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Resumo

Estrelas anas brancas sdo o destino final do processo evolutivo de mais de 95% de todas
as estrelas. Portanto, a populacao atual desses objetos contém informacoes valiosas sobre a
histéria da nossa galdxia.

As anas brancas pulsantes apresentam variacoes multi-periédicas de luz, com periodos
entre 100s e 1200s. Esses objetos passam por uma faixa de instabilidade durante sua curva de
esfriamento, onde apresentam uma variabilidade periédica em seu brilho. Em particular, as
anas brancas com atmosfera de hidrogénio (DAs) possuem a faixa de instabilidade mais fria,
que comeca por volta de 12500 K e se estende até 10500 K. O estudo de tais estrelas tem nos
permitido medir a massa estelar e as camadas de composic¢ado, se mostrando uma ferramenta
poderosa na compreensao do interior estelar.

Neste trabalho, o objetivo foi procurar por variabilidade e periodicidade em anas brancas
que possuem atmosfera de hidrogénio, conhecidas também por ZZ Ceti ou DAV. Para tal, a
andlise dos dados foi feita através do cdlculo da transformada de Fourier da curva de luz de
cada estrela, decompondo a funcdo temporal em frequéncias e, se possivel, determinando os
periodos de pulsa¢dao. Com isso, analisei a curva de luz de 29 estrelas que foram observadas
com os telescopios Southern Astrophysical Research Telescope (SOAR) e com o Perkin-Elmer
no Observatoério do Pico dos Dias (OPD), sendo que quatro novas estrelas ZZ Ceti foram
descobertas e 10 classificadas como candidatas a variaveis. Para as demais, confirmamos

periodos ja observados ou detectamos novos periodos de pulsacao incluindo harménicos.



Abstract

White dwarf stars are the final observable evolutionary state of over 95% of stars. There-
fore, the population of such objects contain valuable informations about the history of our
Galaxy.

In this work, the aim was to search for variability and periodicity in white dwarfs which
have hydrogen atmosphere, known as ZZ Ceti or DAV. Pulsating white dwarfs show multi-
periodic light variations, with periods in the 100 — 1200 s range. Those objects can be found
in regions of the HR diagram called instability strip during their cooling curve, where they
present a periodic light variation. In particular, white dwarfs with hydrogen atmosphere cons-
titute the coldest instability strip, with around 12500 K until 10500 K effective temperature.
Since we ara able to measure stellar mass and compositions layers of pulsating stars, their
study is a valuable tool to understand the stellar interior.

The data analysis was made by calculating the Fourier transform of each light curve. In
this manner, we obtaining the frequencies that comprise each curve and, whenever possible,
determining the pulsation period. To achieve that, I analysed the light curve of 29 stars
that were observed with the Southern Astrophysical Research Telescope (SOAR) and the
Perkin-Elmer telescope at Observatério do Pico dos Dias (OPD). Four of the analysed stars are
new ZZ Ceti star findings and 10 are already known variable stars. For the others, we confirm

periods already known or detect new pulsation periods including harmonics.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 EVOLUCAO ESTELAR

A formacgdo de uma estrela inicia quando uma nuvem de gés e poeira interestelar comeca
a se contrair sob a sua propria forca gravitacional. Quando o objeto, que estd imerso nessa
nuvem de gds e poeira, atinge o equilibrio hidrostatico, em que hd um balanco entre a forca
gravitacional com o gradiente de pressdo [Oliveira, K. Oliveira, M. de E (2014)], e o seu nucleo
atinge uma temperatura suficiente ( 8.10° K) para comecar a fusao de hidrogénio em hélio no
ntcleo, a estrela entra na fase que denominamos de sequéncia principal, a qual é a fase mais
longa na vida das estrelas. Isso ocorre com objetos que tenham uma massa inicial maior do
que 0,08 M, dependendo de sua metalicidade. Abaixo desse limite de massa, estdo as anas
marrons, que nao tem uma queima estdvel do hidrogénio em seu nucleo.

Na teoria de evolucao estelar, os objetos que nascem com uma massa entre 0,08 M
a 8M, terminardo sua vida como estrelas anas brancas, como indicado na Figura 1.1. As
estrelas com massa até 1,75M,, transformam o hidrogénio em hélio pelo ciclo préton-préton
(p — p), no qual prétons sao diretamente combinados para formar hélio. Para estrelas mais
massivas do que isso, a energia vem majoritariamente do ciclo carbono-nitrogénio-oxigénio
(CNO), em que um desses trés elementos é usado como catalisador para a fusao.

A fusdo de hidrogénio no nticleo termina quando a estrela converte, aproximadamente,
10% de sua massa inicial de hidrogénio em hélio, restando um nucleo inativo de hélio e uma
queima residual de hidrogénio numa camada externa ao nucleo. Com isso, a pressdo interna,
que era em sua grande parte devido a fusdo do hidrogénio, ndo vai ser o suficiente para evitar
o seu colapso gravitacional e a estrela ndo estard mais em equilibrio hidrostético. Enquanto
o nucleo da estrela se contrai, suas camadas mais externas se expandem e a estrela se torna

mais vermelha, deixando a fase de sequéncia principal e se encaminha para a fase de gigante
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Evolucao Estelar
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Figura 1.1: Esquema simplificado da evolucdo estelar para diferentes intervalos de massa inicial,
acima de 0,08 M. "Figura retirada de http://astro.if.ufrgs.br

vermelha.

A expansdo das camadas mais externas da estrela causa uma diminuicao da temperatura
superficial da mesma e, com isso, o transporte radiativo de energia sozinho nao é mais
o suficiente para manter o equilibrio e a estrela se torna predominantemente convectiva
se aproximando, assim, do limite de Hayashi [Hayashi, C. e Hoshi, R. (1961)] em que uma
estrela seria completamente convectiva.

Para estrelas com massa menor que 0,45M,, o0 nicleo nunca atingird temperatura neces-
sdria para iniciar a fusao de hélio, e a sua ultima fase evoluciondria observéavel serd uma ana
branca com nucleo de hélio. Para estrelas acima desse limite e até aproximadamente 8 M,
apos a fase de gigante vermelha, a luminosidade aumenta até a temperatura central atingir
aproximadamente 108K, que é a temperatura necessdria para se iniciar a queima de hélio
no nucleo pela reacdo do triplo-a. Logo em seguida a estrela entra no ramo horizontal, em
que esta é a principal fase de queima de He no ntcleo. Os produtos dessa queima formam
um nucleo de carbono e oxigénio. Quando ha toda a exaustao do He no ntcleo, ocorre a
contragdo deste, chegando a uma temperatura que nao é o suficiente para comecar a queima
de elementos mais pesados, como a do C e O. A estrela se encaminha ao ramo assintético
das gigantes (asymptotic giant branch - AGB), com camadas externas alternadas queimando
hélio em carbono, numa camada sobre o nucleo de C/O, e hidrogénio em hélio abaixo de um

envelope de hidrogénio. No final da fase da AGB, a estrela ejeta suas camadas mais externas
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e essas camadas formardo uma nebulosa planetédria. O remanescente da estrela serd um
nucleo degenerado, aproximadamente do tamanho de um planeta, composto basicamente
por carbono e oxigénio. Todas as estrelas que possuem massas de 0,45 a 8,0M,, vao terminar
a sua evolugdo como estrelas anas brancas com ntcleo de C/O.

