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1 Estrelas variaveis

As estrelas varidveis sao estrelas que variam de brilho/magnitude ao longo do tempo, de
forma periodica ou ndo. A variagdo deve-se a causas intrinsecas, isto €, concernentes a
sua propria estrutura fisica tais como expansdo e contrac¢do das suas camadas externas,
erupcdes, explosdes, ou a causas extrinsecas como eclipses em sistemas estelares
bindrios.

1.1 Caracteristicas espectrais das estrelas

1.1.1 Classes espectrais

A classe espectral duma estrela ¢ baseada na presenga de linhas de emissdo ou de
absor¢do, mais ou menos intensas, no espectro entre os comprimentos de onda de cerca
de 350 nm até os 500 nm e ¢ uma classificagdo em termos da temperatura das camadas
superficiais das estrelas. Os principais sete grupos sdo por ordem decrescente de
temperatura

O-B-A-F-G-K-M.
Cada uma destas classes ¢ subdividida em dez pela introdugdo dos algarismos O ... 9.
O Sol com uma temperatura de cerca de 5 700 K ¢ do tipo espectral G2.

Mais recentemente foram adicionadas algumas subclasses, nomeadamente, 09.5 entre
09 e B0, B0.5 e B9.5; algumas das subclasses quase nunca foram utilizadas, e.g. K6,
K7, K8 e K9 e algumas subclasses entraram em desuso, e.g. B4, B6, B9, Al, A4, A6,
A8, A9, F1, F4, Fo, G1, G3, G4, Go6, G7, G9, K1, M5 e M6.

As estrelas mais quentes até agora descobertas sdo classificadas neste sistema como
estrelas do tipo espectral O4 tendo uma temperatura de cerca de 40 000 K e as estrelas
mais frias sdo estrelas do tipo espectral M8 com temperaturas de cerca de 2 500 K.
Existem estrelas mais quentes do que as estrelas O4; em particular as ands brancas
podem ter temperaturas de 100 000 K, mas a pressdo na superficie ¢ tdo alta que poucas
ou nenhumas linhas espectrais conseguem ser detectadas e portanto, estas ndo podem
ser classificadas através deste sistema.

Existem também estrelas mais frias que as estrelas de tipo espectral M8, nomeadamente
as ands vermelhas L, T e as chamadas anas castanhas que sdo objectos de transi¢ao entre
as mais pequenas estrelas e os maiores planetas. As anas vermelhas L e T foram
descobertas no final da década de 90 e foram classificadas por Kirkpatrick et al (1999) e
por Burgasser et al (1999) respectivamente. Esta descoberta levou a extensao do sistema
de classificacao, com as novas classes espectrais L e T sucedendo as classes referidas
anteriormente, isto &,

O-B-A-F-G-K-M-L-T.

Estas novas classes espectrais sdo também divididas em dez subclasses pela introdugdo
dos algarismos 0 ... 9. Algumas ands vermelhas descobertas recentemente foram
classificadas em subclasses intermédias, nomeadamente L0.5, L2.5, L3.5 e L5.5.

A razao porque as linhas no espectro variam com a temperatura ¢ devido ao balanco
existente entre a ionizagdo ¢ a excitagdo dos atomos que constituem as camadas
superficiais das estrelas. As linhas dos atomos no seu estado fundamental sdo mais
fortes para temperaturas mais baixas e diminuem de intensidade com o aumento de



temperatura pois alguns destes atomos sdo excitados para niveis de energia mais altos
ou sdo ionizados, sendo portanto menor o niimero de atomos que produzem estas linhas.
Pelo contrario, as linhas provenientes de atomos excitados serdo fracas para
temperaturas baixas pois poucos atomos estardo nessas condi¢des e aumentardo de
intensidade com o aumento de temperatura. As linhas provenientes da ionizagdo
eventualmente irdo diminuir de intensidade ao serem atingidas temperaturas bastante
altas pois muitos atomos serdo levados para niveis superiores de ionizagao.

A classificagdo espectral ¢ pela anélise de intensidades relativas, isto €, para cada tipo
espectral sdo escolhidos dois 4&tomos ou ides de naturezas diferentes de maneira a que
uma das linhas aumente de intensidade com o aumento da temperatura e a outra
diminua.

A aparéncia do espectro ¢ entdo dominada por algumas linhas fortes que variam
lentamente consoante as classes espectrais. As principais linhas em cada uma destas
classes sdo agora descritas:

Classe O — Apresentam linhas fortes de atomos varias vezes ionizados, nomeadamente
Si IV, N III e He II. Sdo as estrelas mais azuis cujas temperaturas na superficie sdo
superiores a 25 000 K.

Classe B — Apresentam linhas intensas de He, auséncia de Hélio ionizado, linhas ides
de silicio e azoto com niveis de ionizagdo inferiores do que na classe anterior; as linhas
de Balmer tornam-se mais fortes. Sao estrelas azuis com temperaturas na superficie
entre os 11 000 e os 25 000 K.

Classe A — As linhas de Balmer atingem a intensidade maxima em AOQ; surgem linhas
de i0es de Calcio e de varios metais. Sdo estrelas azuis com temperaturas na superficie
entre os 7 500 e os 11 000 k.

Classe F — As linhas de Balmer ¢ dos metais ionizados tornam-se mais fracas; as linhas
de metais no seu estado fundamental tornam-se mais fortes. Sao estrelas azuis — brancas
cujas temperaturas na superficie estdo entre os 6 000 e os 7 500 K.

Classe G — As linhas de Balmer continuam a diminuir de intensidade; as linhas de 16es
de Célcio atingem a intensidade mdxima; as linhas de metais neutros continuam a
aumentar de intensidade. Sdo estrelas brancas — amarelas com temperaturas a superficie
entre os 5 000 e os 6 000 K.

Classe K — O espectro ¢ dominado por linhas de metais neutros. As bandas moleculares
de TiO comecam a ser visiveis. Sdo estrelas laranja — vermelhas com temperaturas na
superficie entre os 3 500 e os 5 000 K.

Classe M — Dominam as bandas moleculares de TiO. Sao estrelas vermelhas cujas
temperaturas na superficie estdo entre os 3 500 K e cerca de 2 000 K.

Classe L — As bandas moleculares de TiO e VO sido fracas ou ausentes. Apresentam
linhas fortes de varios 6xidos metalicos tais como CrH, FeH e CaH, de H,O e dos
metais alcalinos Na, K, Rb, Cs e ocasionalmente de Li. S3o anas vermelhas com
temperaturas superficiais entre cerca de 2 000 K e cerca de 1 400 K.

Classe T — Dominam as linhas de metano (CHs). Tém também linhas de H,O. Sao anas
vermelhas com temperaturas na superficie inferiores a cerca de 1 400 K.

As estrelas das classes O, B e A dizem-se de tipo recente (early) enquanto que as
estrelas das restantes classes dizem-se de tipo tardio (late).



Apoés ter sido determinado o tipo espectral duma estrela da sequéncia principal,
podemos determinar com alguma precisdo a sua temperatura, raio, massa €
luminosidade.

Para além destas classes espectrais principais, existem outras classes também
importantes com os simbolos

R-N-S-W-P-Q

em que por vezes as classes R e N sdo combinadas numa classe C. Presentemente as
classes P (nebulosas) e Q (novas e supernovas) ja ndo sao utilizadas.

As estrelas Wolf-Rayet que constituem a classe W, tém espectros com amplas linhas de
emissdo, por vezes com linhas de absor¢do em comprimentos de onda pequenos. As
suas temperaturas superficiais s3o analogas as das estrelas da classe espectral O, mas as
linhas de Hidrogénio ndo sdo tdo abundantes e em compensag¢ado as linhas de Hélio sao
muito intensas. Existem duas subclasses, a subclasse WN onde as linhas de Azoto sdo
bastante fortes e a subclasse WC onde as linhas de Carbono e de Oxigénio sdo bastante
fortes. Cada uma destas subclasses ¢ subdividida atendendo a temperatura da estrela,
acrescentando os algarismos 0 ... 9 ao simbolo da subclasse.

As estrelas Of tém composi¢ao intermédia a das estrelas das classes O e W. Estas
apresentam linhas de emissdo de ides de Hélio nos 468.6 nm e de Azoto duplamente
ionizado nos comprimentos de onda 463.0 — 463.4 nm.

As estrelas que pertencem as classes R e N tém temperaturas analogas as estrelas das
classes G e K. Estas sdo estrelas gigantes varidveis com bandas moleculares fortes de
CN e de C; no seu espectro. A designagdo alternativa, classe C, deve-se as grandes
quantidades de carbono presentes.

As estrelas da classe S tém temperaturas semelhantes as estrelas das classes K e N. Tém
bandas moleculares fortes de ZrO no espectro ¢ as bandas de TiO sdo fracas ou
ausentes.

As classes C e S dividem-se em varias subclasses com duas componentes decimais
separadas por uma virgula (e.g., a estrela HD 53432 ¢ da subclasse espectral C4,5) onde
o primeiro algarismo corresponde a variagdo da temperatura dentro da classe e o
segundo algarismo d4 indicagdo do grau de intensidade das peculiaridades que definem
a classe.

Nas anis brancas, as linhas espectrais sdo difusas demais para a sua classificagdo pelo
procedimento descrito; com efeito, em algumas destas estrelas as linhas misturam-se e o
seu espectro ¢ proximo do espectro continuo. Assim, estas estrelas sdo classificadas
com base nas suas abundancias aparentes. Temos entao os tipos:

DA — anas brancas ricas em Hidrogénio.

DB — anas brancas ricas em Hélio.

DC (ou BC) — anas brancas nas quais ndo sao detectadas linhas (o espectro ¢ continuo).
DO — anas brancas com linhas fortes de ides de Hélio.

DQ — anas brancas ricas em Carbono.

DZ — anis brancas onde sdo apenas detectadas linhas de elementos metalicos.



1.1.2 Peculiaridades

Caracteristicas especiais observadas no espectro estelar podem ser indicadas em letras
minusculas antes ou depois do tipo espectral. Os principais simbolos utilizados sao:

Sufixos:

e — Estdo presentes linhas de emissdo no espectro. Se estas incluem linhas de
Hidrogénio, a série de Balmer ¢ percorrida desde Ha até comprimentos de onda
inferiores, e a Ultima linha visivel no espectro pode ser indicada ap6s o simbolo “e” pela
letra grega correspondente (e.g. BSey ; neste caso a ultima linha observada da série de
Balmer ¢ Hy ).

f — Este simbolo ¢ usado apenas para estrelas com natureza intermédia entre a classe
espectral O e as estrelas Wolf-Rayet.

k — Existem linhas de matéria interestelar no espectro.
m — As linhas dos metais presentes sao anormalmente fortes.

n — As linhas s3o bastante difusas. Quanto este facto se deve a pressdo estas estrelas
podem ser subanas ou anas brancas (ver prefixos abaixo).

p, pec — Este simbolo ¢ utilizado quando a peculiaridade observada ndo ¢ abrangida por
outro simbolo.

s — Linhas anormalmente finas, embora normalmente ndo sejam tdo finas como as
linhas das supergigantes.

v — Este simbolo ¢ utilizado no caso do espectro ser variavel.
Prefixos:

¢, sg — As linhas espectrais sdo muito finas (geralmente mais finas do que nos casos em
que ¢ utilizado o simbolo “s”); a estrela ¢ uma supergigante.

d — A estrela ¢ uma ana ou pertence a sequéncia principal.
g — A estrela é uma gigante.
sd — A estrela ¢ uma subana.

w, wd, D — A estrela ¢ uma ana branca.

1.1.3 Classes de luminosidade

A pressdo ¢ o factor que mais contribui no alargamento das linhas espectrais. Temos
que quanto maior a pressao mais largas sao as linhas do espectro.

A maioria das massas estelares tém entre 0.25 ¢ 20 M mas tém raios de 0.01 a 1 000

R, . Assim a densidade média das estrelas ¢ de 10 a 10° p, verificando-se que

quanto menor a estrela maior a sua densidade. Assim, quanto menor for a estrela, maior
serd a pressdo nas camadas superficiais da estrela e consequentemente as linhas
espectrais serdo mais largas (portanto, difusas). Assim as estrelas maiores sdo mais
brilhantes e quanto maior a largura das linhas no espectro menos brilhantes sdo as
estrelas. Esta ¢ a base da classificagdo das estrelas em classes de luminosidade, onde
visualmente sdo comparadas as intensidades relativas entre um dado par de linhas no
espectro (Kitchin, 1995).

Por ordem crescente de luminosidade, temos as classes:



I, Ia, Iab, Ib — supergigantes (por vezes ¢ utilizada a classe 0 para as estrelas
exceptionalmente grandes e brilhantes).

II — gigantes luminosas

II-I11, I1Ia, IIIb, II1ab, I1Ib, III-IV — gigantes
IV — subgigantes

V — estrelas da sequéncia principal / anas

VI — subanas

VII- anas brancas

O alargamento das linhas espectrais atinge o seu maximo nas estrelas de neutrdes.
Contudo, muito poucas estrelas deste tipo sdo detectaveis no Optico e portanto estas
estrelas ndo sdo incluidas neste sistema de classificacdo. Assim as anas brancas sdo as
estrelas mais densas as quais ¢ atribuida uma classe de luminosidade.



1.2 Classificacao das estrelas variaveis

O Catalogo Geral de Estrelas Variaveis (GCVS; Kholopov et al, 1985) agrupa as
estrelas variaveis em seis classes principais:

1. eruptivas (BE, FU, GCAS, I, IA, IB, IN, INA, INB, INT, IT, IN(YY), IS, ISA,
ISB, RCB, RS, SDOR, UV, UVN, WR),

2. pulsantes (ACYG, AM, BCEP, BCEPS, BLBOO, CEP, CEP(B), CW, CWA,
CWB, DCEP, DCEPS, DSCT, DSCTC, L, LB, LBV, LC, M, PVTEL, RR,
RR(B), RRAB, RRC, RV, RVA, RVB, SR, SRA, SRB, SRC, SRD, SXPHE,
77,77A,77B, Z70),

3. rotacionais (ACV, ACVO, BY, ELL, FKCOM, PSR, R, SXARI),

4. cataclismicas (N, NA, NB, NC, NL, NR, SN, SNI, SNII, UG, UGSS, UGSU,
UGZ, ZAND),

5. eclipsantes (AR, D, DM, DS, DW, E, EA, EB, EW, GS, K, KE, KW, PN, RS,
SD, WD, WR),

6. fontes intensas de raios-X (X, XB, XF, XI, XJ, XND, XNG, XP, XPR, XPRM,
XM).

Cada classe engloba varios tipos distintos, de acordo com caracteristicas comuns, como
por exemplo variacdes de brilho semelhantes (periodos ou amplitudes semelhantes) ou
caracteristicas espectrais. No entanto, um objecto pode ser variavel devido a uma
combinac¢do de razdes, por isso se uma varidvel pertence a varios tipos de variabilidade,
0s tipos juntam-se com o sinal “+”.

No catdlogo GCVS sdo ainda usados os simbolos:

L. Estrelas que ainda ndo foram estudadas mas que denotam mudancas lentas de
luminosidade.

S. Estrelas que ainda n3o foram estudadas mas que denotam mudangas rapidas de
luminosidade.

*, Estrelas variaveis unicas fora do alcance das classificagdes descritas acima. Estas
provavelmente representam curtos estadios de transicdo dum tipo de variabilidade para
outro nas primeiras ou nas ultimas etapas de evolugdo, ou sdao membros
insuficientemente estudados de futuros novos tipos de estrelas variaveis.

As posicdes de varias classes de estrelas variaveis no diagrama de Hertzsprung-Russel
(digrama H-R) relativamente a sequéncia principal podem ser visualizadas na figura 1.

1.2.1 Variaveis eruptivas

As variaveis eruptivas sao estrelas que variam de brilho em fun¢do de violentos
processos € erupgdes que ocorrem nas suas cromosferas ou coroas. As variagdes de luz
sao geralmente acompanhadas de “shell events” e perdas de massa sob a forma de
ventos estelares de intensidade varidvel e/ou por interaccdo com o meio interestelar
circundante. Esta classe inclui os seguintes tipos:

BE. Varidveis do tipo espectral Be que ndo podem ser classificadas como varidveis do tipo
GCAS (ver abaixo). Um ndmero considerdvel deste tipo de estrelas revelam pequenas
variagoes de brilho que ndo estdo necessariamente relacionadas com “shell events”; em
alguns casos as variagdes sdo quase periddicas.

