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Descricées de curvas de luz de estrelas variaveis e suas aplicagoes
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" Usa-se um meio quantitativo de descricio de curvas de luz de estrelas cefeidas, apresentado
em 1981 por Simon e Lee, para um conjunto de 3000 observagdes fotométricas de 82 estrelas, todas
provenientes da mesma fotometria (Moffet e Barnes, 1984). Sugere-se uma aplicacdo deste método
para comparacio de previsdes de modelos tedricos, e para classificacdo de estrelas de calibragdo

da relagdo periodo-luminosidade-cor.

INTRODUGAO

Apesar de existirem varios tipos de cefeidas,
estas podem ser descritas como estrelas pulsan-
tes, massivas e super-gigantes, logo possuindo
propriedades notaveis na teoria da evolugdo
estelar.

O estudo da estrutura da cefeida pode ser
introduzido simplificadamente usando o modelo
de Baker (1966).

A relagdo entre o periodo, ou periodos, de
pulsagdo, com os possiveis estados de resso-
nincia e outras caracteristicas como amplitude,
assimetria e coeficientes de Fourier, constitui
um dos objectivos principais deste estudo.

O outro objectivo deste estudo ¢ aplicar
os resultados obtidos & escolha de estrelas para
calibragcdo da chamada relagdo P-L-C (Periodo-
-Luminosidade-Cor), e & comparacio de dife-
rentes curvas de luz.

ANALISE DE DADOS
Definigoes

A curva de luz, ou diagrama de variacdo
da magnitude com o tempo, de uma estrela
variavel tem sido descrita quase sempre de uma
forma qualitativa, pelo que se generalizaram
termos como «bumps», <humps» ou «shoulders»
para comparar ou descrever curvas de luz de
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-diferentes estrelas, notando-se sempre a falta

de um método que fornecesse pardmetros
quantitativos para essa fungio.

Em 1981 Simon e Lee (S&L) reintrodu-
ziram as técnicas de decomposi¢do de Fourier,
de h4 muito conhecidas mas nunca usadas para
este propdsito. Na realidade o método de S&L
é uma variagdo das técnicas de Fourier, que
s6 foi completado em 1986 por Petersen.

Nio apresentarei demonstracdes pelo facto
deste método ser sobejamente conhecido. Darei
apenas as defini¢des usadas para o tratamento
numérico usado e que serd descrito mais
adiante. Sabemos que a variagdo da magnitude
no tempo pode ser descrita com uma decom-
posi¢iio de Fourier. No caso das estrelas escre-
vemos:

N
m(f) = m, + I [a,sen(2nkf) + b,cos(2rkf)]
k=1

sendo N a ordem de decomposicdo. Note-se
que se efectua a decomposicdo de Fourier em
ordem a fase f, e nao ao tempo como ¢ habitual
noutros casos, porque as observacgdes das estre-
las sdo muito espagadas no tempo tornando-se
dificil obter mais do que duas medig¢des dentro
do mesmo ciclo, o que dificulta apreciavelmente
a andlise, Assim é necessario um tratamento
numérico elaborado para calcular a fase corres-
pondente a cada observagdo. Os resultados



desse tratamento encontiram-se nas tabelas de

Moffet ¢ Barnes, de onde se retiram os dados

da magnitude em ordem a fase correspondente.
Como se verifica a igualdade”

a,sen(27kf) + b,cos(2mkf) = Rycos(2mkf + ¢1)
resulta

» e =tanTt (—a/by)
cos ¢k = bk/Rk

Os parimetros definidos por Simon e Lee
baseiam-se nestes ‘coeficientes, Ry e ¢, de
cada uma dos termos harménicos, sendo defi-
nidos pelas expressdes:

Ry, = Ry/R, bkt = k‘fh

O desvio-padrao do ajuste é dado por

J
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onde J é o ntimero de observagdes fotométricas
da magnitude da estrela em causa no tempo
e v; é o desvio entre o valor medido e o valor
dado pelo ajuste da medida j. Para além destes
pardmetros derivados do ajuste de curvas atra-
vés de senos e cossenos, existem outros que
caracterizam também a curva de luz da estrela,
como a amplitud‘é e a assimetria: '

amplitude =m(f,,;,) — m(f,;,)

I — fméx + fmin

assimetria =
fm'cix - fmin

Tratamento de dados

Partindo da extensa fotometria de Moffet e
Barnes, foram escolhidas 82 entre 112 estrelas
apresentadas, usando como critério o nimero
e espagamento das observagdes por cada estrela.
Fez-se o ajuste de curva de luz através de um

simples programa de computador que utilizou
o método dos minimos quadrados para deter-
minar os coeficientes de Fourier, e imediata-
mente os pardmetros de S&L e todos os erros
e indicadores de fiabilidade dos resultados.

O facto de todos os dados provirem da
mesma fotometria garante uma certa homoge-
neidade, que d4 algumas garantias de que
podemos comparar os pardmetros de cada
estrela com as suas congéneres.

Se a decomposigio de Fourier ¢ 1til, levanta
também problemas técnicos pois é extrema-
mente sensivel a erros intrinsecos de fotometria
¢ ao espacamento regular das observagdes.
Outro problema é a escolha correcta do valor
de N, a ordem de decomposicdo a utilizar.

