fosse mais pesado

teria cristalizado antes e ja estaria na fase de Debye de esfriamento rapido, fornecendo uma

taxa maior. Mas os dados de Kepler et al. (1995¢) fornecem apenas um limite superior para

P!
Estrutura fina dos modos de pulsacao

Se a estrela apresenta rotagao e/ou possui um campo magnético, estes efeitos serao revelados
através da divisdo do sobretom em seus multipletos, exatamente como o efeito Zeeman
levanta a degenerescéncia dos niveis atémicos. Para rotagao lenta (P, > P,), cada modo é
dividido em 2¢ + 1 multipletos, mas devido ao cancelamento geométrico nem sempre podem-—
se ver todos. Numa primeira aproximagao, a rotacao uniforme produz um espacamento de
igual frequéncia entre cada componente de um dado multipleto. Nesse caso, temos que

(Unno et al. 1989):

61/7"0t = QOt(l —_ Cﬁk) (136)

onde dv,; € a frequéncia entre multipletos consecutivos, m é a diferenca entre os multipletos,
2,0 € a frequencia de rotacao e Cypy é uma constante que depende do modelo, cuja férmula

assintdtica é
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1
Cre = 00 +1)

Kawaler et al. (1995) resolvem o espectro de pulsacdo da DOV PG21314-066 usando
os dados do WET. O espectro de pulsagao exibe padroes que sao previstos pela teoria de
pulsacao e a comparacao com a teoria indica que a estrela gira com um periodo de 5,1 horas.
Para a DBV GD358, Winget et al. (1994) estimam um campo magnético de ~ 1300 Gauss
e baseados na tendéncia da diminui¢ao da separagao dos multipletos das frequéncias com a
diminuicao do nimero radial £, mostram que existe uma rotacao diferencial com o envelope
mais externo girando 1,8 vezes mais rdpido que o niucleo que gira com um periodo de 1,8
dias. Para as ZZ Ceti, Bergeron et al. (1993) encontram um periodo de 2,4 dias para a
GD165, e Kepler et al. (1995b) mostram que a G226—29 gira em 8,9 horas. Winget et
al. (1991) ndo encontraram simetria nos multipletos e estimam um limite superior de ~

6000 Gauss para a DOV PG1159—-035.

Distancias sismolégicas

Bradley & Winget (1994a) mostram que pode-se obter uma estimativa da distancias das
anas brancas pulsantes determinando a luminosidade através do melhor ajuste do modelo
sismolégico aos pontos do diagrama [(Px) x P]. Como a distancia também pode ser de-
terminada pela paralaxe trigonométrica, o método sismolégico pode ser testado. Para a
GD358, Bradley & Winget (1994a) obtém uma distancia de 42 + 3 pc, enquanto que pela
paralaxe é 36 £4 pc. E se os modos de pulsacdao nao sao £ = 1, entao implicaria que o valor
da paralaxe estd errado. Ou seja, além de testar a distancia a paralaxe pode confirmar a
identificagdo dos modos!

Kawaler et al. (1995) derivam uma distancia de 470718 pc para a PG21314-066 e
Kawaler & Bradley (1994) obtém 440 + 40 pc para a PG1159—035.
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1.5 Afinal, qual é a tese?

Agora, vamos sintetizar alguns pontos que merecem maior atencao para o entendimento da

evolucao das anas brancas, baseados nas discussoes anteriores. Sao eles:

1. Do ponto de vista da evolucao das anas brancas, ¢ importante determinar a massa da
camada de hidrogénio, a massa da camada de hélio, a composi¢ao quimica do nicleo e

a equacao de estado para o envelope, pois o tempo de evolucao depende destes fatores.
2. Existem estrelas suficientemente frias que ja estao cristalizadas?

3. A principal incerteza na determinac¢ao da idade do disco da Galédxia, usando as anas
brancas, estd nas barras de erro da fun¢ao de luminosidade observada. Existem anas

brancas que sao mais fracas que o limite observacional? Se existem, qual é a quanti-

dade?

4. A distribuicao de massa das anas brancas permite estimar a relacao entre massa
inicial-final. Isto permite estimar a quantidade de massa perdida durante as diversas
etapas da evolugao estelar e estimar a quantidade de anas brancas massivas. Anali-
sando a distribuicao de massa em varias fases da sequéncia de esfriamento podemos
verificar se existem variacoes significativas indicando uma perda de massa ou até mes-

mo acrecao de massa na evolucao das anas brancas.

5. As anas brancas pulsantes sao os principais “laboratérios de teste” para verificar a
teoria e determinar a estrutura destes objetos compactos. Mas, sao os resultados

obtidos para as anas brancas pulsantes aplicaveis a todas as anas brancas?

6. Em relacao as ZZ Ceti, que sao as anas brancas varidveis mais numerosas, todas as
estrelas DA quando esfriam tornam-se varidveis? Ou existem estrelas nao-variaveis

dentro da faixa de instabilidade?

7. A razdo DA /nDA muda drasticamente abaixo de 10000 K. A explicagio tedrica vem
da mistura convectiva que leva hélio para a superficie, desde que My < 1078M,. Mas

a andlise sismoldgica fornece My > 107°M, para algumas ZZ Ceti!
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8. Como a cristalizacdo esfria rapidamente a ana branca, se medirmos o P do periodo
de oscilacao das ZZ Ceti podemos estimar com boa precisao a composi¢ao do nicleo.

Existem estrelas DAV j4 cristalizadas?
Entao, a proposta para a tese é:

1. Analisar o espectro de Fourier das séries temporais fotométricas para determinar se
a estrela é varidavel ou nao. Se a estrela nao for varidvel, determinar o limite superior

para afirmar que a estrela nao varia.
2. Determinar a T, log g e massa para as estrelas DA.

3. Obter a distribuicao de massa e calcular a massa média. Analisar a distribui¢do de

massa em diferentes regices de Teg.

4. Comparar os resultados com modelos evolutivos e identificar se existem estrelas DA

cristalizadas.
5. Definir os limites da faixa de instabilidade.

6. Usar os erros internos na determinacao da Teg e os limites de nao-variabilidade para
fazer uma andlise estatistica sobre a presenca de estrelas nao-varidveis na faixa de

instabilidade.

7. Verificar se os resultados previstos pelos recentes modelos de pulsagao, que afirmam
que a faixa de instabilidade depende da massa total da estrela, podem ser reproduzidos

pelos nossos resultados observacionais.
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Observacoes e Reducoes

Na década de 80 iniciou-se na UFRGS um projeto para observar através de fotometria
rapida e espectroscopia todas as estrelas DA cujos indices de cor fotométricos indicavam que
estavam préximas ou dentro da faixa de instabilidade das estrelas ZZ Ceti. O objetivo era
determinar a T'.¢ de cada objeto pelo seu espectro e, através de séries temporais fotométricas,
saber se a estrela pulsava ou ndo. Assim, seria possivel fazer uma analise estatistica da faixa
de instabilidade.

A partir de entao, foram selecionadas estrelas anas brancas DA através dos seus indices
de cor dos sistemas fotométricos de Stromgren e Multicanal® disponiveis na literatura (por
exemplo, Green, Schmidt & Liebert 1986; McCook & Sion 1987).

O motivo de usar as cores fotométricas para selecionar as estrelas da amostra é que
elas sdo um indicador (ndo suficiente) da variabilidade de uma estrela ana branca DA.
Fontaine et al. (1985) mostraram que as estrelas ZZ Ceti até entdo conhecidas e acessiveis
ao telescépio de Monte Palomar (11 na época) possuem indices de cor do sistema multicanal
dentro do intervalo —0,45 < (G — R) < —0, 35 e todas as estrelas DA neste intervalo eram
varidveis. J& para o sistema de Stromgren, todas as estrelas varidveis tém indice de cor
(b — y) variando de 0,22 a 0,35, porém existem estrelas DA dentro desse intervalo que nao
sao variaveis. Assim, nossa amostra foi construida de forma que todas as anas brancas DA
com cores dentro destes intervalos fossem selecionadas.

As estrelas da amostra foram observadas através de técnicas espectroscépicas e fo-

tométricas. Para um total de 99 anas brancas DA foram obtidos espectros 6ticos e/ou

! Este sistema de cor foi introduzido por Greenstein (1976, 1984). Os indices de cor foram obtidos com

o espectrofotémetro de multicanal (MCSP) acoplado ao telescépio de 5 m de Monte Palomar (Eggen 1985)
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séries temporais através da fotometria de série temporal. Os espectros sao utilizados para
determinar os parametros atmosféricos e a massa de cada estrela DA, enquanto as curvas de
luz obtidas da fotometria permitem identificar se uma estrela é varidvel ou nao. Portanto,
combinando os resultados observacionais (fotometria + espectroscopia) sabemos a posi¢ao
da estrela em relacao a faixa de instabilidade das estrelas ZZ Ceti e se ela é varidvel ou nao.

Neste capitulo vamos descrever cada uma das técnicas observacionais utilizadas, apre-

sentar o diario das observagoes e os métodos de reducao.

2.1 Fotometria Rapida

Fotometria rapida, ou melhor, de série temporal, significa medir a luz de uma estrela com
tempo de integracdo da ordem de segundos. A curva de luz (intensidade x tempo) é
o resultado do acompanhamento (monitoramento) do brilho de uma estrela durante um
tempo muito maior (horas) que o de integracao (segundos). A curva de luz obtida através
de fotometria rapida também é conhecida como série temporal fotométrica.

As DAV pulsam com periodos entre 100 e 1000 segundos, entdo, é perfeitamente factivel
utilizar esta técnica para monitorar as estrelas da amostra em busca da variabilidade. Como
as DAV apresentam variagoes de luz da ordem de 1% (em geral) devemos ter uma seguranca
sobre as condicoes fotométricas da noite, uma vez que o olho humano sé percebe a presenca
de nuvens quando as variacgoes ji sdo de =~ 20%. Pensando nisso, Nather (1973) cons-
truiu um fotometro com duas fotomultiplicadoras (2 canais)? para observar duas estrelas
simultaneamente, a estrela alvo e a de comparagao.

A idéia bésica de usar um fotometro de 2 canais é que a estrela de comparacao nao
é varidvel, ou melhor, mantém sua luminosidade constante — esta tdtica quase sempre
funciona até que, por sorte do acaso, se use uma estrela variavel desconhecida (por exemplo,
WET NEWS? # 2 e Handler et al. 1995). Assim, podemos ter uma idéia das condigoes

fotométricas ao mesmo tempo em que estamos medindo, pois as variacoes na intensidade

2 Como defini¢do, o primeiro canal serve para a estrela alvo e o segundo para a de comparacio.
3WET NEWS ¢é um boletim eletronico distribuido para os usudrios da rede WET

(wet@kepler.pss.fit.edu).
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devido a atmosfera aparecem em ambas as curvas de luz. As variagoes de menor amplitude
— nao perceptiveis ao olho — podem ser detectadas apds a reducao dos dados fazendo a
transformada de Fourier para cada curva de luz. As medidas da estrela do segundo canal sao
um bom indicador da qualidade das medidas, mas nao sao eficientes para calibrar as medidas
do primeiro. A principal razao é que quase nunca as duas estrelas tém a mesma cor, ja que
as anas brancas pulsantes sao azuis e as estrelas de comparagao (de campo) vermelhas, em
geral. Portanto, a absor¢ao de luz pela atmosfera é diferente para os dois objetos observados.
Também pode haver uma diferenga no nivel de ruido entre as fotomultiplicadoras (no nosso
caso, o canal 2 era mais ruidoso, em geral), de modo que podemos introduzir os erros
do segundo canal no primeiro quando, por exemplo, usarmos as medidas da estrela de

comparagao para suavizar a curva de luz dividindo um canal pelo outro (Kanaan 1990).

2.1.1 Observacoes Fotométricas

As observagoes fotométricas foram realizadas no Observatério do Pico dos Dias do Labo-
ratério Nacional de Astrofisica (LNA) em Itajuba (MG), no McDonald Observatory (Texas)
e no Observatério Inter-americano de Cerro Tololo (Chile) por O. Giovannini, A. Kanaan e
S. O. Kepler. No LNA os dados foram obtidos usando o telescépio de 1,6 m e como detector
o fotémetro Texas (Fotex) de 2 canais. No McDonald Observatory usou-se um fotémetro
Texas com 3 canais, nos telescopios de 2,1 m e 90 cm. No CTIO usou-se os telescopios
de 60 cm, 1,0 m e 1,5 m com um detetor de 1 ou 3 canais. Ao todo foram obtidas séries
temporais para 59 estrelas DA (veja a Tabela 2.2).

O Fotex é um detector fotoelétrico que possui duas fotomultiplicadoras azuis cuja curva
de sensibilidade é semelhante a do filtro B do sistema Johnson. Esta é uma medida inten-
cional porque as estrelas observadas (DA) sdo azuis e fracas, por isso ndo usamos filtros.
Quando a estrela de comparagao é muito brilhante, colocamos um filtro B de Johnson que
permite obter uma resposta semelhante a da estrela alvo.

Desde o inicio das observacoes no LNA até as iltimas em 95 foram usadas diferentes
fotomultiplicadoras para o primeiro canal. Iniciamos com uma RCA 8850, depois trocamos
para EMI 9658R. (ambas eram refrigeradas a uma temperatura de —40°C a fim de diminuir

o ruido térmico) e, finalmente, foi colocada uma Hamamatsu (recomendada pelo WET)
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Tab. 2.1: Didrio das Observacioes Fotométricas no LNA

WD# NOME \Y% TEMPO DE n  DATA
EXPOSIGAO (horas)
0033+016 G1-7 15,5 2,95 1 AGO 95
01514017 G71—41 15,0 2,38 1 AGO 95
0231-054 GD31 14,2 0,94 2 DEZ 93
0243+155 PG0243+155 16,5 1,07 1 AGO 9
0401+250 G8-8 13,8 1,45 1 DEZ 93
0951-035 G161—36 14,8 2,27 1 ABR 94
10264023 PG1026+023 13,8 0,49 1 ABR 94
1236—495 BPM37093 14,0 6,78 4 JUL 92
12444149 G61-17 15,9 2,40 2 ABR 94
1507—105 GD176 15,4 4,53 1 ABR 94
1544—377 1.481—60 12,8 3,38 2 ABR 94
1555—-089 G152—-B4B 14,8 4,29 1 ABR 94
1714-547 BPM24754 156 9,25 3 AGO 9
1840—111 G155—34 14,2 15,4 6 JUL 92
2226+061 GD236 14,6 4,43 3 AGO 95
22464223 G67—23 14,4 4,05 2 AGO 95
2306+131 PG2306+131 15,9 4,22 2 AGO 95

que nao precisa de refrigeracdo. No segundo canal sempre usamos uma RCA 4516 sem
refrigeracao. Inicialmente, havia uma fonte de tensao alimentando cada fotomultiplicadora.
Mas este procedimento mostrou-se ineficiente porque introduziu diferencas no sistema de
aquisi¢do (sempre procura-se tornar os dois canais o mais semelhantes possivel) e, como foi
constatado, a instabilidade numa delas pode alterar o nivel das contagens da corrente de
escuro durante as observagoes. Posteriormente, quando foi instalada a Hamamatsu, o Fotex
passou a ser alimentado por apenas uma fonte de tensao.

Para esse ano, ja poderemos contar com um sistema com duas fotomultiplicadoras iguais
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(Hamamatsu) e uma fonte de tensdo para os dois canais. Estas mudangas irdo, sem divida,
melhorar a eficiéncia e a confiabilidade das medidas do Fotex. E para um futuro nao muito
distante, esta prevista a inclusao do terceiro canal para monitorar diretamente o céu, e pelo
que tem mostrado, pode salvar uma noite com condigdes marginais (Clemens 1993b).

As observagoes das estrelas candidatas a varidaveis devem seguir alguns procedimentos
semelhantes aqueles utilizados nas observagoes anteriores que revelaram as ZZ Ceti (por
exemplo, Kanaan et al. 1992). O tempo minimo para observar cada estrela deve ser de
3 horas, pois como as ZZ Ceti sdo multi-periédicas pode haver batimento destrutivo entre os
modos de pulsacao e mascarar uma possivel variabilidade, se houver. De fato, nem sempre
se conseguiu observar todos objetos durante esse tempo devido a problemas climaticos.
Quando isto acontecia, a estrela era observada novamente em outra oportunidade. O tempo
de integracao foi de 5 s, o que permite, teoricamente, encontrar um periodo minimo de 10 s
(o menor periodo entre as DAV é de ~ 100 s). Na Tabela 2.1 estdo relacionadas apenas
as estrelas que foram observadas no LNA por O. Giovannini. A primeira coluna fornece
a designacdo WD de McCook & Sion (1987), na segunda coluna o nome mais comum, a
terceira coluna fornece a magnitude visual (V), na quarta coluna estd o tempo de exposicao,
na quinta coluna esta o numero de vezes que a estrela foi observada, e na sexta coluna a

data da observacao.