Para estrelas mais massivas, com uma massa inicial acima de 8 M,,, ap6s deixar a sequén-
cia principal, a estrela segue essencialmente os mesmos caminhos descritos anteriormente,
se encaminhando ao ramo das gigantes e para o ramo das AGB. Entretanto, por ter uma
massa inicial maior, essas estrelas conseguirdo atingir temperaturas necessarias para fundir
elementos mais pesados em seu ntcleo. O processo de fusdo nuclear s6 € eficiente até o ferro,
pois sua energia de ligacdo é a maxima possivel. Entdo, apés ter um ntcleo de ferro, a estrela
colapsa em uma estrela de néutrons (massa inicial entre 8 M, e 25M ) ou em um buraco

negro (massa inicial acima de 25M).

1.2 PULSACOES ESTELARES

Uma pequena perturbacgdo sobre a estrela pode crescer com o tempo e se tornar suficiente-
mente grande para ser observada, dando lugar a uma estrela pulsante. As pulsagdes estelares
se manifestam principalmente através de variacoes periddicas da luminosidade de uma
estrela, mas também podem se manifestar através de variacoes de suas linhas espectrais.

As oscilacdes sdo um fendmeno comum na Terra, como € o caso das ondas no mar produ-
zidas pela gravidade e as ondas de som produzidas por gradientes de pressado. As oscilagdes
estelares, causadas por esses dois tipos de forca, sdo de mesma natureza que as oscilacoes
na Terra. Em outras palavras, os principios fisicos que determinam as caracteristicas das
oscilacoes sao os mesmos em ambos 0s casos: a conservacao de massa, de momento e de
energia.

Podemos definir dois tipos de oscilacOes: as radiais e as ndo-radiais. No primeiro caso, as
variacoes de luminosidade se devem a mudanca do volume da estrela, mantendo a simetria
esférica. As oscilacoes radiais sdo ondas actsticas, em que a forca restauradora é dada pela
pressao. Para as pulsacoes ndo-radiais, a estrela sai do seu estado de equilibrio sem conservar
a sua simetria esférica. O material estelar se desloca tanto na direcao radial quanto na direcao
horizontal, sendo assim, tanto a pressao (modos p) como a gravidade (modos g), as forcas
restauradoras.

Cada modo de oscila¢do individual se propaga em uma regido especifica da estrela. Em
consequéncia, cada frequéncia proporciona informacgdo de uma regido particular do interior

estelar, a zona onde o modo associado oscila com maior amplitude. Por isso que os periodos
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das pulsacoes podem nos trazer informacoes independentes sobre a estrutura interna da

estrela.

1.3 ANAS BRANCAS

Estrelas anas brancas sao o final da vida evolutiva de 97% [Fontaine et al.(2001)] de todas
as estrelas na nossa Galaxia. Segundo a funcdo de massa inicial (e.g. Salpeter 1955), para
cada estrela de 10M,,, formam-se aproximadamente 300 de 1 M. Esse intervalo de massa
engloba de 95 a 98% das estrelas. Esse valor pode ser facilmente verificado utilizando uma
funcado de massa inicial como, por exemplo, a de Salpeter (Salpeter, 1955), ainda comumente
assumida.

m\ %% dm
) , (1.3.1)

{(m)ydm =<y (ﬁo Mo
em que m é a massa da estrela e ¢y € uma constante de normalizacdo. Integrando a equacao
1.3.1 de um valor de massa minima, até o limite maximo de massa para que uma estrela ter-
mine sua vida como ana branca, se obtém uma fracao superior a 0,95. Um valor dessa ordem
é obtido mesmo quando se usa func¢des de massa inicial diferentes ou quando assumimos
um limite superior menor de massa.

Anas brancas nao produzem energia via reacoes nucleares, nem por contragdo gravitaci-
onal de forma muito significativa. A energia que a estrela emite durante toda a sequéncia
de esfriamento, até entrar em equilibrio térmico com o meio interestelar, é a energia que
a estrela produziu ao longo de todas as suas fases evolutivas anteriores; a estrela est4 lite-
ralmente apenas esfriando. O raio de uma ana branca é da ordem do raio da Terra e o valor
maximo para a massa de uma ana branca, acima do qual a pressdo de degenerescéncia
eletronica ndo é mais o suficiente para compensar a forca gravitacional, é conhecido como
massa de Chandrasekhar. Tal limite é teérico e possui um valor da ordem de 1,40 M. Anas
brancas estao entre os objetos mais antigos na Galéxia, e estuda-las nos ajuda a compreender
a historia da formacao estelar e sua evolucao na Via Lactea.

As anas brancas sdo classificadas de acordo com o tipo espectral, ou seja, a abundéancia
quimica dos elementos em sua atmosfera. A classificacao sempre comec¢a com a letra D, a
qual denota o fato de o nucleo destas estrelas estar completamente degenerado. Se a estrela
for varidvel, a tltima letra é V. Nas anas brancas, 80% tém atmosfera de H puro (DAs) e o
restante tem atmosfera de He puro (DBs). Ainda assim, podemos ter uma mistura dos dois
elementos na atmosfera, por conseguinte, a classificacao dependera de qual elemento é o

mais abundante. Por exemplo, uma DAB serd uma DA com a atmosfera enriquecida com
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He. A presenca de um ou outro elemento depende fortemente de como se deu a evolucao
da estrela na etapa de ana branca. Ainda quando estdao muito quentes, as anas brancas sao
conhecidas por DOs, apresentando poucas linhas no 6tico e linhas de C e O no ultravioleta.
Quando apresentam linhas metélicas, as ands brancas sao denominadas DZs. No caso de
apresentarem somente um espectro continuo, sao as DCs. Recebem o nome de DQs se
tiverem carbono, molecular ou atdmico, em qualquer parte do espectro. Na Tabela 1.1 esta

representada de forma resumida a classificacao espectral.

Tipo espectral Caracteristicas
DA Somente linhas de H; nenhum Hel ou metais presente
DB Somente linhas de Hel; nenhum H ou metais presente
DC Espectro continuo, sem linhas aparentes
DO He II forte; He I ou H podem estar presentes
Dz Somente linhas metalicas; nenhum H ou He
DQ Linhas de carbono de qualquer tipo

Tabela 1.1: Classificacao espectral para as estrelas anas brancas

1.3.1 Anas brancas variaveis

Durante sua evolucao, as estrelas atravessam diferentes faixas de instabilidade no diagrama
de Hertzsprung-Russell (HR), como mostrado na Figura 1.2, quando apresentam variabili-
dade em seu brilho. Contudo, s6 podemos obter informacdes sobre as camadas externas das
estrelas, de onde a luz que analisamos é emitida; a estrutura interna usualmente s6 pode ser
inferida através de modelos evolucionérios. Para estrelas pulsantes, os periodos medidos de
pulsacao sao modos normais determinados pela estrutura interna da estrela.