FU. Varidveis Orion do tipo FU Orionis. Sdo caracterizadas por um aumento gradual da
luminosidade em cerca de seis magnitudes ao longo de vdrios meses, seguido duma
estabilidade quase completa durante um grande periodo de tempo ao atingir o mdximo ou



por um lento declinio de uma a duas magnitudes. Ao atingir o mdximo os tipos espectrais
vdo desde Aea a Gpea . Depois duma explosdo hd um desenvolvimento gradual do espectro
de emissdo e hd um aumento do tipo espectral. Provavelmente, estas varidveis marcam uma
das fases de evolugdo das varidveis Orion do tipo T Tauri (INT; ver abaixo), pois hd
evidéncia de que um membro desta classe, V1057 Cyg, apds uma explosdo entrou em
declinio (2.5 mag em 11 anos) que teve inicio imediatamente apés a luminosidade maxima ter
sido atingida. Todas as varidveis deste tipo conhecidas presentemente estdo acompanhadas
duma nebulosa de reflexdo que se assemelha a um cometa.

GCAS. Varidveis eruptivas irregulares do tipo Gama Cas. Sdo estrelas de rotagdo rdpida
do tipo espectral Be e das classes de luminosidade IIT e IV. Nestas estrelas hd emissdo de
matéria a partir da zona equatorial, com subsequente formagdo de discos ou anéis, por
vezes acompanhada por enfraquecimento tempordrio de brilho. As amplitudes podem
atingir as 1.5 mag no visivel.

I. Varidveis irregulares pouco estudadas com caracteristicas desconhecidas de variagdo
luminosa e tipos espectrais. E um grupo ndo-homogéneo de varidveis. Consoante o tipo
espectral sdo designadas por IA (do tipo espectral O-A ) ou IB (dos tipos espectrais F-G
ou K-M).

IN. Varidveis tipo Orion. Varidveis irregulares eruptivas associadas a nebulosas difusas,
brilhantes ou escuras, ou que foram observadas perto destas. Algumas destas varidveis
podem mostrar variagdes de luz ciclicas causadas por rotagdo axial. No diagrama espectro-
luminosidade, encontram-se na zona da sequéncia principal ou na zona das subgigantes. Sdo
provavelmente objectos jovens, que durante a sua evolugdo vdo-se tornar estrelas de
luminosidade constante na zona de idade-zero da sequéncia principal (ZAMS). A amplitude
das variagdes de luminosidade pode atingir vdrias magnitudes. No caso da variagdo de luz
ser rdpida (até 1 magnitude em 1-10 dias) a letra "S" é adicionada ao simbolo do tipo (INS).
Este tipo pode ser dividido nos seguintes subtipos: INA (dos tipos espectrais B-A ou Ae;
sdo frequentemente caracterizadas por ocasionais quedas abruptas de luminosidade, tipico
das varidveis Algol, e.g. a varidvel T Ori), INB (dos tipos espectrais F-M ou Fe-Me ; as
estrelas do tipo espectral F podem demonstrar quedas de luminosidade ftipicas das
varidveis Algol, de forma andloga a muitas varidveis do subtipo INA; as varidveis dos tipos
espectrais F-M podem produzir erupgdes acompanhadas por variagdes de brilho
irregulares) e IN(YY) (mostram a presenga de componentes de absorgdo na zona vermelha
das linhas de emissdo, o que indica que hd queda de matéria na superficie da estrela, e.g. a
varidvel YY Ori).

INT (ou IT). Varidveis Orion do tipo T Tauri. Sdo varidveis dos tipos espectrais Fe-Me. O
espectro das estrelas mais tipicas assemelha-se ao espectro da cromosfera solar. A
caracteristica especifica deste tipo é a presenga de linhas de emissdo fluorescentes de
FeIl 4046, 4132 A (anormalmente intensas no espectro destas estrelas), linhas de emissdo
de Si IT e O I, assim como a linha de absorgdo de Li I 6707 A. Geralmente estas varidveis
sdo observadas apenas em nebulosas difusas. Se ndo é aparente que a estrela esteja
associada a uma nebulosa, a letra N no simbolo do tipo é omitida e portanto diz-se que a
varidvel pertence ao tipo IT.

IS. Varidveis irregulares sem conexdo aparente com nebulosas difusas que apresentam
variagdes rdpidas de luminosidade de cerca de 0.5 - 1.0 mag em vdrias horas ou dias. Ndo hd
uma fronteira rigida entre as varidveis deste tipo e as varidveis do tipo Orion: se uma
varidvel irregular de variagdo rdpida é observada na regido duma nebulosa difusa, entdo é
considerada uma varidvel do tipo Orion e é atribuido o simbolo INS. No entanto, para
classificar uma varidvel como sendo do tipo IS, é necessdrio ter um extremo cuidado e



assegurar que as variagdes de luminosidade ndo sdo realmente periddicas. Na 3% edigdo do
GCVS, um grande nimero de estrelas foram classificadas erradamente como sendo deste
tipo, vindo-se depois a constatar que eram sistemas bindrios eclipsantes, varidveis do tipo
RR Lyrae e até objectos extragaldcticos do tipo BL Lac. O tipo IS pode ser dividido em
dois subtipos, consoante o tipo espectral das varidveis: ISA (dos tipos espectrais B-A4 ou
Ae) e ISB (dos tipos espectrais F-Me Fe-Me).

RCB. Varidveis do tipo R Coronae Borealis. Estrelas de alta luminosidade, pobres em
hidrogénio mas ricas em carbono e hélio. Sdo estrelas dos tipos espectrais Bpe-R que sdo
simultaneamente pulsantes e eruptivas. Apresentam, de forma ndo-periédica, quedas lentas
de luminosidade, que vdo desde 1 as 9 mag no visivel e que duram desde um més até vdrias
centenas de dias. Estas mudangas sobrepdem pulsagdes ciclicas com amplitudes que atingem
vdrias décimas de magnitude e periodos entre os 30 e os 100 dias.

RS. Varidveis eruptivas do tipo RS Canum Venaticorum. Este tipo é atribuido a sistemas
bindrios apertados cujo espectro mostra emissdo em Ca II, H e K, cujos componentes
apresentam actividade cromosférica pronunciada, ocasionando variagdes de luminosidade
quase-periddicas. O periodo de variagdo de luz é préximo do periodo orbital e a amplitude
toma valores tdo altos como 0.2 no visivel. Estas varidveis sdo também fontes de raios-X e
varidveis rotacionais. Também podem ser varidveis eclipsantes, como a prépria RS CVn.

SDOR. Varidveis do tipo S Doradus. Estrelas eruptivas, de alta luminosidade, com
variagdes de luminosidade irregulares (por vezes ciclicas) com amplitudes de 1 a 7 mag no
visivel. Elas sdo dos tipos espectrais Bpec-Fpec e pertencem as estrelas azuis mais
brilhantes das suas galdxias. Por regra, estas estrelas estdo associadas a nebulosas difusas
e rodeadas por invélucros de matéria em expansdo, e.g. as varidveis P Cyg e Eta Car.

UV. Varidveis eruptivas do tipo UV Ceti. Sdo estrelas dos tipos espectrais Ke-Me da
classe de luminosidade V que por vezes mostram actividades eruptivas com amplitudes
desde vdrias décimas até as 6 magnitudes no visivel. A amplitude é consideravelmente
maior na zona ultravioleta do espectro. A luz mdxima € atingida em alguns segundos ou em
dizias de segundos apés o comego duma erupgdo; a estrela retorna a sua luminosidade
normal em alguns minutos ou dlzias de minutos.

UVN. Varidveis eruptivas do tipo Orion. Sdo estrelas dos tipos espectrais Ke-Me quase
idénticas as varidveis do tipo UV Cet situadas na vizinhanga do Sol. Para além de estarem
relacionadas com nebulosas, sdo geralmente caracterizadas por ferem tipo espectral
inferior e maior luminosidade, com desenvolvimento mais lento de erupgdes. Sdo
provavelmente um subgrupo especifico das varidveis INB com variagdes irregulares
sobrepostas por erupgoes.

WR. Varidveis eruptivas do tipo Wolf-Rayet. Estrelas que apresentam largas linhas de
emissdo de He I, He IT, CIT - C IV, O II - O IV e N IIT - N V. Tém mudancas de luz
irregulares com amplitudes até as 0.1 magnitudes no visivel, que sdo provavelmente
causadas por processos fisicos, em particular por ejecgdes instdveis de massa das suas
atmosferas.

1.2.2 Variaveis pulsantes

As variaveis pulsantes sdo estrelas cujas camadas superficiais se expandem e contraem
periodicamente. As pulsacdes podem ser radiais ou ndo radiais. Uma estrela com
pulsagdes radiais permanece com forma esférica, enquanto que a forma duma estrela
com pulsagdes nao-radiais desvia-se periodicamente duma esfera, podendo acontecer
que zonas vizinhas da superficie da estrela tenham fases opostas de pulsacdo.
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Dependendo do valor do periodo, massa, fase de evolucao da estrela e da escala do
fenomeno de pulsacao, distinguem-se diferentes tipos de variaveis pulsantes:

ACYG6. Varidveis do tipo Alpha Cygni. Sdo supergigantes da classe de luminosidade Ia com
pulsagbes ndo-radiais dos tipos espectrais Bep-Aep . As variagbes de luz, com amplitudes
na ordem das 0.1 magnitudes, por vezes parecem irregulares, sendo causadas pela
sobreposigdo de muitas oscilagdes de periodos proximos. Sdo observados ciclos que vdo
desde vdrios dias a vdrias semanas.

BCEP. Varidveis do tipo Beta Cephei. Sdo estrelas pulsantes dos tipos espectrais O8-86 e
com classes de luminosidade de I-V cujos periodos de luminosidade e variagbes de
velocidade radial vdo desde os 0.1 até os 0.6 dias e cujas amplitudes vdo desde as 0.01 as
0.3 mag ho visivel. As curvas de luz sdo semelhantes na forma com as curvas de velocidade
média radial mas estdo separadas em fase por um quarto do periodo, portanto o mdximo de
luz corresponde a mdxima contracgdo, isto €, ao raio estelar minimo. A maioria destas
estrelas apresentam pulsagdes radiais, mas existem algumas com pulsagdo ndo-radial, e.g. a
varidvel V649 Per; a multiperiodicidade é uma caracteristica de muitas destas estrelas.
Dentro deste tipo existe o subtipo BCEPS que relne as varidveis de curto periodo. Estas
varidveis sdo dos tipos espectrais B2-B3 e das classes de luminosidade IV-V; os periodos
de luminosidade vdo de 0.02 - 0.04 dias e as amplitudes de 0.015 - 0.025 mag, isto €, uma
ordem de magnitude mais pequena das normalmente observadas.

BLBOO. Varidveis do tipo BL Boo. Sdo também chamadas de Cefeides anémalas; sdo
estrelas com periodos comparativamente longos caracteristicos das varidveis pulsantes do
tipo RRAB (ver abaixo) mas consideravelmente mais brilhantes.

CEP. Varidveis Cefeides. Varidveis pulsantes com pulsagdo radial; sdo estrelas de alta
luminosidade (classes Ib - IT), com periodos entre 1 a 135 dias e amplitude no visivel de
vdrias centésimas até duas magnitudes (na banda azul, as amplitudes sdo maiores). O tipo
espectral é F quando a luz é mdxima; no minimo os tipos espectrais sdo &-K. Quanto maior
o periodo de variagdo de luz, mais tardio é o tipo espectral. O mdximo da velocidade de
expansdo da superficie quase coincide com o mdximo de luz. Existe uma relagdo directa
enfre o seu periodo e a sua magnitude média absoluta de tal forma que sdo grande
indicadores de distancias galdcticas. Tanto o periodo como a amplitude sdo extremamente
regulares.

CEP(B). Varidveis Cefeides que tém simultaneamente dois ou mais modos de pulsagdo
(normalmente o tom fundamental (primeiro harmodnico) com o periodo PO e o primeiro
sobretom (segundo harménico) P1). Os periodos PO vdo de 2 a 7 dias e a razdo P1/P0 ¢ de
aproximadamente 0.71.

CW. Varidveis pulsantes do tipo W Vir. Pertencem a populagdo que constitui a componente
esférica da galdxia (disco antigo); té€m periodos de aproximadamente 0.8 a 35 dias e
amplitudes de 0.3 a 1.2 mag no visivel. Obedecem a uma relagdo de periodo-luminosidade
diferente da relagdo vdlida para as varidveis do tipo Delta Cefeides (DCEP; ver abaixo).
Para um periodo de igual valor, as varidveis do tipo W Vir sdo 0.7 - 2 mag menos brilhantes
que as varidveis Delta Cep. As curvas de luz das varidveis W Vir para alguns intervalos de
periodo diferem das curvas das varidveis Delta Cep para os periodos correspondentes, nas
amplitudes ou pela presenga de picos nos ramos descendentes da curva que por vezes
tornam-se numa linha de declive zero onde é atingida a luminosidade mdxima. Estas
varidveis estdo presentes em enxames globulares e em latitudes galdcticas elevadas. Podem
ser separadas nos subtipos CWA e CWB consoante tém periodos maiores ou menores do
que 8 dias, respectivamente.
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DCEP. Cefeides cldssicas ou varidveis do tipo Delta Cep. Sdo estrelas comparativamente
jovens que deixaram a sequéncia principal e que evoluiram para a faixa de instabilidade no
diagrama H-R. Obedecem a uma bem conhecida relagdo de periodo-luminosidade e
pertencem a populagdo do disco jovem. Estdo presentes nos enxames abertos e denota-se
uma certa relagdo entre as formas das curvas de luz destas varidveis e os seus periodos.

DCEPS. Varidveis do tipo Delta Cep com amplitudes menores que 0.5 mag no visivel
(menores que 0.7 mag no azul) e com curvas de luz quase simétricas (M-m é
aproximadamente 0.4 - 0.5 periodos); como regra, os seus periodos ndo excedem os 7 dias.
Sdo provavelmente varidveis pulsantes cuja frequéncia é mdlltipla da frequéncia
fundamental e/ou estdo na primeira transigdo através da faixa de instabilidade depois de
terem deixado a sequéncia principal.

Tradicionalmente, tanto as varidveis Delta Cep (DCEP) como as varidveis do tipo W Vir
(CW) sdo frequentemente chamadas de Cefeides pois é impossivel distingui-las com base
nas curvas de luz quando estas tém periodos entre os 3 e os 10 dias. Contudo, estes sdo
grupos distintos de objectos inteiramente diferentes e em diferentes fases de evolugdo.
Uma das diferengas espectrais mais significativas entre estes dois tipos de varidveis
pulsantes € a presenga, durante um certo intervalo de fase, de linhas de emissdo de
hidrogénio nas varidveis do tipo W Vir e de linhas de emissdo de Ca II, H e K nas varidveis
Delta Cep.

DSCT. Varidveis do tipo Delta Scuti. Sdo varidveis pulsantes com tipos espectrais AO-F5
pertencendo as classes de luminosidade III - V com amplitudes de luminosidade de 0.003 a
0.9 mag no visivel (geralmente a amplitude é de vdrias centésimas) e com periodos de 0.01 a
0.2 dias. Geralmente as formas das curvas de luz, periodos e amplitudes variam bastante.
Tanto pulsagdes radiais como pulsagdes ndo-radiais sdo observadas. A variabilidade de
algumas estrelas deste tipo aparece esporadicamente e por vezes desaparece
completamente, sendo este facto uma consequéncia da forte modulagdo da amplitude com o
menor valor de amplitude ndo excedendo as 0.001 mag em alguns casos. O mdximo da
expansdo da superficie fica desfasado atrds do mdximo de luminosidade ndo mais do que um
décimo do periodo. Estas estrelas sdo representativas do disco galdctico (componente plana
da galdxia) e assemelham-se bastante com as varidveis do tipo SXPHE (ver abaixo).

DSCTC. Varidveis do tipo Delta Scuti de baixa amplitude. A amplitude de luminosidade é
menor que 0.1 mag no visivel. A maioria das estrelas deste tipo pertencem a classe de
luminosidade V; os objectos deste subtipo sdo os representantes das varidveis Delta Scuti
em enxames abertos.

L. Varidveis irregulares lentas. As variagdes luminosas ndo mostram evidéncia de
periodicidade ou esta é mal pronunciada e aparece apenas ocasionalmente. Muitas varidveis
sdo atribuidas a este tipo por terem sido estudadas insuficientemente, de forma andloga ao
que acontece com as varidveis do tipo I (ver 1.2.1). Podem por isso ser semi-regulares ou de
qualquer outro tipo. Este tipo de varidveis pode subdividir-se nos seguintes subtipos: LB
(gigantes dos tipos espectrais K, M, Ce S no catdlogo GCVS este tipo também é atribuido
as varidveis irregulares lentas vermelhas no caso de serem desconhecidos os seus tipos
espectrais e luminosidades) e LC (supergigantes de tipos espectrais tardios tendo
amplitudes de cerca de uma magnitude nho visivel, e.g. a varidvel TZ Cas).

LBV. Estrelas pulsantes da classe espectral B com periodos relativamente longos (periodos
excedendo um dia).