2.1.2 Reducoes de Séries Temporais

Reduzir dados significa identificar e remover das medidas obtidas todos os efeitos que nao
sao devidos ao objeto observado, mas sim, causados pelo instrumento e também pela at-
mosfera terrestre. O processo de reducao consiste, portanto, em retirar cada um dos efeitos

identificados. O procedimento padrao de reducao é composto pelas seguintes etapas:

i — Tempo morto: O tempo que o sistema de aquisicao leva para contar dois fotons
incidentes consecutivos é da ordem de 1078 s. Como os objetos da nossa amostra sao

fracos ((V') =~ 15) a corregdo pelo tempo morto é desprezivel.

ii — Subtracao do céu: Além da luz da prépria estrela também é contada juntamente uma

luz do céu (luz zodiacal, da Lua, da cidade, e outras fontes exéticas). Durante a noite,
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a luz do céu sofre flutuacées que podem interferir na deteccao das variacoes de luz
dos objetos observados. Para descontar esta luz, mede-se regularmente (em intervalos
que podem variar de 15 min até 1 h dependendo das condicoes do céu e da razao
estrela — céu) a quantidade de luz proveniente somente do céu. Interpolando estes
pontos (retas, spline, ou o que for melhor) podemos descontar esta contribuigao de
cada medida. Com o fotometro de 3 canais, como o utilizado por S. O. Kepler no
McDonald Observatory e algumas vezes no CTIO, um canal mede constantemente o

brilho do céu.

iii — Extincao atmosférica: A massa da camada atmosférica entre o observador e a estrela
muda para diferentes angulos horarios. Quando a estrela passa pelo meridiano ocorre
a menor absorcao da luz da estrela. A maior ocorre para as posi¢does proximas ao
horizonte. A maneira normal de corrigir este efeito é através dos coeficientes de
extincdo. Mas para fotometria rdpida este processo é, em geral, substituido por um
mais eficiente. Como as variagoes de luz devidas a exting¢do sdo de longa escala (horas)
podemos encontrar um polindémio (de baixa ordem, em geral) que melhor se ajusta a
curva de luz da estrela (a do canal do 2 cuja luminosidade é constante). Entao, apés

subtrair pelo céu, os dados sao divididos ponto a ponto pelo polinémio.

Uma vez concluida a correcao por extincao, as curvas de luz estao prontas para serem
analisadas. O préximo passo € identificar na curva de luz da estrela alvo alguma variacao
periédica de luz e que nao esteja presente na curva de luz da estrela de comparagao (isto, em
principio, assegura que a variagao é da prépria estrela). O método utilizado para detectar
variacoes periddicas na curva de luz é através da andlise de Fourier. Para dados igualmente
espagados, foi utilizada a Transformada Répida de Fourier (FFT, do inglés “Fast Fourier
Transform”) de Press et al. (1992) e para os dados ndo igualmente espagados utilizamos a
transformada discreta de Deeming (1975).

O resultado da transformada de Fourier (TF) é um espectro de frequéncia. O espectro
pode ser em unidades de amplitude (linear) ou de poténcia (amplitudexamplitude). A
tarefa agora é decidir quais dos picos sao devidos as variagoes de luz da estrela. Kepler

(1993) descreve o procedimento usado para saber qual a probabilidade ou a certeza de que
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Tab. 2.2: Limites de Nao-variabilidade

WD# NOME  LIMITE (mma) | WD# NOME  LIMITE (mma)
00334016 G1-7 2,4 1507—105 GD176 2.4
0037—006 PG0037—006 4,6 1539—035 GD189 2,0
01514017 G71-41 1,6 1544—377 L481—60 5,2
0243+155 PG0243+155 5,0 1550+183 GD194 3,3
0255—705 BPM2819 2,8 1555—089 G152—B4B 2,0
0308—096 PG0308—096 2.4 1606+422 CASE2 1,8
03394523 RUBIN70 1,6 1616—591 BPM24047 45
04014250 G8-8 1,6 1714—547 BPM24754 8,0
0945+247 PG0945+247 2,0 1716+020 G19—20 3.4
0950—572 BPM19738 4,9 1840—111 G155—34 3,0
0951-035 G161—36 2,8 1857+119  G141—54 4,7
10224050 PG1022+050 1,4 19114135 G142—B2A 2,2
1026+023 PG1026+023 3,0 2039—682 BPM13491 1,9
11014364 PG1101+364 1,8 2105—820 BPM1266 2.9
11164026 GD133 2,7 2115-560 BPM27273 2,6
1119+385 PG1119+385 3,0 2126+734 (261—43 1,4
1123+189 PG1123+189 3,3 21364229 G126—18 12
11474255 G121-22 4,0 2226+061 GD236 2,0
1207—032 PG1207—032 3,6 22464223 G67-23 1,6
1220-013 PG1229—013 3,6 22584406 G216—B14B 47
1244+149 G61—17 4,0 23114552 GD556 5,0
1327—083 G14—58 2,8 2337760 BPM15727 3,0
1418—005 PG1418—005 5,4 23414322 (G130-5 1,9
1448+077 (G66—32 3,9
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um pico no espectro de frequéncia seja verdadeiro, como reproduziremos abaixo.

Quando obtemos a TF de um conjunto de dados, nés devemos estimar a probabilidade
que um pico nao seja o resultado do ruido. O primeiro passo é determinar a poténcia média
(P) da regiao do espectro que estamos interessados, somando todos os picos e dividindo pelo

numero de frequéncias:

P= iv: P,/N, (2.1)

onde P; é a poténcia do pico ¢ e N é o nimero de pontos na regido. Devido aos efeitos

das flutuagoes da transparéncia atmosférica, devemos separar o espectro de frequéncia por

regides, ja que para frequéncias < 4000 pHz o ruido é dominado por estas flutuagoes.
Sendo P, a poténcia do pico observado, a probabilidade que uma frequéncia (do espectro

da TF) tenha uma poténcia P < P, é:

Fobs ]- _ Pops _ Pops
Prob(P < Py,) = / TR Tl (2.2)
0

Entao, a probabilidade que um pico seja falso (Pr) é Pr = 1—Prob(P,s). E a probabilidade
que um pico de ruido em N frequéncias independentes esteja acima de P,,,/P é (Scargle

1982):

Pr=1-(1—e )V N.c— % (2.3)
ou
N _
Py =1 (—)-P. 2.4
b n Py ( )

Assim, se o espectro de Fourier tem 1000 frequéncias independentes entdo Py, = 14P,
para Pr = 1/1000. Ou seja, o pico deve ser 14 vezes maior que a poténcia média para
ter uma chance em 1000 de ser falso. Logo, um pico que satisfaz esta relacao é verdadeiro!
Num espectro de amplitude (escala linear) um pico precisa ser 4 vezes maior que a amplitude
média (A4, que é a média das amplitude de cada pico) para ser considerado verdadeiro, o
que corresponde a um nivel de confiabilidade de 30 (Breger 1995; Handler et al. 1996).

Mas, mesmo que a estrela seja considerada nao-variavel por ter um limite A, < 3 mma,

nos devemos levar em conta que existem alguns efeitos que podem mascarar uma estrela
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variavel como nao-variavel, como:

e Uma ana branca que pulsa com indices [ = 2 e m = 0, quando vista com um angulo de
inclinagao de 90° (“pole on”), parece ser nao—varidvel devido ao cancelamento entre

as superficies quentes e frias;

e Se o0 modo de pulsacao [ for > 3, a amplitude de variacao é minimizada devido
ao cancelamento das diferentes temperaturas da superficie observada (de qualquer

angulo) (Dziembowski 1977; Robinson, Kepler & Nather 1982);

e Amplitude menor que a detectivel com os atuais recursos disponiveis (detectores,

telescopios, seeing, etc).

Na figura 2.1 é mostrado o espectro de Fourier para algumas das estrelas observadas.

As unidades usadas para as curvas de luz e espectro de Fourier sao as seguintes:

mi: modulagdo de intensidade, definida como a variacao fracional em intensidade
(linear). 100% de modulagao é, por defini¢do, 1000 mmi. Essa unidade é usada para

variacoes de intensidade nas curvas de luz.

ma: modulacao de amplitude, é usada nos espectros de amplitude. 100% de modulacao

é, por definicao, 1000 mma.

mp: modulagdo de poténcia, (mp = ma?), é usada nos espectros de poténcia.

Assim, por exemplo, na curva de luz uma modulagao de intensidade de 5 mmi corres-
ponde a uma variacdo de luz de 0,5% do valor médio (o mesmo serve para o espectro de
amplitude, 5 mma significa uma modulacao de 0,5%). Em todos os espectros de amplitude
da Figura 2.1 a linha sélida corresponde a uma amplitude limite A;;,, = 44, e qualquer pico
acima de Ay, é considerado uma variacao real da luz da estrela. Quando nenhum pico estd
acima, entao, Ay, é o limite superior de confiabilidade para uma estrela ser nao-variavel.
Isto significa que abaixo do limite determinado nao podemos saber se a estrela varia ou
nao. Considerando que a menor amplitude das DAV (BPM 37093) é de ~ 4 mma, qualquer

estrela com limite menor de 3 mma é considerada nao-variavel.
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Fig. 2.1: Espectro de amplitude para algumas estrelas observadas no LNA. A linha continua

representa o limite do ruido.
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Tab. 2.3: Didrio das Observag¢oes no McDONALD

WD# NOME \% TEMPO DATA
EXPOSICAO (h)
0033+016 GI1—7 15,5 0,5 08/11/91
0151+017 G71-41 15,0 0,5 08/11/91
0339+523 RUBIN 70 15,8 0,5 09/11/91
0401+250 G8—8 13,8 0,3 08/11/91
0413—077 40 ERI B 9,5 0,01 09/11/91
0637+447 GDT77 14,8 0,4 08/11/91
0921+354 G117—-BI5A 155 1,0 19/04/91
0938+286 TON20 15,5 0,8 21/04/91
09454245 PG0945+245 14,3 0,3 22/04/91
0943+441 G116—52 13,2 0,3 20,/04/91
0951—035 G161—36 14,8 0,5 22/04/91
1001-033 GD110 15,5 0,8 20/04/91
10264023 PG1026+023 14,1 0,3 21/04/90
1033+464 GD123 14,9 0,3 21/04/90
1116+026 GD133 14,6 0,3 18/04/91
1123+189 PG1123+189 14,0 0,5 19/04/91
11474255 G121—22 15,6 1,0 22/04/91
1207-032 PG1207—032 12,3 0,2 20,/04/91
1229-012 PG1229-012 14,2 0,3 22/04/91
12414235 PG1241+235 15,2 0,8 20,/04/91
12444149 G61—17 15,9 1,0 21/04/90
12474553 GD319 12,3 0,2 15/06,/91
1327-083 G14—58 12,2 0,2 19/04/91
1355+340 G165—B5B 16,2 1,5 21/04/91
1418—005 PG1418—005 16,5 1,3 20,/04/91
14484077 G66—32 15,5 1,0 18/04/90
1507—105 GD176 15,4 0,8 20/04/91
15374651 GD348 14,6 0,3 19/04/91
1539—035 GD189 15,2 0,7 21/04/91
1550+183 GD194 14,8 0,7 22/04/91
1555—089 G152—B4B 14,8 0,7 22/04/91
15594369 R808 14,3 0,8 19/04/91
1606+422 CASE?2 13,9 0,3 20,/04/91
1636+160 GD202 15,6 1,0 22/04/91
16374335 G180—65 14,6 0,5 18/04/90
16474591 G226—29 12,2 0,2 21/04/91
1654+637 GD515 15,6 1,3 21/04/91
1655+215 G169—34 14,1 0,3 18/04/90
17164020 G19—20 14,8 0,7 19/04/91
2126+734 G261—43 14,7 0,5 15/06/91
21494372 GD397 15,2 0,6 15/06/91
2226+061 GD236 14,6 0,5 15/06,/91
2258+406 G216—BI14B 15,5 0,5 09/11/91
2311+552 GD556 16,2 0,5 08/11/91
2322+207 PG2322+207 16,3 0,5 09/11/91
2341+322 G130-5 12,9 0,1 08/11/91
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Analisando todos os espectros de amplitude das estrelas observadas por fotometria
rapida neste projeto (LNA + CTIO + McDONALD) foi possivel determinar os limites
nao—variabilidade. Estes limites sao mostrados na Tabela 2.2. Todas as estrelas da Tabela
2.2 foram observadas durante 3 horas no minimo, até que o limite de variabilidade fosse
menor que o aceitavel.

De todas as estrelas observadas neste projeto apenas a BPM 37093 foi descoberta ser
varidvel (Kanaan et al. 1992), e seu espectro de amplitude é mostrado na Figura 2.1. Este
espectro de amplitude corresponde a ~ 2,5 h de observacao, e pode-se notar perfeitamente

um pico em ~ 600 s com uma amplitude ~ 4 mma.

Tab. 2.4: Didrio das Observagdes no KPNO

WD# NOME \Y% TEMPO DATA
EXPOSICAO (min)
10224050 PG10224+050 14,1 7.5 21/5/91
11014364 PG11014+364 14,4 13,3 20/5/91
11194385 PG1119+385 15,7 20,0 21/5/91
11294071 PG11294071 14,9 15,0 21/5/91
12134528 CASE 1 13,3 6,7 20/5/91
1253+482 GD320 16,5 20,0 21/5/91
1610+166 GD196 15,7 20,0 20/5/91
1827—-106 G155—19 14,2 9,2 22/5/91
1840—111 G155—34 14,2 8,3 22/5/91
18574119 G141-54 15,5 18,3 21/5/91
19114135 G142-B2A 14,0 6,7 22/5/91
1919+145 GD219 13,0 5,3 22/5/91
2047+372  G210—36 13,4 8,3 21/5/91
2136+229 G126—18 15,2 13,3 21/5/91
2246+223 G67—23 14,4 9,2 22/5/91
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2.2 Espectroscopia Otica

Entendemos por espectro 6tico a regido do espectro eletromagnético compreendida pelos
comprimentos de onda da radiacio visivel, em geral, de 4000 A a 7000 A. Espectros 6ticos das
estrelas anas brancas DA foram obtidos a fim de determinar seus parametros atmosféricos
(Ter € log g) e sua massa, pois nesta regiao dos espectros encontram-se todas as linhas da
série de Balmer do hidrogénio, que sao sensiveis a temperatura e gravidade.

A seguir, apresentaremos uma descri¢do dos instrumentos utilizados, o didrios das ob-

servagoes e o processo de reducao dos espectros.

2.2.1 Observacoes Espectroscopicas

As observagoes foram realizadas em quatro observatérios: McDonald Observatory (Texas,
EUA), Complejo Astrondémico El Leoncito (CASLEO - Argentina), Kitt Peak National
Observatory (KPNO — Arizona, EUA) e no Observatério Inter-americano de Cerro Tololo
(CTIO — Chile).

Tab. 2.5: Didrio das Observagcoes no CASLEQO

WD+ NOME V TEMPO DATA
EXPOSICAO (h)
0104—464 BPM30551 15,2 3,5 12/10/91
0133—116 R548 14,1 1,5 09/10/91
0255—705 BPM2819 14,1 2,7 07/10/91
0341—459 BPM31594 15,0 2,4 10/10/91
2039—682 BPM13491 135 1,0 09/10/91
2105—820 BPM1266 13,6 4,0 11/10/91
2115—560 BPM27273 14,3 1,0 10/10/91
2337—760 BPM15727 14,6 1,0 08/10/91

Quais deveriam ser os requisitos basicos que os espectros obtidos deveriam ter para

satisfazer os objetivos do trabalho? A nossa meta é determinar 7,; para as anas brancas
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DA com uma precisao de 200 — 250 K (o método é descrito no Capitulo 3). Para tanto, os
espectros devem ter um S/N =~ 70 e resolu¢do nao menor que 10 A.