As estrelas varidveis podem ser classificadas em duas categorias:

* Varidveis intrinsecas: estrelas cuja variacdo de luminosidade se deve a mudancgas
em propriedades fisicas da propria estrela. Exemplo: varidveis pulsantes, eruptivas,

cataclismicas e supernovas;

* Varidveis extrinsecas: estrelas cuja variabilidade é causada por agentes externos. Exem-
plo: bindrias eclipsantes. Em sistemas bindrios eclipsantes a variacao do brilho se deve

a ocultagoes, totais ou parciais, de uma estrela por uma companheira.

As anas brancas, ao decorrer de sua curva de esfriamento, passam, essencialmente, por

trés faixas de instabilidade. Na Figura 1.2 essas trés regides na curva de esfriamentos das anas

12
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Figura 1.2: Diagrama HR, com o /og da luminosidade no eixo vertical e o log da temperatura efetiva
no eixo horizontal, mostrando a localizacao aproximada da maioria das estrelas varidveis pulsantes.
As hachuras representam: (\ \ \) modos de pressdo (p) causados por alta opacidade; (///) modos
gravitacionais (g); (|||) representam modos estranhos; (=) representam modos acusticos. Os tipos
espectrais sdo indicados no topo. Figura retirada de [Jeffery & Saio(2016)]
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brancas, sao indicadas pelas cores rosa, azul e amarelo, respectivamente.

A regido representada pela cor rosa na Figura 1.2 é a faixa de instabilidade para as estrelas
chamadas GW Vir. Sao estrelas pré-anas brancas pulsantes conhecidas também por PG 1159.
Possuem uma atmosfera composta por hélio, carbono e oxigénio e uma temperatura efetiva
alta. As estrela GW Vir podem ser subdivididas em dois grupos: estrelas PNNV (Planetary
Nebula Nuclei Variables), elas sao estrelas que se encontram rodeadas pela sua nebulosa
planetéria, formada na etapa posterior a AGB e possuem uma temperatura efetiva entre
75000 < T, < 200000K; e as estrelas DOV que ndo mostram uma nebulosa planetaria ao
seu redor. As estrelas DOV possuem uma luminosidade mais baixa que as estrelas PNNV. O
mecanismo de excitacdo das estrelas GW Vir € o mecanismo x devido a ionizacdo parcial o
carbono e do oxigénio.

As estrelas DBV ou V777 Her possuem uma atmosfera dominada por He e temperaturas
efetivas em torno de 22000 < T, < 29000 K e sua faixa de instabilidade esta representada na
Figura 1.2 pela cor azul. O mecanismo de excitacdo que atua nessas estrelas é o mecanismo
K —y associado a ionizacao parcial do hélio na base da zona convectiva.

Anas brancas varidveis hot DQ sao estrelas com atmosfera dominadas por carbono e
possuem uma temperatura efetiva entre 18000 < T,y < 24000 K. Essa classe de anas brancas
pulsantes é a mais nova entre as anas brancas varidveis. O mecanismo de excitacdo é o
mecanismo x devido a um pico da opacidade associado a ionizacao parcial do carbono,
sendo o efeito da ionizacdo parcial do hélio menos relevante [Corsico et al.(2009)]. Elas
também estao representadas pela cor azul na Figura 1.2

As 77 Cetis ou DAVs sdo ands brancas com atmosfera de hidrogénio (DAs) que apresentam
pulsa¢des e formam um numeroso grupo de estrelas varidveis degeneradas. Atualmente,
cerca de 181 DAVs sao conhecidas [Kepler & Romero(2017)]. Esses objetos sdao observados
dentro de uma estreita faixa de temperatura, entre os valores de 10500 < T,y < 12500K
[Fontaine & Brassard(2008)]. Esta regido corresponde a faixa de instabilidade causada pela
camada de ionizac¢do parcial do hidrogénio na base do envelope de hidrogénio. O mecanismo
de excitacao que atua nas estrelas DA variaveis, devido a essa ioniza¢do, é o mecanismo x —y
associado ao pico na opacidade. O mecanismo « estd relacionado a opacidade da estrela e o
Y a energia cinética. Nas regioes de ionizacdo parcial, a medida que a temperatura aumenta,
a opacidade também aumenta. Conforme a estrela contrai, a camada que estd mais préxima
do ntcleo se torna mais opaca, causando um bloqueio na saido do fluxo de energia. A energia
de radiacao se armazena nos fons na forma de energia cinética. Em consequéncia, esse
aumento de calor provoca um acimulo de pressao que empurra as camadas, expandindo a

regido de excitacdo. Toda a energia que estava armazenada é liberada. O material continua
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estando parcialmente ionizado e o ciclo de pulsa¢do pode recomecar.

Anas brancas varidveis sao multi-periédicas em modo g, nos permitindo ter acesso a uma
descricdao mais detalhada de sua estrutura interna [Romero et al.(2013)], pois cada modo de
pulsacao fornece uma medida independente de suas propriedades internas.

Pulsacdes de modo g tém periodos entre 100 e 1200 segundos, enquanto que os periodos
radiais deveriam ter na ordem de 3 s, foram portanto consideradas como pulsacdes nao-
radiais [Robinson(1979)]. Os modos g se propagam por toda a estrela, mas possuem uma
amplitude maior de oscilacao no envelope das anas brancas, enquanto que os modos p,
com periodos de poucos segundos, o que dificulta em sua observacao, se propagam no seu
interior.

As estrelas que definem a chamada borda vermelha, sao estrelas mais frias, possuindo
uma temperatura efetiva de, aproximadamente, T, £ =11000K. J4 as estrelas na borda azul,
sao estrelas mais quentes com uma T,y =~ 12500K. Além disso, as DAVs que definem a borda
azul da faixa de instabilidade tém periodos de pulsacao curtos, em torno de 200s e sao de
baixa amplitude. Ao passo que a estrela esfria, a amplitude vai aumentando e os periodos

detectados sao mais longos [Mukadam et al.(2006)].
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1.4 MOTIVACOES E OBJETIVOS

Como ja discutido no Capitulo 1, as ands brancas sdo bastante numerosas e sdo o estagio
final da grande maioria das estrelas na galédxia. Estudar o final evolutivo das estrelas significa
estipular vinculos sobre a formacao e a evolucao das progenitoras. As anas brancas podem,
também, ser utilizadas como rel6gios c6smicos, dada a sua relacao relativamente simples
entre a idade e a luminosidade e para inferir a idade de uma grande variedade de populacgdes
estelares, como o disco galéctico e o halo [Winget et al.(1987)]. Ademais, a medida das escalas
de tempos de esfriamento das estrelas ands brancas pode ser aplicado, também, ao estudo
de teorias alternativas de gravitagcdo [Garcia-Berro et al.(1995)].