M. Varidveis do tipo Mira (Omicron) Ceti. Sdo varidveis gigantes de periodos longos com
espectros de emissdo caracteristicos (Me, Ce, Se) e amplitudes de luminosidade entre as
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2.5 e as 11 mag no visivel. A sua periodicidade ¢ bem pronunciada e os periodos estdo entre
os 80 e os 1000 dias. As amplitudes no infravermelho sdo geralmente menores do que no
visivel e podem ser inferiores a 2.5 mag. Por exemplo, na banda K geralmente ndo excedem
as 0.9 mag. No catdlogo GCVS, quando a amplitude duma varidvel excede as 1 - 1.5 mag mas
ndo hd certezas de que a verdadeira amplitude de luminosidade excede as 2.5 mag é
atribuido o simbolo M’ ou a varidvel é atribuida a classe das varidveis semi-regulares com o
simbolo SR' (ver classe SR abaixo). As varidveis desta classe e as varidveis da classe SR sdo
também designadas por LPVs (varidveis de periodo longo).

PVTEL. Varidveis do tipo PV Telescopii. Sdo supergigantes de Hélio da classe espectral Bp
com linhas fracas de Hidrogénio e linhas intensas de He e C. Pulsam com periodos de 0.1 a1
dia aproximadamente ou variam de luminosidade com amplitudes de 0.1 mag no visivel num
intervalo de tempo de cerca de um ano.

RR. Varidveis do tipo RR Lyrae. Gigantes das classes espectrais A-F com modo de pulsagdo
radial com amplitudes desde as 0.2 até as 2 mag ho visivel. Sdo conhecidos casos de formas
de curvas de luz assim como de periodos varidveis. Se hd uma modulagdo periédica da forma
e amplitude da curva de luz dizemos a varidvel exibe o efeito de Blazhko. Tradicionalmente,
as estrelas do tipo RR Lyrae sdo por vezes denominadas de Cefeides de periodo curto ou
varidveis do tipo enxame. A maioria destas estrelas pertence a componente esférica da
Galdxia (halo); estdo presentes, por vezes em grande nimero, em alguns enxames
globulares, onde sdo conhecidas por estrelas pulsantes do ramo horizontal. Como acontece
com as Cefeides, os tempos de velocidade mdxima da expansdo da superficie destas
estrelas e os tempos de luz mdxima praticamente coincidem. Dentro deste tipo de varidveis
existem os seguintes subtipos: RR(B) (mostram simultaneamente dois modos funcionais de
pulsagdo, o tom fundamental com o periodo PO e o primeiro sobretom, P1; a razdo P1/PO é
de aproximadamente 0.745), RRAB (com curvas de luz assimétricas (ramos ascendentes
com declive bastante alto), periodos de 0.3 a 1.2 dias e amplitudes no visivel de 0.5 a 2
mag) e RRC (com curvas de luz quase simétricas, por vezes sinusoidais, com periodos desde
os 0.2 até aos 0.5 dias e amplitudes no visivel ndo superiores a 0.8 mag).

RV. Varidveis do tipo RV Tauri. Estrelas supergigantes com pulsagdo radial, dos tipos
espectrais F-& quando a luz é mdxima e dos tipos K-M quando a luz é minima. As curvas de
luz sdo caracterizadas pela presenga de ondas duplas onde se alternam os minimos principal
e secunddrio, que podem variar em profundidade de tal forma que o minimo principal pode-
se fornar secunddrio e vice-versa. A amplitude total de luminosidade pode atingir 3-4 mag
no visivel. Os periodos entre dois minimos principais adjacentes (usualmente chamados
periodos formais) vdo desde os 30 aos 150 dias. Sdo reconhecidos dois subtipos: RVA (ndo
hd variagdo da maghitude média, e.g. a varidvel AC Her) e RVB (variam periodicamente de
magnitude média, em periodos que vdo desde os 600 aos 1500 dias e com amplitudes até as
2 mag no visivel, e.g. as varidveis DF Cyg e RV Tau).

SR. Varidveis semi-regulares. Sdo estrelas gigantes ou supergigantes de tipos espectrais
intermédios ou tardios nas quais se detecta periodicidade, acompanhada ou por vezes
interrompida por vdrias irregularidades. Os periodos vdo desde os 20 até mais de 2000
dias e as amplitudes podem variar desde vdrias centésimas até vdrias magnitudes
(geralmente de 1 a 2 mag no visivel). As curvas de luz assumem formas diferentes e
varidveis. Este tipo de varidveis pode dividir-se nos seguintes subtipos: SRA (gigantes de
tipos espectrais tardios (M, €, S ou Me, Ce, Se ) mostrando periodicidade persistente e
normalmente com amplitudes pequenas (inferiores a 2.5 mag no visivel); as amplitudes e as
formas da curva de luz geralmente variam e os periodos vdo desde os 35 aos 1200 dias;
muitas destas estrelas diferem das Miras apenas por terem amplitudes de luminosidade
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mais pequenas), SRB (gigantes de tipos espectrais tardios (M, C, S ou Me, Ce, Se ) com
periodicidade mal definida (ciclos médios desde os 20 até os 2300 dias) ou com intervalos
alternados de mudangas periédicas e de mudangas lentas irregulares, e até de intervalos de
luminosidade constante; normalmente a cada estrela deste tipo € atribuido um periodo
médio (ciclo), mas nalguns casos sdo dados simultaneamente dois ou mais periodos de
variagdo de luminosidade), SRC (supergigantes de tipos espectrais tardios (M, C, Sou Me,
Ce, Se ) com amplitudes de cerca de 1 magnitude e periodos de variagdo de luminosidade
desde os 30 até alguns milhares de dias) e SRD (gigantes e supergigantes dos tipos
espectrais F, & ou K, por vezes com linhas de emissdo no seu espectro; as amplitudes de
variagdo de luz vdo desde as 0.1 até as 0.4 mag e os periodos desde os 30 até os 1100 dias).

SXPHE. Sdo subands pulsantes da populagdo da componente esférica (disco antigo) da
galdxia dos tipos espectrais A2-F5, bastante semelhantes as varidveis DSCT. Podem
mostrar simultaneamente vdrios periodos de oscilagdo, geralmente na ordem dos 0.04-0.08
dias, com amplitudes de mudanga de luminosidade varidveis que podem atingir as 0.7 mag no
visivel. Estas estrelas estdo presentes em enxames globulares.

ZZ. Varidveis do tipo ZZ Ceti. Sdo ands brancas com modo de pulsagdo ndo radial que
mudam de luminosidade em periodos desde os 30 segundos até os 25 minutos e com
amplitudes que vdo desde as 0.001 as 0.2 mag no visivel. Geralmente mostram vdrios valores
de periodo préximos. Erupgdes de uma maghitude sdo por vezes observadas; contudo, estas
podem ser explicadas pela presenga de companheiras préximas do tipo UV Ceti (ver classe
UV em 1.2.1). Este tipo pode ser dividido em trés subtipos: ZZA se sdo do tipo espectral
DA tendo apenas linhas de absorgdo de hidrogénio no seu espectro, ZZB se sdo do tipo
espectral DB tendo apenas linhas de absorgdo de hélio no seu espectro e ZZO se sdo do
tipo espectral DO com linhas de absorg¢do de HeII e de CIV no seu espectro.

1.2.3 Variaveis rotacionais

As varidveis rotacionais sdo estrelas de brilho superficial ndo-uniforme e/ou de forma
elipsoidal, cuja variabilidade de brilho advém da sua rotagdo axial em relagdo ao
observador. A distribui¢do ndo uniforme do seu brilho superficial pode ser causado pela
presenca de pontos ou pela ndo-homogenidade térmica ou quimica da sua atmosfera
causada pela presenca dum campo magnético cujo eixo ndo coincide com o eixo
rotacional.

ACV. Varidveis do tipo Alpha2 Canum Venaticorum. Sdo estrelas da sequéncia principal dos
tipos espectrais B8p-A7p com campos magnéticos fortes. O espectro mostra linhas
anormalmente fortes de Si, Sr, Cr e terras raras (ou lantanideos - elementos quimicos com
ndmeros atdmicos desde o 57 até o 71) cujas intensidades variam com a rotagdo. Denotam
mudangas no campo magnético e ha luminosidade (com periodos de 0.5 a 160 dias ou
superiores). As amplitudes de mudanga de luminosidade estdo geralmente entre as 0.01 e as
0.1 mag no visivel.

ACVO. Varidveis do tipo ACV de oscilagdo rdpida. Sdo varidveis rotacionais magnéticas de
pulsagdo ndo-radial do tipo espectral Ap. Os periodos de pulsagdo estdo entre os 0.004 e os
0.01 dias, enquanto as amplitudes de variagdo de luminosidade causadas pela pulsagdo sdo
cerca de 0.01 mag no visivel. As variagées de pulsagdo sobrepdem-se as variagdes causadas
pela rotagdo.

BY. Varidveis do tipo BY Draconis. Sdo estrelas ands com linhas de emissdo dos tipos
espectrais dke-dMe mostrando variagdes de luminosidade quase periddicas com periodos
desde uma fracgdo de um dia até 120 dias e amplitudes desde vdrias centésimas até 0.5
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mag no visivel. A variagdo de luz é causada pela rotagdo axial duma estrela com um grau
varidvel de ndo-uniformidade de luminosidade & superficie (manchas) e actividade
cromosférica. Nalgumas destas estrelas observam-se erupgdes semelhantes as estrelas do
tipo UV Ceti (ver classe UV em 1.2.1) e neste caso estas fambém pertencem a esse tipo e
sdo simultaneamente consideradas varidveis eruptivas.

ELL. Varidveis rotacionais elipsoidais. Sdo sistemas bindrios apertados com componentes
elipsoidais, cuja luminosidade combinada varia com periodos iguais aos periodos do
movimento orbital devido a mudanga das dreas de emissdo relativamente ao observador,
mas nos quais ndo se observam eclipses. As amplitudes de luminosidade ndo excedem as 0.1
mag no visivel.

FKCOM. Varidveis do tipo FK Comae Berenices. Sdo gigantes com rotagdo rdpida cuja
luminosidade na superficie ndo é uniforme. Tém tipos espectrais &-K com emissdo em H
para além de emissdo em K, Ca II e por vezes em Ho . Podem ser também sistemas bindrios
espectroscépicos. Os periodos de variagdo de luz (vdo até vdrios dias) sdo iguais aos
periodos de rotagdo, e as amplitudes sdo de vdrios décimos duma magnitude. Ndo estd
excluida a hipétese de que estes objectos possam ser o produto duma evolugdo dos
sistemas bindrios apertados do tipo EW (ver 1.2.5).

PSR. Pulsares com variagGes no éptico que sdo estrelas de neutrdes de rotagdo rdpida com
campos magnéticos fortes que emitem radiagdo no rddio, no dptico e em raios-X. Estas
varidveis emitem feixes estreitos de radiagdo; os seus periodos de variagdo de luz
coincidem com os seus periodos de rotagdo (os periodos vdo desde os 0.004 até aos 4
segundos) enquanto que as amplitudes das pulsagdes de luz atingem as 0.8 mag.

R. Varidveis de reflexdo. Sistemas bindrios apertados caracterizados pela presenca duma
forte reflexdo (re-radiagdo) da luz da estrela mais quente que ilumina a companheira mais
fria. As curvas de luminosidade sdo sinusoidais com periodos iguais ao do periodo orbital do
sistema bindrio e o tempo de luminosidade mdxima coincide com a passagem da estrela mais
quente a frente da companheira. Pode ndo haver a ocorréncia de eclipse. A amplitude de
variagdo de luz estd entre 0.5 e 1 mag ho visivel.

SXARI. Varidveis do tipo SX Arietis. Estrelas da sequéncia principal dos tipos espectrais
BOp-B9p com linhas de He I e Si III e campos magnéticos de intensidades varidveis. Por
vezes sdo chamadas varidveis de hélio. Os periodos das variagbes de luminosidade e do
campo magnético (cerca de 1 dia) coincidem com os periodos de rotagdo. As amplitudes no
visivel sdo de aproximadamente 0.1 mag. Estas estrelas sdo andlogas a varidveis do tipo
ACV com altas temperaturas.

1.2.4 Variaveis cataclismicas (explosivas e tipo-Novas)

As varidveis explosivas sdo estrelas varidveis que denotam explosdes causadas por
processos termonucleares ocorrendo nas suas camadas superficiais (Novas) ou nas suas
camadas interiores (Supernovas). O termo tipo-Nova aplica-se as variaveis que mostram
explosdes como as das Novas causados pela emissdo rapida de energia para o espago
circundante (estrelas do tipo UG — ver abaixo) e também para objectos que ndo mostram
explosdes mas que se assemelham as Novas por terem caracteristicas espectrais (ou
outras caracteristicas) semelhantes as destas variaveis aquando da sua luz minima. A
maioria das varidveis cataclismicas sdo sistemas binarios apertados, cujos componentes
tém uma influéncia mutua forte na evolugdo da sua companheira. E frequentemente
observado que a and (a componente quente do sistema) estd rodeada por um disco de
acrec¢do formado por matéria perdida pela sua companheira maior e mais fria.
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N. Novas. Sistemas bindrios apertados com periodos orbitais entre 0.05 dias e 230 dias.
Uma das componentes é uma and quente que, repentinamente, durante um intervalo de
tempo de um a vdrias ddzias ou a vdrias centenas de dias, aumenta o seu brilho em 7-19 mag
no visivel, para depois, gradualmente, ao longo de vdrios meses, anos ou décadas, retornar
ao seu estado inicial de luminosidade. Podem ocorrer pequenas mudangas na luz minima. As
componentes frias podem ser gigantes, subgigantes ou ands dos tipos espectrais K-M. O
espectro das novas quando estas estdo préximas da luz mdxima assemelha-se, a principio,
ao espectro de absorgdo das estrelas luminosas dos tipos espectrais A-F. Depois aparecem
no espectro largas bandas de emissdo de hidrogénio, hélio e outros elementos, com a
absorgdo de componentes indicando a presenga de um invélucro de matéria a se expandir
rapidamente. Assim que a luminosidade decresce, comegam-se a ver no espectro composto
linhas caracteristicas do espectro de nebulosas difusas excitadas por estrelas quentes.
Quando a luz é minima, o espectro das novas é geralmente continuo ou assemelha-se com o
espectro das estrelas Wolf-Rayet. S6 os espectros dos sistemas mais massivos mostram
vestigios de componentes frios. Algumas Novas, apés uma explosdo, revelam pulsagdes das
componentes quentes com periodos de aproximadamente 100 segundos e amplitudes de
cerca de 0.05 mag no visivel. Eventualmente, descobre-se que algumas das Novas sdo,
afinal, sistemas eclipsantes. De acordo com as caracteristicas das suas variagdes de
luminosidade, as Novas podem ser subdivididas em: NA - Novas rdpidas (aumento rdpido de
luminosidade seguido duma queda de 3 mag em 100 ou menos dias apds se ter atingido a
luminosidade mdxima, e.g. a varidvel GK Per), NB - Novas lentas (depois de atingida a
luminosidade mdxima, dd-se uma queda de 3 mag em pelo menos 150 dias; nos casos das
Novas cujas curvas de luz apresentam uma depressdo acentuada, a taxa de queda de
luminosidade € estimada com base numa curva suave em que as partes antes e depois da
depressdo sdo a continuagdo directa uma da outra), NC - Novas muito lentas (t&€m um
desenvolvimento bastante lento permanecendo em luz mdxima por mais de uma década e
diminuindo depois de luminosidade muito lentamente; antes duma explosdo estas estrelas
podem mostrar mudangas de luminosidade de periodos longos com amplitudes de 1-2 mag no
visivel; as componentes frias destes sistemas sdo provavelmente gigantes ou supergigantes,
por vezes varidveis semi-regulares e até varidveis Mira; as amplitudes das explosdes podem
atingir as 10 mag; quando estas varidveis estdo no maximo de luminosidade o seu espectro
de emissdo € parecido com o das nebulosas planetdrias, estrelas Wolf-Rayet e varidveis
simbidticas; ndo é excluida a possibilidade de que estes objectos sejam nebulosas
planetdrias no processo de formagdo) e NR - Novas recorrentes (diferem das Novas tipicas
pelo facto de terem sido observadas duas ou mais explosdes (em vez de uma Unica)
separadas por 10-80 anos, e.g. a varidvel T CrB).

NL. Varidveis tipo-Novas. Sdo objectos insuficientemente estudados, que se assemelham
as Novas pelas suas variag6es de brilho ou pelas suas caracteristicas espectrais. Este tipo
inclui, para além das varidveis que demonstram fendémenos explosivos andlogos aos das
Novas, objectos nos quais ainda ndo se observaram explosdes; os espectros destas
varidveis assemelham-se ao das Novas antigas, e as variagdes pequenas de luminosidade
parecem-se com as variagdes tipicas das Novas antigas quando a sua luminosidade é minima.
Contudo, com alguma frequéncia, uma investigagdo detalhada torna possivel a
reclassificagdo dalguns objectos desta classe bastante heterogénea em outros tipos de
estrelas varidveis.