No McDonald Observatory os espectros foram obtidas através de um espectrégrafo Cas-
segrain e um detector CCD TI (Texas Instrument) de 800 x 800 pixels acoplado ao telescépio
de 2,7 m. A rede de 400 linhas/mm com “blaze” em 4000 A estava centrada em 4500 Ae
uma dispersao de ~ 1,8 A/pix. A largura de fenda era de 2" fornecendo uma resolucio
dos espectro (largura a meia altura das linhas das lampadas de calibracio) de ~ 4 A. As
observagoes foram realizadas em Abril, Junho e Novembro de 1991 por S. O. Kepler, M.
Wood e C. Claver. Os dados obtidos sao mostrados na Tabela 2.3.

Os espectros do KPNO foram obtidos em Maio de 91 através de um espectrografo
Cassegrain acoplado ao telescépio de 2.14 m e com um detector CCD TI semelhante ao
do McDonald. A rede era de 400 linhas/mm e os espectros tinham uma resolugio de ~ 4 A.
A Tabela 2.4 mostra quais objetos foram observados.

No CASLEO utilizamos o telescopio de 2,14 m com um espectrégrafo Cassegrain e
detector CCD de 400 x 600 pixels. A rede de 400 linhas/mm com “blaze” em 4000 A
estava centrada em 4300 Ae uma dispersio de 4,5 A/ pix. A fenda com uma largura de 5,5
forneceu uma resolucdo dos espectros do CASLEO de 10 A. As medidas foram realizadas
em Outubro de 1991 e todos os detalhes estdo sumarizados na Tabela 2.5.

O observatério do CTIO foi utilizado durante 3 turnos de observagao. Os espectros
foram obtidos através do espectrografo Cassegrain acoplado ao telescépio de 1,5 m. Nas
duas primeiras missoes (Junho e Agosto de 1994) nds utilizamos um detector CCD GEC
(General Eletric Co.) 400 x 600 pix e, na dltima (Novembro de 1995), um CCD Loral (1200
x 1200) com um revestimento que aumenta a eficiéncia quéantica (EQ) na regido azul ( <
4000 A). Por exemplo, para o CCD GEC a EQ = 17% e para o CCD Loral a EQ = 65%
em 4000 A. Nas tres oportunidades usou-se uma rede de 300 linhas/mm com “blaze’ em
4000 A e largura da fenda de 250 ym. A dispersio foi de 4,2 A /pix para o GEC e 2,9 A /pix
no Loral, mas em ambos a resolucdo é de 10 A devido as diferentes projecoes da fenda sobre
o CCD. O diario das observacgoes é apresentado na Tabela 2.6. Os espectros obtidos em
Novembro de 95 ainda estao em processo de reducao e, portanto, nao serao analisados aqui.

Devido as diferentes configuracoes de cada instrumento (telescépio + espectrégrafo +
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Tab. 2.6: Didrio das Observagoes no CTIO

WD NOME \% TEMPO DATA
EXPOSIGAO (h)
0037—006 PG0037—006 14,6 1,5 29/08/94
0104—464 BPM30551 15,3 2,7 28/08/94
0231-054 GD31 14,2 1,1 28/08/94
0341—459 BPM31594 15,0 2,7 27/08/94
0950—-572 BPM19738 14,9 1,1 07/06/94
1236—495 BPM37093 13,9 1,3 06/06/94
1356—231 EC1356—232 15,0 1,4 07/06/94
1425—-811 L19-2 13,8 1,0 04/06/94
1503—091 EC1503-092 15,2 2,1 06/06/94
1544377 L481—60 12,8 0,8 04/06/94
1616—591 BPM24047 15,1 3,0 03/06/94
1714—547 BPM24754 15,6 2,8 06/08/94
19504250 GD385 15,2 3,0 29/08/94
2034—290 EC2034-290 16,3 1,3 28/08/94
2105—-820 BPM1266 13,6 2,0 07/06/94
2302—773 EC2302—-773 14,5 1,7 29/08/94
2303+241 PG2303+241 15,5 2,0 29/08/94
2306+131 PG2306+131 15,9 1,7 30/08/94
23264049 G29-38 13,0 0,7 30/08/94
2337—760 BPM15727 14,6 3,0 06/06/94
2348—244 EC2348-242 15,3 1,4 05/06/94
2359—434 BPM45338 13,0 0,6 27/08/94
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Tab. 2.7: Tempos de Ezposicdo (em horas) para uma DA

V  CASLEO CTIO McDONALD KPNO
GEC LORAL
15 4,0 3,4 1,6 0,5 0,3

rede + CCD) o tempo de exposi¢ao de cada objeto, para alcangar a razao S/N desejada,
depende do observatério. Como um exemplo, a Tabela 2.7 mostra o tempo de exposi¢cao
médio necessario para obter um S/N = 70 na regiao da linha H; da série de Balmer do
hidrogénio para uma estrela ana branca DA com magnitude V = 15.

Foram também obtidos espectros 6ticos no LNA usando o telescépio de 1,6 m com o
espectrégrafo Cassegrain e uma rede de 300 ¢/mm com “blaze” em 5000 A. Mas devido &
baixa EQ do CCD na regiao azul e ao alto “blaze”, o S/N nesta regido era muito baixo,

impossibilitando o reconhecimento das linhas altas de Balmer.

2.2.2 Reducoes

Para a reducao dos espectros 6ticos obtidos com detetores CCD, o processo envolve uma
série de correcoes que sao necessarias para eliminar os efeitos produzidos pela eletronica do

sistema. A sequéncia da reducao é a seguinte, conforme o procedimento padrao IRAF:

Subtracao do “bias” — ruido com tempo de integracao igual a ZERO;

Subtracao da corrente de escuro — ruido medido com o obturador fechado durante

longa exposicdao. Em geral, é sempre da ordem do “bias”;
Correcao do “Flat-field” — elimina os efeitos da variacao pixel a pixel do CCD;

Corregao por iluminacao — elimina os efeitos devidos a iluminagao nao uniforme da

fenda;
Transformacao dos espectros bi-dimensionais em uni- dimensionais;

Calibracao em comprimento de onda — usando as lampadas de comparacao de He-Ar;
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Calibracao de fluxo — usando as estrelas padroes espectrofotométricas de Stone &

Baldwin (1983).

No final da reducao foram utilizados espectros de alta resolucao das estrelas padroes*
para correcao final de fluxo. O espectro que obtemos da estrela padrao é dividido pelo de
alta resolucao e o resultado é multiplicado em todos espectros. Este procedimento permite
que sejam corrigidas pequenas distor¢oes do espectro introduzidas pela sensibilidade do
detector.

Durante o processo de reducao foi constatado que em duas etapas houve alguns pro-
blemas. O primeiro é em relacao a calibracao do comprimento de onda. Como a lampada
de comparacao tem poucas linhas intensas na regiao das linhas H,, Hg e Hy, a solucao de
dispersao variou bastante nesta regidao. Assim, em alguns casos houve um pequeno deslo-
camento do centro da linha. A solucado foi tentar minimizar os deslocamentos através da
mudanca do valor do comprimento de onda inicial.

O segundo problema foi determinar a curva de sensibilidade do detetor para calibragao
de fluxo. Os detetores usados sdo menos sensiveis no azul que no vermelho. A menor
razao S/N do azul prejudicou uma correta calibrac¢do no final azul do espectro modificando
levemente a inclinacdo do continuo. Como o procedimento usado na determinacao dos
parametros atmosféricos (ver Capitulo 3) despreza o continuo este problema nio prejudicou
nossos objetivos.

Nas Figuras 2.2 a 2.6 estao todos espectros reduzidos. Cada espectro foi normalizado

em 5050 A e deslocado verticalmente por uma constante.

* Estes espectros estdo disponiveis na Home Page do CTIO (http://www.noao.edu).
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Fig. 2.6: Espectros dticos das estrelas DA, em ordem crescente de T o iniciando no topo.
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Capitulo 3

Determinacao dos Parametros

Atmosféricos

A determinagdo dos parametros atmosféricos (T € log g) para as estrelas ands brancas é,
geralmente, feita através da comparagao dos fluxos previstos pelos modelos de atmosfera com
dados espectroscépicos e/ou fotométricos (Koester, Shulz & Weidemann 1979; Greenstein
1982; Weidemann & Koester 1984; Fontaine et al. 1985; Daou et al. 1990; Dolez, Vauclair
& Koester 1991; Bergeron, Saffer & Liebert 1992; Bergeron et al. 1995; Bragaglia, Renzini
& Bergeron 1995).

Os parametros determinados para grandes amostras sao a base para estudos estatisticos
das estrelas anas brancas. A partir deles podemos estimar os valores médios da massa e do
raio das anas brancas e, assim, tentar resolver alguns problemas astrofisicos como o processo
de perda de massa na fase de AGB, a relacao entre massa inicial e final e a evolugao da
populacao estelar da Galéxia.

Neste capitulo nés discutiremos os aspectos (astro)fisicos que estdo envolvidos na cons-
trucao dos modelos de atmosfera, o procedimento utilizado para determinar os parametros

atmosféricos para as estrelas DA e, por ultimo, apresentaremos os valores obtidos.

3.1 Os Modelos de Atmosfera

Os espectros observados das estrelas DA apresentam somente linhas da série de Balmer do

hidrogénio, assim, os modelos de atmosfera assumem uma composicao pura para a atmosfe-
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ra. Desta forma, estes modelos sdo um tanto simples quando comparados, por exemplo, com
modelos para estrelas da sequéncia principal. Mas as simplificagoes terminam por ai. Existe
a necessidade de incluir parametros livres (ou quase livres) nos modelos teéricos que, por sua
vez, constituem a principal fonte de incerteza na determinacao dos parametros atmosféricos.
Isso significa, por exemplo, que a 7Tt determinada individualmente para cada objeto pode
variar consideravelmente de uma analise para outra. Entre os parametros livres, a eficiéncia
convectiva atmosférica e a composi¢do (ou abundancia) da atmosfera sdo, basicamente, os
ingredientes menos conhecidos e que sdo arbitrariamente incluidos nos modelos para as DA.

Estudos estatisticos de grandes amostras mostram que a razao DA /nDA varia com a Teg
(ver secao 1.2). Abaixo de ~10000 K a razdo DA /nDA passa de ~ 4:1 para ~ 1:1. D’Antona
& Mazzitelli (1979), Vauclair & Reisse (1977) e Koester (1976) mostraram independente-
mente que a variagao observada ¢ uma consequéncia do processo de mistura convectiva que
ocorre entre a fina camada superficial de hidrogénio com a camada mais espessa de hélio
logo abaixo quando a Teg ~ 12000 K, porém, esta conclusio s6 vale quando My < 10780,
Apesar das estrelas DA permanecerem com sua caracteristica espectroscépica de atmosfera
pura de hidrogénio, nao sabemos qual a quantidade de hélio que sobe para a superficie da
estrela, pois o hélio ndo é mais espectroscopicamente visivel abaixo de ~13000 K. Como
as linhas de hélio ndo sao observadas, a sua abundancia somente pode ser determinada a
partir de uma andalise detalhada das linhas mais altas da série de Balmer, pois a presenca
de hélio aumenta a pressao fotosférica e assim produz uma alteracao nos niveis superiores
do dtomo de hidrogénio afetando o perfil das linhas (que é observado!). Para modelar este
efeito é preciso usar o formalismo de Hummer & Mihalas (1988), que leva em conta a per-
turbacao dos niveis atomicos devido a interagao com os dtomos vizinhos, a fim de calcular a
populagao dos niveis atomicos e assim determinar a abundancia de hélio nas anas brancas
DA frias. Porém, um efeito similar nos perfis das linhas pode ser obtido simplesmente au-
mentando a gravidade superficial da estrela e Bergeron et al. (1990) tém mostrado que néo
é possivel separar os efeitos da pressao originados do aumento da abundancia de hélio, do
efeito produzido pelo aumento da gravidade superficial. Entao, para um dado objeto, nao
hé solucao tdnica para os parametros atmosféricos [(Tes, logg e N(He)/N(H))] a menos que

a gravidade ou a abundancia de hélio sejam conhecidas a priori.
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O transporte de energia convectivo torna-se importante nas estrelas DA para 9000 K >
T < 15000 K onde surge uma zona de convecgao muito ativa na zona de ionizagao parcial
da camada de hidrogénio. E neste intervalo de temperatura onde estao a maioria das DA
para as quais os parametros atmosféricos tém sido obtidos. Por exemplo, a distribuicao
de massa de Weidemann & Koester (1984) foi baseada em 70 estrelas DA com 8000 K >
Texr < 16000 K. Na andlise de Shipman (1979) mais de 70% das estrelas DA tém atmosfera
convectiva. As andlises fotométricas de Koester, Shulz & Weidemann (1979) e Fontaine
et al. (1985) levaram em conta a sensibilidade do salto de Balmer (“Balmer jump”) em
relagao a logg exatamente no intervalo de temperatura onde a convecgao é importante.
Entao, é evidente que as incertezas associadas com a descri¢ao do transporte de energia por
conveccao afetam profundamente as conclusoes destas analises.

O transporte de calor por convec¢ao nos modelos é descrito pela Teoria da Escala de
Mistura (MLT, do inglés “Mixing Length Theory”). Embora essa teoria apresente muitas
falhas, ela tem sido um modelo fenomenolégico 1til para a descricao da convecgao estelar
por mais de trinta anos (Hansen & Kawaler 1994).

Em linhas gerais, a idéia béasica da MLT é a andlise do comportamento de um elemento
do fluido movendo-se das regides quentes para as mais frias, e vice-versa, que é capaz
de transportar calor através do material estelar. Os elementos surgem da instabilidade
do fluido cujas propriedades nao variam drasticamente com aquelas da vizinhanca. Se
as condi¢bes permitem, os elementos sdo movidos (para cima ou para baixo), devido aos
efeitos de flutuagao (ou forga de empuxo, segundo o principio de Arquimedes), através
de um certo comprimento #, a escala de mistura, antes que percam sua identidade como
elementos separados e combinem com o fluido ao redor. Quando os elementos sobem, eles
mantém a pressao em equilibrio com sua vizinhanca. Como esses elementos iniciam sua
subida de regidoes mais quentes que aquelas onde misturam com a vizinhanca, o calor é
transportado a partir de um ponto inicial até um nivel de altura /. Durante a subida,
o elemento pode liberar calor para sua vizinhanca. Simultaneamente, elementos frios em
niveis mais altos descem uma distancia ¢, e também combinam-se com o fluido ao redor.
O efeito liquido é o transporte de calor para fora da estrela. A taxa de transferéncia de

calor é estabelecida pela taxa de formacao do elemento, a velocidade para subir, a escala
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de mistura (¢), a temperatura da estrela como uma fun¢do da profundidade, e do calor
especifico dos elementos. Tudo o que a teoria necessita é que a temperatura, densidade e
outras quantidades estelares sejam conhecidas em um pequeno raio de interesse (ao redor
do elemento do fluido). Assim, o fluxo de calor convectivo pode ser calculado naquele ponto
e, portanto, a MLT é uma teoria local, enquanto o transporte convectivo real é turbulento
e portanto nao linear e nao local.

A principal fonte de incerteza no processo de mistura é a eficiéncia convectiva, que
influencia a profundidade da zona de conveccao. A incorporacao de diferentes eficiéncias
para o transporte de energia convectivo nos modelos de atmosfera modifica os fluxos mono-
cromaticos preditos. Todas essas variagoes sao feitas dentro do formalismo da MLT que pode
ser facilmente implementada nos c6digos de modelos de atmosfera (Bergeron, Wesemael &
Fontaine 1992). Mas ja existem cédlculos que utilizam a teoria dindmica para descrever a
convecgao na atmosfera das anas brancas (Canuto & Mazzitelli 1992; Fontaine & Brassard
1994; Mazzitelli 1994).

O fluxo monocromdtico devido ao transporte de energia convectivo previsto pela MLT

é dado por

H H,

p p

0 1/2
F, = Pt (a9Q> (V—V)>2, (3.1)

onde (V — V') é obtido a partir da solugio de

B 32 1/2
(V-V")2 = -5+ (T +V — vad) : (3.2)

e B é dado por

s V=V _ oT% (H\" 53)
T (V=V)2 ptr.Cp \agQ ' ’

Na ultima equacao o parametro d é definido como

872
d= —&% 3.4
14 (872/c)’ (3-4)

onde 7. é a profundidade 6tica de uma célula convectiva dada por
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Tab. 3.1: Constantes Numéricas da MLT
Versao a b ¢ [(/H,

ML1 1/8 1/2 24 1
ML2 1 2 16 1
ML3 1 2 16 2

Te = KLp. (3.5)

Os simbolos usados nas Equacgoes 3.1 a 3.4 tém o seguinte significado: C, é o calor es-
pecifico a pressao constante; ¢ a escala de mistura; () o coeficiente de expansao térmica; g
a gravidade local; p a densidade; T" a temperatura; H, a altura da escala de pressao; o a
frequéncia angular do elemento do fluido (a velocidade do elemento convectivo, w, é of).
As constantes nimericas a, b e ¢ parametrizam a eficiéncia da conveccao e dependem da
geometria assumida das células convectivas. O valor da escala de mistura, ¢, também é
considerado um parametro livre, mas da ordem de H,.