Detectar a maior quantidade de modos de pulsacdo nas anas brancas pulsantes é impor-
tante, pois cada periodo fornece um vinculo independente para a determinacdo da estrutura
estelar. Uma ferramenta poderosa para o estudo da estrutura interna e das propriedades
evolutivas das estrelas ands brancas é a astrossismologia. Sendo essa a tinica ferramenta que
pode medir a massa das camadas de hidrogénio e hélio. Também proporciona uma medida
precisa da massa média estelar, informacoes sobre o periodo de rotacdo e sobre a presenca e
magnitude de um campo magnético. A astrossismologia consiste em determinar a estrutura
das anas brancas pela comparacdo das propriedades de pulsacdo com aquelas preditas pelos
modelos de interiores estelares.

Este trabalho de conclusao de curso se dedicou ao estudo das estrelas ands brancas DA
varidveis ou ZZ Ceti, buscando por periodos de pulsacao em 29 estrelas, que estdo localizadas
na regido da faixa de instabilidade. Para tal, foram feitas observacoes com os telescépios do
Observatério do Pico dos Dias (OPD) Perkin-Elmer de 1,6 metros de diametro e o telescopio

de 4,2 m do Southern Astrophysical Research Telescope (SOAR).
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Capitulo 2

Metodologia

A andlise dos dados foi feita usando o programa Period04 [Lenz & Breger(2005)] que calcula
a transformada de Fourier (TF) a partir da curva de luz de cada estrela. A transformada de

Fourier clédssica de uma funcao f(x) pode ser definida como:

Ff(x)] = Flwy) = \/% f_ Z flx)e 2moxxqx (2.0.1)

Na pratica, a funcao que estamos analisando € discreta, ja que a observacao da estrela e,
consequentemente, a obtencao de sua curva de luz, se d4 em um tempo finito e ndo continuo.
Para discretizar a expressao analitica da transformada de Fourier, substitui-se a integral
por uma soma discreta sobre todos os pontos observados e os limites para cobrir apenas o

intervalo referente ao tempo de observacdo. A transformada discreta de um sinal é entdo:

N-1 .
Ff(x)] = Flwy) = L Y flx)e 2imexxIN (2.0.2)
N x=0

Ao adaptar a expressdo 2.0.2 para a andlise da curva de luz de uma estrela, tem-se que
x =t é o tempo entre cada contagem fotométrica que compoe a curva de luz (tempo de
integracdo), N é o numero total de pontos observados e o tempo total de observa¢do T é dado
por T =t x N, se as observacoes forem igualmente espacadas. Como estamos interessados

no espaco de frequéncias f, trocamos a frequéncia angular pela linear: wy = %

Supondo que existam duas senoides cujas frequéncias sdo fj e f», elas causardo batimento

com uma frequéncia de fj, = @ Neste caso, para verificar a presenca das duas frequéncias
1 2

-2
I~ fi-k T AP
Um ponto importante da transformada, é o critério de Nyquist [Harry Nyquist (1889-

é necessario ter um tempo de observacgdo total de T = pelo menos.

1976)], que especifica que um sinal precisa ser amostrado pelo menos duas vezes em cada
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Capitulo 2. Metodologia

ciclo de variacdo para conter toda a informacao fonte, isto €, a frequéncia de amostragem
(frequéncia de Nyquist) precisa ser no minimo o dobro da maior frequéncia presente no
sinal. Se nao for observado o critério, os sinais de mais alta frequéncia serao erroneamente
registrados como de baixa frequéncia, fendmeno chamado de alias. O limite de Nyquist é
importante tanto na baixa frequéncia: o tempo de observacao total, T, s6 pode amostrar
periodos menores que T/2; e de alta frequéncia: se o tempo de integracao for ¢, s6 podemos
medir periodos mais longos que 2t.

Ou seja, respeitando a frequéncia de Nyquist, temos:

2 1

= <Iyquise< 57 (2.0.3)

1
107
A transformada de Fourier de uma senoide continua e infinita é uma delta de Dirac. Como

e 0 passo serd dado por Af =

estou trabalhando com uma curva que € uma combinacao de vdrias senoides, pois anas
brancas sao multi-periddicas, descontinuas e finitas, a forma da transformada nao é uma
delta. Quando se calcula a transformada de Fourier de uma curva de luz de uma estrela
variavel, cada frequéncia, referente a uma periodicidade, aparece como um pico de altura
finita. A transformada de uma sinusoidal com o mesmo espacamento dos dados é chamada
de janela espectral. No caso de existirem muitas periodicidades nos dados, cada pico na
transformada de Fourier aparece com sua correspondente janela espectral.

Para saber se um pico na transformada de Fourier é real ou ndo, deve-se estimar a
probabilidade de que qualquer pico seja devido apenas ao ruido (False Alarm Probability).
Como a estatistica simples de transformada de Fourier de séries infinitas ndo pode ser
diretamente aplicada a dados com interrup¢des, Kepler (1993) demonstrou que o ruido em
uma transformada de Fourier pode ser estimado como sendo a amplitude média em todas
as frequéncias. O calculo para a amplitude média na transformada de Fourier foi feita da

seguinte maneira:

(A) = , (2.0.4)

onde A; sdo os valores das amplitudes em cada ponto i da transformada de Fourier que tem
N pontos.

Neste tipo de dados, um pico central, com a mesma forma de uma janela espectral, e
amplitude acima de 3 (A) tem probabilidade 1 em 1000 de ser ruido. Este é o limite de

detecc¢do usado para estes dados. Além disso, também usamos o limite de 4 (A) somente para
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Capitulo 2. Metodologia

um segunda referéncia.

Outro procedimento usado para a andlise dos dados das estrelas foi o processo de bran-
queamento (pre-whitening). Esse procedimento ajuda na identificacao de quais picos sdao
correspondentes a variacoes na curva de luz e quais sdo ruidos ou apenas parte da janela
espectral. Esse procedimento consiste em subtrair da curva de luz uma senoide com a mesma
frequéncia, amplitude e fase do pico principal da transformada de Fourier. Subtraindo a
senoide da curva de luz, subtrai-se toda a janela espectral associada ao pico da transformada,
incluindo a informacao de fase. Ap6s esta subtragdo, uma nova transformada de Fourier é
calculada a partir da curva de luz residual. O processo de subtrac¢ao é refeito para o segundo
maior pico e assim sucessivamente até que os picos restantes estejam todos abaixo do limite
de deteccdo adotado. Se os picos remanescentes nao tiverem a mesma forma da janela
espectral que o pico principal, eles sdo, provavelmente, devido ao ruido.

O branqueamento é importante de ser feito ja que as anas brancas sao varidveis multi-
periddicas e, também, para verificar a independéncia dos picos. Na Figura 2.1 utilizei a estrela
SDSS J082804.62+094956.6 como um exemplo desse processo. Pela transformada de Fourier,
podemos ver que a estrela possui 3 picos acima do limite de detecc¢do. A linha tracejada em
laranja representa o limite de 4 (A) e o limite de 3 (A) é representado pela linha com tragos
e pontos em azul. Ap6s a subtracao dessas frequéncias, so restou o ruido da transformada.
E interessante notar que, na subtracao dos trés picos é possivel averiguar a independéncia
entre os mesmos. Essa estrela serd analisada com maiores detalhes na secao 4.1.2.