SN. Supernovas. Estrelas que aumentam de brilho pelo menos 20 magnitudes, como
resultado de uma explosdo catastréfica e que depois decaem de brilho lentamente. O
espectro durante a explosdo é caracterizado pela presenga de largas bandas de emissdo,
cuja largura é vdrias vezes maior que a das bandas brilhantes observadas hos espectros das
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Novas. As velocidades de expansdo dos invélucros das Supernovas sdo da ordem dos
milhares de quilémetros por segundo. Apés a explosdo a estrutura estelar altera-se
completamente, ficando um pulsar (nem sempre observdvel) ou um buraco negro na posigdo
da estrela original e formando-se uma nebulosa de emissdo que se vai expandindo. De
acordo com a forma da curva de luz e com as caracteristicas espectrais, as supernovas
podem dividir-se nos subtipos SNI (Supernovas do tipo I: com linhas de absor¢do em Ca IT,
Si e outros elementos, mas com auséncia de linhas de hidrogénio no espectro; o invélucro de
matéria em expansdo quase ndo tem hidrogénio; durante os 20-30 dias apés a luz mdxima,
hd um decréscimo de luminosidade de aproximadamente 0.1 mag por dia; depois, a taxa de
decréscimo de luminosidade diminui até ao valor constante de 0.014 por dia) e SNII
(Supernovas do tipo II: linhas de hidrogénio e de outros elementos presentes no espectro;
o invélucro de matéria em expansdo é constituido principalmente por H e He; maior
diversidade nas curvas de luz comparativamente com as Supernovas do tipo I; geralmente
apds 40-100 dias apés a luz mdxima, a taxa de declinio de luminosidade é de 0.1 mag por
dia).

UG. Varidveis do tipo U Geminorum, frequentemente chamadas de Novas-ands. Sdo
sistemas bindrios apertados constituidos por uma and ou subgigante da classe espectral
K-M que ocupa o volume do seu lobulo de Roche e por uma and branca rodeada por um disco
de acregdo. Os periodos orbitais vdo desde os 0.05 aos 0.5 dias. Geralmente sé sdo
observadas pequenas flutuagdes, em alguns casos flutuagdes rdpidas mas, de tempos a
tempos, um sistema aumenta rapidamente de luminosidade em vdrias magnitudes e depois
de um intervalo de vdrios dias a um més ou mais, retorna ao seu estado original. Os
intervalos entre duas explosdes consecutivas duma estrela podem variar bastante, mas
toda a estrela é caracterizada por um certo valor médio desses intervalos, isto €, um ciclo
médio que corresponde d média da amplitude de luminosidade. Quanto maior o ciclo, maior a
amplitude. Estes sistemas sdo frequentemente fontes de emissdo de raios-X. O espectro
destes sistemas na fase de luz minima é continuo, com linhas largas de emissdo de H e He.
Na fase de luz mdxima estas linhas quase desaparecem ou tornam-se linhas ténues de
absorgdo. Alguns destes sistemas sdo eclipsantes, possivelmente indicando que o minimo
principal é causado pelo eclipse de um ponto quente originado, no disco de acregdo, pela
queda de um feixe de gds vindo da estrela da classe espectral K-M. De acordo com as
caracteristicas das variagdes de luminosidade, estas varidveis podem ser divididas em trés
subtipos: UGSS (Variavéis do tipo SS Cygni: aumentam de luminosidade 2-6 mag no visivel
em 1-2 dias e nos seguintes dias retornam a sua luminosidade original; os valores do ciclo
vdo desde os 10 dias até vdrios milhares), UGSV (Varidveis do tipo SU Ursae Majoris: sdo
caracterizadas pela presenga de dois tipos de explosées denominadas normais e mdximas;
as explosdes normais sdo explosdes curtas semelhantes as das estrelas UGSS enquanto que
as explosdes mdximas sdo 2 magnitudes mais brilhantes, duram pelo menos cinco vezes mais
e ocorrem com menos frequéncia; durante a explosdo mdxima as curvas de luz mostram
oscilagbes peridédicas sobrepostas (picos altos) com periodos proximos dos periodos
orbitais e com amplitudes de 0.2-0.3 mag nho visivel; os periodos orbitais sdo inferiores a
0.1 dias; as estrelas companheiras sdo do tipo espectral dM) e UGZ (Varidveis do tipo Z
Camelopardalis: as explosdes sdo ciclicas; diferem das varidveis UGSS pelo facto de que,
por vezes, depois duma explosdo estas ndo retornam a luminosidade original mas, durante
vdrios ciclos, mantém uma certa maghitude entre as magnitudes mdxima e a minima; os
valores dos ciclos vdo desde os 10 aos 40 dias e as amplitudes de luminosidade vdo desde as
2 as 5 mag no visivel).

ZAND. Varidveis simbiéticas do tipo Z Andromedae. Sdo sistemas bindrios apertados
constituidos por uma estrela quente, uma estrela de tipo espectral tardio e um invélucro de
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matéria aceso pela radiagdo emitida pela estrela quente. O brilho combinado das duas
componentes mostra variagdes irregulares com amplitudes que vdo até as 4 mag na zona do
visivel. E um grupo muito heterogéneo de objectos.

1.2.5 Variaveis eclipsantes

As varidveis eclipsantes sdo sistemas bindrios apertados, isto ¢é, sistemas bindrios
estelares em que as componentes, ao realizarem o seu movimento orbital em torno do
centro de massa, ocasionam eclipses, parciais ou totais (em relacdo ao observador).

No catalogo GCVS adoptou-se um sistema triplo de classificacdo destas variaveis
atendendo a trés diferentes aspectos destas varidveis, nomeadamente a forma da curva
de luz do sistema binario, as caracteristicas fisicas e as caracteristicas evolucionarias
dos seus componentes. A classificacdo baseada nas curvas de luz ¢ simples, tradicional
e ¢ a mais util para os observadores; a segunda e a terceira classificagdo tém em
consideracdo as posi¢des dos componentes do sistema bindrio no diagrama My versus
B-V e o grau de preenchimento do 16bulo de Roche. As estimativas sdo feitas aplicando
um simples critério proposto por Svechnikov e Istomin em 1979 (Kholopov et al, 1985).

(i) Classificacio baseada na forma das curvas de luz:

E. Sistemas bindrios eclipsantes. Sdo sistemas bindrios com planos orbitais tdo préximos
da linha de visdo do observador (i - a inclinagdo do plano orbital em relagdo ao plano do céu,
ortogonal a linha de visdo do observador - tem valor préximo dos 90 graus) que as
componentes do sistema sofrem eclipses periodicamente. Consequentemente, o observador
apercebe-se de mudangas aparentes na luminosidade do sistema, de periodo coincidente
com o periodo do movimento orbital das componentes do mesmo.

EA. Sistemas eclipsantes do tipo Algol (Beta Persei). Os componentes destes sistemas sdo
esféricos ou ligeiramente elipsoidais. E possivel especificar através das suas curvas de luz
o inicio e o fim dos eclipses. Entre os eclipses a luminosidade permanece quase constante ou
varia insignificantemente devido a efeitos de reflexdo, a ligeira elipticidade dos
componentes ou a variagdes de cardcter fisico do sistema. Pode ndo haver minimo
secunddrio. Podem-se observar uma grande variedade de periodos desde os 0.2 dias até
mais de 10000 dias. As amplitudes de luminosidade sdo também bastante diferentes e
podem atingir vdrias magnitudes.

EB. Varidveis eclipsantes do tipo Beta Lyrae. Sdo sistemas eclipsantes cujos componentes
sdo elipsoidais, com curvas de luz nas quais € impossivel especificar os tempos exactos do
inicio e do fim do eclipse devido a uma variagdo continua da luminosidade aparente do
sistema entre os eclipses; o minimo secunddrio é sempre observdvel e a sua profundidade é
geralmente considerada como sendo menor do que a do minimo principal; os periodos sdo
geralmente maiores do que 1 dia. As componentes geralmente sdo das classes espectrais
B-A . As amplitudes no visivel sdo geralmente menores do que 2 magnitudes.

EW. Varidveis eclipsantes do tipo W Ursae Majoris. Sdo sistemas bindrios apertados de
periodos inferiores a 1 dia cujos componentes elipsoidais estdo quase em contacto; é
impossivel especificar através das suas curvas de luz os tempos exactos de inicio e fim dos
eclipses. As profundidades dos minimos principal e secunddrio sdo praticamente iguais (a
diferenga entre os dois ¢ insignificante). As amplitudes de luminosidade no visivel sdo
geralmente inferiores a 0.8 magnitudes. Os componentes do sistema geralmente pertencem
aos tipos espectrais F-& ou a tipos espectrais superiores.
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(ii) Classificacdo com base em caracteristicas fisicas dos componentes:

AM. Varidveis do tipo AM Her. Sdo sistemas bindrios apertados constituidos por uma and
do tipo espectral dk'ou dM e por um objecto compacto com um campo magnético forte, que
apresentam uma variabilidade linear e polarizagdo circular da luz. A amplitude de variagdo
da luminosidade pode atingir as 4 ou 5 magnitudes no visivel.

6S. Sistemas em que pelo menos uma das componentes é uma gigante ou supergigante; a
outra componente pode ser uma estrela da sequéncia principal.

PN. Sistemas que tém, enfre os seus componentes, o nlcleo duma nebulosa planetdria, e.g.
a varidvel UU Sge.

RS. Sistemas do tipo RS Canum Venaticorum. Uma propriedade significativa destes
sistemas € a presenga ho espectro de fortes linhas de emissdo de Ca II, H e K de
intensidade varidvel, indicando actividade cromosférica do tipo solar. Estes sistemas
também sdo caracterizados pela emissdo de ondas rddio e raios-X. Alguns té€m curvas de
luminosidade que exibem ondas quase sinusoidais fora dos eclipses, em que as amplitudes e
as posigdes variam lentamente ao longo do tempo. A presenga desta onda (por vezes
chamada de onda de distorgdo) é explicada pela rotagdo diferencial da estrela cuja
superficie estard coberta por grupos de manchas; o periodo de rotagdo de um grupo de
manchas é geralmente préximo do periodo do movimento orbital (periodo dos eclipses) mas
difere ainda um pouco deste, razdo pela qual ainda hd uma lenta mudanga (migragdo) das
fases da onda de distorg¢do, minimo e maximo, da curva de luminosidade do sistema. A
variabilidade da amplitude desta onda (que pode atingir as 0.2 mag no visivel) é explicada
pela existéncia de um ciclo de actividade estelar de longo periodo, semelhante ao ciclo de
11 anos de actividade solar, durante o qual o nimero e a drea total das manchas na
superficie da estrela variam.

WD. Sistemas compostos por duas ands brancas.

WR. Sistemas que té€m estrelas Wolf-Rayet entre os seus componentes (um ou os dois),
e.g. a variavel V 444 Cyg.

(iii)  Classificacao baseada no grau de preenchimento dos l6bulos de Roche:

AR. Sistemas desligados do tipo AR Lacertae. Ambos os componentes sdo subgigantes ndo
preenchendo as suas superficies interiores equipotenciais (I6bulos de Roche).

D. Sistemas desligados, cujos componentes ndo preenchem os seus lobulos de Roche.
Atendendo a constituigdo do sistema temos os seguintes subtipos: DM (ambos os
componentes sdo estrelas da sequéncia principal que ndo preenchem os seus Idbulos de
Roche), DS (sistemas desligados com uma subgigante; esta também ndo preenche o seu
Iobulo de Roche) e DW (sistemas semelhantes aos sistemas do tipo KW (ver abaixo) pelas
suas propriedades fisicas e composigdo, mas que ndo estdo em contacto).

K. Sistemas em contacto em que ambos os componentes preenchem as suas superficies
criticas interiores (Iébulos de Roche). Atendendo a constituigdo do sistema temos os
seguintes subtipos: KE (sistemas em contacto dos tipos espectrais O-A em que ambos os
componentes estdo proximos, em tamanho, dos seus Iébulos de Roche) e KW (sistemas em
contacto do tipo W UMa com componentes elipsoidais dos tipos espectrais FO-K ; os
componentes principais sdo estrelas da sequéncia principal e os componentes secunddrios
ficam por baixo e a esquerda da sequéncia principal no diagrama H-R).

SD. Sistemas semi-desligados hos quais a superficie do componente menos massivo estd
préxima do seu Ibulo de Roche.
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Geralmente ha multiplas classificagdes para cada varidvel eclipsante baseadas nestes
trés sistemas de classifica¢do; os simbolos de cada classificacdo sao normalmente
separados pelo simbolo “/” (Kholopov et al, 1985).

1.2.6 Variaveis fontes de raios-x

As estrelas de raios-X constituem uma classe completamente heterogénea, cuja
principal caracteristica ¢ a emissao de raios-X, associada a variag¢ao visual de brilho.

X. Sistemas bindrios apertados que sdo fontes fortes de emissdo varidvel de raios-X e que
ainda ndo pertencem ou ndo foram atribuidos a nenhum dos tipos anteriormente descritos
de estrelas varidveis. Um dos componentes do sistema é um objecto compacto e quente
(uma and branca, uma estrela de neutrdes ou possivelmente um buraco negro). A emissdo de
raios-X € originada pela queda de matéria no objecto compacto ou hum disco de acregdo
que rodeia esse objecto. Por sua vez, a emissdo de raios-X incide na atmosfera da
companheira de menor temperatura do objecto compacto e é novamente irradiada na forma
de radiagdo dptica de alta temperatura (efeito de reflexdo), fazendo assim que essa drea
na superficie da companheira fria tenha um tipo espectral inferior. Estes efeitos fazem
com que estes sistemas tenham uma variabilidade dptica bastante complexa e peculiar.
Estes objectos podem ser divididos nos seguintes subtipos: XB (sistemas com explosdes de
raios-X: sdo sistemas bindrios apertados com explosdes visiveis no optico e em raios-X,
cujas duragdes vdo desde vdrios segundos até aos 10 minutos com amplitudes de cerca de
0.1 mag no visivel), XF (sistemas com flutuagdes de raios-X: tém variagdes rdpidas nas
radiagdes visiveis e de raios-X em tempos da ordem de vdrias dizias de milisegundos), XI
(sistemas com emissGes irregulares de raios-X: sdo sistemas bindrios apertados
constituidos por uma and do tipo espectral d4-dM e um objecto quente compacto rodeado
por um disco de acregdo; t€m variagdes irregulares de luminosidade em tempos de minutos
ou horas e amplitudes de cerca de uma magnitude no visivel; é possivel que haja
sobreposigdo duma variagdo periédica devido ao movimento orbital) e XJ (sistemas bindrios
emissores de raios-X caracterizados pela presenga de jactos relativistas evidentes nos
comprimentos de onda das zonas rddio e de raios-X assim como no espectro da zona do
visivel na forma de componentes de emissdo, mostrando desenquadramentos periédicos com
velocidades relativas).

XND. Sistemas tipo-Nova emissores de raios-X. Tém para além de um objecto quente
compacto, uma and ou subgigante da classe espectral &-M. Ocasionalmente estes sistemas
aumentam rapidamente de luminosidade em 4-9 mag no visivel, sem no entanto se notar
perda de matéria tanto no visivel como nos raios-X. A duragdo da explosdo pode chegar aos
vdrios meses.

XNG. Sistemas emissores de raios-X tipo-Nova que t&m como componente principal uma
gigante ou supergigante de tipo espectral recente que t€m como companheiro um objecto
quente compacto. Apés a explosdo na componente principal, o material que foi ejectado cai
no objecto compacto e causa, com um atraso significativo, a emissdo de raios-X. As
amplitudes sdo de cerca de 1-2 mag no visivel.

XP. Sistemas com pulsares emissores de raios-X. O componente principal deste sistema é
geralmente uma supergigante elipsoidal de tipo espectral recente. O efeito de reflexdo é
muito pequeno e a variagdo de luminosidade € causada, principalmente, pela rotagdo do
componente elipsoidal. Os periodos de variagdo de luminosidade estdo entre 1 e 100 dias; os
periodos do pulsar do sistema vdo desde 1 segundo a 100 minutos. As amplitudes de
luminosidade geralmente ndo excedem vdrias décimas de uma magnitude.
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XPR. Sistemas com pulsares emissores de raios-X que denotam efeitos de reflexdo. Tém
como componente principal uma estrela do tipo espectral dB-dF e a outra componente é um
pulsar emissor de raios-X que também pode emitir radiagdo ho visivel. A luminosidade
média do sistema é mdxima quando o componente principal do sistema ¢ irradiado por raios-
X; € minima quando hd pouca emissdo de raios-X pelo pulsar. A amplitude total de
luminosidade pode atingir as 2-3 mag ho visivel.