Na Tabela 3.1 estao sumarizadas as versoes da MLT utilizadas nos modelos de atmosfera
das estrelas anas brancas DA e o valor de cada constante. A nomenclatura para as diferentes
versdes da MLT é a de Fontaine, Villeneuve & Wilson (1981). A versao ML1 corresponde
ao tratamento da MLT feito por Béhm-Vitense (1958) e a versdo ML2 ao de Béhm &
Cassinelli (1971). Estas duas versoes diferem apenas pelos valores das constantes a,b e ¢
enquanto ambas assumem a razdo entre a escala de mistura e a altura da escala de pressao
a = {/H, = 1. A parametrizacio ML2 reduz a taxa de perda de energia horizontal,
aumentando a eficiéncia convectiva em relagdo a versao ML1 (Tassoul, Fontaine & Winget
1990). A versao ML3 é idéntica a versdo ML2 mas com um valor de oo = 2, sendo, portanto,
mais eficiente. Nao existem razoes concretas para esperar que em estrelas reais a eficiéncia
convectiva deveria estar restrita as versoes da MLT consideradas na Tabela 3.1, nem que
seja constante do nicleo a atmosfera.

Uma comparacao entre os modelos atmosféricos usando diferentes versoes da MLT para

determinar o fluxo monocromdtico foi realizado por Bergeron, Wesemael & Fontaine (1992)
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e Bergeron et al. (1995). Eles mostraram que as diferengas nos fluxos sdo muito peque-
nas em altas tempraturas (Teg > 15000 K) onde uma fragdo muito pequena da energia é
transportada por convecgdo, e em baixas temperaturas (T < 8000 K) onde a convec¢io
torna-se adiabatica. Entretanto, para 8000 K < T < 15000 K as diferencas no fluxo entre
as versoes ML1 e ML3 tornam-se grandes, alcancando um mdaximo para 7T ~ 13000 K;
nesta temperatura o fluxo do modelo ML3 é 8% (25%) maior em 5500 A (3500 A) que no
modelo ML1. E a tnica regiao espectral onde o fluxo do modelo ML1 é maior que o ML3
é no ultra-violeta (UV) distante. A distribui¢do de energia no UV também é fortemente
afetada pela parametrizacao da MLT.

A forte influéncia da eficiéncia convectiva na regiao entre ~ 8000 e ~ 15000 K tem cau-
sado um sério problema na determinacao dos parametros atmosféricos das estrelas DAV, ja
que todos estes objetos estao exatamente dentro deste intervalo. Nesta regiao os parametros
atmosféricos sao muito dependentes da parametrizacao adotada e um espectro observado
pode ser ajustado com qualquer um dos modelos de diferentes versoes da MLT. Quando a
eficiéncia convectiva aumenta, os resultados para as estrelas ZZ Ceti tornam-se mais quentes
e menos massivos. Por exemplo, a DAV G226-29, tem T = 11490 K, 13650 K e 15010 K
para os modelos ML1, ML2 e ML3, respectivamente (Bergeron et al. 1995). Portanto, nao é
possivel determinar qual a parametrizacao da MLT que deve ser adotada utilizando somente
os espectros Oticos. Por esta razao, Bergeron et al. (1995) analisaram também espectros no
UV de algumas ZZ Ceti e mostram que somente usando a parametrizacao ML2 e a = 0,6

é possivel ajustar a mesma temperatura em ambas regides (6tico e UV) do espectro.

3.2 O Método para Determinar 7T'.; e logg

A determinacao de T e log g para as estrelas anas brancas é feita através da comparacgao
entre o espectro observado e o espectro sintético.

Os espectros sintéticos que nds usamos para determinar os parametros atmosféricos
foram calculados e fornecidos por Detlev Koester da Universidade de Kiel (Alemanha). O
modelo de atmosfera usado para gerar os espectros utiliza a parametrizacao ML1 mas com

a = 2. Esta é uma versdo mais eficiente que a ML1/a = 1, muito similar & ML2 e que
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tem fornecido o melhor ajuste ao espectro da DAV G 117-B15A obtido pelo HST (Koester,
Allard & Vauclair 1994).

O procedimento que temos utilizado para a determinacao dos parametros atmosféricos
estd baseado na comparacao dos perfis das linhas do hidrogénio. Como podemos ver na
Figura 3.1 as linhas da série de Balmer (H,, até Hy) modificam o seu perfil com a variagao
da temperatura efetiva e da gravidade. A linha Hg é omitida da Figura 3.1 para realcar as
demais linhas. As linhas Hg a Hj sao sensiveis a Teq, enquanto as demais sao fortemente
influenciadas por log g. Portanto, estas linhas sdao indicadores dos parametros atmosféricos

das estrelas DA.

Teff = 12500 K

1.0
0.8
<~ 0.6 r
04

Relativo

F

1.0
0.8 r
< 0.6 r
04 r

Relativo

F

3900 4000 4100 4200 4300 4400

Fig. 3.1: Espectros sintéticos com diferenteslogg e T ey. No grifico de cima, a linha trace-
jada representa o espectro com log g = 9.0, e no grdfico de baizo a linha tracejada

representa o espectro com T .5 = 9000 K.

A técnica de ajuste é a mesma utilizada por Bergeron et al. (1995), Bragaglia, Renzine &
Bergeron (1995), Bergeron, Saffer & Liebert (1992) e Daou et al. (1990) para determinar os
parametros atmosféricos das estrelas DA. O primeiro passo é normalizar a linha do continuo
para a unidade em distancias fixas do centro da linha (H@ a Hy), em ambos os espectros

observado e tedrico. Esses pontos sao escolhidos longe suficiente do centro das linhas a fim
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de preservar seus perfis. Podemos notar na Figura 3.1 que o continuo adjacente (em ambos
os lados) de cada linha foi normalizado a unidade em pontos definidos a uma certa distancia
do centro da linha.

A etapa seguinte consiste em comparar ponto a ponto as linhas do hidrogénio do espectro
observado com o espectro sintético, que é convoluido com um perfil instrumental do tipo
Gaussiano (~ 8 A). Através deste procedimento calculamos a fungao S que é definida por

s=y E-ET (3.6

i=1 9;
onde n é o ntimero de pontos do espectro, F° o fluxo do espectro observado, F* o fluxo do
espectro sintético e o; o erro da medida 7. Nés assumimos um valor arbitrario constante
de 0 = 1 para cada ponto dos dados, isto é, todos os pontos com o mesmo peso, ja que 0s
espectros observados sao de alta razao S/N.

Na determinacao de S o continuo nao é usado para evitar que erros na calibracao de
fluxo possam modificar a forma do continuo e interferir na determinacao dos parametros. O
continuo também contém o maior nimero de pontos do espectro e como ele ndao é um forte
indicador de T'eg € log g n6s nao incluimos estes pontos no calculo do S. Assim, normalizando
tanto os espectros observados e tedricos, nés asseguramos que a comparacao leva em conta

somente os aspectos fisicos, isto é, as variacoes dos perfis de linha dos espectros.

Os parametros atmosféricos dos espectros sintéticos sao os seguintes:

e Tq: de 8000 a 14000 K em intervalos de 250 K; de 14000 a 18000 K em intervalos de
500 K.

e logg (em ecm/s?): 7,0; 7,5; 7,8; 7,9; 8,0; 8,1; 8,2; 8,5; 9,0.

O resultado desta andlise é um conjunto de valores de S representando a comparagao
do espectro observado com cada um dos espectros sintéticos. Como cada espectro sintético

possui um valor de T'eg € log g, temos que

S = S(Tes,10gg). (3.7)
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log g
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eff

Fig. 3.2: Curvas de niveis no plano Ty — log g para a BPM31594. Cada minimo repre-

senta uma solugao.

Portanto, determinamos uma funcgao discreta de duas varidveis que representa uma grade
de dimensdo 33 x 9. Cada S da grade representa um ponto do plano T — logg. Entao,
para determinar os valores de T € log g que correspondem ao melhor ajuste do espectro
observado ¢ preciso encontrar o valor que minimiza a distribuicao de S. A técnica usada para
encontrar o valor minimo desta distribuicao consiste em fornecer um valor inicial e a partir
deste ponto a rotina de minimiza¢do procura os pontos seguintes para os quais a derivada
direcional é menor, dentro de um certo limite de convergéncia previamente definido.

Este método tem se mostrado muito bom para as andlises das DA quentes (Bergeron,
Saffer & Liebert 1992) e frias (Bergeron et al. 1990) onde existe somente uma solugdo para
T e logg. No entanto, na regiao das estrelas DAV (ao redor de ~ 12500 K), onde estao
a maioria das estrelas observadas, o método apresenta algumas complicacoes. Nesta regiao
de temperatura efetiva ocorre o méximo da opacidade do hidrogénio e, portanto, a largura
equivalente das linhas da série de Balmer atinge o seu maior valor. A temperatura exata
para a qual ocorre o valor maximo da largura equivalente depende da parametrizagao da

MLT e da gravidade (Bergeron et al. 1995). Assim, para estrelas DA com temperatura um
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poUCO Menor ou um pouco maior que a temperatura de maximo pode haver duas solucoes
na determinagao de Teq e log g (ver Figura 3.2).

Como foi mostrado por Daou et al. (1990) através da andlise das larguras equivalentes
das linhas do hidrogénio, logg pode ser unicamente determinado usando as linhas mais
altas da série de Balmer como H, Hg e Hg que sao sensiveis a gravidade devido a alteragao
dos niveis atomicos mais altos. Porém, nao é possivel encontrar uma solucao tunica para
Tes. Para algumas estrelas, portanto, nés temos duas solucées no plano T — log g, como
podemos ver pelas curvas de niveis da Figura 3.2.

Para saber qual das duas solugdes é a verdadeira, Bergeron et al. (1995) mostram que
para as DAV a solugao é sempre a mais fria. Esta conclusao se deve ao fato de que a maxima
largura equivalente das linhas de Balmer ocorre em temperaturas maiores que aquelas das
estrelas DAV. Fontaine et al. (1985) usando o diagrama de duas cores [my, (b — y)] também
chegaram & mesma conclusdo, pois o indice de cor (b — y) é um indicador da temperatura,
enquanto o indice m; mede a intensidade das linhas de Balmer ja que o filtro v de Stromgren
esta centrado sobre a linha Hjy.

No caso das demais estrelas DA, é preciso determinar a Teg por outro método. Usando
os indices de cores dos sistemas fotométricos Multi-canal (MCSP) e de Stromgren, nés
determinamos os parametros atmosféricos através da comparacdo com as cores sintéticas

geradas pelos modelos de Bergeron et al. (1995).

3.3 T.: e logg Obtidos Fotometricamente

Noés usamos o termo Teffo ; e log g’ para designar os parametros atmosféricos obtidos através
das cores fotométricas. Estes valores sao utilizados apenas para decidir qual das duas so-
lugoes obtidas pela andlise espectroscopica € a correta. O motivo é que as cores fotométricas
sao bons indicadores de temperatura por medirem a inclinacdo do continuo; embora menos
precisas que as espectroscopicas, sao suficientes para indicar se a estrela é mais quente ou
mais frial

Na Figura 3.3 sao mostrados os diagramas cor — cor para cada sistema fotométrico

juntamente com os indice de cor para as estrelas que possuem medidas fotométricas. Os
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Fig. 3.3: Diagrama de duas cores de a) Stromgren e b) MCSP, para as estrelas DA ndo-

varidveis (DA), DA ndo observadas fotometricamente (DA NO) e DA wvaridveis

(ZZ Ceti). As linhas sdlidas representam curvas de mesma T oy e mesmo logg.

A T g varia da direita para esquerda de 8000 (1000) a 17000 K e logg de baizo

para cima a partir de 7 (0,5) a 9.
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indices de cor do sistema fotométrico de Stromgren para as estrelas DA foram obtidos das
seguintes referéncias: Fontaine et al. (1985), Graham (1972), Lacombe & Fontaine (1981),
Wegner (1983) e Wegner (1979). Os indices de cor do sistema multi- canal sdo fornecidas
pelas seguintes referéncias: Green, Schmidt & Liebert (1986) e Greenstein (1984).

Os parametros atmosféricos foram determinados a partir da interpolacao entre as trés
cores sintéticas mais proximas da cor observada para uma dada estrela (ver Figura 3.3). No
sistema de Strémgren as cores [(b—y), (u—>b)] e no sistema multi-canal as cores [(G—R), (U—
V)] sdo os indicadores da Teg e logg. Para cada um destes pares hd uma temperatura e
gravidade associadas. Assim, podemos determinar independentemente os parametros para
cada estrela.

Na Tabela 3.2 sdo apresentados os valores de T € log g obtidos a partir de cada um
dos sistemas fotométricos.

Para 24 estrelas da nossa amostra existem 7ot obtidas pelos dois sistemas. N6s demos
prioridade para a Tef; Jf do MCSP sobre aquelas de Stromgren porque os indices de cor do
MCSP foram obtidos através das medidas de alta razao S/N feitas no telescépio de 5 m do
Monte Palomar. Assim, as cores do MCSP tém um erro menor, como pode ser visto pela

barra de erro da Figura 3.3.

3.4 T, elogg Obtidos Espectroscopicamente

Os parametros atmosféricos foram obtidos através da andlise dos perfis das linhas de Balmer
usando os espectros 6ticos apresentados no Capitulo 2. O procedimento utilizado foi descrito
na Secao 3.3.

Na Tabela 3.3 estdao os parametros atmosféricos para todas as estrelas DA observadas.
Na Tabela 3.3 a primeira coluna é a designacao WD, a segunda é o nome do objeto, a terceira
a T, a quarta o erro na determinacao de 7T'es, a quinta a gravidade, a sexta o erro em log g,
e a ultima coluna a massa da estrela. O método para determinar a massa das estrelas sera
o assunto do préximo capitulo. Na Figura 3.4 estao alguns espectros comparados com o
espectro sintético com 7o e log g mais proximos. Pode-se notar que em alguns espectros

(por exemplo, BPM37093, L481—60) o continuo na parte azul estd levemente diferente da
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Tab. 3.2: Parametros atmosféricos obtidos fotometricamente

Stromgren MCSP
WD # NOME Ter (K) logg Tex (K) logg
00334016 G1-7 10734 8.734 11373 8.373
0037—006 PG0037—006 12320 7.820
0104—464 BPM30551 10535 8.035
0133—116 Rb548 12068 7.568 11035 7.535
01514017 GT71-41 12103 8.103 11080 7.080
0231-054 GD31 14260 8.630
0255—705 BPM2819 10994 7.994
0339+523 RUBINT70 12999  7.999
0341—-459 BPM31594 12571 7.571
0401+250 G8-8 13054 8.054 12749 8.249
0413—-077 40EriB 19950 7.492 16472 8.736
0637+447 GD77 13781 8.281
0921+354 G117—B15A 13040 8.040 12533 8.033
0938+286 TON20 13533 8.533
0943+441 G116—-52 14160 7.580
0950—-572 BPM19738 12465 7.965
0951-035 G161-36 13642 7.142
1001-033 GD110 9188 8.188
10224050 PG1022+050 12541 7.041
10264024 PG1026+4-024 12284 7.784
11014364 PG1101+4-364 12617 7.617
11164026 GD133 12298 7.798 11855 7.855
11194385 PG1119+385 15881 8.940
11294071 PG1129+4071 13437 7.937
11474255 G121-22 11088 8.088
1236—495 BPM37093 12912 8.412
12444149 G61-17 11614 8.114 10170 7.670
12534482 GD320 13206 8.206
1327—-083 G14-58 15692 7.346 12273 8.773
13544340 G165—B5B 14922  7.961
1418—005 PG1418—-005 13979 8.479
1425—-811 L19-2 11503 8.003
14484077 G66—32 12318 7.818 12576 8.076
1507—-105 GD176 11965 7.465
15374651 GD348 10146 8.146
1539—-035 GD189 9940 7.940
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TABELA 3.2 CONTINUAGCAO

Stromgren MCSP
WD # NOME Ter (K) logg Ter (K) logyg
1544—-377 L481—-60 9731 7.731
1550+183 GD194 14625 8.813
1555—089 G152—-B4B 13263 7.763
15594369 R808 11275 7.775 11016 8.016
1606+422 CASE2 13251 7.751
1616—591 BPM24047 12277 7777
1637+335 G180—65 9933 7.933
1647+591 G226—29 12330 8.330 12463 8.463
1654+637 GDb515 13167 8.167
1655+215 G169-34 9647 8.147 9310 7.810
1714—547 BPM24754 11821 7.821
17164020 G19—-20 12882 7.882
1827—106 G155—19 13341 7.341
1857+119 G141-54 10443 7.943
1840—111 G155—-34 8982 7.482
19114135 G142—B2A 13719 7.719
1919+145 GD219 16595 8.298
19504250 GD385 12570 8.070 12048 8.048
2039—-682 BPM13491 16435 8.218
2047+372 G210-36 15029 8.515
2105—-820 BPM1266 9941 7.941
2115-560 BPM27273 9932 7.932
21264734 G261-43 15895 7.947 155641 7.771
2136+229 G126-—18 8945 7.445
2149+372 GD397 12638 7.638 12261 7.261
2226+061 GD236 16945 8.472
2246+223 G67—23 9830 8.830 10062 8.562
2303+241 PG2303+241 11374 7.874 11284 8.284
2306+131 PG2306+131 18143 8.690 12901 7.901
23114552 GD556 11050 8.050 10516 7.516
23224205 PG23224-207 11741 8.241 13042 8.042
2326+049 G29-38 12416 7.916 11723 7.723
2337-760 BPM15727 14115 7.057
2341+322 G130-5 13063 8.063 12993 8.493
2359—434 BPM45338 8153 7.653
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estrela. Nés assumimos que esta discrepancia é devida ao efeito da calibracao de fluxo. Mas
como o método normaliza o continuo em ambos os lados da linha este desvio nao prejudica
as determinagoes de T'e € log g.