Os valores para a amplitude, fase e frequéncia de cada pico na transformada é dado
pelo programa Period04, assim como todo o cdlculo do branqueamento também é feito
diretamente no programa. O processo de branqueamento foi feito para todas as estrelas
analisadas neste trabalho.

Para obter as incertezas nos valores dos periodos, calcula-se primeiro as incertezas nas
frequéncias desses mesmos periodos, através do calculo de Monte Carlo, feito diretamente
no programa Period04. A partir desse valor, calculei a incerteza para o periodo através do

método de propagacao de incertezas, que nos diz:

or =L oo (L) o (L e 209

0x o0y 0z

em que o ¢ representa o desvio padrdo da funcéo f, o representa o desvio padréo de x, o

representa o desvio padrdo de y, e assim por diante.
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Figura 2.1: Exemplo do processo de branqueamento para a estrela J0828+0949. Nela foram subtraidos
todos os picos reais acima do limite de deteccao até que sobrasse apenas o ruido da transformada.
Nesse exemplo, a linha tracejada representa o limite de 4(A) e a linha com tragos e pontos é o
limite 3 (A), este tltimo sendo o limite oficial adotado. Em todas as transformadas de Fourier estdo
sinalizadas com um tridngulo o pico de maior amplitude, ou seja, o pico que é subtraido em cada
caso.
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Dados Observacionais

A amostra de estrelas DA varidveis analisada neste trabalho pode ser dividia entre candi-
datas e estrelas ZZ Ceti conhecidas. As ZZ Ceti conhecidas foram selecionadas a partir da
lista atualizada de varidveis que pode ser consultada em http://astro.if.ufrgs.br/zzceti.htm.
Os alvos correspondem a objetos com periodos detectados que usualmente sé6 contam com
observagoes de descoberta. As candidatas foram selecionadas do catdlogo de anas brancas
DA do levantamento SDSS (Sloan Digital Sky Survey) Data Release 14 (Kepler et al. 2019 in
revision). A partir dos valores espectroscépicos de temperatura efetiva e gravidade seleciona-
mos como candidatos aqueles objetos que se encontravam dentro da banda de instabilidade
das ZZ Ceti ([Gianninas et al.(2011)] , [Romero et al.(2013)], [Hermes et al.(2017)] ). As obser-
vacgoes foram feitas usando o telescopio de 4,1 m SOAR (Southern Astrophysical Research
Telescope), Chile e o telescopio de 1,6 m Pekin Elmer do Observatério Pico do Dias, Minas
Gerais. A fotometria foi feita usando o software IRAE Como estamos interessados na variabili-
dade da estrela, e ndo na magnitude absoluta, utilizamos fotometria diferencial, onde a curva
de luz da estrela alvo é dividida pela curva de luz de uma estrela ndo varidvel que se encontra
na mesma imagem e, se for possivel, de uma cor similar. As datas de observacoes, tempos de
integracao, tempo total de observacao, assim como outras propriedades das observacoes de

cada estrela, encontram-se em maiores detalhes na Tabela 3.1.

21



‘oy[eqeI) 9SSoU SepesI[eue SB[aI1Sd SEP SIBUOIOBAIISCO sopeparidoid :1°E e[oqeL

L10Z [813 'Y ‘pIepag 494 ddO PuWig-ubjad 7G6S°LT 90‘0F07‘8 7L1+98801 96'¥7€ 6€ 81 8L'GCECTI 9-€evd1
2102 T8 19 'Y ‘pIepag 99'¢ ddO Puwrg-ubjiad TT02°ST S0‘0F00‘8 8¥1+9.0 0T 9L°C€E 81 G¢ LT°0COSTI 16-GLE€dT
L10Z [213 'V ‘pIepag G8'¢C addo _urg-upjiad V9L’ EL 09T1+620TI ¢'81 €0 6€- 2’6V €V 0C ¢8-G6V1
7Sl 4 qvosS €96T°61 LO'0OFLT'8 0STF6.¥CI 962001 LT LE9T 02 SO 01L1+02S0(
4 qvos
6’1 ST 06°0S:91:20162-10-210¢C qvos
v1dda ssas L0°¢C ST L0°€¢'60:90L¥2-CI-910¢C dvosS LLS'LT 70°0F+S0'8 9TIFI66TI G8'8I 61 0L 60°6¢ 67 60 6101+6¥60(
61°¥ ST T€67:91:700LLC-C1-910¢C qvosS
¥14dd SSAsS 90°¢C Gl LC¥S'LS €0LFC-C1-910¢C dvosS 990L°L1 €0°0+70°8 69FEELTT 9996 6% 60 €970 8¢ 80 6760+8¢80(
¥14d SSAS K4 ST ddO _uwig-unjiad 888791 €0°0F70°8 09+008TT ¥°9€ GG 00- ¢6'0S S¥ €1 GG00-SYETAM
1102 ‘[ 19 seuuruery L8'T 0€ ddO puwig-ubjiad 1€€0°91 20°0¥¢8’L 9EFVEVII '8¢ 96 €0- 61°€0CETI LE0-6CVTHH
TT0Z ‘T 19 seuuruer) [4 04 dd O oW -upIad 8671 §6°L/90°8 GOTTT/0860T 8€ 8¢ S0 EPSIGII 850+6¥11Dd
€ 0c 2¢99°8G:91:G0L91-¥0-LT0C ddO Tewd-upjtad
€€¢C 0S 8G¥°G€:60:90L81-70-910¢C ddO _uwrg-ubjad
140 oy €¢I’ LV ¥0:L0LLT-¥0-9T0C ddO TewWH-upj1ed
v1dda ssdas 99°¢ 0¥ 668°05:15:G0.L81-¥0-910¢ ddO _uWrg-upjiad GCE991 €0°0F90°8 IEFIV8II 9L°0C LE LT 12°9% L0 91 S61dO
¥14da ssdas S9°¢C 0S8 ddoO _uwig-upjiad 7S6S° LT T10°0F1S'8 1€F80601 GL'¥€ 6€E 81 69°GCECIT 6E8T+EETII
1re (\r4 6¢'¥€:S7:€016¢-10-L10¢C HvosS
o4 oy 7€0°€T1:60:¢CLIT-70-L10¢C ddO TewWrH-upj1ed
¥14da ssds 9I'l 0¥ LG2°07:8G T0LST-¥0-2L10¢2 ddo _uwyg-upjiad cvoL LT 20°0F07'8 CYFIPLIL G870 S0 80 60°€0 LS 60 S080+2560(
5002 T2 19 A[reImN [4A%4 0€ ddo _uwyg-ubjiad 6¢C6’L1 9%0°0FEE'8 8LF6EVIL 16°'T1 SC 00 8LF6EVIT LE8S VI CC 6200-v1cel
TT0¢ ‘[e 19 seuuluerp [4 0T ddO _uwig-ubjad 98V 1°S1 '8 9TTIZI/0TLIT 1°62 60 S¢ 88°LC ¢S 61 G8¢ dO
1 G 02L°0%7:6T1:00LLT-70-910¢C ddO pwig-ubjad
¥1dda ssas LV'C g€ 906'91:1¥:¢CLLI-¥0-910¢C ddoO _urg-upjiad L0L2°ST C0'0FIV'8 0€F0880T 9'¢€ 60 SO €9'11 SZ 60 6050+5260(
¥14dd sSds (444 ddO _uWrg-upjad EVELL 810°0F 29€'8 89F69¢€1 G'¢SII10- 80°9€ VS V1 ITI0-PSYIAM
GE0'C 44 ¥2€'¢0:L2:€01L81-70-910¢C ddO _uWrg-ubjad
TT0¢ ‘[ 19 seuuluer) 61 0€ 90%°00:9%:€0191-¥0-910C dd O oW -upjad S¥70'91 ¢v0'0F¢6'L I8TF0LLTT 6°¢S 01 70 6I'GI ¢S ¢l 9¢¥0+6¥CISH
PTYA SSAS 8S'l 0t qvos S016°L1T €0FLLL 0£F6520T L0'T¥ G€ €0- 08'2€ 66G €¢ S€€0-65¢2
194 SSds [4 ST qvos JEICT8L, ¥S0'0F6ST°8 GLF.8E0T L80€ 7S 00- ¢L 0V 0§ €¢ $500-0G€2(
y1dda ssas [4 0€ qvosS G666'81 090°0FEIL'8 09TF0TLII 8'GG¢cC el €660 6S I¢C 2ee1+6S1el
v'c 0€ 180°10:80:L0LET-L0-LT10C qvosS
¥1dda ssds 88’1 0€ 162°00:%7¥%:¢01L0-80-L10C HvoS 9¢e’ce S0'0+0S6°L E€CIFOV6I1 92°95 80 10 886G I€ IC 8010+1€12[
¥14d SSAsS € aI dvosS 75G°81 S0'0+068°L YrIT6V.C1 209520 €0 LT°S0 0T 91 20€0+0191(
TT0Z Te 19 seuuruer) 80°C 0T 811'1¢:02:9010€-80-910¢C ddO TeuW g -ubjed
1102 ‘[e 19 seuuruer Ga'l 0T £€8'¢G:G€:801.€C-80-910¢C qvosS LLYV'ST €C'8 09¢I1T €L°€G 80 9¥- G89°€S 90 10 TSS0EINd ]
¥1dda ssdas [4 0c qvosS 199881 OT'0FIT1'8 ITI ¥ €L201 86°€S 9% 00- G290 00 00 9%00-0000(
SBIOUQIdJOY (y) sqo op odwdy, | (s)3urop odway, (1N)SqO ap ereq o1doosafa, Sewr) o 3301 3oL da Va4 QWION