XPRM (ou XM). Sistemas emissores de raios-X constituidos por uma and dos tipos
espectrais dk-dM e por um pulsar com um campo magnético forte. A acregdo de matéria
nos pélos magnéticos do objecto compacto é acompanhada pelo aparecimento de polarizagdo
linear e circular varidvel; por isso, estes sistemas sdo por vezes conhecidos como
polarizados. Geralmente as amplitudes de variagdo de luminosidade sdo cerca de uma mag
no visivel; quando o componente principal do sistema é irradiado por raios-X, a amplitude
média do sistema aumenta 3 mag no visivel. A amplitude total de luz pode atingir as 4-5

mag no visivel.

Se o feixe de emissdo de raios-X originado nos pdlos magnéticos do objecto quente
compacto em rotagdo hdo passa pelo observador e o sistema ndo é observado como um
pulsar entdo é omitida a letra "P" nos simbolos acima definidos para sistemas emissores de
raios-X. Se o sistema emissor de raios-X é também uma varidvel eclipsante ou elipsoidal,
estes simbolos sdo precedidos pelos simbolos "E" ou "ELL", respectivamente, ligados pelo
simbolo "+" (e.g. E+XND).
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Figura 1 — Posigdo de varias classes de estrelas variaveis no diagrama H-R, Strohmeier (1972).
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2 Analise de séries temporais

Uma série temporal consiste numa sequéncia de valores { Vs Vseres yn} obtidos pela

medi¢do do valor de y no conjunto dos tempos {tl,tz,...,tn} . A natureza sequencial das

r

observagdes ¢ crucial para a analise das variagdes, isto ¢, para a identificagdo dum
padrao de variagdo, pois compreende-se que a variacdo de y ¢ real. Tenta-se entdo
encontrar uma explicagdo para o padrao de variagdo, isto €, tenta-se encontrar as causas
(os processos fisicos, no caso da aplica¢do a estrelas) que originam esta variacdo. No
entanto, na grande maioria dos casos uma parte da variagao ¢ aleatoria (Scargle, 1981).
O padrao de variagdo pode consistir numa funcdo linear ou numa oscilagdo harménica
parcialmente escondida por ruido. Por vezes ndo existe um padrao consistente de
variagdo, pois os dados podem-se referir a um sistema fisico aleatorio (por exemplo o
processo de decaimento radioactivo).

Apesar do nome, as séries temporais ndo se limitam a fungdes do tempo, estas séries
podem-se referir também a posicdes no espaco (tridimensional), no céu (bidimensional)
ou a comprimentos de onda (unidimensional). Assim, a variavel ¢ pode referir-se a outra
variavel que nao seja o tempo, podendo esta ser multidimensional. A variavel
dependente y pode ser também multidimensional.

As séries temporais geralmente sdo discretas, pois na grande maioria dos casos os
instrumentos apenas conseguem captar e gravar um nimero finito de dados, separados
por um intervalo minimo de tempo. Por vezes os valores de ¢ podem ser escolhidos de
forma a que os dados sejam igualmente espagados.

Em resumo, uma série temporal pode ser:
- discreta ou continua;
- univariada ou multivariada;
- unidimensional ou multidimensional,;
- regularmente ou irregularmente espacada.

Além disso, na analise duma série, podemos inferir que esta possui certas caracteristicas
importantes:

- ser ou ndo estacionaria (os valores andam a volta de uma constante média);

- exibir ou ndo efeitos periddicos (por exemplo, sazonais).

2.1 Metodologia geral
Um problema geral de previsdo tem como etapas:
- arecolha de informacao;

- a andlise exploratéria dos dados (visualizacdo dos dados num grafico;
estatisticas simples: média, mediana, média dos desvios absolutos, média dos
desvios quadraticos, variancia, desvio padrdo, minimo, maximo, correlagdes;
analise por decomposi¢do: tendéncia, sazonalidade, ciclicidade, componente
aleatoria);

- aescolha de modelos (estrutura matematica; modelos paramétricos ou nao);

- aestimacdo e avaliagdo dos modelos usados (estimagdo dos parametros: método
dos minimos quadrados; avalia¢ao de resultados e erros).
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Os métodos de previsdo podem ser classificados em dois grupos:

- Métodos Qualitativos (assentam em juizos e especulagdes baseados na
experiéncia e no estabelecimento de paralelismos com situagdes semelhantes;
sdo justificaveis quando ndo se dispde de dados sobre o passado longinquo ou
quando se prevéem alteragdes significativas que invalidem a estabilidade dos
padrdes de comportamento passados);

- Métodos Quantitativos (assentam na manipulagdo matematica de dados passados
e procuram projectar no futuro padrdes de comportamento que se identificaram
nos dados sobre o passado; pressupde-se a estabilidade dos padrdes de
comportamento passados). Dentro dos métodos quantitativos identificam-se dois
tipos de modelos de previsao:

a) Modelos causais (ou explicativos) que assumem que existe uma relagao
entre a varidvel sobre a qual se pretende fazer previsdes — variavel
dependente — e outras varidveis que possam explicar o comportamento da
primeira — varidveis independentes ou explicativas; nestes modelos
assume-se que as relacdes (de causa-efeito) entre as varidveis vao-se
manter estaveis;

b) Modelos ndo-causais (ou de séries temporais) que assentam apenas na
analise de séries de valores passados da varidvel a prever, procurando
caracterizar a sua forma de evolugdo e projectar no futuro esses padrdes
de comportamento. Estes modelos tratam o sistema como uma “caixa
preta” uma vez que nao existe qualquer tentativa de explicagdo sobre os
factores que afectam o comportamento da série; estes modelos sdo
utilizados quando o sistema ndo ¢ entendido ou quando ¢ muito dificil
quantificar as relagdes que afectam o seu comportamento.

Existem modelos que contém caracteristicas de ambas as abordagens a) e b).

A modelacdo de séries temporais ¢é tipicamente realizada através de modelos
estocasticos paramétricos. Nestes modelos supde-se que o processo de geracao da série
pode ser expresso na forma Y, = f(k;0)+¢&, onde f ¢ uma funcdo dependente de

parametros @ designada por sinal e & ¢ uma sequéncia de variaveis aleatorias,

independente de /', designada por ruido. Geralmente supde-se que as variaveis aleatorias
&, tém valor médio zero e variancia constante; em geral supde-se também que sdo nao

correlacionadas sendo entdo designadas por ruido branco.
Estes modelos podem ser do tipo:

- linear (por exemplo: modelos de regressdo linear, autorregressivos de médias
moveis);

- ndo linear (por exemplo: modelos de regressdao polinomial, redes neuronais).
Modelar uma série passa por:

- fazer o diagndstico de caracteristicas da série (no dominio do tempo e/ou no
dominio das frequéncias);

- preprocessar a série, se conveniente (por exemplo, transforma¢do ndo linear,
resampling);

- escolher um modelo paramétrico e especificar a sua estrutura matematica;
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- escolher valores para possiveis metapardmetros (susceptiveis de serem
optimizados face a uma medida de performance: erro absoluto médio, erro
quadratico médio, raiz do erro quadratico médio, erro percentual absoluto
médio);

- escolher um método para estimar os valores dos parametros do modelo;

- realizar a estima¢do do modelo;

- fazer o diagndstico dos erros (dos erros de previsdo ou de erros residuais de
ajustamento).

2.1.1 Técnicas de diagnostico e pré-processamento

Estas técnicas tém como objectivo encontrar caracteristicas importantes no conjunto das
observacdes. Quanto mais caracteristicas se apurarem, mais facil serd a escolha de um
modelo apropriado.

Existem os métodos grdficos que consistem na visualizagdo do conjunto de
observagoes. Como exemplos existem os graficos temporais, os graficos sazonais e 0s
graficos de dispersao.

Num grdfico temporal ¢ possivel distinguir visualmente a presenca ou ndo de quatro
tipos de padrdes nas séries: nivel (quando os valores variam a volta de uma constante
média; este tipo de séries temporais dizem-se estaciondrias), tendéncia (quando hd um
aumento ou decréscimo de valores da série ao longo do tempo), sazonalidade (quando a
série ¢ influenciada por factores sazonais; estas séries temporais dizem-se periddicas) e
ciclicidade (os dados exibem variag¢des de periodo variavel).

Os grdficos sazonais sdo destinados a séries temporais que exibem padrao sazonal, pois
estes sobrepdem os vdrios ciclos sendo possivel visualizar com mais clareza a
sazonalidade da série.

Os grdficos de dispersdo sao mais apropriados para dados onde se pretendem encontrar
relagdes de dependéncia entre variaveis (por exemplo: coeficiente de correlagao).

Podemos também determinar algumas estatisticas simples da série temporal.

A) Dados univariados (y, ) de nimero total n:

Temos, por exemplo, a média e a mediana que fornecem uma medida do centro dos
dados.

1 n
média =y =—=>"y, (1)
nio
Y2 , n impar
mediana = (y(n/Z) + y(n/2)+1)
5 , h par

Podemos atribuir pesos o ; a cada uma das observacoes y, , tendo entdo uma média

ponderada dada por:

y= zaiyi Zai
i=1 =
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Ao valor (y,.—)_/) designamos por desvio. A soma dos desvios € zero ja que
Z(J’;—J_/)ZZJ’;—J_/”ZO [de (1)]. Temos as seguintes estatisticas simples
i=1 i=1

relacionadas com os desvios:

Meédia dos Desvios Absolutos (MAD)
MAD="F |y -3 @

Meédia dos Desvios Quadraticos (MSD)
MSD=-3(5-5) O

a varidncia (S*)

2o LS, 5y
=207 &

e o desvio padrao (S)

S=J?=\/n1_12(y,.—f)z (5).

As quantidades (2) — (5) fornecem medidas de dispersao, isto ¢, quanto os dados estdo
proximos ou distantes uns dos outros. Quanto maior o seu valor, mais dispersos estdao os
dados relativamente ao valor médio. A varidncia e a MSD sdo medidas muito
semelhantes, mas torna-se que a primeira medida ¢ menos intuitiva apesar de ser a
preferida dos estatisticos.

B) Dados bivariados (x,,y,) de niimero total n
Temos, por exemplo, a covaridncia (cov ,y )
vy =N -0 ©
e o coeficiente de correlagdo (ry, )
OV, D =Xy - )

T SXSY . \/Z(‘xi _)_C)Z\/Z(yi _J_/)z

O coeficiente de correlagdo tem como objectivo medir o grau de relacionamento
(linear), bem como a natureza dessa associacao, entre duas variaveis estatisticas. Assim
o coeficiente de correlacdio ndo deve ser aplicado em associagdes nao lineares. O

coeficiente de correlagdo toma valores OS|rXY | <1 sendo r,, >0 se a evolugdo das

[de (5) ¢ (6)].

variaveis da-se no mesmo sentido e r,, <0 se a evolugdo das varidveis da-se em
sentidos opostos. Se 0 < | Tyy | <1 a variavel independente X contém alguma informagao

sobre Y, de modo que ¢é possivel fazer previsdes de Y quando X ¢é conhecido, mas essas
previsdes ndo serdo perfeitas, estando sujeitas a erros. No caso r,, =0 ndo existe

correlagdo entre X e Y ¢ se | Ty | =1 existe uma correlagdo perfeita entre X e Y. Note-se

que o facto de haver uma correlagdo forte entre duas varidveis ndo significa que uma ¢ a
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causa da outra. A presencga de valores extremos (outliers) pode afectar drasticamente o
valor de r,, .

O coeficiente de correlacdo desempenha um papel fundamental na andlise multivariada,
com particular destaque na regressao linear.

2.1.2 Medidas de performance e optimizacao
Estas medidas permitem a medi¢do da eficacia de um modelo ou método de previsao.

E conveniente comparar e fazer a selecgdo/optimizagdo de entre varios modelos
possiveis, de entre variantes de um mesmo modelo (de acordo com os metaparametros
utilizados) ou, ainda, de entre varios métodos de estimagdo. Para esse efeito, podemos
calcular uma ou mais medidas de performance, baseadas nos erros e, =y, —y, onde

¥, sdo os valores obtidos pelo modelo.

As medidas de performance usualmente mais consideradas sao:

0 Erro Absoluto Médio (MAE) dado por
MAE = %z| e

0 Erro Quadratico Médio (MSE)
MSE = %z e

a Raiz do Erro Quadratico Médio (RMSE)
RMSE =~/ MSE = %Ze,f

e o Erro Percentual Absoluto Médio (MAPE) dado por

MAPE = 100

n

€

Vi

O MAE ¢ mais intuitivo que o MSE, mas este Ultimo ¢ melhor para trabalhar
matematicamente. As trés primeiras medidas de performance dependem da ordem de
grandeza dos dados. A medida MAPE podera fornecer mais informagdao do que as
outras, no entanto, ndo ¢ utilizavel quando surgem valores iguais a zero nas
observacgoes.

A diversidade de procedimentos durante a fase de estimacdo nos diferentes métodos
pode afectar drasticamente a medida de performance usada. Por exemplo, nos métodos
de estimacdo recursiva, como os de alisamento exponencial, a inicializagcdo escolhida
influi significativamente nos valores das primeiras estimativas e, consequentemente, 0s
primeiros erros deverao ser ignorados no calculo da medida de performance.

Modelos com uma boa performance ndo implicam necessariamente bons modelos para
previsdo. Podem ocorrer situagdes de ocorréncia extrema em que o modelo se ajusta
demasiado aos dados, tendo por isso poucas capacidades de generalizagdo; ¢ o caso da
interpolacdo polinomial com erros iguais a zero.
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2.1.3 Estimagao de parametros dum modelo

Para a estimacao de parametros dum dado modelo ¢ usual a utilizagdo do método dos
minimos quadrados.

Se a funcdo de alisamento do processo ¢ dada por x.(¢) = ZCa /., () onde f (¢) sdo

a=1

as funcgdes que tentam modelar o processo e C, sdo os coeficientes que queremos
estimar (estes dependem da forma das fungdes f,(¢) e das observacdes x, obtidas nos

instantes #,) entdo o sistema normal de equagdes que corresponde ao método dos

m
minimos quadrados pode ser escrito na forma ZAaﬁ C,=B, onde
a=1

Ay = Zfa () f(t) e By= Zxk f5(t;). O MSE da fungdo de alisamento ¢ das
k=1 =1
suas derivadas de ordem s em ordem a ¢ pode ser determinado por

az[x[cs](t)]zaf D Ay B f /E*](t) onde o. ¢é o erro de peso unitirio dado por

a, f=1
I : .
ol = Z(xk —x.(¢,))*. O instante do extremo, f,, é uma raiz da equacio
n—m ;-
[] ati : o [xg](te)}
x¢'(£,)=0. Uma estimativa do seu RMSE ¢ dada por o [¢,]= T
xC te

Estas expressdes podem ser generalizadas para o caso em que a fun¢do de alisamento
depende de pardmetros adicionais D, com y=1,...,p. Escolhem-se valores iniciais e

depois determinamos as correcgoes diferenciais usando o sistema de equagoes:

m P a
Zfa ,)C, +z 61)36 D, =x, —x,(t,), determinando os m+ p parametros C,, D, e
a=1 =1 ¥

oD,

V4 a=1

ox,(t “ of,(t
estimando os seus erros. As derivadas parciais % = Z Ca( Jo )] podem ser

determinadas usando os coeficientes C, determinados das m equacdes normais para

valores fixos de Dy .

Para comparar os residuos com as observagdes iniciais ¢ utilizada a estatistica

2 2
Oc Oo-c
S=—=1-—3
Oo Oo

onde o, ¢ o RMSE dos desvios das observagdes em relagdo a

média , C refere-se aos valores calculados e O-C aos desvios dos valores observados em
relagdo aos valores calculados (Andronov, 1994b).
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2.2 Modelos matematicos

2.2.1 Analise no dominio do tempo

Numa série temporal { Py seees yn} onde as observagdes y, foram obtidas nos instantes
t,sendo At=t¢,

pares de valores observados (em instantes desfasados no tempo), chamando-se esta
relacdo de autocorrelagdo. Da mesma forma podemos definir a autocovariancia sendo
esta a variancia entre pares de valores observados em instantes desfasados no tempo.

., —t, =a com « constante, ¢ possivel estabelecer a correlagdo entre

O coeficiente de correlagdo para um desfasamento duma unidade o de tempo mede o
grau de relacionamento (linear) entre duas observagdes consecutivas da varidvel, e a sua
estimacao ¢ dada pela expressao

Z(yk _J_/(l))(yk—l _y(z))
k=2

\/i(yk _y(l))z \/i(yk _J_/(z))z

onde n € o nimero de observagdes, y, € a observagdo correspondente ao instantef, ,

}"l:

Yo ¢ a média das ultimas n-1 observagdes e y, ¢ a média das primeiras n-1
observacgoes.