Seis estrelas tém 7'y maior que o limite da nossa grade, 18000 K. Os valores obtidos para
estes objetos foram determinados por Pierre Bergeron (Universidade de Montreal, comuni-
cagao privada) usando modelos de atmosfera com ML2. Sao os seguintes: PG0945+245,
Ter = 33100 K; PG1033+464, (GD123), T = 29800 K; PG1123+4189, Tz = 54000 K;
PG1229-012, T = 19500 K; PG1241+4-235, Ter = 27000 K; PG1247+553 (GD319—A),
Ter = 32400 K. A GD319—A é uma sdB, como pode-se ver pelo seu espectro na Figura
2.5. Todos estes objetos tém cores fotométricas que os colocam na regiao da faixa de ins-
tabilidade, porém a T obtida espectroscopicamente é muito maior. Este fato evidencia a
imprecisao da fotometria para determinar a Teg das estrelas DA.

Algumas estrelas da Tabela 3.3 pertencem a sistemas bindrios. Estes sistemas binérios
sao formados por uma estrela DA e uma estrela ana. Segundo Oswalt, Hintzen & Luyten
(1988) as bindrias sdo: G121—-22 (DA6 + dM2); L481—-60 (DA7 4+ dG6); G19—20 (DA3 +
dM3); G130—5 (DA4 + dM5). A DA CASE1 foi identificada como binédria (DA + dM2)
por Sion, Wesemael & Guinan (1984). O espectro da DA GD77 (Figura 2.3) mostra que ela
é uma estrela magnética, pois um fraco efeito Zeeman pode ser notado na base das linhas
do hidrogénio. Schmidt, Stockman & Smith (1992) determinaram um campo magnético
longitudinal de 350 KG. A DA PG10224-050 é uma pré-variavel cataclismica.

Os erros associados aos parametros atmosféricos 1o € log g da Tabela 3.3 foram deter-
minados usando o método descrito por Zhang, Robinson & Nather (1986). Como S é uma
fungao de Te € logg (Equacao 3.6), os melhores parametros sao aqueles que minimizam
S. Qualquer variacao dos parametros atmosféricos altera o valor de S. Sendo S, o valor
minimo de S, entdo quando um dos parametros é modificado por uma pequena quantidade
d e o outro é permitido variar, obtem-se um novo minimo para S, digamos S’. Assim, o
erro associado ao parametro modificado (o;, sendo j = 1,2 pois nosso S depende de Teq €
log g), como definido por Zhang, Robinson & Nather, é:

2 d’

= (35)
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Fig. 3.4: Alguns epsectros observados comparados com o espectro sintético mais prorimo.
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Tab. 3.3: Parametros atmosféricos obtidos espectroscopicamente

WD # Nome Tex (K) op . logg oy Massa (Mo)
0033+016 G1-7 11184 179 8.502 0.069 0.93
0037—006 PG0037—006 13867 334 8.403 0.106 0.86
0104—-464 BPM30551 12355 441 8.157 0.140 0.70
0133—116 Rb548 12692 398 7.904 0.105 0.56
01514017 GT71-41 13571 158 7.626 0.059 0.42
0231-054 GD31 16625 309 8.623 0.050 1.00
0255—705 BPM2819 10434 197 7.802 0.111 0.49
03394523 RUBINT0 12866 107 7.369 0.075 0.34
0341—-459 BPM31594 12057 155 7.799 0.098 0.50
0401+250 G8-8 13814 194 7.661 0.060 0.44
0413—-077 40EriB 15866 154 7.791 0.063 0.51
0637+447 GD77 14871 119 8.126 0.048 0.69
0921+354 G117—B15A 13196 191 8.141 0.069 0.69
0938+286 'TON20 14258 216 7.768 0.064 0.49
0943+441 G116—-52 13250 161 7.444 0.063 0.36
0950—572 BPM19738 13004 888 7.706 0.121 0.46
0951-035 G161—-36 13791 136 7.850 0.056 0.53
1001-033 GD110 8550 28 7.486 0.066 0.35
10224050 PG1022+050 12309 168 7.529 0.110 0.38
10264023 PG1026+023 12995 132 7.800 0.076 0.50
1101+364 PG1101+364 12470 170 7.177 0.154 0.28
11164026 GD133 13004 97 7.668 0.073 0.44
11194385 PG1119+385 15984 157 8.050 0.076 0.64
11294071 PG1129+071 14683 219 7.980 0.072 0.60
11474255 G121-22 10317 66 7.868 0.072 0.53
12134528 CASE1 16859 233 7.842 0.078 0.53
1236—495 BPM37093 12690 286 8.687 0.104 1.03
12444149 G61-17 11068 106 7.802 0.075 0.50
12534482 GD320 13655 230 7.713 0.070 0.46
1327—-083 G14-58 13798 253 7.752 0.063 0.48
13554340 G165—B5B 13948 215 7.861 0.059 0.53
1418—005 PG1418—-005 13252 554 7.743 0.069 0.47
1425—811 L19-2 13150 120 8.150 0.045 0.70
14484077 G66—32 13819 338 7.833 0.066 0.52
1503—091 EC1503—0918 15327 328 8.080 0.099 0.66
1507—105 GD176 10640 107 7.477 0.071 0.35
1539—-035 GD189 10457 102 8.120 0.069 0.67
1537+651 GD348 9910 44 7.870 0.070 0.53
1544—-377 L481—-60 11367 815 8.413 0.111 0.86
1550+183 GD194 14826 225 8.211 0.058 0.74
1555—089 G152—B4B 14107 172 7.771 0.061 0.49
15594-369 RS&08 12000 159 7.876 0.074 0.54
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TABELA 3.3 CONTINUACAO

WD # Nome Teg (K) op . logg o015y Massa (M)
1606+422 CASE2 13253 175 7.561 0.063 0.40
1610+116 GD196 14231 221 7.772 0.075 0.49
1616—591 BPM24047 14679 392 8.091 0.092 0.66
1636+160 GD202 13590 597 7.856 0.067 0.53
16374335 G180—65 10365 76 7.915 0.070 0.55
1647+591 G226—29 13563 165 8.091 0.067 0.66
16544637 GD515 13083 163 7.877 0.076 0.54
1655+215 G169—34 9578 37 7.831 0.068 0.51
1714—-547 BPM24754 12926 321 8.044 0.109 0.63
1716+020 G19-20 13754 227 7.736 0.063 0.47
1827106 G155—19 13856 194 7.740 0.072 0.47
1840—111 G155-34 10389 96 8.002 0.082 0.61
1857+119 G141-54 10182 63 7.949 0.080 0.57
1911+135 G142—B2A 14839 258 8.098 0.068 0.67
1919+145 GD219 14765 240 8.097 0.067 0.67
1950+250 GD385 13002 373 8.006 0.077 0.61
2034—290 EC2034—290 15812 322 8.589 0.093 0.98
2039-682 BPM13491 16904 289 8.255 0.093 0.77
20474372 G210-36 14632 184 8.133 0.066 0.69
2105—820 BPM1266 11264 182 8.000 0.110 0.61
2115-560 BPM27273 9588 55 7.803 0.098 0.49
21264734 G261-43 13036 251 7.952 0.104 0.58
21364229 G126-18 10652 181 8.040 0.085 0.63
2149+372 GD397 13699 222 7.857 0.083 0.53
22264061 GD236 15863 213 7.774 0.090 0.50
2246+223 G67—23 11131 208 8.648 0.083 1.01
22584406 G216—B14B 10131 48 8.060 0.066 0.64
2302-773 EC2302-773 13447 303 8.097 0.110 0.67
23034241 PG2303+241 12253 217 8.315 0.107 0.80
2306+131 PG2306+131 14365 220 7.935 0.075 0.58
23114552 GD556 12464 282 7.807 0.084 0.50
23224205 PG2322+207 13775 114 7.750 0.054 0.48
23264049 G29-38 13323 132 8.197 0.426 0.73
2337-760 BPM15727 14816 220 7.543 0.094 0.39
23414322 G130-5 13582 144 7.647 0.057 0.43
2348—-242 EC2348—-242 12602 606 8.065 0.116 0.65
2359—-434 BPM45338 8634 51 8.099 0.114 0.66
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Fig. 3.5: Comparacdo entre as T .5 das estrelas em comum com outras amostras: Bergeron,
Saffer € Liebert (BSL); Bragaglia, Renzini & Bergeron (BRB) e Bergeron et al.
(27 Ceti).

Algumas das nossas estrelas também possuem parametros atmosféricos obtidos por ou-
tros autores. Existem 6 estrelas em comum com a amostra de Bergeron, Saffer & Liebert
(1992): Rubin 70, 40 Eri B, PG1101+364, G14—58, G142—B2A e GD236. A diferenca
média entre as T é de 630 K. Na amostra de Bragaglia, Renzini & Bergeron (1995) con-
tamos 8 estrelas em comum: BPM2819, BPM37093, G14—58, G152—B4B, BPM13491,
BPM27273, BPM15727 e BPM45338. A diferenca média entre as Tz obtidas por nos e
eles é mais baixa que a anterior, 421 K. Bergeron et al. (1995) observaram 22 estrelas ZZ
Ceti e obtiveram espectros de alta razao S/N (~ 100). Nés observamos 12 estrelas ZZ Ceti,
sendo 11 em comum, com uma diferenca média entre as Tex de apenas 245 K. A tnica,
EC2348—242, que nao foi observada por eles foi descoberta por Stobie et al. (1993) e as
nossas deteminagoes de T € log g sio as primeiras obtidas com espectro de alta razdo S/N.

A Figura 3.5 apresenta a comparagao entre as nossas temperaturas com aquelas obtidas
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pelos trabalhos acima referidos.

Kepler et al. (1995a) determinaram os parametros atmosféricos para 58 estrelas em
comum com nossa analise, usando os modelos de atmosfera com parametrizacao ML2 for-
necidos por Pierre Bergeron. Os espectros sao os mesmos que os utilizados aqui e foram
ajustados usando o mesmo procedimento de Bragaglia, Renzini & Bergeron e Bergeron,
Saffer & Liebert. A média da diferenca de T entre as estrelas em comum nas duas andlises
é de apenas 262 K. Este resultado confirma a semelhanca entre os modelos utilizados para
determinar os parametros atmosféricos das estrelas DA.

Os erros obtidos pelo nosso método sao, em geral, maiores que os erros obtidos pelo
procedimento usado por Bergeron, Saffer & Liebert e Bragaglia, Renzini & Bergeron (ambos
utilizam o mesmo método), mas com S/N maior.

Considerando que a determinacao de 7o € log g dependem do procedimento de reducao
e do método usado para determinar os parametros atmosféricos, as diferencas obtidas sao
completamente razodveis, pois os trabalhos acima referidos (BSL, BRB) afirmam que os
erros externo sao da ordem de 400 K, o que comprovamos quando comparamos a 7T'eg obtida

para a mesma estrela em diferentes observatorios.



Capitulo 4

A Distribuicao de Massa das Estrelas
DA

Os modelos de evolugao estelar afirmam que no minimo ~ 90% das estrelas formadas na
sequéencia principal terminam sua evolucao como estrelas anas brancas. Por este motivo, a
distribuicdo de massa das anas brancas pode fornecer importantes vinculos sobre as fases
anteriores da evolucao estelar e sobre a histéria da populacao do disco Galdctico. Em
particular, é possivel determinar a relacdo entre massa inicial-final (por exemplo, Koester &
Weidemann 1980; Reimers & Koester 1994) e, portanto, inferir a quantidade total de massa
que cada estrela perde durante a sua evolucao. Se a distribuicao de massa e a funcao de
luminosidade das anas brancas, juntamente com a relagao massa inicial-final, sdo conhecidas,
entao a histéria completa da formacao estelar no disco pode ser reconstruida.

Nas secoes seguintes iremos descrever os métodos geralmente usados na determinacao
da massa das estrelas anas brancas, vamos analisar as distribuicoes de massa anteriores e,

por ultimo, apresentar a distribuicdo de massa obtida para nossa amostra de estrelas DA.

4.1 Métodos para Determinar a Massa das Anas
Brancas

A t1nica maneira de determinar a massa diretamente é através de sistemas binarios com
paralaxe trigonométrica conhecida e destes, somente os sistemas cuja separacao angular

dos membros em relagao ao centro de massa é possivel medir. Além disso, ndo podem ser
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proximos significativamente para evitar uma troca de massa que modificaria sua estrutura
por influéncia externa (Schwarzchild 1958). Assim, restam apenas muito poucos sistemas
cujas massas de ambos os membros podem ser determinadas através da equacgao da orbita
baseada na relacao entre periodo e distancia fornecida pela Terceira Lei de Kepler (Kepler
1619). Os poucos casos conhecidos fornecem valores um tanto diferentes: 1,05 + 0,03 M
para Sirius B (Gatewood & Gatewood 1978); 0,42 +0, 02 My, para 40 Eri B (Heintz 1974)";
0,62 M para Procyon B (Popper 1980; Irwin et al. 1992).

Um outro método muito promissor para deteminar a massa das anas brancas é através da
andlise dos modos de pulsacao (veja Se¢ao 1.4). Este método é até agora aplicavel somente
as ands brancas pulsantes quentes do tipo DOV e DBV. Kawaler et al. (1995) determinaram
M =0,61+0,02 Mg para a DOV PG2131+066 e Winget et al. (1991) encontraram uma
massa de 0,59 £+ 0,01 My para a PG1159-035. Para a DBV GD358, Winget et al. (1994)
determinaram M = 0,58 £ 0,03M,. Estes resultados foram obtidos usando as observacoes
do WET.

Para algumas anas brancas cuja paralaxe é conhecida, pode-se estimar a massa usando
a teoria de atmosfera estelar. Basta determinar a 7T.g através de um ajuste aos dados
observacionais, a luminosidade pela distancia medida e, entao, obter o raio da estrela. Com
estes elementos, a massa é determinada usando uma relagido massa-raio (por exemplo, Wood
1995). Koester, Shulz & Weidemann (1979) obtiveram desta forma a distribui¢do de massa
para 122 DA e Shipman (1979) também usou a rela¢do massa — raio para estimar a massa
de 110 DA.