Capitulo 4

Resultados e Discussao

4.1 NOVAS ESTRELAS ZZ CETI DESCOBERTAS

4.1.1 L1495-82

A estrela L495-82, J204349,21-390318,28, foi observada com o telescopio Perkin-Elmer
do OPD durante 2,85 horas no periodo de 11 de maio de 2018. Essa estrela possui uma
temperatura efetiva de T, = 11029 + 160 K e uma magnitude de 13,74 na banda V. A curva de
luz dessa estrela apresenta uma clara variacao em sua magnitude. Ela estd representada na
Figura 4.1, assim como a sua respectiva transformada de Fourier com alguns dos picos de
maior amplitude identificados e a sua janela espectral. Os eixos vertical e horizontal da curva
de luz indicam a diferenca da magnitude que nada mais é do que a magnitude de cada ponto
menos a média (Mag— < Mag >), e o tempo, respectivamente.

Como identificado na transformada da Figura 4.1, o pico de maior amplitude representa
um periodo de 902,4 +0, 8 segundos. Esse valor é considerado um periodo longo para uma ZZ
Ceti, sendo uma caracteristica tipica de uma estrela da borda vermelha, como explicado no
Capitulo 1. Além disso, essa estrela apresentou, pelo menos, 14 picos acima do nosso limite
de deteccdo. Essa quantidade alta de picos também é uma caracteristicas de estrelas na borda
vermelha da faixa de instabilidade. Isso é causado, principalmente, por uma varia¢cao das
amplitudes das ondas que estdo se propagando no interior da estrela devido a essas estrelas
mais frias terem uma zona de conveccao mais profunda.

A andlise dados possibilitou que identificissemos as frequéncias que estdo representadas
na Tabela 4.1. Algumas dessas frequéncias puderam ser identificadas como batimentos ou
harmonicos. Vale ressaltar que ainda podem ter outras frequéncias sinalizadas que ndo sao

referentes a periodos independentes, mas ainda nao foram identificadas.
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Portanto, essa estrela € uma nova ZZ Ceti descoberta, com um periodo de pulsacao
de 902,4 + 0,8 segundos, referente ao pico de maior amplitude e mais outros possiveis 13

periodos.

‘ Frequéncia (0 freq) (WHZz) | Amplitude (0 4mp) (Mma) ‘ Comentério

f1 1110(1) 9,6 (0,3)

12 889(1) 9,5(0,3)

13 1220(2) 6,2(0,3) f2+f4
f4 325 (3) 4,3(0,3)

f5 1438(3) 4,2(0,3) f1+f4
16 2724(4) 3,3(0,3)

f7 1018(3) 5,4(0,3)

18 1721(5) 2,9(0,3) f2%2
19 193(5) 2,6(0,3)

110 2394(6) 2,2(0,3) f1+f3
f11 4580(10) 1,4(0,2)

f12 2036(10) 1,4(0,3)

f13 3015(10) 1,4(0,3)

f14 2541(10) 1,3(0,3) 2% fl+ f4

Tabela 4.1: Frequéncias determinadas a partir da curva de luz da estrela LP495-82. As frequéncias estdao
listadas na ordem usada no processo de subtracdo do branqueamento. Os valores entre parénteses
sdo as respectivas incertezas.

4.1.2 J0828+0949

A segunda nova estrela ZZ Ceti descoberta foi a J082804.62+094956.6, observada com
o telescépio SOAR durante 4,2 horas continuas no periodo de 23 de dezembro de 2016.
Essa estrela possui uma temperatura efetiva de T,y = 11733 + 69 K e uma magnitude de
17.7 na banda G. Na Figura 4.2 temos a curva de luz referente a essa observacao e a sua
transformada de Fourier, na qual foram obtidos trés periodos P; =286,1+0,6s, P, =196,4 +
0,3s e P3 =255,4+0,5 que estdo destacados na transformada. O processo de branqueamento
da transformada de Fourier dessa estrela ja foi mostrado na Figura 2.1, sendo que tal anélise
nos mostrou que os trés periodos sao independentes. Diferente da estrela anterior analisada
na Secdo 4.1.1, essa estrela possui periodos curtos, tipico de uma estrela na borda azul da
faixa de instabilidade. Além disso, os picos mostrados na transformada dessa estrela ndo
apresentam variacdo na amplitude dos picos préoximos ao pico principal, pois ndo hd uma
variacao significativa da amplitude dos modos de pulsacdo em estrelas mais quentes, como

ha nas estrelas mais frias.
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Figura 4.1: Curva de luz (abaixo), janela espectral (ao centro) e transformada de Fourier (acima) da
estrela LP495-82. A linha tracejada representa o valor de 4 (A) e alinha com tracos e pontos é o limite
3(A). Os periodos de maior amplitude estdo identificados na transformada, o restante estdo na Tabela