Se N tem um valor demasiado elevado
iremos fazer um ajuste ao «ruido» experimen-
tal, desviando-se da curva real de luz. Se N
for demasiado pequeno vamos verificar que o
ajuste é mediocre, ndo se adaptando a todos
os pontos obtidos experimentalmente.

O melhor indicador para a escolha do valor
de N ¢é a autocorrelagdo 9, definida por

: vy —
ZAvl= VD vie I =1VD

T+ ="

J

% (vj— v)?

=1

onde se define vy, , = v,, e |v| é a média
dos valores absolutos dos desvios. Verificamos
que & medida que N cresce, ¢ decresce. Quando
& atinge aproximadamente um valor deno-
minado & definido por

cutoff?

{)‘cutoff = [2(J - 1)]_1/2

¢ sinal de que atingimos uma ordem de decom-
posicdo maxima.

Por convengdo, que ndo é usada por todos
os autores, definiu-se a origem de fase no ponto
médio do ramo ascendente da curva de luz,
logo

fo = f[(Mméx + Mm,-n)/2]

Este é outro dos pontos de sensibilidade
da técnica descrita.
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RESULTADOS

Depois de calculados os coeficientes de
Fourier tornou-se possivel apurar os diagramas
que relacionam estes coeficientes com outros
pardmetros. De ha muito que se sabe que o
comportamento da curva de luz das estrelas
varidveis estd relacionada directamente com
o seu periodo, logo parece lbgico tragar dia-
gramas com essa grandeza num dos eixos.

Nas figuras 1- 3, os diagramas dos paré-
metros de S&L (R,,) com o periodo mostram
inequivocamente uma sequéncia principal, onde
porém se observam dois grupos definidos sobre
e sob a sequéncia principal (constituida grosso
modo pelas estrelas cujos pontos caem entre
as linhas continuas assinaladas), na zona de
periodos de 3-4 dias. Nestas figuras verifica-se
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um minimo na zona dos 10 dias, tal como se
previa, visto que as curvas de luz deste tipo
de estrelas tém um tragado demarcado das
suas congéneres com periodos diferentes. Estas
estrelas sdo chamadas, na giria, bump cepheids.

Estudando os coeficientes de cada uma das
estrelas, verificamos que as componentes de
cada um dos grupos que saem fora da sequén-
cia principal sdo estrelas que tém comporta-
mentos bem diferenciados. O grupo que se
encontra sob a sequéncia principal é composto
por estrelas que estdo, aparentemente, no modo
de pulsa¢io fundamental apresentando curvas
de luz sinusoidais. O grupo de estrelas que se
encontra sobre a sequéncia principal, mais
visivel nas figuras 3 e 4, é totalmente com-
posto por beat cepheids, estrelas que tém uma
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curva de luz profundamente deformada, mesmo
irreconhecivel. Estas parecem ser estrelas que
pulsam com vérios periodos diferentes que por
vezes provocam fenémenos de ressondncia bas-
tante curiosos.

Estudando individualmente cada uma das
estrelas verifica-se que o diagrama amplitude-
-assimetria (figura 4) ndo fornece conclusdes
inequivocas para a identificacdo de cefeidas
sinusoidais e de ressondncia, visto que nao
inclui um dos grandes pardmetros identifica-
tivos dessas estrelas: o perfodo. E para além
disso, neste grupo emiscuem-se estrelas and-
malas de outras naturezas. Assim os melhores
diagramas para detectar estas estrelas sdo os
que usam os pardmetros de S&L.

Os paréimetros de S&L derivados do factor
de fase apresentam resultados similares aos
acima descritos.

APLICACOES

Com este método podemos fazer facilmente
uma comparac¢do quantitativa entre as previsdes
de modelos teéricos. A figura 5 apresenta os
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pontos de uma previsdo teérica de um modelo
de Stellingwerf e Donohoe (1986) na zona que
encontramos nas curvas de luz dos dados expe-

rimentais. Verificando estes pontos apercebemo-
-nos de que os seus valores sdo consistentes
com os observados. No entanto este modelo
prevé a correspondéncia de estrelas com carac-
teristicas extremas que ndo sdo até ao momento
conhecidas.

Outro ponto em que este método pode ser
util é para a escolha de estrelas para a correcta
calibracdo da relagdo PLC ja referida, que nos
da a distincia a estas estrelas e logo a locais
distantes da nossa galaxia e a outras galaxias,
influindo fortemente na calibragio da constante
de Hubble. Este método tem sido até hoje
considerado dos mais seguros para a determi-
nagéo das distdncias extragalicticas. No entanto
a calibragdo da relagio PLC esta viciada pelo
uso de cefeidas andémalas discretas para tal
efeito, estrelas essas que podem ser justamente
detectadas nos diagramas anteriormente apre-
sentados. Casos exemplares sdo 3 estrelas usa-
das para este efeito que parecem ter comporta-
mentos anémalos: EV Sct, cefeida sinusoidal;
VY Per, cefeida da ressonéncia (?); UY Per,
cefeida de ressonancia (?).

CONCLUSAO

Este parece ser um método numérico que
servindo ainda para comparar e quantificar
convenientemente as curvas de luz, que repre-
sentam afinal quase toda a informacdo que
temos de cada uma das estrelas variaveis.
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