Também pode-se obter a massa através de uma medida direta do deslocamento para
o vermelho devido & agdo gravitacional (“gravitational redshift”) em espectros com alta
resolucao, em geral, sobre a linha Ha. Assim, pode-se medir o deslocamento do centro
da linha provocado pelo forte campo gravitacional das estrelas degeneradas (por exemplo,
Wegner, Reid & McMahan 1989), ap6s descontar o deslocamento devido & velocidade radial.
Usando os delocamentos gravitacionais ja publicados, Bergeron, Liebert & Fulbright (1995)
determinaram a Tt € log g para 35 DA, e com os modelos evoluciondrios de Wood (1995)

encontraram a massa de cada estrela. Excluindo as massas obtidas por Wegner, Reid & Mc-

! Nés obtemos uma massa de 0,50 + 0,02 Mg, usando espectros éticos (Tabela 3.3).
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Mahan (1989), que apresentavam desvios maiores que as demais, Bergeron et al. encontra-
ram que as massas obtidas pelo deslocamento gravitacional sao similares aquelas estimadas
espectroscopicamente dentro de 1o. Eles também analisaram a estrela DAV G117—B15A e
concluiram que somente através da parametrizacao ML2 a massa espectroscopica concorda
com a prevista gravitacionalmente.

O método atualmente mais utilizado estd baseado na determinacao da gravidade a partir
da comparacdo entre espectros observados e espectros sintéticos obtidos dos modelos de
atmosfera, como em nossos estudos. A massa, entdo, é calculada através de uma relacao
massa — gravidade fornecida pelos modelos evolutivos (por exemplo, Wood 1995). Além
deste trabalho, esta técnica tem sido usada nas determinacoes de distribuicoes de massa por

Bergeron, Saffer & Liebert (1992), Bragaglia, Renzine & Bergeron (1995) e Finley (1995).

4.2 A Distribuicao de Massa das Estrelas DA

No capitulo anterior determinamos os parametros atmosféricos para 85 estrelas DA (Tabela
3.3). Agora vamos determinar a massa destas estrelas usando a relacdo [(Tes, logg) x M|
fornecida pelos modelos evolutivos de Wood (1995)2.

Os modelos evolutivos utilizados naquele trabalho possuem nicleo de carbono coberto
por uma camada de hélio (My, = 1072M,) que estd abaixo de uma “fina” camada de
hidrogénio (My = 10 *M,). Como discutido por Bergeron, Saffer & Liebert (1992) a
composi¢ao do niicleo ou a massa da camada de hélio nao afetam significativamente as
massas obtidas (AM ~ 0,004M). Entretanto, a massa da camada de hidrogénio influencia
fortemente a determinacao de massa. Através do estudo das pulsacoes das estrelas ZZ Ceti
tém sido possivel estimar a massa da camada de hidrogénio. Andlises sismoldgicas feitas
por Fontaine et al. (1992) e Bergeron et al. (1993) sugerem que as estrelas G226—29
e GD165 possuem massa de hidrogénio de ~ 107 ou ~ 107"M, se o modo do menor
periodo de oscilagao é £ = 1 ou 2, respectivamente. Kepler et al. (1995b) mostram que

assumindo ¢/ = 1 para o triplete de 109 s, a massa da camada de hidrogénio para a G226—29

2 As sequéncias evolutivas estdo disponiveis via FTP andnimo para kepler.pss.fit.edu no diretério

/pub/wd.
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é ~ 107*M,. Robinson et al. (1995) mediram a amplitude da pulsacio de 215 s em seis
bandas (duas no UV e quatro no 6tico) da DAV G117—B15A e compararam com espectros
sintéticos para encontrar que o modo pulsa com ¢ = 1. Eles determinaram, entao, que
My =1x10°Mg se k=1 o0u8x10°Mg se k = 2. Para as DAV mais frias, Pfeiffer et al.
(1995) mostram que a DAV GD154 tem My = 2 x 107 %M, se £ = 1 para o modo de menor
periodo e Vauclair et al. (1992) estimam que My ~ 1078M, para a DAV PG2303+241, mas
ambos os resultados estao baseados numa fraca identificagao dos modos. Como estas duas
estrelas estdo na borda vermelha da faixa de instabilidade das ZZ Ceti e possuem uma fina
camada de hidrogénio os resultados indicam que as DAV da borda azul tém uma camada
de hidrogénio mais espessa que aquelas da borda vermelha. Se esta tendéncia se mantém
para todas as estrelas DA mais frias que a borda vermelha entdo modelos com diferentes
massas de hidrogénio devem ser aplicados. Bergeron et al. (1995) estimam que a massa
das estrelas ZZ Ceti seria ~ 0,026M; menor caso fossem usados modelos evolutivos sem
hidrogénio. Como usamos modelos com My = 10~*M, para todas estrelas da amostra a
massa pode estar superestimada para as DA frias.

A Figura 4.1 mostra a dependéncia da massa em funcao de T € log g, onde cada linha
tracejada representa um modelo de massa constante. A partir desta relacao foi possivel
determinar a massa para as estrelas anas brancas fazendo uma interpolac¢do bi- dimensional,
pois M = M(Teg,l0gg).

Os valores de massa obtidos estao na Tabela 3.3 e os erros internos sao, na média menores
que 0,04 M. Na Figura 4.2 estd a distribuicao de massa da nossa amostra juntamente com
as deteminacgoes de Bergeron, Saffer & Liebert (1992;BSL), Bragaglia, Renzine & Bergeron
(1995;BRB) e Weidemann & Koester (1984;WK). A massa média da nossa amostra é <
M >=0,585Mg e o desvio padrao é oy = 0.158 M. Na Tabela 4.1 estao os valores obtidos
pelas outras andlises de distribuicdo de massa para estrelas DA.

Para determinar a massa, a amostra de BRB e a nossa utilizaram modelos evolutivos
com hidrogénio enquanto BSL usou modelos sem hidrogénio, apesar de estarem ajustando
estrelas DA. Assim, na Tabela 4.1 os valores maiores encontrados por nés e BRB concordam
com as previsoes tedricas que indicam maior massa para modelos com hidrogénio. A distri-

buicao de massa obtida por WK foi baseada na determinacdo dos parametros atmosféricos
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Fig. 4.1: Gravidade superficial como funcdo da temperatura efetiva para 79 estrelas medi-
das. As linhas tracejadas representam modelos evolutivos com a respectiva massa
(em Mg, ) indicada pelo nimero logo acima da curva. NV sdo as nao-varidveis e

NO as nao observadas fotometricamente.

usando os indices fotométricos de Stromgren.

A nossa amostra possui caracteristicas muito distintas das demais. Das 85 estrelas,
apenas 9 tém 7o maior que 16000 K. Sendo, portanto, o primeiro estudo espectroscopico
com uma amostra razodvel de estrelas DA (76) com T < 16000 K. Bergeron, Saffer &
Liebert possuem 23 estrelas abaixo de 16000 K, enquanto Bragaglia, Renzine & Bergeron
contam com 20 estrelas abaixo deste limite. Como indicado pela fun¢ao de luminosidade das
anas brancas (Figura 1.2), quanto menor a Teg maior é o niimero de estrelas, e as analises
estatisticas devem seguir os resultados observacionais para serem mais confiaveis.

O motivo da escolha deste limite se deve a razoes puramente fisicas. Acima de 16000 K,

as atmosferas sao completamente radiativas e, portanto, nao sofrem a influéncia da para-
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Fig. 4.2: Distribuicao de massa em intervalos de 0,05My. O eixo das ordenadas indica o

numero absoluto de estrelas para cada distribuicao.
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Tab. 4.1: Valores médios para algumas amostras de DA

BSL BRB WK Nossa

Parametro (129 DA) (52 DA) (70 DA) (79 DA)
(log g) 7,909 7,974 8,02 7,934
Olog g 0,257 0,314 0,22 0,288

(MY/My 0,562 0,603 0,58 0,585
o /My 0,137 0,169 0,13 0,158

metrizacao da MLT. Abaixo deste limite, no entanto, os parametros atmosféricos sao muito
sensiveis ao modelo de atmosfera adotado, os quais dependem da composi¢ao quimica do
envelope e da MLT usada, pois a atmosfera torna-se convectiva (ver Capitulo 3). Porém,
para estrelas com T < 12000 K uma quantidade de hélio pode ser levada para a superficie
devido a conveccao, permanecendo invisivel espectroscopicamente. O efeito da presenca de
hélio na superfficie é 0 mesmo produzido pelo aumento da gravidade. Ambos modificam o
perfil das linhas altas de Balmer e nao se pode distinguir entre um e outro analisando os
perfis (ver discussdo no Capitulo 3). Bergeron et al. (1990) analisaram 37 DA frias para
verificar a presenca de hélio. Adotando logg = 8,0 para todas, eles encontraram que havia
uma quantidade razodvel de hélio na superficie das DA. E em duas estrelas analisadas aqui,
G67—23 e G1—7, foi determinado que a atmosfera seria completamente dominada por hélio
[N(He)/N(H) > 10].3

A nossa amostra inclui 20 estrelas com Teg abaixo de 12000 K. Supondo que as massas
para as estrelas com T.g > 20000 K podem estar superestimadas, a massa média da amostra
sem estas estrelas é (M) = (0,579+0, 155) M, e a massa média somente para as estrelas com
Texr < 12000 K é (M) = (0,601£0,164) M. A diferenga entre as duas é (0,022+0, 226) M,
estatisticamente desprezivel (< 1o). No entanto nao podemos desconsiderar totalmente que
0 pequeno acréscimo da massa média da amostra das estrelas frias é um indicio de que pode
haver uma atmosfera de hidrogénio contaminada por baixas abundancias de hélio, ja que

a auséncia de hélio nos modelos de atmosfera que usamos implica uma massa maior nos

3 Nés encontramos log g = 8,648 e 8,502 para a G67—23 e G1—7, respectivamente.
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objetos com atmosfera contaminada.

Na nossa distribuigdo de massa (Figura 4.2), o pico em 0, 65M, é interpretado como um
resultado da amostra fria, ou seja, a possivel presenca de hélio na superficie das estrelas DA
pode fazer com que os modelos com atmosfera pura de hidrogénio superestimem a massa
calculada. Como o hélio s6 pode subir para a superficie caso My < 1078, existe uma
forte evidéncia para finas camadas de hidrogénio abaixo de 12000 K, que confirmaria as
determinagbes de My para as DAV PG2304+241 e GD154 (Pfeiffer et al. 1995 e Vauclair
et al. 1992, respectivamente).

As estrelas anas brancas com massa M < 0,4M, sao, provavelmente, resultado da
interacao entre os membros de um sistema bindrio interagente, ja que as estrelas que dao
origem a elas evoluem com um tempo maior que o tempo de Hubble,r > 1/H, (> 10 Gano).
Nestas condigoes, o processo de troca de massa pode acelerar a evolucao de um dos membros
possibilitando a formacao de uma ana branca com nticleo de hélio. Além disso, a teoria de
evolucao estelar para sistemas isolados prediz que as estrelas progenitoras das anas brancas
de 0,4M tém massa menor que o limite para iniciar a fusao do hélio no nicleo e possuem
um tempo de vida na sequéncia principal maior que a idade da Galaxia, reforcando a
suposicao de serem produtos de sistemas binarios. Na nossa amostra existem 8 estrelas
com M < 0,4M,, representando ~ 11% e ocorrendo em todas as faixas de Teg. Este valor
concorda com as previsoes de Iben & Tutukov (1987) que analisaram a distribuigdo de massa
das estrelas na sequéncia principal e sugerem que ~ 10% das anas brancas poderiam ser
produtos de binarias préximas.

Na parte massiva da distribuigao de massa (Figura 4.2) existem apenas 6 estrelas com
massa M > 0,8M;. Estas estrelas sao, certamente, as remanescentes de estrelas com
M > 4M; e podem possuir nicleo com elementos quimicos mais pesados que carbono
e oxigénio, como nednio e magnésio. A baixa incidéncia de ands brancas de alta massa
também mostra que as estrelas progenitoras mais massivas sao menos frequentes, como se
espera.

Sendo a nossa amostra mais fria (na comparac¢ao com as amostras de BSL e BRB), ela
representa estdgios mais adiantados da evolugao das anas brancas. Comparando as mas-

sas médias com as outras andlises dominadas por estrelas mais quentes (por exemplo, BSL
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Fig. 4.3: M,/M,, a fracio da massa da estrela que estd cristalizada, em func¢io da T ..

Para nicleo de a) carbono e b) de C/O.

e BRB na Tabela 4.1), nés podemos concluir que nao podem ocorrem perdas de massa
significativas durante a evolucao das estrelas DA ja que a massa média se mantém aproxi-

madamente constante.

4.3 Estrelas de Cristal

Como a nossa amostra é dominada por estrelas anas brancas frias, nés podemos verificar
se algumas delas estao passando pelo processo de cristalizacao. Quando as estrelas anas
brancas sao suficientemente frias, a energia térmica dos ions do plasma torna-se muito menor
que a energia das interacoes Coulombianas. Nestas condi¢oes ocorre uma mudanca de fase
do material estelar. O plasma nuclear sofre um processo de solidificacdao e transforma-se
numa rede cristalina. Este processo de cristalizacao foi reconhecido independentemente por

Abrikosov (1961) e Salpeter (1961).
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Tab. 4.2: Parametros da Cristaliza¢ao

Nicleo Massa (Mg) logT, (K) logTer (K) logL/Lg

C 0,6 6,21 3,77 —3,78
C/0 0,6 6,58 3,86 ~3,33
o) 0,6 6,71 3,88 ~3,31
Ne 0,6 6,83 3,94 —2,72
C 1,0 6,47 4,12 —2,76
C/0 1,0 7,05 4,23 ~2,30
o) 1,0 7,06 4,24 ~2,29
Ne 1,0 7,17 4,30 ~1,73

O parametro I', que indica o momento de inicio da cristalizacao, é definido por

EC’oulomb _ (ZG)Z/<T‘> z? (pc/106gcm_3)1/3

I'= = = 2,28 4.1
ETermica kT ’ A1/3 Tc/107K ’ ( )
pois 3m(r)®> = £, onde (r) é o raio da esfera de um tnico fon. Segundo, por exemplo,

Ogata & Ichimaru (1987), quando I" ~ 180 & 1 ocorre o inicio do processo de cristalizacao.

A cristalizagao inicia a partir do nicleo e se extende até o envelope apds alguns bilhdes de
anos (D’Antona & Mazzitelli 1989). O processo comega em temperaturas mais altas (para
uma mesma massa) & medida que aumenta o nimero atémico (Z) dos elementos quimicos
que compdem o nucleo (Figura 4.3). Na Figura 4.3 é mostrado a fracao da massa estelar que
se cristaliza durante o esfriamento para os modelos de Wood (1995) com diferentes massas
e composicao nuclear.

Usando os modelos evolutivos de Wood (1995) e a Equagao 4.1 nds determinamos os
parametros estelares no inicio da cristalizagdo, adotando I' = 180. Os valores estao na
Tabela 4.2 onde a primeira coluna fornece a composicao quimica do nitcleo, a segunda a
massa da estrela, na terceira coluna estd a temperatura central (7,), na terceira a Teg, € na
ultima coluna a luminosidade superficial da estrela quando o nicleo inicia a cristalizacao.

Na Tabela 4.2, os parametros para a sequéncia com nucleo de nednio foram calculados

a partir de uma extrapolacdo dos valores para as sequéncias de carbono, C/O (50% e 50%)
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e oxigénio. Se I' = 160 a T'e¢ para o inicio da cristalizacao seria maior!

A cristalizacao é um processo de mudanca de fase que libera calor latente de fusao. Lamb
(1974) mostrou que apenas ~ 1/1000 da energia de calor latente era transformada em energia
luminosa e Klumpe (1995) mostrou que a maior parte da energia de calor latente é utilizada
pelos elétrons degenerados do nicleo. Porém, até recentemente (Wood 1995; Hernanz et al.
1995) os modelos previam que a energia liberada durante a mudanga de fase era totalmente
transformada em energia luminosa aumentando, desta forma, o tempo de esfriamento das

anas brancas em ~ 2 — 3 Ganos.

2
1
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-4

logL /L,

logL /L,
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T T T T T T T T T

log T, (K)

Fig. 4.4: Sequéncias evolutivas para modelos com nicelo de C/O e diferentes massas (em
Mg ). A figura superior mostra a variacdo da luminosidade superficial em fungao

da T cq e a de baizo em funcdo da T,

Por outro lado, a estrutura cristalina exata formada pelo nicleo de C/O n&o é conhecida.
Suspeita-se que provavelmente seja uma rede cibica de corpo centrado (bcc), pois esta
estrutura minimiza a energia de interacao eletrostatica. A préxima estrutura de mais baixa
energia é a cubica de face centrada cuja energia é muito similar a da rede bcc, sugerindo
que esta incerteza nao tem grandes consequéncias. Mas o importante é que durante a

cristalizagdo ocorre uma mudanga do calor especifico dos fons (C¥"), aumentando ~ 6
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vezes e retardando o esfriamento da estrela, até o niucleo atingir a temperatura de Debye

(Op). Op é definido por (D’Antona & Mazzitelli 1989)

Op = 3,48 x 103(Z/A)p"/2. (4.2)

Portanto, colocando os valores fornecidos pelos modelos de Wood (1995) na Equagio 4.2
encontramos que Op ~ 9,8 x 10% K para o modelo de 1 M e ~ 3,1 x 10 K para o modelo
de 0,6 M, (Figura 4.4).