4.1. Essa estrela foi observada por 2,85 horas.
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Figura 4.2: Curva de luz (abaixo), janela espectral (ao centro) e transformada de Fourier (acima) da
estrela J0828+0949. A linha tracejada representa o valor de 4 (A) e a linha com tragos e pontos é o
limite 3 (A). Essa estrela foi observada por 4,2 horas com um periodo de integracao de 15 segundos.
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4.1.3 GD195

A terceira nova varidvel descoberta é a estrela J160746.21+173720.76, que possui uma
temperatura efetiva de T,y = 11846 31 K com magnitude 16,7 na banda V. Essa € uma estrela
quente, mais proxima a borda azul, possuindo periodos mais curtos, como mostrado na
Tabela 4.2. A estrela foi observada em 4 dias diferentes com o telescépio Perkin-Elmer do
OPD. Em particular, em um dos dias, ndo foi detectado nenhuma variacdo. Nos outros trés
dias, foi possivel encontrar alguns periodos de pulsacao, como mostrado na Figura 4.4, em
que temos a curva de luz e a transformada de Fourier para os trés dias diferentes. Na Tabela
4.2 temos um resumo das observagdes de cada dia, mostrando o periodo, amplitude de cada
pico e suas respectivas incertezas, assim como o tempo de observacao de cada dia.

Na Figura 4.3 é mostrada a transformada de Fourier para a soma dos dados de observacao
dos trés dias. Ao juntarmos dados observacionais de épocas diferentes, deve-se tomar
cuidado e corrigir os dados para a data Juliana Baricéntrica (BJD), que nada mais é do que a
data Juliana (JD) corrigida para a diferenca da posicao da Terra com respeito ao baricentro
do Sistema Solar.

Como podemos ver, analisando os dados da Tabela 4.2, essa estrela possui, pelo menos,
dois periodos presentes nas duas primeiras noites, sendo que na noite do dia 18 de abril foi
possivel detectar apenas um dos periodos. Esses picos também apresentaram uma pequena
variacdo de suas amplitudes ao longo dos dias. Isso pode ser ocasionado por diversos fatores
como, por exemplo, condi¢des climdticas da observacao, tempo de observacgdo ou a variacao

real da amplitude da onda se propagando nas camadas da estrela.

27



Capitulo 4. Resultados e Discussao
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Figura 4.3: Transformada de Fourier para a estrela GD195 para a soma dos dados da curva de luz dos
trés dias observados. A linha tracejada representa o valor de 4 (A) e a linha com tragos e pontos é o
limite 3 (A)

Dia Periodo (0 freq) (s) | Amplitude (0 4mp) (mma) | Tempo de obs (h)
473(3) 10(2)
16 de abril de 2016 1,44
633(7) 9(2)
. 655(7) 93)
17 de abril de 2016 2,65
457(2) 8(1)
18 de abril de 2016 465(2) 10(1) 2,33
465,16(0,05) 8,7(0,8)
16abr+17abr+18abr 6,5
649,2(0,1) 6,4(0,8)

Tabela 4.2: Periodos e amplitudes dos modos de pulsa¢cdo encontrados nas curvas de luz de cada
noite de observacao para a estrela GD195.

4.1.4 J0949+1019

A estrela J094929.09101918.85 foi observada com o telescopio SOAR durante 2 horas no dia
24 de dezembro de 2016, sendo que foram encontradas dois periodos reais e independentes
com valores de P; =199+ 10 s e P, = 291 + 8 s, sendo essa a quarta nova estrela ZZ Ceti
descoberta neste projeto. A J0949+1019 possui uma magnitude de 11.42 na banda V e uma
temperatura efetiva de T,y = 11991 + 116 K, sendo uma tipica estrela quente, com periodos
curtos. A andlise de dados para essa estrela foi feita como a das estrelas anteriores e sua curva

de luz e transformada de Fourier estao mostradas na Figura 4.5.
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Figura 4.4: Curvas de luz a direita, janelas espectrais ao centro e transformadas de Fourier a esquerda,
da estrela GD195. A linha tracejada representa o valor de 4 (A) e a linha com tragos e pontos é o limite
3(A). O tempo de observacao assim como o tempo de integra¢do para cada dia se encontram na
Tabela 3.1
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Figura 4.5: Curva de luz (abaixo), janela espectral (ao centro) e transformada de Fourier (acima) da
estrela J0949+1019. A linha tracejada representa o valor de 4 (A) e a linha com tragos e pontos é o
limite 3 (A). Essa estrela foi observada por 2 horas com um tempo de integracao de 15 segundos.
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4.2 ESTRELAS ZZ CETI JA CONHECIDAS

Alguma das estrelas observadas como parte deste trabalho ja eram conhecidas na literatura
como anas brancas varidveis. A andlise de tais estrelas também é importante para enriquecer
as informacodes que temos sobre elas. Na Tabela 4.3 temos um sumadrio das informacoes de
cada estrela, assim como os periodos retirados da literatura e os novos periodos inferidos
a partir das nossas observacoes. Comparando os dados, podemos perceber que algumas
estrelas possuem periodos estdveis como, por exemplo, a J2350-0054 e a GD385 para as
quais encontramos os mesmos periodos da literatura. Ou em outros casos, como a estrela

J0000-0046 em que o periodo encontrado por nés corresponde a um harmoénico de um dos

periodos que ja constavam na literatura.

Nome | RA DEC T,r(K)? | P(s)/A(mma) -Literatura! | P(s)/A(mma) - Novas | Tempo de Obs (h)
584.8/15.9
J0000-0046 000006.75 | -004653.98 | 10773 +111 | 601.4/9.0 172.8/30.24 2.0
611.4, 23.0
606.8/11.5 793.26/11.2
744.7/10.5 876.09/11.1
J0106-4608 01 0653.685 | -460853.73 11260 35
682.7 942.26/7.4
840.2
J2159+1322 2159 05.53 132255.8 11710+£160 | 683.7/801.0 746.67/24.2 2.0
273.3/6.2 271.87/8.2
J2350-0054 235040.72 | -005430.87 | 10387+75 | 304.3/17.0 304.74/18.29 2.0
391.1/7.5 390.32/10.17
HS1249+0426 | 125215.19 041052.9 11770+181 | 288 /7.55 293.91/12.8 2.0
1127.14/3.17
J0925+0509 09 2511.63 0509 32.6 10880+30 1256.2/8.5 2.47
1264.29/3.05
256.127/11.4 256.09/9.4
GD 385 1952 27.88 2509 29.1 11913 +400 2.0
128.115/3.7 127.93/3.5
255.2/13.1
J2214-0025 22145837 | -002511.91 11439+78 255.08/16.0 4.12
195.2/6.2
1084.9/16.3
969/12.7
HE1429-037 1432 03.19 -03 56 38.2 11434+36 821.74/56.93 1.87
829.3/18.3
450.1/10.2
254.4/2.4
WD1345-0055 | 1345 50.92 -00 55 36.4 11800+60 195.2/5.5 195.24/8.9 25

Tabela 4.3: Periodos e amplitudes retirados da literatura comparado com periodos e amplitudes
observados neste trabalho de estrelas ja conhecidas como variaveis.