Uma vez que estas duas séries y,, € Y, sdo muito semelhantes, isto €, ¥, #¥,,,, a
defini¢ao de autocorrelacao (e de autocovariancia) pode ser simplificada.

E possivel comparar observacdes desfasadas mais do que uma unidade o de tempo.

Denotando por /4 o desfasamento em / unidades de tempo, sendo /2 um multiplo de « ,
temos respectivamente a autocorrelagdo e a autocovariancia:

S 0 =P s— ) .
Fy = &= " Cy :; Z(yk_.]_/)(yk—h_y)
> (-9

As autocorrelagdes com desfasamentos 2 de «, 2« , ... unidades de tempo constituem a
chamada Funcdo de Autocorrelagio (ACF). E habitual representar a fungdo ACF, isto &,
os coeficientes de correlagdo para os diversos valores de desfasamento /, num grafico
designado por Correlograma. Este grafico fornece indicagdes uteis sobre as
caracteristicas duma série, por exemplo a existéncia ou ndo dum padrio de
sazonalidade, e constitui um auxiliar na identificacdo do modelo mais adequado.

A existéncia de autocorrelagdo numa série indica que os valores passados da variavel
encerram informagdo e portanto capacidade de predicdo dos valores actuais da série e
presumivelmente de valores futuros.

No modelo Auto-Regressivo (AR), que € o mais comum, assume-se que a observagdo da
variavel no instante ¢, y,, relaciona-se com observacdes da mesma varidvel em

instantes anteriores através da expressao:
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m

Y; :Zwk Y, 4 +& ,onde & ¢ ruido e y; sdo os coeficientes de auto-regressao
k=1

(parametros do modelo) que se relacionam com os coeficientes de autocorrelagao, 7, ,

pela seguinte relagdo 7, = ZW 7, (Andronov, 1994a).

j=1

O numero m" de termos define a ordem do modelo auto-regressivo, que se representa
por AR(m").

2.2.2 Analise no dominio das frequéncias

Dentro desta abordagem destacam-se a andlise de Fourier e a andlise de ondas.

2.2.2.1 Analise de Fourier

A andlise de Fourier denomina um conjunto de técnicas utilizadas para a analise de
séries temporais que t€ém o objectivo comum de tentar modelar as observagdes através
da combinagdo linear de fung¢des trigonométricas.

A) Transformada de Fourier Discreta (DFT)

Este foi o primeiro método pratico de analise de Fourier que surgiu. Para uma dada
frequéncia @, a DFT duma série discreta {X (tj)} ¢ dada por

FT,(0)= ﬁ X(t)e " (7).

Infelizmente a DFT tem um mau desempenho para séries irregularmente espagadas pois
esta altera ligeiramente a frequéncia do sinal e a amplitude do sinal ¢ bastante afectada
(Foster, 1995).

A utilizacdo da DFT em dados irregularmente espagados s6 ¢ vantajosa quando o
objectivo ¢ unicamente a determinacdo do periodo e se a razdo sinal/ruido (SNR) ¢
bastante pequena, isto é, SNR <2.5 (Ferraz-Mello, 1981). Se a SNR ¢ grande, a
transformada DFT leva a erros na determinacdo do periodo que dependem do niimero
de dados e do numero de periodos cobertos pelos dados.

B) Periodograma classico

O periodograma (ou “power spectrum’) ¢ uma técnica utilizada para detectar a
presenga de periodicidade num sinal. E utilizado em séries temporais
{X(ti), i=1,..,N, } que se podem escrever na forma X(¢,)= X (¢,)+ R(t,) onde
X(t,), denominado de sinal, ¢ de natureza periddica e R(¢,), denominado por ruido,
corresponde aos erros experimentais e ¢ de natureza aleatoria; assume-se que o ruido
tem distribuicdo normal, com média zero e variancia constante, e que os ruidos em
tempos diferentes sdo independentes.

O periodograma classico para uma série espagada de forma arbitraria ¢ dado por [de (7)]

2

P(@) =~ |FT (@) =

Ny )
> X(t)e "
=

Se a série X contém uma componente sinusoidal de frequéncia @, entdo para este valor

1
NO

0
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e para valores proximos, os factores X(t) e e’ “' estdo em fase e vdo dar uma boa

contribuicdo para as somas da equacdo anterior, o que vai corresponder a um pico
estreito no periodograma. O periodograma mede assim a dependéncia da funcdo teste
que pretende modelar os dados e a frequéncia.

Este método ¢ inadequado para dados astronémicos pois as séries temporais sdo quase
sempre irregularmente espacadas, o que introduz intimeras complicagdes na
transformada de Fourier. A existéncia de espagamentos irregulares altera ligeiramente a
frequéncia e significativamente a amplitude do pico no periodgrama. Quando os dados
tém lacunas periddicas, aparecem picos falsos que sdo mais fortes nas frequéncias
o, +kw, onde w ¢ a frequéncia do sinal, @, € a frequéncia das lacunas e k ¢ um

numero inteiro (Foster, 1995).

Se as observagdes sdo regularmente espagadas com intervalo At , geralmente toma-se
At=1,1,=j e X(t;)=X, . A expressdo resultante geralmente ¢ analisada apenas

N 0 A - f e 2z k
para as n= B frequéncias necessdrias, nomeadamente @, = P com
N, . A 2r
n :0,...,7 e T o intervalo de tempo total. A frequéncia fundamental o, :?

corresponde a onda seno de periodo igual a totalidade do intervalo T, sendo a frequéncia
mais baixa donde se pode retirar informa¢do. Analogamente a frequéncia dada por

1 . . .
W, = 5(27[/ At)=rnN,/T (chamada de Nyquist) ¢ a maior frequéncia da qual se pode
retirar informagao pois At =7/ N, € o menor intervalo que pode ser analisado.

C) Periodograma Modificado (MP)

Scargle (1982) estudou a fiabilidade e eficiéncia do periodograma para o caso de séries
irregularmente espagadas, o que o levou a um periodograma modificado destinado a
este tipo de séries. Com esta modificagdo, a analise com periodogramas e a modelagado
dos dados em ondas seno utilizando o método dos minimos quadrados sdao equivalentes.

O periodograma modificado ¢ dado pela expressao:

> X(t,)cos(t, —1)} {ZX(tj)sin ot —7)}
z cos’ o(t; —7) i z sinw(; —7)

PX(a)):%

ZSin2a)tj

J
ZCos2a)tj
j

periodograma modificado continue a ser invariante para translacdes no tempo para
dados irregularmente espagados.

onde 7 ¢ definido por tan(2w 7) = e € este parametro que permite que este

O nivel do espectro, z,, a partir do qual € seguro dizer, com probabilidade 1—- p,, que o
pico que sobressai no periodograma deve-se a uma componente periddica e ndo ¢

apenas ruido branco, ¢ dado pela expressdo z, =—ln[1—(l— po)%v } onde N ¢ o
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numero de frequéncias analisadas e p, ¢ um valor escolhido de acordo com a

probabilidade pretendida (e.g., p, =0.01 para uma probabilidade de 0.99).
D) Data-Compensated Discrete Fourier Transform (DCDFT)

Esta transformada, sugerida por Ferraz-Mello (1981) foi uma das primeiras tentativas
para remover picos falsos do espectro, causados por grandes lacunas periddicas nos
dados. Comparada com a DFT da estimativas melhores da frequéncia e especialmente
da amplitude (Foster, 1996a), permitindo ainda a procura de frequéncias secundarias.

Consideramos um processo periodico g(z)=y(t)+x(t) em que y(t) ¢ uma fungdo periddica
e x(t) ¢ um processo Gaussiano onde para cada ¢, x(¢) € uma variavel aleatéria de média

zero e varidncia S°. Seja f(¢),f(,),..., f(ty) uma sequéncia de elementos do
N
processo, a qual foi adicionada uma constante de forma a que Z f(,)=0.

i=1
N
Consideremos o produto interno dado por (g,,g,) = z g,(t).g,(t).
i=1
Para uma dada frequéncia teste, @, a curva de regressdo sinusoidal que mais se ajusta

2
aos dados ¢ dada por f.(¢)= Zci h.(t) onde c, sdo os coeficientes de regressdo e
i=0
h.(t) sdo as fungdes sinusoidais que tentam modelar os dados.
H, (=1
Tomamos as fungdes < H,(f)=cos(2zwt) e fazemos a ortonormalizacdo destas pelo
H,(t)=sin(2r wt)

hy = a,H,
método de Gram-Schmidt obtendo as fungdes < h =a,H, —a,h,(h,,H,)

h, =a,H, —a,h(hy,H,)—a,h(h ,H,)
onde os coeficientes aq,, a, ¢ a, sdo determinados de maneira a que se verifique
(hy,hy)=(h ,h)=(h,,h,)=1. Assim, obtemos os seguintes resultados:

a,>=N
a;2 = (Hla1111)_6102(]%:[—[1)2
agz =(H,,H,) _aé(HOaHz)z _alz(HlaHz)z —alzag(HO,Hl)z(Ho,Hz)z
+2a§a12(H03Hl)(HmHz)(HlaHz)
e os coeficientes de regressao sao dados por
Co = f, ho) =0
=0 h)=a(f.H)
¢, =(f.m)=a,(f,H,)-aax [(Hsz)_ag(HoaHl)(HoaHz)J

Para dados regularmente espacados, se o periodo ndo ¢ inferior ao espacamento ¢ a série
¢ suficientemente grande para cobrir uniformemente todas as fases, entdo temos que
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1 , N
(Hy,H)=(H,,H,)=(H,H,)=0 ¢ (H1=H1);(H29H2)55a02:?'

Assim temos que clzaoﬁ(f,Hl) e czzaox/z(f,Hz) e a medida do “power
=c’ +c; onde F(w) é a DFT

spectrum” ¢ a intensidade dada por I()=2a; ||F (a))|

(ver eq. (7)).
Para dados irregularmente espacados a medida do “power spectrum” ¢ também a
intensidade mas agora F(w) ¢ a Data-Compensated DFT (DCDFT), dada por

F()=(fh+ih) /a2 |

Consoante os dados que estamos a considerar, pois muitas vezes em problemas
astronomicos as medi¢des nao tém a mesma precisdo, podemos definir o produto

N
interno como (g,,g,)= Za () g(t)g,(t)onde a(t;)=a, ¢ a funcdo peso atribuida
i=l1

as observacgdes. Neste caso temos

N
2
a," =3 @,
i=1
N N 2
= e c08 v —ap| D
a>=) a,cos’x,—a,| Y a, cosx,
i=1 i=1
N N 2
2 _ S R .
a;’ =Y a,sin’x, —a;| Y a,sinx,
i=l1 i=1
N N N 2
—al| Y a;sinx,cosx, —a;| D a;sinx, || Y a,cosx,
i=1

i=1 i=1

onde x, =27 wt,. Neste caso os coeficientes de regressdo sdo dados por:
cy(@)=0

cl(a)) = aliai f(tl.)COS X;
o (w) = azﬁ:ai f(t)sinx,

N N N
. 2 .
—a,a,c, E o, sinx, cosxl.—ao[z al.smxl.j(z a, COSX,—H
i=1

i=1 i=1

A medida do “power spectrum” numa dada frequéncia @ ¢ dada também por
I(@)=c+c;. A teoria da regressio linear diz-nos que 0</(w)<Q onde

N
o=(.)) =Zai f2(t). Esta propriedade ¢ usada para introduzir o coeficiente de

i=1
correlacdo espectral dado por S(w) = % que verifica a relagdo 0 < S(w) <1.

Apesar dos erros dados pela transformada DFT, Ferraz-Mello (1981) sugere a utilizagdo
desta para obter uma primeira aproximac¢do do valor do periodo pois esta requer um
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menor custo computacional que a DCDFT; esta ultima ¢é entdo calculada apenas numa
vizinhancga do valor obtido. Contudo, as discrepancias entre os espectros determinados a
partir da DFT e da DCDFT tornam-se bastante grandes para frequéncias
suficientemente pequenas (inferiores a 0.1). No caso em que a SNR ¢ bastante pequena
(inferior a 2.5) pode acontecer que a transformada DCDFT ndo dé uma melhor
determina¢do do valor do periodo, mas esta tem ainda a vantagem de dar uma melhor
estimativa da altura do pico o que ¢ crucial se pretendemos mais do que a simples
determinagdo do periodo (Ferraz-Mello, 1981).

Pode-se dar o caso em que o processo periddico em estudo seja formado por varias
ondas, ndo necessariamente harmonicas (o que acontece nalgumas estrelas varidveis
devido ao efeito de Blazhko (ver 1.2.2)). Apesar de um periodo poder ser seleccionado
pela inspeccdo do espectro, nada pode ser dito sobre outras periodicidades pela anélise
do mesmo espectro pois os outros picos do espectro podem apenas ser replicagdes do
pico principal. Para procurar outras componentes periddicas, filtra-se a série temporal
eliminando a onda seno cujo periodo foi determinado.

Seja @ o periodo da onda e d(@,t)=c,(®)h(®o,t)+c,(®)h,(@,t). A nova série

temporal ¢ dada por f ()= f(t)—d(w,t). Procede-se a andlise desta nova série da

mesma forma que foi analisada a série inicial. Este procedimento permite encontrar as
frequéncias secundarias do sinal.

Podemos constatar que (f,h,)=0 ¢ que O=(f,f)= O[1-S(@)] , esta ultima
igualdade sugerindo que S(@) ¢ uma estimativa da quantidade de informacgao envolvida
a uma dada frequéncia @ . Assim, o coeficiente de correlagdo espectral da série a qual
foi filtrada a frequéncia @ ¢ zero, isto €, §(a_)) =0.

A qualidade da filtragcdo da série depende da qualidade da estimativa da intensidade do
“power spectrum” na frequéncia seleccionada; assim Ferraz-Mello (1981) desaconselha
o uso da estimativa baseada na DFT pois esta, em alguns casos, d& erros na ordem dos
50% ou até de ordem superior no caso de frequéncias bastante pequenas (<< 0.1). A
filtragdo ¢ um processo importante pois ¢ uma maneira de fazer uma escolha mais
segura entre picos de altura semelhante e de discriminar entre os picos do espectro

aqueles que correspondem a periodicidades independentes daqueles que sdo apenas
réplicas dessas periodicidades.

E) Pure Discrete Fourier Transform (PDFT)

Esta transformada ¢ definida apenas para séries temporais em que o intervalo 7 entre
quaisquer dados sucessivos ¢ exactamente igual, isto ¢, 7, = j7 onde o intervalo de

tempo analisado ¢ dado por 7 =Nz sendo N o nimero de dados. As fungdes de
modelacdo desta transformada sdo a fun¢do constante igual a 1 e as fungdes

trigonométricas \/Esin(a)k t) e V2 cos(w, t),, onde sdo tomadas apenas as frequéncias
. - o 1
@, que satisfazem a condi¢do w, T = 27k para os inteiros 1<k < EN .Se o N for par,

a funcdo seno ¢ zero em todo o conjunto {tk}, logo esta fun¢do ndo ¢ incluida no

conjunto das fungdes de modelacdo (Foster, 1996a).

Os coeficientes da projec¢ao sdao dados por:
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coef()=x = —Zg;i:i
coef (N2 cos(w, 1)) = Lan2eos(, 1),
Z%
Zaix/zsen(a)k t,)x,
Z“i

coef(x/z sen(w, t)) =

2.2.2.2 Analise de ondas

A analise de ondas mostra boas perspectivas como método de anélise do periodo duma
série temporal, particularmente na detec¢do da evolugdo temporal dos parametros que
descrevem sinais periddicos e pseudoperiodicos tais como periodo, amplitude e fase
(Foster, 1996b) pois esta analise foca a sua aten¢do em dados observados num intervalo
limitado de tempo.

A) Discrete Wavelet Transform (DWT)

A Wavelet Transform para uma fungao de tempo continua x(¢) ¢ dada por
W(orxt)=0" [x0)f @i-di=0” [xo'z+0f () d

onde z=w (t—7) e f ¢ a funcio complexa conjugada de f, a onda de analise. A
transformada depende de dois pardmetros: o factor escala @ que nesta defini¢do toma o
significado da frequéncia angular e o desfasamento de tempo 7 .

Analogamente para uma série temporal com N valores observados x(¢,) no conjunto

discreto de tempos {ta ,a=12,...N } temos a transformada discreta dada por
N
W (w,7;x(1)) = o Y, x(t,) f(o(t, —7)).
a=1

Consideremos a onda Gaussiana de modelag¢do harmoénica designada por onda de Morlet

. _1 . _1
dada por f(z)=e " (e'"—e Ac)ze*”“’z(’*’)z(e’”(’*”—e AC) onde a constante ¢

determina a velocidade de decrescimento da onda.