Logo apés a cristalizagao total, ocorre o inicio do esfriamento de Debye. Segundo D’An-
tona & Mazzitelli (1989), quando © /T, ~ 10 a energia ndo é mais suficiente para excitar
os fonons dos niveis de energia mais altos e o calor especifico comeca a diminuir. Nestas
condigoes, C¥" oc T? e como a estrela estd num processo de esfriamento, Cy diminui, e o
conteddo térmico vai a zero. Assim, um répido esfriamento (mais rdpido que em qualquer
fase anterior) se inicia conduzindo a uma dréstica redugao do tempo de vida da estrela. Para
uma estrela de 1,0Mg, o regime de Debye inicia quando log T, ~ 5,99 (log L/Le ~ —4,3;
T ~ 9600 K) e para uma estrela de 0,56 M a fase de Debye inicia para log7. ~ 5,49
(log L/Lg ~ —5,2; Teg ~ 2500 K). Estes valores foram determinados usando os modelos
evolutivos de Wood (1995) com nicleo de C/O para 1 M, (Figura 4.4) e de D’Antona &
Mazzitelli (1989) com nicleo dominado por oxigénio para a menor massa. Na Figura 4.4
pode-se notar o répido esfriamento do nicleo quando 7, ~ 108 K devido & intensa emissdo
de neutrinos. O final das sequéncias ocorre quando inicia a fase de Debye.

Como mostramos na Secao 1.4, a taxa de variagdo do periodo, P, depende da estrutura
térmica da estrela (Equacdo 1.35). Assim, se uma DAV j4 estd no regime de Debye, P
serd grande o suficiente para ser medido num curto espago de tempo (5 — 8 anos), o que
permitiria determinar a composi¢cao quimica do nicleo de uma ana branca pela primeira
vez. Por sorte, uma estrela da amostra, a DAV BPM37093 é uma séria candidata, como
veremos a seguir.

Com os valores de T € massa dados na Tabela 3.3, e também de Bergeron et al.
(1995) e Bragaglia, Renzini & Beregeron (1995), e comparando com as curvas da Figura
4.3 existem algumas estrelas que ja iniciaram a cristalizacao dependendo da composicao do

ntcleo assumida. Na Tabela 4.3 estd uma estimativa da massa da estrela que ja cristalizou
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Tab. 4.3: Fracao da massa da estrela jd cristalizada

Objeto  Nucleo M,/M, (%)

G1-7 C <3
C/0 ~ 65

GD31 C/0 <5
BPM37093 C <3
C/0 ~ 70

L481—-60 C/0O ~ 45
LTT7879 C < 30
C/0O ~ 80

G67—-23 C ~ 5)
C/0 ~ 85

(M), em funcdo do nicleo assumido. A estrela LTT7879 pertence a amostra de BRB. Das
22 77 Ceti observadas por Bergeron et al. apenas a BPM37093 estd cristalizando (resultado
muito semelhante ao nosso, que é analisado a seguir).

A tnica estrela que poderia fornecer importantes informacoes sobre a composi¢ao do
nticleo é a BPM37093 por ser uma variavel em processo de cristalizacao. A BPM37093
com M = 1,03M; muito provavelmente é remanescente de uma estrela de alta massa cujo
nicleo é, no minimo, composto de C/O, podendo até mesmo ser constituido por neénio.
Se o nicleo da BPM37093 for de nednio, provavelmente 100% da estrela estard cristalizada
(comparando com a Tabela 4.2) e, portanto, no regime de esfriamento de Debye. Mas
caso possua um nicleo de C/O, BPM37093 ainda nao é fria o suficiente (Teg ~ 12690 K)
para estar na fase de Debye (T = 5300 K). Faltarao apenas ~ 5 bilhoes de anos para
iniciar seu processo de rapido esfriamento! De qualquer forma, a DAV BPM37093 é uma
séria candidata para as futuras campanhas observacionais do WET. Com suficientes dados

poderemos determinar o P e verificar qual a composi¢ao do seu nicleo.



Capitulo 5

A Estatistica da Faixa de
Instabilidade das ZZ Ceti

Como vimos no Capitulo 1, as estrelas DAV estao concentradas numa regiao bem definida
do diagrama H-R. Esta regiao é conhecida como faixa de instabilidade das estrelas ZZ Ceti
e seus limites sdo chamados de borda azul (o mais quente) e borda vermelha (o mais frio).

Desde o reconhecimento da faixa de instabilidade das ZZ Ceti (McGraw 1979), algumas

questoes sempre tém acompanhado suas andlises:
1. Sao todas as estrelas DA dentro da faixa varidveis?
2. Quais os limites da faixa de instabilidade das ZZ Ceti?
3. Quais grandezas fisicas determinam se a estrela é varidvel ou nao?

A resolugao da primeira questao é de grande importancia do ponto de vista da evolucao
das estrelas anas brancas, pois se todas as estrelas DA quando esfriam tornam-se variaveis
entao o resultado das andlises sismoldgicas das pulsacoes das DAV pode ser aplicado para
todas as DA (Winget 1988). E as oscilagoes das anas brancas oferecem o meio mais confidvel,
sendo uUnico, para investigar a estrutura das estrelas anas brancas e mesmo medir sua taxa
evolutiva (Secao 1.4).

A segunda questao é um problema que tem se mantido ao longo da iltima década. A
definicao dos limites da faixa de instabilidade depende da determinacao da 7't das estrelas
que definem a borda azul e vermelha. As temperaturas medidas dependem do tipo de

andlise (espectroscépica ou fotométrica), dos modelos de atmosfera e do método utilizado,
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portanto, os limites variam conforme a anélise realizada (por exemplo, Fontaine et al. 1985;
Kepler & Nelan 1993; Bergeron et al. 1995).

Se todas as estrelas dentro da faixa de instabilidade sao varidveis, entao a Tt é a tnica
grandeza que determina se uma ana branca pulsa ou nao. Caso contrario, outros parametros
fisicos, como massa da camada de hidrogénio ou massa da estrela, podem ser responsaveis
por acionar as pulsacoes.

Neste capitulo vamos, inicialmente, apresentar os limites determinados aqui e comparar
com outros publicados. Em seguida, usando as determinagoes de 7T faremos uma andlise
estatistica sobre a presenca de estrelas nao-variaveis dentro da faixa de instabilidade e,
por ultimo, vamos comparar os nossos resultados com aqueles previstos pelos modelos de

pulsacao publicados.

5.1 Os Limites da Faixa de Instabilidade

Conforme mostra a Tabela 3.3, existe uma regiao bem definida onde estao todas as estrelas
varidveis observadas por nds (12 de um total de 24 conhecidas) e pelo estudo completo de
Bergeron et al. (1995). A estrela DAV G226-29 define o limite azul da faixa de instabilidade
com T = 13563 + 165 K enquanto a DAV R808 define a borda vermelha com Teg =
12000 + 159 K, portanto, a largura da faixa é de 1563 £ 229 K. Também podemos notar
que entre estes limites da faixa estao presentes algumas estrelas DA que nao sao varidveis e
outras que ainda nao possuem séries temporais fotométricas (Tabela 5.2).

Para uma andlise comparativa, na Tabela 5.1 estao os limites da faixa de instabilidade
determinadas por outras andlises juntamente com a nossa. Na primeira coluna estd a re-
feréncia do trabalho, a segunda coluna indica qual o tipo de andlise feita para determinar a
Te: fotométrica (Fot) — Stromgren ou Multi-canal (MCSP) — ou espectroscépica (Esp)
— Otica ou ultra-violeta (IUE), a terceira coluna mostra o nimero (N) de estrelas ZZ Ceti
analisadas, a quarta coluna mostra a Tes da borda azul (quente) e a estrela que define este
limite, e a quinta coluna refere-se a borda vermelha (fria) da faixa de instabilidade com sua
respectiva estrela. Na Tabela 5.1 as estrelas que definem as bordas nao estdo em algumas

andlises (usando a mesma numeracdo para as referéncias): a R808 somente ndo estd em 3;
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Tab. 5.1: Limites da Faiza de Instabilidade das Estrelas ZZ Ceti

Referéncia Tipo de Borda Azul (K) Borda Vermelha (K)
Anilise N (Objeto) (Objeto)
0 Esp 12 13563 (G226—29) 12000 (R808)
1 Esp 22 13650 (G226—29) 11960 (R808)
2 Esp (IUE) 11 13150 (G117—B15A) 11560 (BPM37093)
3 Esp 10 13420 (GD165) 11320 (GD154)
4 Fot (Strémgren) 11 13000 (G117—B15A) 11000 (R808)
5 Fot (MCSP) 11 13010 (G117—B15A) 10060 (G255—2)
6 Fot (MCSP) 14 12130 (G117-B15A) 10450 (GD154)
7 Fot (Strémgren) 10 13640 (G117—B15A) 10315 (BPM30551)

Referéncias: 0 — Este trabalho; 1 — Bergeron et al. (1995); 2 — Kepler & Nelan (1993); 3 — Daou et al.
83?8;, 4 — Fontaine et al. (1985); 5 — Weidemann & Koester (1984); 6 — Greenstein (1982); 7 — McGraw
a BPM37093, como é uma ZZ Ceti recente (Kanaan et al. 1992), somente foi incluida nas
analises 0, 1 e 2; a GD154 nao estda em 0, 4, 5 e 7; a G255—2 estd incluida em 1, 5 e 6; a
BPM30551 nao foi analisada em 3, 5 e 6; a G226—29 nao estd em 7; a GD165 aparece em
1 e 3; a G117—BI15A estd em todas.

Os limites da faixa de instabilidade oferecem uma oportunidade para aprender sobre a
estrutura das camadas externas das anas brancas DA. Devido a regido da Tt onde estao
as DAV, McGraw (1979) sugeriu que as pulsagdes estdo relacionadas & ionizac¢ao parcial do
hidrogénio. Winget, van Horn & Hansen (1981) mostraram que as pulsacoes observadas nas
estrelas DAV surgem da ressonancia entre o comprimento de onda do modo de oscilagao
e a espessura da camada de hidrogénio e que o mecanismo de excitacao é realmente o
processo vy atuando na zona de ionizagao parcial do hidrogénio. Usando estas informagdes,
Winget et al. (1982) e Dolez & Vauclair (1981) independentemente calcularam modelos de
pulsacao e mostraram que existe uma correlagao entre a amplitude de pulsacdo e o periodo
do modo observado: quanto maior o periodo maior serda a amplitude. A regido no interior

da estrela onde as pulsagoes sao acionadas funciona como uma cavidade ressonante. Assim,

um aumento da espessura da camada de ionizagdo parcial do hidrogénio acarreta um maior
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periodo de oscilagdo. E durante o esfriamento da and branca (diminui¢do da sua Tet) a
base da zona de ionizacao parcial move-se para regioes mais profundas da estrela. Como
resultado, o periodo dos modos ressonantes serd maior na medida que a DA esfria. Portanto,
como mostraram Fontaine & Winget (1987) e Clemens (1993a), as DAV mais frias possuem
periodos de pulsacao maiores e de maior amplitude que as DAV quentes e, a borda azul,
onde estao as DAV com os menores periodos, é sensivel a estrutura da zona de convecgao
do hidrogénio.

Por outro lado, quando as DA esfriam abaixo de ~ 12000 K, inicia-se um processo
convectivo que mistura a camada superficial de hidrogénio com a camada de hélio que
estd abaixo, se My < 1078M,. Como a borda vermelha estd ao redor de 12000 K, este
fenémeno pode fazer com que as oscilagoes cessem e as DAV voltem & estabilidade (Winget
& Fontaine 1982). Ele também pode explicar a diminui¢do da razao DA /nDA ao redor de
10000 K (Tabela 1.2) devido a contaminagao de hélio na superficie das estrelas anas brancas
DA.

Entao, pelas razoes expostas acima, as DAV nao podem estar aleatoriamente distribuidas
dentro da faixa de instabilidade (cuja largura é de 1563 K) e, como vemos na Tabela 5.1,
nao é por acaso que a mesma estrela aparece definindo uma das bordas (G117—B15A ou

(G226—29 para a borda azul; R808 ou GD154 para a borda vermelha) em anélises diferentes.

5.2 A Presenca de Estrelas Nao-Variaveis

Devido as incertezas na determinagao das Teq das estrelas (Tabela 3.3) e, portanto, nos limi-
tes da faixa de instabilidade, é necessario fazer uma estimativa da significancia do resultado
indicando que existem estrelas ndo-varidveis dentro da faixa de instabilidade. Em outras
palavras, queremos determinar qual é a probabilidade que uma estrela DA nao-varidvel
esteja dentro da faixa de instabilidade, excluindo-se os erros observacionais.

A analise estd baseada nos erros internos da determinacao da Teg e fornecerda uma
estatistica sobre a frequéncia de estrelas nao-variaveis na faixa de instabilidade. Utilizaremos
somente os erros internos porque os limites das bordas foram obtidos pelo mesmo método,

isto é, um erro na determinacao absoluta da T afeta todas as medidas da mesma forma.
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Tab. 5.2: Probabilidade das Estrelas Nao-varidveis

WD#  Nome VouNV Te(K) Massa (My) Prora (%)
1616—591 BPM24047 NV 14679 0,665 99,6
2047+372 G210—-36 NV 14632 0,689 99,8
2306+131 PG2306+131 14365 0,576 99,5
09384286 TON20 14258 0,489 99,5
1610+116 GD196 14231 0,490 99,2
1555—-089 G152—B4B NV 14107 0,490 98.9
13554340 G165—B5B 13948 0,535 92,2
0037-006 PGO0037—006 NV 13867 0,861 79,4
1827—106 G155—19 NV 13856 0,475 87,5
14484077 G66—32 NV 13819 0,520 75,2
04014250 G8-8 NV 13814 0,439 83,9
1327—-083 G14-58 NV 13798 0,480 78,2
0951-035 G161-36 NV 13791 0,529 85,8
2322+205 PG23224-207 13775 0,479 85,5
17164020 G19-20 NV 13754 0,473 75,2
21494372 GD397 13699 0,533 68,4
1253+482 GD320 NV 13655 0,462 62,9
1636+160 GD202 13590 0,532 51,1
2341+322 G130-5 NV 13582 0,432 53,6
0151+017 G71-41 NV 13571 0,423 51,6
16474591 G226-—29 \Y 13563 0,663
2302773 EC2302-773 13447 0,666 36,7
23264049 G29-38 \Y 13323 0,726
1606+422 CASE2 NV 13253 0,395 9,8
1418—005 PG1418—-005 NV 13252 0,475 31,0
0943+441 G116-52 NV 13250 0,357 8,7
09214354 G117—-B15A \Y 13196 0,692
1425—-811 L19-2 \Y 13150 0,697
16544637 GDb515 13083 0,542 1.9
21264734 G261-43 13036 0,583 4,0
1116+026 GD133 NV 13004 0,439 0,2
0950—572 BPM19738 NV 13004 0,457 40,1
1950+250 GD385 \Y 13002 0,613
10264023 PG1026+023 NV 12995 0,502 0,4
1714—-547 BPM24754 NV 12926 0,635 4.4
03394523 RUBIN70 NV 12866 0,336 0,0
0133—116 R548 \Y 12692 0,555
1236—495 BPM37093 \Y 12690 1,033
2348—242 EC2348—242 \Y% 12602 0,646
11014364 PG1101+364 12470 0,282 2,2
23114552 GD556 NV 12464 0,504 7,6
0104—-464 BPM30551 \Y 12355 0,700
10224050 PG1022+050 NV 12309 0,379 9,0
2303+241 PG2303+241 \Y 12253 0,799
0341—-459 BPM31594 \Y 12057 0,497
1559+369 R808 \Y 12000 0,537
1544—-377 L481-60 NV 11367 0,864 78,0
2105—820 BPM1266 NV 11264 0,606 100,0




Capitulo 5. A Estatistica da Faixa de Instabilidade das ZZ Ceti 98

Primeiro, definimos os limites da faixa de instabilidade (Tabela 5.1) e calculamos para
cada estrela a diferenca (AT.g) entre a sua temperatura efetiva (T;f;) e a Teg de cada uma

<]

das bordas (T7;%*) da seguinte forma,

ATuq = TS — TH . (5.1)

e

O erro associado a AT g €, portanto,

oA = \Y; O-I?orda + Ugst (52)

onde gpyr4q € Test referem-se aos erros associados a T'eg da borda e da estrela, respectivamente.
Entao, usando as Equacoes 5.1 e 5.2, determinamos AT g e oo para cada estrela em relagao
a borda azul e vermelha.
Com estes dados calculamos a significancia de AT ¢ em relagdo a cada uma das bordas
da seguinte forma,
Azjef'f

o = . 9.3
e = = (5.3

Portanto, n, fornece o nivel de significincia (nimero de sigmas) de AT em relagdo as
bordas da faixa de instabilidade. Assim, é possivel determinar a probabilidade da estrela
estar dentro ou fora da faixa de instabilidade, assumindo que o erro é aleatério.