1Todos

0s

valores

para o0s

http://astro.if.ufrgs.br/zzceti.htm

2As referéncias para os valores apresentados nessa tabela sao encontrados em maiores detalhes na Tabela 3.1

periodos

retirados
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4.3 POSSIVEIS CANDIDATAS E NOVS

Outra classificacdo que usamos foram as chamadas de candidatas ou as NOV (not observed
to vary). As que nominamos de candidatas foram as estrelas em que a curva de luz aparentava
uma variacao significativa do brilho da estrela e ao calcularmos a transformada de Fourier
obtivemos picos com amplitudes que chegavam préximas ao limite de deteccdo de 3 (A),
mas nao eram maiores que o limite de 4 (A). Como exemplo, temos a estrela LP375-51, com
sua curva de luz e transformada mostradas na Figura 4.6. Nela, podemos observar a variacao
na magnitude da estrela em sua curva de luz, mas na transformada de Fourier, o pico de
maior amplitude, sinalizado com um triangulo, nao possui uma amplitude suficiente acima
do limite de deteccao para podermos afirmar que este pico corresponde a um periodo de
pulsacdo real da estrela. Além disso, algumas estrelas apresentaram apenas ruido em sua
transformada de Fourier. Isso ndo significa que essas estrelas ndo sejam varidveis, mas que
precisam de observacdes de melhor qualidade para observarmos variacoes do brilho da
ordem de mmag. Esses objetos foram classificados como NOV. Para esses dois grupos, sdo
necessarios mais dados fotométricos para se obter resultados mais conclusivos. As estrelas

classificadas como candidatas e NOVs estdo listadas na Tabela 4.4.

Nome RA DEC T.r (K* | Tobs (h) | Comentario
LP375-51 115020.17 | +251832.76 | 10076+148 | 2,66
J1610+0302 | 161005.17 | 030256.07 | 12749+144 3 NOV
J2131+0108 | 213159.88 | 010856.26 | 11940+123 1,88
J2359-0335 | 235932.80 | -033541.07 | 10759+30 1,58 NOV
WD1454-0111 | 145436.08 | -011152.5 | 13369+68 2,22 NOV
J0957+0805 | 0957 03.09 | 080504.85 | 11744442 1,16
J1133+1839 | 113325.69 | 183934.75 | 10908+31 2,65 NOV
PG1149+058 | 115154.3 052838 | 11042 £125 2
J0520+1710 | 052016.37 | 171002.96 | 12479+150 1,54 NOV
LP433-6 113325.78 | +183934.56 | 10886+174 | 4,15 NOV

Tabela 4.4: Tabela com os dados das estrelas possiveis candidatas a novas varidveis e as estrelas que
nao foram observadas nenhuma variacdo significativa (NOV).
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Figura 4.6: Curva de luz (abaixo), janela espectral (ao centro) e sua transformada de Fourier (acima)
da estrela LP357-51. Sinalizado com o triangulo € um possivel periodo de pulsacdo. A linha tracejada
representa o valor de 4 (A) e a linha com tracos e pontos € o limite 3 (A).
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Conclusao

Neste trabalho, de 29 estrelas analisadas, descobrimos 4 novas estrelas ands brancas DA
variaveis (ZZ Ceti). Em trés dessas estrelas, J0828+0949, GD195 e J0949+1019, foram observa-
dos periodos de pulsacao curtos. Essa é uma caracteristica de anas brancas mais quentes,
localizadas préximas a borda azul da faixa de instabilidade das DAs. Encontramos, também,
a estrela L495-82 como uma nova ZZ Ceti da borda vermelha da faixa de instabilidade, com 14
periodos de pulsacoes detectados, sendo alguns deles frequéncias de batimento ou harmo-
nicos dos demais (veja secdo 4.1). A descoberta de novas DAs varidveis é necessdria para
melhor mapear a faixa de instabilidade dessa classe, ndo s6 com a temperatura efetiva, mas,
também, em termos da dependéncia de massa, para que possamos comparar as previsoes
tedricas com os resultados observados. Observacionalmente determinou-se a dependéncia
da faixa de instabilidade com a massa da ana branca; quanto mais massiva for a estrela,
maior a T,y com a qual ela comegara a pulsar [Giovannini et al.(1998)]. A determinacdo da
localizagao tedrica da faixa de instabilidade das ZZ Ceti no diagrama logg- T ¢, permanece
um desafio, devido a falta de um tratamento adequado para a conveccao nessas estrelas
[Van Grootel et al.(2015)]. As estrelas ZZ Ceti sao uma ferramenta valiosa, pois a partir do
espectro de periodos observados pode se obter informacdo sobre a estrutura interna da
estrela, assim como a massa estelar, luminosidade, raio e parametros superficiais.

Ainda observamos 10 estrelas candidatas ou NOVs que se localizam dentro da faixa
de instabilidade das ZZ Ceti, mas que neste trabalho nao foram detectados periodos de
pulsacoes. Essas estrelas precisam de observacoes de melhor qualidade para observarmos
variagoes do brilho da ordem de mmag. Vale ressaltar que muitas delas possuem uma
temperatura efetiva correspondentes as bordas tedricas, tanto azul quanto vermelha, da faixa
de instabilidade (veja na Tabela 4.4). Determinar seus periodos de pulsa¢ao, ou se elas sdo

realmente varidveis, nos ajudard no mapeamento da faixa de instabilidade das ZZ Ceti.
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Ademais, analisamos 10 estrelas que ja sdo conhecidas na literatura ([Gianninas et al.(2006)];
[Bergeron et al.(2004)]; [Fontaine et al.(2003)]; [Castanheira et al.(2006)]) dais quais, com as
nossas observacoes, também encontramos periodos de pulsagdo. Para algumas, confirma-
mos os periodos de pulsacao anteriormente detectados, para outras encontramos periodos
que ndo haviam ainda sido observados, incluindo harmonicos.

Futuramente, vamos aplicar os mesmos métodos que foram utilizados neste trabalho para
analisarmos as curvas de luz de ands brancas com atmosfera de hélio (DB) que se encontram
dentro de sua faixa de instabilidade. Diferente das anas brancas varidveis com atmosfera
de hidrogénio, as DBV sdo dificeis de se achar, tendo somente 23 objetos publicados até
hoje ([Grauer et al.(1988)]; [Handler(2001)] ). Além disso, seu cendrio de formacgdo ndo é bem
conhecido a partir da teoria da evolucao padrao. Esses dados subsidiarao nossos estudos
sobre suas propriedades estruturais, bem como sobre o possivel canal de formacao que

produz esses objetos compactos.
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