-V . . . T . . ’
A constante e Z foi inserida para que a média da onda seja zero, isto é,
+00
I f(z2)dz=0. Geralmente a constante ¢ ¢ escolhida de forma a que o termo

exponencial decresga significativamente num s6 ciclo 2 7/® . Para a anélise de curvas

de luz de estrelas variaveis, uma escolha popular para ¢ é 1/87°; no entanto esta
constante pode ser tratada como um terceiro pardmetro do modelo.

Ve ,
Ignorando o termo e % (geralmente o valor de ¢ € bastante pequeno) obtemos a onda
abreviada de Morlet dada por f(z)=e' % =/ =0"  donde surge
naturalmente a transformada abreviada de Morlet. Esta transformada ¢é bastante

. . . 2 N2 .
semelhante a transformada de Fourier em janelas (com janela e ““ “"). A diferenca
crucial entre estas duas transformadas ¢ o factor @ na exponencial, o que faz com que o
tamanho da janela seja dependente da frequéncia teste.
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Adaptando a transformada abreviada de Morlet a uma série temporal definimos a
Discrete Wavelet Transform (DWT). As partes real e imaginaria da DWT sao:

Re(W) = ﬁ:x(ta) e cos(w(t, — 7)) e

Im (W)=—~o ﬁ:x(ta) e sin(w (1, - 7)) .

A resposta da DWT ¢ avaliada através do célculo do médulo da onda |W| sendo

também usual o célculo da fase da onda dada por arg( W ).

Constatou-se que esta transformada ndo é vidvel para a analise de séries temporais
irregularmente espacadas, pois depende fortemente do numero de dados na vizinhanca
de 7 (Foster, 1996b).

B) Scalegram

De forma anédloga ao que acontece na analise de Fourier onde se procede a constru¢ao
do periodograma, na analise de ondas podemos construir um “scalegram” dos

. 2 ~ 1
coeficientes de |W| como uma funcdo de w com 7 fixo. Fazendo a média sobre

7 obtemos o “scalegram” médio onde os picos correspondem a variabilidade de @ . Se
uma forma especifica da onda de anélise corresponde a forma de variabilidade do sinal,
a transformada apresenta um pico alto nos valores Optimos de @ e 7 em comparagdo
com outras fungdes.

Andronov (1998) sugere o passo AlogP = 0.01 (c/0.0125)% para a constru¢do do

“scalegram” com 7 fixo. Para o “scalegram” médio sdo sugeridos os passos Af = %

para aproximagdes continuas ¢ A¢ = 0.311P para o caso simétrico discreto.

C) Discrete Wavelet Power (DWP)

A Discrete Wavelet Power(DWP) ¢ uma modificacdo da DWT feita de forma a que o
nivel de ruido seja uniforme mesmo para dados irregularmente espacados ¢ ¢ dada por

| wT
N

DWP = onde S? é a variancia estimada.

Sza) e—2 co 2(t[,,—r)2

a=1

Contudo, apesar da diminui¢do do nivel de ruido, esta transformada ndo ¢ melhor que a
DWT a encontrar a frequéncia exacta do sinal (Foster, 1996b).

D) Discrete Wavelet Amplitude (DWA)

A resposta das transformadas DWT e DWP a sinais puramente periddicos ¢ dependente
da frequéncia. Este facto levou a outra modificagdo da DWT, a Discrete Wavelet

Amplitude (DWA), dadapor DWA=w | ) e o 0 gmietn) g | W(w,7)|.

t

No entanto, a DWA ndo ¢ bem comportada para o caso em que os dados sdo ruido
aleatorio pois o nivel de ruido aumenta com o aumento da frequéncia (Foster, 1996b).

E) Wavelet Amplitude Function (WAF)
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Outro problema com as transformadas descritas em A, C ¢ D ¢ a incapacidade de
determinar a frequéncia exacta duma flutuagdo periddica. Com este fim, fez-se uma
nova modificagdo da DWT que foi designada por Wavelet Amplitude Function (WAF) e

/4 f
que ¢ dada por WAF = | | dew .
c & r
@

A z e ¢ % (t,-1)’

7 a=1

No entanto, para dados irregularmente espacados a WAF s6 d4 uma boa estimativa se
for calculada para a frequéncia do sinal, pois esta da valores bastante altos nas lacunas
entre as observagdes. Assim, a WAF s6 deve ser usada para determinar a amplitude
duma flutuacao periddica apo6s ter sido determinado o periodo utilizando outro método,
por exemplo determinando o pico da DWT, da DWP ou da DWA, e mesmo assim, o
valor de WAF s6 ¢ viavel durante as épocas de observagao.

Para dados irregularmente espagados nenhuma destas transformadas [A e C — E] sdo
satisfatorias para a determinacao quer do periodo quer da amplitude (Foster, 1996b).

F) Unabbreviated Wavelet Transform (UWT)

A transformada DWT tem uma desvantagem obvia — a soma dos valores da onda de
analise ndo € igual a zero e consequentemente o valor da transformada depende do valor
médio do sinal (Andronov, 1998). Para evitar esta dependéncia foi sugerida a utilizagao
dos desvios da média, x, —x, em vez de x,, onde x ¢ a média local ponderada nos

tempos de observacdo. A remog¢do desta média actua como uma ortagonalizacao parcial.

Esta modificagdo ¢ chamada Unabbreviated Wavelet Transform (UWT) e tem um nivel
de ruido bastante mais baixo que a DWT nas frequéncias altas. No entanto, a UWT tem
um nivel de ruido consideravelmente mais alto que as transformadas WWZ e WWT
(ver abaixo J) e I) respectivamente) para frequéncias altas (Andronov, 1998).

G) Mean-Removed Wavelet Transform (MWT)

Uma alternativa seria remover a média ndo-ponderada dos N dados observados em vez
da sua média local ponderada obtendo a chamada Mean-Removed Wavelet Transform
(MWT). No entanto, uma vez que pode haver variagdes a longo prazo da média local, ¢
recomendavel o uso de UWT no lugar de MWT (Andronov, 1999).

H) Analise de ondas com compensac¢io de dados

A andlise de ondas com compensagdo de dados consiste na tentativa de encontrar a
melhor modelagao dos dados usando ondas, tomando em atencdo os tempos de
observagao ¢ as lacunas entre os dados.

E 6bvio que o tratamento de dados irregularmente espacados afecta até as estatisticas
tais como a média pois esta torna-se dependente dos tempos de observacao (Foster,

. R . , ~
1996a). Com efeito, temos x =NZF (t,) onde N ¢ o numero de observagdes, F(¢,;)
i=1
sdo os valores observados e ¢, sdo os tempos em que se realizaram as observacdes. E
obvio que a média ¢ fortemente dependente dos tempos de observagao pois se a maioria

das observacdes forem feitas quando o sinal for forte, a média serd maior. Assim
tornou-se imperativo o uso duma medida dependente da amostra de dados.

Um procedimento para a compensa¢do de dados ¢ tratar a andlise como uma projec¢ao
(Foster, 1996b).
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A projecgdo em geral calcula os coeficientes y, de um conjunto de » fungdes teste

¢,(¢t) para o modelo da forma y(¢)= Z v,¢,(t) que melhor aproxima os dados (no

sentido que minimiza a soma dos quadrados dos residuos).
Calculamos a projec¢ao definindo o produto interno de duas funcdes f(t)e g(¢)como
N
2.2 f(1)g()
N
Jj=1 aj

correspondentes ao tempo ¢, (na maior parte dos casos os pontos tém pesos estatisticos

(f.g)=

onde «, sdo os pesos estatisticos atribuidos aos dados

iguais). Depois calculamos a matriz S dada pelos produtos internos entre as fungdes
teste, isto ¢, S, =(¢,.4,).

A determinagdo dos coeficientes que melhor se ajustam as fungdes teste ¢ feita
multiplicando a inversa da matriz S pelo vector dos produtos internos das fungdes teste

com os dados, isto ¢, y, =>_S,, (¢b ,x).
b

A Poténcia (“Power”) que ¢ utilizada para avaliar a projeccdo estatisticamente ¢ dada
por

N ,1 2
PZW(ZS”(% 9x)(¢b9b)_(1(t)9x) )

a,b

onde N é o nimero de dados e S? é a variancia estimada.

Quando tratamos a transformada DWT como uma projeccdo hd duas abordagens
possiveis: a transformada é uma projec¢do na funcdo teste complexa dada por

. 2 2 . ~ ~
P(t) =" """ oy a transformada é uma projeccio ponderada na fungio teste

—cwz(t—r)z

$(t) =€ com os pesos estatisticos a, = e . Em cada uma destas abordagens

os coeficientes da projec¢do y, e a significancia estatistica P serdo diferentes.

Na segunda abordagem, em vez de N na definicdo de P temos o nimero efectivo de

= (Z a,) B [z e‘”"z(f-r)z}2
i (Zalz) - Ze—zmzuq)z .

I) Weighted Wavelet Transform (WWT)

dados N,y dado por N,

Fazendo a projeccdo ponderada com as fungdes teste ¢, (¢)=1(z)=1,
¢, (t)=cos(w(t—17)) e ¢ (t)=sin(w(t—7)) e com os pesos estatisticos referidos
anteriormente, avaliamos a resposta procedendo ao célculo de P onde se utiliza Ny

N,V
emvezde Ne S’ = Lxl em vez de S*. V, é a MSD ponderada (ver 2.1.1 — A) dos
o~

‘ 2
2
dados ¢ ¢ dada por V, = 2,2 —~ 2,%X() = (x,x)—(l(t),x)z.

Z‘/ 0((14 Z_/’ aj

Analogamente define-se a MSD ponderada da fun¢do modelo V por
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@, oy, ’ 2
Vy:zla y( )[Z,a Z( )} =(y.»)-(1(5). )"

jaf

Ny =DV,

X

A Weighted Wavelet Transform (WWT) ¢ entao dada por WWT =

Para parametros fixos w e 7, a WWT pode ser tratada como uma estatistica qui-
quadrado com dois graus de liberdade e valor esperado 1. Contudo isto sé se verifica se
os dados forem apenas ruido aleatdrio pois se o sinal for sinusoidal, o pico da WWT
acontece a uma frequéncia inferior a frequéncia do sinal (Foster, 1996b). Isto deve-se ao
facto de que para frequéncias mais baixas, a janela de andlise ¢ maior o que torna o
valor N, maior e consequentemente WWT retorna um valor maior.

J) Weighted Wavelet Z-Transform (WWZ)

Para obter uma melhor estimacdo da frequéncia definiu-se a Weighted Wavelet Z-

(Nejf - 3)Vy r ’ ’ .
Transform (WWZ) por Z = W que ¢ menos sensivel ao numero efectivo de
x Uy

dados.
K) Weigthed Wavelet Amplitude (WWA)

Apesar de WWZ ser um bom método para determinar a frequéncia do sinal, ndo é um
bom estimador da amplitude. Assim, definiu-se a amplitude da flutuacdo periddica
correspondente, WWA, como a raiz quadrada da soma dos quadrados dos coeficientes

de expansdo para as fungdes seno e coseno, isto &, WIWA =/(y,)” +(y;)* .

Segundo Foster (1996b) a combinagdo WWZ/WWA apresenta uma melhor
performance para dados irregularmente espagados, em comparagdo com o0s outros
métodos descritos em 2.2.2.2, destacando-se com a diminui¢do da densidade de dados
e/ou com o aumento da SNR. Claro que nao tem sentido tentar encontrar o periodo e
amplitude de um conjunto de observagdes em que ha uma lacuna de dados maior que o
periodo em questao.

Contudo o célculo dos erros do periodo e da amplitude estimados por estes métodos €
bastante complexo. Depois de achar o pico da frequéncia @ e os coeficientes das
fungdes teste, definimos quatro fungdes teste ¢, com A=1,...,4 dadas por

9, =10), $,(1) = cos(w(t = 1)), ¢,(2) =sin(w(t - 7)) e
¢,(t) = (t=7)[ ; cos(w(t - 7)) - y, sin(w(t - 7)) |.

Depois calculamos a super-matriz QQ com entradas Q ,, = (¢ ) ,¢B) , que ¢ a matriz dos

produtos internos ponderados destas fungdes teste. A varidncia dos residuos estimada ¢

» _ Ny (V.=V) . : n
dada por S =————=; as variancias dos coeficientes da projeccdo sdo

res
N, -3
proporcionais aos elementos das diagonais desta ultima matriz sendo dadas por

2 - — “ A . A . . , ~
N Nef; S2 Q) e a variancia da frequéncia estimada ¢ dada pela mesma equagio
V4 Z :

com indice 4=4.
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Contudo, estes erros ndo sdo muito fidveis por uma diversidade de razdes importantes:
WWZ ¢é uma projeccdo paramétrica, ou seja, depende dum parametro variavel, a
frequéncia, logo o comportamento estatistico ndo pode ser deduzido; para uma
projeccdo ponderada a variancia definida ¢ apenas uma aproximacao pois esta formula
foi deduzida para uma projec¢do normal em que os pesos estatisticos sdo inversamente
proporcionais a variancia dos dados, tornando-se uma boa aproximacao se o valor Negr
for grande e ndo tdo boa se N¢g for pequeno; esta derivagdo veio da hipotese inicial
falsa de que os dados correspondem a sinais puramente sinusoidais com ruido adicional.

Segundo Foster (1996b) a combinacdo WWZ/WWA ¢ especialmente boa para descrever
a evolu¢do do periodo e amplitude de estrelas LPVs (ver 1.2.2). Para LPVs com
bastantes observacdes ¢ vantajoso experimentar uma constante de decaimento ¢ pequena
de forma a focar a aten¢gdo ndo num pequeno nimero de ciclos mas apenas num ciclo.

L) Funcio teste S

O agrupamento de dados produz efeitos fortes tais como o aumento de flutuagdes para
frequéncias altas o que origina um decrescimento do numero local de observacdes. Por

V V.
isso Andronov (1998) sugere a utilizagdo da fungdo teste S =—-=1-——-" onde V_,

X X

V, eV, , sdorespectivamente as MSD do sinal observado, do valor obtido no modelo

e dos desvios entre os valores do sinal observado e do calculado. Obviamente temos a
igualdade V. =V, +V_, .

N =3

N, -1 S
Note-se que WWT =———S eque £ =—— ——.
2 2 1-8
2.2.3 Métodos de Alisamento por Aproximacgao Local
Sejam x, os valores do sinal obtidos nos tempos ¢,, k=1,...,N. Nas aproximagdes
locais os dados (¢,,x,) onde #,—At <t,<t,+At sido modelados por uma fungo
@(t,t,,At) que depende ndo s6 do instante # mas também do intervalo de aproximacao.

Contudo, espera-se que a fungdo resultante dependa de um sé argumento. Por isso,
geralmente escolhe-se o valor calculado x,. no instante 7, como o valor da funcdo de

alisamento quando ¢ =t¢,, isto &, x.(t,) =@ (¢, ,t,,At).

Neste caso, At continua um parametro livre que determina as propriedades estatisticas e
espectrais da fungdo x.(#) para um conjunto fixo de dados (t o X, )

Nos casos mais frequentes de aproximacao linear, a fun¢do ¢ pode ser escrita na forma
Q(t,t,A0) =D C,(t,,A) f,, (1 —1,)
a=0

onde f, sdo fungdes de base e C, sdo coeficientes que podem ser determinados, por
exemplo, minimizando a soma ponderada dos residuos dada por

q)(to 9At) :Zpk Uy (xk _(p(tk > Ly aAt))z

k=1
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onde os pesos u, geralmente sdo indicadores da precisdo o, das medi¢des x, e sdo
2

0 r . .
dados por u, =— onde o, € um coeficiente escala que pode tomar um valor arbitrario
k

positivo, pois nao afecta a fungdo de alisamento e as suas propriedades estatisticas
(Andronov, 1997). Os pesos p, = p((¢, —t,)/ At) foram introduzidos para que a fungdo

de alisamento e a sua primeira derivada fossem continuas.
A) Médias moveis (MA) e Parabolas moveis (RP)
No método das médias moveis (“Moving Average” — MA) assim como no método das

médias moveis ponderadas temos que m = 0 logo ha s6 um parametro a estimar, C, .

No método das pardabolas moveis (“Running Parabolae” — RP) assim como no método
das parabolas moveis ponderadas ha trés parametros a estimar, nomeadamente, C,,

Ce C,.

Andronov (1997) usou as seguintes fungdes peso especificas:

1 se | z | <1
p(z)= para a modelag@o nao ponderada e
0 se | z | >1
(1-z%)? se | z]<l i
p(z)= para a modelacdo ponderada.
0 se | z | >1

Como fungdes de base foram utilizados os polindmios f, (z)=z“.
O problema de minimizar a funcdo @ (z,,At) para um dado conjunto de dados

corresponde ao sistema de equagdes normais ZA pCa = Z Py x; f (8, —t,) onde
k=1

a=0

Aaﬂ :zpkuk fa(tk _to)f/;(tk —1,).
k=1
Introduzindo um vector de valores h[C,,k]= pu, Y A f,(t, —1,) podemos escrever
B=0

os coeficientes, C_,na forma C, = Zh [Ca ,k]xk .
k=1

Uma vantagem apontada por Andronov (1997) ao método das parabolas méveis € que
aproximando os dados dum intervalo [t, — At , ¢, + At] por uma pardbola, as variagdes

parabolicas e cubicas vao ser modeladas exactamente para variagdes regularmente
distribuidas no tempo. Para dados com lacunas, este método continua a se mostrar
eficiente, contudo s6 um sinal parabdlico podera ser modelado exactamente.