Os resultados da probabilidade de que cada estrela nao-variavel esteja fora da faixa de
instabilidade estao na Tabela 5.2. Na Tabela 5.2 aparecem somente as estrelas que tém
probabilidade menor de 99,9% (n, < 3) para estarem fora da faixa. As colunas 1, 2, 4
e b possuem as designacOes usuais, a terceira coluna indica se a estrela é varidvel (V) ou
nao-varidavel (NV) e a dltima fornece a probabilidade que estrela esteja fora da faixa de
instabilidade (Pforq). A Figura 5.1 mostra distribuicdo das estrelas varidveis, ndo-varidveis
e aquelas ainda nao-observadas em funcao da T eg.

A probabilidade de que a faixa de instabilidade seja pura (Ppyr), isto é, somente com
estrelas varidveis, ¢ o produtdério de Py,,, das n estrelas nao-varidveis, pois estas probabili-

dades sao independentes. Entao,
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Fig. 5.1: Distribui¢ao das estrelas DA varidveis (V), nao- varidveis (NV) e ndo-observadas
(NO) fotometricamente em funcdo da Tey. As linhas tracejas representam o
limite tedrico da borda azul da faiza de instabilidade (Se¢do 5.3) para a respectiva

massa (em Mg ).

n

Poura = H (Pfora)i ) (5.4)

i=1

portanto, a probabilidade que a faixa de instabilidade contenha somente estrelas variaveis é
Ppura = 6,2 x 1071 ou 1 chance em 1,6 x 10'® para nao haver estrelas nao-varidveis dentro

da faixa de instabilidade. Impossivel tornar a faixa de instabilidade pura!

5.3 Borda Azul x Massa da Estrela

Até o inicio da década de 90, os modelos de pulsagao afirmavam que as DAV deveriam ter
10712 < My /M, < 10~® para que a borda azul teérica da faixa de instabilidade correspon-
desse a T da borda azul observada de ~ 13000 K (Winget et al. 1982; Bradley, Winget
& Wood 1989). E a borda azul baixaria para 8000 K se My > 1078M,, que é incompativel
com as observacoes. Ao mesmo tempo, Cox et al. (1987) mostravam que modelos com

My = 107*M, — consistente com os modelos evolutivos (Koester & Schonberber 1986;
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D’Antona & Mazzitelli 1990; Iben 1991) — alcangam a mesma Teq da borda azul que os
modelos com camadas de hidrogénio mais finas. Porém, eles nao obtinham uma borda azul
mais quente que 11500 K sem usar uma eficiéncia convectiva muito alta (o > 2), e seus
modelos apresentavam sérios problemas numéricos (Fontaine et al. 1989).

Bradley & Winget (1994b) re-analisaram os mesmos modelos usados nos trabalhos an-
teriores e mostraram que a 7T.¢ da borda azul da faixa de instabilidade teérica é sensivel a
resolucdo (ou nimero de camadas usadas nos modelos) da regido das pulsagoes. Este fato
fez com que fossem re-examinados o comportamento da taxa de crescimento do periodo de
pulsagao proximo a borda azul para ver se realmente havia um amortecimento dos periodos
quando mudava-se a massa da camada de hidrogénio. Se a taxa de crescimento € positiva,
entdo o modelo de pulsacao é estavel; se for negativo, as pulsacdes tendem a desaparecer e o
modelo é considerado instavel. Bradley & Winget entao concluiram que a taxa de crescimen-
to aumenta com a diminuicao da My e o seu sinal permanece positivo; a estrela continuando
oscilando. Assim, nestes modelos recentes, a borda azul da faixa de instabilidade das ZZ
Ceti nao depende de Mpy. Resultado semelhante também foi encontrado por Fontaine et
al. (1994) usando modelos de pulsagao totalmente independentes, pois seus modelos foram
calculados pelo método de diferencas finitas, enquanto os modelos de Bradley & Winget
resolvem as equacgoes diferenciais numericamente.

O principal resultado obtido por Bradley & Winget é que a Teg da borda azul da faixa
de instabilidade é altamente dependente da massa total da estrela. Desta forma, a regiao
de instabilidade passa a ser constituida por varias faixas definidas pela massa da estrela.
As estrelas mais massivas tornam-se instdaveis para 7T.¢ mais altas. Ou seja, as pulsacoes
iniciam mais cedo para as estrelas mais pesadas. Para cada uma das faixas de instabilidade
a largura prevista pelos modelos de pulsagao é de ~ 1000 K. Na Figura 5.1 as linhas verticais
indicam o inicio da faixa de instabilidade para as DAV com massa de 0,4, 0,6 e 0,8 M.

Na Tabela 5.3 estao os valores tedricos da faixa de instabilidade determinados por Bra-
dley & Winget usando modelos com nticleo de carbono e My, = 10~*M,. A primeira coluna
é a massa da estrela (M,), a segunda a massa de hidrogénio (em M,) e a terceira coluna
o valor teérico da T da borda azul da faixa de instabilidade das ZZ Ceti. A borda azul

tedrica independe da My, porém é afetada pela eficiéncia convectiva. Somente a versao mais
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Tab. 5.3: Valores Tedricos da Borda Azul da Faiza de Instabilidade
M,(My) logMp (M) Tex (K)

0,4 ~10 12000
0,5 —6 12220
0,5 -8 12310
0,5 -10 12270
0,6 -10 12770
0,7 —6 12890
0,7 -8 12920
0,7 ~10 12990
0,8 —10 13460

eficiente ML3 produz uma borda azul proximo a 13000 K que corresponde as observagoes.
O uso da parametrizagao ML3 para os modelos de pulsa¢ao nao é contraditério com a ML2
usada pelos modelos de atmosfera por dois motivos: 1) as pulsacdes sdo acionadas préximo
ao fundo da zona de conveccao, que é uma regiao mais profunda que a descrita pelos modelos
de atmosfera. Assim, uma convec¢io mais eficiente é necessaria; 2) a eficiéncia convectiva
nao precisa ser a mesma desde o nicleo até a superficie, ja que a estrutura da estrela muda
substancialmente e 0 modelo de convecgdo é local.

Usando os valores da Tabela 5.3 podemos comparar com a 7. € a massa das estrelas
dadas na Tabela 5.2 para fazer uma estimativa sobre a presenca de estrelas nao-variaveis
em relacao as faixas de instabilidade definidas teoricamente em funcao da massa total da
estrela.

Todas as estrelas DA nao-varidveis proximas ou dentro da faixa satisfazem totalmente
as previsoes tedricas, ou seja, elas nao pulsam porque estdo fora da faixa de instabilidade
determinada para sua massa (Tabela 5.3). Mas uma estrela merece destaque, a BPM24754
estd muito préxima do limite previsto para sua faixa de instabilidade e, como o limite de nao-
variabilidade é alto (~ 8 mma) esta estrela é uma séria candidata para futuras observagoes

fotométricas.
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Para as DAV, das 6 estrelas mais frias, 4 delas estdo dentro da regido de instabilidade
prevista para suas massas. Entretanto, todas as demais DAV estao fora das respectivas
faixas. Considerando que a largura de cada faixa é de 1000 K e que o erro externo na
determinagao da Ter é de ~ 400 K (Bragaglia, Renzini & Bergeron 1995), entao podemos
calcular a significancia de ATt em relagao a borda mais préxima admitindo que oa =
\O2raa + 02 = 400 K, pois porae < 100 (Tabela 5.3). Usando a Equagao 5.3, encontramos
os seguintes valores de confiabilidade para as DAV em relagdo as respectivas faixas de
instabilidade (lembrando que se n, > 3 a estrela tem mais de 99% de chance de estar fora
da sua faixa): 1,70 para G226—29; 0,50 para G29—38; 0,50 para G117—B15A; 0,60 para
L19-2; 0,50 para GD385; 0,50 para R548; 0,30 para BPM37093; 0,50 para PG2303+241.
Portanto, exceto para a DAV (G226—29, todas as demais concordam com sua respectiva
faixa de instabilidade em ~ 0, 0.

Todas as estrelas ZZ Ceti possuem M > 0,5M, mas pela Tabela 5.3 abaixo de 12000 K
poderia haver estrelas variaveis caso M < 0,4My. Se observarmos a Figura 4.1 existem
8 estrelas com massa abaixo deste limite e, destas, apenas duas com Tex < 12000 K, a
GD176 e a GD110. A GD176 é uma nao-variavel com limite de 2,4 mma e a GD110 ainda
nao possui séries temporais fotométricas. Assim, nao temos uma boa quantidade de objetos
(com Teg < 12000 K e M < 0,4My,) para poder afirmar se os modelos para sistemas isolados
reproduzem as observacoes. Além disso, como comentamos no Capitulo 4, as estrelas com
massa < 0,4M devem vir de sistemas bindrios, portanto, sua estrutura e, principalmente,
sua temperatura superficial podem ser muito diferentes dos modelos estudados.

Mesmo que os modelos de pulsagao nao estejam corretos, o que é uma hipétese plausivel
ja que o objetivo de Bradley & Winget foi resolver as instabilidades numéricas do cédigo de
pulsacao, nés podemos afirmar, independentemente, que a T'eg Nao € o Unico indicador
se uma estrela é variavel ou nao. Mas como a massa é o unico fator extra determinante,

os resultados da sismologia sao aplicaveis a todas as anas brancas.



Conclusoes

Neste Capitulo vamos sumarizar nossas conclusoes obtidas nas discussoes dos Capitulos
anteriores e apresentar as possibilidades de trabalhos futuros baseados nas conclusoes desta
tese.

No final do Capitulo 1 enumeramos uma série de questoes que nds propusemos resolver

através deste trabalho. Agora, vamos respondé-las!

1. Obtivemos o espectro de amplitude de 48 estrelas DA. Apenas uma foi detectada como
sendo variavel, BPM37093, que oscila com um periodo de ~ 600 s e amplitude de ~
4 mma. Para as demais foi obtido um limite superior de ndo-variabilidade. A média

dos limites de nao-variabilidade ¢ 3,3 + 1, 8 mma.

2. Usando uma grade Teg — log g obtivemos os parametros atmosféricos para 85 estrelas

DA. A média dos erros internos na Teg € 225 + 150 K e 0,085 4+ 0,044 para logg.

7.

3. E a maior amostra de espectros éticos para estrelas DA com Teg < 16000 K (76

estrelas).

4. A massa de cada estrela foi calculada usando modelos evolutivos com nticleo de carbo-
no e atmosfera de hélio e hidrogénio. A massa média da distribuicao é 0,58+0, 02 M.
Este valor é semelhante ao das amostras mais quentes evidenciando que se houver per-

da de massa, ou acrecao de matéria, a taxa deve ser insignificante.

5. Tomando somente as estrelas com 7o < 12000 K (20 estrelas), obtivemos uma massa
média de 0,60 £ 0,04 M. Para as estrelas com Teg > 12000 K, a massa média
é 0,58 £0,02 M. Esta diferenga (0,02 + 0,04) é estatiscamente desprezivel e nao
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podemos afirmar que pode ocorrer uma contaminacao de hélio na superficie das anas

brancas DA.

6. Usando modelos evolutivos com niicleo de C/O, encontramos 3 estrelas com mais de
70% da sua massa cristalizada. Supondo que o nticleo é composto por nednio, entéo a
DAV BPM37093 esta 100% cristalizada e, portanto, na fase de Debye ou esfriamento

rapido e a medida do P podera ser determinada em poucos anos.

7. Entre as 12 ZZ Ceti observadas estao aquelas que definem as bordas da faixa de
instabilidade. Os limites encontrados sao: Teg = 13563 & 165 K para a borda azul e
Tex = 12000 4+ 159 K para a borda vermelha. A largura da faixa de instabilidade é,
portanto, de 1569 4+ 229 K.

8. Encontramos 10 estrelas nao-variaveis dentro da faixa de instabilidade, indicando que
a T'.g nao € o inico parametro fisico que determina se a estrela varia ou nao. Usando os
erros internos da T'.g calculamos que a probabilidade da faixa de instabilidade conter

apenas estrelas varidveis é de 1 chance em 1,6 x 10'3.

9. Modelos recentes de pulsacao mostram que a T.g da borda azul da faixa de instabi-
lidade depende da massa total da estrela. Quanto maior a massa mais quente sera a
borda azul. Comparando nossos resultados (T € massa) com as previsoes tedricas
encontramos que todas as estrelas nao-variaveis estao fora das suas respectivas faixas
de instabilidade, ou seja, a faixa de instabilidade para cada massa é pura. Portanto,

além da Teg, a massa é a grandeza fisica que indica a variabilidade das estrelas DA.

10. Os resultados das andlises sismoldgicas podem ser aplicados para todas as estrelas DA,

pois a massa ¢ o unico fator extra determinante para a variabilidade.

Obviamente, muita coisa precisa ser feita. Baseados nas discussées e conclusoes, pro-
pomos como continuacao deste trabalho uma investigacdo mais detalhada nos seguintes

assuntos:

1. A observacao das estrelas DA através da técnica de série temporal continuard a ser

realizada para objetos com limite maior que 3 mma e também para os objetos que
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ainda nao foram observados mas podem ser variaveis devido a sua posicao em relacao

a faixa de instabilidade. Uma estrela merece atengao: BPM24754.

2. Diminuir o valor dos erros internos na determinacao dos parametros atmosféricos,
otmizando o método de comparacao entre os espectros observados e sintéticos. Con-
sequentemente, havera uma diminui¢do na incerteza da massa calculada. Além disso,
vamos determinar os parametros atmosféricos usando espectros sintéticos produzidos
com modelos ML2/a = 0,6 que mostram ser mais consistentes na determinagao dos

parametros tanto no 6tico como no ultra-violeta.

3. Aumentar a amostra para estrelas mais frias que 12000 K e com massa menor que
0,4M,, para testar tanto as previsoes dos modelos de evolugao estelar para sistemas

isolados como aquelas dos modelos de pulsacao.

4. Calcular sequéncias evolutivas para as anas brancas com nicleo de neonio e elementos
de maior nimero atomico, pois esta pode ser a composicao do niucleo para as anas

brancas mais massivas.

5. Determinar a taxa de varia¢do do periodo (P) para a BPM37093 é o grande teste
para poder “observar” uma “estrela de cristal”. Futuras campanhas com o WET

serao fundamentais para testar a teoria sismoldgica.

6. Uma das grandes tarefas serd explicar a mudanca da massa da camada de hidrogénio
na regiao das ZZ Ceti. Observacionalmente, a razao DA/nDA diminui para Teg <
10000 K e teoricamente isto é possivel somente se My < 10-8M,. Nossos resultados
mostram que abaixo de 12000 K pode ocorrer uma contaminacgao por hélio na superficie
indicando que My < 1078M,. Anélises sismoldgicas e fotométricas indicam que as
DAV mais quentes tem My > 107%M, enquanto as mais frias tem My < 1077 M,.
Caso seja confirmada esta tendéncia é preciso explicar como a massa da camada de
hidrogénio pode ser reduzida durante a passagem da ana branca pela faixa de ins-
tabilidade que leva ~ 0,5 Gano. Uma possivel explicacdo seria que durante este

periodo a queima de hidrogénio na interface do nicleo degenerado que ocorre quando
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My ~ 10~*M,, poderia reduzir a massa de hidrogénio aos valores exigidos para ocor-
rer mistura convectiva com o hélio. Outra sugestao é que as pulsagoes podem expelir
o hidrogénio superficial. Isto poderia ser testado através de um excesso de radiagao
infra-vermelha, mas até o momento nao se tem noticias de tais evidéncias, exceto para
a DAV (G29—38 (Zuckerman & Becklin 1987). E mais uma tarefa observacional que

deverd ser realizada!
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