Outra vantagem ¢ que deste método resulta uma curva de aproximagdo suave com
primeira derivada continua ¢ com uma melhor dependéncia entre a amplitude ¢ a
frequéncia. Isto permite a aplicagdo do método a processos ciclicos ou ndo-periddicos,
particularmente para a determinagdo de extremos.

Geralmente o método das pardbolas moveis € usado para aproximar individualmente
cada ciclo.
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B) Parabolas Assimptoticas (AP)

Este método ¢ adequado para modelagdo das curvas que apresentem extremos
assimétricos, ramos ascendentes ¢ descendentes com declives bastante acentuados que
ficam bastante distorcidas quando sdo aproximadas por outros métodos (Marsakova e
Andronov, 1997). Temos como exemplos as curvas de luminosidade das variaveis
pulsantes ou eclipsantes e as curvas de variagdo de fase em estrelas com mudangas de
periodo abruptas (Marsakova e Andronov, 1996).

Esta aproximacao tem dois pardmetros adicionais f,e At que caracterizam a posi¢ao € o

comprimento da parte parabdlica da curva e que podem ser calculados pelo método das
correcgoes diferenciais.

De entre varias fungdes teste possiveis temos a fungdo dada por

0 z<—1
f(z2)= i(l+z)2 -1<z<1
z z>1
onde z = k) , que pode ser calculada rapidamente.

Comparando os métodos AP e RP, o método AP d4 um menor erro de estimagdo para os
momentos de extremo enquanto os extremos de luminosidade sao modelados com maior
precisao no método RP. Mesmo assim, ¢ preferivel a modelacao pelo método AP para
os extremos de LPVs, para dados com bastante ruido e com lacunas nas observacdes
(Marsakova e Andronov, 1997).

C) Método dos Senos Moveis (Running Sine — RS)

Este método pode ser visto como um caso particular do alisamento por ondas com uma
velocidade angular fixa w e uma funcdo peso rectangular p(z) em vez duma fun¢do
peso gaussiana (Andronov, 1998).

Este método foi proposto por Chinarova et al (1994); a semelhanga do que acontece nas
outras aproximagdes locais, os dados no intervalo [t, — Az,z, + At | sdo usados para o

J
calculo da aproximacdo em ¢,dada por m(t,t,) =a,(t,)— z r,(t,)cos(2xm f, (t —t,))
k=1

onde a,(t,) ¢ a luminosidade média, 7, (#,) sdo coeficientes determinados pelo método
dos minimos quadrados para valores fixos das frequéncias f, . Geralmente utiliza-se

At = P/2 onde P é o periodo. A fungdo de alisamento é m(z, ,t,) = a,(t,) -

A modelacdo usando senos moveis, tal como acontece com outros métodos de
aproximacdo locais, ¢ bastante sensivel a lacunas nas observagdes (Andronov e
Marsakova, 1999). Assim o valor calculado para um dado tempo ¢, geralmente so ¢

aceite se: o numero de pontos no subintervalo [to -0.5A¢,t, + O.SAt] for superior a 3;
se houver observagdes antes e depois do tempo ¢, ; o valor calculado estiver no intervalo

desde (1+a)x,, —ax, . at¢ (1+a)x,,, —a x,, (geralmente utiliza-se ¢ =0.5); a
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estimativa do erro do valor calculado ndo exceder o desvio padrio dos valores
observados.

Comparando este método com o método RP, na modelagdo usando o método RS ndo
ocorrem variacdes rapidas nem maximos divididos logo esta modelagdo corresponde
apenas as caracteristicas médias das variagdes causadas pelo periodo principal
(Andronov e Marsakova, 1999). O método RS ¢ uma ferramenta eficaz para estudar
variagOes lentas da média, amplitude e fase das pulsagdes.

2.2.4 Métodos ndao paramétricos

Estes métodos de analise espectral sdo baseados numa fun¢do de proximidade de pares
consecutivos de observagdes em fase. Nestes métodos, ao contrario do que acontece nos
modelos paramétricos, ndo ¢ construida uma curva de alisamento, e assim os resultados
ndo dependem da forma duma curva estabelecida pelo investigador (Andronov e
Chinarova, 1997).

. . 1
Dada uma série temporal {X ), k=1..n }, para cada frequéncia teste f = 5 onde P

¢ o periodo teste, ¢ calculada a fase dada por ¢, = partedecimal [(tk -T,)f ], com
k=1,...,n,onde T, ¢ a época inicial. Ap0s estes calculos, as observagdes sdo ordenadas
por ordem crescente de fase, obtendo assim uma nova série

b =X 0, <@ysi=ln).

Como os periodogramas resultantes da utilizagdo de métodos ndo-paramétricos sao
Ag
(tn - tl)

descontinuos, estudam-se frequéncias bastante proximas, por exemplo, A f'=

1 L
onde se toma que A ~— onde n ¢ o nimero de dados.
n

A fungao teste ndo paramétrica mais conhecida foi desenvolvida por Lafler e Kinman
n—1

(1965) e ¢ dada por © = Z:()ci+1 —x,)” . Esta fungdo depende da frequéncia teste e da
i=1

época inicial 7. Para eliminar a dependéncia em 7, fazemos o somatorio de 1 a n

incluindo os valores ¢, =1+¢, e x,,, =x,.

n+l

Para todas as modificacdes, podemos escrever a fungao teste na forma ® =C ZV,.
i=1

onde C ¢ um factor de escala que ndo afecta as variagdes relativas da fungao teste e V,

1

corresponde a uma determinada modificagao.

Pondo Agp, =¢,,—¢, e Ax,=x, —x, vemos que a modificagdo sugerida por
Lafler e Kinman (1965) é dada por:

V,=(Ax) ().
Outras modificacdes sugeridas sdo:
V.=(Ax) +(Ap,) (if)

Vi=(Ax,/24) +(A@,)’  (iii)

42



Vi=(Ax) /| (@) +& ] ()
V=(Ax)/(Ag,+e) (V)
K:[(Axi/zA)%(A(pi)z]% (vi)
V.= |Ax[ | (vii)

onde A=X_ _—X . e ¢& ¢umvalorreal qualquer.

Os periodogramas destas modificacdes vao ser bastante semelhantes, diferindo apenas
na profundidade do minimo e na largura do ruido.

Estas modificagdes podem ser divididas em dois subgrupos em que os elementos de
cada subgrupo tém propriedades estatisticas semelhantes (Andronov e Chinarova, 1997)
onde o primeiro subgrupo reune as modificagdes (i)—(v) e o segundo subgrupo retine

as modificagdes (vi)e (vii).

E muito dificil (ou impossivel) determinar analiticamente a expressao da distribui¢do
duma fungdo teste pois esta depende fortemente da distribui¢do do sinal e da presenca
duma componente periddica no sinal. Assim, torna-se impossivel a validagdo dum
periodo encontrado num periodograma pela estima¢do dum nivel de certeza z, no
espectro, tal como nos modelos paramétricos. Consequentemente para o calculo do

periodo fotométrico duma estrela varidvel utilizando modelos ndo-paramétricos foi
sugerido o seguinte algoritmo:

i) calcular o periodograma utilizando uma modificag¢ao de cada subgrupo;
ii) escolher minimos inferiores que um certo nivel escolhido em cada
periodograma,;

iii) ordené-los por ordem decrescente de profundidade;

iv) representar graficamente as curvas de fase dos minimos mais significativos e
visualmente escolher o minimo mais plausivel com a forma da curva de
luminosidade;

v) escolher a frequéncia correspondente a melhor curva do conjunto de
periodogramas.

Nem sempre a frequéncia real corresponde ao minimo com maior profundidade.
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2.3 Sumario dos métodos apresentados

Modelo matematico Aplicacdes / Vantagens Problemas
- fornece indicagdes o s .
uteis sobre as i dl,ﬁ.Cﬂ aphcag:ap a
Correlograma caracteristicas duma series temporais
série (e.g. padrdo de irregularmente
Analise no dominio sazonalidade) espacadas
do tempo
- dificil aplicagao a
Modelo AR - podemos escolher a séries temporais
ordem do modelo irregularmente
espacadas
- boa determinacao do
periodo em séries
irregularmente
- - espagadas se - mau desempenho
Analise no | Analise SNR<2.5 o
dominio das|  de DFT em geral para séries
frequéncias | Fourier - til para obter uma irregularmente
primeira aproximagao espacadas
do valor do periodo
(baixo custo
computacional)
- inadequado para
séries
irregularmente
. - utilizado para detectar espacadas
Periodograma
classico _ apresenca de ' - quando as lacunas
periodicidade num sinal sdo periddicas
aparecem picos
falsos no
periodograma
Periodograma | ad.equado para dados
modificado irregularmente
espacados
- comparada com a
DFT da melhores
estimativas para a )
frequéncia (se - maior custo
DCDFT SNR<2.5)eparaa computacional que a
amplitude DFT
- permite a procura de
frequéncias secundarias
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PDFT

- calculo simples

- tem aplicagao
apenas em séries
regularmente
espacadas

Analise
de
ondas

DWT

- 0 tamanho da janela ¢
independente da
frequéncia

- aresposta a sinais
puramente
periodicos €
dependente da
frequéncia

- o valor da
transformada
depende do valor
médio do sinal

- mau desempenho
em séries
irregularmente
espacadas

Scalegram

- permite a visualizag¢ao
dos valores optimos da
frequéncia

DWP

- nivel de ruido
uniforme mesmo para
dados irregularmente

espacados

- ndo permite
encontrar a
frequéncia exacta do
sinal

- aresposta a sinais
puramente
periddicos ¢
dependente da
frequéncia

- mau desempenho
para séries
irregularmente
espacadas

DWA

- bom desempenho para
sinais puramente
periddicos

- para dados
aleatorios o nivel de
ruido aumenta com

0 aumento da
frequéncia

- mau desempenho
para dados
irregularmente
espacados
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- permite encontrar a
frequéncia exacta duma
flutuagdo periddica

- boa determinagao da

- mau desempenho
para dados
irregularmente
espacados (bastante

WAF amplitude apos a sensivel a lacunas)
determinacdo do - 0 valor obtido pela
periodo utilizando WAF s0 ¢ viavel
outro método (e.g. durante as épocas de
DWT, DWP ou DWA) observagao
- comparada com a
DFT tem um nivel de
ruido mais baixo para
frequéncias altas - comparada com as
_ o valor da transformadas
~ WWT e WWZ tem
transformada nao , ,
UWT . .| um nivel de ruido
depende do valor médio .
do sinal conmderavelmente
mais alto para
- toma em conta as frequéncias altas
possiveis variagoes a
longo prazo da média
local
- o valor da - ndo tem em conta
transformada ndo as possiveis
MWT L1 .
depende do valor médio| variag¢des a longo
do sinal prazo da média local
- se o sinal for
- bom desempenho se sinusoidal o pico
WWT os dados forem apenas surge a uma
ruido aleatdrio frequéncia inferior a
frequéncia do sinal
- ndo dé uma boa
- d4 uma melhor estimagdo da
WwZ estimagdo da frequéncia amplitude
que a WWT - calculo dos erros
bastante complexo
- calculo dos erros
) bastante complexo
WWA - bom estimador da - o dé uma boa

amplitude

estimacao da
frequéncia
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Métodos de
alisamento por
aproximacao local

Médias moveis

estimar

- s6 ha um parametro a

- bastante sensivel a
lacunas nas
observacoes

Parabolas
moveis

- modelagao exacta
para dados

com variacgoes
parabdlicas e cubicas

ciclicos ou ndo
periddicos para a
determinagdo de
extremos

regularmente espacados

- aplicacdo a processos

- para dados com
lacunas s6 um sinal
parabdlico podera
ser modelado
exactamente

Parabolas
assimptoticas

com extremos
assimétricos, ramos
ascendentes e
descendentes com
declives bastante
acentuados

- comparado com o
método das pardbolas
moveis da um menor
erro de estimagao dos
momentos de extremo

- preferivel ao método
das parabolas méveis
para a modelacao de
LPVs, para dados com
bastante ruido e com
lacunas nas
observacoes

- adequado para curvas

- comparado com o
método das
parébolas moveis da
um maior erro na
estimag¢ao dos
extremos de
luminosidade

Senos Moveis

- ferramenta eficaz para

estudar variagdes lentas

da média, amplitude e
fase das pulsacdes

- bastante sensivel a
lacunas nas
observacoes

M¢étodos nao paramétricos

- ndo dependem da
forma duma curva
estabelecida pelo
investigador

- ¢ impossivel a
validacao dum

periodo pela
estimagao dum nivel
de certeza
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3 Breve introdugao ao projecto

A missdo Hipparcos-Tycho levou a descoberta de cerca de 760 possiveis estrelas
variaveis. S3o ainda desconhecidos ou incertos os seus padroes de variagdo, periodo e
classificacdo destas estrelas. O objectivo deste projecto ¢ a analise dos dados referentes
a estas estrelas recolhidos nesta missdo pela utilizagdo de varios métodos, com o
objectivo de determinar estas propriedades.

Contudo, para algumas destas estrelas existe um numero extremamente pequeno de
observacdes (cerca de 50) e portanto torna-se impossivel chegar a resultados com
precisdo aceitavel. Para a obtencdo de resultados crediveis, pretende-se aumentar a
amostra de dados destas estrelas, pela adicdo de observagdes existentes na base de dados
do Observatério Astronomico da Universidade Estadual de Odessa e pela realizagao de
observagdes no telescopio de 30 cm equipado com uma cdmara CCD no Observatorio
Astrondémico da Universidade da Madeira (Achada do Teixeira, Santana).

48



Bibliografia:

Kholopov P.N., Samus N.N., Frolov M.S., Goranskij V.P., Gorynya, N.A., Karitskaya
E.A., Kazarovets E.V., Kireeva N.N., Kukarkina N.P., Kurochkin N.E., Medvedeva
G.I., Pastukhova E.N., Perova N.B., Rastorguev A.S., Shugarov S.Yu, 1985, General
Catalogue of Variable Stars (GCVS), 4* edi¢ao, Nauka Publishing House

Referéncias:

Andronov I.L., 1994a, Astronomische Nachrichten, 315, 353

Andronov I.L., 1994b, Odessa Astronomical Publications, 7, 49

Andronov L.L., 1997, A&AS, 125, 207

Andronov I.L., 1998, Kinematika i Fizika Nebesnykh Tel, vol.14, n°6, pag.490

Andronov LL., 1999, Wavelet analysis of the irregularly spaced time series, pag.57, in
Self-Similar Systems, eds. V.B. Priezzhev and V.P. Spiridinov, JINR, Dubna, Russia

Andronov L.L., Chinarova L.L., 1997, Kinematika i Fizika Nebesnykh Tel, vol.13, n°6,
pag.67

Andronov L.L., Marsakova V.I., 1999, Astronomical and Astrophysical Transactions,
18, 187

Burgasser A.J., Kirkpatrick J.D., Brown M.E., Reid LN., Gizis J.E., Dahn C.C.,
Monet D.G., Beichman C.A., Liebert J., Cutri R.M., Skrutskie M.F., 1999, AplJ, 522,
L65

Chinarova L.L., Andronov I.L., Schweitzer E., 1994, Odessa Astronomical
Publications, 7, 103

Ferraz-Mello S., 1981, AJ, 86, 619
Foster G., 1995, AJ, 109, 1889
Foster G., 1996a, AJ, 111, 541
Foster G., 1996b, AJ, 112, 1709

Kirkpatrick J.D., Reid LN., Liebert]J., Cutri RM., Nelson B., Beichman C.A.,
Dahn C.C., Monet D.G., Gizis J.E., Skrutskie M.F., 1999, ApJ, 519, 802

Kitchin C.R., 1995, Optical Astronomical Spectroscopy, Institute of Physics Publishing
Lafler J., Kinman T.D., 1965, AplJS, 11, 216
Marsakova V.I., Andronov I.L., 1996, Odessa Astronomical Publications, 9, 127

Marsakova V.I., Andronov I.L., 1997, Kinematika i Fizika Nebesnykh Tel, vol.13, n°6,
pag.49

Scargle J.D., 1981, ApJS, 45, 1
Scargle J.D., 1982, ApJ, 263, 835

Strohmeier W., 1972, Variable Stars, Pergamon Press

49



